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Rozwiazanie zadania F 179. Roznica cisnien
miedzy wnetrzem banki o promieniu R

i otoczeniem jest rowna
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gdzie @ — napiecie powierzchniowe biony

mydiane).

Wynika stad, ze réwnowaga ukladt ma
miejsce wtedy, gdy promienie baniek sy takie
same. Sytuacia przedstawiona w zadaniu
odpowiadn réwnowadze nietrwalej. Niewielkie
zaburzenie prowadzigce do zmniciszenia
jednej 2 baniek spowoduje wrrost cisnienia

w jej wngtrzu i preeplyw powietrza do

drugiej banki. Promien banki bedzie malal

az do momentu, gdy przyjmic ona ksztalt
pélsfery. Potem zacznie rosngé. Nowy stan
réwnowagi zostanie osiagniety, gdy promienie
krzywizny baniek ponownie sig zréwnajg
(rysunek). Jest to stan rownowagi trwalej.

Dlaczego?

Rys. 7d

Planety, gwiazdy i galaktyki to trzy podstawowe rodzaje obiektow znajdujacych sie na niebie.
Tematem tego artykulu jest przedstawienie metod, jakie zastosowano do wyznaczania ich
rozmieszczenia w przestrzeni.

Ziemia wraz z pozostalymi o$mioma planetami krazy wokot Stonca wehodzac w skiad Ukladu

.Stonecznego. Stonce z kolei jest jedna ze 100 miliardow gwiazd, jakie kraza wokot wspalnego

centrum tworzac Galaktyke. Ruchy planet wokot Slonca oraz ruchy gwiazd wokol $rodka
Galaktyki odbywaja si¢ w przyblizeniu w plaszczyznach. Przedstawiony wyzej model Ukladu
Slonecznego zostal podany przez Kopernika w 1543 roku na podstawie analizy ruchow planet

na niebie. Podobnie, z obserwaciji ruchéw wlasnych i predkosci radialnych gwiazd Lindblad

i Oort okoto roku 1926 wydedukowali kinematyke naszej Galaktyki. W obu przypadkach droga
do poprawnego modelu byla poprzedzona szeregiem nieudanych prob. Nie powinien dziwic

fakt, ze daty odkrycia struktury Ukladu Stonecznego i struktury Galaktyki, mimo ze oba uklady -
sa k_‘inematycznie podobne, dzieli blisko 400 lat. Obserwowane ruchy gwiazd na niebie, wynikajace
z ich ruchu galaktocentrycznego sg bowiem o wiele mniejsze od ruchow planet. Jest to
spowodowane bardzo dlugim, wynoszacym okoto 200 milionéw lat, okresem obiegu Storica

wokot centrum Galaktyki, podczas gdy okres obiegu Ziemi wokot Slorica wynosi tylko jeden rok.

Model ukladu planetarnego, ktory zaproponowal Kopernik, wyjasnia obserwowane ruchy

planet na niebie. Ruchy te nie zaleza jednak od prawdziwych rozmiarow orbit planetarnych
(wyrazonych np. w centymetrach), a jedynie od wzajemnych proporcii tych orbit.

Wynika z tego, Ze analiza samych tylko ruchow planet na niebie nie moze da¢ odpowiedzi na
pytanie o rozmiary Uktadu Stonecznego. Aby je poznaé, potrzebna jest znajomoséé jakiejkolwiek
odleglosci w obrgbie tego ukladu, np. odlegloéci Ziemia-Slorice. Podobnie do wyznaczenia
rozmiarow Galaktyki niezbgdna jest znajomos$c odleglosci do gwiazd, ktorych ruchy na niebie byly
przedmiotem badan.

Pierwszym sposobem wyznaczania odlegloéci, ktory zastosowano w astronomii, byla tzw. metoda
trygonometryczna polegajaca na obserwacji danego obiektu z dwoch odleglych od siebie

punktow i wyznaczeniu jego przesunigcia katowego na niebie na tle obiektow, o ktorych wiadomo,
ze sa bardzo daleko. Pomiaréw odlegtosci do planet, w obrebie Uktadu Slonecznego, dokonywano
z dwoch odleglych od siebie obserwatoriow na Ziemi. Do obliczenia odlegloici konieczna byla
znajomos¢ rozmiardw kuli ziemskiej i polozen obserwatoriéw na niej. Od czasow Kopernika
przypisujacego Ziemi ruch obiegowy wokol Slonca wiemy, ze najwigksza roznica odleglosei
migdzy dwoma punktami obserwacyjnymi, jaka dvsponuje cztowiek, rowna jest rozmiarom

orbity ziemskiej. Okazuje sig, Ze jest to odlegtos¢ bardzo mata w poréwnaniu z odlegloscia
najblizszych nawet gwiazd. Powoduje to, ze ich przesuniecie na niebie wynikajace z obserwaciji

z dwoch przeciwleglych punktow orbity ziemskiej jest mniejsze od jednej sekundy tuku.

Metodg trygonometryczna mozna wiec stosowac tylko do najblizszych gwiazd. Pozostala,
ogromna liczba gwiazd z powodu swej znacznej odleglosci od nas ,,nie reaguie” na ruch orbitalny
Ziemi.

Poniewaz dla 0 kierunek ,,w prawo’ jest rownowazny kierunkowi ,,w lewo", skale na osiach
0, i 0, na rysunku 7c powinny by¢ jednakowe. Kwadrat diugosci wspolnej przeciwprostokatne)
trojkatow DAB i BOD jest DB? = xj+c?t; = x}+c?t], a stad wynika (*).

Mozemy teraz przeprowadzic ,,kalibracj¢’ osi ukladow wspolrzednych. Wybierzmy w
czasoprzestrzeni wszystkie zdarzenia, ktore dzieli od punktu 0 jednostkowy interwal. Wspolrzedne
tych zdarzen wyznacza rownanie ¢*t{ —x} = 1, opisujgce dwie galezie hiperboli, ktorej
asymptotami sa linie $wiata promieni swietlnych (rys. 7d).

Hiperbola w gornej polplaszczyznie przecina os czasu obserwatora 0, w punkcie 4, o wspoirzednych
(1, 0), czyli wyznacza jednostke na tej osi.

Dla zdarzenia 4, wspoélrzedna x, rowna jest 0. Z niezmienniczosci interwalu wynika, ze ¢f, = 1,
a wigc punkt ten wyznacza jednostkg na osi czasu obserwatora 0,.

Mozemy teraz porownywac czasy przypisywane zdarzeniom przez roznych obserwatorow. -~
Rysunek 7e przedstawia linie Swiata peku jednakowych czastek, ktore powstaly w chwili 7 = 0
w punkcie x = 0. Czastki maja rozne predkosei. Czas Zycia (czas, ktory uplywa do chwili
rozpadu) spoczywajacej czastki wynosi cry = 1. Zdarzenia rozpadu czastek ukladaja sie na
hiperboli jednostkowej. Z punktu widzenia obserwatora 0 szybkie czqsl‘ki zyia dluzej niz wolne.
Wynik ten zostal potwierdzony w wielu eksperymentach.

Czytelnikowi pozostawiamy ,kalibracje’ osi odleglosci za pomocg hiperboli c*rf—xf = —1
oraz pordwnanie wynikéw pomiarow dlugosci preta przez dwoch obserwatorow (na podstawie
rys. 7d). (cdn.)




Rozwigzanie zadania F 178. Pominmy
przypadkowe zderzenia kropli prowadzice
do ich polaczenia.

Uklad krople — para nasycona jest

w rownowadze nietrwalej. Jedna z kropli
zniknie, a druga zwickszy swi objetodé.
Preznosé pary nasyconej nad zakrzywiona
powicrzchnig cieczy maleje 2e wzrostem
promienia krzywizny. Niewielka fTuktuacja
prowadzaca do wzrostu jednej z kropli
pociaga wiec za sobg obnizenie prednosci
pary nad jej powierzchnia i skraplanie pary
z otoczenia. Ubytek pary uzupelnia
ulatwione parowanie z drugiej kropli.

W efekcie jedna 2 kropli calkowicie znika,
Jeili sume objetosci kropli oznaczye preez V,
promien jednej z nich przez r, to druga ma
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gdzie o — napigcie powierzchniowe cieczy
graniczacej z wlasni parg nasycona;
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#¢ jednakowym kroplom odpowiada stan
rownowagi nictrwalej | po pewnym czasie
(od czego on zaleiy?) uklad znajdzie sie
wjednym ze standw o energii E,. Energia
wewngtrzna ,,zarlocznei’ kropli i atmosfery
wzrasta przy tym o E‘,(Jrfﬁ_— 1).

Nastepnym, niezwykle szeroko stosowanym w astronomii sposobem wyznaczania odleglosci
jest tzw. metoda fotometryczna, wykorzystujaca zaleznosé
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gdzie f jest strumieniem promieniowania na powierzchni Ziemi, ktory podlega bezposredniemu
pomiarowi, L — moca promieniowania wysylang przez dany obiekt, a r — odlegloscia do niego.

Rownanie to jest prawdziwe dla cial promieniujacych z taka sama mocg we wszystkich kierunkach,
mozna je wiec stosowaé w odniesieniu do gwiazd i galaktyk, ktore w przyblizeniu tak wlasnie
$wieca. Gdyby wszystkie gwiazdy mialy jednakowa moc promieniowania, to wystarczyloby
wyznaczy¢ odleglosc do jednej z nich (np. metodg trygonometryczng), na tej podstawie obliczy¢
jej moc promieniowania L, a odleglos¢ do pozostalych gwiazd wyznacza¢ wedlug powyiszego
wzoru. W rzeczywistosci jednak gwiazdy promieniuja z rozng moca. Metode fotometryczna
mozna jednak stosowad, dzielac zbi6r wszystkich gwiazd na klasy zawierajace juz obiekty
promieniujace jednakowo. Podziatu takiego mozna dokona¢ biorac pod uwage takie cechy
gwiazd, jak wyglad ich widma czy okres zmian blasku (dla gwiazd pulsujacych), o ktorych
wiadomo, ze sa funkcjami mocy promieniowania. Opisana wyzej metoda postuzyla tez do
wyznaczania odleglosci do najblizszych galaktyk w momencie, gdy udato sie zaobserwowaé w
nich pojedyncze gwiazdy. Obiektami jasniejszymi od gwiazd, ktore mozna wyodrebni¢ w
galaktykach, sa gromady kuliste i obszary §wiecacego wodoru zjonizowanego. Zakladajac, ze
maja one w przyblizeniu jednakowg moc promieniowania, mozna je rowniez uzy¢ do wyznaczania
odleglosci do galaktyk, w ktorych sie znajduja. Wszystkie opisane wyzej metody sa jednak
skuteczne dla galaktyk wzglednie bliskich — u obiektow dalszych nie mozna juz odrozni¢

gwiazd, gromad kulistych czy obszaréw $wiecacego wodoru. Mozna takze zastosowad metode
fotometryczna do wyznaczania odleglosci galaktyk wprost, tzn. dzielac je na grupy o stalych
mocach promieniowania i dalej postepujac jak w przypadku gwiazd.

Wyznaczenie odlegtosci do najblizszych galaktyk, ktore nastapitlo w latach trzydziestych naszego
stulecia, bylo ostatecznym dowodem na to, ze sg one ukladami o analogicznej budowie i
rozmiarach co nasza Galaktyka. Umiescilo to Galaktyke wsrod-wielu podobnych obiektow
stanowiac kolejna ,,decentralizacje’” naszego polozenia we Wszechswiecie.

Przelomowym momentem z punktu widzenia badania rozmieszczenia galaktyk w przestrzeni
byto odkrycie oddalania si¢ od nas wszystkich galaktyk z predkosciami proporcjonainymi do
ich odleglosci

v = Hr,

gdzie v jest predkoscia oddalania sie palaktyki, a H — tzw. stalg Hubble'a. Jak wiadomo, fakt
ten nie wyroznia w jakikolwiek sposob naszej Galaktyki. Odkrycie Hubble'a umozliwilo badanie
przestrzennego rozkladu galaktyk o wiele bardziej odleglych niz poprzednio. Zdjecie widma,
ktore jest konieczne do znalezienia predkoéci (na podstawie efektu Dopplera), mozna otrzymacé
nawet dla bardzo odlegiych galaktyk. Znajac predkosci mozna na podstawie powyZszego wzoru
bada¢ przestrzenne rozmieszczenie galaktyk nie znajac nawet stalej Hubble’a.

Wynik takich badan przedstawiono na rysunku. Jak widac, galaktyki w naszym otoczeniu nie
s3 rozmieszczone rownomiernie, lecz tworza wyrazne skupisko zwane Supergromada Virge od
tacinskiej nazwy gwiazdozbioru Panny, w ktorym widzimy wiekszos¢ galaktyk nalezacych do
tego skupiska. Supergromada Virgo jest tworem o nieregularnym, splaszczonym ksztalcie z dosc¢
wyraznym centrum o zwigkszonej liczbie galaktyk. Istnienie na rysunku obszaru, w ktérym nie
ma galaktyk, ograniczonego dwiema przecinajacymi si¢ prostymi, wynika z zastaniania go przez
pyl lezacy w plaszczyznie naszej Galaktyki. Tak wiec na rysunku nasze polozenie znajduje si¢

w punkcie przeciecia sie tych prostych. Widzimy zatem, ze jestesmy raczej na peryferiach tego
ogromnego skupiska galaktyk zwanego Supergromada Virgo.

Badania jeszcze bardziej odleglych galaktyk wykazaly istnienie innych podobnych supergromad.

Pora na podsumowanie. Wyznaczanie rozmieszczenia przestrzennego planet, gwiazd i galaktyk
odbywalo sig¢ i odbywa dwoma sposobami. Pierwszy z nich to znajdowanie odleglosci do
poszczegblnych obiektow metods trygonometryczng, wykorzystujaca wlasnosci geometryczne
przestrzeni, lub fotometryczna — korzystajaca z praw rozchodzenia si¢ $wiatla. Drugi sposob
polega na braniu pod uwagg udzialu planet w ruchu heliocentrycznym, gwiazd w ruchu dookota
centrum Galaktyki oraz ekspansji galaktyk.

Czyli, uogolniajac, polega on na wykorzystaniu systematycznvch, uporzadkowanych ruchow
cial niebieskich.

Obie metody uzupelniaja sie. Nalezy jednak podkresli¢, ze jedynie pierwszy sposob moze
dostarcza¢ informacji o skali odleglo$ci we Wszechswiecie. Za pomocg drugiego sposobu mozna
co prawda efektywnie badaé wzajemne rozmieszczenie planet, gwiazd czy galaktyk, lecz bez
dodatkowych informacji otrzymujemy obraz o nieznanej skali.



