
Xk-l

Po zsumowaniu wzgleclem k i pomnozeniu obydwu stron przez n

otrzymujemy

Xk Xk

J (.f(x) - J(Xk)) clx = J (x - tk)'(.f(X) - J(Xk)) clx =

Wspólczesna teoria ewolucji ukladów
planetarnych opiera sie na zalozeniu,
iz powstaja one jednoczesnie ze swymi
gwiazdami centralnymi z gestych obloków
materii miedzygwiazdowej, w których nad
wszystkimi pozostalymi silami przewazyly
w pewnym momencie sily samograwitacji.
Zalozenie to ma dzis mocna podstawe

obserwacyjna. Po pierwsze, na gest.e
obloki zbudowane z czasteczek wodoru
oraz tlenku wegla i innych zwiazków
chemicznych (tzw. obloki molekularne)
przypada ponad polowa masy osrodka

miedzygwiazdowego (budulca na gwiazdy
i planety jest wiec w naszej Galaktyce
wystarczajaco duzo). Po wtóre, naj gestsze
obloki molekularne (a wiec te, w których
sily samograwitacji sa najsilniejsze )
maja masy porównywalne z masami

gwiazd. Po trzecie wreszcie, mlode
gwiazdy wystepuja wylacznie- w oblokach
molekularnych lub w ich bezposreClnim
sasiedztwie.

W najgest.szych oblokach obserwuje sie
ruchy, które moga byc zinterpretowane
jako obrót wokól dobrze okreslonej osi.

Zgodnie z teoria, samograwitacyjne
kurczenie sie (tzw. kolaps) obloku
obdarzonego ruchem obrot.owym prowadzi

do powstania niewielkiego, stacjonarnego
obiekt.u centralnego otoczonego rozleglym

dyskiem (tzw. dyskiem akrecyjnym).
Wnetrze dysku jest równiez niemal

stacjonarne (wszelkie ruchy poza ruchem
obrotowym wokól obiektu centralnego
odbywaja sie z predkosciami duzo

mniejszymi niz lokalna predkosc orbitalna).
Faza kolapsu jest bardzo krótka, trwa
bowiem nie wiecej niz 105 lat.

Uformowany juz dysk podlega dalszej
powolnej ewolucji, w której trakcie
znajdujaca sie w nim materia czesciowo

osiada na obiekcie centralnym (proces
ten nosi nazwe akrecji), czesciowo
zas jest wywiewana w przestrzell
miedzygwiazdowa. Podczas trwajacej kilka
milionów lat fazy akrecji centralny obiekt

dysku przeksztalca sie w protogwiazde,
która od zwyklej gwiazdy rózni sie jedynie
tym, iz w jej wnetrzu nie zachodza
jeszcze reakcje jadrowe. Jednoczesnie
w calym dysku z pierwiastków i zwiazków
chemicznych, które w macierzystym
obloku znajdowaly sie w stanie gazowym,
powstaja ziarna pylowo-lodowe.
Pod wplywem grawitacji ziarna te
przemieszczaja sie nastepnie w poblize
plaszczyzny równikowej dysku.

Jesli chaotyczne ruchy skladowej gazowej
dysku (turbulencja) nie sa zbyt silne,
wedrówka ziaren jest procesem bardzo
szybkim: na dotarcie do plaszczyzny

Dyski
prot~planetarne
Michal RÓZYCZKA.

l...

zbieznosci

sum Riemanna,

Stirlinga, Wallisa

(1)

(2)

Zastanówmy sie, jak szybko ciag sum Riemanna zmierza do swojej

granicy. Zalózmy, ze funkcja J(x) ma na przedziale [a, b] ciagla

pochodna (a na koncach przedzialu, czyli w punktach x = a i x = b,

ma pochodne jednostronne). Róznice miedzy calka a suma Riemanna

mozemy zapisac nastepujaco:

b-a~-~J(Xk),n
k=l

to suma pól prostokatów o wysokosciach J(Xk) i jednakowych

podstawach b~a. Gdy J > O, suma (1) przybliza pole figury

ograniczonej od góry wykresem funkcji J(x), od dolu osia x-ów,

a z boków prostymi x = a i x = b. Gdy n -+ 00, to granica ciagu sum
b

Riemanna jest wlasnie owo pole, czyli calka J J( x) dx.
a

n U f(x)dx- b:a~f(X')) =

b- a ~ JXk-2-(.f(a) - J(b)) - n ~ (x - tk)f'(X) clx.
k=l

Xk-l

b - a JXk~(.f(xk-d - J(xd) - (x - tk)J'(X) clx.

W niniejszym artykule proponujemy Czytelnikom ciekawy

i stosunkowo prosty dowód wzorów Stirlinga iWalIisa.

Po przebrnieciu przez niezbedne przygotowania techniczne

otrzymamy nie tylko obie slawne równosci, ale tez swego rodzaju

maszyne do produkowania innych, podobnych.

Zalózmy, ze funkcja J(x) jest ciagla na przedziale domknietym [a, b].

Podzielmy ten przedzial na n równych czesci punktami

Xk = a + k b-a (k = 0,1,2, ... , n). Suma Riemanna funkcji J, danan

wzorem

Oznaczmy przez tk srodek przedzialu [Xk-l, xd (tzn. niech

tk = Xk_~+Xk) i zastosujmy wzór na calkowanie przez czesci do

kazdej z calek po prawej stronie (2), by po nietrudnym rachunku

otrzymac

Grzegorz RZADKOWSKI

o
. ,.

ClagOW

wzorach
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Teraz przechodzimy do granicy po obu stronach poprzedniej

równosci, wykorzystujac zaleznosc

Stosujac je do wyrazenia calki funkcji f oraz jej sumy Riemanna,

dostaniemy zaleznosci

1I:n (k) 1 vn 1 n! Inn n -1 \in!
(6) - f - =-ln-_---ln-=----ln2-ln-,

n n n 2n 1 n nn 2n n n
k=l

Otrzymalismy w ten sposób wzór Stirlinga (8) wielokrotnie

wykorzystywany w róznych artykulach w Delcie (np. na str. 4).

, (1 + x) sin .!.x
Zastosuj my teraz nasz wzor (3) do funkcj i f (x) = In 2

x

okreslonej na przedziale [0,1] (z dodatkowa umowa, ze f(O) = In ~).

(Czytelnik spróbuje samodzielnie udowodnic, ze tak istotnie jest przy

zalozeniu ciaglosci f' w [a, b].) Koncowy efekt naszych przygotowall

technicznych to wzór

(f b b - a I:n ) b - a
(3) lim n f(x) dx - - f(Xk) = -(f(a) - f(b)).

n-+oo n 2
a k=l

lim \in! = ~ .
n-+oo n e

Xk

f (x - tk)f'(X) dx = O.
Xk-l

nI
lim . = 1,

n-+oo ,/27rn nn e-n

n

lim n'"n-+oo ~
k=l

fI 1 n (k)f( X) dx = lim - I: f - = 1- In 2 .n-+oo n n
o k=l

. 71' . 271' . 371' . n7r vn
sm - sm - SIn - ... sm - = -- ,

2n 2n 2n 2n 2n-l

(8)

(5)

(7)

lub inaczej

Obie powyzsze równosci wstawiamy do wzoru (3) i spokojnie

rachujac mamy kolejno:

. ( lIn n n-lIn! ) 1 71'

hm n 1- In 2 - - - + -- In 2 + - In - = - In - ,
n-+oo 2 n n n nn 2 2

l· ( 1 l l n! 1 71')
lm n - - n n - In 2 + n - - - In - = O ,

n-+oo 2 nn 2 2

( ennl )lim In .J2TIl' = On-+oo 27rnnn

Podamy teraz kilka jego interesujacych zastosowan. Wezmy pod
sin .!.x

uwage funkcje f( x) = In __ 2_ i okreslmy jej wartosci na calym
x

71'

przedziale [0,1], kladac f(O) = In 2" Tak okreslona funkcja jest
ciagla na przedziale [O, 1]. Czytelnik zechce sprawdzic, ze f ma

na [0,1] równiez ciagla pierwsza pochodna. Suma Riemanna

funkcji f ma postac

(4) ~f/(~)=~ [In (sin ~ sin 271'... sin n7r) -In (~.~ ..... !:)]n n n \ 2n 2n 2n n n nk=l

W dalszym ciagu wykorzystamy dwa znane wzory, które Czytelnik

(o ile ich nie zna) moze spróbowac udowodnic sam lub wyszperac

w róznych zbiorach zadal} z analizy matematyczn'ej, np. [1] i [2]. Oto
one:

równikowej ziarna (nawet te powstale
tuz przy powierzchni dysku) potrzebuja
nie wiecej niz stu lat. W plaszczyznie
równikowej wyksztalca sie bardzo
cienki dysk pylowy, którego grubosc
móze byc nawet stokrotnie mniejsza od
grubosci dysku gazowego. Dysk o tak

znikomej grubosci wykazuje naturalna
tendencje do rozpadu na fragmenty
o masach rzedu 1015 kg, które pod
wplywem samograwitacji w ciagu paru
tysiecy lat skupiaja sie w planetozymale
- obiekty o rozmiarach kilkudziesieciu
kilometrów. Jesli natomiast turbulencja

jest silna (to znaczy: jesli predkosci
ruchów chaotycznych sa porównywalne
z predkoscia dzwieku), cienki dysk
pylowy nie wyksztalca sie. W takim
przypadku planetozymale powstaja
wskutek przypadkowego zlepiania sie
ziaren pylu chaotycznie krazacych po calej
objetosci dysku, czas zas potrzebny do ich
utworzenia jest znacznie dluzszy i wynosi
okolo stu tysiecy lat.

W toku dalszej ewolucji dysku
nieelastyczne zderzenia miedzy
planetozymalami prowadza do powstania
protoplanet. Trwajaca od dziesieciu do
kilkuset milionów lat faza powstawania
protoplanet jest naj dluzsza z faz
ewolucji dysku protoplanetarnego.
Planetozymale, które przetrwaly ja
w nienaruszonym stanie, moga byc
obserwowane w uformowanym juz ukladzie

planetarnym jako komety lub planetoidy.

Jak zatem widac, wedlug wspólczesnie
rozwijanej teorii dysk protoplanetarny
jest kluczowym ogniwem w lancuchu
przemian prowadzacych od obloku materii

miedzygwiazdowej do otoczonej planetami
gwiazdy. Pieknym potwierdzeniem
tych teoretycznych przewidywan sa
prowadzone od kilku lat obserwacje dysków
protoplanetarnych, którymi zajmiemy sie
w dalszej czesci tego artykulu.

Obecnosc dysku przy mlodej gwiezdzie
lub protogwiezdzie najlatwiej jest wykryc
prowadzac obserwacje w podczerwieni .
Objawia sie on jednak wtedy nie jako
obiekt o okreslonym ksztalcie i rozmiarach,
lecz tylko jako "garb" w podczerwonej

czesci widma (rys. l). Promieniowanie
podczerwone po czesci powstaje w samym
dysku kosztem energii grawitacyjnej gazu
i pylu opadajacego na cialo centralne,
po czesci zas jest przetworzonym
promieniowaniem ciala centralnego.
W miare wyczerpywania sie gazu i pylu
podczerwony garb maleje az do zupelnego
zaniku w widmie dojrzalej gwiazdy
z calkowicie juz uformowanym ukladem
planetarnym.

Obserwacje w podczerwieni sa wymownym,
lecz jednak tylko posrednim dow,odem
istnienia dysków protoplanetarnych. Dzieki
obserwacjom prowadzonym w zakresie
widzialnym (przede wszystkim za pomoca.
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Funkcja ta, podobnie jak poprzednia, jest na przedziale [0,1] ciagla

wraz ze swa pochodna. Bez wdawania sie w zbedne szczególy

rachunkowe (Czytelnik w razie potrzeby zdola je niewatpliwie

samodzielnie uzupelnic) powiemy tylko, ze suma Riemanna 1 i jej

calka oznaczona wygladaja nastepujaco:

~~ 1(~) - ~In ~ _ ~ In (n!)2n ~ n - n 2n-1 n (2n)! 'k=1

Jl Jl sin 2Lx JlI(x)dx= ln-;;-dx+ In(1+x)dx=ln2,
o o o

wzór (3) zas po kosmetycznych zabiegach przybierze tym razem

postac

lim 22n (n !)2
n->oo ,!n(2n)! =.j7r.
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Rys. 1. Podczerwone nadwyzki w widmach

ukladów protoplanetarnych swiadczace

o obecnosci dysków akrecyjnych. Liniami ciaglymi

oznaczono widma samych obiektów centralnych.

teleskopu Hubble'a) oraz w zakresie
radiowym przez radioteleskopy pracuja.ce
na falach milimetrowych mamy równiez

dowody bezposrednie: od paru lat
niektóre (nieliczne ua razie) dyski
mozemy po prostu ogla.dac. Piekna.
kolekcje zdjec dysków (uzyskana. za
pomoca. teleskopu Hubble'a) kra.zacych

wokól mlodych gwiazd i protogwiazd
w gromadzie "Trapez" (gwiazdozbiór
Oriona) mozemy obejrzec na okladkach.

Typowa masa takiego dysku jest
zblizona do tzw. minimalnej masy
mglawicy slonecznej, która otrzymuje

sie poprzez "uzupelnienie" pierwiastków
wystepujacych w naszym ukladzie
planetarnym tak, by ich proporcje
wagowe odpowiadaly proporcjom
obserwowanym na Sloncu, i która wynosi
0,01 M@. Promienie dysków wahaja. sie
od kilkudziesieciu do kilkuset jednostek

astronomicznych (jedna j.a. jest równa

sredniemu promieniowi orbity Ziemi).
W niektórych przypadkach rozrzedzona

materia gazowa i pylowa bywa jednak
obserwowana az do odleglosci 2000 j.a.

lim _e_2n_(2_n_)_!-= 1
n->oo 2v:mr (2n)2n

czyli wzór Stirlinga (8), w którym podstawiono 2n zamiast n.

sin 2Lx 7r

Dla I(x) = In x(l ~ x) na przedziale [0,1] z 1(0) = In 2"

otrzymujemy:

~n2Lx 7r

Dla I(x) = In ( 2 ) na przedziale [0,1] z 1(0) = In - mamyx2+x 4

z kolei

. 24n(3n)!n! v'3

hm 3 (( ))2 = - .n->oo 3 n 2n! 2

Literatura:

Powyzszy wzór to jedna z postaci znanego wzoru Wallisa

wykorzystywanego czesto w podrecznikowych dowodach wzoru

Stirlinga (patrz np. [3]). Tutaj otrzymalismy oba wzory niezaleznie.

Zastosujmy jeszcze z ciekawosci wzór (3) do kilku innych funkcji.

(2 + x) sin 2L x
Wezmy, na przyklad, I(x) = In 2 okreslona na

x

przedziale [0,1] z 1(0) = In 7r. Rozumowanie podobne do poprzednich

prowadzi w tym przypadku do wzoru

lim _3_3n_n_!_(2_n_)_!__ En->oo ~ 22n+l(3n)! - V 3"'

. e2n 22n (3n)! (n)!
hm -------- = 1.

n->oo V3n7r 33n (n)2n (2n)!

Dzielac stronami (10) przez (9) otrzymujemy jeszcze jeden

interesujacy wzór

Widac, ze wyzej opisany sposób prowadzi do uzyskania wielu

ciekawych i uzytecznych wzorów. Wyprowadzenie dalszych

pozostawiamy inwencji Czytelnika.

[1] J. Banas, S. Wedrychowicz, Zbiór zadan z analizy matematycznej.

WNT, Warszawa 1993.

[2] L. Jesmanowicz, J. Los, Zbiór zadan z al.qebry. PWN,

Warszawa 1972.

[3] K. Kuratowski, Rachunek rózniczkowy i calkawy . PWN,

Warszawa 1979.
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P.S.

p = 0,000193515 ... ~ 0,0002.

Wynik jest wiec zaskakujaco duzy (zalecam przepytanie tych

znajomych, którzy wiedza dobrze, co to schemat Bernoulliego;

dla mnie bylo to doswiadczenie ciekawe pod wzgledem zarówno

rozmaitosci uzyskanych odpowiedzi, jak i stopnia ich nietrafnosci).

Gdy nieco skomplikujemy nasz model i przyjmiemy, ze liczba

wyborców nalezy do przedzialu - powiedzmy - (16 . 106,18. 106)

i moze byc z równym prawdopodobienstwem parzysta lub

nieparzysta, to p, oczywiscie, zmaleje, ale tylko okolo dwóch

razy. Wynik bedzie wiec i tak ponad tysiackrotnie wiekszy od

postulowanego przez X-a.

Dla wiekszosci z nas zalozenie o nieodróznialnosci wyborców jest

jednak dosc absurdalne. W koncu nieomal wszystkim zona nie myli

sie z tesciowa, a wlasne dziecko z jego nauczycielka matematyki.

Sa nawet tacy, którym polityk X nie myli sie z politykiem Y

(choc nie wiem, czy nadal mozna tu mówic o wiekszosci).

Przyjmijmy przeto inny model probabilistyczny: kazdy z 17 mln

wyborców oddaje glos niezaleznie od pozostalych, wybierajac

z prawdopodobienstwem 1/2 jednego z dwóch kandydatów. Mamy

wiec do czynienia ze schematem 17 mln prób Bernoulliego z

prawdopodobiellstwem sukcesu (albo, jak beda chciec niektórzy,

porazki) równym 1/2. Jakie teraz jest prawdopodobiellstwo p

zdarzenia polegajacego na tym, ze obaj kandydaci otrzymaja równe

liczby glosów? Jak wie tzw. kazdy mlody czlowiek,

(2n) 1 d .p = n 22n ' g Zle n = 17000000 : 2 = 8 500 000 .

No dobrze, ale ILE to wlasciwie jest? Gdy do przyblizenia silni

wykorzystamy przypomniany na str. 2 wzór Stirlinga, to okaze sie,
ze

Probabilistyka i wybory

W EPSILONIE (70) w Delcie 1/1997 mozna przeczytac obszerny

tekst Krzysztofa Ciesielskiego o niebezpieczellstwach plynacych

z nieumiejetnego interpretowania danych statystycznych. Podane

przyklady dotycza m.in. ostatnich wyborów prezydenckich; dorzucmy

do nich swoje trzy grosze.

Z druga tura wspomnianych wyborów wiaze sie probabilistyczna

ciekawostka. Otóz pewien znany polityk - dla krótkosci nazwijmy

go X - stwierdzil, ze nie widzi powodu, by brac udzial w drugiej

turze wyborów, skoro prawdopodobienstwo, ze to wlasnie jego

glos rozstrzygnie o wyniku, jest równe 1/17000000. Co X mial

na mysli? Po chwili namyslu stwierdzamy, iz musial przyjac,

ze wyborcy sa nierozróznialni. Dla polityka to bardzo naturalne

zalozenie - w ostatecznym rachunku jest mu bowiem wszystko

jedno, czy wygrywa glosami profesorów, urzedników administracji

sredniego szczebla, czy tez np. gospodyn wiejskich i cyklistów.

A skoro wyborcy sa nierozróznialni, to drugie równie naturalne

zalozenie mówi, ze wszystkie wyniki drugiej tury wyborów maja

równe prawdopodobienstwa. Gdy wyborców jest 17 mln (taka

mniej wiecej liczbe glosujacych przewidywano przed druga tura),

to wyników jest 17000001. Zatem istotnie, prawdopodobienstwo,

ze obaj kandydaci otrzymaja równe liczby glosów, a wybory beda

nierozstrzygniete (o ile X nie pofatyguje sie na spacer do urny), jest

przy powyzszych zalozeniach równe 1/17000000 z dokladnoscia do

czternastu miejsc po przecinku.

A jak to jest naprawde? Któz to wie ... Klopoty ze stosowaniem

rachunku prawdopodobienstwa polegaja m.in. na tym, ze na takie

pytania zaden odpowiedzialny matematyk nie odpowie w wiazacy

, sposób. Jesli zas odpowiada, to znaczy, ze zamiast matematyka

chwilowo zajal sie filozofia·

od obiektu centralnego. Tak duze
masy i rozmiary wskazuja na to,
iz mamy do czynienia z obiektami
mlodymi, znajdujacymi sie w fazie
akrecji. Na podstawie róznego typu
obserwacji mozna oszacowac, iz w mlodych

gromadach typu Trapez podobne dyski ma
70-80% gwiazd.

Przykladem dysku zaawansowanego
ewolucyjnie jest dysk krazacy wokól
w pelni juz uformowanej, podobnej
do Slonca, lecz znacznie od niego

mlodszej gwiazdy /3 Pictoris (/3 Pic).
Po raz pierwszy sfotografowano go
w 1984 r., niedawno zas jego nowe zdjecia

o znacznie lepszej rozdzielczosci nadeslal
teleskop Hubble'a. Calkowita masa

dysku /3 Pic nie przekracza 10-3 M0

(okolo masy Jowisza lub 300 mas Ziemi).
Podobne, malo masywne dyski ma
co najmniej 20-30% gwiazd o wieku
zblizonym do /3 Pic. Tak jak w dysku
/3 Pic, dominuje w nich materia pylowa;
na materie w stanie gazowym przypada
jedynie znikomy ulamek masy. Poniewaz
czas zycia ziaren pylu jest znacznie
krótszy niz wiek dysku typu /3 Pic,
musimy przyjac, iz sa one nieustannie
wytwarzane, naj prawdopodobniej
wskutek zderzell jakichs wiekszych,
licznie wystepujacych w dysku obiektów.
Jest to posredni dowód istnienia
planetozymali, a zatem i slusznosci
hipotez opisujacych zaawansowane etapy
ewolucji dysków protoplanetarnych.
Inna wskazówka przemawiajaca za
obecnoscia planetozymali w dyskach typu
(3 Pic sa nieregularnie powtarzajace sie
rozblyski w liniach widmowych niektórych

pierwiastków, jakie zaobserwowano
w samej /3 Pic. Jak wynika z obliczen
teoretycznych, takie wlasnie rozblyski
towarzysza zderzeniom planetozymali
z gwiazda centralna. Mamy tez powody,
by przypuszczac, iz dysk /3 Pic wszedl
juz w faze formowania planet. W swej
wewnetrznej czesci jest on mianowicie
wyraznie wygiety - w taki sposób, jakby
podlegal on zaklóceniom grawitacyjnym
generowanym przez okrazajacy gwiazde
centralna obiekt o masie zblizonej do masy
Jowisza.

Fakt, iz starsze dyski sa wyraznie mniej
masywne od mlodych, jednoznacznie
wskazuje na dzialanie przewidzianych
przez teorie procesów prowadzacych do
utraty masy z dysku. W swej obecnej
postaci teoria nie jest jednak w stanie
ani przewidziec tempa utraty masy, ani
nawet jednoznacznie wskazac procesów
za te utrate odpowiedzialnych. Zgodnie
z obserwacjami etap ewolucji, na którym
dochodzi do intensywnej utraty masy,
przypada na poczatek fazy akrecji. Jest to
etap niezmiernie ciekawy z teoretycznego
punktu widzenia i bardzo wazny z punktu
widzenia ewolucji ukladu planetarnego
(bez znaczacej utraty masy z dysku obiekt
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Spektroskop za zlotówke

Plyta kompaktowa dziala jak siatka dyfrakcyjna. Golym okiem

widac na niej "tecze" powstajace w swietle odbitym.

Bardzo latwo zrobic sobie z takiej plyty spektroskop. Wystarczy

wyciac z niej pilka do metalu czastke (rys. a) i umiescic ja

w pudelku wykonanym z cienkiej tekturki lub grubego czarnego

kartonu, tak jak to przedstawiaja rysunki b i c. Pudelko sklejamy

lub spinamy zszywaczem. Kawalek plyty przylepimy do podloza

- za brzezki! - cienkimi paseczkami tasmy klejacej. Szczeline - na

przyklad o szerokosci 0,5 mm - mozna wyciac w tekturce zyletka

lub ostrym nozem. Wygodnie umiescic ja na dodatkowej pokrywce

- w ten sposób mozna wykonac kilka wymiennych szczelin o róznych

szerokosciach (rys. b). Jezeli zachowac w przyblizeniu wymiary

przedstawione W milimetrach na rysunku c, przez otwór bedzie

mozna ogladac dwa widma: jasniejsze, mniej rozciagniete widmo

pierwszego rzedu i ciemniejsze, ale szersze widmo drugiego rzedu.

40

40

240

1--- szczelina

15

b)

c)

a)

25

centralny najprawdopodobniej nie móglby
przeksztalcic sie w gwiazde). Jak za chwile
zobaczymy, dla obserwatora zewnetrznego
jest to takze etap bardzo malowniczy.

W wielu (prawdopodobnie we wszystkich)
przypadkach wyplyw masy z dysku
prowadzi do uformowania sie dwóch

waskich (skolimowanych) strug gazu,
które ciagle jeszcze nie maja polskiej
nazwy i które chcac nie chcac musimy
za literatura fachowa nazywac dzetami
(ang. jets). Najwyrazniej widac
to w ukladzie protoplanetarnym

oznaczonym symbolem HH30 (fot. na
przedniej okladce). Dzieki jego
obserwacjom wiadomo, iz dzety powstaja
w wewnetrznych czesciach dysków, blisko

obiektu centralnego. Na ile blisko - tego
na razie nie wiemy; w ukladzie HH30

na pewno blizej niz 15 j.a. Wiadomo
równiez, ze mechanizm zasilajacy dzety
nie przez caly czas pracuje z jednakowa

wydajnoscia; zamiast ciaglej strugi
materii (lub na jej tle) obserwujemy
bowiem szereg mglawicowatych tworów
nazywanych w fachowej literaturze wezlami
(ang. knots).

Najj asniejsze wezly niektórych ze znanych
dzis dzetów zostaly zaobserwowane juz
prawie pól wieku temu przez George'a
Herbiga i Guillermo Haro i otrzymaly
nazwe obiektów Herbiga-Haro (w skrócie
- obiektów HH). Wówczas nie zdawano
sobie jednak sprawy ani z istnienia

dzetów, ani nawet z tego, ze obiekty HH
sa scisle zwiazane z mlodymi gwiazdami.
Tradycyjne nazwy wezlów bywaja dzis
rozciagane na cale dzety, a nawet, jak
w przypadku HH30, na cale uklady
protoplanetarne.

Porównujac zdjecia wykonane w odstepie
co najmniej kilku miesiecy mozna
zaobserwowac przemieszczanie sie wezlów.

Poniewaz przeceniona plyta kompaktowa kosztuje ponizej 10 zlotych, Stad oraz z obserwacji spektroskopowych

a mozna z niej zrobic 10 takich spektroskopów, pojedynczy ~iadomo, iz gaz plynacy w dze,ci.eo~dala

egzemplarz kosztowalby wlasnie okolo Jednej zlotówki. Stad - moze SIe od centru~ dysku z predkosCIar~ll ..
. , . dochodzacyml do paruset kmfs (blIskIml

me do konca UCZCIWY- tytul. predkosci ucieczki z powierzchni obiektu

W warunkach domowych mozna za pomoca naszego spektroskopu c~ntr~nego). Dzieki taki:r:r I?red~oscio~
. , . b d . dzety I stowarzyszone z mmI lancuszkr

przeprowadzIc nastepujace a ama: l ' b' kt' H b' H. , ... , ..... ,. ,. wez ow - o Ie ower Iga- aro
1. ObeJrzec WIdmo CIagle zarowkl. NaJwygodmeJ uzyc zarowkr - osiagaja bardzo duze odleglosci od

matowej albo patrzec na zarówke zwykla przez torebke foliowa centrów swych macierzystych dysków

- aby rozmazac obraz wlókna. (do 9 lat swietlnych w przypadku

2. Obejrzec widmo Slonca - takze patrzac na nie przez folie d~etu HHll; P~zYP.o~~lijmy,~zjest .to

plastykowa. W widmie drugiego rzedu widac slady prazków krlkaset razy WIecej lllZ prom~en duzel?o
F h f dysku protoplanetarnego). NIestety, CIagle
'raun o era. jeszcze nie wiemy, co rozpedza dzety do

3. Obejrzec widmo liniowe swietlówki. tak duzych predkosci ani co sprawia, iz sa

4. Zbadac absorpcje kolorowych celofanów. Jako zródla uzyjemy one tak waskie. Najprawdopodobniej

matowej zarówki, a badane próbki umieszczac bedziemy przed w obu przypadkach istotna r?le odg~ywaja

szczelina przyrzadu. Mozna przy tym zaslaniac tylko polowe pola :nagnetycz~e .. Ob~erwacje, d;eto~,
. ",., . w ktorych wIdac WIecej szczegolow mz

szczehny, aby moc porownac WIdmo swratla przechodzacego w HH30 (nI>. HH34 i HH47 k h
b b . l d ... po azanyc na

przez a SOf er z WICmem o mesIema. fotografiach na okladce), pozwalaja jednak

N asz spektroskop jest, niestety dosc ciemny i nie nadaje sie juz dzisiaj na zidentyfiko,wanie ~a:kich ..
.. ,. ' cech przeplywu gazu, ktore w medalekrej

do .ogladama WIdma neonowkr czy typowych szkolnych rurek perspektywie moga pomóc w rozwiazaniu

GeIsslera. Jerzy GIN TER obu zagadek.
------------ ..
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