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ARTYKULY

POSTEPY ASTRONOMII

Tom XXVIIlI (1980). Zeszyt 3

PROBLEMY RADIOWYCH WASKOPASMOWYCH OBSERWACIJI SEONCA

KAZIMIERZ M. BORKOWSKI

Instytut Astronomii Uniwersytetu im M. Kopernika (Torun)

NPOEJIEMbi y3BKONOJIOCHbIX PAJIMOHABJIKmMEHHH COJIHUA

K.M.BOPKOBCKH

Coflep*aHHe

KpoMe KopoTKHx 3aMeHaHHit KacaiomnxcH HCTopHH y3KononocHbix HaSniOHeHHii Conmja h opranM3a-
UHh MetKMynapoftHoit nporpaMMM tskhx HccnenoBamjit CTaTbM oScyJKflaer HaSnionaTenbHbie npo6neMbi
cymecTByiomHe b mctpobom unana30iie. ripeflCTaBlieno 0630op MHeimft m.ipaxteiibix HccnenoBarenaMH
0 caMbix cymecTBeHHbix 3aTpyfmeHHHX b 3Toft oSnacTH. nojmepKHyio HO06x0nHMOCTb MOKflyiiapojuioft
KoonepauHH pjia hx pemeraja.

PROBLEMS OF THE SINGLE-FREQUENCY SOLAR OBSERVATIONS
Summary

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

1. WSTEP

Regularne radiowe obserwacje Stonca rozpoczeto ok. 30 lat temu. Poczatkowo prowa-
dzono je na falach metrowych i mikrofalach. Zgodnie z zaleceniem URSI (z 1950 r.)
obsadzono obserwacjami gtéwnie pasma ~00 i 3000 MHz. Whkrétce jednak okazato sie,
ze widmo dynamiczne wybuchoéw stonecznych jest zbyt skomplikowane, aby mogto
by¢é odtworzone z obserwacji na zaledwie dwdéch czestosciach (Tanaka 1973, 1975).
Zdecydowana poprawa sytuacji nastgpita w okresie tzw. Miedzynarodowego Roku Geofi-
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176 K. M. Borkowski

zycznego (IGY, 1957/1958), kiedy uruchomiono wiele nowych obserwacji w zakresie
czestosci od 18 do 9500 MHz (Wende i in. 1971). Obecne stuzby Stonca prowadzo-
ne sa na czestosciach siegajagcych do 15 GHz (pomiary integralnej gestosci strumienia)

i 100 GHz (rejestracja zjawisk niezwyktych).

Panuje opinia (Tanaka 1975), ze w zakresie mikrofalowym i na wyzszych czestos-
ciach najwazniejsze sg obserwacje waskopasmowe (single-frequency), za$ na falach diuz-
szych (dm, m i Dm) gtéwng role w badaniach Stonca odgrywaja obserwacje widmowe,
a waskopasmowe stanowig wazng baze dla wyznaczenia ich skali natezenia promieniowa-
nia.

Uzupetnieniem, o ciggle rosngcym znaczeniu, tych podstawowych obserwacji sa radio-
we obserwacje z wysoka rozdzielczoScig katowg oraz pomiary polaryzacji promieniowania
Stonica.

Zapewnienie ciagtych obserwacji Storica przez, catg dobe wymaga uczestnictwa wielu
stacji na catym Swiecie. Koordynacjg przedsiewzie¢ poszczegdlnych obserwatoriéw zajmu-
ja sie miedzynarodowe organizacje naukowe, powigzane na ogo6t z Miedzynarodowa Unig
Astronomiczng (IAU). Zbieraniem i publikacja wynikéw obserwacji zajmujg sie Swiatowe
Centra Danych (WDC), rozmieszczone po wielu krajach. Trzy z tych centrow (WDC-A
w Boulder, WDC-B w Moskwie i WDC-C2 w Toyokawie) opracowujg i publikujg m. in.
radiowe obserwacje Stonca. Kazde z tych centéw wydaje biuletyny zawierajace wyniki
opracowan; sg to odpowiednio: ,,Solar-Geophysical Data” (dalej SGD), ,,Solnechnye
Dannye” i ,Quarterly Bulletin on Solar Activity” (dalej QBSA). W SGD zamieszczane
sg m. in. miesieczne zbiorcze wyniki opracowan zjawisk niezwyktych (Outstanding Oc-
currences), obserwacji wykonanych z duza rozdzielczoscig katowa (Interferometrie
Observations at 169 MHz i East-West Solar Scans) i obserwacji widmowych {Spectral
Observations). W biuletynie ,Solnechnye Dannye” zebrane sg wyniki obserwacji wy-
konanych w ZSRR i w niektérych innych krajach demokracji ludowej, zwtaszcza te,
ktore nie sg zamieszczane w SGD lub QBSA. Wyniki obserwacji radiowych publiko-
wane w QBSA obejmujg $rednie dzienne gesto$ci strumienia promieniowania Stonca
(Flux Density), podsumowanie najwazniejszych zjawisk niezwyktych (Distinctive Events)

i obszaréw aktywnych (w postaci wykresow: Active Regions i Emissive Regions at 169

and 408 MHz). Warto doda¢, ze do wrze$nia 1970 r. w QBSA obok S$rednich strumieni
podawano warto$ci wskaznika zmiennosci (Variability). Od tego czasu zmienno$¢ nie jest
uwzgledniana w zadnym miedzynarodowym biuletynie; mimo to zacheca sie obserwato-
row do podawania tego parametru w comiesiecznych raportach (Tanaka 1975).

2. PROBLEMY WASKOPASMOWYCH StUZB StONCA

Na Zgromadzeniu Ogélnym URSI w Monachium w 1966 r, wskazano na rozhieznosci,
siegajagce nawet 30%, w kalibracjach bezwzglednych mikrofalowych pomiaréw strumienia
promieniowania Storica wykonywanych w rdéznych stacjach. W celu rozwigzania tego pro-
blemu utworzono wowczas grupe roboczg pod kierownictwem prof. H. Tanak i, ktéra
zakonczyta swa owocng prace w 1972 r., przedstawiajgc wyniki na Zgromadzeniu Og6lnym
URSI w Warszawie (Tanaka iin. 1973). Najwazniejszym rezultatem tego przedsiewzie-
cia jest wypracowanie miarodajnych metod kalibracji bezwzglednych w zakresie mikro-
falowym, pozwalajgcych na powszechne osigganie doktadno$ci pomiardw strumienia nie
gorszej niz kilka procent.
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Podkresla sie wcigz jednak, ze na czestoSciach wyzszych niz 500 MHz ciagle jesz-
cze jest za mato stacji obserwacyjnych. Doswiadczenie kaze wymaga¢ przynajmniej
trzech obserwacji na kazdej czestosci i w tym samym okresie (!), aby przez diugi czas
mozna byto utrzymywac¢ wyniki pomiaréw strumienia (szczeg6lnie strumienia wybuchow)
na tym samym poziomie dokiadno$ci. Zauwaza sie tez, ze wielka ilo§¢ danych, ktore
trzeba redukowaé przy obserwacjach ciggtych, jest powodem zaniku zainteresowania tego
typu obserwacjami. Rozwigzanie problemu widzi sie we wzroscie automatyzacji obserwa-
cji i redukcji danych.

Chociaz kalibracje strumieni dziennych udato sie znacznie poprawié, to jednak wcigz
istniejg zbyt duze rozbieznoSci w pomiarach strumieni wybuchéw (z czynnikiem dwa
lub nawet trzy). Przyczyn upatruje sie w réznicach w statych czasowych integracji mie-
rzonego sygnatu badz —i nie jest wykluczone, ze tu kryje sie gtdwne Zzrodio rozbieznos-
ci — w niedostatecznie znanej charakterystyce odbiornikéw (Tanaka 1973).

Przechodzac do omoéwienia trudnosci wystepujacych w zakresie diuzszych fal, ponizej
czestosci 1 GHz, nalezatoby powtorzy¢ (za kazdym razem z wiekszym naciskiem)
wszystkie uwagi dotyczace zagadnien obserwacyjnych z zakresu mikrofalowego. Spotyka
sie tutaj ponadto kilka probleméw charakterystycznych tylko dla fal dtuzszych. Od wie-
lu lat nie byto prob catosciowego rozwiazania zalegtych juz teraz probleméw. Sa pod-
stawy, by sadzi¢, ze wynika to z realnych trudnos$ci. Przekonanie takie wyraza rowniez
sam prof. Tanaka (informacja osobista) — cztowiek, ktéry byt motorem postepu
w obserwacjach Storica w zakresie mikrofalowym. Jego zacheta o$mielita mnie do pod-
jecia miedzynarodowej akcji rozpoznawczej, ktéra, miata by¢ tylko pierwszym krokiem
w kierunku rozwigzania istniejacych probleméw.

Juz wstepne rozeznanie pozwala wskaza¢ na kilka istotnych Zrédet trudnosci wyste-
pujacych w zakresie fal metrowych i sgsiadujgcych z nimi:

brak zadowalajgcych'metod kalibracji systeméw antenowych;

— niejednorodnos$¢ tta galaktycznego, na ktérym obserwuje sie Stofce;

— duza szeroko$¢ charakterystyk promieniowania matych anten i zwigzane z tym od-
bicia promieniowania Stonca od ziemi;

— zaktdcenia wywotaije dziatalnoscig czlowieka;

— duza dynamika wybuchéw stonecznych, na tle stosunkowo matego strumienia pro-
mieniowania ciggtego;

— subiektywno$¢ w opracowywaniu pomiardw.

Bezwzgledna kalibracja strumienia jest niezadowalajgca. Uzycie radiozrédet Cas A lub
Cyg A jako wzorcow strumienia dla poéinocnej potkuli jest zwigzane ze zmiang kata
podniesienia anten na czas kalibracji, a to moze wprowadza¢' dodatkowe btedy. Ponadto
strumien promieniowania Cas A spada wiekowo, a wspétczynnik tego spadku nie jest
wystarczajgco dobrze znany, szczegdlnie na falach dtuzszych. To samo odnosi sie do za-
leznosci tego wspotczynnika od czestosci. By¢ moze, ze na wzorce kalibracyjne lepiej
nadawalyby sie zrodta Vir A i Tau A, ktdre leza blizej ptaszczyzny ekliptyki, a ich
strumienie nie wykazujg Znaczacych zmian w czasie. Wada takich wzorcow jest ictt ma-
ty strumien (ok. 10 razy mniejszy niz strumien Cas A lub Cyg A).

Pewne rozwiazania systeméw odbiorczych pozwalajg mierzy¢ niektére parametry pro-
mieniowania Stonca z zadowalajgcg doktadnoscia dzieki zastosowaniu specjalnych technik.
Tak np. mozna pozby¢ sie problemu tta galaktycznego przez uzycie technik interferome-
trycznych. Problem duzej dynamiki mozna prébowac rozwigza¢ za pomocg automatycz-
nie wiaczanych ttumikoéw lub wprowadzenie dostatecznie szybkiej automatycznej regulacji
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wzmocnienia (ARW). Jednakze ARW, jako nieliniowa, wprowadza duze btedy i wymaga
niewygodnych Zzrddet kalibracyjnych. Zawezenie wstegi odbieranych czestosci w sekcji

w. cz. odbiornika pozwala niekiedy wyeliminowa¢ zakidcenia, ale z drugiej strony powo-
duje to zmniejszenie czutosci systemu odbiorczego.

Od czasu do czasu spotyka sie sugestie o standaryzacji (ujednoliceniu) parametrow
systeméw odbiorczych w celu unikniecia niejednorodnosci wynikéw pomiarow. Wydaje
sie, ze przede wszystkim nalezatoby rozpatrzy¢ mozliwos$¢ ustalenia statych czasowych
integracji sygnatu i szybkosci przesuwu tasmy rejestrogramu (lub czestotliwosci prébko-
wania), gdyz te parametry silnie wptywajg na ksztatt zapisanego zjawiska i zmierzony
strumien w momencie maksimum oraz na czasowg zdolno$¢ rozdzielcza zapisu.

Whreszcie wielce pozadane sg usprawnienia w przetwarzaniu danych obserwacyjnych,
gdyz obserwatorzy nie sg zainteresowani w opracowywaniu wielkiej ilosci zapisow. .

Wymienione wyzej argumenty, zebrane w formie memorandum, zostaty przedstawione
grupie badaczy reprezentujgcych rozne obserwatoria. W wyniku tej akcji otrzymatem
kilkanascie przesytek zawierajagcych wiele wartosciowych opinii i informacji. Na ich pod-
stawie sporzadzitem raport (Borkowski 1977), ktdry zostal rozestany drogg od-
wrotng do ok. 30 obserwatoriow lub osdéb indywidualnych. W nastepnych punktach
tego artykutu przedstawie streszczenie owego raportu z niewielkimi zmianami. W stosun-
kuldo wersji oryginalnej zabraknie tutaj dziatu traktujgcego o aktualnie uzywanych in-
strumentach w poszczegdlnych obserwatoriach. Inne zmiany wynikajg badz to z bledow,
jakie popetnitem przy interpretacji niektérych komentarzy, badz z uzyskania dodatkowych
informacji od zainteresowanych badaczy, ktdrzy zapoznali sie z raportem. Dotgczytem
takze kilka dopiero teraz aktualnych uwag oraz odno$nikow. '

3. KALIBRACJE BEZWZGLEDNE

Okazuje sie, ze moja propozycja zastgpienia Cas A i Cyg A innymi zrédtami byta
nie najszczesliwsza. Czutos¢ wielu instrumentéwjest za mata do obserwacji nawet tych
dwach najsilniejszych zrodet (Z1obec 1976), a niewielki wiekowy spadek strumienia Cas
A nie wydaje sie wystarczajgco mocnym argumentem na to, by uzywac jesZcze stabszych
zrédet poréwnanja (Slottje 1976). Z zebranego materialu (Abrami 1969; Kha ra-
dze 1976)J Klaassen 1976; Borkowski 1977) wynika wyraznie, ze rozbieznosci
W wyznaczeniach strumieni majg swe zrodio takze w przyjeciach skal. Bezwzgledne ska-
le strumienia sg zwykle adoptowane z literatury, a w literaturze mozna znalez¢ catkiem
pokazny zestaw skal rd6znigcych sie od siebie (np. Borkowski 1975).

Powierzchnie skuteczng anten na czestosciach 80 i 160 MHz w Culgoorze (Australia)
wyznacza sie przez obserwacje radiozrédet o znanych strumieniach (Vir A, Tau A i in.).
Dla kontroli stabilnosci tej powierzchni przeprowadza sie tam codzienne pomiary impe-
dancji anten (Nelson 1976).

W Hiraiso (Japonia; czestosci obserwacji 100,5, 200 i 500 MHz) anteny majg zbyt ma-
te wzmocnienie na to, by mozna byto skalibtowaC je za pomocg radiozrodet Cas A
lub Cyg A. Uzywa sie zatem dodatkowej anteny o wzmocnieniu znanym z innych po-
miardw. Na czas kalibracji obie anteny $4 podigczane do dwu wejs¢ odbiornika (nor-
malnie uzywanych do pomiaru obu sktadowych polaryzacji kotowej sygnatu —dop. mgj).
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W takim uktadzie obserwuje sie dostatecznie silne zrédto (np. Stonce spokojne, a gdy
to nie wystarcza, to wykorzystuje sie wybuchy stoneczne), skad mozna wyznaczyé
wzgledne powierzchnie skuteczne obu anten (Yamashita 1976).Podobna metoda sto-
sowana jest w Toyokawie (Japonia) na czestosci 1000 MHz, gdzie w charakterze anteny
poréwnawczej uzywa sie duzej anteny tubowej (Tanaka 1976).

W Bordeaux (Francja; 930 MHz) nawigzania do skali bezwzglednej wykonuje sie co
tydzien za pomocag zrédet termicznych o znanym poziomie szuméw (Poumeyrol
1976).

Wopinii Kharadze i wspotpracownikdw (Abastumani, ZSRR) w celu poprawienia
zgodnosci wynikéw uzyskiwanych w réznych obserwatoriach bytoby pozyteczne zorgani-
zowanie wyznaczen bezwzglednego strumienia promieniowania Stonca co jaki$ czas
w wielu stacjach jednocze$nie. Pozwolitoby to wybra¢ najdoktadniejsze wyniki i zapro-
ponowac innym stacjom nawigzanie swoich pomiaréw do takich wyznaczehn. W ten spo-
sob mozna wyeliminowa¢ czynniki instrumentalne réznigce wyznaczenie strumienia w
poszczeg6lnych obserwatoriach.

Zasugerowatem uzgodnienie wspolnej skali strumienia podsuwajac, aby za wzorcowe
uzna¢ wyznaczenia Den ta i in, (1974). Obecnie sugestia ta stata sie nieaktualna, po-
niewaz nieco p6zniej pojawita sie nowa skala oparta na lepszych wyznaczeniach strumie-
ni radiozrodet kalibracyjnych (Baars i in. 1977).

4. TEO GALAKTYCZNE

Gesto$¢ strumienia promieniowania Galaktyki jest zalezna od kierunku na sferze nie-
bieskiej. W ciggu roku Stonce jest obserwowane codziennie na innym kierunku, a zatem
takze na innym tle. Poniewaz promieniowanie Stonca spokojnego ma taki sam charakter
(szumy gaussowskie), jak promieniowanie Galaktyki, pojawia sie trudno$¢ przy rozdziela-
niu przyczynkéw od tych dwéch zrodet.

W wielu obserwatoriach (Nelson 1976; Klaassen 1976; Zlobec 1976) pomia-
ry promieniowania Storica wykonuje sie przez odjecie od strumienia Stonca zmierzone-
go wraz z ttem strumienia tta galaktycznego, wyznaczonego wcze$niej na tym samym
kierunku. Jednym z warunkéw powodzenia tej metody jest utrzymanie przez diugi czas
statej powierzchni skutecznej systemu antenowego. Zdaniem Yamashity metoda ta
nie jest zadowalajgca. Podobng opinie wyraza tez Slottje, ktory uWaza, ze problem
wymaga uzycia techniki interferometrycznej (promieniowanie Galaktyki, jako zrédta bar-
dzo rozciggtego, nie podlega interferencji). Rzeczywiscie, w Toruniu (obserwacje interfe-
rometryczne na czestosci 127 MHz) problem ten praktycznie nie istnieje.

5. ODBICIA PROMIENIOWANIA SLONCA

Promieniowanie Stornca odbite od ziemi, powierzchni morza lub innych przedmiotéw
otoczenia anten sprawia ktopoty w wielu stacjach. Zwykle sg to zaktécenia odbioru wy-
stepujace do kilku godzin po wschodzie i przed zachodem Stonca (Dodge 1973;
Klaassen 1976; Sveen 1976; Yamashita 1976; Benz 1977, Borkowski
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1977)1 Yamashita uwaza, ze odbicia tego typu mozna skutecznie zwalcza¢ przez
zastosowanie specjalnych oston, zamontowanych badz na samych antenach, badZz na
ziemi w poblizu anten.

Problem odbi¢ chyba w najostrzejszej postaci wystepuje w Toruniu, gdzie w okresie
zimy strumien promieniowania Storica mierzony w obecnosci odbi¢ moze kilkakrotnie
przewyzsza¢ strumie samego Storica. Zaobserwowano tam roczng powtarzalno$é tego
zjawiska, co pozwala mie¢ nadzieje na korekte wczesniej wykonanych pomiaréw (B o r-
kowski 1977; por. tez Borkowski 1979).

6. ZAKEOCENIA

Na falach metrowych wystepuja zakidcenia naturalne (zjawiska atmosferyczne) i wy-
wotane przez dziatalnos¢ cztowieka (Srodki komunikacji i tgcznosci oraz dziatalnosé
przemystu). Niekiedy mozliwa jest ,ucieczka” od zakidcen poprzez wiasciwy wybor
pasma odbieranych czestosci. Nie jest to jednak zadne rozwigzanie problemu. W$réd na-
destanych opinii nie byto tez zadnych propozycji, ktére mozna by nazwaé rozwigzania-
mi, znajdowato sie natomiast szereg interesujagcych uwag na temat sposobdw identyfika-
cji zjawisk pochodzenia stonecznego wsrdd zaktocen.

W Hiraiso, w celu odréznienia zjawisk od zakidcen, przede wszystkim poréwnuje sie
wyniki obserwacji wykonanych na rdznych czestoSciach (nie wytgczajac obserwacji jo-
nosferycznych). Brak koincydencji sugeruje obecno$¢ zaktdcenia. Rozstrzygniecia szuka
sie tam takze w analizie pomiaréw polaryzacji kotowej, gdyz zakidcenia réznig sie w
tym wzgledzie wyraznie od zjawisk stonecznych (Yamashita 1974).

Zlobec (1975) zauwaza, ze zakidcenia tatwo jest rozpozna¢ na zapisach wykona-
nych z duzg rozdzielczoscia czasowa.

Raffaelli (1975) przedstawit system odbiorczy na czesto$¢ 408 MHz (San Miguel,
Argentyna) zawierajgcy dwie anteny, z ktdrych jedna jest bezkierunkowa. Wejscie od-
biornika tego systemu przetacza sie pomiedzy obiema antenami z czestoscig 1 kHz, a
na wyjsciu jest zapisywana suma i roznica sygnatdbw z obu anten. Istnieje tylko niewiel-
kie prawdopodobienstwo, ze zapis zaktdcenia uzyskany z obu kanatow bedzie miat taki
sam ksztah.

Odrdznienie zjawiska stonecznego od,zakidcenia moze by¢ zrealizowane za pomocy
rozwigzania elektronicznego, zwanego dyskryminatorem szumoéw. Jest to kombinacja
dwdch uktadéw RC o roznych statych czasowych. Odpowiedz tych uktadéw na pobu-
dzenie sygnatehi detektora jest rdzna, ale stosunek napie¢ wyjsciowych bedzie staly,
jezeli sygnat wejsciowy jest typu szumowego. Zmiany owego stosunku napie¢ mozna
zatem wykorzysta¢ jako wskaznik obecnosci zakiécen (Yamashita 1974).

Cechg zaktocen wystepujacych w obserwacjach interferometrycznych jest brak modulacji
charakterystycznej dla zrodet kosmicznych. Pozwala to odrdznia¢ bez trudu np. burze
szumowg pochodzenia stonecznego od zaktdcen wywolanych przez burze atmosferyczne.

Wspomnie¢ wypada, ze w charakterze detektora zaklocen moze by¢ uzyty podstuch
sygnatu podetekcyjnego. Ten sposob, chociaz stosunkowo pewny, nie nadaje sie jednak
do obserwacji ciagtych.
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7. DYNAMIKA ODBIORNIKOW

Zapewnienie dynamiki (rozumianej tutaj jako stosunek mocy najwiekszego mierzalnego
sygnatu do czutosci) systemu odbiorczego, obejmujacej z nadwyzka dynamike promienio-
wania Storica na falach metrowych (wiecej niz 60 dB), nie jest sprawa prosta.

W Culgoorze w celu zapewnienia wiasciwej dynamiki odbiornika, zastosowano wzma-
cniacze logarytmiczne, ktdrych wzmocnienie maleje ze wzrostem mocy sygnatu. To male-
nie wzmocnienia rozpoczyna sie od poziomu 7 dB powyzej sygnatu odbieranego w wa-
runkach spokojnego Storica (Nelson 1976).

W Bordeaux odbiornik jest liniowy, a sygnat wyjsciowy po osiggnieciu kranca skali
napiecia wyjsciowego jest dzielony kolejno przez 4, 16 lub 64 (Poumeyrol 1976).

W systemie odbiorczym na 200 MHz w Hiraiso sygnat wejsciowy jest rozdzielany na dwa ka-
naty o réznych wzmocnieniach, kazdy o dynamice ok. 30 dB, co pozwala rejestrowac
osobno promieniowanie Stofca spokojnego i Storica aktywnego. W tejze stacji dla obser-
wacji na czestosci 500 MHz zbudowano niedawno odbiornik, w ktérym napiecie wyjscio-
we detektora utrzymuje sie w SciSle okreSlonym zakresie za pomocg ttumikow wigcza-
nych automatycznie w stopnie w.cz. Na wejscie odbiornika podawane sg sygnaty mierzo-
ne oraz dwa sygnaty kalibracyjne. Napiecie wyjsciowe jest przetwarzane do postaci cy-
frowej i, wraz z informacjami o stanie ttumika i pozycji przetacznika wejsciowego, do-
prowadzane do 12-bitowego mikroprocesora wspotpracujacego z pamieciami 0 pojemnos-
ciach 3000 (ROM —Read-Only Memory) i 1000 stow (RAM —Random-Access Memory).
Po przetworzeniu doprowadzonych sygnatdbw w mikroprocesorze i przetwornikach cyfro-
wo-analogowych na wyjsciu mozna zapisywa¢ (w postaci cyfrowej i analogowej) catkowitg
moc sygnatu i jej logarytm oraz stosunek (R - L)I(R + L), gdzie R i L sg prawo-

i lewoskretnymi sktadowymi polaryzacji mierzonego sygnatu (Yamashita 1976).

Dyskusje dynamiki torufskiego odbiornika przedstawitem w swej pracy doktorskiej
(Borkowski 1979).

8. STANDARYZACJA

Panuje przekonanie, ze piekny cel ujednolicenia parametrow systemdéw odbiorczych
jest w praktyce trudny do zrealizowania ze wzgledu na ograniczone mozliwosci poszcze-
golnych obserwatoriéw. Nie byto tez zadnych, sugestii, jakie wartosci statej czasowej in-
tegracji sygnatu czy rozdzielczosci czasowej zapisow nalezaloby zaleca¢. Opierajac sie na
nadestanych informacjach o parametrach istniejgcych instrumentéw, mozna zasugerowaé
stalg czasowg rzedu 1 s i zapis z predkoscig przesuwu tasmy 20 cm/h. Trzeba jednak
pamieta¢, ze sg wybuchy stoneczne o czasie trwania rzedu 0,1 s. Powyzsze wartosci
parametrow sg, oczywiscie, niezadowalajagce do analiz takich zjawisk.

9. REDUKCJA DANYCH

Slottje (1976) zwraca uwage na duzg czasochtonno$¢ opracowywania obserwacji
waskopasmowych, czesto z miernymi rezultatami koficowymi. Subiektywizm opracowania
widzi on gtéwnie w tym, ze opracowujacy musi bra¢ pod uwage szerokopasmowe obser-
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wacje widmowe i podejmowac decyzje o realnosci zjawiska opierajac sie na nie zawsze
wiarogodnych zapisach.

Klaassen (1976, 1977) zauwaza, ze klasyfikacja wybuchéw (np. Tanaka 1975).
ciggle bardzo zalezy od indywidualno$ci opracowujgcego. Jego zdaniem pozyteczna byta-
by instrukcja, w ktorej zilustrowano by po kilka przyktadowych profili kazdego typu
zjawiska z uwzglednieniem réznych czestosci.

Tenze badacz dostrzega niepoprawno$¢ w notacji gestosci strumienia, ktéra obecnie
jest niezgodna z doktadnoscig pomiaréw, np. jezeli z pomiaréw wykonanych z doktad-
noscig 10% wynika gesto$¢ strumienia 1445,3 su, to nalezatoby publikowaé jg w posta-
ci 1400 albo 14E2.

Chciatbym doda¢, ze w przypadku publikacji (QBSA) wynikéw pomiaréw strumienia
spokojnego Storica na czestosciach rzedu 100 MHz sytuacja jest akurat odwrotna. Wyni-
ki sg zaokraglane do przesady (do catkowitych jednostek strumienia). Rozsgdny wydaje
sie postulat, ze wyniki pomiaru zaréwno sktadowej wybuchowej, jak i promieniowania
ciggtego powinny by¢ publikowane zawsze z doktadnoscig do dwoch cyfr znaczacych.

Ostatnim z poruszanych probleméw byta sprawa wskaznika zmiennosci, przy przed-
stawianiu ktérej powotatem sie na swojg prace (Borkowski 1976).

10. UWAGI KONCOWE

Przy analizie wybuchéw typu IV powstajg trudnosci z powodu niedostatecznie geste-
go pokrycia catego zakresu czestoSci obserwacjami waskopasmowymi (Slottje 1976).
Niedawno ukazata sie praca Gorgolewskiego (1977), w ktorej przedstawiono
kilka idei na temat, jak powinien by¢ skonstruowany i usytuowany instrument do cig-
gtych obserwacji Stonca na falach metrowych. Oto krotkie ich podsumowanie. Powinien

to by¢ interferometr o bazie 10 X, z antenami sktadajacymi sie z prostych dipoli
umieszczonych nad reflektorem o wymiarach 1 x 8 X usytuowany w miejscu, w,ktérym
caty potudniowy horyzont zajmuje duzy las. W urzadzeniach odbiorczych powinny by¢
wykorzystane najnowsze osiggniecia technik stosowanych przy syntezie apertury, za-
pewniajagce mozliwo$¢ pomiaru obu sktadowych przestrzennej charakterystyki interfero-
metru (,,sinus” i ,.cosinus”). Odbiornik powinien mie¢ dynamike wiekszg niz 60 dB.

Do walki z zaktoceniami proponuje on specjalne elektroniczne eliminatory i systemy
wielokanatowe.

Wracajagc do wcze$niej omowionych probleméw obserwacyjnych na falach metrowych,
nalezy stwierdzi¢, ze najpowazniejsza i najbardziej nie cierpigcg zwtoki trudnoscig jest
zagadnienie kalibracji bezwzglednej, ktére tgczy sie z catym wachlarzem innych trudnos-
ci. Niektére z omoéwionych probleméw mogtyby by¢ stosunkowo tatwo rozwigzane po-
przez Scislejsza kooperacje miedzynarodowg. Wszystkie jednak wymagajgq dziatania czyn-
nikow oficjalnych, takich jak grupa robocza zorganizowana przy URSI, CESRA albo
IAU. W moim przekonaniu materiat, ktéry przedstawitem w tej pracy, powinien by¢ wy-
starczajagcym argumentem do powotania takiej grupy roboczej.
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GLOBULAR CLUSTERS
Sumijnary

A review of basic data on globular clusters is given with particular attention to their chemical
composition.

1. WSTEP

Gromady kuliste stanowig najliczniejsza klase uktadéw gwiazdowych, towarzyszacych
galaktykom. Ich rola w procesach dynamicznej i chemicznej ewolucji galaktyk nie jest
dotychczas jasna: czy powstaly one podczas kolapsu protogalaktyk w ich obrebie, czy
niezaleznie od tych ostatnich jako samodzielne, elementarne uktady gwiazdowe, ktdre,
by¢ moze, utworzyty przez koalescencje galaktyki, albo zostaty przechwycone przez
juz istniejace galaktyki — nie wiemy. Obserwujemy gromady kuliste wokdt naszej i in-
nych galaktyk w ich sferoidalnym halo w ilosciach od kilku do Kilku tysiecy.

Referat przedstawiony na XIX Zjezdzie PTA, Warszawa, wrzesien 1979 r.

[185]
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2. ROZMIESZCZENIE 1 RUCHY

Uktad gromad kulistych naszej Galaktyki jest skoncentrowany ku jej $rodkowi, gesto$¢
przestrzenna maleje w przyblizeniu wg czwartej potegi odlegtosci od osi. Znamy w oto-
czeniu naszej Galaktyki ponad 100 (128 w 1979 r.) gromad kulistych, og6lng ich liczbe
szacujg rozni autorzy na 200-500. Umownie za ,nasze” gromady uwazamy te, ktdre sie
znajdujg w promieniu 30-40 kpc od $rodka Galaktyki, dalsze - by¢ moze - nie s
trwale zwigzane z naszg Galaktyka i stanowig gromady miedzygalaktyczne*. Poza nasza
Galaktykg najpetniej mozna obserwowa¢ gromady kuliste w obrebie Uktadu Lokalnego,
liczacego obecnie 29 znanych galaktyk roznego kalibru z dwiema galaktykami-olbrzymami
- naszg i galaktykg Andromedy na czele. Wokot Obtokéw Magellana wykryto stosunko-
wo duzo gromad kulistych, natomiast znana jest inna galaktyka nieregularna podobnego
typu, IC 1613, majgca bardzo mato gromad. Galaktyka Andromedy prowadzi orszak
300—400 gromad kulistych. Przypuszcza sie, ze przechwycita ona gromady kuliste galak-
tyki M 32 oraz znaczng cze$¢ jej materii. Przemawia za tym fakt, ze galaktyka M 32
ma zbyt wielkg zawarto$¢ ciezkich pierwiastkow w stosunku do jej masy (istnieje korela-
cja zawartosci ciezkich pierwiastkéw Z z masg M galaktyki: Z ~ \JM). Wsrdd olbrzymich
galaktyk eliptycznych wystepuje réwniez duze zrdznicowanie ilosci towarzyszacych gromad
kulistych: tak np, galaktyka NGC 5128 ma mato gromad, natomiast galaktyka M 87 po-
siada ich ok, 4500! Wigze sie¢ to zapewne z otoczeniem: NGC 5128 jest galaktykg pola,
M 87 jest centralng galaktyka gromady galaktyk Virgo. Kartowate sferoidy majag od zera
do 10 gromad kulistych.

Gromady kuliste poruszajg sie w polu grawitacyjnym macierzystych galaktyk po silnie
ekscentrycznych orbitach, o ile mozna wnosi¢ z samych tylko predkosci radialnych gro-
mad, nie znamy bowiem ich predkosci transwersalnych. Jako cato$¢ uktad gromad ku-
listych naszej Galaktyki obraca sie wokot jej osi z predkoscig 110 + 10 km/s w odle-
gtosci ok. 9 kpc od osi Galaktyki, dalej — prawdopodobnie wolniej.

Analizujac predkosci radialne gromad kulistych lezacych w kierunku $rodka Galaktyki,
Clube i Watson (1979) stwierdzili, ze gromady lezace przed $rodkiem Galaktyki majg
ujemne predkosci radialne, a potozone poza centrum Galaktyki — predkosci radialne dodat-
nie. Podobne zjawisko dostrzezono u gwiazd typu RR Lyrae. Jezeli ten wynik nie jest
przypadkowy, oznaczatby on, ze ukitad gromad kulistych nie jest ukladem stacjonarnym,
lecz ekspanduje z predkoscig ok. 60 km/s. Nie jest to zgodne z rozpowszechnionym do-
tychczas pogladem, ze ruchy gromad kulistych odzwierciedlajg pierwotny kolaps Galakty-
ki. By¢ moze, ekspansja jest wynikiem wybuchéw jadra Galaktyki.

3. ROZMIARY | STRUKTURA

Poszczegdlne gromady kuliste zawierajg 105—106 gwiazd, rozmieszczonych w sferoidal-
nej lub sferycznej objetosci o Srednicach 6—70 pc z silniejszg lub stabszg koncentracjg
ku Srodkowi gromady. Stopien koncentracji bywa okreSlany wg 12 stopniowej skali
Shapleya, przy czym | oznacza najsilniejsza koncentracje. Obecnie uzywa sie do tego ce-
lu parametru c, zaproponowanego przez Kinga:

*Wykryto ostatnio na zdjeciach wykonanych teleskopem Schmidta (UK) w Australii gromade mie-
dzygalaktyczng o $rednicy 300 pc odlegta o 300 kpc.
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c = log ~————- = log — , (i:

central c

opartego na przyjetym przez tego autora rozktadzie jasnosSci powierzchniowej, lub gestos-
ci powierzchniowej gwiazd a (r) z odlegtoscig od $rodka gromady r:

o{r) = - q(0), + a(tta) )
1+ r/rl

r “wp gdy a (r) ->a(tta). Wzér ten dos¢ dobrze odtwarza rozktad jasnosci powierzchniowej
gromad kulistych. Jesli chodzi o rozkiad gwiazd o rdznych masach, obserwuje sie silniej-
szg koncentracje gwiazd masywnych niz gwiazd o matych masach w zgodzie z teorig
dynamicznej relaksacji uktadow gwiazdowych, przewidujacg dla gromad gwiezdnych czasy
relaksacji poréwnywalne z ich wiekiem (ok. 107 lat dla gromad otwartych i ok. 109

dla gromad kulistych).

W kolejnosci mas i rozmiardbw gromady kuliste lokujg sie pomiedzy gromadami otwar-
tymi a kartowatymi galaktykami eliptycznymi (kartowatymi sferoidami), jakich znamy
ok, 20 w Ukfadzie Lokalnym. Najczestsza jasno$¢ absolutna tych ostatnich (—10m)
przewyzsza o pare wielkosSci gwiazdowych najczestsza jasno$¢ absolutng gromad kulis-
tych, —8m, jednakze zakresy jasnosci absolutnych (integralnych) tych dwdch klas obiek-
tébw zachodzg na siebie, jak to ilustruje rys. 1. Nie oznacza to, ze najwieksze gromady

Gr. kul. S

Rys. 1. Zakresy integralnych jasnosci absolutnych gromad kulistych i galaktyk

kuliste nie réznig sie od najmniejszych galaktyk eliptycznych, te ostatnie bowiem majg
Srednice wieksze o rzad wielkoSci i znacznie mniejszag koncentracje niz gromady kuliste.
Tak np. najstabsza, niedawno odkryta w Uktadzie Lokalnym galaktyka eliptyczna LGS
3 ma mase ok. 15 x 106 MQ i Srednice ok. 500 pc, podczas gdy jedna z wiekszych
gromad kulistych co Centauri ma $rednice 52 pc przy masie ponad 106 MQ W tab. 1
sg zestawione zakresy cech morfologicznych gromad kulistych, zaczerpniete gtéwnie

z katalogu Phil ipa, Cullena i White’a (1976). Wiele danych zawiera ksigzka
Kukarkina (1974), poswiecona gromadom kulistym, jak tez jego artykut wspolny
z Kireyeya (Kukarkin i Kireyeva 1979). Nowych informacji nalezy oczekiwac
od Sympozjum MUA nr 85, poSwieconegd gromadom gwiazd, sprawozdanie z ktorego
powinno sie ukaza¢ w 1980 r., oraz z artykutu Alcaino o danych morfologicznych
gromad kulistych, zapowiedzianego na tenze rok W ,Vistas in Astronomy”.
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Tabela 1

Cechy morfologiczne i fizyczne gromad kulistych Galaktyki

Odlegtosci od Stonca, r 2-76 kpc
Odlegtosci od centrum Galaktyki, R 2 - 108 kpc
Odlegtosci od ptaszczyzny Galaktyki, z 0-91 Kkpc
Predkosci radialne, V 0. - 493 km/s
Predko$¢ rotacji uktadu gromad kulistych przy R = 9 kpe,

Vot 110 km/s
Masy, M 105 - 106 Me
Srednice, D 6 - 72 pc
Koncentracje, ¢ = log(rf/rc) 07 - 25
Jasnosci absolutne integralne, My -4™6 - -107 2
Typy widmowe integralne, Sp F2 - G5
Wiek, t 2x109 - 2 x 1010 lat
Sktad chemiczny, jj~]= log - log 0,0 —-—- 2,4

4. WYKRESY H-R, WIEK | SKLAD CHEMICZNY

Gromady kuliste sg uwazane za obiekty skrajnej Il populacji nie tylko ze wzgledu
na ich rozmieszczenie i ruchy —nalezg wszak do halo Galaktyki —ale tez ze wzgledu
na wiek i skfad chemiczny, przejawiajace sie w ich wykresach Hertzsprunga-Russella
(H—R), lub w znacznie fatwiejszych do uzyskania wykresach barwa-jasno$¢ (c—m), np.

B - V), VQ — poprawionych na efekty ekstynkcji miedzygwiazdowej. Posiadamy takie
wykresy dla wiekszosci gromad kulistych Galaktyki. Obejmujg one z reguly tylko goérna
czes¢ wykresu H-R, siegajac w najlepszych wypadkach, tzn. dla najblizszych gromad
3-4m ponizej punktu zwrotu (turn-off-point, t.0.p.), majacego kluczowe znaczenie dla
okreslenia wieku gromady. Jedng z najbogatszych kolekcji wykreséw c—m, oparta na
zebranych z literatury pomiarach fotometrycznych 37 000 gwiazd w 65 gromadach
kulistych, zawiera cytowana juz praca Philip a i in. (1976).

Jednym z najwigkszych sukceséw teorii budowy i ewolucji gwiazd i jednym z jej
filarow byto uzyskanie petnej niemal interpretacji wykresow H—R dla gromad otwartych
i kulistych w ramach tej teorii. Jesli chodzi o gromady kuliste, fundamentalne znacze-
nie miata praca Hoy le’ai Schwarzschilda(l955)? wyznaczajgca tory ewolucyjne
gwiazd Il populacji. W tej i w wielu dalszych pracach, do ktérych istotny wkiad wniesli
réwniez astrofizycy polscy (Paczynski, Smak i ich wsp6tpracownicy), zdotano zbu-
dowaé teoretyczne wykresy H—R dla gromad o réznym wieku i skiadzie chemicznym.
Jak wiadomo, gromady otwarte i kuliste reprezentujg r6zne zakresy tych parametrow
i niewiele jest gromad, ktére mozna uwazaé¢ za typy posrednie: naleza do nich: M 67,
NGC 188, NGC 2158 i in. Nazywamy je starymi gromadami otwartymi, ale nie jest wy-
kluczone, ze sg to pozostatoSci po gromadach kulistych, odartych z zewnetrznych, uboz-
szych w metale gwiazd.

Poréwnujac teoretyczne wykresy H—R z obserwowanymi zaktadano, ze wszystkie
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gwiazdy danej gromady powstaty jednoczesnie z jednorodnej chemicznie materii. Oba te
zatozenia zostaty w ostatnich latach zakwestionowane. Poréwnujac obserwowane wykresy
H—R gromad kulistych z izochronami obliczonymi dla réznych zawartosci helu Y i ciezkich
pierwiastkdw Z, wyzaczono najbardziej prawdopodobne wartosci 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 r6znej zawartosci (Fe/H] : 47 Tuc (-0,4),
M5 (-1,0), M92 (-2,2); b) Teoretyczne wykresy c-m dla trzech gromad kulistych o réznej zawar-
tosci [Fe/H] (wg Philip aiin. 1976)

wykresy izochron dla réznych wartosci [Fe/H], £atwo sie¢ mozna zorientowaé, ze dopasowanie
obserwowanego wykresu do izochrony o trzech parametrach nie jest zadaniem jednoznacznym,
atrzeba dodac, ze mogg istnie¢ jeszcze inne parametry majace wptyw na ksztatt izochron,
jak procesy konwekcji lub semikonwekcji dziatajagce we wnetrzach gwiazd i inne. Czu-
tym wskaznikiem wieku, masy, sktadu chemicznego gwiazd gromady sg gwiazdy typu
RR Lyrae; ich liczebnos¢, okresy, potozenie na wykresie H-R sg rézne u roznych
gromad. Chociaz teoria gatezi horyzontalnej wykresu H-R, bardzo finezyjna obecnie

(p. Ib en 1971) tlumaczy dos¢ przekonywujgco istnienie tych rdznic, nie jest jeszcze
tak dobrze, aby wszystkie osobliwosci obserwowanych wykresow H—R gromad kulistych
byty catkowicie wyjasnione. Przyblizone wartosci wieku i skfadu chemicznego uzyskane
z wykresdw H-R gromad kulistych wskazuja, ze sq to uklady stare, trwajgce od 2x 109
do 2 x 1010 lat i ubogie w ciezkie pierwiastki. Zawartos¢ helu i ciezkich pierwiastkow
zawiera sie w granicach: 0,1 < Y < 0,4, 0,001 < Z < 0,003.

Jesli chodzi o gromady kuliste nalezace do innych galaktyk, mozna dostrzec wsréd znacz-
nej rozpietosci wykresow H-R pewne ,,cechy rodzinne” u gromad rdznych galaktyk. Tak np.
zauwazono, ze galaktyki masywniejsze majg gromady o wiekszej $redniej zawartosci ciezkich
pierwiastkéw. Ciekawg osobliwo$¢ wykazuja gromady Obtokéw Magellana: ich wykresy H—R
maja gatezie olbrzymdw siegajace dalej ku czerwieni niz u gromad naszej Galaktyki. Wiaze
sie to z wiekszg zawartoscig gwiazd weglowych w stosunku do olbrzyméw typu Mw Obto-

2 . Postepy Astronomii z. 3
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kach Magellana, co z kolei wigze sie z istnieniem gradientu zawartosci [C/O] w naszej Galak-
tyce ijego przedtuzeniem w Obtokach Magellana, gdzie stosunek ten przekracza wartosci
wiasciwe gwiazdom weglowym.

5. WIDMOWE BADANIA SKtADU CHEMICZNEGO - GRADIENTY

Skfad chemiczny gromad kulistych wyznacza sie badz dla catych gromad z widm
lub barw integralnych, badZz tez —w gromadach blizszych — dla poszczegdlnych gwiazd-
-olbrzymow, lezagcych w zewnetrznych regionach gromad, gdzie mozna jeszcze wyodreb-
ni¢ poszczegOlne gwiazdy. W ciggu ostatnich pieciu lat badania skfadu chemicznego gro-
mad kulistych ogromnie postgpity naprzdd dzieki zastosowaniu przetwornikéw obrazu,
ktére w potgczeniu z duzymi teleskopami i szybkimi spektrografami pozwolity siegnac
do gromad i gwiazd znacznie stabszych niz osiggalne dotychczas.

Harris i Canterna (1979) zestawili wyznaczenia [Fe/H] lub ogdlniej [m/H] (symbol
m oznacza zawarto$¢ metali) dla 78 gromad kulistych wiasne i kilkudziesieciu innych
autoréw, uzyskane zaréwno z barw i widm integralnych, jak indywidualnych dla gwiazd.
Najwiekszg wage przypisali wyznaczeniom sktadu chemicznego uzyskanym z widm gwia-
zdowych éredniej dyspersji metoda roznicowej krzywej wzrostu (Griffin 1979 a, b:
Cohen 19781 1979 i in). Jedenascie najblizszych gromad posiada takie wyznaczenia
dla kilku gwiazd w kazdej. Do tych gromad Harris i Canterna nawigzali wyzna-
czenia skfadu chemicznego uzyskane dla innych gromad innymi metodami, jak - z widm
matej dyspersji — metodg: parametru AS dla gwiazd typu RR Lyrae (np. Butler
i in. 1978), parametru <S> (Zinn 1978), ocen wizualnych natezenn pasm CH i CN
(np. Cowley iin. 1978) oraz metodami fotometrycznych wskaznikow sktadu chemicz-
nego (np. He sser iin. 1977). Ogdtem Harris i Canterna zebrali wyznaczenia
[ m/H] na podstawie poszczegllnych gwiazd dla 40 gromad kulistych. Dane dla pozos-
tatych 38 gromad ustalili z opublikowanych analiz integralnych widm gromad (m. in.
Kin man 1959; Kron i Mayall 1960) oraz integralnych barw (zestawione przez
Harrisa i Racine’a 1979).

Celem kompilacji wyznaczen [ m/H] podjetej przez Harrisa i Canterne bylo
ponowne zbadanie zaleznosci tego parametru od odlegtosci gromady od $rodka Galaktyki.
Juz przed 20 laty Morgan (1959) stwierdzit, ze zawartos¢ metali w gromadach kulis-
tych maleje z ich odlegtoscig od centrum Galaktyki R, przy czym zawarto$¢ te szaco-
wat w 8-stopniowej skali z widm integralnych gromad. Searle i Zinn (1978) prze-
Sledzili na podstawie istniejacych danych istnienie gradientu skiadu chemicznego gromad
do odlegtosci 8 kpc od $rodka Galaktyki. Harris i Canterna oparli sie na ob-
szerniejszym materiale danych dla 78 gromad, doktadniejszym po zredukowaniu na jeden
system (Sredni btagd [m/H] dla poszczegblnej gromady oceniajg na £0,2 do +0,3). Wy-
niki ich zestawiern zawiera tab. 2. Srednie btedy usrednionych wartoéci [m/H] wynosza
+0,06 do +0,14.

Jak wida¢ z tabeli, znaczacy spadek [m/H] mozna przesledzi¢ do odlegtosci ponad
20 kpc. Zanika on prawdopodobnie w odlegtosciach przekraczajacych 50 kpc, wsrod
gromad obcego przypuszczalnie pochodzenia. Warto$¢ gradientu |m/H] wynosi wg danych
tabeli ok.-0,04 kpc-1, tylez w granicach doktadnos$ci wyznaczen, ile wynosi wartos¢
gradientu zawartosci metali w dysku Galaktyki. W tab.2 R oznacza aktualng odlegtos¢
gromady od S$rodka Galaktyki. Wobec tego, ze gromady kuliste poruszajg sie po wydtu-
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Tabela 2

Usredniona zawarto$¢ metali [ m/H] w gromadach kulistych w réznych odlegtoéciach R od
srodka Galaktyki (wg Harrisa i Canterny 1979)

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

zonych orbitach, nalezatoby bra¢ przy wyznaczaniu gradientu usredniong odlegtosé. Auto-
rzy wykonali oszacowania $rednich odlegtosci na podstawie znanych predkosci radialnych,

daty one podobny przebieg [mvH],

6. NIEJEDNORODNOSCI SKEADU CHEMICZNEGO W OBRABIE GROMAD

Mowilismy dotychczas o sktadzie Srednim dla poszczegdlnych gromad albo ich grup,
obecnie zajmiemy sie sprawg rozktadu pierwiastkbw wewnatrz samych gromad. Waria-
cje sktadu chemicznego sg znane obecnie u kikunastu gromad kulistych. Zaczeto sie
od stwierdzenia przez Woolley a na poczatku lat sze$tdziesigtych, ze gromada
co Centauri ma bardzo szerokg gataZz olbrzyméw na wykresie c—m i ze nie da sie
tego wyjasni¢ btedami obserwacji. |ben wysungt przypuszczenie, ze jest to wyni-
kiem réznic sktadu chemicznego wsréd gwiazd tej gromady. Przypuszczenie to znalazto
potwierdzenie w potowie lat siedemdziesigtych, w badaniach spektroskopowych gwiazd
tej gromady. Pomiary parametru AS dla gwiazd typu RR Lyrae i parametru <S >dla
gwiazd péznych typéw (Freeman i Rogers 1975; Rogers iin. 1979), oceny
natezenn pasm CH i CN oraz linii metali (Besselli Norris 1976; Norris 1978)
wykazaty, ze réznice <m/H ) wsrod gwiazd gromady co Cen wahajg sie w granicach je-
dnego rzedu wielkosci —od —1 do —2. Prébowano wyjasni¢ istnienie tych roznic roz-
nym stopniem mieszania produktéw nukleosyntezy w gwiazdach zaawansowanych ewolu-
cyjnie. Poniewaz jednak réznice te dotyczg wielu réznych pierwiastkdw, w szczegdlnosci
tych, ktére nie sg syntetyzowane w tych fazach ewolucji gwiazd, jak np. wapn, przy-
puszcza¢ nalezy, ze obserwowane réznice sktadu chemicznego majg charakter pierwotny,
to znaczy, ze gwiazdy gromady co Cen i innych gwiazd nie powstaty réwnocze$nie, albo
powstaty z materii chemicznie niejednorodnej. W gromadzie 47 Tucanae réwniez znaleziono
znaczace roznice sktadu chemicznego gwiazd $wiadczace o istnieniu ujemnego, radialnego
gradientu zawartosci ciezkich pierwiastkbw. Z poczerwienienia ku $rodkowi stwierdzone-
go u szeregu gromad kulistych mozna wnosi¢, ze wszystkie gromady kuliste majg rosng-
cg ku centrum zawarto$¢ ciezkich pierwiastkow, podobnie jak to zostato stwierdzone u ka-
rtowatych sferoidéw, galaktyk spiralnych i eliptycznych. Gradient skfadu chemicznego
jest uniwersalng cechg uktadow gwiazdowych. Wprawdzie teorie powstawania tych ukta-
déw przez kolaps grawitacyjny niejednorodny (Larson) mogg uzasadni¢ powstanie
gradientow sktadu chemicznego, warto jednak zwroci¢ uwage na zalezno$¢ zawartosci
pierwiastkéw ciezkich od ich masy atomowej widoczng w wynikach analiz widmowych
gwiazd gromad w duzej dyspersji (Griffin 1979a; Cohen 1978), aktérej autorzy
czasem nie zauwazajg: deficyt ciezkich pierwiastkOw rosnie z masg atomowg pierwiastka.
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Oznacza to, ze warto$¢ bezwzgledna gradientu zawartosci ciezkich pierwiastkéw rosnie
z masg atomowg pierwiastka, albo prosciej: pierwiastki ciezsze sg silniej skoncentrowane
ku Srodkowi gromady kulistej. Jest to réwniez uniwersalna cecha uktadéw gwiazdowych
—od gromad kulistych, a nawet otwartych jak M 67 (p. Griffin 1979b), az do ol-
brzymich galaktyk eliptycznych.

7. PROMIENIOWANIE RENTGENOWSKIE - CZARNE DZIURY?

Nowym sygnatem w badaniach gromad Kkulistych, a zwilaszcza ich gestych centralnych
regiondbw byto odkrycie u niektérych (obecnie u ponad dziesieciu) promieniowania rentge-
nowskiego (Giacconi i in. 1974). Promieniowanie to jest stosunkowo stabe (jego moc

wynosi Lx = 1035—1036 erg/s) i zmienne o czynnik 3—10 w okresach rzedu od minut
do miesiecy, u wiekszosci gromad-X zaobserwowano wybuchy (bursts) o czasie trwania
rzedu 1 s lub rozbtyski (flares) — 10 min. Gromady, w ktérych zaobserwowano promie-
niowanie X (,,gromady-X"), w wiekszosci wypadkdw sg gromadami o silnej koncentracji

i stosunkowo duzej zawartosci ciezkich pierwiastkow. Niektére majg w widmie optycznym
stabg emisje Dotykamy tu osobliwej wiasciwosci gromad kulistych — poza nieliczny-
mi wypadkami stabej emisji w linii Hq w centrach niektérych gromad kulistych, nie zna-
leziono dotad zadnych $ladéw gazu miedzygwiazdowego ani w postaci linii HI 21 cm,

ani linii rekombinacyjnych wodoru w gromadach kulistych. Jest to problemem, poniewaz
gwiazdy-olbrzymy w procesach utraty masy powinny dostarcza¢ gaz w ilosciach obserwo-
walnych. W poszukiwaniu odpowiedzi na te zagadke wskazuje sie na dwie mozliwosci:
albo gaz jest wyrzucany przez gwiazdy z predkosciami wiekszymi od predkosci ucieczki

z gromady, albo tez jest akreowany na masywnych obiektach —ew. czarnych dziurach

w centrach gromad. Warto zauwazy¢, ze gromady silniej skoncentrowane, a do takich na-
leza w wiekszosci gromady X, majg stosunkowo duze predkosci ucieczki, siegajgce 20 km/s.
Z chwilg odkrycia promieniowania X w gromadach kulistych wysunieto sugestie, (B ali-
call i Ostriker, Silk i Arons), ze gromady te posiadajg w swych centrach czar-
ne dziury, ktore akreujg otaczajgcy gaz i powodujg emisje rentgenowskiego promieniowa-
nia hamowania (Bremsstrahlung). Pojawito sie tez sporo prac prezentujgcych modele takie-
go zjawiska. Przyktadowo: Cohni Kulsrud (1978) rozpatrujg modele o réznych wa-
runkach poczatkowych (np. masa czarnej dziury 103 MO, gesto$¢ gwiazd w jej otoczeniu
5x 104 pc-3. dyspersja predkosci 10 km/s) i z pomocg réwnania Boltzmanna z wyraza-
mi zderzeniowyaji $ledzg zmiany tych wielkosci z czasem w wyniku dziatania pola gra-
witacyjnego czarnej dziury. Otrzymujg stacjonarne rozklady gestosci i predkosci gwiazd,
gdy ich ubytek (w tempie ok. 30 gwiazd na 108 lat) jest kompensowany naptywem
Swiezych gwiazd z dalszych warstw gromady. Podobne modele niszczenia przyptywowego
gwiazd i akreowania ich materii przez czarne dziury byty opracowane dla jader galaktyk
emitujacych promieniowanie rentgenowskie, z tym ze masy czarnych dziur musiaty by¢
wieksze (10 Ma) stosownie do wiekszych mocy rentgenowskich jader galaktyk. Alterna-
tywg do czarnych dziur w gromadach X mogtyby by¢ gwiazdy podwdjne z wymiang ma-
terii, znane poza gromadami jako zrodta X. Ta alternatywa wydaje sie jednak mnigj
prawdopodobna dla gromad X. Zrédta X sa w gromadach bardzo bliskie ich $rodkéw.
Jernigan i Clark (1979) zestawili odlegtosci zrédet X od srodkéw w pieciu groma-
dach Xi z tej matej statystyki wnoszg jednak, ze Zrodia te sg silniej skoncentrowane niz
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gwiazdy, sg wiec od tych ostatnich masywnicjsze, co przemawia na korzys¢ hipotezy
czarnych dziur. Z innych obserwacji centralnych regiondw gromad kulistych nalezy wy-
mieni¢ obserwacje w nadfiolecie wykonane przez satelite IUE, ktore $wiadczg o obec-
nosci tam goracych niebieskich gwiazd, rozmieszczonych réwnomiernie w gromadach

X, a ,ktaczkowato” w innych. Wiecej informacji na ten temat przyniosg zapewne sate-
lity HEAO, a w przysztosci projektowany na Spacelab teleskop Schmidta o S$rednicy
75 cm.

8. EWOLUCJA

Poczatek gromad kulistych, jak réwniez powstanie galaktyk i uktadéw planetarnych,
jest terenem Scierania sie kontrowersyjnych teorii reprezentowanych nieraz sukcesywnie
przez tych samych badaczy. Sporng kwestig jest kierunek procesdw, ktore uformowaty
te systemy: czy powstaly one drogg rozpadu wiekszych, masywniejszych obiektow
(fragmentacja), czy potgczen mniejszych elementéw (koalescencja), czy tez widmo mas
dzisiejszych systemdw jest w przyblizeniu takie, jakim byto ,na poczatku”.

Ten ostatni poglad byt punktem wyjscia wielu prac opublikowanych w latach
1967—977, m.in. przez Larsona (1976). Przyjmowano w tych pracach, ze z nie-
jednorodnosci w rozkladzie materii, jakie powstaty podczas wielkiego wybuchu Wszech-
Swiata, bezposrednio wydzielity sie chmury o réznych masach, ktére nastepnie drogg
kontrakcji (kolapsu) daty poczatek gromadom gwiezdnym, galaktykom i gromadom ga-
laktyk.

Od 1977 r. (kolokwium MUA nr 45 w Toruniu, konferencja w Yale) popularnos¢
zyskuje poglad, ze galaktyki powstaty drogq koalescencji nmiejszych uktadéw (Larson,
Toomre, Rees, Searle, Ostriker). Ostatnio Tinsley i Larson (1979)
rozwineli te idee w postaci teorii hierarchicznej koalescencji chmur, poczynajgc od ele-
mentéw 0 masach rzedu mas Jeansa — w ich modelu 10 Mg—az do najwiekszych
galaktyk eliptycznych. Podobnie mogty sie formowac sferoidy galaktyk spiralnych, a
ich dyski —przez akrecje gazu z zewnatrz. Gwiazdy miatyby powstawa¢ gtéwnie
przy zderzeniach zlecajgcych sie chmur g&u. W miare' postepu hierarchicznej koale-
scenq'i, przyrostu masy ukfadu i liczby uformowanych gwiazd wzrastataby réwniez za-
warto$¢ ciezkich pierwiastkdw wytwarzanych w gwiazdach w procesach nukleosyntezy
w zgodzie z istniejgcg faktycznie korelacjg pomiedzy masg galaktyk eliptycznych M
i ich zawartoscig ciezkich pierwiastkdw Z. Autorzy wyprowadzajg wzor na te zaleznos¢
w postaci: Z ~ MO,25. Radialne gradienty zawartosci ciezkich pierwiastkéw bytyby
wynikiem spadku stopniowo wzbogaconego w te pierwiastki gazu ku $rodkowi gromady
z rozpraszaniem energii, co powodowatoby silniejsza jego koncentracje niz gwiazd
uprzednio utworzonych - podobnie jak w dawnych modelach Larsona.

Warto jeszcze wspomnie¢ o pracach Zeldowicza i jego wspotpracownikow na
temat powstawania uktadéw gwiazdowych. Stosujac nieliniowg teorie niestabilnosci
grawitacyjnej, przedstawili oni ten proces w trzech kolejnych fazach: uformowanie sie
z pierwotnych niejednorodnosci rozlegtych ptatéw rozproszonej materii (,,nalesnikow”),
fragmentacja tychze na chmury - protogromady gwiazd i formaga gwiazd w tych os-
tatnich i wreszcie — koalescencja gromad (kulistych) w galaktyki (p. Doroshke-
vich iin. 1978).
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Dalsza ewolucja dynamiczna uformowanych tak czy inaczej gromad kulistych by-
ta przedmiotem badan wielu autoréw. Jedng z najpetniej ujmujacych to zagadnienie
jest np. praca Angelettiego i Giannone’a (1979), ktérzy przesledzili dro-
ga rozwigzywania réwnania Fokkera-Plancka zmiany w rozmieszczeniu gwiazd i predkos-
ci w gromadzie kulistej o pierwotnej masie 5 x 105 Ms w ciggu 19 x 109 lat. Uw-
zglednili przy tym w sposéb schematyczny ewolucje gwiazd rozlokowanych w pieciu
przedziatach mas z utratq masy w okre$lonych fazach, jak réwniez ewolucje chemicz-
ng materii. Bilans zmian ewolucyjnych polega zgrubsza na kurczeniu si¢ jgdra groma-
dy i ekspansji warstw zewnetrznych, utracie gwiazd i gazu, tak ze przy koncu roz-
wazanego okresu z pierwotnej catkowitej masy gromady pozostaje 3,26 x 105 MO
przy osiggnieciu pewnego postepu w Kierunku ekwipartycji energii i silniejszej koncen-
tracji gwiazd masywniejszych ku $rodkowi. Utrata masy przez gwiazdy przeciwdziata
procesowi relaksacji, opdzniajac go.

Jest to jeden z przykladow badania ewolucji izolowanej gromady. Poniewaz groma-
dy kuliste zwigzane z galaktykami poruszajg sie po silnie ekscentrycznych orbitach,
przechodzg okresowo w poblizu $rodka galaktyki, ulegajac przyptywowemu dziataniu
jej pola grawitacyjnego. Efekty tych oddziatywar byty roéwniez przedmiotem wielu
badad, m.in. Tremaine, Ostriker i Spitzer (1975) wykazali, ze uktady
0 masach takich jak gromady kuliste ulegajg silnemu ,tarciu” przyptywowemu przy przej-
Sciu przez gestsze obszary Galaktyki. Tracg one w wyniku tych oddziatywan pierwotne
ruchy swoiste i wiaczajac sie w obrot Galaktyki spiralujg ku jej $rodkowi. Gromady
kuliste, znajdujace sie na orbitach kotowych o promieniu 10 kpc osiggajg jadro Ga-
laktyki w ciggu 1010 lat, z odlegtosci 6 kpc —w ciggu 109 lat. All ad in i Par-
thasarathy (1978) przeanalizowali szczeg6towo procesy koalescencji i rozrywania
dwdch systemow oddziatujgcych przyptywowo na siebie w zaleznosci od stosunku ich
mas. Przy masach réwnych koalescencja nastepuje szybciej niz rozrywanie. W wypadku
gromady kulistej o masie 105 Me, promieniu 50 pc, zbudowanej wg politropy o n =
= 4, poruszajacej sie po orbicie kotowej o promieniu R wokét $rodka Galaktyki,
czas rozerwania td jest mniejszy o kilka rzedéw wielkosci od czasu koalescencji i wy-
nosi dla:

R =10,32 0,67 3,53 6,18 .8,01 10,00 kpc
td = 5,4x1052,7x106 8,9x108 3,0x109 5,7x109  1,Ix1010 lat

Z tych i innych szacowan wynika, ze gromady kuliste bliskie jagdra Galaktyki ulegaja
rozktadowi w czasie jednego jej obrotu. Mozna przypuszczaé, ze liczba gromad kulis-
tych wchtonietych przez Galaktyke jest wieksza niz tych, ktére ocalaty. Warto wspo-
mnie¢ o grupach gwiazd szybkich o wspdlnym ruchu, wykrytych przez Eggen a,
jak grupa a Boo, a Pup i innych. Prawdopodobnie sg one pozostato$ciami po gro-
madach kulistych wchianianych przez Galaktyke. Godny uwagi jest réwniez fakt,
ze gromady bliskie Galaktyki majg stabsze jasnosci absolutne niz gromady dalekie.
Szczeg6lnie aktualnym problemem jest ewolucja jader gromad kulistych. Teorie
kolapsu grawitacyjnego prowadzg do bardzo wysokich gestosci centralnych w groma-
dach kulistych. Wzrost gesto$ci moze by¢ powstrzymany, a nawet odwrdcony, jezeli
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pojawig sie w jadrze gromady Zrddta energii, np. w postaci gwiazd podwdjnych lub
czarnych dziur, akreujgcych materie. Modele takie, jak juz wspomnieliSmy byty opraco-
wywane przez roznych autorow.

. vV
9. PROBLEMY

Gromady kuliste, uwazane od dawna za uklady stare, a wiec mato interesujgce,
awansowaty w ostatnich latach do roli ,,kamieni probierczych teorii ewolucji galaktyk”
(Van den Bergh, 1980) gtéwnie dzieki odkryciu w nich zrédet promieniowania X
i niejednorodnosci sktadu chemicznego. Wykrycie gorgcych niebieskich gwiazd w jadrach
gromad kulistych jest réwniez sensacjg nasuwajgca przepuszczenie, ze moga to by¢ gwia-
zdy miode, a wiec ze w centralnych regionach gromad istnieje gaz i ze zachodzi tam
jeszcze proces tworzenia sie gwiazd. Inng alternatywg moze by¢ proces niszczenia
gwiazd przez czarng dziure istniejgcg w centrum gromady — gwiazdy niebieskie bytyby
w tym wypadku gwiazdami gingcymi.

Innym dylematem jest sprawa ,,globalnego” gradientu zawartosci ciezkich pierwiastkow
w gromadach kulistych, zwigzanego z ich odlegtoscig od $rodka Galaktyki: mozna go ro-
zumie¢ jako wynik generalnego gradientu wielkiej protogalaktyki, z ktérej powstata Ga-
laktyka i jej gromady kuliste. Ale istnieje tez inna mozliwo$¢: gromady blizsze centrum
Galaktyki ulegajg w silniejszym stopniu ,,obieraniu” z gwiazd zewnetrznych przez dzia-
fania przyptywowe i ukazujg gtebsze warstwy swych gwiazd, bogatszych w ciezkie
pierwiastki zgodnie z istniejagcymi w gromadach wiasnymi, gradientatni skiadu chemiczne-
o-

’ Wreszcie istnieje problem korelacji pomiedzy zawartoscia ciezkich pierwiastkéw a ich
masg atomowa (ew. liczbg atomowa), wspolny dla wszystkich gwiazd, w tym réwniez

Rys. 3. Korelacja pomiedzy zawartoscig ciezkich pierwiastkéw [N/H]e a liczbg atomowa pierwiast-
ka Z dla a Boo i L 973 - jednego z olbrzyméw gromady kulistej MI13, wg danych Griffina
(1979a)
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dla gwiazd w gromadach kulistych, gdzie wystepuje on szczeg6lnie wyraznie wobec duzej
rozpietosci skfadu chemicznego. Niedobor ciezkich pierwiastkdw rosnie z masg atomo-
wg i to tym silniej, im wiekszy jest $redni niedobor. Rysunek 3 ilustruje te zaleznosci'
w oparciu o analize skfadu chemicznego a Boo i jednej z gwiazd gromady M 13, wy-
konang przez Griffin a (1979a). Cohen (1979) odnotowuje podobne efekty w ba-
danych przez nig gwiazdach z innych gromad i daje wyraz niezadowoleniu, Zze nie wi-
da¢ w tych wynikach spodziewanych $ladéw nukleosyntezy, jak silnego niedoboru pier-
wiastkbw w rodzaju Ba i Y ani tez réznic w zawartosci pierwiastkéw parzystych i
nieparzystych. Przypomnijmy raz jeszcze, ze omawiana korelacja pomiedzy zawartoscig
ciezkich pierwiastko w a ich masg atomowa znajduje proste wyjasnienie w przyjeciu
procesu grawitacyjnej separacji pierwiastkow (p. BasinskaGrzesik 1979).
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SPIRALNA STRUKTURA GALAKTYKI

ANDRZEJ STROBEL
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CnHPAJIbHATfI CTPYKTyYPA TAJIAKTHKM
A.CTPOB3J1t
CoBep*aHBe

B cxaTbe npeAcraBJieHO nocneftHHe jjaHHbie no npo6neMe cnHpalihHoil CTpyK Typbi Hameft TanaK TOKH
¢ Ha6niofl3Tejii>Hoit tomkh 3peHHH.

SPIRAL STRUCTURE OF OUR GALAXY
Summary

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

1. WSTEP

Jedng z najbardziej charakterystycznych cech wielu galaktyk jest spiralny rozktad
Swiatta w ich obrazach. W miare stwierdzania analogii miedzy budowg naszej Galaktyki,
a budowg galaktyk dyskowych zrodzito sie pytanie, czy istnieje struktura spiralna réw-
niez w naszej Galaktyce. Wytyczenie i badanie takiej struktury w Galaktyce daje mozli-
wos$¢ lepszego zrozumienia natury i pochodzenia tego zjawiska, co ma duze znaczenie
dla zrozumienia struktury galaktyk w ogolnosci.

Poczgtkowo wyznaczenie ewentualnej struktury i rozktadu ramion spiralnych w dys-
ku Galaktyki wydawato sie zadaniem nie do rozwigzania wobec szczegdlnie niekorzystne-
go, jak mozna sadzi¢ z obrazéw innych galaktyk, potozenia obserwatora wewnatrz bar-
dzo zagmatwanej i niejasnej czesci takiej struktury. Dopiero kiedy w latach czterdzies-
tych udato sie okresli¢ charakter i og6lne wiasnosci ramion spiralnych w mgtawicy
Andromedy, stworzono metodyczne podstawy (przez analogie) do badania takiej stru-
ktury w naszej Galaktyce. Badaniom tym posSwigcono na przestrzeni ostatnich 30 lat

[197]
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wiele prac z réznymi jednakze, czesto kontrowersyjnymi, wnioskami. Dopiero w ostatnich
latach poglad na strukture spiralng Galaktyki wydaje sie nieco stabilizowac, a wnioski
wprowadzone roznymi metodami i z réznych punktéw podejScia do tego zagadnienia
zdajg sie prowadzi¢ do niesprzecznego pbrazu takiej struktury. Informacje o wielu pra-
cach poswieconych temu zagadnieniu mozna znalezé w artykutach przeglagdowych, np.
Boka (1971) i SchmidtaKalera (1977). Artykut niniejszy omawia problem
spiralnej struktury Galaktyki z obserwacyjnego punktu widzenia ze szczegdlnym podkre-
Sleniem i omoéwieniem prac wykonanych w ostatnich kilku latach.

Juz wczesne badania struktury spiralnej w mgtawicy Andromedy (M 31) oraz analiza
takich struktur w innych galaktykach pokazaly, ze ramiona spiralne dajg sie najlepiej
wytycza¢ poprzez badanie rozktadu obiektéow miodych ewolucyjnie lub obszaréw zwia-
zanych z takimi obiektami, a wiec: obszarow py#tu, zgeszczeri neutralnego wodoru, ob-
szarbw H Il, asocjacji i miodych gromad otwartych zawierajgcych gwiazdy O, B, indy-
widualnych gwiazd wczesnych typow z liniami emisyjnymi i nadolbrzyméw réznych ty-
péw widmowych. W latach siedemdziesigtych do badan struktury spiralnej w Galaktyce
wiaczono réwniez analize obserwowanego radiowego promieniowania ciggtego oraz pro-
mieniowania gamma (French i Osborn 1976; Cesarsky iin. 1977). Niestety,
rézne wyznaczniki ramion spiralnych nie dajg pokrywajacych sie doktadnie obrazdw,
np. obszary H Il lezg na zewnetrznych, bardziej oddalonych od centrum Galaktyki kra-
wedziach niz obszary pytu. Zrdznicowanie obrazu struktury spiralnej wyznaczanej przez
rézne obiekty zwigzane jest z ich wiekiem i cechami kinematycznymi (Roberts 1977),
ale charakter tych roznic nie jest do korica wyjasniony. Ogolnie: im starsza jest sktadowa
ramienia spiralnego, tym dalej lezy od wewnetrznej jego krawedzi i tym mniej regularny
wykazuje przebieg. Mozemy zatem uzna¢ ramiona spiralne za miejsce, gdzie koncentruje
sie pyt i gaz i gdzie aktualnie zachodzi najbardziej intensywna formacja gwiazd (Schmidt
-Kaler 1977).

2. WYZNACZANIE STRUKTURY SPIRALNEJ]

Poniewaz struktura spiralna jest w pierwszym przyblizeniu zjawiskiem plaszczyzny ga-
laktycznej, okre$lenie takiej struktury polega na lokalizacji wybranych obiektéw (wyzna--
cznikéw) lub na wyznaczaniu rozkladu gestosci ciggtych charakterystyk, jak pyt, czy
gaz w phaszczyznie Galaktyki. W obu podejsciach stosuje sie r6zne metody wyznaczania
odlegtosci. Dla wielu obiektow optycznych (gwiazdowych, czy tez obszaréw H Il1) odle-
gtosci mozemy wyznaczy¢ fotometrycznie ze znajomosci ich jasnosci absolutnej i oceny
absorpcji miedzygwiazdowej. Tam jednakze, gdzie z wielu wzgledow takiego oszacowania
nie jesteSmy w stanie wykona¢ (np. przy badaniu rozktadu gestosci gazu), mozemy od-
legto$¢ oceni¢ kinematycznie z wielkosci radialnej sktadowej ruchu obiektu lub cechy,
przechodzac nastepnie przez kinematyczny model Galaktyki wigzacy okreslone w niej
miejsce z okre$long predkoscig. W najprostszym podejsciu model taki jest okreSlony
przez krzywg rotacji kotowej wyprowadzong z osiowosymetrycznego rozkiadu masy
w Galaktyce (Schmidt 1965). Taki prosty model kinematyczny nie uwzglednia je-
dnak wystepowania w Galakty¢e ruchéw strumieniowych wywotanych przez zaburzenia
rozktadu potencjatu grawitacyjnego w postaci ramion spiralnych (Burton i Bania
1974; Humphreys 1976a), ani tez wystepowania ruchow nieregularnych o réznej
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skali (Rickard 1975) wywotanych.by¢ moze wybuchowg aktywnos$cig jadra galakty-
cznego lub zjawiskami supernowych. Jak wida¢ ustalenie modelu kinematycznego moze
okaza¢ sie trudne. Inng wadg metod kinematycznych jest dwuznaczno$¢ w okresleniu
odlegtosci dla wewnetrznej czeSci Galaktyki, tzn. dla obszaréw zawartych wewnatrz orbi-
ty Stonca, gdzie linia widzenia przecina dang orbite dwukrotnie i gdzie wybor wiasciwej
odlegtosci moze okaza¢ sie rowniez trudny (Georgelin i Georgelin 1976).

Oprocz bezposredniej lokalizacji wyznacznikow struktury spiralnej, czy to w ppstaci
obiektéw optycznych (gwiazdy, gromady gwiazd, obszary H Il), czy tez w postaci
gestoSciowego rozktadu gazu i pytu, pewne wnioski o strukturze Galaktyki mozna uzy-
ska¢ z analizy szerokokatnych zdjeé¢ Drogi Mlecznej w réznych barwach, a takze z roz-
ktadu polaryzacji Swiatta (Schmidt-Kaler 1977).

3. BADANIE STRUKTURY SPIRALNEJ GALAKTYKI NA PODSTAWIE
ROZKLADU WYZNACZNIKOW OPTYCZNYCH

Wyznaczanie struktury spiralnej Galaktyki na podstawie bezposredniej lokalizacji 'Wyznacz-
nikéw optycznych byto zwykle ograniczone do niewielkiego obszaru Galaktyki w bezposred-
nim otoczeniu Stonca. Pierwszy optyczny obraz lokalnej czesci struktury spiralnej przedsta-
wili: Morgan, Sharpless i Osterbrock (1952)oraz Morgan, Whitford
Code (1953). Obraz ten ukazywal obecno$¢ w otoczeniu Stonca trzech réwnolegtych
odcinkéw, krétkich fragmentéw przypuszczalnych ramion spiralnych. Mimo stopniowego
wzrostu ilosci danych obserwacyjnych nie ulegt on przez diugi czas zasadniczym zmia-
nom, jak wida¢ choéby na wykresach tej struktury zestawionych przez Schmidta-.
-Kalera (1977). Wskutek ograniczonego zaledwie do kilku kiloparsekéw obszaru obraz
ten dawat niewielkie pojecie o ogdlnym charakterze rozktadu spiralnego materii w Ga-
laktyce.

Jedng z ostatnich prac o lokalnej strukturze spiralnej Galaktyki na podstawie rozkta-
du gwiazd i gromad przedstawita Humphreys (1976a). Badania optyczne ujawniaty
zwykle istnienie szeregu fragmentow, zgrupowan wyznacznikéw spiralnych, nazywanych od
nazw gwiazdozbioréw, w kierunku ktérych je-obserwowano cechami Sagittarius, Carina, Per-
seus, Orion czy Cygnus (rys. 1 wg Bok i Bok 1974). Trudno$¢ sprawiato potgcze-
nie obserwowanych cech w diuzsze odcinki (ramiona). Walborn (1973)wykazat po-
tagczenie cechy Orion i Cygnus w jeden diuzszy odcinek zwany ramieniem lokalnym,
gdzie Stonce lezato w wewnetrznej czesci tej struktury. Cecha Perseus stanowi prawdo-
podobnie fragment zewnetrznego ramienia spiralnego obserwowany w zakresie od / =
= 100° do / = 150° w odlegtosci od 2 do 3 kpc od Storca. Kwestie potaczenia ob-
serwowanych cech Sagittarius i Carina w jeden odcinek rozwigzata Humphreys
(1976b) wykorzystujac nowe dane obserwacyjne dla nadolbrzyméw lezacych w obsza-
rze potgczenia (/ = 280° do I = 330°). Uzyskata ona ciggly przebieg tego wewne-
trznego ramienia na odcinku od / = 280° do | - 30° i tgczac ten* wynik z dostepny-
mi danymi optycznymi o rozktadzie asocjacji, gromad i obszarbw H Il otrzymata do-
sy¢ szczegOtowy obraz lokalnej czeSci struktury spiralnej przedstawiony na rys. 2. Ska-
la tego wykresu odpowiada przyjmowanej zwykle odlegtoéci Stofca od centrum Gala-
ktyki réwnej 10 kpc. Obszary o watpliwej interpretacji lub okreslone spekulatywnie
oznaczono liniami kreskowanymi. Na rys. 2 wida¢ trzy zasadnicze, dobrze zdefiniowa-
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Ryl; 1. Rozktad optycznych wyznacznikdéw ramion spiralnych w otoczeniu Storica (wg Bok i Bok 1974)
1974)

ne cechy bedace odcinkami ramion spiralnych Perseus, ramienia lokalnego i ramienia wew-
netrznego Sagittarius-Carina. Ramie Sagittarius-Carina zakrzywia sie do wewnatrz Ga-
laktyki w kierunku / = 30° i wyraznie w tym obszarze oddziela sie od ramienia
lokalnego biegngcego w kierunku / = 70°. Na odcinku / = 290° do / = 305° w od-
legtosci 9 do 10 Icpc od Storica ramie to wykazuje réwniez duze prawdopodobienstwo
silnego zakrzywiania. Wynika z tego, ze ramie lokalne nie stanowi pomostu #gczacego
ramiona Perseus i Sagittarius-Carina, ani tez nie jest fragmentem tego ostatniego. Mo-
ze by¢é natomiast wewnetrzng odnogg ramienia Perseus. Zaznaczona schematycznie

na rysunku, najbardziej od Storica odlegta, cecha lezaca w kierunku Centaura stanowi
wg Humphreys prawdopodobnie wewnetrzng odnoge ramienia Sagittarius-Carina.
Pewien wglad w nature przedstawionych tutaj struktur moze da¢ sondaz w rozkiad
gwiazd wzdtuz linii widzenia przecinajgcej hipotetyczne ramiona spiralne.
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180°

Rys. 2. Model lokalnej struktury spiralnej wyznaczonej na podstawie rozktadu nadolbrzymoéw,
gromad i asocjacji. Na rysunku zaznaczono strzatkami potozenie, kierunek i rozmiar ruchéw
niekotowycli (wg Humphreys 1976)

Rys. 3. Rozktad gwiazd O, B o jasnosciach absolutnych Mv < -3™8 w obszarze 310° </ < 325°
(Rys. wg Quirogi 1977)

c
Rozktad gwiazd O, B w kierunku / = 310° do / = 325° przedstawia rys. 3 wzie-
ty z pracy Quirogi (1977). Rozkiad ten, jak widaé, jest zgodny ze schematycz-
nym obrazem struktury spiralnej na rys. 2 i wydaje sie potwierdzaé wnioski Hum -
phreys, ze cecha spiralna Sagittarius-Carina ( - 1) jest najprawdopodobniej odcinkiem
gtdbwnego ramienia spiralnego Galaktyki, a cecha obserwowana w Centaurze w odle-



202 A. Strobel

gtosci ok. 2,5 kpc od Stonca jest jedynie wewnetrzng odnoga tego ramienia. Mielibys-
my zatem w lokalnym obszarze Galaktyki szerokie, otwarte ramiona spiralne o niere-
gularnym, rozgatezionym charakterze. Taki typ ramion jest powszechnie obserwowany
na zdjeciach innych galaktyk spiralnych péznego typu Sc. Odlegtos¢ miedzy S$rodkami
dwéch gtéwnych ramion spiralnych na rysunku wynosi ok. 4 kpc. Sugeruje to, ze
model przedstawiony na rys. 2 ukazuje galaktyke typu morfologicznego Sc i Galakty-
ka nasza moze przypomina¢ swoim wygladem takie galaktyki jak M 101, M 74
lub NGC 1232. Jednakze mimo uchwycenia pewnych subtelnych szczegdtéw ramion
spiralnych wyniki Humphreys nie pozwalajg na ocene calej spiralnej struktury
dysku Galaktyki.

Probe catoSciowego ujecia struktury spiralnej Galaktyki podjeli ostatnio G eorge-
lin i Georgelin (1976) w oparciu o rozkiad jasnych obszarébw H II. Struktura
spiralna wytyczona przez takie jasne obszary H Il moze byc¢ lepiej poréwnana ze
strukturami spiralnymi innych galaktyk. Rozdziat obszaréw H Il wg ich prawdziwej
mocy przeprowadzono uzywajac parametru wzbudzenia U proporcjonalnego do wiel-
kosci (SD2)1/3, gdzie S jest strumieniem' radiowym emitowanym przez dany obszar
H Il, a D jego odlegtoscig od Stonca w pc. Dla wyznaczenia struktury spiralnej wy-
bierano tylko obszary o U > 70. Odlegtosci od obszaréw H Il okreslano w miare
mozliwosci z fotometrycznych odlegtosci gwiazd ekscytujacych te obszary. Jezeli nie
dato sie wyznaczy¢ odlegtosci ta metoda, wyznaczano jg kinematycznie uzywajac
krzywych rotacji Galaktyki okreslonych niezaleznie dla pdtnocnej (N) i potudniowej
(S) czesdci Galaktyki® Cze$¢ takich krzywych pokazuje rys. 4 wziety z ich pracy.

Rys. 4. Krzywe rotacji dla potkuli péinocnej (N) i potudniowej (S) wyprowadzone z obserwa-
cji obszaréw H Il. Krzywa kreskowana jest kizywa rotacji Schmidta (1965). (Rys. wg Ge-
orgelin i Georgelin 1976)

Dla rozwiktania dwuznacznosci odlegtosci w wewnetrznych obszarach Galaktyki uzyto
szeregu kryteriow. Uzyskany przez Georgelin obraz struktury spiralnej Galaktyki
przedstawia rys. 5\ na ktéry naniesiono jasne (U > 70) obszary H Il podzielone

na trzy klasy wg wartosci t/: 70 < £/< 110, 110 < t/< 200, U> 200. Rdzne jasnosci za-
znaczono wielko$cig symboli proporcjonalng do jasnosci obszaru. Z wykresu widac,
ze ramie¢ lokalne nie stanowi gtéwnego ramienia spiralnego, a jedynie jego odnoge,
co potwierdza wniosek Hum phreys. Trudno jednakze zdecydowac, czy jest to
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Rys. 5. Rozktad jasnych obszaréw H Il w dysku Galaktyki. Wida¢ dwie symetryczne pary ramion
spiralnych 1 i 1', 2 i 2'. (Rys. wg Georgelin i'" George lin 1976)

gatgz ramienin Sagittarius, czy, jak uwazaHumphreys, odnoga ramienia Perseus. Wyni-
kajacy wzorzec spiralny ma dwie symetryczne pary ramion oznaczone na rys. 5 odpo-
wiednio przez lii' oraz 2 i 2' o katach nachylenia ramion (mierzonych przez katy,
jakie w danym punkcie ramie tworzy z przechodzacym przez ten punkt okregiem ze
srodkiem w centrum Galaktyki) wynoszacych 10°-15°. Na przedstawionej mapie po-
twierdza sie rowniez ciggty przebieg ramienia Sagittarius-Carina. Duza liczba jasnych
obszarow H Il wytyczajgca to ramie pokazuje, ze mamy tu do czynienia z ramieniem
gtownym (w sensie jego wyraznosci). Ramie Perseus, jedno z gtéwnych ramion w
dotychczasowych przegladach optycznych i radiowych, jest tym razem okreslone raczej
przez stabsze obszary H Il i w tym obrazie jest cienkie i niewyrazne. Potwierdza¢ to
moze dobrze znany fakt, ze w zewnetrznych obszarach galaktyk ramiona spiralne sg
stabo wyznaczane przez obszary H Il, natomiast wyraznie te ramiona wytycza rozkiad
wodoru neutralnego (Burton 1977).
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Dodatkowym sprawdzianem poprawnosci uzyskanego przez G eorge lin modelu
moze by¢ obserwowany rozklad radiowego promieniowania ciggltego. Zaktadajac, ze
promieniowanie  to pochodzi gtéwnie z obszaréw Galaktyki roztozonych wzdtuz (wy-
tyczonych) ramion spiralnych, autorzy obliczyli przypuszczalny profil linii 11 cm tego
promieniowania i poréwnali go z obserwacjami. Wynik tego poréwnania wida¢ na
rys. 6. Ogolny rozktad wyliczonego profilu jest zgodny z obserwowanym i wykazuje

trzy wyrazne maksima odpowiadajagce ramio-
nom oznaczonym na rys. 5 przez 1,2 i 1.
Podobnie wyliczyli profile promieniowania
cigglego dla 150 i 408 MHz French i
Osborn (1977). Do obliczenia profili uzy-
li oni modelu struktury spiralnej ztozonego
z modelu ,,optycznego” Georgelin dla
wewnetrznej (R < Rq) i modelu radiowego
Verschuura (1973) dla zewnetrznej

(R > Rq) czesci Galaktyki. Uzyty przez
nich model przedstawia rys. 7. Zgodnos¢
wyliczonych i obserwowanych profili dla
150 MHz stanowi dodatkowe potwierdzenie
stusznosci modelu Georgelin. Préba wy-
liczenia profili promieniowania ciagtego po-
djeta przez Frencha iOsborna

w oparciu o inny model struktury spiralnej,
a mianowicie dwuramionowy model Galak-

Rys. 6. a) Strumier obserwowany w tyki wyprowadzony przez Simonsona

dhugosci fali 11 cm w funkcji dtugosci (1976) prowadzi do gorszych wynikdw.
galaktycznej; b) Strumien dla 11 cm ob- Pewnym testem zgodnosci modelu Geor -
liczony na podstawie zatozonego jedno- gelin z obserwacjami moga tez by¢ tzw.

rodnego rozktadu wodoru wzdtuz ra-
mion spiralnych modelu pokazanego
narys. 5

kierunki styczne do ramion spiralnych wy-
prowadzone z pozycji. Stoca. Kierunki
takie mozna uzyska¢ dosy¢ jednoznacznie
z potozen maksiméw rozktadu wodoru ne-
utralnego. Pordwnanie pieciu takich kierunkéw stycznych uzyskanych z obserwacji ra-
diowych Kerra i Weavera (Kerr 1970; Weaver 1970) z kierunkami stycz-
nymi do ramion spiralnych w modelu Georgelin podano ponizej:

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

z modelu 47° 2856 308° 328°

Mimo podobnych kierunkéw stycznych oba powyzsze modele Kerra i Weavera
oraz model Georgelin roznig sie miedzy soba istotnie poprzez roézne przyporzadko-
wanie punktéw stycznych poszczegélnym ramionom spiralnym. Posrednio za poprawnos-
cig wewnetrznej czesci (w zakresie orbity Stonca) modelu Georgelin zdaje sie row-
niez przemawia¢ obserwowany rozklad emisji promieniowania gamma, ktéry jest zgodny
z podanym wzorcem i ukazuje maksima rozktadu w kierunkach stycznych do ramion spi-
ralnych tego modelu (Cesarsky iin. 1977). Biorgc pod uwage wzmiankowany
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Rys. 7. Model struktury spiralnej Galaktyki uzyty przez Frencha i Osborna dla oblicze-
nia profili emisji promieniowania ciggtego o czesto$ci 150 i 408 MHz. Model ztozony jest z mo-
delu Georgelin (1976) dla wewnetrznej czesci Galaktyki i z modelu Verschuura (1973) dla
zewnetrznej czes$ci Galaktyki i z modelu Verschuura (1973) dla zewnetrznej czesci. Storice uloko-
wano w odlegtosci 10 kpc od centrum Galaktyki. (Rys. w| Frencha i Osborna 1976)

juz fakt mniejszej jasnosci obszarow H Il w zewnetrznych czes$ciach Galaktyki, jak
réwniez wielokrotne potwierdzenie stusznosci modelu Georgelin w wewnetrznej
czesci Galaktyki, wydaje sie, ze na obecnym etapie badan mozna potraktowa¢ model
uzyty przez Frencha i Osborna (przedstawiony na rys. 7) jako najbardziej re-
prezentatywne przedstawienie ogdlnej struktury spiralnej dysku galaktycznego. Morfolo-
giczny typ Galaktyki, jaki mozna wyprowadzi¢ z tego 4-ramionowego modelu o kacie
nachylenia ramion ok. 12°, odpowiada typowi Sc — podobnie jak wywnioskowata
Humphreys z charakteru ramion spiralnych w otoczeniu Stonca. Wydaje sie
wiec, ze nasza Galaktyka podobna jest do takich galaktyk jak NGC 6814, NGC 628,
NGC 309, NGC 1232, NGC 5364.

4. WYZNACZANIE STRUKTURY SPIRALNEJ GALAKTYKI
Z ROZKLADU WODORU NEUTRALNEGO

Jak juz zaznaczono, struktura spiralna w zewnetrznych obszarach Galaktyki powin-
na by¢ dobrze okreslona przez rozktad wodoru neutralnego. Jednakze analiza danych
obserwacyjnych dotyczgcych tego rozkiadu (profili linii 21 cm) jest skomplikowana
i czuta na wiele zatozen. Tym mozna wyttumaczy¢ czesciowo fakt, ze w przesztos-
ci nie udawato sie pogodzi¢ modeli struktury spiralnej Galaktyki ustalanej z danych
optycznych z wynikami opartymi na analizie profili 21 cm. Gtéwna przyczyna leza-

3 . Postepy Astronomii i. 3
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ta w blednej interpretacji obserwowanych profili 21 cm. Profil ten daje gesto$¢ wodoru
neutralnego scatkowang wzdtuz linii widzenia w funkcji czestosci, ktdrg mozna z efektu
Dopplera przetransformowac¢ na predkosci radialne. W wyniku uzyskuje sie profil beda-
cy rozktadem temperatury jasnosciowej w funkcji predkosci radialnej. Odlegtosci do ob-
szarbw wodorowych uzyskuje sie metoda kinematyczng. W poczatkowych interpreta-
cjach profili linii 21 cm robiono zwykle zatozenie o istnieniu pojedynczej dobrze zde-
finiowanej krzywej rotacji o predkosciach kotowych, a maksima natezen w profilach
linii interpretowano wylacznie jako koncentracje gazu w ramionach spiralnych. W rze-
czywistosci sytuacja jest znacznie bardziej skomplikowana. Wyb6r lub ustalenie modelu
kinematycznego jest niezwykle utrudnione przez wystepowanie w wielu miejscach w Ga-
laktyce ruchow niekotowych o roznej skali. We wspétczesnych podejsciach przyjmuje
sie zwykle model kinematyczny okreslony przez teorie spiralnych fal gestoSciowych.
Ponadto model kinematyczny dla wewnetrznej czesci Galaktyki daje dwuznaczno$¢ w
okresleniu odlegtosci dla danej predkosci radialnej, a dwuznaczno$¢ te w wypadku ob-
szarbw wodorowych nietatwo rozwigzac.

Poza tymi wspolnymi dla wszystkich metod kinematycznych wadami interpretacja pro-
fili linii 21 cm obarczona jest dodatkowg trudnoscig wynikajaca z tzw. efektu zagesz-
czania predkosciowego (velocity crowding) wynikajagcego z naktadania sie na dane ma-
ksimum w profilu linii przyczynkéw od wodoru z réznych odlegtosci (wzdtuz linii wi-
dzenia), ale o podobnej predkosci. Nie wiadomo zatem, w jakim stopniu dane maksi-
mum profilu linii jest wywotane przez predko$¢, a w jakim przez gestos¢ czy tez
zmiane temperatury spinowej gazu (Burton 1973). W zaprzeczeniu ,gestosciowej”
interpretacji profili linii 2L cm Burton i Bania (Burton 1974; Burton
i Bania 1974) pokazali, ze obserwowany profil linii 21 cm mozna odtworzy¢ czys-
to ,,predkosciowo” zaktadajgc rownomierng gesto$¢ wodoru poprzez Galaktyke, o ile
natozy sie na przyjetq kotowg krzywg rotacji odpowiednie systematyczne perturbacje
predkosci.

Czuto$¢ obserwowanych profili linii 21 cm na zmiany predko$ci mozna wyjasnic¢
na podstawie prostego rozwazania (Rohlfs 1977). Ot6z profil dopplerowski prazka
21 cm daje liczbe atoméw H | wzdtuz linii widzenia w funkfcji predkosci radialnej
Th(Vr)dV ~ «h(F.)dV gdzie «H(K.) jest gestoscia atomow w przestrzeni predkosci,

przy czym nie jest wazne, gdzie te atomy sg usytuowane. Je$li mamy Scistg zaleznosc
predkosci od odlegtosci, mozna zamieni¢ «f[(K) na «H(r) — przestrzenng gesto$¢ ato-

mow wodoru i napisa¢ Th(V)dV ~ «H(r) ¢ (dV/dr)-1. Jak wida¢ z powyzszego, do

wyrazenia na profil linii 21 cm wchodzi zaréwno gesto$¢ przestrzenna atomdédw wodoru,
jak i gradient predkosci wzdtuz linii widzenia. W obszarach ramion spiralnych, nawet
jezeli nie zmienia sie tam gestos¢ wodoru, mozemy uzyska¢ maksima w profilu linii,
o ile gradient predkosci w obrebie takiego ramienia osigga maksimum. Obu tych
efektbw — gestosciowego i predkosciowego — nie udaje si¢ bezposrednio w profilu
linii odroznié. Przy analizie rozktadu wodoru neutralnego na podstawie profili linii 21
cm przyjmuje sie zwykle dwuskiladnikowy model gazu miedzygwiazdowego, ztozony
ze skitadnika miedzychmurowego o statej gestosci i sktadnika chmurowego. Ze skia-
dnika miedzychmurowego o gestosci dopasowanej do zatozonego prostego modelu Ki-
nematycznego okresla sie gradient predkosci, ktory wykorzystuje sie nastepnie do
okreslenia rozktadu gestosci sktadowej chmurowej zwigzanego z ramionami spiralnymi
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(Rohlfs 1977). Metode takg zaadoptowat Qu i r oga (1977) dla wyprowadzenia
struktury spiralnej wewnetrznej czeSci Galaktyki (w obrebie orbity Stonca) na podsta-
wie danych dla profili linii 21 cm z przegladéw wykonanych w latach 1972-1976.
Dla unikniecia dwuznaczno$ci w okres$laniu odlegtosci, Q uiroga ograniczat sie do

\

*330° 320° 310° 300c 2800 L

L 30° 40° 500 60°

Rys. 8 i 9. Rozktad parametru rj (R, Z) proporcjonalnego do $redniej gestosci wodoru wykreslo-
ny odpowiednio dla 4. i 1. kwadrantu galaktycznego. Wyraznie wida¢ przekrojowy zarys ramion.
(Rys. wg Quirogi 1976)
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obszaréw lezacych w kierunkach stycznych do ramion spiralnych i analizowat rozktad
wodoru w plaszczyznie R, Z — odlegtosci galaktocentrycznej i odlegtosci od ptasz-
czyzny Galaktyki. Rozktad wodoru charakteryzowat parametr ri(R, Z) proporcjonalny
do prawdziwej gestosci wodoru. Otrzymany rozktad obliczonego parametru (R, Z)
przedstawiono na rys. 8 i 9 wzietych z jego pracy. Rozklad ten mozna poréwnaé
z rozktadem gwiazd O, B wyprowadzonym dla kierunku / = 310°-325° danym na
iys. 3. Wida¢ tam wyraZznie dwa maksima, ktdrych odlegto$¢ odpowiada potozeniu
gtdwnego ramienia spiralnego Sagittarius-Carina. Gtéwne maksimum w odlegtosci od
Storica réwnej 2,1 kpc lezy na wewnetrznej czeSci ramienia. Minimum w rozktadzie
gwiazd (ok. 1,8 kpc od Stonca) lezy w centrum tego ramienia i pokrywa sie z po-
tozeniem obszaréw H Il wg Georgelin (1976). Z analizy Quirogi, z rozkta-
du obszarbw H Il i z rozkladu gwiazd O, B wynika, ze zaréwno woddr neutralny,
jak i gwiazdy O, B sg potozone w zewnetrznej czeSci ramienia spiralnego, a obsza-
ry H Il sg skoncentrowane w jego Srodku. Wynik ten pokrywa si¢ z danymi Hum -
phreys (1976). Na rys. 8 mozna rowniez przesSledzi¢ zarys dwdch innych cech
oznaczonych na rys. 3 przez —l i —HI i ulokowanych w odlegtosci odpowiednio
4 i 6,9 kpc od Stonca. Szerokosci poszczegdlnych ramion spiralnych —, —H i —I
wynoszg odpowiednio 1,0, 1,1 i 0,6 kpc wg rozktadu wodoru neutralnego, za$ 1,2,
1,3 i 0,8 wg rozktadu gwiazd.

Potozenie maksimow rozktadu n)(R, Z) z rys. 8 i 9 naniesiono na ptaszczyzne
galaktyczng /, R (rys. 10). Obszary te, lezagce w kierunkach stycznych do ramion,

Rys. 10. Wzorzec spiralny dla wewnetrznej czesci Galaktyki wyprowadzony przez Quiroge (1976).

Obszary zacienione sg rzutami na ptaszczyzne Galaktyki zgeszczeri wodorowych z rys. 8 i 9. Zakreskowa-

ne gatezie przedstawiajg cechy spiralne wyznaczone przez niektoére obszary H 11, gromady galaktyczne,

asocjacje O, B, gwiazdy Wolfa-Rayeta i cefeidy wg Kilkenny iin. (1975). Krzyzyki w kétkach oz-

naczaja potozenie maksimoéw rozktadu gwiazd O, B z rys. 3. Przebieg ramienia -111 wyznaczaja, poza

obszarami wodorowymi, jedynie 4 gwiazdy Wolfa-Rayeta oznaczone krzyzykami (rys.wgQuirogi
1976)
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zakreskowano. Fragmenty ramion spiralnych na tym rysunku sg wytyczone na podstawie
gromad otwartych i niektérych obszarow H Il przez Kilkenny i in. (1975). Poto-
zenie maksiméw w rozkiadzie gwiazd O, B z rys. 3 oznaczono przez kotka z krzyzy-
kiem. Caty przebieg ramienia spiralnego —HI pomiedzy obszarami tangencjalnymi otrzy-
manymi z rozktadu H | jest okreslony tylko przez cztery gwiazdy Wolfa-Rayeta. Zarys
tego ramienia uwidacznia sie rdwniez w rozkfadzie gwiazd O, B na rys. 3. Podany
rozktad spiralny dla wewnetrznej czeSci Galaktyki nie rézni sie zasadniczo od mode-
lu uzyskanego przez Georgelin (1976) —rys. 5. W szczegdlnosci zaréwno lokali-
zacja kierunkéw stycznych do ramion, jak i przyporzadkowanie tych kierunkéw posz-
czegblnym ramionom spiralnym sg w obu modelach zgodne. Ramiona spiralne w mo-
delu Quirogi majg katy nachylenia 13°—17° poréwnywalne do modelu George-
lin. Niewielkie roznice miedzy modelami, szczegélnie w galaktocentrycznych odlegtos-
ciach ramion, sg wynikiem przyjecia r6znej w obu modelach odlegtosci Stonca od
centrum Galaktyki. Georgelin przyjmowali tradycyjnie na te odlegtos¢ 10 kpc,
Quiroga natomiast Rq = 8,7 kpc, co w Swietle ostatnich danych wydaje sie bar-
dziej uzasadnione (Oort i in. 1975). Uzyskany model struktury spiralnej Quiroga
testuje przez wyliczenie zintegrowanego pro-

filu linii 11 cm promieniowania ciagtego i

poréwnanie go z profilem obserwowanym,

podobnie jak to uczynili Georgelin. XK

Rysunek 11 pokazuje wynik tego porow-

nania. W szczeg6lndsci na obu przedsta-

wionych rozktadach, wyliczonym a) i 9

obserwowanym b), uwidacznia sie wptyw

cechy —HI co mozna uzna¢ za posredni

dowod jej realnosci. Gtowne réznice 2

miedzy modelem Quirogi i Geor-

gelin dotyczg ramienia lokalnego i

cechy —IlI, ktérym Quifoga przy-

pisuje znaczenie ramion gtéwnych

a ktére w modelu Georgelin sj

ledwo widoczne i traktowane jako od-
nogi. Ta roéznica w interpretacji moze
wynika¢ z uwzglednienia w analizie
przez obu autoréw rdéznych wyznacz-
nikdw, majacych rézny rozkitad - jak
wida¢ z poréwnania potozenia obszaréw

Rys. 11. a) Obserwowany rozktad natezen pro-

mieniowania cigglego dla 11 cm;b) Obliczony

rozktad natezen wg wzorca spiralnego przedsta-
wionego na rys. 10

H I, H I i gwiazd O, B. Do wniosku, ze ramie lokalne nie stanowi w spiralnej
strukturze Galaktyki ramienia gtdwnego, tym razem na podstawie analizy rozkiadu

wodoru neutralnego, doszedt takze H enderson

(1977). Zaktadajagc model kine-

matyczny wynikajacy z teorii fal gestosciowych poszukiwat on takiego wzorca
spiralnego rozktadu H I, ktory speiniatby nastepujgce warunki:

1. Ramiona spiralne powinny przechodzi¢ przez sze$¢ obszaréw tangencjalnych.
Cztery z tych obszaréw dla wewnetrznej czesci Galaktyki wyznaczyt Henderson
z rozktadu maksiméw profili linii 21 cm . Dwa pozostate dla zewnetrznej czesci

Galaktyki wzigt z wyznaczen optycznych.
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2. Obliczone na podstawie tego modelu profile linii 21 cm powinny zgadza¢ sie z
obserwowanymi.

W takim modelowym podejsciu niewiadome byty: liczba ramion poszukiwanego roz-
ktadu spiralnego i ich kat nachylenia. Jak wida¢ na rys. 12 przedstawiajgcym schema-

210: 160: 1500

Rys. 12. Schematyczne przedstawienie 4-ramionowego wzorca spiralnego wg Hendersona.

Zaczernione tuki wyznaczajg styczne obszary radiowe (H 1). Rejony zakropkowane przedstawia-

ja optyczne obszary styczne do ramion spiralnych z obserwacji asocjacji, gromad i obszaréw H II.

Zaznaczone sg odcinki ramion spiralnych przechodzacych przez obszary styczne. (Rys. wg Hen-
dersona 1977)

tyczny przebieg ramion wodorowych w modelu Hendersona, StohAce lezy miedzy
ramionami Sagittarius-Carina i Perseus podobnie jak w modelach Humphreys

i Georgelin. Henderson sugeruje, ze uzyskany przez niego czteroramiono-
wy model struktury spiralnej moze przypominaé¢ obraz takiej struktury obserwowany
w NGC 2336. Podobne modelowe podejscie do analizy rozktadu wodoru neutralnego
zastosowat Simonson (1976). Uzywat on, podobnie jak Henderson, modelu
kinematycznego okreslonego przez teorie fal gestosciowych z tg jednakze rdznica,

ze usitowat dopasowaé¢ do obserwacji model dwuramionowy o matym kacie nachy-
lenia ramion (ok. 6°). Dopasowanie polegato na skrecaniu catej struktury wzgledem
linii taczacej Storice z centrum Galaktyki i poréwnaniu wyliczonych kazdorazowo
profili linii 21 cm z profilami obserwowanymi. W efekcie otrzymat model, w ktorym
cecha Sagittarius nie fgczy sie z cechag Carina, a cecha Oriona (ramie lokalne) poja-
wia sie jako izolowany segment. Ten dwuramionowy model upodabnia Galaktyke

wg autora do galaktyki NGC 1232.
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Mimo pewnych niezgodnosci w szczeg6tach ze wszystkich podanych powyzej analiz
rozktadu cech optycznych i radiowych wydaje sie wynika¢ zgodny wniosek, ze nasza
Galaktyka jest typu morfologicznego zblizonego do typu Sc o dzielnosci promieniowa-
nia zblizonej do galaktyki w Andromedzie.

5. SUBTELNA STRUKTURA | ROZKLAD RAMION SPIRALNYCH
WZGLEDEM PLASZCZYZNY GALAKTYKI

Niezaleznie od uzyskania wzorca ogoélnej struktury spiralnej w pltaszczyznie Galakty-
ki analiza rozktadu wodoru w ptaszczyznie R, Z wskazuje rdwniez na istnienie pewnej
prawidtowosci w rozktadzie przypuszczalnych ramion spiralnych wzgledem plaszczyzny
Galaktyki. Na rys. 8 i 9 wida¢, ze obszary najwiekszego zgeszczenia wodoru w ptasz-
czyznie R, Z stowarzyszone z ramionami spiralnymi lezag systematycznie powyzej i
ponizej ptaszczyzny Galaktyki. Rozktad ten ma charakter falowy, co dodatkowo po-
twierdza w jednym z tych p6l rozkiad jasnych gwiazd (rys. 13). Blizsze badanie tego
rozktadu wskazuje na diugos$¢ fali rowng ok. 2 kpc dla odlegtosci galaktocentrycznej
R = 5kpc i ok. 3 kpc w otoczeniu Storiea. Amplituda fali wynosi ok. 60—100 pc, a szerokos$¢
ramion spiralnych 600-800 pc. Efekt zafalowania w gazie (wodorze neutralnym) obecny jest

Rys. 13. Rozkiad gwiazd Ok B w rejonie Carina natozony na rozkiad gestosci wodoru (H I).
Linig przerywang zaznaczono S$rednig koncentracje gwiazd. (Rys. wg Quirogi 1976)

tylko w tzw. sktadowej chmurowej stanowigcej istote ramion spiralnych (Quiroga 1974).
Szersza miedzychmurowa sktadowa jest roztozona réwnomiernie w odniesieniu do ptaszczyzny
Galaktyki. Efekt zafalowania w rozktadzie ramion spiralnych oraz strefe miedzychmurowg
przedstawiono schematycznie na rys. 14a, gdzie poszczeg6lne ramiona spiralne oznaczono
cyframi rzymskimi. Z analizy tego rozktadu Quiro ga wnioskuje, ze ramiona wydajg sie
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taczy¢ w pary zwigzane bezposrednio ze skokami predkosci w  obserwowanej krzywej
rotacji Galaktyki, ktérg bardzo schematycznie przedstawia rys. 14b. To samo zjawisko
mozna wg Q uirogi zauwazy¢ réwniez w obrazie galaktyki M 31. Sugeruje on
dalej, ze jest to nie tylko efekt kinematyczny, lecz prawdopodobnie réwniez fizyczny,
poniewaz sklad poszczeg6lnych par wykazuje takze okreslone podobienstwa fizyczne.
By¢ moze fakt ten zwigzany jest z istnieniem ,waznych” i ,mniej waznych” ramion
spiralnych okre$lonych na podstawie obszarow H Il o roznej jasnosci.

a)

Rys. 14. a) Schematyczny rozkiad wodoru neutralnego dla kwadrantu 1V. Koétka przedstawiajg

rozktad ctimur, a linia przerywana obejmuje o$rodek miedzychmurowy. Wida¢ wyraznie falowy

rozktad ramion spiralnych (oznaczonych cyframi rzymskimi) wzgledem ptaszczyzny Galaktyki.

Diugos$¢ fali tego rozktadu wzrasta z odlegtoscig galaktocentryczng. Pary ramion spiralnych -1,

-11 i -111, -1V sg zwigzane ze skokami w krzywej rotacji przedstawionej schematycznie na
rys. 14 b) dla tego samego kwadrantu. (Rys. wg Q u ir o gi 1976)

Innym zjawiskiem zwigzanym ze spiralng strukturg Galaktyki, ktdre od szeregu
lat przycigga uwage jest subtelna struktura ramion spiralnych (Schm idtKaler
1977, Schmidt-Kaler i Schlosser 1973aib; Quiroga i Schlosser
1977; Quiroga 1977). Oprocz powszechnej niejednorodnej fragmentacji ramion
spiralnych obserwowanej w ramionach spiralnych galaktyk mozna dostrzec wystepo-
wanie pewnych prawidtowosci w rozktadzie materii w ramionach obserwowanych
wzdtuz plaszczyzny Galaktyki. Zwrocili na to uwage Schmidt i Schlosser
(Schmid t-Kaler i Schlosser 1973aib). Na szerokokatnych zdjeciach wew-
netrznej czesci Galaktyki widac¢ , ze ramie Sagittarius-Carina zdaje si¢ by¢ ztozone
z trzech waskich, czeSciowo naktadajgcych sie wtdkien nazwanych przez tych autoréw ,,da-
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chéwkami”. Taka optyczna ,,dachéwka” jest wtdknem ciggtym o dtugosci ok. 1200 pc i szero-
kosci ok. 70 pc (Schmid t-Kaler 1977). Radioastronomiczne dowody istnienia takich
struktur w wewnetrznych ramionach znalazt z analizy linii 21 cm Quiroga (1974). ,Da-
chowki” radiowe majg dtugos¢ ok. 1700 pc i grubosé 90 pc i sg nachylone pod katem 7° do
ptaszczyzny Galaktyki w kierunku rotacji. Podobne struktury istniejg réwniez w ra-
mieniu lokalnym. W rozkiadzie gwiazdowym obserwowano je juz dawno w postaci
tzw. ,Pasa Goulda” stanowigcego grupe obiektow ukiadajgcych sie w pasie nachylo-
nym pod katem 15° do ptaszczyzny Galaktyki. ,,Dachéwkowy” rozktad wykazuje
rébwniez w lokalnym ramieniu woddr neutralny. Jednakze ,dachéwki” radiowe o
dtugosci ok. 1300 pc pokazujg bardziej falowg strukture niz ,dachowki” optyczne
i nie majg tak ostro okre$lonych krawedzi (Quiroga i Schlosser 1977).
,Dachéwkowa” strukture ramienia lokalnego przedstawia rys. 15 wziety z pracy ui-
rogi i Schlossera (1977), gdzie lokalng ,dachéwke” gwiazdowa okresla

Rys. 15. Przekrojowy rozktad materii wzdtuz lokalnego ramienia. Sktadowg gwiazdowg ramie-

nia przedstawia ,,dachéwka” oznaczona linig pogrubiong. Linia kropkowana ukazuje rozktad skta-

dowej gazowej (wodoru neutralnego). Wyraznie wida¢ ,,dachéwkowa” strukture w obu sktado-
wych ramienia spiralnego. (Rys. wg Quirogi i Schlossera 1977).

czarna gruba linia oznaczona numerem 1, a ,dachowki” radiowe linia kropkowana.
Takie ,,dachéwkowe” optyczne struktury mozna rowniez zaobserwowaé¢ w wielu ga-
laktykach Sb i Sc odpowiednio nachylonych do linii widzenia. Wydaje sie, ze te
struktury mozna wigza¢ z fragmentami ramion spiralnych (,,ostrogami”) o dtugosci
1-2 kpe stromo nachylonych do biegu tych ramion. Z powyzszego wynikatoby po-
nownie, ze nasza Galaktyka moze réwniez charakterem fragmentacji ramion spiral-
nych odpowiadaé¢ galaktykom typu Sc, na co zwrécita uwage juz Humphreys
(1976). We wszystkich przedstawionych w tym artykule modelach spiralnej struktury
Galaktyki wytgczano obszar centralny (do R = 4 kpe), mimo ze sg wskazoéwki na
istnienie struktury spiralnej réwniez wewnatrz tego obszaru (Grape 1978; San-
ders i in. 1977). Obecne dane o rozktadzie wodoru i innych wyznacznikéw ra-
mion spiralnych nie sg jednak wystarczajgce dla wytyczenia i badania takiej struk-
tury w obszarze centralnym. Istniejgce tam przypuszczalnie cechy spiralne sktadajg
sie prawdopodobnie gtéwnie z pytu, dla ktérego brak nadal wystarczajgcych da-
nych obserwacyjnych. Ponadto analiza struktury spiralnej w obszarze centralnym jest
utrudniona przez skomplikowany obraz pola predkosci w tym obszarze (Burton

i Liszt 1978).
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COSMOLOGICAL IMPLICATIONS OF THE PRIMEVAL NUCLEOSYNTHESIS
Summary

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

1..WSTEP

Artykut ten zostat oparty na wyktadach, ktdrych miatem mozliwo$¢ wystuchac
w lipcu 1979 r. w trakcie szkoty ,Physical Cosmology” w Les Houches. Objety one
duzg cze$¢ tematyki i badan wspoiczesnej kosmologii zaréwno obserwacyijnej, jak i te-
oretycznej. Mojg szczeg6lng uwage zwrocito zastosowanie rozwazan dotyczacych nu-
kleosyntezy lekkich pierwiastkow do testowania rdznych modeli Wszech$wiata i teorii
fizycznych oraz uzycie tych rozwazan jako ,teleskopu” patrzacego w bardzo wczesne
etapy rozwoju Kosmosu. Omoéwieniem wiasnie tych problemdw zajmujemy sie ponizej.

Przyjmijmy za punkt wyjscia do rozwazan dotyczacych kosmologii i nukleosyntezy
(tzw. ,,pierwotnej” lub .kosmologicznej”) tzw. ,standardowy model Wszechswiata”,
opisany m.in. w ksigzkach Zeldowicza i Nowikowa (1976) i Weinberga
(1972). Opiera sie on na kilku upraszczajacych zatozeniach:

[215]
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1. Wszechswiat w duzej skali jest i byt przestrzennie jednorodny i izotropowy.

2. Ogolna teoria wzglednosci (OTW) ze statg kosmologiczng A = 0 jest stosowana
do opisu modelu Wszech$wiata.

3. Kosmiczne promieniowanie reliktowe jest pozostatoscia po goragcym okresie w ewo-
lucji Wszechswiata, w ktorym wszystkie istniejgce czastki pozostawaly ze sobg w réwno-
wadze termodynam icznej.

4. Istotng role w ewolucji Wszech$wiata, gdy kTy < mnc2 (k - stata Boltzmana,

T —temperatura promieniowania, —masa pionu, ¢ — predko$¢ Swiatta), odgrywa-
ty talko znane czastki: fotony vy, leptony e~, vg, pT, v , bariony n, p i ich antyczastki.

5. Gestos¢ liczby barionowej nb > 0 i liczby leptonowej nl jest mata w poréwnaniu
z gestoscig fotonow (njn~ ~ 10“9 z obserwacji, njn® 1).

Wszystkie powyzsze zalozenia sg zgodne z wynikami obecnie wykonywanych obserwa-
cji, niemniej te ostatnie nie przeczg pewnym, czesto istotnym, odchytkom od modelu
standardowego. W tym artykule zostang przedyskutowane implikacje i wiezy dla mode-
lu Wszech$wiata, wyptywajgce z badan nad nukleosyntezag w jego pierwszych minutach
»Zycia”.

Rownania Einsteina OTW z metryka Robertsona-Walkera, zgodnie z punktami 1 i 2
przyjmuja posta¢ (po podstawieniu i?3 = F):

(fdf)2 =3*PA " 4e2\23 0
i (pc2>0+ Pf =0, 2

gdzie « = 8w G/c2. V jest wspoOtporuszajagcym sie z materig elementem objetosci,

k = 0, £ 1 jest tutaj krzywizng przestrzeni. Jesli lim p = Mo pc2 + 3p > O,
K->0

to dla matych V w réwnaniu (1) mozna odrzuci¢ czton z krzywizng. Dostajemy wtedy:

ilf glv)\ .2

Dla rozwazan dotyczacych nukleosyntezy réwnanie to catkiem wystarcza, gdyz oba
cztony po prawej stronie w rownaniu (1) sg w tej chwili (t = t ) poréwnywalne,
a wspotporuszajacy sie z materig element objetosci V jest ok. 1027 razy wiekszy niz
w okresie nukleosyntezy.

Wszedzie w tekscie, o ile nie zostanie to specjalnie zaznaczone, wyraz ,nukleosyn-
teza” bedzie oznaczat nukleosynteze kosmologiczng (w odréznieniu od gwiazdowej),
a wyraz ,model” — rozwazany aktualnie model Wszech$wiata. Praca niniejsza opiera
sie w duzej mierze na artykule Schramma i Wagonera (1977).
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2. NUKLEOSYNTEZA W MODELU STANDARDOWYM

Wielki Wybuch rozpoczat sie erg hadronowg, w ktorej istniato bardzo wiele rodza-
jow czastek w- rbwnowadze termodynamicznej. Rozszerzanie si¢ Wszech$wiata powodo-
wato obnizenie jego temperatury i kolejng anihilacje ciezkich czastek. Gdy tempera-
tura spadta ponizej kT - m”c2 ~ 200 MeV, pozostaty tylko lekkie leptony, fotony
i resztka barion6w, ktéra nie anihilowata z powodu asymetrii nh > 0. Pozostawatly
one ze sobg w rownowadze termodynamicznej dzieki oddziatywaniom stabym i elektro-
magnetycznym. Dalsze obnizanie temperatury powodowato kolejno anihilacje mionéw,
odtgczanie neutrin mionowych i elektronowych (Ostrowski 1978), wreszcie anihi-
lacje par e e+. Odgczenie neutrin — gdy ich $rednia droga swobodna przewyzszyta
rozmiary ,horyzontu czastek” — i anihilacja elektronéw spowodowaly wytgczenie reak-
cji utrzymujacych réwnowagowy stosunek protonéw p i neutronéw n (przykitadowo
e +n p +vg, e~ + pc?n + vg) i praktyczne zamrozenie stosunku =
= exp [(mp — mn) c2/kTz\, gdzie Tz ~ Tg = 2mec2/k. Dopdki fotodysocjacja deute-
ru D stanowita tame dla reakcji jadrowych, jedynym procesem zmieniajgcym stosunek
protonéw do neutronéw byt powolny rozpad @ tych ostatnich- Dopiero, gdy tempera-
tura obnizyta sie na tyle, aby reakcja p + n ¢? D +y mogta przebiega¢ tylko
w prawg strone, zaczeta dziata¢ masowa produkcja innych lekkich pierwiastkow:
2H, 3He, 4He, 6Li, 7Li, 7Be, poprzez reakcje takie, jak np.. p + n -*2H + 7,
2H + 2H “m3He + n, n + 3He >=4He + 7, 3He + 4He -*7Li *7Li + 7. Prawie wszystkie neu-
trony zostalty wbudowane w te pierwiastki. Jadra o masach atomowych A =5iA =8
sg bardzo niestabilne i utworzyly tame na drodze do syntezy pierwiastkéw ciezszych.

1 2 >stM'3 4

Rys. 1. Obfitosci pierwiastkéw Xa i gesto$¢ barionowa w okresie pierwotnej nukleosyntezy dla

typowego modelu otwartego, Tg = T/10" K| t - wiek Wszechswiata

Dlatego te ostatnie wytworzyly sie jedynie w znikomych iloSciach (patrz rys. 1). Waz-
niejsze reakcje uzywane do obliczenia obfitosci pierwiastkbw wyprodukowanych w pro-
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cesie nukleosyntezy mozna znalezé-w pracy Schramma i Wagonera (1977).
Istotny wplyw na przebieg nukleosyntezy w modelu standardowym majg obecne war-
tosci gestosci materii pQ i temperatury kosmicznego promieniowania tta TQ Okazuje
sie, ze wyniki nukleosyntezy okresla jednoznacznie utworzony z nich ,parametr gesto-
§ci barionowej” h = nb\n® a p J T Poniewaz Tq znamy z dosy¢ duza doktadnoscig
(T = 2,9 K), wiec rozne warto$ci h odpowiadajg réznym wartosciom gestosci pQ
Obliczenia obfito$ci kohncowych wykazaty, ze w czasie syntezy pierwotnej prawie
wszystkie neutrony zostaly wbudowane w 4He (rys. 1). Produkcja helu powinna za-
tem by¢ bardzo stabo zalezna od gesto$ci materii, gdyz zaden z istotnych dla nukleo-
syntezy 4He czynnikow — wydajno$¢ stabych oddziatywan i szybkos$é¢ ekspansji — nie
zalezy od pb (<py w tym czasie). Inaczej jest w przypadku innych pierwiastkow.
Deuter jest rozbijany i przebudowywany w czasie zderzen (patrz reakcje w pracy
Schramma i Wagonera (1977)) i dlatego duze gestosci barionowe dajg niska
jego obfitos¢ w produkcie konicowym. Oczywiscie przeciwnie jest w przypadku pier-
wiastkéw ciezszych niz 4He. Te jakoSciowe rozwazania potwierdzajg szczeg6towe ob-
liczenia wykonane przez Wagonera (1973); zalezno$¢ koncowych obfitosci pro-
duktéw w funkcji pQ przedstawiono na rys. 2.

LgtatiT/TJ3 [gem'3

Rys. Z Koncowe obfitosci pierwiastkéw xa wyprodukowanych w modelu standardowym w zalez-
nosci od wartosci obecnej gestosci materii pQ. Na brzegu rysunku zaznaczono obfito$ci obserwowane

Przedyskutujmy jeszcze wyniki pomiaréw obfitosci lekkich pierwiastkow we Wszech-
Swiecie. Podstawowym produktem nukleosyntezy jest hel 4He. Z obserwacji linii emi-
syjnych miedzygwiazdowego helu w kilku galaktykach Peimbert (1975) wywnios-
kowat, ze 0,20 < X (“He) < 0,25 i mozna zaobserwowaé¢ bardzo staby wzrost obfi-
tosci helu przy widocznym wzroscie ilosci pierwiastkéw ciezszych niz bor. Potwier-
dzajg to obserwacje Searle’a i Sargenta (1972) miodych galaktyk gdzie
X(A > 8) jest mate. Obliczenia pokazuja, ze ilo$¢ helu wytworzona w gwiazdach
musi by¢ mniejsza niz 25% obserwowanej obfitosci. Zgadza sie to z wynikami Peim-
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berta, ze w silnie przeewoluowanych systemach jest jedynie 4—6% helu wiecej niz
w ,,mitodych”. Informacje dotyczace obserwacji obfitosci helu znajdzie czytelnik w pra-
cy Schramma i Wagonera (1977). Bardzo wazne sq obserwacje obfitosci in-
nych pierwiastkéw, szczeg6lnie 2H, 3He, i 7Li, gdyz moga nam dostarczy¢ informacji
dotyczacych obecnej mvartosci pQ, co widaé z rys. 2. Jednak wyciggniecie jakichkolwiek
whnioskow jest tutaj trudne ze wzgledu na potrzebe uwzglednienia pézniejszej przerobki i pro-
dukcji tych pierwiastkdw w gwiazdach i przestrzeni miedzy nimi. Na przyktad deuter nie jest
obserwowany w ogole na powierzchni Stonca ze wzgledu na efektywng destrukcje w procesie
p + 2H->3He + 7. W przestrzeni miedzygwiezdnej dziata przerobka lekkich jader na skutek
dziatania promieni kosmicznych, moga by¢ one takze wytwarzane przy wybuchach superno-
wych. Stwarza to ogromne trudnosci przy interpretacji jakichkolwiek pomiaréw, przeglad sytua-
cji w tej dziedzinie mozna znaleZz¢ w pracy Reevesa (1974). Mierzone zakresy obfitosci,
po uwzglednieniu destrukcji 2H, zostaly zaznaczone na brzegu rys. 2. Rozwazania
teoretyczne sugeruja, ze udziat w nich nukleosyntezy niekosmologicznej silnie zalezy
od tego, ktory nuklid rozwazamy. W przypadku 2H, 3He i 7Li wkiad ten nie po-
winien przewyzsza¢ kilkudziesieciu procent wartosci mierzonej. Obserwowane obfitosci
pierwiastkéw ciezkich A > 12, jak i lekkich 6Li i 11B sg znacznie wieksze od wy-
nikajagcych z pierwotnej nukleosyntezy. Musialy zatem powstaé na skutek innych,
pbzniejszych procesow.

3. MODELE NIESTANDARDOWE

Przedyskutujemy teraz implikacje, jakie nia dla nukleosyntezy odrzucenie niektérych
zatozenn modelu standardowego. Dla prostoty bedziemy sie kazdorazowo ogranicza¢ do
opuszczenia tylko jednego z zatozen (1)

I. MODELE ANIZOTROPOWE | MODELE NIEJEDNORODNE

Analiza czynnikow, ktore mogg wptyna¢ na nukleosynteze we wspdtporuszajacym
sie z materig elemencie objetoSci pokazuje, ze istotne sg tylko trzy:

1. Szybko$¢ ekspansji okreslona przez uogOlnienie réwnania (3) na tzw. rownanie
Rauchaudhuri (E1lis 1973):

(jsjfd2 = 3Kpe2 + 2~ 2/3c2 /[E>; n + 2(to2- a2) ]~ 1'3dV, (4)

gdzie wiaczono lokalne wiasnosci materii: u - skalar rotacji, a - skalar $cinania
i tiM n — dywergencja czteroprzyspieszenia wytwarzana przez gradienty cisnienia.

2. Warto$¢ okreslonego juz poprzednio parametru gestoSci barionowej.

3. Rozktad neutrin w przestrzeni fazowej.

Tutaj zajmiemy sie przedyskutowaniem czynnika pierwszego, czynnikiem trzecim
zajmiemy sie w punkcie II.

Dotychczas rozwazano wptyw na produkcje pierwiastkéw trzech typow odchytek
od modelu standardowego: anizotropii ekspansji, niejednorodnosci adiabatycznych i nie-
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jednorodnosci izotermicznych. W modelach pierwszego typu, jednorodnych anizotropo-
wych (a =£ 0, fi = oj = 0) istnienie niezerowego $cinania w réwnaniu (4) przy-
spiesza ekspansje i modyfikuje w ten sposob obfitosci wyprodukowanych pierwiastkéw.
Jesli zazadamy zgodnosci z obserwowanymi obfitosciami 4He i 2H, to dostajemy bar-
dzo silne ograniczenie na anizotropie Wszech$wiata, silniejsze nawet niz wyptywajace

z obserwowanej .izotropii kosmicznego promieniowania tta (Barrow 1976). Fluk-
tuacje adiabatyczne mogag spowodowa¢ mate réznice' w poréwnaniu z modelem stan-
dardowym tylko wtedy, gdy ich skala jest mata w porédwnaniu z rozmiarami hory-
zontu, tzn. jesli dziatajg jak fale dzwiekowe. Gdy rozmiary zaburzenia sg wieksze,
wtedy mozna je traktowaé jak oddzielny ,wszech$wiat”, ktédrego ewolucja jest kon-
trolowana przez te same prawa, co model standardowy. Nie moze to da¢ istotnych
od niego odchytek, jak pokazat Gisler iin. (1974). Wiekszych rozbiezno$ci mozna
sie spodziewa¢ w przypadku niejednorodnosci izotermicznych (tzn. Ty niezmienrte w
przestrzeni, jedynie niejednorodnosci pb). W tym przypadku wyniki nukleosyntezy be-
da identyczne, jak w modelach standardowych z réznymi wartoSciami parametru gesto-
Sci barionowej h — silniej zmodyfikowane obfitosci 2H, 3He, 7Li, a stabiej 4He.
Mozliwo$¢ mieszania po okresie nukleosyntezy obszarow o duzej i matej pb mogtaby
da¢ zgodnos$¢ obserwacji z modelem standardowym o niskiej gestosci barionowej. Roz-
wazajac tego typu procesy trudno podnie$¢, dopuszczalng przez obserwowane obfito-
Sci lekkich pierwiastkdw, goérng granice dla $redniej gestosci barionow o czynnik wiek-
szy niz dwa (Epstein i Petrosian 1975). W obszarach o bardzo duzych ge-
stosciach pb bylyby wtedy produkowane ciezsze pierwiastki, ale ich obfitosci réznity-
by sie od obserwowanych (Woosley 1975).

Il. WIELKA GESTOSC LICZBY LEPTONOWEJ («, >

Poniewaz z obserwacji Noo —ne+ = N, < n,, wiec jest oczywiste, ze duza war-

to$¢ tli m°ze by¢ zwigzana jedynie z nadwyzka neutrin nad antyneutrinami (lub na
odwr6t), co jest rébwnowazne istnieniu zdegenerowanego ,tta” (anty-) neutrinowego
(Ostrowski 1978). Moze ono wptywaé na proces nukleosyntezy na dwa sposoby.
Po pierwsze, jak wida¢ z (4) zwiekszona przez neutrina gesto$¢ energii (pv <mE4 dla
zdegenerowanych neutrin, gdzie jest ich energia Fermiego) zwieksza szybkos$¢ eks-
pansji modelu. Zatem od momentu zamrozenia stosunku n/p do chwili rozpoczecia
reakcji syntezy jadrowej mniej neutronéw zdazy sie rozpa$¢ i w ten sposob zostang
zmodyfikowane, obfitosci lekkich pierwiastkéw. W taki jedynie spos6b mogg ingerowac
neutrina mionowe.

Drugim sposobem, najistotniejszym dla neutrin elektronowych, jest ich wpltyw
na wydajnos¢ reakcji n <<>p. Na przyktad zdegenerowane ,,morze” antyneutrin V mogtoby
w reakcjach n + e+<»vg + p wymusi¢ rownowagowy stosunek njnp> 1, a to zmienito-
by znacznie obfitosci wyprodukowanych w procesie nukleosyntezy pierwiastkow. W przypad-
ku zdegenerowanych v£ réwnowaga zostataby przesunieta w druga strone —njn < 1- i,
praktycznie rzecz biorac, nukleosynteza kosmologiczna nie nastapitaby w ogole. Wyniki
nukleosyntezy dla tych przypadkéw z pracy Wagonera Fowlera i Hoyle’a
(1967) przedstawiono na rys. 3.
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I1l. WSZECHSWIAT SYMETRYCZNY (Nb = 0)

Nukleosynteze w modelach.kosmologicznych z zerowg liczbg barionowg rozwazat
Steigman (1976). W takich modelach anihilacja okazuje sie bardzo efektywng i
otrzymany stosunek jest znacznie mniejszy od obserwowanego. W tych warun-
kach nie moze powsta¢ znaczaca ilos¢ jakichkolwiek jader ztozonych. Rozwazanie
modeli symetrycznych stracito na wadze, gdy okazato sie, ze zaproponowany przez
Omnesa (1979) proces rozdzielenia'Jiiaterii od antymaterii byt oparty na falszy-
wym modelu fizycznym.

IV. ISTNIENIE ,NOWYCH” CZASTEK

Przypomnijmy, ze wiasnosci modelu Wszechswiata moggq wptywac¢ na proces nukleo-
syntezy dopiero dla temperatur T < 2mec”lk ~ 1 MeV, czyli dla jego wieku t > 1s.
Ogranicza to rodzaje czastek, kiore mogg wtedy modyfikowa¢ warunki réownowagi do
takich, ktorych masa m < 1 MeV lub czas zycia r > 1s i ktére przynajmniej stabo
oddziatujg. Tutaj omdéwimy ewentualne znaczenie grawitonéw, nowych neutrin, kwar-
kéw i superbarionow.

Grawitony i ostatnio postulowane przez teorie supergrawitacji grawitina oddziatujg
tylko grawitacyjnie i dlatego odtgczyty sie bardzo wcze$nie od materii (oddziatuja
przeciez tylko grawitacyjnie), gdy —w erze hadronowej — istniato wiele rodzajow cza-
stek w réwnowadze termodynamicznej. Dlatego grawitony i grawitina mogty unies¢
jedynie niewielkg cze$¢ energii i w okresie nukleosyntezy nie mogty by¢ istotne dyna-
micznie - Pgrawitonow < Py-

Ar

Rys. 3. Koncowe obfitosci pierwiastkéw Xa wyprodukowanych w modelu zawierajgcym réwng ilo$é
zdegenerowanych neutrin elektronowych i mionowych. Qv - parametr degeneracji

'Szybkos$¢ ekspansji Wszech$wiata mogtaby zosta¢ zwiekszona, gdyby istniaty nowe
typy neutrin. Jednym t nich mogtoby by¢ neutrino zwigzane z nowo odkrytym, ciez-

4 - Postepy Astronomii z. 3
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kim leptonem r. Doswiadczalna detekcja nowych neutrin jest sprawag szalenie trudna
ze wzgledu na ich bardzo maty przekréj czynny na oddzialywania. Rozwazania nad
nukleosynteza w modelu standardowym stwarzajg ciekawa mozliwo$¢ oceny maksymall

nej liczby takich neutrin. Yang i in. (1979) ocenili, ze liczba ich lekkich rodza-
jow (m < 1MeV) nie moze by¢ wieksza niz trzy, ograniczajgc w ten sposéb liczbe
leptonéw (posiadajacych neutrina) do juz odkrytych: e~, , r~. Jesli, moga istnieé

swobodne kwarki, to nie mogg one zmieni¢ przebiegu nukleosyntezy. Steigman
(1979) twierdzi, ze przejécie fazowe pomiedzy cieczag swobodnych kwarkéw a materig
ztozona ze'znanych czastek powinno zaj$s¢ w przedziale temperatur 400-~200 MeV.
W poézniejszym okresie, gdy T < 1 MeV, gestos¢ swobodnych kwarkéw jest

~ 10~20nb. Carlitz i in. (1973) zaproponowali nowy wariant stworzonej przez
Hagedorna teorii statystycznej hadronéw. Postulowali tam, ze wczesny Wszech-

00
Swiat byt zapetniony superbarionami o masach m ~ 10 /w i wielkich-liczbach bario-

nowych. Mozliwe jegt, ze rozpad tych czastek nastgpit, gdy temperatura T spadia
znacznie ponizej 10 K. W takim przypadku nukleosyntezg zachodzi odmiénnie: domi-
nuje reakcja n + p -+ D + y. W rezultacie powinno powsta¢ bardzo wiele deuteru,
i niewiele helu. Doktadniejsza analiza tego przypadku moze chyba zaczeka¢ na od-
krycie chociazby jednego hadronu z tadunkiem barionowym wiekszym od 1.

V. ALTERNATYWNE TEORIE GRAWITACII

Zamieniajagc OTW w zalozeniach podanych we wstepie na jaka$ inng teorie metrycz-
na grawitacji wptyniemy na produkcje pierwiastkéw tylko przez zmiane tempa ekspan-
sji. Obserwowane obfitosci znacznie ograniczaja liczbe teorii, ktére mogg konkurowaé
z teorig Einsteina (Wagoner 1967). W pracy Yang a i in. (1979) wykorzystano
nukleosynteze kosmologiczng do ustanowienia ograniczenn na szybko$¢ zmian stalej gra-
witacji w trakcie ewolucji Wszechswiata.

4. ZAKONCZENIE

Powyzsza dyskusja pokazata, jak wiele Wiez6w na parametry modelu Wszech$wiata i na
wspoiczesng fizyke narzuca proces pierwotnej nukleosyntezy kosmologicznej. Olbrzymia
ilos¢ rozmaitych obserwacji oraz zgodna z nimi obliczona obfitos¢ 4He sugeruje, ze model
standardowy Wszech$wiata jest modelem najlepszym. W jego ramach — zaktadajac, ze nie
mylimy sie w ocenach wydajnosci proceséw syntezy jadrowej innych od pierwotnego i pro-
cesow destrukcji jader - dostajemy silne ograniczenia na obecng Srednig gesto$¢ materii.
Yang iin. (1979) ocenili na podstawie obfitosci 4He, ze stosunek gestosci materii pQdo
gestosci krytycznej p£r = 3HZc2/8 4G wynosi fi <<0,1, a z obfito$ci deuteru 0,01 <<Sl<
< 0,02. Praca Mathewsa i Violi (1979) wykorzystuje metode opartg na pomia-
rze stosunku obfito$ci ~Li do D, ktora jest mato czuta na przerobke pierwiastkow w Ga-
laktyce. Otrzymano ograniczenia 0,02 < O, < 0,46 nawet jesli 90% deuteru lub litu jest
pochodzenia galaktycznego, lub jesli szybko$¢ ekspansji byta znacznie rézna od szybkosci
wynikajacej z OTW.

Rozwazania dotyczace nukleosyntezy dajg w chwili obecnej chyba jedyng mozliwos$é
wgladu W pierwsze sekundy zycia Wszech$wiata. MowiliSmy, jak dgranicza to liczne stopnie
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swobody modelu kosmologicznego, jak dostarcza poteznego narzedzia badan fizyki czastek
elementarnych ograniczajac ilosci i charakterystyki leptonéw i hadronéw (Dover i in.
1979), jak testuje teorie grawitacji. Silne poparcie, jakiego nukleosynteza udzielita modelo-
wi standardowemu, zmusza do teoretycznego uzasadnienia niektorych z jego zatozen, ta-
kich jak asymetria barionowa i warto$¢ entropii na barion rzedu 109 (Schramm i
Turner 1979) czy jednorodnos$¢ i izotropia wczesnego Wszech$wiata (Turner 1979).

Rys. 4. Pas zgodnosci wynikéw nukleosyntezy pierwotnej z obserwacjami ~He, ~H, “He, ~Li w modelu za-
wierajacym zdegenerowane neutrina elektronowe i mionowe réwnoczes$nie; i~ sg odpowiednimi parame-

trami degeneracji. Wzdtuz pasa zaznaczono wartosci n Q, przy ktérych uzyskuje sie to dopasowanie. Krzywe
przerywane odpowiadajg przyjeciu mozliwosci wiekszych btedéw obserwacyjnych

Oczywiscie nie mozemy wykluczy¢ modeli niestandardowych, w ktérych kilka zatozen
ze wstepu jest ztamanych w taki sposob, aby wyprodukowac obserwowany Wszechswiat.
Przyktadowo: David i Reeves (1979) rozwazyli nukleosynteze w obecnosci zde-
generowanych neutrin elektronowych i mionowych jednocze$nie (patrz rys. 4). Przyjecie
w rozwazaniach ,,postulatu prostoty” tylko formalnie uwalnia od takich ktopotéw. Dodaj-
my, ze otrzymane na tym polu rezultaty sg tym cenniejsze, ze zawodzg niektore klasyczne
metody. Tinsley (1979) pokazala, ze stabo znane efekty ewolucyjny, z ktérymi ma-
my do czynienia obserwujac dalekie obiekty, praktycznie uniemozliwiajg odczytanie z dia-
graméw Hubble’a danych dotyczacych gestosci Wszechswiata. Z pracy Peeblsa (1979)
wida¢, jak wiele probleméw stawiajg przed bezposrednimi pomiarami trudnosci zwigzane
z ,ukrytg masa” i stosunkami masa-jasno$¢ dla galaktyk. Oczywiscie wyniki uzyskane
dzieki badaniu procesu nukleosyntezy pierwotnej i obserwacjom obfitosci pierwiastkow sg
obramowane catg serig zatozen, wydajg sie jednak obiecujgcym krokiem naprzéd na dro-
dze do wyjasnienia, jaki jest nasz Wszech$wiat i dlaczego jest taki, jaki jest.
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Rys. 5. Wiezy narzucane na statg Hubble’a HQ i parametr gestosci przez r6zne dziaty fizyki i astrono-

mii w modelu standardowym. W1tgczono ograniczenia wynikajagce z bezposredniego wyznaczania HQ,

z wieku Wszech$wiata tQ, parametr decelaracji qQ, warto$¢ minimalng fi*(min) i najbardziej prawdopo-

dobna (najlepsze) wktadu materii galaktyk do S1Q, warto$¢ maksymalng p~(max) i najbardziej praw-

dopodobna pD (najlepsze) obecnej gestosci pQ, wynikajace z modelu syntezy deuteru w modelu standardowym

Dziekuje Dr Stanistawowi Ziebie za pomoc w przygotowaniu tej pracy do druku.
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O WYZNACZANIU STALYCH LIBRACJI DOWOLNEJ KSIEZYCA

KAROL KOZIEL

Obserwatorium Astronomiczne Uniwersytetu Jagielloriskiego (Krakéw)
(Otrzymano 29 listopada 1979 r.)

Streszczenie —Przedstawiono wyniki tacznej i jednorodnej redukcji o$miu szeregéw iibracyj-
nych. Na ich podstawie, po wyprowadzeniu pewnych nowych formut, wyznaczono wszystkie sze$¢ sta-
tych libracji dowolnej wraz ze statymi libracji wymuszonej.

OB OnPEfIMEHHH nOCTOfIHHEDi CBOEOfIHOft /IMEPAIIJMH JIYHbI. K. Ko 3en. Co«ep w a-
h h € —llpejjcTaBneHO pe3ynbTaTbi OHHOBpenieHHOit h ORHopoAHoft penykuhh 8 jiHSpauHOHHbix pafloB. Ha
hx ocHOBaHHU HcnoJib3ya HOBtie (JjopMynbi onpefleneHO Bce 6 nocTOHHHbix cBoSoflHoii nnBpauHH BMecTe
¢ NnocTOHHHbIMH BbiHyjKAeHoit nnépau,HH.

ON THE ESTIMATION OF THE FREE LIBRATION CONSTANTS OF THE MOON. Summary
—The results of 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 krolewiecki astronom Bessel (1839) wypracowal w szczeg6tach metode obser-
wacji ruchu obrotowego Ksiezyca dokota jego $rodka masy oraz redukcji tych obserwacji, a uczniowie
jego Schliiter i Wichmann wykonali piekne szeregi obserwacji heliometrycznych poswieco-
nych temu problemowi z zamiarem wyznaczenia tzw. statych libracji fizycznej Ksiezyca - zaréwno
Wichmann (1846, 1847), ktory zredukowat wiasne obserwacje, jak i Franz (1889), ktéry kilka-
dziesigt lat p6zniej zredukowat obserwacje Schliitera, pokusili sie o wyznaczenie statych libracji
dowolnej razem ze statymi libracji wymuszonej. Jednakze préby wyznaczenia w szczegélnosci statych
libracji dowolnej nie doprowadzity woéwczas do zadowalajacych wynikéw i to zaréwno ze wzgledu na
zbyt matg doktadno$¢ 6wczesnych obserwacji, jak przede wszystkim z tego powodu, ze okresy trwania
poszczeg6lnych serii obserwacyjnych byty za krotkie w stosunku do periodéw wystepujacych w wyra-
zeniach na.libracje dowolng wyrazéw okresowych, a metody redukcji nie byty przy tym dostatecznie
precyzyjne. Totez rozbiezno$¢ wynikéw uzyskiwanych z szeregdw tak w XIX jak i w poczatkach XX
stulecia jest ogromna: wg Belkowicza (1949) amplituda libracji dowolnej w dtugosci waha sie od
11" w szeregu bamberskim Hartwiga do 40" w szeregu kazanskim Banachiewicza, a Jakowkin
(1952) podaje na te samg amplitude na podstawie szeregu Niefiedjewa warto§¢ 78" + 16". Podobnie
state charakteryzujace fazy libracji dowolnej w dtugo$ci wziete dla tej samej epoki wahaja sie wg
Belkowicza (1949) od 59° do 310°. Ten stan rzeczy nalezy przypisa¢ zarowno matej doktadno-

*Wszystkie prace zamieszczone w tym dziale przedstawione byty na XIX Zjezdzie PTA, Warszawa,
wrzesien 1979 r.

B27]
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Sci obserwacji oraz zbyt szczuptej ich liczbie w pojedynczych, czasowo za krétkich szeregach obser-
wacyjnych, jak i metodom redukcji nie spetniajagcym podstawowych zatozen metody najmniejszych kwa-
dratéw. A na dodatek tacy autorzy, jak np. Jak ow k in (1928), wyznaczajg libra¢je dowolng w diu-
gosci z pozostatosci uzyskanych po wyrdéwnaniu obserwacji Ksiezyca ukierunkowanych na otrzymanie
statych libracji wymuszonej, przy czym na pozostatosci te sktadajg sie oczywiscie przede wszystkim .
ogromne btedy samych obserwacji. Fr id land (1959) postanowit wyznaczy¢ state libracji dowolnej
w diugosci, spetniajac powyzsze postulaty przynajmniej w czedci: wzigt mianowicie dwa szeregi, tj. dor-
packi Hartwiga (Koziet 1948, 1949a) i kazanski Niefiedjewa (1951) z lat odpowiednio
1884-1885 i 1938-1945, czyli dostatecznie odlegte czasowo, zawierajace jednak w kazdym z tych
szeregéw za mato obserwacji dla uzyskania warto$ciowych rezultatdéw. Pokazat wszakze przy tym,

w jak duzym stopniu na otrzymywane wartosci amplitudy i fazy libracji dowolnej w diugosci wptywa
przyjmowana skadingd warto$¢ gtéwnej statej libracji wymuszonej, a mianowicie mechanicznej eliptycz-
nosci Ksiezyca f.

W 1967 r. opublikowatem (Koziet 1967) w miedzynarodowym czasopiSmie ,lcarus” tgczne i
jednorodne opracowanie czterech szeregéw heliometrycznych, zawierajgcych 3282 obserwacje Ksiezyca
wykonane w okresie od 1877 do 1915 r., czyli na przestrzeni 38 lat. Aby sie ustrzec dyskutowanych
wyzej wad, wyznaczytem state libracji dowolnej w dtugosci tgcznie ze statymi libracji wymuszonej, za-
stosowawszy przy redukcji nowa metode podang przeze mnie odnosnie do wyréwnywania heliome-
trycznych obserwacji Ksiezyca, a polegajacg na tworzeniu réwnan obserwacyjnych zawierajgcych po le-
wej stronie wprost zasadnicze niewiadome problemu, czyli w naszym wypadku state libracji dowolnej
w diugos$ci i state libracji wymuszonej, natomiast po prawej stronie wielkosci niezalezne sQ - s£, tj.

réznice mierzonych i obliczanych odlegtosci katowych s obserwowanego krateru Mosting A od o$wie-
tlonego brzegu tarczy Ksiezyca w nastawianych katach pozycyjnych p. Ten proceder pozwolit przepro-
wadzi¢ wyréwnanie zgodnie z podstawowymi zasadami metody najmniejszych kwadratow, a w praktyce
dat znacznie mniejsze btedy S$rednie niewiadomych, niz to byto mozliwe przy pomocy poprzednio sto-
sowanych metod. W wyniku przeprowadzonych rachunkéw otrzymatem (Koziet 1970) na amplitude
A i faze a libracji dowolnej w diugosci:

1770 £ 37
333?70 * 12?9 (1800,0)

a na btad $redni obserwacji typowej + 0"47.

Przed trzema laty astrénomka francuska Odile Ca la me (1976) opublikowata wyniki redukcji
obserwacji laserowych Ksiezyca pod katem uzyskania statych libracji dowolnej. Wyprawy Apollo XI,
XIV i XV ustawity w latach 1969—1971 w réznych czesSciach Srebrnego Globu zwierciadta laserowe,

a sonda radziecka tuna-21 umiejscowita na Ksiezycu w styczniu 1973 r. zwierciadto laserowe za po-
$rednictwem tunochodu. Wszystkie te zwierciadta pozwalajg wyznacza¢ ich odlegtosci od punktéw
obserwacji na Ziemi Z olbrzymia doktadnos$cia rzedu ponizej 1 m. Postugujac sie tak doktadnymi obser-
wacjami, mozna by sie spodziewaé¢ bardzo doktadnych rezultatéw odnosnie do statych libracji dowol-
nej. Tu jednak zjawiajg sie powazne trudnosci. Pierwsza i gtdwna trudno$¢ polega na tym, ze period
wyrazu okresowego przedstawiajgcego libra¢je dowolng w wezle jest rzedu 75 lat, podczas gdy Ca la-
m e dysponuje obserwacjami jedynie na przestrzeni 5 lat. Period za$ wyrazu okresowego dajacego libra-
eje dowolng w nachyleniu wynosi co prawda tylko ok. 27,3 dni, ale to jest prawie tyle co miesigc gwia-
zdowy, stwarzajagc wobec tego ogromne trudnosci w wyréwnaniu przy oddzieleniu odpowiednich niewia-
domych. Do tego dochodzi jeszcze bardzo nieprzyjemny fakt, ze Ca lame przyjmuje w gtéwnej cze-
sci swej dyskusji state libracji wymuszonej jako wielko$ci z gory znane, gdy tymczasem wyznaczana
przez nig faza i odpowiednia amplituda wyrazu libracji dowolnej zalezg od mechanicznej eliptycznosci
Ksiezyca f, ktéra jest zasadniczg niewiadomg w problemie wyznaczania statych libracji wymuszone;j.

W tym stanie rzeczy, chociaz Calame otrzymuje wartoSci amplitudy libracji dowolnej w dtugosci
znacznie mniejsze niz uzyskiwane dotychczas, a mianowicie: A = 1"7 lub 2"1 (zaleznie od wariantu re-
dukcji), trzeba bedzie na razie - z uwagi na powyzsze zastrzezenia - odnosi¢ sie do tych jej wynikéw
ze znaczng dozg ostroznosci, zwiaszcza ze w pracach swych poswieconych temu tematowi nie podaje
Calame szczeg6téw obserwacji czy tez rachunkéw wyréwnania, takich jak np. réwnania obserwacyj-
ne, normalne itp., na podstawie ktérych otrzymuje ostateczne wyniki, lecz przytacza tylko same rezul-
taty.



Z pracowni i obserwatoriéw 229

Obecnie (Koziet 1979) opracowuje #gczne i jednorodne wyréwnanie o$miu szeregéw hcliome-
trycznych, zredukowanych z gruntu od nowa - réznych od czterech szeregéw cytowanych wyzej - po-
krywajacych okres od roku 1841 do 1945, tj. 104 lata. Szeregi te to: krélewieckie Schliitera i
Wichmanna oraz kazahnskie Krasnowa, Michajtowskiego, Jakowkina I, Jakow-
kinall, Belkowicza i Niefiedjewa. Zawierajg one razem 6065 pojedynczych nawigzan kra-
teru Mosting A do oswietlonego brzegu tarczy Ksiezyca.

Zgodnie z nowg metodg wyréwnywania obserwacji libracyjnych (Koziet 1967) uzytem nastepuja-
cego typu réwnan obserwacyjnych:

r {df dr, dt dl dRQ U WP Q R S dfx df2] X

P f N N_—
—sin(p—O ABCDOFGHIJKEI,\2
sec n'< -cos(p-0 , _A'B'CD'0,FGHTf KE\E2b (2)
1 o o Oo—RgOO O O O o o o
Ro

W stosunku do moich prao poprzednich (Koziet 1967, 1970) wprowadzitem nowe niewiadome:

P =B sin b R = Csin ¢

3
Q=B cosh S = C cos c,

gdzie B, b, C i ¢ oznaczaja odpowiednio amplitudy i fazy libracji dowolnej w nachyleniu i w wezle.
Odpowiadajace tym niewiadomym wspotczynniki rézniczkowe H, H', I, V, J, f, K i K' uzyskatem po
zastosowaniu moich wzoréw rézniczkowych poligonometrii sferycznej (Koziet 1949b) do zwigzku
pomiedzy wsp6étrzednymi krateru Mo'sting A na tarczy i jego wsp6trzednymi przestrzennymi i otrzy-
matem:

\H 1J K
= ——-"cos b't sinb't cosc't sinc'/J X
JT T K'J A
Xu{sin OM cos \M sin OM sin \M cos e r A, 4

gdzie A' oznacza cze$¢ fundamentalnego krakowianu obrotowego wystepujacego w teorii ruchu wirowe-
go Ksiezyca (Koziet 1949a, str. 165).

Na razie (Koziet 1979) jestem w posiadaniu jedynie pierwszego przyblizenia wyréwnania i otrzy-
matem:

A = 17"9 a = 30678 (5)
Wartodci te sg w zakresie swoich btedéw $rednich identyczne albo zgodne z moimi wartosciami (1)
z 1967 r. (Koziet 1,967), uzyskanymi na podstawie redukcji zupetnie réznych szeregéw heliometrycz-
nych. Dalsze przyblizenia przynie$¢ moga jedynie bardzo nieznaczne zmiany w stosunku do (5). W ten
sposéb uzyskatem piekne potwierdzenie rezultatéw (1) z 1967 r. odnosnie do libracji dowolnej w dtu-
gosci. Moge tez zacytowac tu pierwsze przyblizenie amplitud libracji dowolnej w nachyleniu i w wezle:
B =5"7 C = 16,2,
podczas gdy Calame (1976) otrzymata: (6)

B = 0,7 Cc = 3"
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Reasumujac pragne stwierdzi¢, ze ze wzgledu na warto$ci pericidbw wyrazéw okresowych libracji
dowolnej do jej wyznaczenia potrzeba dostatecznie dtugich okreséw czasu rzedu kilkudziesieciu lat obser-
wacji. Totez chociaz obserwacje laserowe znacznie gérujg doktadnoscig nad heliometrycznymi, to jednak
te ostatnie majg przewage odnosnie do diugo$ci szeregéw obserwacji Jezeli za$ chodzi o btedy Srednie
pojedynczych obserwacji, to warto moze przytoczy¢ sukces Chapmana (1918), ktéry odkryt ksie-
zycowe ptywy atmosfery ziemskiej z barometrycznych obserwacji w Greenwich, obarczonych btedami
przekraczajagcymi 100-krotnie poszukiwane wielkosci, ale dokonywanymi na przestrzeni kilku stuleci. To-
tez w dziedzinie wyznaczania statych libracji dowolnej Ksiezyca mniej doktadne obserwacje heliome-
tryczne wykonywane na przestrzeni ponad 100 lat w dalszym ciagu konkurujg z bardzo precyzyjnymi
obserwacjami laserowymi z ostatnich pieciu lat.

W zakoAczeniu pozwole sobie ztozy¢ podziekowanie Komitetowi Astronomii Polskiej Akademii Nauk
za poparcie udzielenia pomocy finansowej oraz moim Kolegom z Obserwatorium Astronomicznego Uni-
wersytetu Jagielloriskiego w Krakowie, a w szczegélnosci dr Henrykowi Brancewiczowi, za
uczestniczenie w bardzo obszernych rachunkach dotyczacych redukcji wspomnianych wyzej o$miu szere-
géw heliometrycznych.
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OBSERWACJE POZYCYJNE MALYCH PLANET | KOMET
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IM. M. KOPERNIKA W CHORZOWIE

IRENEUSZ WLODARCZYK

Planetarium i Obserwatorium Astronomiczne im. M. Kopernika w Chorzowie

(Otrzymano 20 listopada’ 1979 r.)

Stre-szczenie —Podano prace wykonywane w Obserwatorium Astronomicznym w Chorzowie
w zakresie obserwacji pozycyjnych matych planet i komet.

nNO3HU,HOHHbLIE HAEJHNOfIEHMfl MAJIbIX FIJIAHET H KOMET B ACTPOHOMMHECKOfl OECEP-
BATOPHH CMJIE3KOft IUIAHETAPHM HM. M. KOI1EPHHKA B XO)KOBE. H. BnonapiHK.
CoRep*aHHe - OnHcaHO pa6oxi>i npoBoflIHMwe b AcrpoHOMHgecKOft 06cepBaTopHH b Xo*cobc b o6na-
CTH nO3MOHOHHbIX HaSjlIOAeHHit MallbIX riJlaHeT H KOMeT.

POSITIONAL OBSERVATIONS OF THE MINOR PLANETS AND COMETS IN THE ASTRONOMICAL
OBSERVATORY OF THE SILESIAN PLANETARIUM. Summary — The works are described which
are realized in Chorzéw Astronomical Observatory in the field of the positional observations of the mi-
nor planets and comets.

Obserwacje pozycyjne matych planet i komet w Obserwatorium Astronomicznym Planetarium Sla-
skiego w Chorzowie (X = —“15m58?0, ip = 50°17'33") prowadzone sg za pomocg dwdch astrokamer
sprzezonych z refraktorem Zeissa. Srednica obiektywu refraktora D = 30 cm, a ogniskowa / = 450 cm.
Sprzezone z nim dwie astrokamery czterosoczewkowe typu Sonnefelda majg $rednice D = 20 cm i
ogniskowe / = 100 cm. Zdjecia sa wykonywane na ptytach ORWO ZU-2 16 X 16 cm. Pomiary ich
wykonywane sg za pomoca plytomierzy znajdujacych sie w Krakowie, Poznaniu i Borowej Goérze, dzie-
ki uprzejmosci kierownikéw tych oérodkéw astronomicznych oraz Instytutu Geodezji i Kartografii.

Na kazdej kliszy wybierano od 7 do 14 gwiazd oporowych; ich wspétrzedne oraz ruchy wiasne
wzieto z katalogu SAO. Do redukcji klisz uzyto metody Turnera - zastosowano peiny wielomian stop-
nia drugiego. Obliczenia wykonano na EMC ODRA 1204.

Systematyczne prace w zakresie obserwacji pozycyjnych matych planet i komet rozpoczeto na po-
czatku 1977 r. Gtéwnie wykonywane sg .obserwacje fotograficzne wybranych jasnych planet zgodnie
z zaleceniem Obserwatorium w Putkowie.

Do pazdziernika 1979 r. wykonano obserwacje fotograficzne nastepujacych planetoid - obok poda-
no liczbe 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 réwniez obserwacje pozycyjne wielu innych planetoid. Obok numeru planetoidy podano
w nawiasie liczbe wykonanych obserwacji.

Sg 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 zostang opublikowane.

Wyznaczono réwniez 19 obserwacji fotograficznych komety Kohlera (1977 m). Pozycje te beda opu-
blikowane w ,,Acta Astronomica” vol. 20, nr 1.
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PROMIENIOWANIE RADIOWE OBSZAROW AKTYWNYCH ATMOSFERY StLONCA
NA FALACH CENTYMETROWYCH

MAREK SIARKOWSKI

Centrum Badan Kosmicznych, Pracownia Zwigzkéw Stonce-Ziemia (Wroctaw)

(Otrzymano 4 grudnia 1979 r.)

Streszczenie —Praca przedstawia przyktady mozliwych przebiegdw zmian temperatury jasno-
Sciowej i polaryzacji fal centymetrowych z odlegto$cig od osi plamy. Obliczenia przeprowadzono dla
szeregu modeli rozktadu temperatury, gestosci elektronowej i pola magnetycznego z wysokoscia.

PAfIHOH3JiyilEHHE COJIHEHHbIX AKTHBHbIX OEJIACTEft B CAHTMMETPOBOM fIHANO30HE
BOJIH. M. CHapKOBCKH. Coflep*aHiie-B paSoTe paccMOTpem>i H3iueHeHHH apKocmoft TeMne-
paTypw h nonapH3auHH b caHTHMeTpoBOM ttHanoaone bojih h <Jy>yHKim paccTOHHHH ot ueHTpa naina.
PaccMeThi npoBOfIHNHcb pjin pa3liH>tHfeix Moneneit pacnpeneneHHa TeMnepaTypu, 3JieKTpoHHott itjiothocth
h luanonnoro nona c BbicoTott.

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

Obserwacje radiowe atmosfery Storica wykazujg obecnos$¢ podwyzszonej emisji radiowej w obszarach
aktywnych nad plamami stonecznymi. Ze wzrostem rozdzielczosci przestrzennej okazato sie, ze obszary
aktywne obserwowane na falach centymetrowych majg jasne, spolaryzowane jadra o rozmiarach rzedu
10"-20" i temperaturach jasnosciowych od 1 X 10® do 9 X 10® K (Fe1li i in. 1975; Donat i
Fal chi i in. 1978). Temperatura jasnosciowa jest temperaturg ciata doskonale czarnego emitujacego
taki sam strumien, w obserwacjach radiowych jest wiec ona miarg strumienia.

Dzieki wykorzystaniu obserwacji prowadzonych podczas zaémien Storica z réznych punktéw na kuli
ziemskiej mozliwe jest uzyskanie jeszcze wiekszej rozdzielczo$ci przestrzennej rzedu 57-10". Obserwacje
takie (Gelfreich i Korzawin 1976) wykazaty istnienie pierScieniowego rozktadu temperatur
jasnosciowych wokot osi plamy na falach 3,9 i 4,5 cm.

Ponizsze obliczenia przedstawiajg przyktady mozliwych przebiegéw zmian temperatury jasnosciowej
Tfr i polaryzacji P z odlegtoscig od osi plamy, dla szeregu rozktadéw temperatury T , gestosci elektro-

nowej Ne i pola magnetycznego H z wysoko$cig w obszarze nad plama.

Ze wzgledu na obecno$¢ pola magnetycznego oprécz emisji zderzeniowej uwzgledniano réwniez emi-
sje cyklotronowa (rezonansowa) na czestosci cyklotronowej i jej harmonikach, tzn. w obszarach,

gdzie co.= s ujj = s eH/mc (s = 1,2,3...). W ten sposéb obszar wystepowania harmonik pokrywa sie

w przestrzeni z liniami statego pola magnetycznego, spetniajacego powyzszy warunek. W obecnosci ze-
wnetrznego pola magnetycznego fala elektromagnetyczna rozprzestrzenia sie na dwu charakterystycznych
modach (tzw. fali zwyczajnej ,,0” i nadzwyczajnej ,,e”) przeciwnie spolaryzowanych, o réznych wspét-
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czynnikach zatamania i absorpcji. Temperature jasno$ciowag promieniowania wychodzacego definiujemy
jako sume (7~ = (T~0 + 77)/2), stopien polaryzacji kotowej jako réznice (P = (Tj)e - ~ 0)/2")

temperatur jasnosciowych obu fal. Rézne wspotczynniki absorpcji powoduja, ze obszary formowania sie
emisji na falach ,,0” i ,,e” ulegajg rozsunieciu, co. prowadzi do powstania polaryzacji, zwtaszcza gdy ist-
nieje absorpcja rezonansowa ,,zwezajaca” obszary formowania sie emisji radiowej do obszaréw wystepo-
wania harmonik.

Otrzymane wyniki rozktadu temperatury jasnosciowej i polaryzacji z odlegtoscig od osi plamy moz-
na podzieli¢ ogélnie na cztery charakterystyczne grupy. »

Rys. 1. Rozktad temperatury jasnosciowej T” i polaryzacji P z odlegto$cia od osi plamy w modelach

z wolno malejaca gestoscig elektronowa, dla fali 3,4 cm, z maksymalng warto$cig temperatury elektrono-
wej w koronie nad plamg 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 wysokoscig h

oraz potozenie i zakres przesuwania sie obszaréw formowania fal ,,0” i ,e”

W modelach, w ktérych gesto$¢ elektronowa maleje wolno z wysokoscig fale dtugie ulegajg absorp-
cji zderzeniowej wysoko w koronie. Absorpcja rezonansowa pojawia sie dopiero w kroétkich falach,
przy duzych wartosciach pola magnetycznego H w plamie. W tym wypadku (rys. la) otrzymujemy pier-
Scieniowy rozktad T~ wokdt osi plamy. Wynika on stad, ze dla krétkich fal centymetrowych fala ,,0”
formuje sie¢ w obszarze, gdzie temperatura elektronowa Tg szybko opada z wysokos$cig (w warstwie przej-
Sciowej miedzy chromosferg i korong). Poniewaz absorpcja rezonansowa ro$nie silnie ze wzrostem kata
miedzy wektorem propagacji fali a kierunkiem pola magnetycznego, wiec oddalanie sie od osi plamy
powoduje wzrost tej absorpcji, czyli ,,wkgczenie” sie odpowiedniej harmoniki i przesuniecie do niej
obszaru formowania sie emisji. Je$li harmonika ta wystepuje w poblizu maksimum T , to obszar formo-
wania sie fali ,,0” przesuwa sie do wyzszych temperatur, co prowadzi do wzrostu temperatury jasnoscio-
wej i spadku polaryzacji. Przy dalszym oddalaniu sie od osi plamy obszar, gdzie wystepuje ta dominu-
jaca w emisji harmonika, obniza sie wraz z linig statego pola magnetycznego, co prowadzi do ponowne-
go spadku 77 i wzrostu P. Sytuacja ta powtarza sie przy ,wigczeniu” sie kolejnej, wyzszej harmoniki

Przy przejsciu do modeli z silniejszym polem magnetycznym linie statego H opadajg znacznie wolniej
przy oddalaniu sie od osi plamy, a z drugiej strony zwieksza sie odlegto$¢ miedzy obszarami wystepo-
wania harmonik. W tej sytuacji temperatura jasno$ciowa, po wzroscie przy ,,wigczeniu” sie drugiej har-
moniki pozostaje w przyblizeniu stata (rysl Ib).

W modelach, w ktoérych gesto$¢ elektronowa szybko maleje z wysokos$cia, ze wzgledu na mniejsza
absorbcje zderzeniowa proces absorpcji rezonansowej zachodzi dla coraz dtuzszych fal i powtarza sie tam
opisana powyzej sytuacja. Przy przejSciu do fal krétszych, dla ktérych fala zwyczajna formuje sie juz
w chromosferycznym zakresie temperatur, pojawia sie¢ nowy jako$ciowo obraz. W modelach ze stabym
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polem magnetycznym zmiany temperatury jasnosciowej i polaryzacji przy ,przetgczaniu” sie harmonik
spowodowane s3 jedynie zmianami wysokos$ci formowania sie fali ,e”, co powoduje, ze zmiany te przy
oddalaniu sie od osi plamy sg zgodne w fazie (rys. 2a).

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

Przy dalszym zmniejszaniu si¢ dtugosci fali absorpcja rezonansowa odgrywa niewielkg role. Rozsunie-
cie obszaréow emisji fali ,,0” i ,,e” spowodowane obecnoscig pola magnetycznego maleje wraz ze spad-
kiem jego natezenia przy oddalaniu sie od osi plamy prowadzac do prawie statej temperatury jasnoscio-
wej i wolnego spadku polaryzacji.
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(Otrzymano 22 listopada 1979 r.)

Streszczenie —Przedstawiono analize rentgenowskich widm rozbtysku uzyskanych za pomo-
cg spektrometru Bragga z pokfadu satelity Interkosmos 4. Opierajac sie na pomiarach strumieni w li-
niach rentgenowskich obliczono zalezno$¢ miary emisji od temperatury w fazie wzrostu i maksimum roz-
btysku. Jednoczesne pomiary strumienia twardego promieniowania rentgenowskiego umozliwity skontro-
lowanie modelu obszaru rozbtysku.

AHA/1H3 PEHTrEHOBCKOrO M3.TiyllEHMfl BCnbMKH C 24 X 1970 I\ B.Cwnt+ b 3c 13 p,
fl. Cbijibb3ct3p, E.JIKHMeit, B.B. KopHeeB, C.Jl. MaHflenbiUTaM, H. A.lhthhk,
B. BaJibHHMeK. Coflep*aHiie- Bpa6oTe npoBefleH aHanH3 peHireHOB ckhx cneKTpoB BcnbiuikKH,
noliyMennux CnoMoutbio cneKTpoMeTpa Eparra € 6opTa cnyTHHKa HHTepKOCMOC 4, Ha ocHOBaHHH noTo-
kob H3MepeHHbix b jthhhhx BbicOKOHOHH30BaHHO0ix> >Kene3a 6binH BbiMHCJieHbi MOflejiH pacnpeneneHHa
HH4>epeHUHanbHofl Mepu smhchh ¢ TCMneparypoft, cooTBe-rcTByiomHe (f>a3e pocra h MaKCHMyMa BenbiuikH.
Ofl[HOBpeMeHHbie H3MepeHHH iiOTOKOB jKecTKoro peHTreHOBCKoro H3JiyMeHHJi, aanH bo3mo>khoctt npoBe-
CTH He3aBHCHMblit KOHTpOJIb M OJteneft BbICOKOTeMnepaTypHOtt IUia3Mbl 3TOft BecnbiuiKH.

ANALYSIS OF THE X-RAY SPECTRA EMITTED BY THE 24 OCTOBER 1970 FLARE. Sum-
mary - 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 of the fluxes measured in
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 of the hard X-ray flux, confirm the results of the model calculations.

W pracy analizowane sg widma okolicy 1,9 A otrzymane za pomocg spektrometru z krysztatem
kwarcu (stata,sieci d = 4,2545 A) Umieszczonego na poktadzie satelity Interkosmos 4. Spektrometr ten
byt sztywno zwigzany z satelita, ktory wykonywat ruchy skanujace wzgledem kierunku na $rodek tar-
czy Stonca w przedziale kata +40'. Ruchy te wykorzystano do otrzymywania widm.w przedziale
1,73-1,94 A. Szczeg6towej analizie poddano widma rozbtysku klasy 2N z dnia 24 X 1970 r.
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Na rys. 1 przedstawiono widmo otrzymane w fazie maksimum rozbtysku. W rejestrowanym prze-
dziale dtugosci fal lezg linie odpowiadajgce deekscytacjom promienistym w wysoko zjonizowanych ato-
mach Fe. W szczeg6lnosci na wszystkich uwidacznia sie linia rezonansyjna R jonu Fe XXV (\ =
= 1,8505 A). Czasem obserwuje sie linie rezonansyjng Lya jonu Fe XXVI (\ = 1,7805 A). W przedzia-
le dtugosci fal 1,851—1,875 A widoczna jest grupa linii satelitarnych (Sat), formujacych sie w procesach
deekscytacji pozioméw podwojnie wzbudzonych, obsadzanych gtéwnie w wyniku rekombinacji dielektro-
nowych. W przedziale 1,875—1,940 A znajdujg sie linie Kq zidentyfikowane jako formujace sie w proce-
sie deekscytacji pozioméw wielokrotnie wzbudzonych, obsadzanych w wyniku jonizacji z powtok we-
wnetrznych.

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

Strumienie w liniach Ly”, R, w grupie linii Sat oraz linii uzyte zostaty jako dane wyjsciowe, na
podstawie ktérych dokonywano rachunkéw struktury temperaturowej plazmy rozbtysku. Analize prowa-
dzono przy zalozeniu, ze emitujgca plazma znajduje sie w stanie quasi-stacjonarnym; odpowiada on sy-
tuacji, gdy charakterystyczny czas zmian warunkéw fizycznych w plazmie jest znacznie dtuzszy od cha-
rakterystycznego czasu ustalania sie réwnowagi jonizacyjnej. Przyjeto réwniez, ze lokalnie rozktad elek-
tronéw po predkosciach w plazmie jest maxwellowski, z czego wynika, ze emitowane promieniowanie
rentgenowskie jest typu termicznego. Stuszno$¢ wymienionych zatozen w przypadku analizowanego roz-
btysku zostata przedyskutowana w pracy B. Sylwester (1979).

Do opisu struktury temperaturowej plazmy rozbtysku uzywa sie funkcji rozktadu rézniczkowej mia-
ry emisji po temperaturach yX7’), zwanej dalej modelem. Zmierzone strumienie w liniach F- mozna zwia-
za¢ z modelem za pomoca nastepujacego wyrazenia:

Fi ="Fe f ffn*"D dT, i = Lya, R, Sat, Ka, 1)

gdzie fAT) jest tzw. funkcjg emisji w danej linii. Funkcja ta jest obliczong teoretycznie zaleznoscia stru-

mienia formujacego sie w linii w plazmie o jednostkowej mierze emisji od temperatury. W obliczeniach
O przyjmuje sie, ze wzgledna w stosunku do wodoru zawarto$¢ pierwiastka ,,odpowiedzialnego” za

linie jest réwna 1 oraz ze odlegto$¢ od Zrédta wynosi 1j.a. W wyrazeniu (1) /Ipg jest zawartoScig ze-
laza liczong wzgledem wodoru. Przyjeto, ze /lpe = 2,6 X10 . -
Na rys. 2 przedstawiono obliczone funkcje emisji odpowiadajgce liniom Ly& R, Sat oraz KA.

Do obliczania modeli <p(T) na podstawie mierzonych strumieni zastosowano metode kolejnych przy-
blizeh (J. Sylwester 1977). Na rys. 3 linig ciggta przedstawiono model obliczony dla fazy wzro-

5 —Postepy Astronomii z. 3
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stu rozbtysku (0500 UT), linig przerywang —granice btgdéw okreslenia modelu w przypadku réwno-

miernego rozktadu btedéw we wszystkich temperaturagh. Obliczony model odznacza sie duzg iloscig ma-
terii 0 temperaturze T < 20 X10” K oraz pewng iloscig plazmy bardzo goracej (7" > 50 X10° K). Obec-
no$¢ tej goracej skfadowej modelu wynika stad, ze dla badanego widma wzgledne w stosunku do linii R

100-10 T[K]
Rys. 2. Funkcje emisji dla: linii rezonancyjnej jonu Rys. 3. Model rozktadu rézniczkowej mia-
Fe XXVI (Lya), linii rezonansyjnej jonu Fe XXV (R), ry emisji po temperaturach dla momentu
grupy satelitéw dielektronowych z przedziatu 0500 UT (w fazie wzrostu rozbtysku)

1,851,875 A (Sat), grupy linii z przedziatu
1,875-1,94 A (K™)

natezenia linii Lyft s duze. Nalezy podkresli¢, ze sktadowa modelu o temperaturze T > 50 X10 K
kontrolowana jest jedynie przez strumiefi obserwowany w linii Ly”. W zwigzku z tym otrzymany dla

tych temperatur rozktad rézniczkowej miary emisji nalezy traktowac integralnie w tym sensie, ze war-
to$¢ catkowitej miary emisji:

£= f v(T)dT (2)

dla temperatur T > 50 X,10 K jest okres$lona doktadnie, natomiast jej rozktad po temperaturach w tym
obszarze jest stabo kontrolowany przez pomiary.

Na rys. 4 przedstawiono model obliczony dla fazy maksimum rozbtysku (0541 UT). W tym przypad-
ku model jest monotonicznie malejaca funkcjg temperatury. Z poréwnania modeli obliczonych w fazie
wzrostu i w fazie maksimum rozbtysku wynika, ze catkowita miara emisji w przedziale temperatur
(5—100) X106 K wzrosta w tym czasie sze$ciokrotnie.

Obliczone w badanym zakresie temperatur modele mogg stuzy¢ jako podstawa do okre$lania catko-
witej energii termicznej rozbtysku. Na podstawie znajomos$ci modelu, bez dodatkowych zatozen, moze
by¢ analizowany tylko iloczyn catkowitej energii termicznej Eth oraz gestosci elektronowej Ng. War-
tos¢:
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EthNe = 3* / TtfHdT

wzrosta w przedziale czasu pomiedzy 0500 i 0541 UT pieciokrotnie (por. z tab. 1).

100-10* T[KJ

Rys. 4. Model rozktadu rézniczkowej miary
emisji po temperaturach dla momentu 0541
UT (maksimum rozbtysku)

Tabela 1
Ut tlcm 3] EthNe ler8 cm 31
0500 7,0 X1048 3,0 X 1040
0541 4,3 X 1049 15 X1041

Réwnoczesnie z rejestracjag widm prowadzono za po-
mocg fotometru rentgenowskiego pomiary strumieni
twardego promieniowania rentgenowskiego w przedziale
energii fotonéw 5—40 keV. Korzystajac z modeli f(T)
obliczonych na podstawie strumieni zmierzonych w li-
niach Lya, R, Sat i Kq obliczono, jakie strumienie po-

winny by¢é obserwowane w zakresie energii fotonow
5-40 keV. Obliczenia prowadzono przy zatozeniu, ze
twarde promieniowanie rentegowskie analizowanego roz-
btysku wytwarzane jest przy przejéciach swobodno-
-swobodnych w plazmie o maxwellowskim rozktadzie
energii elektronéw. Stwierdzono, ze strumienie promie-
niowania w liniach okolicy 1,9 A oraz strumienie twar-
dego promieniowania rentgenowskiego w przedziale
energii 5-40 keV mozna objasni¢ opierajac sie na
wspélnym modelu obszaru emitujagcego, jesli uwzgled-
ni¢ istnienie systematycznej roznicy w absolutnej kali-
bracji spektrometru i fotometru.
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NAUKOWE OSRODKI ASTRONOMICZNE W POLSCE
Aktualizacja na 15 lutego 1980 r.

Centrum Astronomiczne im. M. Kopernika (PAN): 25 1 1980 r. decyzjag Rady Naukowej CAMK tytut
doktora uzyskat mgr Marek Sikora za prace pt. Pole promieniowania dyskéw akrecyjnych. Promo-

tor: prof, dr Bohdan Paczynski, recenzenci: doc. dr Marek Demianski idoc. dr Jerzy Sto-
détkiewicz.

Obserwatorium Astronomiczne Uniwersytetu Warszawskiego: 25 111 1980 r. decyzjag Rady Wydziatu
Fizyki tytut doktora uzyskat mgr Aleksander Schwarzenberg-Czerny za prace pt. Fotome-
tryczne i spektroskopowe wiasnosci dyskéw akrecyjnych. Promotor: doc. dr Stawomir Rucinski,
recenzenci: prof, dr Bohdan Paczynski i prof, dr J6zef Smak. W grudniu 1979 r. magisteria
z astronomii uzyskali: Marek Sarna, Zbigniew Zbyszynski i Marian Gola.

Instytut Astronomiczny Uniwersytetu Wroctawskiego: 1 X1l 1979 r. doc. dr Tadeusz Jarzeboéw-
sk i zostal powotany na stanowisko zastepcy dyrektora Instytutu. 26 |1 1980 r. stopien doktora uzyska-
ta mgr Barbara Sylwester =za prace pt. Analiza warunkéw fizycznych w rozbtyskach stonecznych
na podstawie ich widm rentgenowskich. Promotor: prof, dr Jerzy Jakimiec, recenzenci: prof, dr
Stanistaw Grzedzielski i prof.dr Jan Mergentaler. 14 1i 1980 r. stopien doktora uzyskat
mgr Henryk Cugier za prace pt. Badanie uktadu zaémieniowego Beta Persei na podstawie widm
ultrafioletowych w obszarze 2800 X. Promotor: prof, df Jerzy Jakimiec, recenzenci: prof, dr Andrzej
Kruszewski i prof, dr J6zef Smak.
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XVII KONGRES MIEDZYNARODOWEJ UNII ASTRONOMICZNEJ
Montreal, 14-23 sierpnia 1979 r.
CECYLIA 1WANISZEWSKA

W dniach 14—23 sierpnia 1979 r. odbyt sie w Montrealu w Kanadzie XVII Kongres Miedzynarodo-
wej Unii Astronomicznej. Podobnie jak to miato miejsce w latach poprzednich, na program konferencji
ztozyty sie zebrania naukowe i administracyjne poszczegdlnych komisji tematycznych (jest ich obecnie
39), grup roboczych o wezszej tematyce, zebrania dyskusyjne poswiecone tematyce wspdlnej dla kilku
komisji, wieczorne wyktady zaproszone, wreszcie —dwa plenarne zebrania wszystkich cztonkéw Unii,
rozpoczynajace i konczace Kongres.

Pierwszy z wieczornych wyktadéw pt. Zwigzek spektroskopii molekularnej z astronomig byt wygto-
szony przez znany autorytet w dziedzinie spektroskopii, prof. Gerharda Herzberga z Ottawy, laure-
ata Nagrody Nobla w dziedzinie chemii z 1971 r. Prelegent wskazat na liczne, istniejace od dawna zwig-
zki tgczace prace doSwiadczalne z obserwacjami astronomicznymi réznych ciat niebieskich. | tak przy
badaniach atmosfer gwiezdnych potrzebne byty laboratoryjne wyznaczenia réznych parametréw licznych
molekut. Obecnie brak jeszcze doktadnych okreslen energii dysocjacji dla molekuty CN. Doskonaty ilu-
stracje zastosowania badan doswiadczalnych do astrofizyki stanowito odkrycie znanej z laboratoriéw
odwrotnej predysocjacji w atmosferach gwiazd zmiennych dtugookresowych. Interpretacja danych, otrzy-
mywanych w ostatnich latach z pozaziemskich badan planet, mozliwa jest dzieki laboratoryjnym bada-
niom widm tlenu, wodoru, metanu i innych molekut. Prace doswiadczalne prowadzone przez prelegenta
i jego wspdtpracownikéw w pracowniach National Research Council w Ottawie okazaty sie szczegdlnie
przydatne przy interpretacji struktury komet - identyfikacji linii i mechanizméw wzbudzenia+odpowie-
dzialnych za widma. Jedna z ostatnich identyfikacji linii dotyczyta jonu molekularnego HjO w wid-
mie komety Kohoutka. Niedawno dzigeki obserwacjom radioastronomicznym wykryto molekuty organicz-
ne w przestrzeni miedzygwiazdowej, istnienie ich byto przewidziane wcze$niej w ziemskich pracowniach.

Drugim prelegentem na wyktadach zaproszonych byt znakomity astrofizyk-teoretyk prof. Subrahma-
nyan Chandrasekhar z Chicago, ktory méwit o Roli og6lnej teorii wzgledno$ci w astronomii,

o dawnych sukcesach i perspektywach na przyszto$¢. Trzeci toyktad zaproszony prof. Bohdana P a-
czyhskiego z Warszawy na temat Ewolucji gwiazd i ciasnych par gwiazd podwojnych dotyczyt zu-
petnie wspoétczesnych zagadnien. Nasza wiedza o tej,grupie obiektdw rozwineta sie znacznie w ostatnich
latach; mechanizmy wzajemnego oddziatywania dwéch sktadnikéw, utrata lub zysk masy, rola granicy Ro-
che’a - to problemy, ktére wydajg sie dobrze znane, jednak pozostaje jeszcze sporo zjawisk do teore-
tycznego zinterpretowania.

Wielkim zainteresowaniem Uczestnikéw cieszyto sie zebranie dyskusyjne kilku komisji poswiecone ba-
daniom uktadu planetarnego, a zw#aszcza ostatnim wynikom uzyskanym przez Voyagera | i Il. Niezmier-
nie interesujgce byty' zdjecia i filmy z powierzchni Jowisza, ukazujagce szybko zmieniajgce sie obszary
uformowane w atmosferze tej planety, podobne do efektéw uzyskiwanych na mniejsza skale w atmosfe-
rze Ziemi, ukazywanych na zdjeciach ze sztucznych satelitéw.

Inne zebranie dyskusyjne kilku komisji dotyczyto problemu Metod poszukiwania zycia we Wszech-
$wiecie. Streszczeniem zebrania byt wieczorny odczyt Franka Drake’a i Papagiannisa Zycie
we Wszech$wiecie. Prelegenci stwierdzili, ze od rozpoczecia poszukiwan innych cywilizacji we Wszech-
Swiecie nasza wiedza niewiele sie zmienita, poza ciggtym udoskonalaniem metod samego eksperymentu.
Nie stwierdzono bowiem zadnego pozaziemskiego zycia na Ziemi, nie odkryto w przestrzeni zadnych sy-
gnatéw radiowych pochodzacych od istot inteligentnych, wreszcie w Systemie Stonecznym Ziemia sta-
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nowi wcigz jedyng zamieszkalg planete. Jesliby istniata gdzie$ choc¢by jedna cywilizacja, zainteresowana
dalsza kolonizacjg Galaktyki, to prowadzone poszukiwania powinny ja ujawni¢. Ta ekspansja w prze-
strzeni miedzygwiazdowej wymagataby odpowiednich Zrédet energii do poruszania pojazdu, w przeciw-
nym razie dalsze zasiedlanie przestrzeni nie bytoby mozliwe. A przy tym czas trwania zycia ludzkiego
jest tak krétki, ze w ciggu podrézy musiatyby sie zmienia¢ pokolenia ludzkie. Pamieta¢ jednak nalezy,
stwierdzit prof. Papagiannis, ze juz od tysiecy lat pokolenia ludzkie podrézujg w przestrzeni mie-
dzygwiazdowej woko6t centrum Galaktyki na statku kosmicznym zwanym Ziemig i nikomu to nie prze-
szkadza! A moze pokolenia nastepne znajdg szybsze metody przemierzania miedzygalaktycznej przestrze-
ni?

Jako przedstawiciel Polski w Komisji 46 — Nauczania Astronomii - pragne pare stéw poswiecic jej
obradom. Calodzienne spotkanie Komisji dotyczyto probleméw nauczania astronomii na poziomie uni-
wersyteckim. Od razu ujawnity sie znaczne roéznice miedzy rodzajami ksztatcenia uniwersyteckiego
w roznych krajach, poczynajac od oddzielnych studiéw astronomicznych, poprzez studia w dziedzinie
nauk Scistych lub nawet politechniczne z szerokim programem zaje¢ astronomicznych, do wyktadéw
ogo6lnych dla studentéw réznych specjalnosci czy tez wprowadzania tresci astronomicznych do zaje¢ do-
ksztatcajagcych na réznego rodzaju kursach. Przedstawiono takze r6zne metody czy techniki uczenia: od
wyktadu, niekiedy wspomaganego kilkakrotnymi odwiedzinami w planetarium, do specjalnie' zaprojekto-
wanych ¢wiczen laboratoryjnych z astrofizyki lub programu obserwacyjnego mozliwego do przeprowa-
dzenia nawet w niekorzystnych warunkach wielkiej metropolii. Do$¢ powszechna byta opinia, ze o ile
obecnie student rozpoczynajacy studia wyzsze zna réznice miedzy rézniczkowaniem a catkowaniem,

0 tyle zupetnie brak mu wprawy w operowaniu konkretnymi liczbami, zwiaszcza liczbami przyblizony-
mi. Student powinien réwniez jaknajwcze$niej opanowaé zasady programowania komputera. Jako zasto-
sowanie mozna postuzy¢ sie prostymi zagadnieniami z astronomii pozycyjnej.

Tradycja posiedzeni Komisji 46 staly sie organizowane z okazji Kongresow MUA spotkania z nauczy-
cielami szkét $rednich kraju, na ktérego terenie Kongres sie odbywa. W Montrealu omawiano zagadnie-
nia nauczania astronomii w szkotach kanadyjskich i francuskich, referowano sprawe pomocy w naucza-
niu okazywang przez towarzystwa astronomiczne w réznych krajach, a dalej zaprezentowano istniejace
materiaty audiowizualne, programy prostych ¢éwiczen obserwacyjnych i laboratoryjnych dla uczniéw. Po-
kazano dostepne typy teleskopéw szkolnych. Korzy$cig niezaprzeczalng tego typu spotkan jest nie tylko
mozno$¢ wymiany doswiadczen miedzy nauczycielami, ale réwniez nawigzanie trwatego kontaktu ich
z astronomami zawodowymi. Jak pokazaty doswiadczenia we Francji, wspo6tpraca nawigzana po Kongre-
sie MUA w Grenoble w 1976 r. data trwale efekty w postaci corocznie organizowanych kurséw dla
nauczycieli oraz zapoczatkowanych wydawnictw dydaktycznych.

Obrady Kongresu toczyty sie na terenie osiedla uniwersyteckiego francuskiego Universite7de Montreal,
jednej z czterech wyzszych uczelni miasta (dwie uczelnie posiadajg francuski jezyk wyktadowy, przewa-
zajacy w catej prowincji Quebec, dwie —jezyk angielski). Zatozony ponad 100 lat temu Uniwersytet
miescit sie poczatkowo w réznych budynkach w centrum miasta. Rozpoczeta po | wojnie Swiatowej
rozbudowa uczelni na zachodnim stoku wznoszacej sie nad miastem géry Mont-Royal, zostata ukorczo-
na dopiero w latach sze$cdziesiatych. Procz centralnie potozonego gmachu gtéwnego z wysoka wiezg
w stylu bizantyjskim, znajduje si¢ tam szereg réznych budynkéw poszczegélnych wydziatdw, a takze
urzadzenia socjalne i sportowe oraz trzy wielopietrowe domy studenckie. Z obszernej platformy dzie-
dzifnca gtéwnego rozcigga sie rozlegty widok na péinocno-zachodnig cze$¢ Montrealu, dzielnice miesz-
kaniowa o niewysokiej zabudowie, przewaznie pietrowych domkéw jednorodzinnych, wtopionych w zie-
leA starych drzew. Sie¢ betonowych uliczek i liczne schody taczg ze sobg poszczegélne budynki uniwer-
syteckie, z ktorych cze$¢ budowana jest nawet w gtab skalistego podtoza, na réznych poziomach w sto-
sunku do otaczajacych wzgoérze ulic. O rozmachu, z jakim budowano cate osiedle obliczone na kilka-
nascie tysiecy studentéw, $wiadczy¢é moze wielopoziomowy garaz na 1300 samochodéw, zlokalizowany
na stoku obok budynku gtéwnego, odznaczony kilkoma nagrodami za pomystowo$¢ i funkcjonalnosé.

Goscinni organizatorzy zadbali o to, aby uczestnicy Kongresu mieli mozno$¢ obejrzenia czesci pro-
wincji Quebec, poza zbudowanym na wyspie miastem Montreal, w czasie sobotnio-niedzielnych wycie-
czek. Trasy ich wiodty przez mosty na rzece $w. Wawrzynca do bardzo malowniczych okolic, do sta-
rych (az XVIl-wiecznych!) twierdz bronigcych ongi$ dostepu do miasta, do nie rozebranej jeszcze cat-
kowicie Miedzynarodowej Wystawy z 1967 r. Cztowiek i jego $wiat, do nowoczesnej elektrowni wod-
nej, wreszcie do miast Quebec i Ottawa.

Zakonczeniem Kongresu byto drugie plenarne posiedzenie cztonkéw MUA w auli uniwersyteckiej.
Ogtoszono liste nowych 780 cztonkéw MUA, nowe witadze komisji, a wreszcie nowy komitet wyko-
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nawczy: prezesem Unii na najblizsze trzy lata zostat prof. M. K. Vainu Bappu (India), sekretarzem
generalnym prof. Patrick Way man (Irlandia), za$ wedrujacy dotychczas w $lad za sekretarzem gene-
ralnym sekretariat MUA znalazt state pomieszczenie w budynku Obserwatorium Paryskiego, przy rue de
I’Observatoire 61. Nie wiadomo tylko, gdzie odbedzie sie nastepny Kongres MUA w 1982 r.. w Ate-
nach, Madrycie czy Bostonie? A moze bedzie to dopiero rok 1983? Symbolem tegorocznego Kongresu
pozostaje-godto Uniwersytetu w Montrealu i motto umieszczone w auli:

Universitas Montis Regii
Fide Splendet et Scientia

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