1. Wstep.
1.1. Promieniowanie wodoru neutralnego w linii 21 cm.

Wodor neutralny (HI, woddér atomowy) jest gtownym skladnikiem materii migdzy-
gwiazdowej. Jego badania sa fundamentalne dla wielu dziedzin astronomii, takich jak struktura i
dynamika Galaktyki, czy badanie p6l magnetycznych galaktyk. Podstawowym Zrddiem naszej
wiedzy na temat HI pozostaje od wielu lat emisja promieniowania w linii 21 cm.
Promieniowanie to powstaje w atomie wodoru w wyniku przejécia elektronu pomigdzy dwoma
poziomami struktury nadsubtelnej: 12S;,,, F=0 oraz F=1 (Rohlfs, 1986). Roznica energetyczna
tych pozioméw wynika z oddzialywania spinu jadra, ze spinem elektronu, a konkretnie z
rownolegtego lub antyrownoleglego ustawienia tychze wektorow. Czestotliwo$¢ linii
emitowanej w wyniku tego przejécia zostata obliczona teoretycznie i wyznaczona laboratoryjnie
z duza doktadno$cia. W zasadzie jest to jedna z najlepiej zmierzonych warto$ci w przyrodzie; z
doktadnos$cia do 11-tego miejsca znaczacego wynosi (Rohlfs, 1986):

0= 1.420 405 751 786(30) x 10° Hz

Odstepstwa od tej wartosci sa oczywiscie zwigzane z przesunigciem dopplerowskim. Jego
zrédlem moga by¢ badz chaotyczne, termiczne ruchy atomoéw wewnatrz obserwowanego obtoku,
badz tez ruch wlasny danego obtoku. W pierwszym przypadku obserwuje si¢ dopplerowskie
poszerzenie linii, w drugim za$§ — silne przesunigcie, odpowiadajace radialnej sktadowej ruchu
obtoku.

Wspotczynnik Einsteina 4,9, okreslajacy prawdopodobienstwo spontanicznej emisji, ma
warto$é rzedu 107 s, co przektada sie na bardzo diugi czas trwania pojedynczego atomu w
stanie F=1. Warto$¢ sredniego potowicznego czasu trwania atomu w tym stanie wynosi:

tip=13.49 x10"s

(Rohlfs, 1986) czyli okoto 10 milionow lat.

Wzbudzenie do stanu F=1 nastgpuje na skutek zderzen migdzy atomami. W typowych
warunkach panujacych w osrodku migdzygwiazdowym, $redni czas migdzy zderzeniami wynosi
okoto 400 lat. Oznacza to, ze tylko znikomy utamek wzbudzonych atoméw wraca do poziomu
F=0 na skutek spontanicznej emisji, oraz ze statystyka atoméw HI, na poziomie struktury
nadsubtelnej, jest zdominowana przez zderzenia.

Niemniej obserwowana w naszej Galaktyce, a takze w innych, emisja wodoru
neutralnego w linii 21 cm jest bardzo silna i tatwo wykrywalna. Swiadczy to o bardzo duzej
ilosci atomowego wodoru w Drodze Mlecznej. Stanowi on okoto 10% masy Galaktyki i, jak
wynika z obserwacji, jest skupiony w dysku o promieniu o wiele wigkszym niz dysk gwiazdowy.

1.2. Znaczenie badan Hi.

Role obserwacji wodoru neutralnego we wspotczesnej astronomii trudno jest przecenic.
Jest to zrozumiate biorac pod uwage chociazby procentowy wklad do masy Galaktyki. Pod
koniec lat 50-ych minionego stulecia astronomowie holenderscy, z Oortem na czele, pokazali
zastosowanie obserwacji HI do badania struktury i dynamiki Galaktyki. Prezentowana na
Rysunku 1 stynna mapa Leiden-Sydney (Oort et al. 1958; Oort, 1959), wynik wspdlpracy
holendersko-australijskiej, byta pierwszym niezbitym dowodem na spiralng struktur¢ Drogi



Mlecznej. Pokazata pierwsze wyznaczenie rozmieszczenia HI w dysku, pozwolita okresli¢
rozmiary Galaktyki i potozenie Uktadu Slonecznego w stosunku do jej centrum. Innymi
wynikami tej pracy bylo np. wyznaczenie krzywej rotacji Drogi Mlecznej, a co za tym idzie,
oszacowanie masy Galaktyki. Zaobserwowane niezgodnosci migdzy teoretyczna a
obserwacyjnie wyznaczona krzywa byly wskazdéwka na istnienie dodatkowej masy, ktora dzis
przypisujemy tzw. ciemnej materii. Holenderskie badania byly takze motorem do rozwinigcia
teorii dynamiki galaktyczne;j.

Rys. 1: Pierwsza mapa rozktadu wodoru neutralnego w Galaktyce, tzw. mapa Leiden-Sydney (Oort, 1959).
Wyraznie widoczne sa struktury odpowiadajace ramionom spiralnym.

Innym szerokim zastosowaniem obserwacji HI jest badanie p6l magnetycznych galaktyk.
Jednym z przejawdw ich obecnosci jest efekt Zeemana, ktory daje sig¢ zaobserwowaé w profilach
emisyjnych linii 21 cm. Dokladne zmierzenie tego efektu pozwala na oszacowanie lokalnej
warto$ci natgzenia skladowej pola magnetycznego rownoleglej do linii widzenia.

Badania HI wazne sa rowniez dla polarymetrii radiowej. Tam, gdzie istnieja pola
magnetyczne i oddzialujaca z nimi materia, tam obserwujemy efekt rotacji Faraday’a. Jest to
zmiana (skrecenie) plaszczyzny polaryzacji promieniowania na skutek przejscia fali
elektromagnetycznej przez osrodek materialny w obecnosci pola magnetycznego. Lokalnie pole



magnetyczne nie jest jednorodne, skutkiem czego stopien skrgcenia jest rézny w réznych
miejscach Galaktyki. W praktyce obserwujemy zatem zmniejszenie stopnia polaryzacji
(depolaryzacje) fali. Efekt depolaryzacji Faraday’a pozwala na badanie matoskalowych struktur
magnetycznych ale utrudnia interpretacj¢ wynikow niskoczgstotliwosciowych przegladow
polaryzacyjnych, a takze obserwacje zrodel emisji nietermicznej. Aby go doktadnie poznad
potrzebne jest mapowanie polaryzacji promieniowania na kilku czgstotliwosciach (efekt maleje z
kwadratem dtugosci fali), oraz rozktad materii migdzygwiazdowej w dysku. Tu nieocenione staja
si¢ obserwacje wodoru atomowego. Obserwacje pokazuja, ze duze nat¢zenie promieniowania
spolaryzowanego odpowiada stabszej emisji HI. Dodatkowo polaczenie map HI z mapami
optycznymi, podczerwonymi oraz polaryzacyjnymi na roznych czgstotliwosciach daje
mozliwo$¢ obszernego studiowania drobnoskalowych pdl magnetycznych i ich powiazan z
lokalnymi strukturami 1 procesami w $srodowisku migdzygwiazdowym.

1.3. Cele niniejszej pracy.

Gléwnym celem mojej pracy byto wykonanie mapy gestosci kolumnowej oraz rozktadu
przestrzennego wodoru neutralnego w polu o rozmiarach 2°%2° z centrum w punkcie o
wspotrzednych galaktycznych [ = 60°, b = 0°. Badane przeze mnie pole znajduje si¢ w $rodku
jednego z obszaréw objetych przegladem polaryzacyjnym, wykonywanym na torunskim 32-m
radioteleskopie R7-4, oraz na 100-m radioteleskopie w Effelsbergu. Przeglad ten doprowadzi do
stworzenia map polaryzacji 1 efektu Faraday’a w duzych polach Galaktyki. Bedzie takze
unikalnym studium matoskalowych p6l magnetycznych Drogi Mlecznej. Znaczenie tej pracy dla
powyzszego przegladu przedstawitem pokrotce w dziale 1.2. Obszar przeze mnie badany
mapowany byl przez Duncana i wspotpracownikow na 2.7 GHz (Duncan et al. 1999).

Innym celem mojej pracy bylo przygotowanie i przetestowanie metody mapowania
wodoru neutralnego za pomoca anteny R7-4. W szczego6lnosci: okreslenie czulosci anteny,
wplywu atmosfery na obserwacje, sposobu ich redukcji i kalibracji, czy tez okreslenie innych
probleméw zwiazanych z radiowymi obserwacjami spektroskopowymi i metod ich rozwiazania.
Pozwoli to w przyszloSci na szybsze 1 efektywniejsze przeprowadzanie obserwacji i1
wykonywanie map HI pod katem wspomnianego przegladu polaryzacyjnego.

W dalszych czgs$ciach pracy przestawi¢ sposdb przygotowania i1 przeprowadzenia
obserwacji (2.1.), redukcji danych oraz ich kalibracji do bezwzglednej skali temperatury
jasnosciowej (2.2.), oraz swoje sugestie zwiazane z tym etapem pracy (2.3.). W rozdziale trzecim
opiszg przejscie do gestosci kolumnowej (3.1.) 1 przestrzennego rozktadu wodoru neutralnego w
badanym polu (3.2.). Rozdzial czwarty przeznaczony jest na poroéwnanie moich wynikéw z
innymi obserwacjami i przegladami. Podsumowanie i wlasne sugestie zamie$citem w rozdziale

piatym.



2. Obserwacije.

2.1. Przygotowanie i przeprowadzenie obserwacji.

2.1.1. Charakterystyka systemu odbiorczego.

Obserwacje prowadzone byly za pomoca radioteleskopu R7-4, znajdujacego si¢ w
Obserwatorium Astronomicznym w Piwnicach. Szeroko$¢ wiazki anteny wynosita ~0.3°. Do
instrumentu podtaczony byt spektrograf radiowy, zawierajacy cztery konwertery. Czgstotliwos¢
centralna ustawiona byta na 1420.406 MHz (system L). Konwertery pracowaty w ustawieniu: /a
2c¢ 3a 4c, tzn.: pierwszy 1 trzeci konwerter odbieraly polaryzacj¢ kotowa lewoskretna (a), drugi i
czwarty — prawoskretng (c). Zgodnie z oczekiwaniami nie zaobserwowatem istotnych réznic
miedzy profilami linii HI obserwowanymi w réznych polaryzacjach.

Szeroko$¢ wsteggi wynosita 4 MHz. Dalo to w praktyce przedziatl predkosci radialnych
+422 km s, Kazdy z konwerteréw dzielit odbierane pasmo na 4096 kanalow; dawal zatem
rozdzielczo§¢ w dziedzinie czgstotliwosci: 976 kHz/kanal, oraz w dziedzinie predkosci
radialnych rozdzielczo$é okoto 206 m s /kanat.

Byly to pierwsze tego typu systematyczne obserwacje prowadzone na torunskim
radioteleskopie z tak szerokim pasmem odbiorczym. Celem zastosowania szerokiej wstegi, a
wigc duzego przedziatu obserwowanych predkosci radialnych, byto wykrycie w obserwowanym
polu obiektow znanych jako chmury o duzej predkosci (ang: High Velocity Clouds — HVCs). Sa
to obtoki wodoru neutralnego, nie zawsze zwiazane z wodorem galaktycznym, ktorych
obserwowane predkosci radialne sa wigksze, niz wynikatoby to z réznicowej rotacji Galaktyki.
Skuteczno$¢ wykrywania HVCs potwierdzil wczesniejszy, niedokonczony studencki przeglad
ptaszczyzny Drogi Mlecznej w linii 21 cm, wykonywany rowniez ze wstega 4 MHz.
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Rys.2: Przyktad efektu ,,falowania tta”. Na osi pionowej wartosci nieprzeskalowane. Wykres uzyskany programem
SLAP.



Praktyka pokazata jednak, ze obserwacje z takim pasmem odbiorczym napotykaja na
problemy nie wystepujace przy wykorzystaniu mniejszego pasma. Przy 4 MHz pojawia sig efekt
,falowania” poziomu zerowego (Rys. 2). Objawia si¢ to jako zafalowanie mocy widmowej,
majace charakter sinusoidy, ktorej okres zalezny jest od czestotliwosci obserwacji. Amplituda
tych zmian roOwniez nie jest stata — moze rosna¢ ku centrum lub ku granicom odbieranego pasma.
W pierwszym przypadku efekt ten moze znacznie modyfikowaé profil linii i sprawié, ze jest ona
nieprzydatna do dalszych badan. Zrodtem efektu jest byé moze konstrukcja anteny, ktora w
pewnych warunkach umozliwia powstanie fali stojacej migdzy lustrem wtdérnym, a oknami
dewardéw. Zjawisko to byto notowane podczas obserwacji 15-metrowa antena R7-3. ,,Falowanie
tla” moze by¢ tez zwiazane z wptywem atmosfery — poziom zmian byt r6zny dla obserwacji na
réznych wysoko$ciach nad horyzontem. Niestety efektu tego nie udato mi si¢ usunag.

2.1.2. Charakterystyka obserwacji.

Obserwacje wykonane byly w trybie skanowania nieba ,,punkt po punkcie”. Prze-
prowadzone zostaly w dwoch turach: Iuty i1 czerwiec/lipiec 2004. Poczatkowo punkty
obserwacyjne w badanym polu odlegte byty od siebie o 1/3 stopnia. Badany obszar pokryty
zostal siatka 49 punktow obserwacyjnych (takze na brzegach obszaru). Efektywnie zatem
badany byl obszar w ksztalcie kwadratu o boku 2° + [wiazka anteny] + [dokladnos¢
prowadzenial.

Skany wykonywane byly seriami po 7 punktéw na tej samej szerokosci galaktycznej. Na
koniec kazdego ,,paska” wykonywana byta obserwacja pola kalibracyjnego. Po trzech, czterech
paskach wykonywane byto widmo referencyjne (poziom zerowy, tto). Do tego celu teleskop
ustawiany byl na polu kalibracyjnym, a czgstotliwo$¢ centralna byla zmieniana na 1417.406
MHz. Przy takim wyborze linia HI wychodzita poza pasmo, a uzyskane widmo mozna byto
traktowac jako referencyjne. W obserwacjach wodoru galaktycznego nalezy stosowac taka
metodg, gdyz nie ma na niebie pola wolnego od emisji HI. Nawet w okolicach biegunéw
Galaktyki widoczna jest wyrazna linia. Zastosowanie takiego widma jako poziomu tla w
oczywisty sposob fatszowatoby uzyskane wyniki.

Czas integracji kazdej obserwacji wynosit 180s. Dato to stosunek sygnatu do szumu
okoto 100. W tym przypadku przektadalo si¢ to na mozliwos¢ wykrycia emisji zrodta, ktérego
temperatura jasnosciowa wynosita 1 — 1.5 K.

Po wykonaniu pierwszych redukcji okazato sig, ze odlegto$ci miedzy badanymi punktami
sa za duze. W drugiej turze obserwacji dotychczasowa siatka zostata dwukrotnie zaggszczona.
Procedura obserwacji pozostala prawie niezmieniona. Roznica polegata gltownie na dodaniu
drugiego pola kalibracyjnego. Dodatkowo w letniej turze obserwacji znalazto si¢ 7 punktéw z
tury zimowej, aby ulatwi¢ kalibracj¢ wynikow 1 sprawdzi¢ ich zgodno$¢. Ostatecznie badany
obszar pokryty zostat regularna siatka 169 punktow odleglych od siebie o 1/6 stopnia.

Wszystkie skrypty obserwacyjne dla komputera sterujacego antena R7-4 przygotowane
zostaty przy pomocy programu Edytor autorstwa Grzegorza Hrynka.

2.2. Redukcja danych.

2.2.1. Au_New i SLAP

Pierwszym krokiem redukcji danych spektroskopowych z R7-4 jest wykonanie odwrotne;j
transformaty Fouriera zarejestrowanego sygnatu. Pozwala to na przejscie do widma mocy, czyli
uzyskanie profilu linii. Wykonuje si¢ to procedura 4u New, dostosowujaca jednoczesnie dane do



formatu akceptowalnego przez program Spectral Line Analysis Package (SLAP). Za pomoca
tego wlasnie programu wykonywana byta dalsza redukcja i analiza danych.
Generalnie, redukcja danych odbywa si¢ wedtug przepisu okreslonego wzorem:

(P wbs ~ Lo )

I, = P T, 2.1)
gdzie: T, — profil linii, w skali temperatury, Ty, — temperatura systemowa (podawana do
programu SLAP w mK), P,,;— ,,surowe” widmo mocy, uzyskane z obserwacji danego punktu
P, — widmo referencyjne (tto).

Wzor ten oznacza, ze w danym kanale (na danej czgstotliwosci) mierzymy ile razy profil
linii wystaje ponad poziom tla i przenosimy wynik do skali temperatur. Inaczej mowiac T,
okresla ile razy obserwowane zrodlo jest silniejsze niz szumy systemu 1 wktad otoczenia.
Temperatura systemowa zawiera w sobie bowiem przyczynki od szumoéw termicznych systemu
odbiorczego, atmosfery, tta galaktycznego 1 promieniowania reliktowego. Znajac warto$¢ Ty
mozemy, przynajmniej teoretycznie, poda¢ temperaturg antenowa Zrodla. Jednakze informacja o
T, zawarta w plikach z obserwacjami okazata si¢ niepewna. Dodatkowo zaszla potrzeba
uwzglednienia tzw. wzmocnienia od elewacji (ang.: elevation gain) — g., czyli czynnika
zwigkszajacego temperaturg systemowa (a wigc ostabia sygnat) w zaleznosci od wysokosci
obserwowanego pola nad horyzontem. Czynnik g. jest bliski 1 i w praktyce pomijalny na tej
dhugosci fali, gdy obserwacje prowadzone sa blisko zenitu. Jednak w przypadku tury zimowe;j
obserwacje wykonywane byly nawet 10° nad horyzontem. Fakt ten, oraz brak specjalnego
wyznaczenia T, , spowodowal, ze musiata zosta¢ opracowana specjalna, posrednia metoda
kalibracji. Opisana jest ona w punkcie 2.2.3.

Przy redukcji wg zaleznosci (2.1), a konkretnie po wykonaniu dzielenia, pojawiat si¢
wspomniany w 2.1.1. efekt ,,falowania tta”. Szczegodlnie dotkliwy byl w przypadku obserwacji
zimowych, w ktorych nasilat si¢ ku centrum widma, modyfikujac znacznie profil linii. Z tego
powodu wigkszo$¢ zimowych obserwacji zostala odrzucona (czyt.: 2.2.2.). Dla tury letniej byt on
mniej zauwazalny 1 mial inny charakter — zwigkszal si¢ ku brzegom widma, pozostawiajac
nienaruszony profil linii. Poza tym nie wystgpowal w obserwacjach pol kalibracyjnych.
Zwiazane jest to zapewne z faktem, ze widma referencyjne rejestrowane byly na polach
kalibracyjnych wtasnie. Nasuwa si¢ zatem wniosek, ze jesli kazdy punkt obserwacyjny mialby
swoje wlasne tto (wykonane przez przesunigcie czgstotliwosci centralnej), to efekt ,,falowania”
prawdopodobnie by w ogole nie wystapil. Jednakze taka procedura wiaze si¢ z prawie
dwukrotnym wydtuzeniem czasu na teleskopie, w zwiazku z tym jest nicoptacalna w przypadku
bardzo duzych pol. By¢ moze w zupetnos$ci wystarczy jedno tto na kilka (5-6) Zrédet.

2.2.2. Selekcja danych.

Z wzgledu na efekt ,,falowania tta” duza cz¢$¢ danych musiata by¢ odrzucona. Dotyczyto
to gtownie zimowej tury obserwacji — tacznie okoto 40 ze 169 punktow obserwacyjnych. Inne
problemy sprawialy silne zaktocenia, jakie rejestrowaty si¢ na widmach. Z ich powodow
praktycznie nieprzydatne byly obserwacje z konwerterow drugiego i1 czwartego (polaryzacja
kotowa prawoskretna), oraz kilka plikow z danymi z konwertera trzeciego. Konwerter pierwszy
pracowat bez zastrzezen, dlatego do dalszej analizy brane byly tylko dane z tego urzadzenia.
Niemniej zaklocenia nie psuty obserwacji po6l kalibracyjnych, wigc w niektorych etapach
kalibracji uwzgledniane byty dla tych obszarow dane ze wszystkich konwerterow.

Z powodu niemozno$ci wykonania dodatkowych obserwacji (awaria systemu L),
brakujace dane uzupehiane byly metodami interpolacyjnymi. Testowane w tym celu byly m.in.



metoda wielomianow sklejanych trzeciego stopnia (tzw. spline kubiczny), czy interpolacja forma
biliniowa. Ta druga, jako prosta i dajaca bardzo dobre efekty, zostata wybrana do dalszej pracy.

2.2.3. Kalibracja do skali bezwzglednej temperatury jasnosciowe.

Aby speli¢ cele pracy, nalezalo wykona¢ bezwzgledna, niezalezna od systemu
odbiorczego, kalibracj¢ obserwacji. Wykonana zostata w oparciu o dwa pola, oznaczone MD1 (/
=1244° b =-1.6° 1 S7 (I = 132° b = -1°). Sa to miejsca na niebie majace stala jasno$¢ na
obszarze okoto 2°x2°. Obydwa pola obserwowane byly jednoczes$nie tylko w letniej turze. Dla
obserwacji zimowych wykonywane byly jedynie obserwacje na polu MDI1. Dobrym
odno$nikiem jest wyznaczenie bezwzglednej (niezaleznej od systemu odbiorczego) temperatury
jasno$ciowej w maksimum profilu - 7p(max). O ile dla pola S7 znane jest takie wyznaczenie
(Tps7(max) = 96.4 = 0.2 K; Kalberla et al. 1982), o tyle dla pola MD1 takich danych nie ma,
dlatego najpierw przeprowadzona musiata by¢ kalibracja wiasnie tego punktu.

Temperature antenowa i jasno$ciowa taczy ogodlna zaleznos¢:

T, = KT, (2.2)
Jesli nie uwzglednia sig¢ poprawek na g. oraz jesli ma si¢ dobrze wyznaczong Ty, to czynnik K
w wigkszos$ci przypadkow jest bliski 1 1 jest staly dla danego instrumentu. Jednakze w mojej
pracy zaden z powyzszych warunkow spetniony nie byt.

Dla wygody obliczen, oraz ze wzgledu na charakterystyke programu SLAP, podawana
byta w miejsce Ty, w zalezno$ci (2.1) stala warto§¢ 779 = 10 000 mK. Otrzymana w ten sposob
wartos¢ T,” wiaze si¢ z Tj zaleznoScia:

T,=K'T', (2.3)
Kv: K"ge (24)

gdzie K" jest wspolczynnikiem konwersji, statym dla pojedynczego konwertera.

Dzigki zatozeniu liniowosci poprawek mozliwe byto wyznaczenie 7, w maksimum dla
pola MDI1 na podstawie obserwacji letnich. Wybrane zostaty cztery pary obserwacji pol S7 i
MDI1 na takich samych lub zblizonych wysokosciach nad horyzontem, tak aby nie poprawiaé
wynikow na g.. Uwzgledniajac po 4 konwertery na obserwacje, dato to 16 par liczb T,
Korzystajac z proporcji:

T T, (2.5)

wyznaczytem Tppp;(max) na 80.7 + 0.2 K.
W  kolejnym etapie nalezalo oceni¢ wplyw atmosfery. Przyjety zostal model
wykorzystywany w SLAP-ie, w ktorym wspotczynnik wzmocnienia g, wyraza si¢ wzorem:

1
g = exp{b{sm(d) - 1} (2.6)

We wzorze (2.6) el jest katem elewacji, a b, jest tzw. statla wzmocnienia. Odpowiednia procedura
w programie SLAP wymaga, aby podana byta tylko ta stata. Jak wida¢ zaleznos¢ (2.6) dazy do 1
gdy teleskop patrzy w zenit, oraz do nieskonczonosci dla e/ = 0°.
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Rys. 3: Zalezno$¢ wspotczynnika K’ od kata elewacji dla pél kalibracyjnych (obserwacje z pierwszego
konwertera). (*) — pole MD1 tura zimowa, (x) — MDI tura letnia, (+) — S7 tura letnia. Linie ciagle sa
dopasowanymi funkcjami postaci (2.7), z warto§ciami: 4.;,,,= 12.65+0.05 (linia gérna), 4,,,=11.58+0.04
(linia dolna), b,=0.210+0.003 (dla obu tur obserwacji).

Rysunek 3 przedstawia zalezno$¢ K’ od elewacji dla pol kalibracyjnych dla pierwszego
konwertera. Dane pochodza z obu tur obserwacyjnych. Wida¢ wyrazne rozgraniczenie migdzy
obserwacjami letnimi i zimowymi. Do danych dopasowane zostaty zaleznosci w postaci:

1
y =4 exp{be[sm(x) —1}} . (2.7)

A; jest zatem wartoscia mnoznika K’ w przypadku obserwacji w zenicie, czyli K”. Wyznaczone
zostaty wartosci statych: A.m, = 12.65 £ 0.05, Ao = 11.58 + 0.04, b, = 0.210 £ 0.003. W
przypadku obu tur stosowana byla ta sama wartos¢ b.. Wida¢, ze dla serii letniej moglaby by¢
mniejsza (wolniejszy wzrost w kierunku e/ = 0°). Poczatkowo wyznaczane byly r6zne wartosci
tej statej. Jednakze otrzymana w ten sposob warto$¢ dla tury letniej w praktyce okazata sig za
mata. Cze$¢ z obserwacji badanego obszaru prowadzona byta okoto 30° nad horyzontem, a wigc
w zakresie, ktory nie obejmowatly pola kalibracyjne tej serii. Zastosowana korekta dala duze
rozbieznosci w koncowych wartosciach 7. Z powodu braku innych mozliwos$ci przyj¢ta zostata
dla tury letniej ta sama warto$¢ b, co dla zimowej. Zalozenie to nie jest w ogolnosci stuszne,
jednak w przypadku tej pracy okazato si¢ catkiem dobre i dalo zadowalajace rezultaty. Samo




wyznaczenie statych A, 1 b, okazato si¢ na tyle dobre, ze skutecznie redukowalo wplyw
atmosfery przy obserwacjach na wysokosci nawet 10 stopni nad horyzontem.

Przedstawiony powyzej sposob kalibracji ma kilka zalet. Po pierwsze: nie wymaga
bezposredniej znajomosci temperatury systemowej 1 wspotczynnika konwersji. Potrzebny jest
tylko ich iloczyn, ktory jest wyznaczany z obserwacji pdl kalibracyjnych. Po drugie: metoda daje
dobre wyniki dla obserwacji nisko nad horyzontem, kiedy to rejestrowany profil jest nawet
czterokrotnie oslabiony. Moze by¢ takze stosowana do innego typu obserwacji, np. pulsaréw.

Jest jednakze kilka istotnych wad tej metody. Przede wszystkim potrzebna jest znajomos¢
widma i strumienia przynajmniej jednego pola kalibracyjnego. Osobiscie sugeruj¢ korzystanie w
przysztosci z pol: S7, S8 (I =207°, b =-15°) 1 B8 (I = 90°, b = 40°), ktorych kalibracje wykonat
Kalberla 1 wspotpracownicy (1982). Inna niedogodnoscia jest konieczno$¢ wykonania
obserwacji tych pol na réznych wysokosciach nad horyzontem. Zakres katéw elewacji dla tych
pol powinien by¢ co najmniej zblizony do zakresu katow, na ktérych wykonujemy wiasciwe
obserwacje, tak aby dobrze wyznaczy¢ parametry A4; oraz b.. Poza tym zatozenie, ze b, jest state
dla wszystkich obserwacji 1 wszystkich azymutow, jest niepewne i nalezatoby w przysziosci je
zweryfikowac.

2.3. Wnioski i sugestie.

Obserwacje o podobnym charakterze, jak te wykonane na potrzeby tej pracy, moga by¢ w
przysztosci usprawnione. Przede wszystkim tury obserwacyjne powinny by¢ dluzsze i nie
odlegte od siebie tak bardzo w czasie. Czas integracji by¢ moze mogltby zosta¢ skrocony do 150
sekund. Aby pozby¢ sig lub ograniczy¢ efekt ,,ptywania tta”, powinno si¢ zmniejszy¢ szerokos¢
odbieranego pasma.

Widma referencyjne powinny by¢é wykonywane czegsciej i zard6wno na punktach
obserwacyjnych jak i kalibracyjnych. Pola kalibracyjne powinny by¢ dobrane tak, aby byty jak
najblizej badanego obszaru i zeby mozna byto skutecznie na ich podstawie wyznaczy¢ parametry
zwigzane z g,. Powinny mie¢ wykonane pomiary dla maksimum emisji profilu linii, lub
strumienia zintegrowanego po znanym przedziale predkosci radialnych (w jednostkach: K km/s).
Wyznaczone warto$ci powinny by¢ niezalezne od instrumentu. Dobre sa trzy pola wymienione
w 2.2.3., niemniej wskazana jest kalibracja wigkszej liczby pol.



3. Analiza danych.
3.1. Gestos¢ kolumnowa.

Gestos¢ kolumnowa mozemy zdefiniowacé jako:

N, = j n, (s)ds (3.1)
0
gdzie: ny jest gestoscia przestrzenna atoméw wodoru [at. cm™], s jest miarg odlegtosci obtoku od
obserwatora [cm], a Ny jest gestoscia kolumnowa [at. cm™]. Innymi stowy Ny méwi nam ile
atomow widzimy patrzac w danym kierunku przez powierzchnie 1 cm?, lub ile atoméw znajduje
si¢ w nieskonczenie dlugim walcu o takim polu podstawy.
Mozna takze pokaza¢ (np. w: Rohlfs, 1986), ze gestos¢ kolumnowa wiaze si¢ z innymi
parametrami, tzn.:

Ny =1.8224(3)-10"T; [z(")aV (3.2)

gdzie: V jest predkoscia radialng [km s™'], 7(¥) jest grubo$cia optyczna obtoku o danej predkoscei
radialnej — w przedziale (V, V + dV), a Ty jest tzw. temperaturq spinowq. Parametr ten jest
zwiagzany z rozktadem obsadzen pozioméw F=0 i F=1, zgodnie z rozktadem Boltzmana (Rohlfs,
1986):

ﬂzﬁexp{_hvm} (3.3)
Ny g kT

gdzie: g; — wagi statystyczne, k — stala Boltzmana, 4 — stala Plancka. Zwiazek (3.2) mozna
uprosci¢, czyniac pewne zatozenia.

Rozwazamy izotermiczny obtok podgrzewany przez promieniowanie jakiego$ zrodia w
jego tle. Z rozwiazania rdéwnania transportu promieniowania, zapisanego w formalizmie
temperatury jasnosciowej, wynika zaleznos$¢:

T,(V) =Tyl - exp{-z(")}]+ T.. exp{= (")} (3.4)

(Rohlfs, 1986). W wigkszosci przypadkow dotyczacych HI mozemy przyjac, ze temperatura
jasno$ciowa tta — T¢ — jest rowna 0. Obserwujemy wowczas czysty profil emisyjny. Zakladamy
takze 7(V) << 1. Po rozwinigciu eksponentu w szereg Taylora i odrzuceniu wyrazoéw stopnia
drugiego i wyzszych, otrzymujemy:

T,V)=Tsz(V). (3.5)
Wstawiajac (3.5) do (3.2) otrzymujemy:
N, =1.8224(3)-10" jT,,(V)dV (3.6)
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Przy zadanych zalozeniach otrzymujemy przepis na ggstos¢ kolumnowa (w jednostkach
at. cm™) niezalezny od temperatury spinowej. Tj(¥) traktujemy po prostu jako profil linii w skali
temperatury. Wzor (3.6) uzywany byt na potrzeby tej pracy.

Stuszno$¢ zatozen dowodza Burton (1988) i Rohlfs (1986). Teoretycznie, jesli #(V) < 1,
to w pierwszej ¢wiartce Galaktyki ( 0° < [ < 90°) — podobnie w czwarte] — powinnisSmy
obserwowa¢ skok w Ty(¥) linii przy przejéciu przez predkos¢ radialna ¥ = 0 km s™'; temperatura
po stronie predkosci radialnych ujemnych powinna by¢ okoto dwa razy nizsza niz po stronie
predkosci dodatnich, co jest rzeczywiscie obserwowane. Rohlfs opisuje réwniez procedurg
wyznaczania T¢ w przypadku, gdy obserwacje linii 21 cm prowadzimy na tle silnego zrédta.

W niektorych przypadkach istnieje takze potrzeba wyznaczenia wartosci temperatury
spinowej. Jest to zadanie trudne, gdyz wielko$¢ ta zalezy od wiazki anteny i jest w ogdlnosci
rozna dla roznych obtokow. Jesli jednak nie potrzebujemy wyznaczy¢ doktadnie wartosci 7, to
mozemy przyja¢ warto$¢ ,.klasyczna’: Ts.jqss = 125 K.

Na podstawie (3.6) wykonana zostata mapa ggstosci kolumnowej w badanym obszarze,
przedstawiona na Rysunku 4. Nalezy doda¢, ze punktom obserwacyjnym nie odpowiadaja na
rysunku $rodki ,,pikseli”, lecz ich wierzchotki.

Gestosc kolumnowa {x 18°28 [H_H cn™{=-2}]1 }

1,8
.833
195
667
199
9 115
.333 118
.167 185
100
8.0
a5
L167
98
.333
.5
.G67
.833
-1,8

61.8 .833 .667 .5 .333 .167 68,8 ,833 .667 .3 .333 .167 5H9.8

Rys. 4: Mapa gestosci kolumnowej badanego pola.
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Rys.5: Mozaika map strumienia zintegrowanego [K km/s], dla réznych przedzialow predkosci radialnych (czgsto-
tliwosci). Kolejne mapy (od lewej do prawej) zawieraja przedziaty o szerokosci 10 km/s, poczawszy od przedziatu
(-95; -85) na mapie pierwszej, do przedziatu (+85; +95) na mapie dziewigtnastej. Nalezy zwrdci¢ uwage na
zmieniajacg si¢ skalg strumienia zintegrowanego. Ostatnia mapa jest suma wszystkich poprzednich, tzn. zawiera
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Rys. 5. ciag dalszy
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3.2. Rozkiad przestrzenny wodoru neutralnego w badanym polu.

3.2.1. Rotacja Galaktyki.

Jednym z gltéwnych tematéw badan z wykorzystaniem obserwacji HI jest struktura,
kinematyka i dynamika Galaktyki. Wodor neutralny jest podstawowym sktadnikiem materii
migdzygwiazdowej. Istnieje w duzych ilosciach w catej Galaktyce i praktycznie nie ma
regionu, gdzie HI nie jest obecny. Ze wzgledu na mata energi¢ wzbudzenia linii 21 ¢cm, HI
jest zawsze obserwowany, o ile istnieje. Linia 21 cm jest wigc idealnym narzg¢dziem do ba-
dania Drogi Mleczne;j.

Wyznaczenie rozktadu HI, na podstawie obserwacji spektralnych w linii 21 cm, opiera
si¢ na znajomosci rotacji Galaktyki. Wiadomo, ze galaktyczny wodor neutralny, wraz z
innymi sktadnikami materii migdzygwiazdowej, jest czgscia dyskowej sktadowej Galaktyki —
podobnie jak gwiazdy w ramionach spiralnych. W zwiazku z tym podlega rotacji, ktéra w
pierwszym przyblizeniu traktujemy jako cylindryczna, tzn. orbity oblokéw sa kotowe,
predkos¢ zalezy tylko od odlegtosci od centrum — R, a ich plaszczyzny sa réwnolegle do
centralnej plaszczyzny dysku galaktycznego' — plaszczyzny Roéwnika, niezaleznie od
odlegtosci od niej.

Zatozenie kolowych orbit wynika z praw Kepplera. Nie jest zawsze najlepsze, gdyz z
gory odrzuca ruchy wtasne obiektéw (czgsto znaczace), ekspansje (kontrakcejg) obiektéw, oraz
niekepplerowskie zaburzenia, wywotane grawitacyjnym wplywem innych cial, czy tzw.
ciemnej materii. Jednakze w przypadku HI jest ono wystarczajace i czgsto stosowane. Ruchy
wlasne 1 inne zaburzenia sa traktowane jako poprawki wyzszych rzgdow, w zwiazku z czym
sa one przewaznie pomijane. Nie maja wptywu na ogdlny, jakosciowy rozktad wodoru w
dysku.

Rowniez warunek orbit rownoleglych do Rownika nie zawsze jest dobry. Jest to
oczywisty wniosek z innego zalozenia — centralnego potencjalu grawitacyjnego Galaktyki.
Dotyczy to jednak obserwacji na duzych szerokosciach galaktycznych, gdzie zaznacza si¢
wplyw sktadowej sferycznej, a odlegtos¢ obserwowanych obiektow od centralnej ptaszczyzny
dysku jest co najmniej poréwnywalna z jego gruboscia®. Nie ma zatem wplywu na obserwacje
opisywane w tej pracy (-1° < b <+1°).

W powszechnie stosowanym modelu rotacji zaklada si¢ takze, ze predkos¢ katowa
ruchu orbitalnego @ maleje wraz ze wzrostem odleglosci od centrum (rotacja réznicowa),
oraz ze jest niezalezna od katow pozycyjnych:

0o =20 G7)

Kluczowe zalezno$ci mozna wyprowadzi¢ z geometrii problemu (Rys. 6). Na rysunku
R oznacza odleglo$¢ od Centrum Galaktyki (CG), @ - predkos¢ liniowa wzgledem Centrum
Galaktyki, / dlugos¢ galaktyczna, d odleglo$¢ obiektu od Stonca. Wielkosci z indeksem 0
odnosza si¢ do pozycji Stonca. R, = Ry sin (), to najmniejsza odleglo$§¢ punktu
znajdujacego si¢ na linii widzenia od Centrum. Punkt taki nazywamy punktem tangencjalnym.
Punkty takie tworza okrag o §rednicy Ry, usytuowany pomigdzy Stoncem a CG.

' Przez centralng plaszczyzne dysku galaktycznego rozumiem plaszczyzne odpowiadajaca szerokosci
galaktycznej b = 0°.

? Obserwowana grubo$é dysku zalezy od wybranych obiektow. Generalnie — im starsza populacja obiektéw tym
dysk jest grubszy, a rotacja mniej cylindryczna.
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Stonhce

Obiekt

Centrum Galaktyki

Rys. 6: Geometria w problemie rotacji Galaktyki.

Predkos¢ radialna obiektu wzgledem Lokalnego Uktadu Odniesienia wyraza si¢ wzorem:
V., =0cos(ar)—0,cos(90° —1) = O cos(a) — O, sin(/) (3.8)

Poniewaz nie mozemy bezposrednio mierzy¢ kata o, musimy go wyeliminowac¢ z zaleznosci
(3.8). Korzystamy z twierdzenia sinusow dla trojkata Stonice — Obiekt — CG.

sin(90° + ) _ sin(/)

R, R (3.9)
cos(ar) = FaSin) (3.10)
R
Wstawiajac (3.10) do (3.8) dostajemy:
O . : 0O 0 :
Ve = Ry —sin(1) -, sin(/) = (;—R—;’]Ro sin(7) (3.11)
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lub:

V, =oR) -, R, sin(/) (3.12)

Wzér (3.12), znany jako pierwszy wzor Qorta, jest podstawa do dalszego wyznaczania
rozktadu wodoru neutralnego’. Istnieje takze drugi wzér Oorta, bedacy wyrazeniem na
predkos¢ tangencjalna obiektu, ale w przypadku linii 21 cm nie jest stosowany, gdyz takich
danych nie jesteSmy w stanie uzyska¢. Nie uwzgledniamy takze tzw. stafych Oorta, gdyz
przyblizenie je wykorzystujace jest stuszne tylko w otoczeniu Stonca — tam, gdzie predkos¢
liniowa rotacji zmienia si¢ liniowo z odlegtoscia od CG.

Aby z (3.12) otrzyma¢ odlegtos¢ obiektu od Centrum Galaktyki, nalezy znaé
zalezno$¢ o(R) lub O(R), czyli tzw. krzywq rotacji. Galaktyke dzieli si¢ na dwie czg$ci:
wewngtrzng (R <Ry), widoczna tylko w pierwszej i czwartej ¢wiartce dtugosci galaktycznych,
oraz zewngtrzna (R >R;). Formuta (3.12) jest stuszna dla obu, jednak obserwowane predkosci
radialne r6znia si¢ znakiem: w pierwszej C¢wiartce dlugosci galaktycznych dla czegsci
wewngtrzne] mamy Vi > 0, a w cze$ci zewngtrznej Vy < 0 (w czwartej odwrotnie).

Inne sa takze metody wyznaczania krzywej rotacji. Dla czg¢§ci wewngtrznej jest to
stosunkowo proste. Wystarczy zauwazy¢, ze z Rys. 6 wynika, iz dla danego kierunku /
predkos¢ radialna w punkcie tangencjalnym jest rowna jego predkosci liniowej wzgledem
Lokalnego Uktadu Odniesienia. Jednoczesnie jest to najwigksza predkos¢ radialna jaka
obserwujemy w danym kierunku. Z obserwacji HI na dtlugosciach od 270° do 90°, mozna
zatem taka krzywa wyznaczyé, mierzac maksymalne obserwowane predkosci radialne
obtokow HI. Dla czgsci zewngtrznej zagadnienie nie jest juz takie proste. Wowczas
przewaznie stosuje si¢ dopasowanie funkcjami analitycznymi.

400 ———— :
300 _
G . !
T " 4
E i N . :
= - ]
E -] -
(0] & “ -
200 F j
l J

oo . I L

0 5 10 15 20

Rys. 7: Dopasowana przez Branda i Blitza krzywa rotacji, wraz z punktami pomiarowymi (Brand & Blitz, 1993).

* W podanej postaci jest stuszny tylko dla b = 0°. Dla innych przypadkéw nalezy dodaé czton cos(b).
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Dopasowanie funkcja analityczna jest wygodne takze do zastosowan numerycznych.
Na potrzeby tej pracy wykorzystana zostata formuta, podana przez Ficha i wspotpracownikéw
(1989), a pdzniej przez Branda i Blitza (1993):

p-1
ﬂ:m(ij +q(&j (3.13)
, R, R
lub, jako funkcja @:
p
icA =m R +q (3.15)
®0 RO

Inne, bardziej skomplikowane funkcje nie daty znaczacej poprawy dopasowania (Fich
et al. 1989). Najlepsze wyniki uzyskane byly przy doborze parametrow: m = 1.00767, p =
0.0394, g = 0.00712 (Brand & Blitz, 1993). Przyj¢te zostaly takze wartosci stalych
@y=220kms™', Ry= 8.5 kpc.

Jak wida¢ z Rysunku 7 dopasowanie odnosi si¢ takze do odlegtosci odpowiadajacych
wewngetrzne] czesci Galaktyki. W badanym przeze mnie obszarze najmniejsza odleglosé
wynosita R,,;,(I=59°) = 8.5 sin(59°) = 7.29 kpc. Potwierdza to stuszno$¢ wyboru dopasowania
Branda 1 Blitza.

Po wyznaczeniu R nalezy jeszcze przejs¢ do wartosci odlegtosci od Stofica — d. Proste
rozwazania geometryczne, w przypadku pierwszej ¢wiartki dlugosci galaktycznych, prowadza
do uzyskania formut:

d, = R, cos(]) - -R2 (3.15)
d, = Ry cos(l)++/R* =R}, (3.16)

(np.: Schmidt, 1957). Dla punktow lezacych blizej Stonca niz punkt tangencjalny stosowany
jest wzor (3.15). Dla punktow lezacych dalej, a wigc takze dla catej zewnetrznej Galaktyki,
stosuje sig (3.16).

3.2.2. Wyznaczenie grubosci optyczne,.

Szukany rozktad wodoru neutralnego jest w zasadzie rozktadem ggsto$ci przestrzenne;j
atoméw wodoru — ny [at. cm™] w funkcji polozenia. Z gestoscia przestrzenna zwiazana jest
bezposrednio grubos$¢ optyczna 7. Warto$§¢ 7 mozemy natomiast wywnioskowac bezposred-
nio z obserwowanych profili linii wodoru.

Przejscie od skali temperatury, do grubo$ci optycznej mozna wykona¢ na podstawie
wzoru (3.4). Podtrzymujemy dalsze zatozenia, co doprowadza nas do wzoru (3.5), ktéry po
przeksztalceniu zapisujemy w postaci:

T,
T

N

(V) (3.17)

Poniewaz nie jesteSmy w stanie wyznaczy¢ dokladnej warto$ci temperatury spinowej,
stosujemy jej ,.klasyczna” warto$¢ T's.uss = 125 K.
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Wida¢ zatem, ze profil grubosci optycznej w funkcji predkosci radialnej jest po prostu
przeskalowaniem profilu temperatury jasnosciowej. Otrzymane w ten sposob wartosci (V) sa
z reguly mniejsze od 1, zgodnie z zalozeniami. Jedynie w okolicy ¥z = 0 km s, zblizaja sie
do wartosci 1, lub nieznacznie ja przekraczaja.

Profil z(V) jest zmodyfikowany przez kilka czynnikow. Pierwszym jest wptyw tzw.
listkow bocznych anteny, czyli rejestrowanie przez odbiornik sygnatu spoza gtdéwnej wiazki, a
wigc z innego miejsca na niebie. Kolejnym sa termiczne ruchy wlasne atoméw wewnatrz
obtoku, powodujace poszerzenie obserwowanych linii. Podobny efekt daje takze ekspansja
samego obtoku. Jeszcze inny efekt wiaze si¢ z gruboscia obtoku — rézne czgsci obtoku
znajduja si¢ w roznych odlegtosciach od CG. Zatem duza chmura nie zachowuje sig jak ciato
sztywne, lecz podlega réznicowemu ruchowi wokdt GC. Zjawisko to objawia sig¢ jako
znieksztatlcenie gaussowskiego profilu linii. Istnieje takze kilka innych efektow
»Kinetycznych”, czyli zwiazanych z polem predkosci Galaktyki i danego obtoku. Sposoby
koreke;ji profili linii opisuja m.in. Ollongren i van de Hulst (1957), oraz Burton (1988).

Wszystkie te poprawki nie wprowadzaja jednak duzych jakosciowych zmian.
Potozenie miniméw i maksimow w profilach jest zachowane (Schmidt, 1957; Rohlfs, 1986).
Wprowadzenie tych poprawek jest jednak trudne numerycznie, dlatego tez nie zostaty one w
niniejszej pracy wykonane.

Prezentowane ponizej obliczenia 1 wyniki odnoszg si¢ tylko do b = 0°. Na przestrzeni
Ab = £ 1° zmiany w rozkladzie ggstosci sa niemal niezauwazalne.

3.2.3. Rozktad HI w wewnetrznych czesciach Galaktyki.

Otrzymany profil grubos$ci optycznej mozna przeliczyé na ggsto$¢ przestrzenna
atomow. Obie wielkoSci zwiazane sa ze soba liniowo, przez prosty czynnik skalujacy
(Schmidt, 1957):

My _ 4V

2 =0.0744-— ] (3.18)
dVR _ Rmin R2 _ P2 a_a)
dR R " OR (3.19)

Jednakze w przypadku wewngtrznych czgsci Galaktyki (pierwsza ¢wiartka — dodatnie pred-
kosci radialne, czwarta ¢wiartka — ujemne) obserwujemy natozenie si¢ emisji pochodzacych
od obtokéw znajdujacych si¢ symetrycznie po dwoch stronach punktu tangencjalnego. Profil
gestosci przestrzennej w funkceji predkosci radialnych jest suma dwoch takich profili — dla
obszarow ,,przed” i ,,za” punktem tangencjalnym. Na danej czgstotliwo$ci patrzymy na dwa
rozne punkty, znajdujace si¢ w roznych odleglosciach od Stonca, ale w takiej same;j
odlegtosci od Centrum Galaktyki. Wykorzystanie formuty (3.12) i krzywej rotacji nie
pozwala na jednoznaczne okreslenie z ktorym punktem mamy do czynienia.

Opis metody pozwalajacej na rozrdznienie emisji z obszaréw blizszych i dalszych,
podal Schmidt (1957). Praca ta byta cz¢scia badan prowadzacych do stworzenia mapy Leiden-
Sydney.

Idea tej metody jest okreslenie grubosci dysku wodorowego na danej diugosci
galaktycznej. Jesli woddr neutralny rzeczywiscie skupiony jest w dysk, lub w strukture do
dysku zblizona, to na wyzszych szerokosciach galaktycznych patrzymy na ciensza warstwe
materii. Obtoki bedace dalej beda dawac coraz mniejszy wktad do emisji, w miar¢ wzrostu b.
Dodatkowo ze zmiana b zmieniac si¢ bedzie obserwowana predkos¢ radialna obtoku (czynnik
cos(b), czyt. Przypis 3).
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Sposéb ten wymaga przeprowadzenia obserwacji na duzych szeroko$ciach
galaktycznych. Takie obserwacje nie zostaty przeprowadzone na potrzeby tej pracy. Dlatego
przy rozroznianiu emisji z obszaréw blizszych i1 dalszych postuzytem si¢ wynikami dla
Rownika Galaktyki, podanymi przez Schmidta (1957), zebranymi w Tabeli 9 jego pracy.
Zatozylem, ze jego wyznaczenia ny rdznig si¢ od moich o staly czynnik, zatem stosunek
gestosci nyy / nyp (blizszy / dalszy) jest taki sam w obu przypadkach. Schmidt podaje kolejne
wartosci ny; co Al = 1.5° oraz Af = 20 kHz. Z powodu wigkszej rozdzielczosci w dziedzinie
czestotliwoscei 1 gesciej prowadzonych przeze mnie obserwacji, do wyznaczenia stosunkow
gestosci zastosowane zostaty metody interpolacyjne, podobne do tych, z ktorych korzystatem
przy uzupethianiu danych (czyt.: 2.2.2.). Majac ny; / ny> z pracy Schmidta, oraz ny; + ny; ze
swoich obserwacji, bylem w stanie dokltadnie okres$li¢ gegstosci przestrzenne wodoru w
obszarach blizszych i1 dalszych. Do wyznaczenia odleglosci stosowane byty relacje: (3.15) dla
blizszych i (3.16) dla dalszych.

Na tym etapie pojawila si¢ trudno$¢ zwiazana z okresleniem ny; dla punktéw bliskich
punktom tangencjalnym, a wigc dla predkosci radialnych bliskich maksymalnej obserwo-
wanej w danym kierunku. Zachodzi tu efekt tzw. zageszczenia predkosci. Zmiana odlegtosci
od Stonca o np. 100 pc w okolicy Stonca, daje skok o wigksza warto§¢ obserwowane;j
predkosci radialnej, niz w okolicy punktu tangencjalnego. W zwiazku z tym powstawa¢ moga
wigksze bledy w wyznaczeniach ggstosci.

Faktem usprawiedliwiajacym wykorzystanie przeze mnie wynikow Schmidta, jest
podobienstwo profili z moich obserwacji z sumarycznym profilem ny; + np> z danych
Schmidta z Tabeli 9. Podobienstwo to wida¢ na Rysunku 8.
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Rys. 8: Porownanie profili sumarycznych z pracy Schmidta (lewy) i moich obserwacji, dla punktu /=61°, b5=0°.
Na lewym panelu na osi poziome;j jest skala czgstotliwosci w kHz, na prawym — predkosci radialnych w km/s.

3.2.4. Rozktad HI w zewnetrznych czesciach Galaktyki.

Obszary zewngtrzne obserwowane sa na ujemnych predkosciach radialnych. Istnieje
jednoznaczno$¢ pomig¢dzy predkoscia radialna a odlegtoscia od Stonca. Nie ma natozenia
emisji z dwoch réznych Zréodet. Wyznaczenie rozkladu dla tych obszarow ograniczato si¢
zatem jedynie do przejscia z 7do ny i zastosowania relacji (3.16).

Warto przypomnie¢, ze w przypadku zewnetrznych obszaréw Galaktyki duzo trudniej
jest wyznaczy¢ krzywa rotacji, potrzebna do okreslenia odlegtosci od CG.
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3.2.5. Podsumowanie.

Otrzymany rozktad HI w badanym polu prezentowany jest na Rys. 9. Do odlegtosci
ok. 6 — 7 kpc patrzymy na skomplikowane struktury naszego ramienia spiralnego — Ramienia
Strzelca. Najwigksza gestos¢ atomoéw wodoru obserwujemy w poblizu Slonca. Tu
wyznaczone warto$ci ny przekraczaly 1 at./cm’. Dalsze minia i maksima gestosci zwiazane s
z faktem, Ze patrzymy w poblizu wewngtrznej krawedzi naszego ramienia.

Bardzo mato wodoru znajduje si¢ migdzy 7 a 13 kpc. Jest to obszar pomigdzy
ramionami spiralnymi. Obecno$¢ takiego obszaru jest oczywistym potwierdzeniem nie-
jednorodnosci rozktadu HI w dysku i spiralnej struktury naszej galaktyki.

Na odleglosci 14 kpc widoczne jest wyraznie kolejne ramig. Jest zdecydowanie
stabsze niz to, w ktorym znajduje si¢ Stonce — gestosé atoméw nie wykracza poza 0.5 at./cm’.

Rozktad ten jest dobry jakosciowo, ale niekoniecznie ilosciowo. Wynika to z
nieuwzglednienia poprawek do profilu linii, wspomnianych w 3.2.2. Niemniej rozmieszczenie
miniméw 1 maksimow gestosci jest przynajmniej poprawne. Rozktad ten mozna by poprawié
przeprowadzajac dodatkowe obserwacje na wyzszych szerokosciach galaktycznych, w celu
rozrdznienia blizszych i dalszych punktéw w wewngtrznych obszarach Drogi Mlecznej. Poza
tym doktadniejsze wyniki bytyby uzyskane w oparciu o nowszy przeglad Leiden-Dwingeloo
(Hartman & Burton, 1997), ktory jest czulszy 1 ma wigksza rozdzielczos¢ we wspotrzednych i
predkosciach radialnych.
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4. Inne przeglady.
4.1. Mapy gestosci kolumnowej i strumienia zintegrowanego.

Mapy gestosci kolumnowej (Rys. 4) 1 strumienia zintegrowanego (Rys. 5) poréwnane
zostaly z przegladami kontinuum radiowego na dlugosciach fali 21 i 11 cm, a takze z
przegladem polaryzacyjnym na 11 cm. Przeglady te zostaly wykonane radioteleskopem w
Effelsbergu (100 m) oraz radioteleskopem Stockert (25 m). Krotka charakterystyke tych
badan zawiera Tabela 1.

Tab. 1: Podstawowe dane przegladow wykorzystanych do porownania wynikow.

Przeglad (ewﬂSVBi:Zka) c::lztE:Itr.la Sz:;';)::as'é RMS Obszar Uwagi Referencje
100m, 11cm 43" 2695 MHz | 50, 80 MHz | 20 mK (Ty) | 3505 | 240 Rooh W etal 190
100, fom 43" 2695 MHz | 50, 80 MHz | 8 mK (Ty) | *2<1 <7 pc:\;i.mneatngehiLé; Duncan et al. 1999
100m, 21cm 94" 1408 MHz | 20 MHz | 40 mK (Ty) 3?’47:;)310‘ Zmir\lAiln;f;l\iNzc:_lvlvany Reich,W. et al. 1990
25m, 11cm 21 2720 MHz 272 7| 12 ”gf;‘k’rgg:\e;gg " | ReifK. etal. 1984
25m, 21cm | 127e-4sr | 1400MHz | 20 MHz |50 mK (Ty) 0>50;->1294DH' wycieta linia HI |  Reich, W. 1981

Przeglady kontinuum radiowego prowadzone sa z bardzo szerokim pasmem odbiorczym.
W przegladach takich rejestruje si¢ wiele zwartych zrédet, co wida¢ na zataczonych mapach
(Rys. 10 1 11). Obecnos¢ takich Zrodet poddaje naturalnie w watpliwos$¢ zatozenia przedsta-
wione w Rozdziale 3, odnoszace si¢ do zwiazku miedzy Ts a T, — zalezno$ci (3.5) 1 (3.17).
Jednak uwzglednienie tej poprawki jedynie obnizyloby nieznacznie profil linii 1 nie
wprowadzito znaczacych zmian. Maksimum gestosci kolumnowej HI w obszarze wypada w
okolicach / = 59.5°, b = 0.2°, natomiast najjasniejsze na 21 cm zrddto znajduje si¢ ponizej
réwnika. W przypadku innego silnego zrédta (I = 60.7°, b = -0.1°) nie mozna wskazac
odpowiadajacego mu maksimum gestosci kolumnowej. Swiadczy to o tym, ze uzyskane
wyniki nie sa zafatlszowane przez wpltyw zwartych zrodet.

Jednakze we wszystkich mapach wida¢ generalna tendencjg (takze na mapie ggstosci
kolumnowej badanego przeze mnie pola). Emisja nie jest symetryczna wzgledem Réwnika
Galaktyki. Sygnal z ujemnych szeroko$ci galaktycznych jest generalnie slabszy, niz z
odpowiednich szerokosci dodatnich. Maksimum ggstosci kolumnowej réwniez wydaje sig nie
»trafia¢” w Rownik, ale nie mozna tego porownaé z pozostalymi mapami, ze wzgledu na
obecno$¢ zwartych zrodet.

Dodatkowym zZrédtem poréwnania sa mapy wykonane w podczerwieni na pasmach
12, 25, 60 1 100 um, przez satelite¢ /IRAS (Beichman et al. 1985). Wyraznie widoczne sa na
nich zroédta zwarte. Na 100 1 60 um widaé jeszcze, ze tlo nie promieniuje symetrycznie
wzgledem roéwnika. Na krotszych falach czuto$¢ (i skala koloréw) nie pozwala juz tego
stwierdzi¢ (Rys. 12).
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Rys. 10: Mapy badanego obszaru na podstawie danych z przegladéw wykonanych 100m antena w Effelsbergu
na dlugosciach fali 11cm (a) i 21cm (b).
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Interesujaco wyglada porownanie mapy polaryzacyjnej na 11 cm (Rys. 13), z mapami
strumienia zintegrowanego (Rys. 5). Nie wida¢ co prawda zalezno$ci migdzy intensywnos$cia
emisji HI w ktéryms$ z przedziatéw predkosci radialnych, a parametrami Stokesa Q i U (a, b),
ale mozna si¢ jej dopatrzy¢ w odniesieniu do calkowitego natezenia spolaryzowanego
promieniowania (c). Wykres ten nie jest jednolity. Wyr6zni¢ mozna trzy wigksze obszary o
zwigkszonym nate¢zeniu: (I, b) = (60.5°, -0.7°), (60.3°, 0.7°), (59.3°, 0.7°).

Pierwszy (najwigkszy) dobrze odpowiada spadkowi emisji promieniowania 21 cm,
widocznemu w wigkszo$ci przedziatow predkosci radialnej, a takze na mapie ggstosci
kolumnowej i na mapach z innych przegladow.

Potozenie drugiego zgadza si¢ bardzo dobrze z potozeniem minimum emisji w
przedziale V' z centrum na +20 km/s (Rys. 5, panel 12). Warto réwniez zauwazy¢, ze w
sasiednich przedziatach emisja jest silniejsza, tzn. na Vz = +20 km/s wystepuje tu minimum w
profilu linii HI. Podobnego ostabienia mozna si¢ réwniez dopatrzy¢ na mapie ggstosci
kolumnowej (czy tez catkowitego strumienia zintegrowanego). ROwniez trzeci obszar o
zwigkszonym natg¢zeniu promieniowania spolaryzowanego ma swoj odpowiednik na mapie
gestosci kolumnowe;.

Struktury przypominajace Rys. 13¢ mozna zauwazy¢ takze na mapie emisji z prze-
dzialu predkosci radialnych (-35, -25) km/s (Rys. 5, panel 7). Przedziat ten odpowiada
odlegtosci ~10 kpc od Stonca. Jest to samo centrum obszaru niskiej ggstosci wodoru
neutralnego (por. Rys. 9) pomigdzy ramionami spiralnymi. Natomiast przedziat (+15, +25)
km/s odpowiada odlegtosci od Stonca ~2 kpc w przypadku blizszym, lub ~7.5 w przypadku
dalszym. Na Rys. 9 wida¢ minimum ggstosci atomow wodoru w okolicach 2 kpc 1 ich prawie
catkowity brak na 7.5 kpc, czyli tam, gdzie nie sigga juz Ramig Strzelca.

Taka antykorelacja migdzy nat¢zeniem promieniowania wodoru i promieniowania
spolaryzowanego zauwazona byta juz wczesniej (np. Reynolds et al. 1995, Duncan et al.
1999). Zaproponowanych zostalo kilka mechanizméw wyjasniajacych ten fakt. Opieraja si¢
one o efekt rotacji Faraday’a, ktéry w praktyce powoduje depolaryzacj¢ promieniowania. Jesli
promieniowanie spolaryzowane powstaje w tym samym miejscu co linia 21 c¢cm, to musi by¢
zredukowana w gestych oblokach HI przez wewngtrzne efekty depolaryzacyjne. Podobnie
jesli promieniowanie spolaryzowane powstaje za ggstymi oblokami HI, to poddawane jest
zewnetrznym efektom Faraday’a przy przejsciu przez nie (Sokoloff et al. 1998).

Wsréd mozliwych mechanizmoéw pojawia sig¢ np. powiazanie obtokow HI z obszarami
HII. Wéwcezas duza gestos¢ wodoru atomowego prowadzitaby do duzej gestosci swobodnych
elektronéw, ktore mogltyby oddziatywa¢ z promieniowaniem w polu magnetycznym
Galaktyki. Innym mechanizmem mogtoby by¢ ,splatanie” pola magnetycznego wewnatrz
gestszych oblokéw HI, spowodowane turbulentnym ruchem gazu. Zrédta antykorelacji i
doktadniejszy opis mechanizméw podaja m.in. Duncan 1 wspotpracownicy (1999) oraz
Sokoloff 1 wspolpracownicy (1998).

Pamigta¢ jednak nalezy, ze depolaryzacja powstaje w réznym stopniu i na réznych
odlegtosciach (odpowiadajacym réznym przedzialom predkosci radialnych HI), a to co
obserwujemy to efekt sumaryczny. Jest to zrédtem trudnosci przy badaniu efektu Faraday’a i
p6l magnetycznych Galaktyki. Jednoczes$nie pokazuje rolg¢ obserwacji wodoru neutralnego w
tych badaniach.

Dane wykorzystane na potrzeby tego rozdziatu dostepne sa on-line na stronie Max-
Planck-Institut fiir Radioastronomie: http://www.mpifr-bonn.mpg.de/survey.html.
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Rys. 13: Mapy badanego obszaru na podstawie danych z przegladu polaryzacyjnego wykonanego 100m antena
w Effelsbergu na dlugosciach fali 11cm. Kolejne panele przedstawiaja warto$ci: (a) parametr Stokesa Q,
(b) parametr Stokesa U, (c) catkowite natezenie promieniowania spolaryzowanego.
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4.2. Rozkitad przestrzenny.

Dwie najbardziej znane mapy rozktadu przestrzennego neutralnego wodoru, to tzw.
mapa Leiden-Sydney (Oort 1959), widoczna na Rysunku 1, oraz pdzniejsza mapa Leiden-
Dwingeloo (Hartman & Burton 1997, Giuliani et al. 2004) — Rys. 14. Na mapie Oorta podane
sa wspotrzedne wedlug starego uktadu wspotrzednych galaktycznych. Wspotczesna dtugose
galaktyczna / = 60° odpowiada 6wczesnej 27.5°. Na drugiej mapie zaznaczony jest okrag o
promieniu 8.5 kpc (Ry) 1 Srodku w Centrum Galaktyki, oraz kierunek / = 60°.

Juz na pierwszy rzut oka rozklady te roéznia si¢ od siebie i od rozktadu
przedstawionego na Rys. 9. Rozktad na mapie L-S wydaje si¢ by¢ bardziej jednolity w
wewnetrznych czes$ciach Galaktyki, za$ na L-D wigcej wodoru skupione jest blizej Stonca.
Znacznie bardziej wyr6znia si¢ zewngtrzne ramig spiralne, widoczne takze u Oorta. Rozktad
na Rys. 9 bardziej przypomina mape pdzniejsza (skupienie atomow blizej Stonca, wyraznie
rozdzielone zewnetrzne ramig), jednak struktury blizsze Stonca odpowiadaja bardziej mapie
wczesniejszej, oczywiscie ze wzgledu na sposdb wyznaczenia gestosci atomoéw w punktach
blizszych i dalszych. Réznice wynikaja zapewne z nie-uwzglednienia efektow wspomnianych
w punkcie 3.2.2., efektu zageszczania predkosci (czyt.: 3.2.3.), czy faktu, ze patrzymy po
krawedzi ramienia spiralnego. Pewna rol¢ mogty takze odegra¢ btedy metody interpolacyjne;j
(czyt.: 3.2.3.,2.2.2)).

Rys. 14: Rozktad HI w Galaktyce na podstawie przegladu Leiden-Dwingeloo (Giuliani et al. 2004).
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5. Podsumowanie

W niniejszej pracy przedstawitem wyniki obserwacji wodoru neutralnego, wykona-
nych w styczniu oraz na przetomie czerwca i lipca 2004 roku torunskim 32-m radio-
teleskopem R7-4. Obserwowane byto pole o rozmiarach 2°x2°. Centrum pola znajdowalo si¢
w punkcie o wspdlrzednych galaktycznych / = 60°, b = 0°. Obszar pokryty zostat regularna
siatka 169 (13x13) punktow obserwacyjnych, odlegtych od siebie o 1/6 stopnia. Otrzymane
widma HI postuzyty do stworzenia mapy gestosci kolumnowej (Rys. 4) oraz rozktadu
przestrzennego (Rys. 9) wodoru w badanym polu. Wyniki te zostaly porownane z
przegladami na innych dtugosciach fali (Rys. 10-12), przegladem polaryzacyjnym (Rys. 13)
oraz ze znanymi rozkladami wodoru neutralnego (Rys. 11 14).

Poréwnania pokazaly, ze wyniki niniejszej pracy sa co najmniej zadowalajace.
Dotyczy to zwlaszcza powiazania obfitosci HI z obserwowanym natgzeniem promieniowania
spolaryzowanego, a konkretnie z mozliwymi antykorelacjami migdzy ilo$cia wodoru a
promieniowaniem spolaryzowanym. Dowodzi to przydatnosci tego typu obserwacji do
badania efektu Faraday’a i pol magnetycznych Galaktyki.

Jednoczes$nie praca ta pokazuje na jakie trudno$ci moze natknaé si¢ w przyszitosci
obserwator wykonujace podobne badania na antenie R7-4. Niektore z tych problemow udato
si¢ rozwigza¢, innych nie. Przedstawiona zostata takze metoda kalibracji, nie wymagajaca
bezposredniej znajomos$ci temperatury systemowej i skutecznie uwzgledniajaca wplyw
atmosfery na obserwacje spektralne. Dodatkowym wynikiem pracy jest takze bezwzgledna,
niezalezna od anteny kalibracja pola MDI1.

Jak juz pisalem w poprzednich rozdziatach, tego typu obserwacje moga by¢ w
przysztosci usprawnione, a ich wyniki poprawione. Moje sugestie, to:

e Zmniejszenie szerokosci odbieranego pasma z 4 do 2 MHz, oraz zwigkszenie liczby
obserwacji tla, przez wykonywanie ich na punktach badanego pola. Miatoby to na celu
usuni¢cie lub znaczne zredukowanie bardzo niepozadanego efektu ,,falowania tta”.
Efektywnie szersze pasmo odbiorcze mozna uzyskac przez przesunigcie czgstotliwosci
centralnych na pozostatych konwerterach.

e Przeprowadzanie obserwacji na jednym ustawieniu polaryzacyjnym dla wszystkich
konwerterow. Ustawienie a (polaryzacja kotowa lewoskrgtna) wydaje si¢ mniej czute
na zewngetrzne zaklocenia.

e Skrdcenie czasu integracji ze 180 do 150 s. Nie obnizy to znacznie czutosci przegladu,
a pozwoli na wykonanie dodatkowych obserwacji referencyjnych, bez wydluzania
catkowitego czasu na teleskopie.

e Wykonanie bezwzglednych kalibracji wigkszej liczby po6l, tak aby mogty pokry¢ duzy
zakres katow elewacji. Pozwoli to takze na wyznaczenie b, dla réznych tur
obserwacyjnych i (by¢ moze) dla r6znych azymutow.

e Prowadzenie obserwacji w jednej turze. Utatwia to kalibracje danych.

e Przetestowanie bardziej wyrafinowanych metod interpolacji, w celu lepszego
uzupehienia ewentualnych brakow w danych.

e Uwzglednienie czynnikow modyfikujacych profil grubosci optycznej 7(V), takich jak
wptyw listkéw bocznych, ekspansja (kontrakcja) obtoku, ruchy termiczne atoméw itp.
Poprawi to ilo§ciowo rozktad przestrzenny.

e Korekcja na emisj¢ od zrodet zwartych, w przypadku gdy silne zrodto znieksztalci
znacznie rozktad gestosci kolumnowe;.
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e Wykonanie pojedynczych obserwacji na wigkszych szerokosciach galaktycznych, aby
utatwi¢ rozroznienie emisji od punktéw blizszych i dalszych (w wewngtrznej czgsci
Galaktyki). Jesli to nie bgdzie mozliwe, to sugeruj¢ oparcie si¢ 0 nowsze wyniki z
przegladu Leiden-Dwingeloo.

Zastosowanie tych sugestii powinno usprawni¢ pézniejsze badania i poprawi¢ ich efekty. Jest
to wazne w kontekscie przysziego duzego przegladu polaryzacyjnego, wykonywanego w
kooperacji z obserwatorium w Effelsbergu.

Podziekowania

Chcialbym podzigkowa¢ prof. Andrzejowi Kusowi za opiekg nad praca, rady i pomoc
w jej wykonaniu. Swoja pomoc okazali takze: mgr Grazyna Gawronska, mgr Marcin
Gawronski, mgr Grzegorz Hrynek, mgr Anna Niezurawska, mgr Eugeniusz Pazdreski oraz dr
hab. Marian Szymczak i Dominik Woltanski. Dzigkuje takze Emilii Kotakowskiej i swojej
rodzinie za wsparcie.

30



Bibliografia

1.

N R

10.
1.
12.
13.
14.
15.
16.
17.

18.
19.
20.

21.
22.

Beichmann, C.A.; Neugebauer, G.; Habing, H.J.; Clegg, P.E.; Chester, T.J., IRAS
Explanatory Supplement (1985)

Brand, J.; Blitz, L., A&A4, 175, 67 (1993)

Burton, W.B., ,, The Structure of Our Galaxy Derived from Observations of Neutral
Hydrogen” , w: Verschuur, G.L.; Kellerman, K.I., ,, Galactic and Extragalactic Radio
Astronomy” wyd. 2, A&A Library (1988)

Duncan, A.R.; Reich, P.; Reich, W.; Fuerst, E., A&A4, 350, 447 (1999)

Fich, M.; Blitz, L., Stark, A.A., ApJ, 342, 272 (1989)

Fuerst, E.; Reich, W.; Reich, P.; Reif, K., 4&AS, 85, 691 (1990)

Giuliani, A.; Chen, A.; Mereghetti, S.; Pellizzoni, A.; Tavani, M.; Vercellone, S.,
MSAIS, 5, 135 (2004)

Hartmann, D.; Burton, W.B., ,,Atlas of Galactic Neutral Hydrogen”, Cambridge
University Press (1997)

Kalberla, P.M.W.; Mebold, U.; Reif, K., 4&4, 106, 190 (1982)

Ollongren, A.; van de Hulst, H.C., BAN, 13, 196 (1957)

Oort, J.H.; Kerr, F. J.; Westerhout, G., MNRAS, 118, 379 (1958)

Oort, J.H., IAUS, 9, 490 (1959)

Reich, W.; A&AS, 48, 219 (1981)

Reich, W.; Fuerst. E.; Steffen, P.; Reif, K.; Haslam, C.G.T., A&A4S, 58, 197 (1984)
Reich, W.; Reich, P.; Fuerst, E.; A&A4S, 83, 539 (1990)

Reif, K.; Steffen, P.; Reich, W., Kleinheubacher Berichte, 27, 295 (1984)

Reynolds, R.J.; Tufte, S.L.; Kung, D.T.; McCullough, P.R.; Heiles C., ApJ, 448, 715
(1995)

Rohlfs, K., ,, Tools of Radio Astronomy”, A&A Library (1986)

Schmidt, M., BAN, 13, 247 (1957)

Sokoloff, D.D.; Bykov, A.A.; Shukurov A.; Berkhuijsen, E. M.; Beck, R.;
Poezd, A. D., MNRAS, 299, 189 (1998)

Westerhout, G., BAN, 13, 201 (1957)

Internet:

http://www.mpifr-bonn.mpg.de/survey.html

http://adsabs.harvard.edu/

31



