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W artyku le  w stępnym  przed
staw iam y w yniki najnowszych 
badań pow ierzchni i atm osfe
ry  M arsa, przeprow adzonych 
za pomocą sond kosmicznych. 
W artyku le  o gwiazdach 
zm iennych zaćm ieniowych 
au to r podaje w yniki badań 
prowadzonych środkam i „kla
sycznym i”, dostępnym i także 
dla m iłośników astronom ii 
nie-profesjonalistów . A rtykuł
0 gw iazdach osobliwych (jest 
to już jeden z końcowych se 
rii) zaw iera w nioski w yn ika
jące z rozw ażań teoretyków  
astrofizyków.

*

Zagadnienie istn ienia życia 
we W szechświecie nie schodzi 
z łam ów  w ydaw nictw  popu
larnonaukow ych. O zain tere
sow aniu tem atem  świadczy 
natychm iastow e „znikanie” 
dzieł z półek księgarskich. 
Jednak  — nie zadow alają 
one ogółu żądnych pełnych
1 dokładnych inform acji czy
telników', szczególnie tych, 
którzy nie m ają dostępu do 
lite ra tu ry  źródłowej. Prosim y 
również o opinię na tem at 
p rób in te rp re tac ji „radioech” 
dokonyw anych przez n ie-as- 
tronom ów, o jakich  piszemy 
w num erze poprzednim  i n i
niejszym.

Pierwsza strona okładki: Jeszcze jedno zdjęcie panoram y M arsa w ykonane przez 
Vikinga, obejm ujące obszar w pobliżu kam ienia „Big Jo e”, którego zdjęcie publi
kowaliśmy na okładce poprzedniego num eru.

Druga strona okładki: Teleskopowe zdjęcie okolicy centrum  Galaktyki, na którym  
w yraźnie jest widoczny ciem ny obszar pyłu między gwiazdowego. Dwie jasne ga
laktyki po lewej stronie w środkowej części zdjęcia — to M 20 (NGC 0514) i M 8 
(NGC 6523).

Trzecia strona okładki: Dwumetrowy teleskop O bserw atorium  Astrofizycznego 
A zerbajdżańskiej Akadem ii N auk w Szemecha na K aukazie w odległości ok. 150 km 
od Baku.

Czwarta strona okładki: Pawilon i kopuła m ieszczące dw um etrow y teleskop, k tó 
rego zdjęcie publikujem y na trzeciej stronie okładki.
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B R O N I S Ł A W  K U C H O W I C Z  —  W a r s z a w a

CHEMIA ANALITYCZNA PIERWIASTKÓW NA MARSIE

Dzięki sztucznym satelitom i rakietom kosmicznym, lotom zało
gowym i stacjom automatycznym zawierającym odpowiednią 
aparaturę badawczą, zdalnie sterowaną z Ziemi, astronomia 
z dyscypliny wyłącznie obserwacyjnej przekształcać się zaczyna 
w dyscyplinę choćby tylko w części eksperymentalną. Rozmaite 
laboratoryjne procedury analityczne udaje się stosować do ba
dania materii, bezpośrednio dla nas nieosiągalnej: na Księżycu, 
Wenus, ostatnio — na Marsie. Metody chemii analitycznej, ogra
niczone do niedawna w swej stosowalności do próbek materii 
dostępnej w laboratoriach ziemskich (przy czym mogłaby to być 
materia pochodzenia pozaziemskiego, np. meteorytowa), umoż
liwiły ostatnio uzyskanie cennych informacji o częstości wystę
powania poszczególnych pierwiastków chemicznych na po
wierzchni Marsa.

Nie wszystkie m etody analityczne nadają  się do bezpośredniego p rze
niesienia z laboratorium  ziemskiego do laboratorium  kosmicznego. T ra 
dycyjne m etody wagowe i objętościowe (analiza graw im etryczna i m ia
reczkowa), które sporej części czytelników kojarzyć się mogą z analizą 
chemiczną, nie nada ją  się do przeniesienia w  kosmos. Św ietnie natom iast 
w ykorzystać m ożna różne nowoczesne m etody instrum entalne, między 
innym i m etody jądrow e, polegające na_ rejestrac ji charakterystycznego 
prom ieniow ania jądrowego, wysyłanego przez badaną próbkę. Większość 
ich pozwala na oznaczanie śladowych ilości w ielu p ierw iastków , bez 
zniszczenia badanej próbki. A ktyw acja próbki polega na w ytw orzeniu 
w  niej sztucznej prom ieniotwórczości poprzez naprom ieniow anie neu tro
nam i, fotonam i lub cząstkam i naładow anym i; potem  odbyw a się detekcja 
poęhodzącego z próbki porm ieniow ania. Dzięki zastosow aniu detektorów  
półprzew odnikow ych o wysokiej zdolności rozdzielczej oraz m aszyn m a
tem atycznych do opracow yw ania w yników  m ożna w  jednej próbce 
(o m asie paru  gramów) m etodam i analizy aktyw izacyjnej jądrow ej ozna
czać jednocześnie k ilkadziesiąt pierw iastków . Do grupy m etod ak tyw a
cyjnych analizy zaliczyć też m ożna tzw. rentgenow ską analizę em isyjną 
albo fluoroscencję rentgenow ską. Polega ona na tym , że gdy tw arde 
prom ieniow anie rentgenow skie pada na badaną próbkę, w tedy pobudza 
ono atom y różnych pierw iastków  zaw artych w  tej próbce do w ysyłania 
charakterystycznych kw antów  prom ieniow ania X ; detekcja tych k w an 
tów odbywa się znów przy użyciu detektorów  półprzewodnikowych.

Wymieńmy kilka rodzajów aparatury analitycznej użytej 
w  badaniach kosmochemicznych in situ. Na pokładzie Łuny 10 
znajdował się scyntylacyjny spektrom etr promieniowania gam
ma dla badania widma tego promieniowania z powierzchni 
Księżyca. Ze znajomości tego widma ocenić można zawartość 
naturalnych pierwiastków promieniotwórczych w gruncie księ-
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życowym. Na sondach z serii Surveyor znajdowały się analiza
tory izotopowe składu gruntu, oparte na rozpraszaniu kulom- 
bowskim cząstek a ze źródła izotopowego — kiuru 2s6 Cm roz
padającego się przez przemianę alfa. Spektrometry rentgenow
skie do analizy składu pierwiastkowego gruntu Księżyca znaj
dowały się na pokałdzie Łunochodów. Wreszcie lądowniki sond 
kosmicznych Viking-1 i Viking-2 dostarczyły na powierzchnię 
Marsa spektrometry do rentgenowskiej analizy emisyjnej skła
du pierwiastkowego powierzchni.

Podsumowanie pierwszego etapu badań przy użyciu sond kosmicznych 
Vilcing-1 i Viking-2 oraz ich lądowników zawiera nr 4271 tygodnika 
Science z 17 grudnia 1976 r. Znajduje się w nim 20 artykułów, podpisa
nych na ogół przez wieloosobowe zespoły autorskie badawcze, których 
praca obejmuje analizę danych przekazywanych z powierzchni Marsa. 
Pięć artykułów odnosi się do problematyki składu chemicznego po
wierzchni i atmosfery Marsa. Nie próbuję streścić tego wszystkiego, co 
znajduje się na 18 stronach owych pięciu artykułów (a są to strony for
matu dwukrotnie większego niż format Uranii), pragnę jedynie w dal
szym ciągu przytoczyć niektóre ciekawsze wyniki — dla wskazania, że 
do geochemii i selenochemii dołączyć już można śmiało następną ekspe
rym entalną gałąź (dziś może jeszcze tylko gałązkę) kosmochemii: kosmo- 
chemię Marsa (może kiedyś będzie nazwana z grecka areochemią).

1. Analiza pierwiastkowa próbek powierzchni

Pierwsze, dość pobieżne wyniki analiz materii pobranej z po
wierzchni Marsa przez spektrom etr rentgenowski, podawała 
już prasa w połowie ub. roku. Nie były to wyniki zbyt dokład
ne. Oto dla przykładu kilka oszacowanych wtedy górnych gra
nic dla procentów wagowych, jakie w materii owej stanowić 
mogły różne dość pospolite pierwiastki: krzem Si — 30%, glin 
Al — 7%, żelazo Fe 14 ± 2%, wapń Ca — 8%, ty tan Ti — 2%, 
siarka S —■ 6%>, potas K — 2°/o, fosfor P — 10%, mangan 
Mn — 7%, kobalt Co — 7% itd. Dalsze nagromadzenie danych 
i ich opracowanie legły u podstaw dokładniejszych ocen, za
wartych w Tabeli I. Oceny te, przytoczone w ślad za artykułem 
B. C. Clarka i współpracowników ze wspomnianego wyżej nu
meru Science, odnoszą się do trzech próbek pobranych w pobli
żu miejsca lądowania pierwszego lądownika (Chryse Planitia), 
oznaczonych literami SI do S3, oraz do próbki U l pobranej 
przez drugi lądownik, który wylądował w miejscu nazwanym 
Utopia Planitia. Jedynie dla próbki SI tabela I podaje procenty 
wagowe przypadające na poszczególne pierwiastki; wyniki dla 
następnych próbek podają odchylenia (in plus lub in minus) 
względem wyników rozpowszechnienia dla próbki SI. Odchylę-
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Tabela I. Rozpowszechnienie p ierw iastków  chemicznych w  czterech prób
kach m aterii m arsjańskiej

P ierw iastek

R ozpow szechnienie (wyrażone w procentach 
wagowych)

próbka SI
różnica pom iędzy próbkani

S2 -  SI S3—SI U l - S l

Magnez Mg 5,0 ±2,5 N + 0,2 N
G lin Al 3,0 ±0,9 N — 0,1 N
K rzem  Si 20,9 ±2,5 -0 ,1 —0,4 -0 ,9
S iarka S 3,1 ±0,5 + 0 ,7 +0,7 -0 ,5
Chlor Cl 0,7 ±0,3 +0,1 + 0 ,2 -0 ,1
Potas K <0,25 0 0 0
W apń Ca 4,0 ±0,8 -0 ,2 0 —0,4
T ytan Ti 0,51 ±0,2, 0 0 +0.1
Żelazo Fe 12,7 ±2,0 —0,1 +0,4 + 1 ,5
„Tlen” 50,1 ±4,3 N N N
X 8.4 ±7,8 N N N

O bjaśnienia: 1. Symbol „N” w  kolum nach 3, 4 i 5 oznacza, że jeszcze nie 
m a odpowiednich danych. 2. W iersz „Tlen” obejm uje sum ę w szystkich 
p ierw iastków , których bezpośrednio nie oznaczano. Jeśli oznaczone p ie r
w iastk i w ystępują (z w yjątk iem  Cl) jako tlenki, w tedy wiersz „X ” za
w iera sumę nie w ykrytych składników  (włącznie z takim i ew ent. związ
kam i jak  H20 , N a20 , COz i różne połączenia tlenu  z azotem).

nia te są na ogół nieznaczne, i powiedzieć można, że wszystkie 
pobrane dotąd próbki m ają ten  sam w przybliżeniu skład, jeśli 
chodzi o najobficiej w ystępujące i nadające się do wyznaczenia 
m etodą fluoroscencji rentgenow skiej składniki.

W tym  m iejscu przypom nieć trzeba, że każda m etoda analityczna m a 
swoje ograniczenia. M etodą fluoroscencji rentgenow skiej niepodobna 
oznaczyć jedenastu  najlżejszych pierw iastków  od w odoru (Z =  1) do so
du (Z =  11), stąd  też np. konieczność odgadyw ania ilości tlenu (Z =  8) 
przy przejściu od danych z tabeli I do tabeli IV. Jeśli zaw artość określo
nego p ierw iastka m niejsza jest od tzw. górnej granicy w ykryw alności, 
w tedy nie m ożna m etodą tą  ocenić ilościowo zaw artości. Dotychczasowe 
analizy pozwoliły na stw ierdzenie obecności zaledwie czterech tzw. p ie r
w iastków  śladow ych; odpowiednie dane zaw iera tabela II. Możliwe, iż 
w przyszłości uda się do tabeli tej dołączyć jeszcze m olibden Mo. T a
bela III zaw iera granice w ykryw alności dla tych pierw iastków , których 
się nie udało wykryć. Na podstaw ie ogólnych rozw ażań opartych na 
ekstrapolacji danych geochemicznych nie spodziewano się zresztą, by 
p ierw iastki te występowały w ilościach nadających się do wykrycia. 
W niektórych przypadkach ew entualnem u w ykryciu owych pierw iastków  
śladowych przeszkadzają silniejsze linie charakterystyczne pochodzące 
od innych pierw iastków  o większym  rozpow szechnieniu; w zm iankę 
o tym  zaw iera osta tn ia kolum na tabeli III.
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T abela II. Rozpowszechnienie kilku  p ierw iastków  śladowych w  dwu 
próbkach m aterii m arsjańskiej

P ierw iastek
R ozpow szechnienie (wyrażone w procentąch 

wagowych)

próbka SI p róbka U l

Rubid Rb < 3  • 10“3 < 3  • lO-3
S tron t Sr (6±3) • 10-3 (10±4) • 10“3
Itr  Y (7 +  3) • 1 0 s (5±3) • 10-3
Cyrkon Zr < 3  • IG”3 (3±2) • 10-3

Tabela III. Górne granice rozpowszechnienia (w ®/o wagowych) dla in 
nych pierw iastków  — na podstaw ie analiz próbek m aterii m arsjańskiej

P ierw iastk i, k tórych  nie udfcło 
się w ykryć

G órna granica 
w ykryw alności 

(w % wag.)

Linie innych 
p ierw iastków  
utrudniające 

w ykrycie

Mn, Co, Ni 2 Fe
Cu, Zn, Ga 1 Fe
Ge, As, Se, Br 0,1
Nb, Mo, Tc 0,01
Ru, Rh, Pd 0,03
Ag, Cd, In 0,5 Cl, K
Sn, Sb, Te, I 4 Ca
Cs, Ba, La, Ce 0,5 Ti
P r (Z = 59) do Hf (Z =  72) 5 F e
Ta, W, Re, Os, I r 1 Fe
Pt, Au, Hg, Pb, Bi, Po, At, Rn, F r 0,1
Ra, Ac, Th, Pa, U 0,01 Sr, Y

Tabela IV zaczerpnięta jest z pracy A. K. Bairda i innych, 
następującej we wzm iankow anym  num erze Science po pracy 
Clarka i innych, i odnoszącej się do m ineralogicznych i petro- 
logicznych wniosków z oznaczeń składu chemicznego grun tu  na 
Marsie. Próbki m aterii do analiz zaw ierały zarówno pył jak  
i ziarna o rozm iarach większych niż 2 mm, pobrane z miejsc 
w odległości od 1,5 m do 2,5 m od położenia lądownika, z głę
bokości nie większej niż 6 cm. Przyjm ując, że większość ziden
tyfikow anych pierw iastków  obecna jest pod postacią tlenków, 
dochodzimy do danych z tabeli IV. W konsekwencji podobień
stw a wyników analiz z tabeli I m am y znaczne podobieństwo 
m ineralogiczne próbek z różnych miejsc.
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Tabela IV. Skład chemiczny próbek m aterii m arsjańskiej (traktowanych 
jako połączenia z tlenem)

Związek
Skład w procentach (wagowych)

SI S3 U l szacowana
dokładność

SiOz 44,7 43,9 42,8 d- 5,3
a i2ó 3 5,7 5,5 N ±1,7
Fe20 3 18,2 18,7 20,3 ±2,9
MgO 8,3 8,6 N ± 4  2
CaO 5,6 5,6 5,0 ±1,1
k 2o 0,1 0,1 0,0 ±0,1
TiOa 0,8 0,8 1,0 ±0,3
so3 7,7 9,5 6,5 ±1,3
Cl 0,7 0,9 0,6 ±0,3
Razem 91,8 93,6 N ±7,3

Uwaga: Symbol N oznacza, że jeszcze nie uzyskano odpowiednich da
nych.

Przejdźmy do próby porównania składu chemicznego po
wierzchni Marsa (jeśli próbki Sl-3  i U l uznać wolno za dosta
tecznie reprezentatywne dla tego składu) ze składem po
wierzchni Ziemi. Wysoka jest zawartość żelaza i krzemu, żelaza 
dwukrotnie większa niż średnio w skorupie ziemskiej. Charak
terystyczna jest wysoka zawartość siarki, od 10 do stu razy 
większa niż w próbkach materii ziemskiej lub księżycowej. Mi
mo to Clark i inni nie uważają tego za anomalię, gdyż zawar
tość ta nie odbiega od zawartości siarki w określonym rodzaju 
meteorytów — chondrytach, uważanych za reprezentatywną 
próbkę materii, z której powstały planety grupy ziemskiej. Do
świadczenia prowadzone nad składem materii organicznej na 
powierzchni Marsa ustaliły przy okazji dość niskie granice na 
stężenie lotnych związków siarki, w tym i wielu siarczków z pi
rytem FeS2 włącznie. Dane o obecności odpowiednich kationów 
(tabele I do III) prowadzą w rezultacie do wniosku, że siarka na 
Marsie znajdować się powinna pod postacią siarczanów sodu, 
magnezu, wapnia lub żelaza, albo siarczków żelaza innych niż 
piryt. Znacznie mniej niż w materii ziemskiej jest potasu i ru- 
bidu; można sądzić, że i rozpowszechnienie innego metalu alka
licznego, sodu (który metodami fluoroscencji rentgenowskiej 
jest nie do oznaczenia), jest odpowiednio niskie. Sód stanowi 
ok. 2,5% masy skorupy ziemskiej. Dla otrzymania 100% składu 
materii próbki SI, Baird i inni przyjmują, że ok. 0,4% stanowi 
Na (występujący pod postacią NaCl), 4,4% to Co2 (wtedy wszy-
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stek wapń mógłby występować pod postacią C aC 03), a reęzta — 
to woda strukturalna. Przeprowadzono kom puterow e modelo
w anie składu mineralogicznego powierzchni Marsa, przy czym 
podstaw ę stanowiły dostarczone dane o rozpowszechnieniu p ier
wiastków. Porównyw ano w idm a rentgenow skie dla próbek 
m arsjańskich z w idm am i dla próbek m aterii ziemskiej o róż
nym  składzie chemicznym. Na razie podać można prosty w nio
sek: W yniki dla próbek m arsjańskich zdają się wskazywać, iż 
m am y do czynienia ze skałam i wylewowymi, bądź też produk
tam i ich degradacji (np. poprzez wietrzenie).

2. Skład chemiczny atmosfery Marsa
Rozmaite obserwacje wskazywały od dawna na obecność dużych ilości 
dwutlenku węgla COa w atmosferze Marsa. Oba lądowniki które 
w ub. roku osiadły na powierzchni Marsa, zaopatrzone były w spektro
metry masowe do oznaczania składu chemicznego atmosfery Marsa na 
różnych wysokościach począwszy od 200 km. Nie będziemy przytaczać tu 
przebiegu różnych stężeń z wysokością, ograniczymy się do najogólniej
szych wyników natury kosmochemicznej.

Tabela V. Porównanie częstości występowania niektórych pierwiastków 
w marsjańskiej próbce SI z występowaniem w skorupie ziemskiej

Pierwiastek
Rozpowszechnienie w procentach (wagowych)

w próbce SI 
patrz tab. I

w skorupie ziemskiej według
A. Winogradowa R. Taylora

Magnez Mg (N) 5,0 1,87 2,33
Glin Al 3,0 8,05 28,23
Krzem Si 20,9 29,50 8.15
Siarka S (N) 3,1 0,047 0,026
Chlor Cl (N) 0,7 0,017 0,013
Potas K (B) <0,25 2,50 2,09
Wapń Ca 4,0 2,96 4,15
Tytan Ti 0,51 0,45 0,57
Żelazo Fe (N) 12,7 4,65 5,63
Rubid Rb (B) .<0,003 0,015 0,009
Stront Sr (B) 0.006 0,034 0,0375
Itr  Y 0,007 0,0029 0,0033
Cyrkon Zr (B) <0,003 0,017 0,0165

Uwagi: 1. Dane o rozpowszechnieniu w skorupie ziemskiej zaczerpnięte 
są z podręcznika G. W. Wojtkiewicza i W. W. Zakrutkina „Osnowy geo- 
chimii” (Moskwa 1976). 2. Symbolem „B” (brak) oznaczyliśmy te pier
wiastki, których wyraźny brak w badanych próbkach marsjańskich wy
kazały dotychczasowe analizy. Analogicznie symbol „N” (nadmiar) wska
zuje pierwiastki o rozpowszechnieniu wyraźnie większym na Marsie niż 
na Ziemi.
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Zasadniczym składnikiem atmosfery (ok. 95%) jest dwutlenek 
węgla, następnym (2 do 3°/o) jest azot molekularny N2. Trzecie 
miejsce (1 do 2%) zajmuje argon Ar, jest też trochę tlenu mo
lekularnego Oa (0,1 do 0,4%>) oraz pary wodnej (0,01 do 0,1%). 
Wykryto śladowe ilości dwu dalszych gazów szlachetnych, kryp
tonu Kr i ksenonu Xe, w górnych zaś warstwach atmosfery — 
także minimalne ilości tlenku węgla CO, tlenku azotu NO i tle
nu atomowego O. W jonosferze Marsa przebiegają różne reakcje 
chemiczne w rodzaju fotodysocjacji neutralnych cząsteczek pod 
działaniem wysokoenergetycznych fotonów, oraz różnych re
akcji przekazywania ładunku i rekombinacji. Ważniejsze spo
śród nich zestawione są w tabeli VI.

T ab ela  VI. N iek tó re  godne uw ag i re ak c je  chem iczne 
w  jonosferze  M arsa

C 0 2 +  hv -> C 0 2+ + e  
Ń2 +  h v N . / '
O - f  h v -> -0 +

CO +  hv CO+ +  e
'■ +o->co : o2+

'i4 ■ . 
+  e 

- e

C 0 2
co2 +  o -> co2 4

N., ' +  C 0 2 -> N2 +  C 0 2+

o
co
co.

co2 -> co-fo2+ 
co2+
- NO f

+ +  eo2->-co 
4- NO --»-COi

+o.;1 -)- n o - + o 2 -j- n o ’
+ +  e_ -VCO+, O 

4- e~  -->-04-0
co2 
oa+

N O +'4 - e ■N + 0

Użycie spektrometru masowego w  badaniach atmosfery umoż
liwiło wyznaczenie składu izotopowego niektórych pierwiast
ków. Skład izotopowy węgla i tlenu nie różni się praktycznie od 
składu tych pierwiastków na Ziemi. Charakterystyczna różnica 
pojawiła się natomiast w składzie izotopowym azotu. Azot ziem
ski składa się z dwu izotopów trwałych, lekkiego ” N i ciężkie
go N, przy czym izotop ciężki stanowi zaledwie 0,3663% cał
kowitej liczby atomów azotu. Zawartość'? N w stosunku do \ N 
jest dla azotu z atmosfery Marsa ok. 1,75 razy większa niż dla 
azotu ziemskiego. Wyraża się przypuszczenie, iż stanowi to kon
sekwencję działania efektu izotopowego, związanego z łatw iej
szą ucieczką lżejszych atomów z atmosfery przez cały czas jej 
istnienia. Wskazywałoby to zarazem, że atmosfera Marsa od
znaczała się kiedyś znacznie wyższą zawartością azotu w ogóle, 
była więc z pewnością atmosferą o większej niż się dziś obser
wuje gęstości. Miarą gęstości atmosfery może być ciśnienie na 
powierzchni. W miejscach, w których osiadły oba kolejne lą- 
downiki na Marsie, ciśnienie wynosiło odpowiednio 6,98 i 7,75



9/1977 U R A N I A 265

milibarów. (W ynika stąd, że Viking 2 wylądował ok. 1 km 
poniżej poziomu, na którym  osiadł pierwszy lądownik.) Tym 
czasem na podstawie stosunku izotopowego 15N/14N oraz obecnej 
zawartości resztek gazów szlachetnych wyciąga się wniosek, że 
w pierw otnej atm osferze ciśnienie wynosiło co najm niej 100 m i
libarów.

Dodajmy, że wysoką stosunkowo zawartość argonu Mars za
wdzięcza postępującem u od początków jego istnienia rozpadowi 
nietrw ałego izotopu potasu, 40K, z którego stale odtw arza się 
najcięższy trw ały  izotop argonu, 40Ar. Podobnie jest na Ziemi. 
Inne izotopy argonu odznaczają się znacznie rzadszym  w ystępo
waniem, wszak argon wraz z innym i gazami szlachetnym i nie
ustannie uchodzi z atm osfery ziemskiej. Różnice składu izoto
powego argonu między Ziemią a M arsem w skazują znów na 
szybszą u tra tę  atm osfery przez Marsa. Na jeden atom „pier
w otnego”, nieodtwarzanego izotopu argonu « Ar przypada na 
Ziemi ok. 300 atomów argonu ]« Ar, na M arsie natom iast — aż 
2750 (±500) atom ów ciężkiego argonu °, Ar.

W ydaje się, że przyszłe badania nie będą w stanie wnieść 
istotnych zmian do naszej wiedzy o atm osferze Marsa, nato 
m iast w yniki analizy próbek powierzchni uznać należy wyłącz
nie za w stęp do kosmochemii powierzchni Marsa. B rak pewności, 
że dane dotychczas uzyskane są to najlepsze dane średnie. W y
obraźm y sobie zresztą, że na Ziemię dociera w ysłana skądś son
da, k tó ra  ma przekazać w yniki analizy pierw iastkow ej gruntu. 
W jakim  m iejscu pow inna ona osiąść, aby przekazyw ane przez 
n ią dane odpowiadały średniem u składowi skorupy ziemskiej?

T. Z B I G N I E W  D W O R A K  —  K r a k ó w

GWIAZDY ZMIENNE ZAĆMIENIOWE W ODLEGŁOŚCI 
DO 100 PARSEKÓW OD SŁOŃCA

W yznaczanie odległości obiektów kosmicznych jest jednym  
z najw ażniejszych zadań astronomii, a to z co najm niej dwóeh 
pow odów :

1. Znajomości absolutnego strum ienia energii emitowanej 
przez dany obiekt.

2. Znajomości przestrzennego rozmieszczenia obiektów.
Brak powyższej inform acji obraca naszą wiedzę o Wszech-

świecie w  domysły mniej lub więcej uzasadnione —  dotyczy to
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szczególnie astronomii pozagalaktycznej i kosmologii, w których 
to dziedzinach naszego poznania znajomość odległości bada
nych obiektów staje się paląca. Dotyczy to również radioastro
nomii.

Podobnie w wielu zagadnieniach astrofizycznych znajomość 
odległości ma decydujące znaczenie. Dla gwiazd zmiennych za
ćmieniowych uzyskać możemy najpełniejszy komplet parame
trów fizycznych i geometrycznych, toteż szczególnie dla tych 
gwiazd konieczna jest znajomość ich odległości od Słońca.

Zamieszczona tablica przedstawia 80 układów zaćmieniowych 
znajdujących się w odległości do około 100 parseków od Słońca 
(tj. 326 lat świetlnych). Graniczna odległość — ok. 100 ps — za
stała wybrana dlatego, że do tej odległości można obecnie z do
stateczną dokładnością mierzyć paralaksy trygonometryczne 
(tzn. błąd wyznaczenia paralaksy nie przewyższa wartości sa
mej paralaksy). Możliwości pomiaru na dalsze odległości, przy 
czym bez popełniania znacznych błędów, pojawią się już wkrót
ce. Będzie to jednym z zadań nowego obserwatorium orbitalne
go wyposażonego w teleskop o dużej zdolności rozdzielczej 
(tzw. Large Space Telescope). Dodatkowym ułatwieniem pomia
rów będzie brak atmosfery w zdecydowany sposób pogarszają
cej teoretyczną zdolność zrozdzielczą każdego instrumentu.

Z przytoczonej tablicy wynika, iż zaledwie dla 16 układów 
położonych w promieniu 100 ps od Słońca zmierzono paralaksy 
trygonometryczne. Ponadto dla jednej gwiazdy znana jest para- 
laksa grupowa i dla jeszcze jednej — paralaksa dynamiczna. 
Dla pozostałych'62 paralaksy zostały określone przez autora na 
podstawie obliczeń, a więc pośrednio. Są to tzw. paralaksy fo
tometry czne, ponieważ jako rezultat obliczeń otrzymuje się ja
sności absolutne składników danego układu zaćmieniowego, 
a stąd dopiero moduł odległości i następnie paralaksę. I tylko 
po ukończeniu całej serii obliczeń okazało się, że spośród zna
nych gwiazd zmiennych zaćmieniowych, dla których możliwe 
było wyznaczenie ich jasności absolutnych, tylko 62 gwiazdy 
znajdują się w odległości do 100 ps od Słońca. Doraźnym więc 
zadaniem staje się uzyskanie dla tych gwiazd maksymalnie 
możliwej ilości informacji, a przede wszystkim określenia meto
dą trygonometryczną ich paralaks. Pozwoli to między innymi 
na zweryfikowanie stosowanej do obliczeń metody wyznaczania 
paralaks fotometrycznych.

Również i miłośnicy mogą przyczynić się do poznania przyro
dy tych gwiazd wykonując dostępne dla nich obserwacje mo
mentów minimów metodą Błażki-Nijlanda. Z tą myślą, w uwa-



N azw a “ 1875 8 . . r .
O dl.
ps

M a g n i t u d o  
M ax. M in. I Min. II O kres W idm o U w agi

h  m  s o  ' m m m d

R T A nd 23 10 02 + 5 2  53,4 100 8,55— 9,5 — 8,7 0,62893098 F8V tr , *
ę A nd 00 46 00 + 2 4  08 33 4,06— 4,20— 4,15 17,76840 K i l l —III f ,  *
S A nt 09 31 12 —28 31 90 6,35— 6,90— 6,85 0,648345 A9Vn +  F4 f ,  *

DV A qr 20 57 19 —14 35,2 100: 5,95 — 6 ,2 5 - 6,10 1,575531 FO IV f ,  *
EE A qr 22 33 20 — 19 59,3 100: 7,9 — 8,5 — 8,1 0,50899555 FO f ,  *

OO A ql 19 47 00 + 0 9  14,7 100 9,3 — 10,1 —10,0 0,5067887 G5V f ,  *

R R  A ri 01 54 16 + 2 3  27,4 100: 5,85— 6,2 — 6,1 47,9 K O III f

WW A ur C6 30 50 + 3 2  28,7 80 5,55— 6,S O - 6,15 2,52501922 A 7V +A 7V f  *

HS A ur 06 48 57 + 4 7  42,6 90 10,0 - lO,5 4,907689 G5 f ’

f! A ur 05 57 42 + 4 4  57,0 26 1,90 — 1,99— 1.98 3,9600421 A 2IV + A 2IV tr
ZZ Boo 13 55 01 + 2 6  02,4 95 6,8 — 7,4 — 7,3 4.991440 FO  +  FO f ,  *
44i Boo 15 02 59 + 4 7  44.9 13 5,75— 6,35— 6,25 0,2678160 G 1V +G 2V tr , *
SV  C am 06 36 03 + 8 2  18.5 100 9,13— 9,9 — 9,3 0,5930718 d G 5 + d G 3 f ,  *

W Y Cne 09 00 27 + 2 6  47,0 67 8,8 - 9,5 — 8,9 0,82937122 G 8 IIIH -F 4 : f ,  *

RS CVn 13 09 28 + 3 6  04,0 21 8,0 — 9,3 — 8,1 4,797855 F4IV— V + K O I V tr , **
VZ CVn 13 50 54 + 2 3  39,6 100: 9,21 - 9,70— 9,54 0,84246150 G5 f

R CM a 07 18 19 — 16 20,6 27 5,70— 6,34— 5,78 1,13593876 F1V tr, *
8 C ap 21 45 40 — 16 14,5 15 2 ,8 3 - 3,05 1,02276 i A 7 IIIm tr, *
E X  C ar 10 24 40 —63 30,6 ICO . 9,4 — 10,5 9,31 1,396356 GO f ,  *

RZ Cas 02 46 34 + 6 9  32,1 78 6,18— 7,7:’ 6,26 1,1952499 A2,8V f  **

YZ Cas 00 43 54 + 7 4  51,2 83 5,53— 5,9 — 5,6 4,467224 A2IV f, *
R R  Cen 14 15 09 —57 44,5 100 7,27— 7,68 — 7,6 0,60569029 F5 f, *
V636 C en 14 15 17 —49 49,9 95 8,7 - 9,2 — 8,8 4,28398 GO f

V752 Cen 11 41 32 —35 40,7 100: 9,1 ~ 9,66 —9,61 0,37022775 GO f

VW C ep 20 37 44 + 7 5  30,3 24 7,08— 7,40 — 7,35 0,2783161 G5 +  K OV tr, *
AA C et 01 57 51 —23 02,4 37 5,8 — 6,3 — 6,3 0,53617353 F2 f ,  ł
RZ C om 12 33 50 + 2 3  28,6 100: 10,35 —11,05—11,0 0,33850604 GO +  F8 gr, *
6 C rA 18 57 02 —37 08,7 38 4,74— 5,00— 4,95 0,5914264 FOV tr, *
a  CrB 15 33 38 + 2 6  47,8 26 2,23— 2,34— 2,25 17,359907 AOV tr, *
SX  C rv 12 38 56 — 18-39,8 100 8 ,9 9 - 9.25— 9,23 0,3166386 F8 f

V1061 Cyg 21 06 32 + 5 1  56,8 100: 8,7 - 9,2 — 8,8 2,346655 F8 f
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N azw a “1975 3,.,75 Odl.
p s

M a g n i t u d o  
M ax. M in. I M in. II O kres W idm o U w agi

V I143 Cyg h m s 19 38 08 o ' + 5 4  54,7 30 m m m 5 ,8 5 -  6,37— 6,06 d
7,6407543 F5V +  F5V tr , *RW  D or 05 18 36 68 15,1 29 9,6 — 10,0 — 9,9 0,28546388 K 5 + M O : f

B S D ra 19 56 53 +  73 32,9 100: 9,0 — 9,8 — 9,8 3,364012 F 5 V +  F5V f, *
BV D ra 15 11 23 + 6 1  56,0 62 7,8 — 8,4 — 8,4 0,3500660 GO fCM D ra 16 33 53 + 5 7  11,7 17 12,87 - 13,65— 13,6 1,2684 dM 3e f
YY Eri 04 10 58 — 10 31,7 56 8,14— 8,8 — 8,7 0,321496212 G5 +  G5 f, *BZ Eri 04 10 58 — 06 05,2 100 8,6 —  9,6 0,6641704 F2 f  **
CO Eri 02 34 43 —45 10.6 100 8,4 — 8,9 — 8,5 5,7836 GO f ’
YY G em 07 33 03 + 3 1  55,8 15 9,27— 9,77— 9,76 0,814282254 d M le + d M le tr, *RV  G ru 22 37 56 —47 00,3 100: 11,00—11,4 — 11,4 0,2595186 K 2: f
Z H er 17 56 59 + 1 5  08,2 90 7,2 — 7,9 — 7,3 3,9928012 F4IV —V + K O IV f, *A  W H er 18 24 32 +  18 16,5 83 9,5 — 10,9 8,80086 K2 +  G4 £ **
GK  H ya 08 29 31 + 0 2  22,1 71 8,4 — 9,0 — 8,9 3,587035 G4 f
SU  In d 20 5 1 02 — 45 49,8 100 9,3 — 9,7 — 9,5 0,986323 G5 f
AR L ac 22 07 40 4-45 37,1 50 6,11— 6,77— 6,43 1,9831987 G 5 IV + K O IV f, *X Y  Leo 10 00 18 + 1 7  32,0 62 9,47— 9,93— 9,81 0,28411 K O V + K O V f, *
AM  Leo 11 00 54 4-18 21,9 100 8,2 — 8,65— 8,65 0,36579912 F8 f, *A P  Leo 11 03 47 + 0 5  17,6 100 9,0 — 9,6 — 9,5 0,4303576 GO f, *
6 L ib 14 59 47 - 0 8  25,4 83 4,92—5,95 —’ 5,0 2,32735297 A O IV —V tr, **
RR L yn 06 24 19 + 5 6  18,3 60 5,64—6,03 — 5,90 9,945070 A5m tr , *
TZ L yr 18 15 02 + 4 1  06,6 77 9,4 —10,38— 9,58 0,52882613 KO f  **
F L  L yr 19 11 21 + 4 6  16,6 PO 8,7 — 9,32— 8,95 2,6828053 G5 f  *
TY  M en 05 29 16 — 81 36,6 67 7,3 — 7,8 — 7,6 0,461667 A3 f *
UX  M en 05 36 55 —76 16,2 95 8,2 — 8,6 — 8,6 4,181100 G 1V + G 1V i
V502 O ph 16 40 05 + 0 0  33,1 91 8,34—8,84 — 8,81 0,45339345 G 2 V + F 9 V f, *
V508 O ph 17 57 39 + 1 3  30,6 100: 9,3 — 9,8 — 9,8 0,34479163 G5 f, *
V566 O ph 17 55 39 + 0 4  59,1 77 7,5 — 7,96— 7,91 0,40964083 F4V f, *V839 O ph 18 08 10 + 0 9  08,5 83 8,8 — 9,3 — 9,3 0,4089946 GO f, *
V1010 O ph 16 46 02 — 15 37,8 74 6,1 — 7,00— 6,46 0,6614272 A3V f, *
E R  Ori 05 10 02 — 08 35,0 100 9,33—10,01— 9,97 0,4234009 d G l f, *
K Z  P av 20 56 20 —70 30,5 100 7,4 — 8,4 0,949880 F2 f, *



Nazwa “ 19-5 ®19-5
Odl.
ps

M a g n i t u d o  
Max. Nin. I Min. II Okres Widmo Uwagi

LX Per
h m s 
03 11 34

0 ' 
+48 01,0 100:

m m 
8,2 — 9,2

d
8,038207 G5IV+G5IV f, **

(3 Per 03 06 32 +40 51,8 28 2,12- 3,40— 2,19 2,86732442 B7,7Ve +  G8III tr, **
AE Phe 01 31 31 —49 39,2 62 7,7 — 8,36— 8,33 0,36237459 GO f
% Phe 01 07 21 — 55 22,7 83 3,92— 4,42— 4,22 1,6697664 B6V+B8 d, *
SZ Psc 23 12 07 +02 32.2 67 7,3 — 8,8 — 7,7 3,96637 K1IV—V+F8V f, **
UV Psc 01 15 36 +06 40,9 83 9,1 —10,0 — 9,3 0,861047 G5 f, *
TY Pyx 08 58 40 —27 43,0 55 6,87— 7,47— 7,45 3,198584 G4 f, *
W Ser 18 08 24 —15 33,5 77 8,42—10,20 14,16245 sF5ep f **
TY Tau 04 33 17 +  15 13,1 100 11,5 —12 1,0773555 KO f
CD Tau 05 16 92 +20 06,6 50 6,79— 7 4— 7,4 3,435137 F7V+F7V f, *
EN Tau 05 55 10 +25 14,6 100: 10,5 —11 1,239029 GO f
W UMa 09 42 03 +56 04,2 56 7,9 — 8,63— 8,54 0,33363696 dF8p+dF8p tr, *
XY UMa 09 08 09 +54 36.0 100 9,5 —10,6 — 9,9 0,478995 G2 +  K5: f  * *

AW UMa 11 28 45 +30 06,3 77 6,84— 7,10— 7,06 0,4387318 FI f i  *

e UMi 16 48 19 4-82 05,2 85 4,22— 4,28— 4,25 39,4809 G5in tr, *
AH Vir 12 13 05 +11 57.6 100 9,20— 9,74— 9,65 0,40752189 KOV+KOV f, *
W Vol 07 37 47 -6 9  29,3 100: 9,6 —10,4 2,758361 K5 f
ER Vul 20 59 21 +27 42,4 57 7,27— 7,49 — 7,35 0,6980960 GOV +  G5V f, *
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gach, gwiazdy dogodne dla miłośniczych obserwacji zostały 
oznaczone dwiema gwiazdkami. Przypominam, że miłośnicy ma
ją teraz możliwość publikowania swoich obserwacji na łamach 
„The Astronomical Reports”.

Kolejne kolumny Tablicy zawierają: nazwę gwiazdy, współ
rzędne a i § na rok 1975, odległość w parsekach, widomą wiel
kość gwiazdową w maksimum blasku oraz w minimum głów
nym i wtórnym, okres w dniach, widmo (co najmniej jednego 
składnika) oraz uwagi — tr  oznacza znajomość paralaksy trygo
nometrycznej, d — dynamiczną, gr — grupową, f — fotome- 
tryczną, jedna gwiazdka oznacza, że dany układ zaćmieniowy 
posiada efemerydy momentów minimów drukowane w Roczni
ku Astronomicznym Obserwatorium Krakowskiego. Dodatek 
Międzynarodowy, dwie gwiazdki oznaczają dodatkowo, że obser
wacje zaćmień mogą być z powodzeniem wykonywane przez 
miłośników (jedynie W Ser może być niedostępna dla obserwa
torów w Polsce z powodu niezbyt wysokiego górowania nad 
południowym horyzontem i rzadko mogą wystąpić dobre wa
runki do obserwacji); dwukropek oznacza niepewną informację.

Ponadto w odległości do 100 ps znajdują się jeszcze dwa 
układy: Y Aql (ok. 70 ps) i UU Psc (60 ps), ale są to tzw. gwiaz
dy zmienne elipsoidalne i dlatego nie zostały ujęte w przedsta
wionej tablicy.

Najbliższą gwiazdą zaćmieniową jest 44i Boo (13 ps =  42 lata 
świetlne) tworząca zresztą układ potrójny, przez co składnik 
wykazujący zmienność typu zaćmieniowego jest bardzo trudny 
do obserwacji. Dalej w kolejności idą: YY Gem (48,9 roku 
świetlnego) — składnik C Kastora, układu poszóstnego (!) i 5 Cap 
(49 lat świetlnych). Pozostałe 77 gwiazd znajduje się dalej niż 
50 lat świetlnych od Słońca.

B R O N I S Ł A W  K U C H O W I C Z  —  W a r s z a w a

OSOBLIWOŚCI GWIAZD OSOBLIWYCH

X. Czy w wyniku procesów dyfuzyjnych stabilna atmosfera 
gwiazdy uzyskać może anomalny skład chemiczny?

W pierwszym tomie Encyklopedii Powszechnej PWN z 1973 r. 
określa się dyfuzję jako samorzutne wyrównywanie koncentra
cji (stężeń) w układzie, powodowane bezładnym ruchem ciepl
nym cząsteczek (ewentualnie jonów, atomów). Wydaje się, że
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określenie to jest zbyt wąskie, obejmuje procesy mieszania się 
różnych gazów czy cieczy, nie uwzględnia jednak możliwych 
w pewnych warunkach procesów odwrotnych, procesów roz
dzielania. Weźmy na przykład mieszaninę gazów w polu grawi
tacyjnym. Pole to, jeśli tylko nie odbywa się np. konwekcja, 
może z upływem czasu doprowadzić do częściowego oddzielenia 
cząsteczek o większej masie (nazwijmy je krótko cięższymi) od 
cząsteczek o masie mniejszej (lżejszych). Cząstki cięższe groma
dzić się będą w miejscach, w których większa będzie wartość 
przyspieszenia grawitacyjnego, lżejsze — w których będzie ona 
niższa. W atmosferze ustalić się ma więc równowaga dyfuzyjna, 
zgodnie z którą zawartość względna składowych cięższych spa
dać ma szybciej z wysokością niż zawartość względna składo
wych lżejszych.

Czy tak jest rzeczywiście w różnych atmosferach? Wiemy, że 
nie jest tak w atmosferze ziemskiej do wysokości ok. 100 km. 
Próbki powietrza pobrane na różnych wysokościach za pomocą 
różnych sond nie różniły się praktycznie składem, choć teore
tycznie z hipotezy równowagi dyfuzyjnej wynikało, że już na 
wysokości 5 km ilość tlenu zmniejszyć się miałaby o ok. 20°/o, 
na wysokości zaś 60—70 km atmosfera składać się powinna wy
łącznie z wodoru lub helu. Dla obszarów atmosfery leżących po
wyżej 80—100 km obserwuje się jednak stopniowy spadek śred
niego ciężaru cząsteczkowego powietrza, od wartości ok. 28,9 
(dla 80 km) poprzez ok. 16 (dla 500 km) do 4 (dla 1500 km).

Zobaczmy, jak sytuacja wygląda w gwiazdach. Możliwością 
„osiadania” składowych cięższych w dolnych warstwach atmo
sfer zajmował się już pół wieku temu Eddington, który zwrócił 
uwagę na komplikacje, wniesione obecnością kwantów promie
niowania elektromagnetycznego, przepływających nieustannie 
z wnętrza gwiazdy ku jej powierzchni. W takim strumieniu 
atomy cięższe wcale nie muszą „opadać na dno”, a mogą być 
nawet wynoszone ku powierzchni ciśnieniem promieniowania.

Zachowanie się różnych rodzajów atomów w atmosferze za
leży w tych warunkach od ustalenia się wypadkowej pomiędzy 
działającymi w przeciwne strony siłami ciążenia i siłami po
chodzącymi od promieniowania. Fotony mogą być w różnym 
stopniu pochłaniane przez różne atomy. Dwa procesy odgry
wają przy tym  zasadniczą rolę:
a) Jeśli energia fotonu przekracza określoną wartość minimalną, 

charakterystyczną dla danego atomu (jonu), wtedy absorpcji 
fotonu towarzyszyć będzie jonizacja atomu (jonu).

b) Jeśli energia fotonu „pasuje” do różnicy energii między dwo-
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ma poziomami pochłaniającego atomu (jonu), wtedy w wy
niku absorpcji następuje zwyczajne wzbudzenie atomu 
(jonu).

Jest rzeczą istotną, że w obu procesach następuje przekazanie 
nie tylko energii ale i pędu absorbowanego fotonu. Przy joniza
cji część tego pędu przekazana jest wybijanemu elektronowi, 
przy wzbudzeniu natomiast cały pęd pobiera atom. W obu przy
padkach rezultatem pochłonięcia fotonu jest efektywne przesu
nięcie atomu w kierunku odpowiadajcym kierunkowi pędu fo
tonu, a więc ku powierzchni gwiazdy. Powiedzieć można obra
zowo, iż ciśnienie promieniowania na atomy wypycha te ostat
nie na zewnątrz. Pod wpływem przepływu promieniowania 
z wnętrza gwiazdy ku jej powierzchni możliwe jest rozdzielenie 
składników atmosfery, ciśnienie wspomniane przybiera bowiem 
odmienną wartość dla każdego rodzaju atomu.

Chcąc to zrozumieć, odwołajmy się do elementarnych wiadomości 
o strukturze atomu (wystarczą szkolne wiadomości o modelu atomu 
Bohra). Struktura poziomów wodoru, helu i innych lekkich pierwiastków 
jest stosunkowo prosta. Im cięższy pierwiastek, tym bardziej złożona jest 
struktura jego poziomów energetycznych, tym większa ich liczba i tym 
więcej możliwości przejść między nimi. Im cięższy pierwiastek, tym wię
cej ma na ogół linii widmowych w zakresie optycznym i ultrafioletu, 
tym więcej może różnych linii widmowych z padającego nań strumienia 
promieniowania absorbować. Jeśli brać więc pod uwagę wyłącznie przej
ścia między stanami związanymi atomów, wtedy dostrzec można, że ci
śnienie promieniowania .(na dany atom) rosnąć powinno z liczbą atomową 
Z. Atomy pierwiastków ciężkich powinny być skuteczniej niż atomy wo
doru czy helu wypychane do zewnętrznych warstw atmosfery. Jeśli roz
ważyć procesy jonizacji, sytuacja ulega komplikacji. Jak wiadomo z fi
zyki i chemii szkolnej, najwyższą wartością potencjału jonizacji odzna
czają się atomy gazów szlachetnych (spośród nich najważniejszymi 
w gwiazdach są hel i neon), najłatwiej natomiast jest zjonizować atomy 
metali alkalicznych (jak lit, sód czy potas). Liczba procesów jonizacji od
bywających się w atmosferze gwiazdy pod działaniem promieniowania 
wydobywającego się z jej wnętrza zależy i od składu chemicznego atmo
sfery i od widma tego promieniowania. Obliczenia wskazują, że nie ma 
jakiejś prostej zależności między energią jonizacji danego pierwiastka 
a możliwością wypychania jego na zewnątrz przez ciśnienie promienio
wania. Zresztą o ostatecznym wyniku rozdzielenia mieszaniny pierwiast
ków w atmosferze gwiazdy decyduje wypadkowa sił ciążenia i sił pocho
dzących od promieniowania, inna dla każdego z pierwiastków.

Jeśli tylko atmosfera gwiazdy dość długo pozostawała w niezmiennych 
warunkach, wtedy pod wpływem ciśnienia promieniowania i sił ciążenia 
odbywała się niezwykle powolna dyfuzja odpowiednich atomów, ku po
wierzchni gwiazdy bądź od niej ku dołowi. W ciągu milionów lat ewo
lucji gwiazd ciągu głównego dojść mogło do rozwarstwienia atmosfer. 
Analiza tego procesu nie jest łatwa. Zajmuje się nią od wielu już lat 
kanadyjski astrofizyk Georges Michaud, który sądzi, iż to właśnie me
chanizm dyfuzji pierwiastków w atmosferach odpowiada za osobliwy
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skład chemiczny gwiazd Ap. Przyznać trzeba, iż niektóre anomalie roz
powszechnienia udaje się trafnie za pomocą mechanizmu dyfuzji w yja
śnić, istnieją jednak określone trudności, przeciwstawiające się rozciąg
nięciu tego wyjaśnienia na wszystkie anomalie we wszystkich gwiazdach 
osobliwych.

O anomaliach rozpowszechnienia w  gwiazdach Ap pisaliśmy 
w drugim  artykule naszego cyklu (Urania, n r  7 z 1976 r.). A oto 
kilka w yjaśnień w ynikających z teorii dyfuzji*): W porów na
niu z innym i pierw iastkam i hel ma wysoką energię jonizacji 
i jednocześnie prostą s truk tu rę  poziomów. W gwiazdach typu  A 
ciśnienie prom ieniow ania w yw ierane na atom y helu okazać się 
może znacznie niższe od ciśnienia wyw ieranego na atomy
0 wielkiej liczbie elektronów, m ające niższą energię jonizacji
1 znacznie większą gęstość poziomów energetycznych. Atomy 
helu osadzać się będą więc u dołu atm osfery nie tylko wzglę
dem atomów wodoru (są bowiem cięższe i trudniej je  zjonizo- 
wać) ale i względem różnych atomów ciężkich (wbrew swej 
m niejszej masie, decyduje bowiem ciśnienie promieniowania). 
Analogiczne argum enty pozwalają zrozumieć, dlaczego niektóre 
gwiazdy Ap charakteryzują się obniżoną zawartością (na po
wierzchni takich pierw iastków  lekkich jak  neon, tlen czy w ę
giel), które m ają za m ałą gęstość poziomów energetycznych (za 
mało linii!), by absorpcja prom ieniow ania mogła się skutecznie 
przeciwstawić ich opadaniu w  polu graw itacyjnym .

Dużej gęstości poziomów energetycznych, a na skutek tego 
wielkiej zdolności absorbow ania przeróżnych fotonów, za
wdzięczają wypchnięcie do górnych w arstw  atm osfery (gdzie 
widać wielki ich nadm iar w  porów naniu z atm osferam i gwiazd 
norm alnych) pierw iastki takie jak  stront, itr, cyrkon, lantanow - 
ce, platyna, rtęć czy osm. A rgum ent ten  rozciągnąć można w za
sadzie na większość pierw iastków  cięższych, choć i tu  da się 
znaleźć odchylenia. Tak więc na rys. 1 w części II cyklu (Ura
nia n r 7 z 1976 r.) widać, iż nadw yżka zawartości baru  (Z =  56) 
nie jest tak  w ielka jak  nadw yżka lantanowców (Z 57). Hipo
teza procesów dyfuzyjnych tłum aczy to wskazaniem  na stan, 
w  jakim  w atm osferach gwiazd Ap przew ażnie w ystępuje bar: 
jako Ba III, tj. atom podwójnie zjonizowany. Pow łoka atomowa 
baru  zawiera więc tyle samo elektronów, co powłoka gazu szla-

*) Podajemy je w  postaci werbalnej, bez równań i liczb, zaledwie 
wskazując drogę dojścia do nich, ale niepodobna robić inaczej i z uwa
gi na ilość miejsca, które mogę zająć, i ze względu na obawę, by zanadto 
nie znużyć wywodami czytelnika.
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chetnego, ksenonu (Z =  54). Można stąd wnosić, iż liczba linii, 
które może pochłonąć jon Ba III, znacznie mniejsza będzie od 
liczby linii, na których występowałaby absorpcja przez neu
tralny atom Ba I.

Mechanizm dyfuzyjnego zróżnicowania składu atmosfery 
z wysokością działać musi w określonej gwieździe dość długo, by 
jego końcowy rezultat stał się tak wyraźnie widoczny jak to 
ma miejsce w gwiazdach Ap. Dlaczego jednak analogicznych 
anomalii składu nie widzi się we wszystkich gwiazdach? Pierw 
sza przyczyna — to specyfika atmosfer gwiazd Ap, które są do
statecznie stabilne, by dyfuzja mogła odegrać istotną rolę. Sta
bilizacji atmosfery sprzyjać ma obecność pola magnetycznego, 
brak silnej konwekcji i powolna rotacja — wszystkie te wa
runki spełniają gwiazdy Ap. Gdyby obrót gwiazdy odbywał się 
zbyt szybko, albo gdyby gwiazda traciła masę, albo też gdyby 
odbywała się konwekcja w zewnętrznej części, obejmującej 
ok. 10~4 masy gwiezdnej, proces dyfuzji (bardzo powolny,
0 prędkości dyfuzji rzędu 1 cm/s) nie zdążyłby doprowadzić do 
rozdzielenia składników. Druga przyczyna — to skuteczność 
procesu dyfuzyjnego w określonych warunkach temperatury
1 gęstości; wynika stąd ograniczenie dla stosowalności tego pro
cesu do gwiazd określonych typów widmowych (A i późnych B).

Japońscy astrofizycy Kobayashi i Osaki podjęli model dyfu
zyjnego rozdzielania pierwiastków i zastosowali do grupy 
gwiazd Avi. Sam zaś Michaud spróbował na gruncie swej teorii 
wyjaśnić anomalie składu izotopowego pierwiastków ciężkich, 
uważane za koronny argument na rzecz mechanizmów jądro
wych powstania osobliwości (patrz poprzednie artykuły w Ura
nii, nr 1 i nr 6 z 1977 r.). Ciśnienie promieniowania wypycha 
jednakowo wszystkie odmiany atomów rtęci ku górnym w ar
stwom atmosfery, siły ciężkości działają natomiast najsłabiej na 
najlżejsze izotopy rtęci. Może to doprowadzić do wypchnięcia 
tych najlżejszych izotopów rtęci poza granice tego obszaru 
atmosfery, w którym tworzą się linie widmowe, do efektywnej 
zmiany składu izotopowego rtęci, zwiększenia zawartości izoto
pów cięższych. Analogiczne rozumowanie można by przepro
wadzić dla innych pierwiastków o anomaliach składu izotopo
wego w gwiazdach Ap.

Czy hipoteza procesów dyfuzyjnych jest idealnym wyjaśnie
niem wszystkich anomalii związanych z gwiazdami Ap? Wątpli
we, bo przecież przy użyciu jej nie da się wyjaśnić ogromnej 
nadwyżki niektórych bardzo ciężkich pierwiastków (jak osm, 
platyna, uran, czy transuranowe) w pewnych gwiazdach Ap,
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ani też obecności prometu w gwieździe HR 465. W obu przy
padkach odwołać się trzeba do procesów jądrowych. Można też 
podać w charakterze przykładów (czy raczej kontrprzykładów) 
takie gwiazdy Ap, w których nie są spełnione założenia związa
ne ze stabilnością atmosfery: rotacja jest zbyt szybka (w gwieź
dzie HD 124224) bądź też pole magnetyczne jest zbyt słabe 
(w gwieździe HR 4072 albo w gwiazdach manganowych). Mimo 
wszystkich tych trudności, nie można jednak pominąć proce
sów dyfuzyjnych przy rozwiązywaniu problemu gwiazd osobli
wych.

KRONIKA

T eleskop  kosm iczny

P ro w ad zen ie  o b serw acji a s tronom icznych  spoza a tm o sfe ry  n ie  je s t ju ż  n i
czym  sensacy jnym . Od k ilk u  la t  o k rą ż a ją  Z iem ię sp ec ja ln e  astronom iczne  
sa te lity , np. serii OAO (O rb iting  A stronom ica l O b serva to ry , z k tó rych  
n a js ły n n ie jszy  OAO -3 =  C opern icus p ra c u je  do dziś), liczne sa te lity  serii 
In te rkosm os, sa te lity  w y sp ec ja lizo w an e  do o b serw acji astronom icznych  
jednego  ty p u  (np. ob se rw ac ji ren tgenow sk ich ), p rzez  d ług i czas dzia ła ło  
o b se rw a to riu m  słoneczne w  S k y lab ie  itd . J a k o  k o le jn y  e tap  rozw o ju  
ob se rw a to rió w  p o zaatm osferycznych  USA p rz e w id u ją  um ieszczen ie  n a  
o rb ic ie  dużego te leskopu  optycznego. M ianow icie  w  1972 r. M arsh a ll 
S pace F lig h t C en te r rozpoczął p race  n ad  p ro jek tem  tzw . Space  T elescope, 
czyli te leskopu  kosm icznego. N a obecnym  e tap ie  p ro je k t p rzew id u je , że 
będzie  to  te leskop  o ś red n icy  ok. 2,5 m , co m a  być k om prom isem  p o m ię
dzy  m ożliw ościam i tak iego  p rzy rząd u  o raz  jego kosztem  i tru d n o śc iam i 
techn icznym i zw iązanym i z jego budow ą.

Z dolność rozdzie lcza  tak iego  te lesk o p u  pozaatm osferycznego  będzie  b li
ska  jego  teo re tyczne j zdolności rozdzielczej w y n ik a jąc e j z d y fra k c ji św ia 
tła  i w yn iesie  ok. 0",1. J e s t  to  w ie lkość  z p ow ierzchn i Z iem i ab so lu tn ie  
n ieosiąga lna  — n iepokó j a tm o sfe ry  og ran icza  e fe k ty w n ą  zdolność ro z 
dzielczą do co n a jm n ie j 1" .

T ru d n o  ch y b a  p rzecen ić  korzyści z tak iego  te leskopu . M ożliw ość o b se r
w ac ji zak resów  u tra fio le to w eg o  i podczerw onego  p rzy  jednocześn ie  ta k  
w ysok iej zdolności rozdzielczej o tw ie ra  ca łk iem  now e p e rsp ek ty w y  p rzed  
a s tro n o m ią  ob se rw acy jn ą . S ta je  się m ożliw e w y znaczan ie  p a ra la k s  t r y 
g onom etrycznych  gw iazd  k ilk a k ro tn ie  dalszych  n iż  je s t to  m ożliw e p rzy  
o b se rw ac jach  z Z iem i. B ra k  t ła  n ieb a  um ożliw i sięgn ięcie  do gw iazd 
100 razy  słabszych  n iż  na js łab sze  o b serw o w an e  z po w ierzch n i Z iem i przez 
na jw ięk sze  te leskopy , a  z a tem  np. s tan ie  się m ożliw e ob se rw o w an ie  ce- 
feid  w  g rom adzie  g a lak ty k  Virgo. P rzyczyn iłoby  się to  do ogrom nego 
u d o k ład n ien ia  ska li odległości m iędzyga lak tycznych . U ltra fio le to w a  sp ek 
tro sk o p ia  g a la k ty k  m oże rzucić  zupe łn ie  now e św ia tło  n a  zag ad n ien ie  ich 
ew olucji. S ta n ą  się m ożliw e p recy zy jn e  b a d a n ia  s tru k tu ry  od leg łych  g a 
la k ty k  i k w azarów . W reszcie  dz ięk i zao b serw o w an iu  w ie lu  znaczn ie  d a l
szych g a la k ty k  i p o m ierzen iu  ich p rędkości rad ia ln y ch  ko losa ln ie  w z ro 
sną  nasze in fo rm ac je  o W szechśw iecie i, być m oże, u zyska  się a rg u m en ty  
p rzesąd za jące  c h a ra k te r  ew o luc ji W szechśw iata .
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Teleskop kosmiczny stanie się (podobnie jak  O bserw atorium  K itt Peak) 
teleskopem „narodow ym ” zarządzanym  przez specjalny Space Telescope 
Science Institute. Jego uruchom ienie, o ile nie pojaw ią się jakieś p rze
szkody, spodziewane jest w  latach osiemdziesiątych.

T O M A S Z  K W A S T

Czy sposób na wyznaczenie m asy pu isara w M gławicy K rab?

B rak było dotychczas bezpośrednich danych obserw acyjnych o masach 
pulsarów . M etody stosowane zazwyczaj do oceny m asy gwiazd norm al
nych okazują się n ieprzydatne dla gwiazd neutronow ych (jakim i są pul- 
sary), złożonych z m aterii nadgęstej i m ających średnice rzędu co n a j
wyżej k ilkunastu  kilom etrów . Istn ieje oczywiście dość dobrze rozw inięta 
teoria gwiazd neutronow ych, w ykorzystująca z jednej strony współcze
sną teorię przestrzeni, czasu i graw itacji, jak ą  jest ogólna teoria w zględ
ności, z drugiej zaś — teorię m aterii jądrow ej, korzystającą z danych 
fizyki jądrow ej. P rzew idyw any przez tę teorię zakres w artości m asy 
konfiguracji m aterii nadgęstej, przy których konfiguracje te  mogą tw o
rzyć stabilne gwiazdy neutronowe, wynosi od 0,5 do ok. 2 mas słonecz
nych; w różnych w ersjach teorii przedział powyższy ulegał w jedną lub 
w dw ie strony zwężeniu lub poszerzeniu.

O pulsarze tkw iącym  w ew nątrz M gławicy K rab, pozostałości po w y
buchu gw iazdy supernow ej z 1054 r., sądzi się zazwyczaj, iż m a on masę 
w pobliżu dolnej granicy dozwolonego przedziału mas. Gdy ostatnio 
przy użyciu teleskopu prom ieniow ania gam m a stw ierdzono obecność linii 
w idm owej o energii 400 keV z tego puisara, w ysunięto przypuszczenie, 
iż może to być przesunięta w  silnym  polu graw itacyjnym  tego pu isara 
linia 511 keV, pochodząca z an ihilacji pary  e~—e+ przy powierzchni. 
Pow stanie powyższego przesunięcia energetycznego linii m ożna w  sposób 
elem entarny w yjaśnić pracą w ykonaną przez .wysokoenergetyczny foton 
w ydostający się z nadzwyczaj silnego pola sił ciążenia. Oceniona na pod
staw ie wzorów relatyw istycznych w artość m asy pu isara wynosi ok. 1,4 
masy Słońca. W artość ta  jest znacznie wyższa od dopuszczalnego przez 
różne terie m inim um  masy stabilnej gw iazdy neutronow ej.
W edług Nature  266, 696 (1977).

B r .  K U C H O W I C Z

W szystkie gwiazdy są podwójne?

H. A. Abt i S. Levy ze statystycznych badań próbki gwiazd typów F  i G 
w ywnioskowali, że praktycznie wszystkie gw iazdy posiadają towarzyszy 
gwiazdowych lub nie-gwiazdowych, o krótkim  okresie obiegu (1). Próbkę
i zastosowane m etody analizy ponownie spraw dził D. B ranch (2). W yka
zał on, że ze względu na większą od pojedynczych jasność nierozdzielo- 
nych przez obserw acje gwiazd podwójnych, do próbki włączono podwójne 
z większego obszaru przestrzeni niż pojedyncze — dla określonej w idzial
nej wielkości gwiazdowej. Z rozkładu liczby gwiazd o danej jasności, 
drogą ekstrapolacji w ydedukow ał, że dla m as niższych niż gwiezdne cał
kow ita liczba krótkookresow ych składników  w tórnych pow inna być rów 
na liczbie gwiazd w  próbce, czyli że wszystkie gw iazdy posiadają krótko-
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okresowych towarzyszy. Jest to potw ierdzeniem  konkluzji A bta i Le- 
vy’ego, jednak  w spólna dla obu prac jest do przyjęcia dopiero po doko
nanej przez B rancha korekcie rozkładu obiektów  w  próbce.

(1) H. A. Abt, S. Levy, Astrophys. J. Suppl., vol. 30, 273, 1976.
(2) D. Branch, Astrophys. J., vol. 210, 392, 1976.

Z. P A P R O T N Y

W yrzuty kw azarów  z galaktyk

Zdaniem  A rpa, kw azary  i inne obiekty o dużym poczerw ienieniu widma, 
są w yrzucane ze w zględnie bliskich i wolnych galaktyk. Przegląd sze
regu  par typu galaktyka — towarzysz u jaw nił dw a przypadki, w  których 
z tak ą  parą zw iązany jest kw azar (1). O bserw ując parę galaktyk 
NGC 5297—5296, w ykryto jasny w yrzut m aterii z tow arzysza w  k ierunku 
kw azara. W pobliżu NGC 5297, dużej i jasnej galaktyki typu Sc lub Sbc, 
leży m niejsza galaktyka tow arzysząca NGC 5296. Najbliższym  względem 
NGC 5296 obiektem  gw iezdnym  jest oznaczony jako BSO I obiekt w yka
zujący cechy kw azara, z redshiftem  wynoszącym około 0,96. Fotografie 
w ykonane pięciom etrowym  teleskopem  palom arskim  ujaw niły  jasne w y
pustki z obu strony NGC 5296. W ypustka skierow ana w stronę NGC 5297 
jest szersza i słabsza w porów naniu ze skierow aną ku kw azarow i. Ta 
dodatkowo posiada rodzaj ją d ra  rozciągającego się od ją d ra  galaktyki 
NGC 5296. Możliwość przypadkowego sąsiedztw a odległego kw azara 
i w ybranej galaktyki w ydaje się mało praw dopodobna. Podobne sąsiedz
two posiadają galaktyki NGC 3726, NGC 3407, NGC 2081, NGC 772, 
NGC 227, NGC 5660, NGC 5886. (2)

(1) H. A rp et al., Astrophys. J. Lett., vol. 198, L3, 1975.
(2) H. Arp., Astrophys. J. Lett., vol. 210, L59, 1976.

Z . P A P R O T N Y

R adioecha Storm era — sygnałam i interpretow anym i jako tw orzące obraz 
te lew izyjny  na zasadzie kreślenia lin ii poziom ych

O d  r e d a k c j i :  Spraw a zagadkowych „sygnałów ”, jakoby nadaw a
nych przez Pozaziem ską Cywilizację, jest tem atem  licznych spekulacji 
numerologicznych, jako że większość autorów  *) doszukuje się zakodo
wanego sensu w  liczbach wyrażonych w ielkością opóźnień poszczegól
nych sygnałów. W śród specjalistów  zajm ujących się problem em  łączności 
z obcymi cywilizacjam i panu je natom iast dość zgodna opinia, że owe 
„radioecha” nie m ają nic wspólnego z rozum nym i istotam i spoza Ziemi. 
Zamieszczony poniżej artykuł stanowi streszczenie zgłoszonego m aszyno
pisu, zaw ierającego w yniki k ilkuletnich dochodzeń Autora. P ublikujem y 
tu jedynie zarys m etody pozw alającej na u tw orzenia „obrazu telew izyj
nego sygnałów ” i próbę „rekonstrukcji” przekazu inform acji, jakie do
m niem ana Cywilizacja tu  zakodowała. A utor wychodzi z założenia, że 
hipotetyczni nadaw cy sygnałów uw ażają siebie za „m ądrzejszych” od 
nas, więc przem aw iają do nas tak, byśmy ich zrozumieli — podając 
np. rysunki figur geom etrycznych o elem entach pow tarzających się 
w różnych kom binacjach, tak  by w yrażały one bądź pew ne reguły m a
tem atyczne, bądź podstawowe praw a przyrody (fizyki, chemii, może bio
logii, może astronom ii?). A utor dostrzega także, że niektóre „inform acje”

*) p a t r z  „ U r a n ia ”  n r  4 1 7 z 1975 r .  o ra z  n r  8 z 1977 r.
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jak  gdyby pow tarzały się, tłum aczy to tym, że „m ądrzejszy” s ta ra  się 
„głupszem u” tłum aczyć coś różnym i sposobami. A utor dopuszcza także 
możliwość innych rozwiązań. Być może, że zainteresow anym  Czytelnikom  
uda się odnaleźć różne związki, k tóre uszły uwadze Autora, ale być może 
również, że uda się wykazać, iż cała „żonglerka” liczbam i nie prowadzi 
do niczego... (L. Z.)

Geneza m etody

Po długich dociekaniach (i studiach lite ra tu ry  przedm iotu) doszedłem do 
wniosku, że pozornie bezładny uk ład  liczb serii 8-11-15-8-13-3-8-8-8-12- 
-15-13-8-8 może być uform ow any w  konkretny  program  m atem atyki, dla 
którego kluczem będzie p o l e  i n f o r m a c j i  utw orzone z pew nych 
liczb. Powinien to być k w ad ra t lub prostokąt o bokach w yrażonych 
przez liczby pierw sze (rozważałem  także koło — nie prowadziło to jed 
nak do celu). U tworzony obraz pow inien się rzucać w  oczy każdem u, 
zm uszać w sposób natarczyw y do analizow ania. Już w  pierwszej fazie 
rozw ażań brałem  pod uw agę możliwość, że prócz „zw racania uw agi” 
obraz może zaw ierać jakąś zakodow aną treść.

Budow a obrazu

Zakładam  więc, że polem inform acji jest prostokąt utw orzony z pewnej 
liczby poziomych linii o długości 11 jednostek*). Dla przytoczonej serii 
sygnałów, w której sum a liczb wynosi 138, utw orzenie prostokąta w y
m aga 13 linii, w ykreślonych w odstępach jednostki; zaw iera on 11 X 13 =

143 punkty, w których kolejne sygnały można odwzorować w  podobny 
sposób, w  jak i tw orzy się obraz na ekran ie telew izora (diagram  A). 
W przypadku drugiej serii sygnałów 15-9-4-8-13-8-12-10-9-5-8-7-6 sum a 
liczb wynosi 114; a więc dla u tw orzenia pola (będzie to kw adrat) w y sta r
cza II  linii (11 X 11 =  121 punktów , diagram  B). W analogiczny sposób 
można w ykreślić obrazy dla pozostałych serii sygnałów.

P unkty  odpow iadające poszczególnym sygnałom (tzn. opóźnieniom ra- 
dioecha) zaznaczone są w sposób w yróżniający się i oznaczone są kolej
nymi literam i alfabetu. W yjątkiem  od tej reguły są na d iagram ie A — 
punkty  P i O' (jako „początek” serii oraz środek kw adratu  BC K J); przez 
O oznaczono środek pola inform acji na obu diagram ach. N a diagram ie B 
literam i alfabetu  oznaczono także inne punkty  charakterystyczne uzu
pełniające rysunek. Dla u ła tw ien ia „odliczania” punktów  służą oznacze
nia cyfrowe na obrzeżach diagram u (linie „zerowe”).

Co przedstaw iają diagram y A  i B?

Na d i a g r a m i e  A rzucają  się w  oczy:
1. K w adrat BCK J o boku 8 (jednostek) w raz z p rzekątną BK, na k tó

rej znajdu ją się punk ty  E, O ' i H, przy czym EO ' =s 2 • Ó'H.

*) Można postawić zarzut, że w ystępujące tu  liczby — to „ziem skie” sekundy, 
jednostki na pewno nieznane hipotetycznym  nadawcom  sygnałów. Nie jest to jed 
nak  zarzut isto tny : opóźnienia m ożna m ierzyć innym i jednostkam i czasu, wówczas 
w ystępujące tu  liczby zastąpią inne, do nich propoporejonalne. Inna rzecz, że 
wówczas liczby odpowiadające 11 lub 13 nie będą liczbami pierw szym i (uwaga re
dakcji).
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2. T ró jk ą t p ro s to k ą tn y  EGH , w  k tó ry m  EH  =  3] 2, H G  =  2 I 2, a  p rze- 
c iw p ro s to k ą tn a  EG  =  I 2 6 = ^ 2 -  I 13. L iczby  ) 2 i I 26 p o w ta rz a ją  się 
tak że  w  innych  m ie jscach  d iag ram u .

3. C z te ry  osie u k ła d u  p rz e c in a ją  się w  O, stan o w iący m  śro d ek  p rze - 
c iw p ro s to k ą tn e j tró jk ą ta  EGH.

4. P u n k ty  P D IL J  tw o rzą  po łow ę specyficznego o śm ioką ta  forem nego  
o bokach  n ap rzem ian  w ynoszących  I 25 1 I 26

5. L in ie  PD  i A F  są rów no leg łe  (m ają  d ługość V25), ró w n ież  EG i JL  
są rów noleg łe  (długość 126).

D iag ram  A. W yróżn ione zaczern ien iem  p u n k ty  P -A -B -C -D -E -F -G -O '-H - 
- I - J -K -L  o d p o w iad a ją  sygnałom  (opóźnieniom  echa w  sekundach ) serii 
8-11-15-8-13-3-8-8-8-12-15-13-8-8. K oło op isane  n a  tró jk ą c ie  ze środk iem  
w  O n ie  je s t styczne do lin ii BC

6. P rzez  p ro w ad zen ie  różnych  lin ii do boków  u k ła d u  p ro s to k ą ta  pola , 
łączen ie  pu n k tó w , zak re ś lan ie  łu k ó w  itp ., tw o rzą  się da lsze  fig u ry  w  k tó 
rych  zależności boków  i k ą tó w  w y ra ż a ją  liczby  1 : 3 ,  X:\J  2, 7 : 11, y/26 
itd . \J2 zda je  się w y rażać  s to sow aną  tu  jed n o s tk ę  m iary .
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Również ciekawe konfiguracje przedstawia d i a g r a m  B :
1. Kwadrat BDŁL  o boku 7 (tu — punkt D dorysowany).
2. Dwa trójkąty: A JM  i H FK  —  zwrócone „strzałkami” przeciwnie.
3. Jeżeli na tych trójkątach opiszemy koła, to ich środki znajdą się 

w jednakowych odległościach od środka kwadratu BDŁL. Natomiast 
środki kół wpisanych znajdu ją się w  równych odległościach od środka 
kwadratu pola.

0

2

3

4

5 -

6-

1

B- 

3 

10

\ L

Diagram B. Wyróżnione punkty A-B-C-E-F-G-H-I-J-K-L-Ł-M odpowia
dają sygnałom serii 15-9-4-8-13-8-12-10-9-5-8-7-6. Pozostałe, nie wyróż
nione zaczernieniem punkty (także D), zostały dorysowane dla potrzeb 
interpretacji

4. Ciekawa zależność: Iloczyn pól obu trójkątów  A JM  i H FK  jest 
równy podwojonej sumie pól kwadratu BDŁL i prostokąta BPQL: 
31,5 • 4 = 2(49 + 14) =  126.

5. Diagram B zawiera pozatem całe bogactwo różnych figur geome
trycznych, w których występują zależności podobne jak  w  diagramie A.

Interpretacja

Należy spodziewać się, że rzeczywiście pierwsza seria sygnałów nada
nych przez (hipotetyczną —  przyp. red.) sondę pow inna była zawierać 
wskazówki porozumiewania się z odbiorcą na Ziemi. Niemożność wska-
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zania k tóra z zarejestrow anych przez S tórm era jest tą  pierw szą (tylko 
zakładam y, że to jest seria z d iagram u A) u trudn ia  in terpretację . W każ
dym razie stw ierdzić wypada, że istn ieje tu  pew na regularność, w skazu
jąca że pow stałe rysunki nie są dziełem przypadku. Nie opanow aliśm y 
jeszcze „języka” porozumiewawczego, ale już zarysow ują się pew ne su
gestie co do zakresu treści przekazu.

I tak  — układ połowy ośm iokąta P D IL J może stanow ić symboliczne 
w yobrażenie zw ierciadła parabolicznego, układ  figur może zaw ierać in 
form acje o rozkładzie przestrzennym  np. kwazarów. Związek między 
polami tró jkątów  i kw adratu  z prostokątem  nasuw a analogie z niektóry
mi praw am i fizyki (np. e =  mc2 albo 2s = gt2). U kład figur na d iag ra
mie A w raz z ośm iokątem  zaw ierać zdaje się sposób obliczania w artości 
liczbowej jt. G rupa sygnałów 12-14-14-12-8 tw orzy jak  gdyby układ  prze
strzenny, w skazując na ew entualność p ierw iastków  — magnezu, krzemu, 
tlenu — połączonych w jakiś związek (może ortosylikat magnezu?) m a
jący znaczenie dla istnienia hipotetycznych istot *). Są to oczywiście tylko 
sugestie...

Jeżeli zaw arty  w seriach sygnałów „w ykład m atem atyki dla ludzi 
Ziemi” jest wyłącznie dziełem przypadku, to — jeżeli ten przypadek po
w tórzy się z tą  sam ą żelazną logiką przy rozszyfrow aniu „w ykładu” 
z innych dziedzin wiedzy (fizyka, astronom ia, biologia), to będzie to 
Przypadek przez „duże P ”.

WIESŁAW B O Ż Y M

U w a g i  k o ń c o w e  r e d a k c j i :  D okonując pewnych skrótów  m o
gliśmy tu  i owdzie spaczyć zasadnicze myśli Autora, bądź w prow adzić 
niedomówienia. „Przekaz” Pozaziemskich Cywilizacji nie musi stanow ić 
„w ykładu” z którego m am y — my „głupsi” — od nich czegoś się n a 
uczyć. Zaw iera on — w edług A utora — jedynie w  zw artej form ie podane 
reguły m atem atyczne i p raw a przyrody (może w podobnej formie, w  ja 
kiej w początku ub. stulecia podał je  H oene-W roński?). Pow tarzające 
się liczby jak  \J2 i inne nie są oczywiście „liczbam i m agicznym i”, ich 
system atyczność nie m a służyć do rozw iązania jak iejś „tajem nicy” (jak 
to widzieć chcą niektórzy „piram idologow ie”), w skazują jedynie na usy
stem atyzow aną budowę obrazu na diagram ach. Ta w łaśnie regularność 
i zadziw iająca harm onia w iązanek figur m ają zwrócić naszą uw agę (jeśli 
zostały one rzeczywiście zaprogram ow ane) i zachęcić do analizy. (L. Z.)

OBSERWACJE

Komunikat nr 6/77 Centralnej Sekcji Obserwatorów Słońca P.T.M.A.

Po blisko rocznym niezbyt w yraźnym  rozw oju 21 cyklu w  czerwcu br. 
zaczęło się w reszcie na Słońcu bardziej zdecydowane produkow anie 
plam. Prow izoryczna średnia m iesięczna w zględna liczba W olfa za

czerwiec 1977 r................R s= 40,2
W czerwcu na widocznej tarczy Słońca odnotowano pow stanie 9 grup 

plam  słonecznych. W tym : 3 grupy średniej w ielkości i jedna duża grupa 
o m aksym alnej odnotow anej pow ierzchni pk. 1750 jednostek. P lam y na

*) Autor om aw ia to bardziej szczegółow o, tu przytaczam y tylko niektóre w y 
jątki (p rzy p . red.).
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ta rczy  S łońca  w idoczne by ły  w e w szystk ich  d n iach  m iesiąca. N a uw ag ę  
zasługu je  n iew ie lk a  g ru p a  p lam  p o w sta ła  n a  szerokości he liog ra ficzne j 
ok. + 3 °  i d ługości hel. ok. 214° w g C arringtona-.

Ś red n ia  m iesięczna  k o n sek u ty w n a  liczba  W olfa z 13 m iesięcy  za
grudzień 1976 r................ R =  15,0

a  w ięc  ju ż  zdecydow an ie  w zrosła  i — ja k  w sk azu je  do tychczasow y p rz e 
bieg zm ian  ak tyw nośc i — będzie  w  ciągu  k ilk u  n as tęp n y ch  m iesięcy  n a 
da l zdecydow an ie  w zrastać . S zacunkow a śre d n ia  m iesięczna  po w ie rzch 
n ia  p lam  za

czerw iec 1977 r.................S =  717 • 10~c,
czyli w zrosła  w  p o ró w n an iu  do m iesiąca  poprzedn iego  7 -k ro tn ie .

W ykorzystano : 330 o b serw acji 21 o b se rw a to ró w  w  30 dn iach  o b se rw a 
cyjnych.

D ąb row a G órn icza, 6 lipca  1977 r.
W A C Ł A W  S Z Y M A Ń S K I

Raport VI o radiow ym  prom ieniow aniu Słońca

su

Ś red n ia  m iesięczna  s tru m ien i dz iennych  -— 6,0 su  (30 dn i obserw acji). 
Ś red n ia  m iesięczna  w skaźn ików  zm ienności — 0,23.

Z ałączony  ry su n ek  dobrze  o d zw ierc ied la  p rzeb ieg  rad io w e j ak tyw nośc i 
S łońca w  tym  m iesiącu . Z aobserw ow ano  w  sum ie 15 z jaw isk  n iezw y 
kłych, w  k tó ry ch  ja k  zw yk le  p rzew aża ły  b u rze  szum ow e (w ystąp iły  
12-krotn ie). Jed en  z w ybuchów , na leżący  do b u rzy  z d n ia  8 VI, osiągnął 
poziom  150 su. In n e  z jaw isk a  n ie  p rzek roczy ły  poziom u 100 su.

T o ruń , 5 lipca  1977 r.
K A Z I M I E R Z  M.  B O R K O W S K I

Ostatnia grupa plam  20 cyklu aktyw ności Słońca

M inim um  p lam o tw órcze j ak ty w n o śc i S łońca w y stąp iło  w  czerw cu  1976 r. 
(k o m u n ik a t CSOS n r  1/77).

N a czasie chyba będzie  p rzypom nieć , że m o m en t m in im u m  je s t to  m o
m en t n a jm n ie jsze j p lam o tw ó rcze j ak ty w n o śc i S łońca  n a  p rze łom ie  dw óch
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sąsiednich cykli. W tym  czasie w ystępują przew ażnie plam y zarówno no
wego, jak  i starego cyklu. Dlatego plam y poprzedniego cyklu ukazują się 
w  niewielkiej ilości rów nież i po w ystąpieniu m inim um , tzn. w  czasie 
trw ania następnego cyklu.

Również i obecnie, po w ystąpieniu m inim um , gdy już w  coraz w ięk
szej ilości produkow ane były plam y nowego cyklu, ukazyw ały się także 
i plam y starego, 20 cyklu.

Już po w ystąpieniu m inim um  odnotow aliśm y grupy starego cyklu: 
w  lipcu 1976 i-. — 2 grupy, w  sierpniu — 4 grupy, w e w rześniu — 1 gru
pa, w październiku — 2 grupy, w  grudniu  — 1 grupa i w  lu tym  1977 r. — 
1 grupa.

Obecnie po czteromiesięcznej przerw ie znów ukazała się na pow ierzch
ni Słońca niew ielka „zabłąkana” grupa p lam  20 cyklu. G rupa ta  sk ła
dała się z dwóch m ałych plam ek o pow ierzchni ok. 2 m.cz.p.p.s. G rupa 
ukazała się w dniu 24 czerwca 1977 r. na szerokości heliograficznej 
ok. + 3 °  i długości hel. ok. 214° wg C arringtona.

Bardzo praw dopodobne jest, że będzie to już osta tn ia g rupa plam  
20 cyklu.

Żarki-Letnisko, czerwiec 1977 r.
W A C Ł A W  S Z Y M A Ń S K I

KRONIKA HISTORYCZNA

Bohdan Zaleski 1887—1927

W roku bieżącym m ija  pięćdziesiąta rocznica śm ierci B ohdana Zaleskie
go, kierow nika i organizatora O bserw atorium  Poznańskiego, niezm ordo
wanego i pełnego zapału obserw atora.

Bohdan Zaleski urodził się w  K aliszu 12 października 1887 r. jako syn 
zamożnych ziem ian kresowych. W ykształcenie średnie uzyskał w  gim na
zjum  w Żytom ierzu, które ukończył w  1905 r. N astępnie odbył studia 
astronom iczne w  uniw ersytecie w  Odessie. Tam  pod kierunkiem  A. Ko- 
nonowicza (1850—1910) i A. Orbińskiego (1869—1928) wyspecjalizow ał się 
w astrom etrii, do k tórej przejaw iał w yraźne zam iłow anie i ta lent. Jesz
cze jako student podjął pracę nad badaniem  szerokości geograficznej 
obserw atorium  w  Odessie. Ukończywszy w  1909 r. studia doskonalił się 
w astrom etrii pod kierow nictw em  w ybitnych astrom etrystów  pułkow - 
skich I. Bonsdorffa (1879—1950), T. W ittram a (1854—1915) i F. Renza 
(1860—1942). Po zdaniu w 1911 r. egzam inu państw owego objął w  Pułko- 
w ie stanowisko astronom a nadetatowego. W 1913 r. został przeniesiony 
do filii O bserw atorium  Pułkowskiego w N ikołajew ie jako astronom  e ta 
towy. Od razu rozpoczął ak tyw ną działalność obserw acyjną i dydaktycz
ną. W krótce jednak  norm alny tok pracy zakłóciły w ydarzenia I W ojny 
Światow ej, Rewolucji Październikow ej i w ojny domowej. Zaleski powo
łany do w ojska spędził w nim  okres wojny. W róciwszy potem  do Niko- 
ła jew a niezwłocznie podjął p rzerw ane prace. Czas w ypełniały m u obser
wacje, w ykłady m atem atyki i m echaniki na politechnice oraz opracow y
w anie podręcznika astronom ii praktycznej. P row adzone przez niego 
prace astronom iczne dotyczyły opracow ania katalogu rektascensji 122 
gwiazd oraz w yznaczania szerokości geograficznej N ikołajew a i Fułkow a, 
jak  rów nież analizy system u deklinacji otrzym yw anych kołem  w ertykal-
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nym  Repsolda w  Nikołajewie. P race te  też zostały przerw ane, tym  razem  
przez aresztow anie pod niesłusznym  zarzutem . Uwolniony po w yjaśnieniu 
spraw y Zaleski opuścił N ikołajew. Przez jakiś czas w ykładał m atem a
tykę w  K am ieńcu Podolskim.

Jesienią 1921 r. Zaleski przybył do Polski i zaraz na początku następ
nego roku został zaproszony przez U niw ersytet Poznański na stanowisko 
zastępcy profesora astronom ii i k ierow nika powstającego O bserw atorium  
Astronomicznego. Z w łaściw ym  sobie zapałem  rozpoczął prace przy orga
nizowaniu powierzonej m u placówki.

O bserw atorium  Poznańskie powstało w krótce po zakończeniu I W ojny 
Światowej, a b ra ł w  tym  udział w ybitny polski astronom , K azim ierz 
G raff (1878—1950), podówczas obserw ator w  obserw atorium  w  Bergedorf 
pod H am burgiem . G raff w ybrał miejsce dla O bserw atorium  oraz w yasy
gnował większą kw otę na zakup wyposażenia, jednakże ostatecznie nie 
p rzyjął zaproszenia na katedrę. W rezultacie rola właściwego organiza
to ra  O bserw atorium  przypadła Zaleskiemu.

Zaleski uzupełnił wyposażenie instrum entalne O bserw atorium  częścio
wo drogą zakupów a częściowo darow izn tw orząc ostatecznie placówkę 
o charakterze astrom etrycznym . P ierw sze jego prace dotyczyły w yznacza
nia szerokości geograficznej O bserw atorium  oraz badania jego zegarów. 
Były to jednak  prace wstępne. G łówną pracę w ykonał przy użyciu małego 
koła południkowego Repsolda (średnica koła 42 cm, średnica obiektywu 
80 mm, długość ogniskowa 88 cm). Był to katalog deklinacji 486 gwiazd. 
Został on w rekordow ym  czasie opracowany i przygotow any do druku 
a Zaleski w ysunął śm iałą koncepcję w ykonania dalszego ciągu obserw a
cji, tym  razem  dotyczącego półkuli południowej, w  Nowej Zelandii. Tego 
już jednak  nie zdążył zrealizować.

Zaleski w ykazywał niezw ykłą aktyw ność nie licząc się przy tym  zu
pełnie z możliwościami swego niezbyt mocnego organizm u. Działał nie 
tylko jako kierow nik O bserw atorium , w ykładow ca i obserw ator. W 1923 r. 
uzyskał w U niw ersytecie Jagiellońskim  doktorat. N ależał do członków 
założycieli Polskiego Tow arzystw a Astronomicznego, wchodził też w  skład 
Polskiego Narodowego K om itetu Astronomicznego. W 1924 r. uczestniczył 
w zjeździe geodezyjnym państw  bałtyckich w  H elsinkach jako członek 
delegacji polskiej.

P raca  ponad siły w yzwoliła w jego organizm ie chorobę, k tó ra  czyniła 
coraz szybsze postępy. Późną jesienią 1926 r. pomimo złego stanu zdrow ia 
przyjechał do K rakow a na habilitację. Do Poznania wrócił już traw iony 
gorączką. Zm arł 6 stycznia 1927 r. a więc nie m ając jeszcze ukończonych 
40 la t życia.

P R Z E M Y S Ł A W  R Y B K A

KALENDARZYK ASTRONOMICZNY

Opracował G. Sitarski Październik 1977 r.

Słońce

Przesuw a się po ekliptyce coraz niżej pod płaszczyznę rów nika niebie
skiego, w  związku z czym w  ciągu m iesiąca dnia ubyw a o dw ie godziny; 
w W arszawie 1 października Słońce wschodzi o 5h36m, zachodzi o 17ll14>",
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a 31 października wschodzi o 6*>29>‘>, zachodzi o 16>>10i». W październiku 
Słońce wstępuje w znak Skorpiona (Niedźwiadka).

W dniu 12 października nastąpi całkowite zaćmienie Słońca, w Polsce 
niestety niewidoczne. Zaćmienie widoczne będzie na Oceanie Lodowatym, 
na Oceanie Spokojnym, w Ameryce Północnej i na Kamczatce. Maksy
malny czas trw ania fazy zaćmienia całkowitego wynosi nieco ponad 
dwie i pół minuty. Zaćmienie należy do serii która rozpoczęła się 
w 1599 roku.

Dane dla obserwatorów Słońca (na 13'1 czasu środk.-europ.)

Data
1977 P Bo Lo Data

1977 P Bo L„

o o 0 o 0 0
X 1 -1-26.04 +  6.68 346.52 X 17 +  26.14 +  5.66 135.44

3 + 26.16 +  6.58 320.12 19 +  26.02 + 5.50 109.06
5 + 26.24 +  6.48 293.74 21 +  25.86 +  5.34 82.68
7 +  26.30 +  6.36 267.35 23 4 25.68 +  5.16 56.30
9 + 2P.32 +  6.24 240.96 25 + 25.46 + 4.98 29.92

11 +  26.32 +  6.10 214.58 27 + 25.22 +  4.80 3.55
13 +  26.29 +  5.96 188.20 29 + 21.94 + 4.60 337.18
15 + 26.23 +  5.82 161.82 31 +  24.64 + 4.41 310.80

P — kąt odchylen ia  osi obrotu Słońca m ierzony od północnego w ierzchołka  
tarczy.

Bo, Lo — heliograficzna szerokość i d ługość środka tarczy.
27dł9h29m — heliograficzna długość środka tarczy w yn osi 0°.

Księżyc
W pierwszej połowie miesiąca będziemy mieli ciemne, bezksiężycowe 
noce, bowiem kolejność faz Księżyca jest w październiku następująca: 
ostatnia kwadra 5<110h, nów 12d22h, pierwsza kwadra 19'U4li, pełnia 
27'tl1'. W perygeum Księżyc znajdzie się 15, a w apogeum dwukrotnie, 
3 i 31 października.

Planety i planetoidy
W pierwszej dekadzie października mamy jeszcze niezłe warunki obser
wacji M e r k u r e g o ;  odnajdziemy go rankiem nisko nad wschodnim 
horyzontem, ale świecącego jak gwiazda —1 wielkości. Natomiast znacz
nie wyżej nad horyzontem i jaśniej (—3.4 wielk. gwiazd.) błyszczy na 
porannym niebie W e n u s .

M a r s  wschodzi już ponad dwie godziny przed północą, świeci na 
niebie jak gwiazda około +0.5 wielkości i wędruje wśród gwiazd prze
chodząc w ciągu miesiąca z gwiazdozbioru Bliźniąt do gwiazdozbioru 
Raka. Natomiast J o w i s z  wschodzi kilka godzin przed północą, prze
bywa w gwiazdozbiorze Bliźniąt, gdzie świeci jak gwiazda —2 wielkości; 
przez lunety możemy obserwować ciekawe zjawiska w układzie czterech
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n a jja śn ie jszy ch  księżyców  Jow isza. S a t u r n  w idoczny  je s t w  d ru g ie j 
połow ie nocy w  gw iazdozb io rze  L w a  ( i - 0.8 w ie lk . gw iazd.). U r a n ,  
N e p t u n  i P l u t o n  p rzeb y w a ją  n a  n ieb ie  zb y t b lisko  S łońca i są 
niew idoczne. N ie je s t też  w idoczna żad n a  z cz te rech  n a jja śn ie jszy ch  p la 
netoid .

M eteory

W  p aźd z ie rn ik u  od 16 do 26 p ro m ien iu ją  O rionidy. R a d ia n t m e teo rów  le 
ży n a  g ran icy  gw iazdozb io rów  O riona  i B liźn ią t i m a  w sp ó łrzęd n e : rek t. 
6h24m, dek i. + 1 5 ° . M aksim um  ak tyw nośc i p rzy p ad a  n a  21 p aźd z ie rn ik a , 
a le  w a ru n k i o bserw ac ji są  racze j n ieko rzystne , chociaż w  okres ie  do b re j 
w idoczności m oglibyśm y zaobserw ow ać sp ad ek  n a w e t do 30 m eteo rów  
w  ciągu  godziny. O rion idy  są p raw d o p o d o b n ie  zw iązane  z o rb itą  kom ety  
H alleya.

*

* *

l/2 'l O 22ll28"> kończy  w ęd ró w k ę  po ta rczy  Jow isza  cień  jego  3 k s ię 
życa; sam  księżyc 3 przechodzi n a  tle  ta rczy  p la n e ty  dop iero  od l !'2m do 
31152111. w  ty m  czasie księżyc 2  zm ierza  w  k ie ru n k u  b rzegu  ta rczy  p lan e ty , 
lecz n ie  d o c ie ra jąc  do n ie j zn ik a  nag le  w  c ien iu  Jo w isza  o 31'43 |u (obser
w u jem y  począ tek  zaćm ienia).

3/4*1 K siężyce 2 i 1 o raz  ich cien ie  p rzechodzą  n a  tle  ta rczy  Jow isza. 
C ień księżyca 2 w ę d ru je  po ta rc z y  p la n e ty  od 221i,4m do 0h42m, n a to m ias t 
sam  księżyc 2 od 0li45>n do 3 '123!n. O b se rw u jem y  też  początek  p rze jśc ia  
księżyca 1 i jego  c ien ia : księżyc 1 rozpocznie  p rze jśc ie  o 31>24m, a le  jego 
c ień  w idoczny  je s t ju ż  od 2h7,n.

4'l22ii Z łączen ie  Jo w isza  z K siężycem  w  odległości 5°.
4/5'l O 23*115™ o b se rw u jem y  począ tek  zaćm ien ia  1 księżyca Jow isza ; 

koniec zak ry c ia  tego  księżyca p rzez  ta rc z ę  p la n e ty  n a s tą p i o 2>i50ra.
5 d W ieczorem  księżyc 2 u k ry ty  je s t za  ta rc z ą  Jow isza , a  księżyc 1 

i jego cień  p rzechodzą n a  tle  ta rczy  p lan e ty . K siężyc 1 rozpocznie p rz e j
ście o 2l!i52m, a  jego  cień  w idoczny  je s t ju ż  n a  ta rczy  Jo w isza  i ukończy  
sw ą  w ęd ró w k ę  o 22li46m. O 22lll l m o b se rw u jem y  kon iec  zak ry c ia  k s ię 
życa 2 ; ukaże  się on spoza ta rc z y  p la n e ty  z p ra w e j s trony , p a trz ą c  p rzez  
lu n e tę  o d w raca jącą . K siężyc 1 kończy  p rze jśc ie  n a  tle  ta rczy  p lan e ty  
o 24|l3"i.

6<l4i> M ars w  z łączen iu  z K siężycem  w  odl. 6 °.
7 d l 3 h P lu to n  w  z łączen iu  ze S łońcem .
8/9>l O d 231i4lm  do 2h27iii po ta rczy  Jo w isza  w ę d ru je  c ień  jego 3 k s ię 

życa. S am  księżyc 3 rozpocznie  sw oje  p rze jśc ie  n a  tle  ta rc z y  dop iero  
o 4li55i».

9‘>5>i S a tu rn  w  z łączen iu  z K siężycem  w  odl. 5°.
10/11<1 O b se rw u jem y  p rze jśc ie  księżyca 2 i jego  c ien ia  n a  tle  ta rczy  

Jow isza. O 0li41»i n a  ta rc z y  p la n e ty  p o jaw ia  się cień  księżyca  2 i p rz e 
m ierza  ta rczę , podczas gdy  sam  księżyc 2  zb liża  się do b rzegu  ta rczy ; 
o 3h18'n jednocześn ie  księżyc 2 rozpoczyna prze jśc ie , a  jego cień  kończy 
sw ą  w ędrów kę.

ll«'2ii W enus w  z łączen iu  z K siężycem  w  odległości 4°.
1 1 / 12*1 o  1119111 o b se rw u jem y  począ tek  zaćm ien ia , a  o 4li42m koniec za 

k ry c ia  1 księżyca Jow isza.
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12̂1 Całkowite zaćmienie Słońca w Polsce niewidoczne.
12/13*1 Od 22'1281« po tarczy Jowisza wędruje cień jego 1 księżyca; 

sam księżyc 1 rozpocznie przejście o 23ll44m. W  tym  czasie księżyc 2 
ukryty jest za tarczą planety. O 0li39ln cień księżyca 1 schodzi z tarczy 
planety, a o OMlm ukazuje się spoza niej księżyca 2. Księżyc 1 przechodzi 
na tle tarczy do l h55ui.

13(1151ł Mars w  złączeniu z Polluksem (w odl. 6°), jedną z dwóch ja 
snych gwiazd w  gwiazdozbiorze B liźn iąt. O 23ll10m obserwujemy koniec 
zakrycia 1 księżyca Jow isza przez tarczę planety.

14d8li Uran w złączeniu z Księżycem w  odl. 2°.
16'l 1511 Złączenie Neptuna z Księżycem w  odl. 3°.
18' 124!> Górne złączenie Merkurego ze Słońcem.
19'l2li Planetoida Pallas w  złączeniu ze Słońcem.
19/20 * Wieczorem księżyc 3 ukryje się za tarczą Jowisza, a także 

i księżyc 2 zbliża się do brzegu tarczy. O 22'>7m obserwujemy początek 
zaćmienia księżyca 2, a o 22h43m początek zakrycia księżyca 3. W  tym  
czasie do brzegu tarczy zbliża się także księżyc 1. O 0'>22»< na tarczy p la 
nety pojaw ia się cień tego księżyca, a sam księżyc 1 rozpocznie przej
ścia na jej tle o lh34m. Dalej obserwujemy kolejno: o l h36»i koniec za
krycia księżyca 3, o 2h33m koniec przejścia cienia księżyca 1, o 3h9m ko
niec zakrycia księżyca 2, a o 3h45m koniec przejścia księżyca 1.

20/21«l Obserwujemy o 21h32m początek zaćmienia księżyca 1, a o l hl m 
koniec zakrycia tego księżyca przez tarczę Jowisza.

21/22'1 Księżyce 1 i 2 oraz ich cienie przechodzą na tle tarczy Jowisza. 
Obserwujemy koniec przejść: o 21hl m cienia księżyca 1, o 21l|44'u księ

życa 2, a o 22h13m księżyca 1.
23l|13|> Słońce wstępuje w  znak Skorpiona; jego długość ekliptyczna 

wynosi wówczas 210°.
2 4 l l12 l1 Jow isz nieruchomy w  rektascensji.
26/27‘l Obserwujemy serię ciekawych żjaw isk w  układzie księżyców 

Jowisza. Wieczorem obserwujemy zaćmienie księżyca 3: początek 
o 21ł,41m, koniec o 0l>31m. O 0h41»> nastąpi początek zaćmienia księży
ca 2. O 2h15m na tarczy Jowisza pojaw i się cień księżyca 1, a o 2h25m 
nastąpi początek zakrycia księżyca 3. O 3^23™ księżyc 1 rozpocznie przej
ście na tle tarczy planety, a o 4l>26m jego cień skończy swą wędrówkę.

27/28<l Księżyc 1 przechodzi przez strefę cienia i za tarczą Jowicza. 
O 23!l26m obserwujemy początek zaćmienia, a o 2ll50m koniec zakrycia 
tego księżyca przez tarczę planety.

28<> Księżyce 1 i 2 oraz ich cienie jednocześnie przechodzą na tle tar
czy Jowisza. Najp ierw  na tarczy planety pojaw ią się cienie księżyców: 
19l i l2m księżyca 2, a o 20''43"i księżyca 1. Potem same księżyce rozpoczną 
swoje przejście: o 2lh32m księżyc 2, o 21l'51»> księżyc 1, a w  tym  samym 
czasie cień księżyca 2 schodzi z tarczy planety. O 22h54m cień księżyca 1 
kończy swoją wędrówkę po tarczy Jowisza. Koniec przejścia księżyców 
obserwujemy kolejno w  odstępie k ilku  m inut: księżyca 1 o 24l»2m, a księ- 
życia 2 o 24*>llm ; zauważmy, że księżyc 1 „przegonił” księżyc 2 i jako 
pierwszy ukaże się w  pobliżu brzegu tarczy planety.

29'1 O 21h18m obserwujemy koniec zakrycia księżyca 1 przez tarczę 

Jowisza.

M in im a Algola (beta Perseusza): październik 2<l21h20m, 5<118h5m, 
17<l5h20m, 20('2l110m, 22tl23h()m, 25dl9h50m, 28dl6>'35m.

Momenty wszsytkich zjawisk podane są w  czasie środkowo-europej- 

skim.
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CO#EP2KAHME

B. KyXOBHM —  AHaJIMTMHeCKaH X H -  
MM?: śneMeHTOB na M apce.

T. 3 . A uopaic  — 3aTMeHHbie n e p e -  
MeHHbie 3Be3AbI Ha paCCTOHHMM ao  100 
n a p ce K  o t  C onnua.

B. KyxoBHH — OeoGeHHOCTM n ex y - 
JIHpilblX 3Be3A-

XpoiiHKa: KocMMMecKMii T ejiec- 
Kon — P asn e  cnocoG k  onpeflejieHMM 
Maccbi n y jib cap a  b  K p a60BMAH0M T y -  
M aH H O C T M ? —  P a 3 B C  B C e  3 B e 3 A b I  H B - 
JIHKDTCH flB O M H bIM M ? —  B b l6 p O C b I  K B 3 -
sapoB M3 ranaKTMK — Pa^MOsxa 
IIlTopMepa.

HaSjiioAeHHH.
McTopiinecKaji xpomiKa: B. 3a:ie- 

CKM.
A C T P O IIO M U H C C K H I-: K a j i e i i A a p b ,

Adresy Oddziałów PTMA (stan na 1.IX.1977 r.)
15-213 B ia ły s to k  — ul. M ickiew icza 1, Z akł. C hem ii UW. tel. 35-88, 35-89
42-200 C zęstochow a — S tac ja  A stro n o m iczn a  PTM A, P a rk  S tasz ica 
41-300 D ąbrow a G órn icza  — u l. 3 M aja 4/15 (p. W acław  Szym ańsk i)
39-200 D ębica — sk r. poczt. 11 (p. Jó z e f  R okoszak)
14-530 F ro m b o rk  — ul. E lb ląsk a  2 „W ieża W odna”
81-379 G d ań sk —G dynia — ul. M ickiew icza 5
44-100 G liw ice — ul. M. K ono p n ick ie j 2/2 (m gr inż. Wł. G ism an) te l. 91-53-73
86-300 G rudziądz  — ul. K rasick ieg o  5, P la n e ta r iu m  i Obs. A stron . te l. 27-94 
58-5G0 Je le n ia  G óra  9 — PI. P ia s to w sk i 18 te l. 512-37
41-501 K atow ice—C horzów  — P la n e ta r iu m  W PKiW , sk r. poczt. 10 tei. 58-51-49
25-725 K ielce — ul. S ien n a  28 ( p .  A ndrzej L etkow ski) te l. 525-29 
31-027 K rak ó w  — ul. L. S o lskiego 30/8 tel. 238-92
38-400 K rosno  n/W. — ul. N ow otk i 1 (p. J a n  W in iarsk i)
20-031 L ub lin  — ul. N ow otk i 10. In s ty tu t  F izyk i UMCS tel. 382-41 
90-113 Łódź — ul. T ra u g u tta  18 te l. 250-02 (inż. E d w ard  Kowal)
33-300 N ow y Sącz — ul. Ś n iad eck ich  6/10
10-450 O lsz tyn  — Al. Z w ycięstw a 38, P L K  tel. 59-51
45-084 O pole — ul. S trze lców  B y to m sk ich  1, MDK
27-400 O strow iec Sw. — Os. S łoneczne 8/37 (p. Je rz y  U łanow icz)
61-772 P oznań  — S ta ry  R ynek  9/10
24-100 P u ław y  — ul. K rań co w a 17/23 te l. 27-33 (p. B ogdan  Szew czyk)
26-607 R adom  — ul. Ż erom skiego  75 p. 303 a  (inż. P io tr  Ja n ick i)
71-434 Szczecin — ul. S łow ackiego  17, A kad. R olnicza (dr S t. G w izdek)
87-100 T o ru ń  — ul. K o p e rn ik a  42 te l. 228-46 
03-977 W arszaw a — ul. E g ipska  7, K lub „O rio n ”
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