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WSTEP.

1. Okres$lenie kosmografji. Nauka, zajmujaca sie badaniem ciat
niebieskich, nazywa sie astronomjg. Podstawg tych badan sg spostrze-
zenia, a miejscem spostrzezen — powierzchnia ziemi.

Ciala niebieskie widzimy jako jasne punkty lub tarcze na potku-
listem sklepieniu niebieskiem. Obserwacja stwierdza zmiany potozenia
cial niebieskich wzgledem pewnych punktéw i linij, ktore na sklepieniu
niebieskiem wyznaczy¢ mozna. Cze$¢ astronomji, zajmujgca sie bada-
niem tych zmian, nazywa sie astronomjg sferyczna.

Badania wspomniane prowadzg do wniosku, ze sklepienie nie-
bieskie jest ztudzeniem, ze odlegtosci cial niebieskich od nas sq bardzo
rézne, a ruchy, ktére obserwujemy na sklepieniu niebieskiem, sa tylko
rzutami ruchdéw, zachodzacych w przestworzu w kierunkach najrozma-
itszych. Badaniem tych ruchow przestrzennych zajmuje sie astronomjg
teoretyczna. Czescig jej jest mechanika niebieska, ktéra z ruchéw ciat
niebieskich wnioskuje o dziatajgcych sitach, oraz odwrotnie, zaktadajgc
dziatanie pewnych sit, wnioskuje o ruchach, ktdre muszg by¢ wynikiem
tego dziatania.

Wreszcie zagadnieniami, dotyczacemi stanu fizycznego cial nie-
bieskich i warunkéw na nich panujacych, zajmuje sie astrofizyka.

Kosmografia jest to opis Swiata, oparty na wynikach wszystkich
wymienionych dziatéw astronomiji.

KOLKO ; NZYCZUE
Uczniéw Uniwersytetu Jagielloriskiego

Kosmografja. 1



ROZDZIAL |.
Ruch dzienny sklepienia niebieskiego.

2. Widnokrag. Horyzont. Ksztatt ziemi. Gdy z jakiego$ miejsca
na powierzchni ziemi patrzymy wdat, obejmujemy wzrokiem tylko nie-
wielki obszar tej powierzchni wokoto miejsca obserwacji. Obszar ten
jest Scisle ograniczony i nie powieksza sie z dobrocig wzroku lub przez
uzycie lunety. Aby pozna¢ ksztatlt tego obszaru, niezalezny od lokal-
nych nierébwnosci powierzchni ziemi, nalezy spostrzezenia robi¢ w migj-
scu otwartem, t. j. na rozleglej ptaszczyznie lub na powierzchni morza.
Wowczas obszar ten przedstawia sie jako koto, w ktérego $rodku znaj-
duje sie spostrzegacz, a na obwodzie zdaje sie wspiera¢ potkuliste
sklepienfe' niebieskie.

| Obszar powierzchni ziemi, ktéry z jakiego$ miejsca objag¢ mozna
wzrokiem, nazywa sie widnokregiem tego miejsca, koto za$, ogranicza-
jace widnokrag, nazywa sie horyzontem fizycznym, j

Gdyby powierzchnia ziemi byla plaska, widziecby mozna na niej
przedmioty tern dalsze, im lepszym bytby wzrok obserwatora lub wspie-
rajgca oko luneta. W rzeczywistosci obszar, ograniczony widnokregiem,
jest dla danego punktu powierzchni ziemi niezmienny. Wynika stad, ze
powierzchnia ziemi jest powierzchnig krzywa.

Objasnia sie to w sposOb nastepujacy. Poniewaz Swiatto od przed-
miotdw, ktére widzimy, w linji prostej dochodzi do oczu, wiec, skoro
znajdujemy sie na powierzchni krzywej, np. MN (ryc. 1), a oko znaj-
duje sie w punkcie O, najodleglejszemi punktami tej powierzchni, ktére
jeszcze dostrzec mozna, sg te, w ktérych proste, poprowadzone z punktu
O, sg do owej powierzchni styczne. W przypadku wiec, ktory przed-
stawia rycina, granicg widzialnego obszaru dla- oka, umieszczonego
w punkcie O, bylaby linja abcd, ktora nie jest kotem, gdyz rzut pun-
ktu O na powierzchnie, t. j. punkt C, nie jest jednakowo odlegly od
wszystkich punktow tej krzywej. Aby owa linja abcd dla jakiegokol-
wiek punktu O nad powierzchnig zawsze byta kotem, powierzchnia ta
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musi by¢ kulista, co wynika z wkasnosci kuli. W tym przypadku (ryc. 2)
punkt C jest jednakowo odlegty od wszystkich punktéw obwodu abcd.

Dochodzimy  wiec
do wniosku, ze =ziemia
jest kulg, na ktérej wy-
puktej powierzchni my sie
znajdujemy.

Poniewaz sklepienie
niebieskie wydaje sie za-
wsze jednakowo potku-
listem, gdziekolwiek na
powierzchni ziemi znaj-
duje sie spostrzegacz,
wiec w istocie takze i to
sklepienie nalezy uwaza¢ za kule, majaca Srodek w miejscu obser-
wacji.

Skutkiem zmiany miejsca obserwacji nie zmienia si¢ widzialna

wzajemna odlegtos¢ ciat niebieskich na
sklepieniu niebieskiem, z czego wynika,
ze odlegtosc ich od ziemi, w poréwnaniu
z rozmiarami kuli ziemskiej, jest bardzo
wielka. Mozemy ja uwaza¢ za nieskon-
czenie wielkie, a w takim razie kule
ziemskg co do rozmiar6w za punkt.
W tern zatozeniu, utozsamiajgc dowol-
nie $rodek ziemi z jakimkolwiek pun-
ktem jej powierzchni, mozemy przy-
ja¢, ze pozorne sklepienie niebieskie
ma ksztatt kuli, ktérej Srodkiem jest
ziemia, uwazana jako punkt.

Doktadne badania ksztattu ziemi
wykazuja, ze nie jest ona Scisle kula;
ale poniewaz ma posta¢ bardzo do
kuli zblizona, wiec uwaza¢ jg bedziemy
za kule zawsze wtedy, gdy takie zatozenie uprosci wyktad, nie wplywajac
na doktadnos$¢ wnioskow.

3. Obliczenie wielkosci widnokregu. Dla danego miejsca obser-
wacji promien widnokregu wzrasta wraz z wzniesieniem obserwatora
nad powierzchnie ziemi, jak to wyjasnia ryc. 3. Dla punktu O jiory-_
zontem fizycznym jest koto abcd, dla punktu zas O' wieksze koto
a'b'c'd'.
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Znajac wielkos¢ promienia ziemi, mozna obliczy¢ promien widno-
kregu, odpowiadajgcy danemu wszniesieniu nad powierzchnie. Promie-
niem widnokregu dla obserwatora

w O jest tuk aH=w, ktéremu od-

powiada kat srodkowy aCH =k.

Gdy promien ziemi aC=R, a wznie-

sienie nad powierzchnig ziemi obser-

watora HO=h, to z tréjkata aCO,

prostokatnego przy a, jest
tang- kK =

R

albo po redukgcji

COl — aCl =
R

W praktyce wzniesienie nad

powierzchnie jest tylko matym utam-

kiem promienia ziemi, wskutek czego w wyrazeniu na tangk mozna drugi
wyraz bez uszczerbku dla doktadnosci opusci¢. Przyjmujac tez, ze jest

z dostateczng doktadnoscia
tang k = sin k = k"'sinl"
otrzymuje sie warto$¢ kata k ze wzoru

k"sin 1" = 2

Ze zas sin 1z/ 206256' WieC

k" = 206265 y' 2 —--.

@

k" oznacza, ze wartos¢ kata k, wyplywajaca z tego wzoru, wyrazona

jest w sekundach tukowych.
Majac wartos¢ kata k, otrzymujemy

w K"
2«R 360°
2nRK" _ RK" TN
360.60.60 206265 ~ \/2UR v+ 0

)



Promien kuli ziemskiej wynosi w przyblizeniu okragto (ust. 64)
6370,000 m. Podstawiajac te wartos¢ we wzorach (1) i (2), otrzymujemy

k"™ = 115". 6 Vh D)
w = 3569 Ih metréw 2)

Z powodu refrakcji (ust. 69) kat k i promien widnokregu w majg
warto$¢ nieco wigksza, anizeli wyptywajaca ze wzoréw (1') i (22). Ze spo-
strzezen wynika

k = 106"5 yh +++ (1™, w = 3862Jh metr. ... (2")

Tak np. dla h = 175 m. jest k = 221" i w = 5109 m. War-
tos¢ ta odpowiada Sredniemu wzrostowi cziowieka.

4. Uktad poziomowy. W celu badania ruchu ciat niebieskich odno-
simy ich potozenia do pewnych punktow i linij, okreslonych niezaleznie
od potozenia ciat niebieskich. Podstawowym kierunkiem w danym
punkcie powierzchni ziemi jestjkie-
runek, okreslony przez potozenie
réwnowagi nitki, obcigzonej na je-
dnym koncu, a na drugim nieru-
chomo zawieszonej. Nitka taka na-
zywa sie pionem, okresla wiec Kie-
runek pionowy.

Pion punktu A na powierzchni H
ziemi, uwazanej za kule (ryc. 4), jest
normalnym do powierzchni ziemi
w tym punkcie, przechodzi przez $ro-
dek ziemi C, aw przedtuzeniu przecina
sklepienie niebieskie w dwoch diame-
tralnie przeciwlegtych punktach Zi Z',

z ktorych pierwszy Z nazywa sie

zenitem czyli wierzchotkiem punktu

A, drugi za§ Z' — nadirem czyli spodkiem tegoz punktu. Widzimy
tez z ryciny, ze Z: jesr zenitem, a Z nadirem punktu B, diametralnie
przeciwlegtego punktowi A na powierzchni ziemi.

Kazda ptaszczyzna, przechodzgca przez pion, przechodzi tez przez
srodek ziemi, zenit i nadir i nazywa sie ptaszczyzng pionywa, albo
wierzchotkowy. Plaszczyzny pionowe przecinajg sie ze sklepieniem nie-
bieskiem wedtug wielkich kot, ktére przechodza przez zenit i nadir
i nazywajg sie kotami wierzchotkowemi lub kotami wysokosci; np. koto
LOIL na rycinie 4 jest kolem wysokosci.

Kazda plaszczyzna, prostopadta do pionu, nazywa sie ptaszczyzng
pozioma. Plaszczyzna pozioma, przechodzaca przez $rodek ziemi, prze-
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cina sie ze sklepieniem niebieskiem wedtug wielkiego kota, ktore na-
zywa sie horyzontem astronomicznym Ilub prawdziwym. Mate Kkota,
réwnolegte do horyzontu astronomicznego, nazywajg sie almukantarami.
Na rycinie 4 horyzontem astronomicznym jest koto HIT, almukantarem
za$ koto DGD'. Kat k = DOa na rycinie 3 jest miarg, o ile horyzont
fizyczny (ust. 2) punktu O opuszczony jest ponizej horyzontu astro-
nomicznego tego punktu. Nazywa sie on depresjg lub obnizeniem hory-
zontiL-fizycznego.

Przez kazdy punkt na niebie u a poprowadzi¢ tylko jeden al-
mukantar i tylko jedno koto wysokosci/ Chcac okresli¢ potozenie jakie-
go$ punktu na sklepieniu niebieskiem, nalezy poda¢ almukantar i koto
wysokosci tego punktu.

Almukantar okresla sie przez jego wysokosg, t. j. tuk GGo (ryc. 4)
pomiedzy almukantarem a horyzontem astronomicznym, lub tez przez
odpowiadajacy mu kat srodkowy GCGo- Zamiast wysokosci mozna sto-
sowac tez odlegtos¢ zenitglng, t. j. tuk ZG lub odpowiedni kat ZCG.
Wysokos¢ liczy sie dodatnio w kierunku od horyzontu do zenitu od
0° do 90°; odlegtos¢ zenitalna jest dopetnieniem wysokosci do 90°.

soko$¢ oznacza¢ bedziemy przez h, a odlegtos¢ zenitglng przez z.

~Aby okresli¢ koto wysokosci ZGZ', przechodzace przez punkt G,
nalezy obra¢ jedno z kot wysokosci za poczagtek rachuby, np. koto
ZMZ', wtedy potozenie kota wysokosci punktu G okreslone jest przez
kat dwuscienny MZZ'G miedzy ptaszczyznami tych kot, albo przez od-
powiedni kat MCGo w plaszczyznie horyzontu, lub tez wreszcie przez
odpowiedni tuk na horyzoncie MGO0. Za poczatek rachuby przyjmuje
sie zazwyczaj koto wysokosci, zwanpyzotudnikiemastronomicznym, kto6-
rego znaczenie podane bedzie pdzniej (ust. 6). Kat miedzy potudnikiem astro-
nomicznym a kotem wysokos$ci gwiazdy nazywa s\e azymutem i liczy sie od 0°
do 360° dodatnio w kierunku ruchu wskazéwki zegara. Jezeli na rycinie 4
koto ZMZ' jest potudnikiem astronomicznym, to kat MZZ'G lub MCG0
albo tez tuk MGO(, jest azymutem punktu G — iw przypadku, przed-
stawionym na rycinie, dodatnim. Azymut oznacza¢ bedziemy przez a.

1

wicie potozenie ciata niebieskiego nad poziomem, sg to wiec jego spot-
rzedne poziomowe.

5. Teodolit. Do wyznaczania spotrzednych poziomowych punktu
na sklepieniu niebieskiem stuzy przyrzad, zwany teodolitem (ryc. 5).
W zasadzie sktada sie on z dwu ko6t podzielonych, K i Ki, oraz lunety
L do celowania. Jedno koto K jest poziome. Przez jego srodek C
przechodzi o$ pionowa CD, do ktérej przymocowana jest wskazéwka
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Cl, biorgca udziat w ruchu obrotowym osi CD; koniec | tej wska-
zOwki przesuwa sie po obwodzie kota K.

Na osi CD w punkcie D spoczywa 0$ pozioma CiD, przecho-
dzaca przez srodek Ci kota pionowego Ki. Do tej osi przymocowana
jest na jednym koncu
wskazéwka CJi, na dru-
gim za$ luneta L; tak
wskazdéwka, jak i luneta,
biorg udziat w ruchu obro-
towym osi poziomej, a ko-
niec h wskazoéwki Cdi
przesuwa sie po obwo-
dzie kota Kf Plaszczyzna
kota i kierunek lunety
majg by¢ prostopadie do
osi CiD.

Przypuscmy, ze
w przypadku, przedsta-
wionym na rycinie, luneta
zwrocona jest ku punkto-
wi nieba, ktdrego spot-
rzedne poziomowe nalezy
wyznaczy¢. Niechaj na
kole K punkt M odpo-
wiada potozeniu lunety,

a wiec i kota Kl} w pta-

szczyznie potudnika; po-

dobnie na kole Ki punkt Z niech odpowiada pionowemu potozeniu
lunety. Jak widzimy, kierunek lunety tworzy z pionem kat ZCJi. Jest
to odlegtos¢ zenitalna obserwowanego punktu; odpowiada jej na kole
tuk ZIn ktéry mozna odczytaé. Tak samo MCI przedstawia kat, ktory
ptaszczyzna kota Kn a wiec tez kola wierzchotkowego punktu obser-
wowanego, tworzy z plaszczyzng potudnika. Jest to wiec azymut tego
punktu, ktéremu odpowiada na kole tuk MI.

W praktyce teodolit tgczy sie z rozmaitemi urzgdzeniami pomocni-
czemi, ktorych celem jest osiggniecie jak najwiekszej dokiadnosci po-
miarébw oraz wygody.

6. Ruch dzienny gwiazd. Juz powierzchowna obserwacja pozwala
posrod gwiazd rozrozni¢ 2 kategorje. Jedne, jak np. znany wszystkim
gwiazdozbiér Wielki Woz, stale znajdujg sie nad horyzontem, inne
za$ moga ukrywaé sie pod nim. Chwila, w ktérej gwiazda ukazuje sie



nad horyzontem, nazywa sie jej wschodem, a chwila, w ktorej znika
pod horyzontem, nazywa sie zachodem.

Gwiazdy stale zmieniajg swojg wysokos$¢ nad poziomem. Zmiany
te zachodza w okre$lonych granicach, co wyrazniej stwierdzi¢ mozna
u gwiazd, ktore stale znajdujg sie nad poziomem. Chwile, w ktérych
wysoko$¢ gwiazdy osigga te 2 krancowe wartosci, nazywaja sie jej
kulminacjami: gdy wysoko$¢ jest najwieksza, zachodzi kulminacja
goérna czyli gorowanie gwiazdy, gdy zas wysoko$¢ jest najmniejsza, za-

dotowanie gwiazdy. Gwiazdy, ktére
wschodzg i zachodza, dotujg pod
poziomem, obserwowac¢ wiec mozna
tylko ich gérowanie.

Baczniejsza obserwacja z po-
mocg narzedzi astronomicznych (np.
teodolitu) wykazuje, co nastepuje:

1. Dana gwazda wschodzi i za-
chodzi zawsze wtych samych punk-
tach horyzontu, ktére nazywajg sie
jeden punktem wschodu, drugi punk-
tem zachodu, np. el i wi na ry-
cinie 6.

2. Dana gwiazda goruje i do-
fuje zawsze w tych samych punk-
tach nieba; pierwszy z nich nazywa
sie punktem goérowania, drugi punk-
tem dotowania.

3. Punkty gdrowania i dotowania wszystkich gwiazd, np. sn s2,
s4, s6 i t. d., oraz n4, n2, n4, nb i t. d., lezg na jednem wielkiem kole,
przechodzgcem przez zenit.

To wielkie koto BZB'Z', na ktérem wszystkie gwiazdy goérujg
i dotuja, nosi nazwe potudnika astronomicznego: obrane ono zostato
za poczatek, od ktorego sie liczy azymuty (ust. 4). Linja prosta NS,
wedtug ktérej plaszczyzna poziomu przecina sie z ptaszczyzna potudnika,
nazywa sie linja potudnikowa, punkt S nazywa sie punktem potudnio-
wym, punkt N — punktem péinocnym. Prosta EW, prostopadia do
linji potudnikowej, przecina horyzont w punktach E i W, z ktorych
pierwszy, przypadajacy po tej stronie horyzontu, gdzie znajdujg sie
punkty wschodu gwiazd, nazywa sie punktem wschodnim, drugi zas,
lezacy po przeciwnej stronie horyzontu, nazywa sie punktem zachodnim.
Punkty S, W, N i E, odlegte od siebie o 90°, sg to 4 kardynalne
punkty horyzontu. Koto wierzchotkowe EZWZ', przechodzace przez
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punkty wschodni i zachodni, nazywa sie pierwszem kotem wierzchot-
kowem.

4. Ruch kazdej gwiazdy odbywa sie na kole, ktérego plaszczy-
zna przechodzi przez punkt wschodu, punkt zachodu i punkty kulmi-
nacji tej gwiazdy, np. edséwidnd. Plaszczyzny tych két sg do siebie rowno-
legle, a wiec kota, ktore gwiazdy zakre$lajg na sklepieniu niebieskiem,
rowniez sa do siebie rownolegte. Nazywajg sie one réwnoleznikami.

Niektore réwnolezniki, np. s4ni, catkowicie lezg nad horyzontem
ESWN; gwiazdy, zakreslajgce takie rdwnolezniki, zawsze znajdujg sie
nad poziomem, t. j. nigdy nie wschodzg i nie zachodza. Inne réwno-
lezniki, np. sén6, catkowicie lezg pod horyzontem; gwiazdy, na nich sie
znajdujace, zawsze sg pod poziomem, a wiec réwniez nigdy nie wscho-
dza i nie zachodzg. Wreszcie sg réwnolezniki, ktérych czes¢ przypada
nad horyzontem, cze$¢ za$ pod nim, np. s4nd. Gwiazdy, ktdre na nich
sie znajdujg, wschodza i zachodzg. Czes¢ rownoleznika, przypadajgca
nad poziomem, np. edsdwd, nazywa sie lukiem dziennym, cze$¢ za$ pod
poziomem lezaca, np. widnds4, nazywa sie lukiem nocnym. Roéwno-
leznik ERWR', przechodzacy przez punkt Wschodni i punkt zachodni,
nazywa sie rownikiem Swiata; jest to koto wielkie, podzielone przez
koto horyzontu na dwie réwne czesci, z ktérych jedna znajduje sie nad
poziomem, druga za$ pod poziomem.

5. Srodki wszystkich réwnoleznikow leza na jednej linji prostej
BB', przechodzacej przez miejsce obserwacji; a wiec gwiazdy zakre$lajg
kota naokoto tej linji prostej.

Prosta ta nazywa sie osig Swiata. Przecina ona sklepienie nie-
bieskie w dwdch punktach B i B', ktére nazywajg sie biegunami $wiata.
Biegun B, ktéry znajduje sie u nas nad poziomem, nazywa sie biegu-
nem péinocnym, biegun B', znajdujacy sie u nas pod poziomem, na-
zywa sie biegunem potudniowym. W bliskosSci bieguna pétnocnego (od-
legto$¢ wynosi teraz 1° 15" znajduje sie gwiazda al) Matego Wozu lub
Malej Niedzwiedzicy (a Ursae Minoris); nazywa sie ona gwiazda biegu-
nowg czyli polarng (ust. 79). W bliskosci potudniowego bieguna niema
tak jasnej gwiazdy; z jasniejszych najblizej tego bieguna znajduje sie
gwiazda ff Octantis, ktérej odlegtos¢ od bieguna wynosi 48'.

6. O$ Swiata tworzy z pionem danego miejsca obserwacji staty
kat BCZ; zaleznie od potozenia punktu obserwacji na ziemi i zmien-
nego kierunku pionu, kat ten jest w réznych miejscach rézny. To samo
dotyczy kata nachylenie ptaszczyzny réwnika wzgledem poziomu SCR',
ktory réowna sie katowi BCZ.

I) Na koncu ksigzki podany jest alfabet grecki.
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7. Im blizej biegundw znajduje sie gwiazda, tern mniejszy jest jej rowno-
leznik; gwiazda, znajdujaca sie na biegunie, zakreslataby koto nieskornczenie
mate, czyli bytaby nieruchoma — a wiec biegun bytby zarazem punktem kul-
minacji tej gwiazdy. Zgodnie wiec z wyzej powiedzianem (punkt 3), po-
tudnik przechodzi tez przez bieguny Swiata, a ptaszczyzna potudnika, jako
przechodzaca przez bieguny i Srodek ziemi, przechodzi tez przez o$ $wiata.

W zwigzku z powyzszemi uwagami mozna okresli¢ potudnik astrono-
miczny wsposob nastepujacy : ptaszczyzna potudnika jakiego$ miejsca obser-
wacji jest to plaszczyzna, pionowa, przechodzaca przez o$ Swiata, po-
tudnikiem za$ astronomicznym tego miejsca jest koto wierzchotkowe,
przechodzace przez bieguny Swiata.

8. Ruch gwiazd po
réwnoleznikach jest jedno-
stajny i okres czasu, po-
trzebny do jednego catko-
witego obiegu, jest dla
wszystkich gwiazd jedna-
kowy. Ruch ten nazywa sie
ruchem dziennym, a okres
w ktérym zjawiska ruchu
dziennego sie powtarzaja,
nazywa sie dobg gwiazdowa.

Przy ruchu tym gwia-
zdy nie zmieniaja wzgledne-
go potozenia na sklepieniu
niebieskiem; a wiec ruch
dzienny odbywa sie w ten

Ryc. 7. sposéb, jak gdyby gwiazdy

byty przytwierdzone do skle-

pienia niebieskiego, ktére jako catos¢ obraca sie dokota osi $wiata
w ciggu doby gwiazdowe;j.

7. Spotrzedne geograficzne. Wyobrazajac sobie ziemie C (ryc. 7)
jako kule, spotsrodkowa ze sklepieniem niebieskiem, nazywamy czesé
bb' osi $wiata BBZ, zawartg w granicach kuli ziemskiej, osig ziemska;
punkty, w ktorych os$ $wiata przecina sie z powierzchnig ziemi, t. j. konce
osi ziemskiej b i bz, nazywamy biegunami ziemskiemi, a koto rrz, wedtug
ktoérego powierzchnia ziemi przecina sie z ptaszczyzng réwnika Swiata
RR', rownikiem ziemskim. Analogicznie potudnikiem geograficznym
jakiego$ miejsca A na ziemi jest koto bAb', przechodzace przez to
miejsce i przez bieguny ziemskie, a réwnoleznikiem geograficznym tego
miejsca jest koto, réwnolegte do réwnika i przechodzace przez to miejsce.
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Potozenie punktu A na powierzchni ziemi okreslone jest przez nastepu-
jace 2 spotrzedne: 1) szerokoségeograficzng, t. j. kat ACrz = ¢p pomiedzy
ptaszczyzng réwnika a promieniem kuli ziemskiej CA, przechodzacym
przez ten punkt; 2) dlugo$é geograficzng, t. j. kat nCr' = A ktory
tworzy potudnik punktu A z innym potudnikiem bnb', obranym za po-
czatek rachuby. Spétrzedne powyzsze nazywajq sie spotrzednemigeogra-
ficznemi.

Szerokosc¢ geograficzna liczy sie od 0° do 90°, na potnoc od réwnika do-
datnio, na potudnie ujemnie. Za poczatek rachuby dlugosci geograficznej
przyjmuje sie potudnik, przechodzacy przez jakie$ wybitniejsze obserwa-
torium (np. Greenwich, Paryz, Berlin), ktory nazywa si¢ potudnikiem gtoéw-
nym-, w geografji liczy sie 0od0° do 180° na wschod od gtéwnego potudnika
dtugos¢ wschodnig, na zach6d — zachodnig. W astronomji za potudnik
gtowny powszechnie przyjmuje sie potudnik greenwichski i liczy sie dlugosé
geograficzng od 0° do 360° na zachdéd od tego potudnika dodatnio,
a na wschdéd ujemnie.

Z okreslenia szerokosci i dtugosci wynika, ze punkty powierzchni
ziemi, lezace na jednym réwnolezniku, majg jednakowg szerokos$¢ geo-
graficzna, punkty za$, lezace na jednym potudniku, maja jednakowg
dtugos¢ geograficzna.

Gdyby ziemia byfa kulg, pion w kazdym punkcie powierzchni
ziemi bylby przedtuzeniem promienia, przechodzacego przez ten punkt,
a wiec szerokoscig bytby kat pomiedzy pionem a ptaszczyzng réwnika.
Poniewaz ziemia rézni sie od kuli, wiec pion nie jest przedtuzeniem
promienia. Nalezy wiec odrézniaé szeroko$¢ geograficzng, t. j. kat
miedzy kierunkiem pionu danego miejsca a ptaszczyzng réwnika, i sze-
roko$¢ geocentryczng, t. j. kat miedzy kierunkiem promienia ziemig
przechodzacego przez dany punkt, a ptaszczyzng rownika (ust. 65).
Tylko w przypadkach, gdy z dostatecznem przyblizeniem uwazaé mo-
zemy ziemie za kule, niema potrzeby czyni¢ réznicy pomiedzy temi
dwiema szeroko$ciami.

8. Spo6trzedne godzinne. Podobnie jak pion, zenit i horyzont,
tak samo o0$ S$wiata, biegun widzialny i rownik majg dla danego miej-
sca obserwacji potozenie $cisSle okreslone i niezmienne. Mozna wiec
potozenie gwiazd, zamiast do ptaszczyzny horyzontu i potudnika, odno-
sic do ptaszczyzny rownika i poludnika; jest to Kkorzystne z tego
wzgledu, poniewaz zmiany potozenia gwiazd w tern odniesieniu przed-
stawiajg sie o wiele prosciej.

Wyobrazmy sobie na sklepieniu niebieskiem wielkie kota, np.
BGB' (ryc. 8), poprowadzone przez oba bieguny. Kofa te nazywajg sie
kotami godzinnemi albo kotami zboczenia. Plaszczyzny tych kot prze-
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chodzg przez o$ swiata. uk GOG kota zboczenia, przechodzacego przez
jaki$ punkt G, zawarty miedzy réwnikiem a tym punktem, nazywa sie
zboczeniem lub deklinacjg tego punktu; odpowiada mu kat $rodkowy
GO0CG pomiedzy ptaszczyzng réwnika a kierunkiem CG ku punktowi.
Zboczenie liczy sie w kierunku
od réwnika do biegunéw od 0°
do 90° na poéinoc dodatnio,
na potudnie ujemnie. Oznacza¢
je bedziemy przez < lub D.
Niech bedzie koto BZB'
potudnikiem punktu obser-
wacji, to kat ZBG =t, za-
warty miedzy potudnikiem a ko-
tem godzinnem punktu G, na-
zywa sie katem godzinnym
tego punktu i liczy sie od 0°
do 360° dodatnio na zachdd,
t. j. w kierunku wskazdwki ze-
gara. Odpowiada mu tuk Zo Go
na rowniku.
[ sie spoOtrzednemi godzinnemi.

Jak widzieliSmy, przy ruchu dziennym gwiazda zakresla réwno-
lezniki, a wiec zboczenie gwiazdy nie ulega zmianie. Dalej wiemy,
ze ruch gwiazdy na rownolezniku jest jednostajny, a wiec tez jedno-
stajnie wzrasta kat godzinny gwiazdy. Skoro wiec zboczenie gwiazdy
raz zostalo wyznaczone, to dla wyznaczenia potozenia gwiazdy na niebie
w danej chwili potrzeba tylko zna¢ jej kat godzinny, a ten, ze wzgledu
na jednostajny ruch, wyznacza sie bardzo tatwo.

Wyobrazmy sobie, ze mamy zegar, na ktérym 24 godziny odpo-
wiadajg dobie gwiazdowej. W tym czasie, jak wiemy, gwiazda zakresla
caty swoj rownoleznik, t. j. 360°, co odpowiada 15° na 1 godzine, 15'
na 1 minute czasu, 15" na 1 sekunde czasu. Zegar, ktory jest w ten
sposéb uregulowany, idzie wedlug czasu gwiazdowego.

Przypusémy, ze w chwili goérowania gwiazdy zegar wskazywat
godzine a, a w chwili danej pokazuje godzine 6; znaczy to, ze od go6-
rowania gwiazdy uptynat czas .1 —0 — (& Jezeli r6znica czasu t jest
wyrazona w godzinach, to kat godzinny gwiazdy w czasie 0 jest
15° X t.

Celem wiegkszego uproszczenia w zastosowaniu do katéw godzin-
nych uzywa sie w astronomji podziatlu kota na 24 godziny, i odpo-
wiednio dzieli sie godziny na minuty i sekundy czasowe. Przy tym po-
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dziale liczba t okresla wprost wartos¢ kata godzinnego, wyrazong
w godzinach, minutach i sekundach czasu. W celu odrdznienia
minut i sekund czasowych od minut i sekund tukowych, oznacza
sie pierwsze przez litery m i s, drugie przez znaczki ' i ™.

Zwrécmy uwage jeszcze na dwa wnioski, wyplywajgce z ryciny 7.
Widzimy, ze <€ ACr' = ZCR' = =£ BCN. Kat ZCR' jest to zboczenie
zenitu punktu A, a kat BCN jest to wysokos$¢ bieguna B nad horyzontem
punktu A. Widzimy wiec, ze szeroko$¢ geograficznaw danym punkcie réwna
sie zboczeniu zenitu lub tez wysokosci bieguna w tym punkcie, t. j.
(p = dz = zg- Aby wiec znalez¢ szerokos¢ geograficzng miejsca obser-
wacji, nalezy wyznaczy¢ zboczenie zenitu lub tez wysoko$¢ bieguna.

Kat R'CS, ktéry tworzy plaszczyzna poziomu miejsca obserwacji
z plaszczyzng réwnika, nazywa sie wzniesieniem réwnika nad pozio-
mem. Jest<iR'CS = <£ZCS ZCR' = 90° — cp; to znaczy, ze wznie-
sienie rownika nad poziomem rdéwna sie dopetnieniu szerokosci geogra-
ficznej do 90°.

9. Spotrzedne réwnikowe. Czas gwiazdowy. Aby zapomocg ze-
gara gwiazdowego okresli¢ kat godzinny gwiazdy, musimy zna¢ czas a,
ktory wskazuje zegar, gdy gwiazda goéruje. Ten czas gorowania rézny
jest dla gwiazd, lezacych na réznych kotach zboczenia. W celu od-
réznienia kola godzinnego gwiazdy nalezy zna¢ kat, jaki owo koto
godzinne tworzy z jakiem$ innem kotem zboczenia, obranem za po-
czatek rachuby. Za ten poczatek w astronomji przyjmuje sie koto go-
dzinne, przechodzace przez pewien $cisle okreslony punkt réwnika,
zwany punktem réwnonocy wiosennej. Znaczenie tego punktu wyjasnione
bedzie pozniej (ust. 21).

Niechaj na rycinie 8 znak V oznacza punkt roéwnonocy wiosen-
nej, a BV B' koto godzinne, poprowadzone przez ten punt. Kat

zawarty miedzy kotem BVB' a kolem godzinnem gwiazdy BGB\
liczony w kierunku przeciwnym ruchowi wskazowki zegara, nazywa sie
wznoszeniem prostem lub rektascensjg gwiazdy. Odpowiada mu tuk na
réwniku V Go pomiedzy punktem V a punktem Go, w ktérym koto
godzinne gwiazdy G przecina sie z réwnikiem. Oznaczac¢ bedziemy wzno-
szenie proste przez a.dubRA,

Wznoszenie proste gwiazdy, podobnie jak zboczenie, nie zmienia
sie z powodu dziennego ruchu nieba; dwie te wielkosci okreslajg wiec
potozenie gwiazdy na niebie, niezaleznie od miejsca obserwacji i czasu.
Nazywajg sie one spétrzednemi réwnikowemk-----

Zazwyczaj wznoszenie proste liczy sie jako tuk na rowniku spo-
sobem wyzej podanym, tak, ze punkt réwnonocy wiosennej jest po-
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czatkiem wznoszen prostych. Wznoszenie proste tego punktu oczy-
wiscie réwna sie zeru.

Zegar gwiazdowy reguluje sie w ten sposéb, ze jest na nim
0? OmOs, gdy w miejscu obserwacji goruje punkt rownonocy wiosennej,
ktorego wznoszenie proste roéwna sie zeru. Gdy wiec po pewnym cza-
sie zegar pokazuje czas 6, to kat godzinny punktu wiosennego jest
tez 0. Wogole zegar gwiazdowy zawsze pokazuje kat godzinny punktu
wiosennego, a wiec i odwrotnie kat godzinny punktu wiosennego na-
zywa sie czasem gwiazdowym, a ciEwila goérowania tego punktu jest
poczatkiem doby gwiazdowej.

Ze wzoru f— 0 a widzimy, ze gdy t = o, jest 0 =a. To
znaczy, ze w danej chwili gorujg te gwiazdy, ktorych wznoszenie proste
réwna sie czasowi gwiazdowemu. Kat godzinny gwiazdy w jakiejkol-
wiek innej chwili jest roznicg pomiedzy czasem gwiazdowym w tej

chwili a wznoszeniem pro-
stem gwiazdy. Znajgc wiec
wznoszenie proste gwiazdy
i zboczenie, mozna jej po-
tozenie na niebie w danym
czasie gwiazdowym wyzna-
czycC.
10. Czas miejscowy.
R,  Zenity wszystkich punktéw,
lezacych na potudniku geo-
graficznym bAbz (ryc. 9),
lezg na kole B.ZB', punkty te
majg wiec tez wspolny potu-
dnik astronomiczny. Jedno-
czesnie tez w tych punktach
goruje punkt wiosenny lub ja-
Ryc. 9. kas dana gwiazda. Wynika
stad, ze.w punktach, lezgcych
na jednym potudniku ziemskim, doba gwiazdowa zaczyna sie jednoczes$nie,
a dalej, ze majg one wszystkie jednakowy czas gwiazdowy; wynika tez
stad, ze dana gwiazda ma w danej chwili we wszystkich tych punktach
jednakowy kat godzinny.

Niechaj bedzie Z dtugos¢ geograficzna punktu A, i wezmy pod
uwage jeszcze punkt Aj na potudniku geograficznym bAjb', majacy
dtugos¢ zachodnig i.If wiekszg niz Z. Kat wiec AbAj = Zj — Z wyraza
réznice diugosci punktow A i Aj. Wszystkie punkty, lezace na tym
samym potudniku ziemskim, co An majg wspdlny potudnik astrono-
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miczny BZXB', przechodzacy przez zenit Zx punktu Aj. Kat miedzy
potudnikami BZB' i BZXB' tez réwna sie zx — A

Czas gwiazdowy jest to, jak wiemy, kat godzinny punktu wio-
sennego V. Bedzie wiec:

w punkcie A 0 = <);ZBY="Zo V.

w punkcie Ax: —-t ZxBxV = O Z°x V.
Roznica tych czasow gwiazdowych jest
0—dt= ZBZI= O ZoZ° == zx — L

Znaczy to, ze czas gwiazdowy w miejscach, nie lezgcych na jednym
potudniku, rozni sie o tylez, co ich dtugos¢ geograficzna, przyczem
wigkszy jest czas gwiazdowy w miejscach, ktorych dtugos¢ zachodnia
jest mniejsza. Chcac wiec wyznaczy¢ roznice diugosci dwoch punktow
na powierzchni ziemi, nalezy w jednej i tej samej chwili wyznaczy¢ czas gwia-
zdowy w kazdym z tych punktow, ktory nazywa sie ich czasem miejscowym
czyli lokalnym. Réznica czaséw miejscowych réwna sie réznicy dtugosci.

Piszac

6+27Z—0F+ 2
i przyjmujac, ze B? jest czasem gwiazdowym potudnika gtéwnego, dla
ktérego Z =0, mamy tez ogoélnie
b+z=es, albo b = eK—7 . 3).

To znaczy, ze czas gwiazdowy na potudniku, majacym dtugosc
zachodnia Z, jest o Z weczesniejszy, niz na potudniku gtownym.

11. Wysokos$¢ gwiazd w chwili gérowania i dotowania. Wezmy
pod uwage ryc. 6. Zgodnie z koncowemi uwagami ustepu 8 jest na tej
rycinie

RZ=RZ' =NB =SB'=¢q
SR'=NR =BZ=B'Z' = 90° — ¢

Wyznaczajagc wysokos¢ gorowania gwiazd nalezy rozrézni¢ dwa
przypadki:

1. Gwiazda goruje miedzy zenitem a biegunem widzialnym.

2. Gwiazda géruje miedzy zenitem a biegunem niewidzialnym.

Pierwszy z tych przypadkow reprezentuje gwiazda, ktérej punkt
goérowania sx znajduje sie na tuku ZB, drugi przypadek reprezentuje np.
gwiazda, ktérej punkt gorowania s? znajduje sie na tuku ZR'. Oznaczmy
zboczenia tych gwiazd odpowiednio

R'sx = dx, R's? = d2
Poniewaz R'Z = <f, wiec widzimy, ze
di > <P d2 <<
Na tern polega réznica gwiazd, reprezentujgcych 2 rozwazane
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przypadki. Oznaczmy przez hg wysoko$¢ gorowania, to uwzgledniajac, ze
hg=< 900, mamy

(hg)j = Nsi = NB + Bsj = ¢p 4- 90° — 4, = 90° — (dr — <)

(hg)2 = Ss2 = SR' + R's2 = 90° —¢p + d2 = 90° + (d2 — <)
Otrzymujemy wiec ogolnie

hg =90°x(d—?), d<o e e e e —a - (4)

przyczem odpowiadajg sobie znaki gérne i dolne.

Podobne 2 przypadki nalezy rozrozni¢, wyznaczajac wysokos¢ do-
towania gwiazd:

1. Gwiazda dotuje miedzy nadirem a biegunem widzialnym.

2. Gwiazda dotuje miedzy nadirem a biegunem niewidzialnym.

Pierwszy z tych przypadkéw reprezentuje np. gwiazda, ktorej
punkt dotowania nj znajduje sie na luku BZ'; drugi przypadek repre-
zentuje gwiazda, ktorej punkt dotowania né znajduje sie na tuku B'Z'.

Oznaczmy zboczenie gwiazdy, dotujacej w n6, t. j. Rnt = d6, to wi-
dzimy, ze

di > —qp, < —0p

i na tern polega roznica gwiazd, reprezentujgcych 2 powyzsze przypadki.

Oznaczmy przez ha wysoko$¢ dotowania, to uwzgledniajac, ze
ha > — 90°, znajdujemy

(hd)i = Nn, = NB —nt B =c¢p— (90° — dj) =
= —90° + (cp + dj)

(hd)s = — Sn3 = — (SBI + Bn0) = — — (90» — db) =
= — 90° — (y + d6).

Otrzymuje sie stad ogdlnie
hd = — 90°+ (d + ¢p), d< — ¢p

i odpowiadajg sobie wzajemnie znaki goérne i dolne. Odlegtos¢ zeni-
talna gwiazdy w chwili gérowania lub dotowania znajdujemy, tworzac
dopetnienie z — 90° — h. Jest wiec

2Z0= = (d — YY), 4H
zj=180° £ (d 4- cp), d <——p e, 59

12. Widok nieba z rdéznych miejsc powierzchni ziemi. Poto-
zenie nieba réwnolegte. Poniewaz w chwili gérowania gwiazdy, ktorej
wznoszenie proste jest a, czas gwiazdowy jest 0 = a, wiec we wszyst-
kich punktach kuli ziemskiej w chwili gérowania danej gwiazdy jest ten
sam czas gwiazdowy. Ale poniewaz czas gwiazdowy w danej chwiji na
réznych potudnikach ziemskich jest inny, wiec tez w danej chwili widok
nieba w rozmaitych miejscach jest rézny.
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Widok nieba zalezny jest takze od szerokosci geograficznej miej-

sca obserwacji.

Przypusémy najprzéd, ze spostrzegacz znajduje sie na jednym
z biegunow ziemskich, np. na pétnocnym w b (ryc. 10). Na tym biegunie

pion bC schodzi sie z osig
Swiata BB', wiec tez zenitZ
schodzi sie z biegunem $wia-
ta B, a horyzont HH' z rowni-
kiem RR'.

Poniewaz zenit i bie-
gun schodzg sie w jednym
punkcie, wiec przez biegun
i zenit mozna poprowadzic¢
nieskonczong ilos¢ k&t —
i potudnik astronomiczny po-
zostaje nieskreslonym. Ale
tez tam gwiazdy (np. Gt,
G3 i t. d.) nie gOrujg i nie
dotuja, ani tez nie wschodzg
i nie zachodza, gdyz zakre-

Slajg kota, rownolegte do horyzontu. Wyptywa stad dalej, ze te gwiazdy,
ktére sa nad poziomem, zawsze znajdujg sie nad nim, np. Gi i G2,

gwiazdy za$ drugiej pétkuli, np.
G3 i G4, zawsze sg niewidzialne.
Wyptywa to tez ze wzoréw (4) i (5),
z ktorych dla ¢ = +JiO) otrzy-
muje sie h? = hd =d.

Na biegunie pétnocnym wi-
dziane sg tylko gwiazdy potkuli
pétnocnej nieba (t. j. majace zbo-
czenia dodatnie), podobnie na bie-
gunie potudniowym b' widzialne
sg tylko gwiazdy po6tkuli potu-
dniowej.

Poniewaz dla spostrzegacza,
znajdujacego sie na jednym z bie-
gundéw ziemskich, ruch dzienny

gwiazd odbywa sie rownolegle do horyzontu, wiec takie potozenie nieba

nazywa sie réwnolegternJ

13. Potozenie nieba prostopadte. Gdy spostrzegacz znajduje sie
na réwniku ziemskim, np. w r (ryc. 11), to pion jego przypada w pla-

Kosmografja.

2
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szczyznie rr', réwnik niebieski RRI przechodzi przez zenit Z; o$ Swiata
BB', jako prostopadta do réwnika, lezy w plaszczyznie poziomu, a bie-
guny Swiata B i B' przypadajg na horyzoncie w punkcie pétnocnym N
i poludniowym S. Horyzont, jako przechodzacy przez o$ Swiata, dzieli
wszystkie rownolezniki, np. eiGiW!, e3G2w? i t. d. na potowy. Widziane
sg tam wiec wszystkie gwiazdy catego nieba i kazda zakresla nad po-
ziomem potowe rownoleznika, a drugg potowe pod poziomem. Stoso-
wnie do tego kazda gwiazda przebywa nad poziomem przez pét doby
i tylez czasu pozostaje pod poziomem.

Poniewaz przy takiem potozeniu nieba rownolezniki sa prostopadte
do horyzontu, wiec potozenie takie nazywa sie prostopadtem lub prostem.
14. Potozenie nieba
ukosne. Wezmy teraz pod
uwage punkt A na powierzch-
ni ziemi (ryc. 12), ktérego

szeroko$¢ geograficzna

ACr' =

przyczem ¢ rozni sie od 0°
i od + 90°

Poprowadzmy réwno-
leznik NGj, styczny z hory-
zontem w punkcie N. Gwiaz-
da, zakreslajgca ten réwno-
leznik, go6ruje w punkcie Gi,
a dotuje w punkcie N, nie
schodzac w ciggu swego
obiegu pod poziom. Nie za-
chodzi wiec ona wecale, jak
réwniez wszystkie gwiazdy,
lezace na powierzchni od-
cinka sklepienia niebieskiego, ograniczonego kotem G3N i zawierajacego
biegun B; wszystkie gwiazdy tego odcinka zakre$lajg swe rownolezniki
nad poziomem i moga by¢ obserwowane w chwili gérowania i w chwili
dotowania. Gwiazdy takie nazywajg sie naokotobiegunowemi.

Poniewaz gwiazdy naokotobiegunowe dotujg nad horyzontem,
wiec spetniony jest dla nich warunek hi > 0. Na potkuli potnocnej
musi by¢é 6>0 a wiec tez d> —c¢p i warunek powyzszy zgodnie
ze wzorem (5) ma postacé

Ryc. 12.

—90° +¢p+ ¢ >0, d=>90°—qp
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Gdy jest d < 90° —cp, t. j. gdy zboczenie gwiazdy jest mniejsze,
anizeli wazniesienie rownika nad poziomem (np. zboczenie gwiazd G?
i G3), to cze$¢ jej réwnoleznika przypada nad poziomem (e2G/2W2,
ejGM"Wg), a cze$¢ pod poziomem (w2G2e2, w3G3e3). A wiec gwiazdy
takie wschodzg i zachodzg — i w chwili dotowania sg niewidzialne.
Gwiazdy takie nazywajg sie czasowemi.

tuk dzienny gwiazdy jest wiekszy od tuku nocnego, gdy zbocze-
nie gwiazdy ma ten sam znak, co szeroko$¢, wiec np. gdy zboczenie
jej jest dodatnie, a punkt obserwacji znajduje sie na pétkuli potnocnej.
Tak np.

> < w2G2e2.

4Gdy =0, t. . gwiazda znajduje sie na rowniku, przebywa ona nad
poziomem tylez czasu, co i pod poziomem, gdyz ,

ER'W = ™ WRE.

Gwiazdy, ktorych zboczenie ma znak przeciwny, anizeli szerokosé,
majg tuki dzienne coraz mniejsze, a tuki nocne coraz wieksze, w miare
jak odlegtos¢ ich od rownika wzrasta. Tak np.

"we3G/wWi < ™ w.G3e,.

Gdy gwiazda znajduje sie na potudniowej potkuli nieba w odle-
glosci R'S od réwnika, t. j. gdy d=<¢ —90°, to zakresla ona réwno-
leznik SG4, ktory styka sie z horyzontem w punkcie S; tylko wiec
w chwili gdérowania gwiazda ta ukazuje sie na horyzoncie, a przez calg
dobe przebywa pod poziomem. Oczywiscie gwiazdy, zawarte w odcinku,
ograniczonym roéwnoleznikiem SG4 i zawierajagcym biegun B', zakreslajg
swe réwnolezniki pod poziomem, t. j. w miejscu obserwacji A wcale
nie sg widzialne. Dla tych gwiazd spetniony jest warunek hg< o, lub tez
zgodnie ze wzorem (4)

90° +d—¢p < 0,d << go— 90°.

Poniewaz R'S=RN, wiec odcinki NBGi i SBIG! sg sobie réwne;
znaczy to, ze w kazdem miejscu na powierzchni ziemi réwnie wielka
cze$¢ nieba, otaczajgca biegun widzialny, zawsze jest nad poziomem,
jaka w otoczeniu bieguna przeciwlegtego zawsze jest pod poziomem.

Z rysunku tatwo wywnioskowaé, ze w punkcie Ai na powierzchni
ziemi, diametralnie przeciwleglym punktowi A, naokotobiegunowsg jest
ta czes$¢ nieba, ktéra nad poziomem punktu A nigdy nie jest widzialng—
i odwrotnie. Warunek, aby gwiazda wschodzita i zachodzita w szerokosci
cp, jest: ¢(p—90°<d.<<L-"a>r —

Potozenie nieba, przy ktdrem czes¢ gwiazd stale jest nad hory-
zontem, a cze$¢ stale pod horyzontem, nazywa sie ukosnem.

2%



Z rozwazan powyzszych wynikajg zjawiska, poprzednio opisane
dla biegunow i réwnika. Na biegunie potnocnym jest < = 90°, wiec
warunek, aby gwiazda byla naokotobiegunowg, jest dj=>0; t. j. naoko-
tobiegunowemi sg wszystkie gwiazdy potkuli péinocnej, gwiazdy za$
potkuli potudniowej nigdy nie sg widzialne. Odwrotnie, gdy < =—90°,
gwiazdy, ktorych zboczenie jest pdéinocne, nigdy nie sg widzialne. Na
réwniku jest (p — 0°, gwiazdy, ktére wschodza i zachodza, muszg wiec
spetnia¢ warunek —90°~<J™ + 909, Temu warunkowi czynig zados¢
wszystkie gwiazdy; to znaczy, ze na réwniku wszystkie gwiazdy wscho-
dzg i zachodzg, gwiazd naokotobiegunowych i niewidzialnych niema
tam wcale.

ROZDZIAL 1l

Ruch ziemi dokota osi.

15. Dwa r6zne poglady na ruch dzienny nieba. W rozdziale
poprzednim opisaliSmy ruch gwiazd tak, jak sie on przedstawia
nieuprzedzonemu oku. Streszcza sie ten opis w nastepujacy Spo-
sob: kula ziemska zajmuje Srodek kulistego sklepienia niebieskiego,
ktére wraz z przytwierdzonemi don gwiazdami obraca sie w ciggu doby
gwiazdowej dokota osi, pochylonej do poziomu miejsca obserwacji pod
katem, rownym szerokosci geograficznej owego miejsca.

Wrazenia nasze wszakze nie zawsze odpowiadajg rzeczywistemu
stanowi rzeczy i czesto podlegaja ztudzeniom. Gdy spoglagdamy z okien
wagonu na otaczajacy krajobraz, czesto mamy ziudzenie, ze pociag
stoi nieruchomo, a przedmioty zewnetrzne poruszajg sie¢ w przeciwnym
kierunku. Ztudzenie to wystepuje tern silniej, im mniej okolicznosci
przypomina nam, ze to my wiasnie zmieniamy miejsce, np. brak turkotu,
wstrzasnien i t. p.

Taki ruch, ktory jest odzwierciedleniem naszego wiasnego ruchu,
a polega na ztludzeniu, nazywa sie ruchem paralaktycznym.

Jezeli wiec dostrzegamy jaki$ ruch, to musimy mie¢ zupeing
pewnos$¢ wiasnej nieruchomosci, aby mie¢ przekonanie, ze ruch ten nie
jest paralaktycznym, lecz rzeczywistym.

Gdy zgodzimy sie na poglad, ze ziemia obraca sie dokota osi
ziemskiej, poprzednio okreslonej, w ciggu doby gwiazdowej, ale w kie-
runku przeciwnym widzialnemu obrotowi sklepienia niebieskiego, to tern
samem uznamy ruch sklepienia niebieskiego za paralaktyczny.
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Wyjasnia to ryc. 13. Niech bedzie BRB'R' sklepienie niebieskie,
uwazane za nieruchome, a wiec BGB', t. j. koto godzinne gwiazdy G,
réwniez jest nieruchome. Dalej niech bedzie brb'r' kula ziemska, ktéra
obraca sie dokota osi bb' z zachodu na wschod. Wezmy pod uwage
na powierzchni ziemi jaki$ punkt A; skutkiem ruchu ziemi punkt ten za-
kresla réwnoleznik AiA2a3 w kierunku strzatki 2, a zenit jego na skle-
pieniu niebieskiem zakres$la réwnoleznik ZZjz273. Potudnik astronomi-
czny punktu A, jako przechodzacy przez bieguny i ruchomy zenit,
zajmuje kolejno potozenie wszystkich két godzinnych — i gdy punkt
A znajduje sie w A, a zenit jego w Zi, gwiazda G znajduje sie na
potudniku punktu A],
to znaczy goruje. Po
pewnym czasie, gdy
punkt A znajduje sie
w A2, potudnik jego
ma potozenie BZ2BI
a gwiazda G, pozostaw-
szy na hieruchomem
kole goazinnem BGBZ,
ma kat godzinny Z2BG,
ktory zwieksza sie co-
raz bardziej, w miare
jak punkt A zajmuje
coraz dalsze punkty
réwnoleznika AjA2A} ;
wskutek tego gwiazda
pozornie coraz bar-
dziej oddalata sie na
zachod od potudnika.
Obserwator,  znajdu-
jacy sie w punkcie A, Kktory ruchu ziemi nie odczuwa, ma wrazenie,
ze gwiazda G porusza sie na swym rownolezniku niebieskim w kie-
runku strzatki 7.

Widzimy wiec, ze w istocie jednakowym wydawaé sie musi
ruch dzienny gwiazd, czy przyjmiemy, ze sklepienie niebieskie wi-
ruje dokota osi Swiata, czy, ze ziemia wiruje dokota tejze osi w prze-
ciwnym kierunku.

Chodzi teraz o to, aby rozstrzygna¢, czy ruch sklepienia niebie-
skiego jest rzeczywistym, czy tez paralaktycznym. Prawdopodobieristwo
przemawia za tym ostatnim, gdy uprzytomnimy sobie, ze sklepienie
niebieskie w rzeczywistosci nie istnieje, a gwiazdy, ktére na niem wi-



dzimy, znajdujg sie w réznych odlegtosciach od nas, przytem w od-
legtosciach olbrzymich w poréwnaniu z rozmiarami ziemi. Aby taki
ruch gwiazd, jaki widzimy, w tych warunkach byt mozliwy, gwiazdy
musiatyby by¢ obdarzone predkosciami nieprawdopodobnie wielkiemi
i to tern wigkszemi, im blizej réwnika je widzimy, gdyz wielko$¢ row-
noleznikow wzrasta w kierunku rownika. Wszystkie te olbrzymie i do-
skonale uregulowane predkosci gwiazd odpadaja, skoro na miegjsce
ruchéw gwiazd podstawimy ruch wirowy ziemi, ktéry paralaktycznie
przenosi¢ sie musi na wszystkie poza granicami ziemi znajdujace sie
przedmioty.

Kopernik, ktory pierwszy dla wyjasnienia ruchu dziennego
gwiazd przyjgt ruch ziemi dokota osi, gtownie uzasadniat te hipoteze
prostota, z jakag ona wyjasnia ruch dzienny sklepienia niebieskiego.
Obecnie nauka posiada liczne dowody, ze poglad Kopernika odpo-
wiada rzeczywistosci, t. j. ze ziemia w istocie posiada ruch wirowy*
dokota osi. Najwazniejsze z nich podane sg w nastepnych ustepach.

16. Odchylanie sie ciat spadajacych od pionu. Jedng z ogdlnych
zasad mechaniki jest zasada bezwladnosci. Wedtug tej zasady kazde
ciato, znajdujace sie w spoczynku, zachowuje spoczynek, ciato za$ po-
ruszajgce sie zachowuje ruch jednostajny po linji prostej, jezeli nie
dziata na nie sita zewnetrzna. Na tej zasadzie opiera sie wieksza cze$¢
dowodOw ruchu wirowego ziemi.

Jeden z najdawniej wyprébowanych dowodéw opiera sie na
spadku ciat. Jak wiemy, ciato, w stosunku do powierzchni ziemi nieru-
chome, wolno puszczone, spada w kierunku pionowym pod dziataniem
sity ciezkosci. W tej postaci twierdzenie to jednakze jest tylko w przy-
blizeniu Sciste, jezeli ziemia posiada ruch wirowy. Wynika to z naste-
pujacych rozwazan.

Jezeli ziemia obraca sie dokota swej osi, to kazde ciato na po-
wierzchni ziemi zakres$la koto promieniem, réwnym jego odlegtosci od
osi ziemskiej. Wiec np. punkt A (ryc. 14) zakresla rownoleznik o pro-
mieniu AM. Wyobrazmy sobie w punkcie A pionowg wieze AB, to
szczyt tej wiezy B odlegly jest od osi wiecej, anizeli podstawa jej A.
Poniewaz odlegtos¢ NB punktu B od osi ziemskiej jest wieksza niz
AM, wiec tez i koto, zakresSlone promieniem BN, jest wieksze od row-
noleznika punktu A. Skoro wiec punkt A zakresla mniejsze koto w tym
samym czasie, w ktérym B zakresla wieksze koto, to punkt B porusza
sie predzej niz A. Jezeli ze szczytu B opuscimy jakie$ ciato, to prawem
bezwitadnosci zachowa ono te samg predkos¢, ktdrg miato w B. Przy-
pus¢my, ze w czasie spadania ciala punkt A przesunat sie na swym
réwnolezniku do A, szczyt zas B wykonat droge BBi, to jest oczy-
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wiscie BE? > AAI; te droge wykonatoby cialo znajdujace sie w B,

a prawem bezwladnosci wykona¢ musi droge tej samej wielkosci, cho-

ciaz zostanie z B opu-

szczone. Skutkiem tego

musi ono punkt A wy-

przedzi¢ i upas¢ na zie-

mie w punkcie C, odchy-

lonym od A w kierunku

ruchuziemi,t. j.na wschod.

Doswiadczenia, do-

konywane nad spadaniem

ciat, stwierdzity, ze w isto-

cie odchylenie takie na

wschdd zawsze zachodzi

i co do wielkosci zgadza

sie z obliczeniem.

17. Pozorny ruch

ptaszczyzny wahan. Je-

szcze bardziej przekony-

wujacym dowodem obrotu

ziemi dokota osi jest doswiadczenie z wahadtem Foucaulta, poniewaz

przy odpowiedniem urzadzeniu z tatwosécig moze by¢ pokazane. Do-
Swiadczenie to rowniez opiera sie
na zasadzie bezwiadnosci w zastoso-
waniu do ruchu wahadta. Jezeli mia-
nowicie wahadto pionowe, np. cie-
zarek, zawieszony na nitce, odchy-
limy od potozenia réwnowagi i pu-
scimy, to poczyna sie ono wahaé
w plaszczyznie, przechodzacej przez
pion i kierunek, w ktérym zostato
od pionu odchylone, i ta ptaszczyzna
wahanin nie zmienia sie przy wszel-
kich mozliwych ruchach punktu za-
wieszenia.

W celu zrozumienia doswiad-
czenia Foucaulta wyobrazmy so-
bie (ryc. 15) wahadto na biegunie
pétnocnym ziemi b. Niechaj w pewnej

chwili ptaszczyzna wahan przypada w plaszczyznie potudnika punktu A,
oznaczonej na biegunie kierunkiem aa. Po pewnym czasie skutkiem
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obrotu ziemi punkt A znajdzie sie w An a prosta aa przyjmie potozenie
a”j, tworzace z poprzedniem jej potozeniem kat aba! = ANAj, co do
ilosci stopni rowny tukowi AAI. Natomiast wahanie wahadta odbywa
sie nadal w plaszczyznie pionowej, przechodzacej przez aa. Spostrze-
gacz na biegunie b, ktéry zmiany Kierunku prostej aa obserwowac nie
moze, ma wrazenie, ze ptaszczyzna wahan odchylita sie od poprzedniego
potozenia o kat abax w kierunku przeciwnym, t. j. w kierunku pozornego
ruchu gwiazd. To odchylenie wzrasta¢ bedzie w tym samym stopniu,
jak ptaszczyzna bAb' odchyla¢ sie bedzie od pierwotnego potozenia.
Widzimy wiec, ze gdyby

ziemia byta nieruchoma, wa-

hania przypadatyby zawsze

w plaszczyznie tego samego

potudnika, w ktorej odby-

waly sie poczagtkowo, skut-

kiem za$ ruchu ziemi dokota

osi z zachodu na wschdd

ptaszczyzna wahan pozornie

wykonywac¢ musi obrot jed-

nostajny ze wschodu na za-

chod i obréci¢ sie dokoto

pionu w ciggu doby o 360°.

Nieco inaczej ruch po-

zorny plaszczyzny wahan

przedstawi sie spostrzega-

czowi, znajdujgcemu sie na

powierzchni ziemi w punk-

cie A, ktoérego szerokosé

jestep <]90°| (ryc. 16). Nie-

chaj bedzie bAb' potudnik

punktu A i BA styczna do

potudnika w punkcie A; styczna ta, jako przypadajaca w ptaszczyznie
potudnika, przecig¢ sie musi z przedtuzeniem osi ziemskiej w punkcie B.
Przypusémy, ze w chwili, gdy obserwator znajdowat sie w A,
zostato puszczone w ruch wahadto w ptaszczyznie potudnika, okreslonej
dla spostrzegacza przez kierunek prostej CB. Skutkiem obrotu ziemi
po pewnym czasie punkt A zajat potozenie Aj, a linja potudnikowa
potozenie C”B; plaszczyzna wahan wszakze pozostata niezmieniona,
i wahania odbywajg sie nadal w plaszczyznie pionowej, przecho-
dzacej przez prosta DE CB. Poniewaz spostrzegacz obrotu ziemi
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nie odczuwa, wiec ma wrazenie, ze plaszczyzna wahan odchylita sie
0 DA1C1 =«£;CBC1 na zachéd od poprzedniego potozenia.
Lecz obrot plaszczyzny wahan w tym przypadku zachodzi z inng
predkoscig anizeli obrét ziemi dokofa osi.
Celem wyznaczenia wartosci kata ABAX wezmy pod uwage troj-
katy NAO i BAO.
W pierwszym z nich jest NAO =7), AO=R (promien ziemi),
oraz:
AN = R cos cp.
W drugim za$ jest:
AB =R cotg .

taczac A i Ax cieciwg, otrzymujemy dwa trojkaty réwnoramienne
ANAj i ABAIi. Oznaczmy ANAL =a, ABAj =6 i AAl=a,
to jest

a —ABsin—O:ANsini

2 2 2
albo :

R cotg»ipsin— = R cos ¢p sin 2

a po uproszczeniu:

sin 0 = sin isin®.
2 2

Sciste wnioskowanie wymaga, azeby kat a byt tak maty, ze pta-
szczyzne ABAI uwaza¢ mozna za styczng do powierzchni ziemi i zatem
tez zmiana kierunku pionu moze nie by¢ brang w rachube. W tych
warunkach mozna przyjaé

sinS=%sin1 ,sm==9sin1
2 2 2 2
i wzor na /S przyjmuje postac¢
Jd « sin.a;

Gdy oznaczymy predkos$¢ obrotu ziemi przez w, a czas, w ciggu
ktorego ziemia obrécita sie 0 maly kat a, przez ¢, to jest tez

7 = wrsin <.

Ale ten sam wniosek wyptywa dla kazdego nastepnego obrotu
ziemi o kat a, mozna wiec przyja¢, iz wzér powyzszy jest wazny takze
dla dowolnie wielkiego czasu t, ze wiec jest wogole

= witsin . (6)

Wzér ten wskazuje, ze takze w dowolnej szerokosci geograficznej
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< ptaszczyzna wahan obraca¢ sie zdaje z predkoscig jednostajng, ale
mniejsza, niz predko$¢ obrotu ziemi, mianowicie z predkoscig w sin <p.
Skutkiem tego tez okres obrotu plaszczyzny wahan w szerokosci (p wy-
nosi¢ bedzie nie 24 godziny, ale ?zlr??gp = 24= cosec®. Tak n;lg. dla
Warszawy jest ¢p — 52° 13', wiec odchylenie ptaszczyzny wahan wynosi
na godzine 15°sin52° 13' — 11°51/, a okres obrotu 24g cosec 52° 13'
= 30 22m.

Gdy ¢p = 90°, t. . gdy wahadto znajduje sie na biegunie péinoc-
nym, jest sin(p = 1, a wiec 8 =a =wt 'W tym przypadku wiec pta-
szczyzna wahan odchyla sie pozornie o taki sam kat, o jaki ziemia
obraca sie dokota osi — zgodnie z poprzednio otrzymanym wynikiem.
Gdy wahadto znajduje sie na réwniku, a wiec ¢ = O, to jest zawsze
IS = 0; na réwniku wiec ruch ziemi dokota osi nie moze powodowaé
zadnego pozornego obrotu ptaszczyzny wahan.

Doswiadczenia z wahadlem dokonywano wielekrotnie w rozmaitych
szerokosciach i otrzymywano wszedzie wyniki, zgodne z zatozeniem, ze
ziemia obraca sie dokota osi. Najwiekszy rozgtos zjednaly sobie do-
Swiadczenia, dokonane w r. 1851 przez Foucaulta z wielkiem wa-
hadtem, zawieszonem u kopuly Panteonu w Paryzu. Dlugo$¢ wahadia
wynosita 11 m, a kula zawieszona u dotu, wazyta 28 kg. Ostrze, przy-
mocowane u dotu kuli, pozostawiato po kazdem wahnieniu $lad na
posadzce, posypanej piaskiem, a wiec liczni widzowie mogli odchylenie
ptaszczyzny wahan doktadnie obserwowac.

Doswiadczenia podobne powtarzane byty wielokrotne w formie
coraz doskonalszej i przez nie ruch wirowy ziemi zostat wykazany
najwyrazniej.

18. Ksztatt ziemi, jako skutek jej ruchu dokota osi. Objawem
bezwiladnosci jest t. zw. sita odsrodkowa, ktéra zawsze wystepuje przy
ruchu wirowym. Gdyby sie dato stwierdzi¢ na ziemi dziatanie sity odsrod-
kowej, wywotanej przez ruch wirowy ziemi, mielibySmy jeszcze jeden
dowdd, ze ziemia istotnie obraca sie dokota osi. W tym celu nalezy
wyjasni¢, w jaki sposob sita odsrodkowa ujawni¢ sie moze.

Wyobrazmy sobie krazek materjalny, wirujacy dokota osi, prze-
chodzacej przez $rodek jego C (ryc. 17) prostopadle do jego plaszczy-
zny. Kazdy punkt tego krazka zakresla koto promieniem, rownym jego
odlegtosci od s$rodka, a wiec droge do tego promienia proporcjonalna.
Predkos¢ kazdego punktu krazka jest rdwniez proporcjonalna do jego
odlegtosci od S$rodka. Kierunkiem ruchu punktu w danej chwili jest
kierunek stycznej do kota, zakreSlanego przez punkt, w miegjscu,
w ktorem punkt w tej chwili sie znajduje. Wedtlug zasady bezwitadno-
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$ci punkt dgzy do zachowania tego kierunku, a wiec do oddalania sie od
Srodka; ta wiasnie tendencja oddalania sie od S$rodka stanowi objaw
wspomnianegj sity odsrodkowej, ktoérej natezenie jest proporcjonalne do
predkosci ruchu punktéw, a wiec tez do odlegtosci ich od osi. Gdyby wiec
materjat, z ktdrego skitada sie
krazek, byt rozciggliwy — a ta-
kiem jest do pewnego stopnia
kazde ciato fizyczne — to pro-
mien CB powiekszytby sie np.
do dtugosci CBi, a promien CA
do dtugosci CAl, i zachodzitaby
proporcja
AA.i BBi = CA CB.
Wynikiem ruchu bytoby wiec
zwiekszenie sie catego kragzka.
Wyobrazmy sobie teraz
zamiast krazka wirujgcg kule
(ryc. 18). Punkty jej réwnika
majg najwiekszg predkos¢, jako
zakreslajagce najwieksze koto;
inne za$ punkty powierzchni
kuli zakreSlajg tern mniejsze
kota, im blizej znajdujg sie biegunéw b i b'. Skutkiem sity odsrodko-
wej koto réwnika rozszerza sie najbardziej, np. prom:ei jego powieksza
sie do dtugosci CRi, promien rownoleznika MA otrzymuje dtugos¢ MA!,
promien NB dlugos¢ NBi i t. d., i za-
chodzi proporcja

BBx: AAj: RRt=NB: MA: CR.

Skutkiem tego ksztatt kuli zmienia
sie tak, ze przy rowniku tworzy sie naj-
wieksza wypukio$é, zmniejszajaca sie
w miare zblizenia sie do biegunéw, i kula
przeksztatca sie w sferoide, ktorej wielka
0$ lezy w plaszczyznie réwnika, mata za$
o$ jest osig ruchu wirowego.

Doktadne pomiary ziemi wykazujg

(ust. 64), ze w istocie posiada ona ksztatt sferoidy, sptaszczonej
u biegunéw, co, jak widzieli$my, jest koniecznym wynikiem ruchu wi-
rowego kuli.

19. Zmienna warto$¢ natezenia sity ciezkosci oraz diugosci
wahadta sekundowego na powierzchni ziemi. Istnienie sity odsrod-
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kowej ujawnia sie jeszcze w inny sposéb. Jak wiemy, ziemia przycigga
ciata, znajdujace sie na jej powierzchni, w ten sposob, jakby siedliskiem
sity przyciggajacej byt Srodek ziemi. Natezenie tej sity dosrodkowej
jest tern wieksze, im mniejsza jest odlegtos¢ przycigganego ciala od
srodka ziemi. Wobec tego, iz promien ziemski wzrasta w miare zblizania
sie od biegunéw do réwnika, natezenie sity dosrodkowej jest najwieksze
na biegunach, a coraz mniejsze w miare zblizania sie do réwnika.
Znajac dokladnie ksztalt ziemi, mozna natezenie tej sily dla kazdego
punktu powierzchni ziemi obliczy¢ i, przyjmujac, ze ta sita dosrodkowsg
jest sita ciezkosci, sprawdzié¢, czy wyniki te zgadzajg sie z doswiad-
czalnie wyznaczong w tych punktach warto$cig natezenia ciezkosci.

Do mierzenia natezenia ciezkosci stuzy wahadto o okreslonym
okresie wahan, np. wahadto sekundowe. Dlugos¢ wahadta sekundowego
jest proporcjonalna do natezenia ciezkosci, ktdrego miarg jest przy-
$pieszenie spadku ciat, zwane tez przyspieszeniem ciezkosci. Oznaczmy
dtugos¢ wahadta sekundowego przez Z, przyspieszenie ciezkosci przez g,
to wiadomo z mechaniki, ze

Doswiadczenia z wahadlem sekundowem wykazaly, ze w istocie
dtugos¢ jego wzrasta wraz z odlegtoscig od réwnika, ale wzrasta pre-
dzej, anizeli to wynika z rachunku w zatozeniu, ze ziemia jest nieru-
chomg. RoOznice calkowicie sie wyjasniaja, gdy przyjmiemy, ze ziemia
obraca sie dokota osi i ze ciata spadaja nietylko pod wpltywem przy-
ciggania masy ziemskiej, lecz podlegajg tez sile odsrodkowej, powsta-
jacej skutkiem obrotu ziemi.

Przycigganie masy zachodzi w kierunku promienia ziemi i dgzy
do zblizenia ciata ku s$rodkowi, sita odsrodkowa dziata prostopadle do
osi obrotu i dazy do oddalenia ciatla od osi. Ciatlo wiec w punkcie A
(ryc. 19) znajduje sie pod dziataniem sity dosrodkowej AB i sity od-
srodkowej AC.

Rozktadajgc site AC wedtug zasady réwnolegtoboku na skiadowe,
z ktérych jedna AD przypada na przedtuzeniu promienia OA, widzimy,
ze dziata ona w przeciwnym kierunku, anizeli sita dosrodkowa, t. j. zmniej-
sza jej natezenie. Pod dziataniem obu sit wiec spadek ciala jest po-
wolniejszym, t. j. takim, jak gdyby ciato podlegato dziataniu sity FB—
AB—AD. Lecz FB jest to obserwowane natezenie ciezkosci, mie-
rzone przyspieszeniem g.

Woptyw sity odsrodkowej jest tern wiekszy, im blizej rownika jest
punkt A. Przedewszystkiem bowiem natezenie sity odsrodkowej wzrasta
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z odlegtoscig od osi obrotu: réwna sie ono zeru na biegunach, a naj-
wiekszg warto$¢ osigga na rowniku. Z drugiej za$ strony skiladowa sity
odsrodkowej, przypadajaca na przedtuzeniu promienia, wzrasta w miare
zblizania sie do réwnika, gdyz maleje kat nachylenia CAD; na réw-
niku kierunek sity odsrodkowej jest wprost przeciwny kierunkowi sity
dosrodkowej.

Widzimy wiec, iz wplyw sity odsrodkowej w istocie jest taki, ze
przyspieszenie ciezkosci musi wraz z szeroko$cig geograficzng wzra-
sta¢ predzej, anizeliby to zachodzi-
to przy nieruchomej ziemi. W tym
samym stopniu, jak wynika z do-
Swiadczen,wzrasta dtugos¢ wahadta
sekundowego. Zgodnos¢ jest taka,
ze badania wahadtowe postuzyc
mogly do wyznaczenia ksztattu
ziemi, ktory bardzo dobrze zga-
dza sie z ksztaltem, wynikajgcym
z pomiaréw geodezyjnych. Gdyby
ziemia byfa nieruchoma, to obser-
wowana dtugos¢ wahadta sekun-
dowego nie mogtaby sie znajdo-
waé w zgodzie z rzeczywistym
ksztattem ziemi.

Oznaczmy przez g¢e> i lep od-
powiednio przyspieszenie ciezko-
§ci i dlugos¢ wahadla sekundo
wyrazone w centymetrach, to jes

o w szerokosci geograficznej <p,

gtp = 978'0 + 5'15 sin? (p
lp = 99'1 + 0’53 sin2(f

Wartosci te, uzyskane droga spostrzezen, zgadzajg sie w zupetnosci
z wynikami, dotyczgcemi ksztattu ziemi, i z zalozeniem, Zze obraca sie
ona dokota osi.

20. Inne dowody obrotu ziemi dokota osi. W zwigzku z ruchem
wirowym ziemi znajduje sie jeszcze wiele innych zjawisk w dziedzinie
meteorologji, klimatologji, geografji etc., przewaznie polegajgcych na
tern, ze pewne ruchy, ktorych pochodzenie jest znane, zbaczaja od tego
kierunku, ktoryby mie¢ musialy, gdyby ziemia byfa nieruchomg. Doty-
czy to przedewszystkiem staltych pradow atmosferycznych, ktore po-
wstajg skutkiem réznicy temperatur w réznych szerokosciach, a wiec



gtéwnie pradéw zimnych, ptynacych dotem od biegundw ku rownikowi,
oraz pragdow cieptych, ptyngcych gérg od réwnika ku biegunom.

Czasteczki powietrza, biorgce udziat w ruchu wirowym ziemi, po-
siadajg predkos¢, podobnie jak punkty powierzchni ziemi, tern wiekszg,
im blizej znajdujg sie rownika. Ptynac z wiekszych szerokosci do mniej-
szych i odwotnie, daza one do zachowania poprzednio nabytej pred-
kosci. Skutkiem tego prady, z poinocy idace, pozostajg wtyle poza
masami powietrza, blizszemi rownika, i odchylajg sie na zachéd od kie-
runku potudnikéw, prady za$, od réwnika idgce, odwrotnie, wyprze-
dzajg powietrze wiekszych szerokosci i odchylajg sie na wschod. Prady
wiec, idagce od bieguna poéinocnego, sg skierowane ku potudniowemu
zachodowi, prady za$, idace od bieguna potudniowego, majg kierunek
ku pétnocnemu zachodowi. Prady powietrzne sg to, jak wiadomo, wia-
try; otéz state wiatry w kierunkach wyzej wymienionych, czyli pasaty,
w istocie istniejg. Jak widzimy, dopiero w ruchu wirowym ziemi z za-
chodu na wschod znajdujg one zupetne wyjasnienie.

W spos6b analogiczny objasnia sie jeszcze wiele innych zjawisk
ziemskich, jak np. kierunek wiatrow w cyklonach i antycyklonach, Kie-
runek pewnych pradéw morskich, zbaczanie na wschod rzek, ptyngcych
z potudnia na poinoc w poétkuli péinocnej, i zbaczanie na zachdd rzek,
ptynacych z pdéinocy na potudnie, oraz odwrotne stosunki, zachodzace
na' potkuli potudniowej, etc.

Mozemy wiec uwaza¢ ruch wirowy ziemi za fakt udowodniony,
a obok innych przytoczonych dowodOw nalezy uwazac¢ ruch paralakty-
czny sklepienia niebieskiego za dowod, najbardziej ze wszystkich pod
zmysty podpadajacy.

ROZDZIAL Ill.
Ruch stonca na sklepieniu niebieskiem.

21. Ekliptyka. WidzieliSmy (ust. 6), ze punkty wschodu i za-
chodu danej gwiazdy znajduja sie zawsze w tych samych miejscach
horyzontu, i to samo dotyczy punktéw kulminacji. Skutkiem tego tuk
dzienny i tuk nocny danej gwiazdy posiada warto$¢ stalg. Jednakowoz
istniejg pod tym wzgledem wyjatki. Do tych wyjatkdw nalezg przede-
wszystkiem najbardziej zwracajgce na siebie uwage dwa ciata niebieskie,
stonce i ksiezyc, a dalej dwie mniej wybitne grupy ciat niebieskich,
planety i komety. Zajmijmy sie przedewszystkiem storicem.
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Wiemy z doswiadczenia, ze storice w lecie diluzej pozostaje nad
poziomem niz w zimie, t. j. ze tuk dzienny i nocny stonca sie zmienia;
w zwigzku z tern oczywiscie zmienia¢ muszg potozenie punkty wschodu
i zachodu stonca oraz punkty kulminacji. Storice wiec zmienia potozenie
na pozornem sklepieniu niebieskiem, a zatem ruch jego w catosci nie
da sie wyjasni¢, jako odzwierciedlenie ruchu obrotowego ziemi. Zba-
dajmy ruch storica nieco doktadniej.

W tym celu najlepiej zapomoca przyrzadu, ustawionego stale w po-
tudniku, obserwowaé czas przejscia storica przez potudnik astronomi-
czny, oraz mierzy¢ wysoko$¢ storica nad poziomem w chwili gérowania.
Te obserwacje okreslag nam z fatwoscig spoOtrzedne réwnikowe storca
w czasie obserwacji, a powtarzane przez dluzszy czas — droge stonca
na sklepieniu niebieskiem.

; Jak widzielismy (ust. 9), czas gwiazdowy gérowania ciata niebie-
skiego jest zawsze réwny wznoszeniu prostemu tego ciala.

Wysokos¢ i odlegtos¢ zenitalna gwiazdy w czasie gdrowania obli-
cza sie zapomocg wzorow (4) i (4") ustepu 11. Jezeli wiec a i d sg wzno-
szeniem prostem i zboczeniem danego ciata niebieskiego, to w chwili
jego gorowania jest

0=a z=+(—d), d=¢+ z, ¢¢<d

Czas gwiazdowy 0 mozemy odczytac na zegarze, a z zmierzy¢ na kole
potudnikowem, przez co uzyskuje sie spotrzedne réwnikowe ciata nie-
bieskiego a i d. Obserwacje gorowania stonica wykazujg co nastepuje.

Jezeli pewnego dnia storice goéruje w czasie gwiazdowym 0 w od-
legtosci zenitalnej z, to kazdego nastepnego dnia i czas gwiazdowy
i odlegtos¢ zenitalna w chwili gérowania jest inna. Niechaj bedg one
w dniach kolejnych , 03, 03 i t. d., oraz Zi, z2, zsit. d., spbhze-
dne réwnikowe storica w tych dniach sg zatem:

«l="1, «2="2, «<3="3

dinzpzj, d=¢?+ 22, ds=gp+z3............

Przedewszystkiem okazuje sig, ze czas gwiazdkowy gdrowania
stale sie opOznia w porownaniu z dniem poprzednim, czyli, ze wzno-
szenie proste wzrasta nieustannie. Co do zboczenia, to zmienia sie ono
w okreslonych granicach, a przytem zachodzi Scisty zwigzek miedzy
wartoscig wznoszenia prostego i zboczenia.

Gdy mianowicie a=0, to i d=0, stoice znajduje sie wiec na
rowniku w punkcie réwnonocy wibsennej (ust. 9) Od tej chwili ze
wzrastajgcem a wzrasta tez d az do chwili, gdy a=6h; wtedy zbocze-
nie stofnca osigga swojg najwiekszg warto$¢, w przyblizeniu ¢ = +237?/2°.
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Punkt nieba, w ktérym sie wtedy stonce znajduje, nazywa sie stano-

wiskiem potnocnem czyli letniem. Gdy wznoszenie proste storica wzrasta

od 6h do 12h, zboczenie maleje, i gdy a=12h jest znowu 6=0;

storice zatem znajduje sie znowu na rowniku, ale w punkcie o 180°

odlegtym od punktu réwnonocy wiosennej. Punkt ten nazywa sie pun-

ktem rownonocy jesiennej. Nastepnie storice przechodzi na pétkule po-

tudniowg i zboczenie potudniowe wzrasta, gdy wznoszenie proste rosnie

od 12h do 18h. Gdy a=18h, zboczenie potudniowe osigga najwiekszg

wartos¢, d----- 23*2°. Punkt, w ktoryi  wtedy znajduje sie storice, na-

zywa sie stanowiskiem polu-

dniowem czyli zimowem. Na-

stepnie, gdy wznoszenie proste

rosnie od 18h do 24h, storice

znowu zbliza sie do réwnika —

i gdy a—Q, jest takze d=0.

Odtad storice znowu rozpo-

czyna swoj bieg wyzej opisany.

taczac punkty, w ktérych

sie stofnce kolejno znajduje,

otrzymamy jego droge na po-

zornem sklepieniu niebieskiem.

Na ryc. 20., wyobrazajacej

sklepienie niebieskie, B i B

sg biegunami S$wiata, koto RR'

rownikiem Swiat, akoloE V E'

Rye. 20. wyobraza droge storica na nie-

bie. Nazywa sie ono ekliptyky”

a kat, ktéry tworzy z réwnikiem, nazywa sie pochytoscig ekliptyki.

Wynosi ona obecnie okoto 231/a0 i zwykle oznaczana bywa literg e.

Jeden z punktow przeciecia ekliptyki z rownikiem, punkt réwnonocy

wiosennej, oznaczony na ryc. 20 przez znak V, obrany zostal, jak wi-

dzieliSmy (ust. 9), za poczatek wznoszeh prostych, drugi punkt prze-

ciecia, punkt réwnonocy jesiennej, oznaczony jest przez ;= Punkt E
jest stanowiskiem letniem, a punkt E' zimowem.

Ruch stonca odbywa sie w kierunku wzrastajgcych wznoszen
prostych, t. j. z prawa na lewo. Taki ruch nazywa sig”prostym, a ruch
w przeciwnym Kierunku nazywa sie wstecznym. Wiec np. wstecznym
jest ruch dzienny sklepienia niebieskiego, a prostym ruch ziemi dokota osi.

22. Rok zwrotnikowy. Czas stoneczny prawdziwy i Sredni.
Okres czasu, w ktorym stonce raz obiega calg ekliptyke i po ktérym
znowu goéruje o tym samym czasie gwiazdowym, nazywa sie rokiem



zwrotnikowym; obejmuje on w przyblizeniu 366.2422 dni gwiazdowych.
W tym wiec czasie wszystkie gwiazdy zakres$lajg na niebie 366.2422 razy
swoje rownolezniki, storice natomiast, wskutek swojego ruchu wiasnego,
przeciwnego ruchowi pozornemu gwiazd, traci jeden obieg. Nazwijmy
dniem stonecznym albo dobg stoneczng okres miedzy dwoma kolejnemi
gérowaniami stonca; jak wynika z powyzszego przedstawienia, jest
w roku zwrotnikowym skutkiem ruchu stonca dni stonecznych o 1 mniegj,
anizeli gwiazdowych, t. j. 365.2522.

Dni stoneczne, jak zobaczymy poOzniej (ust. 24), maja dlugosé
zmienng. Dzielagc rok zwrotnikowy na 365.2422 rownych czesci, otrzy-
mamy okres czasu, ktdry nazywa sie Srednig dobag stoneczng. Poniewaz
dob stonecznych jest w roku o jedng mniej, anizeli gwiazdowych, wiec
doba $rednia jest nieco dtuzsza od gwiazdowej, mianowicie 0 3 m. 56 s.
O tyle $rednio wzrasta na dobe stoneczng wznoszenie proste stonca.

Skutkiem obrotu ziemi dokota osi storice, podobnie jak kazda
inna gwiazda, wschodzi i zachodzi. Gdy storice znajduje sie nad po-
ziomem, jest dzien, gdy storice jest pod poziomem — jest noc. Ruch
obrotowy ziemi jest wiec przyczyng zmiany dnia i nocy. Pomiedzy
wschodem storica a jego gérowaniem uplywa prawie tylez czasu, co
miedzy gérowaniem a zachodem, a wiec chwile goérowania storica na-
zywamy potudniem. Stad tez pochodzi nazwa potudnika dla kota wy-
sokosci, na ktorem goéruje storice, podobnie jak wszystkie inne gwiazdy.
Odpowiednio do potudnia, nazywa sie pdtnoca chwila dotowania stonca,
poniewaz od zachodu storica do chwili dotowania uptywa prawie tylez
czasu, co od tej chwili do wschodu stonca.

Chwile goérowania stonca przyjmuje sie w astronomji za poczatek
prawdziwej doby stonecznej, a kat godzinny storica nazywa sie praw-
dziwym czasem stonecznym i jest jego miarg. Od prawdziwej doby
stonecznej rézni sie nieco doba $rednia stoneczna, wyzej okreslona.
Wyobrazmy sobie punkt, ktéry w tym samym czasie co storice prze-
chodzi przez punkt réwnonocy wiosennej i, biegngc w tym samym
kierunku, co stonice, przebiega réwnik niebieski (nie ekliptyke) z pred-
koscig statg, rowng Sredniej predkosci storica na ekliptyce — i nazwijmy
go storicem S$redniem. Potozenie tak okreSlonego stonca Sredniego
w kazdej chwili z fatwoscig mozna wyznaczy¢. Niech np. bedzie $red-
nia predkos¢ stonca na dobe v, to wznoszenie proste storica Sredniego
po uptywie n dni od chwili przejScia przez punkt réwnonocy wiosennej
ma warto$¢ a=nv. Oczywiscie pomiedzy dwoma gorowaniami stonca
Sredniego uptywa zawsze jednakowy okres czasu, ktory wiasnie jest
$rednig dobg stoneczna.

Kosmografja. KOLKO MATEMATYCZ?Q-FIZYCZHE s
Uczniow Uniwersytetu Jagiellorskiego
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Poczatkiem Sredniej doby stonecznej jest chwila gorowania stonca
Sredniego, ktéra nazywa sie tez Sredniem potudniem dla odr6znienia
od potudnia prawdziwego, t. j. chwili gérowania prawdziwego stonica.
Analogicznie czasem S$rednim stonecznym nazywa sie kat godzinny
stofica Sredniego. Réznica, o ktorg czas- Sredni stoneczny jest wiekszy
od prawdziwego w danej chwili, nazywa sie rownaniem czasu. Oznaczmy
przez & czas prawdziwy stoneczny, przez rj czas Sredni stoneczny,
a przez £ réwnanie czasu, to jest

V= s s 7)

Zegary (kompasy) stoneczne wskazujg czas prawdziwy stoneczny,
ktory rézni sie od wskazywanego przez zegary mechaniczne czasu
$redniego. Ten ostatni uzyskuje sie wedlug wzoru (7) przez dodanie
do czasu prawdziwego rownania czasu £, ktére tez nosi nazwe po-
prawki kompasu stonecznego. W zalgczonej tabelce podane sg warto-
§ci tej poprawki w dniu 1 kazdego miesigca, oraz w dniach, gdy jest
zerem i gdy ma wartos¢ najmniejszg lub najwieksza.

1 stycznia t+ 3 355 1 lipca + 3m 33
1 lutego T 13m 445 26 + 6m 205
11 A 14n 24 1 sierpnia + 6m 1Is
1 marca  t 12 34s 1 wrzeénia Oom O
1 kwietnia + 4m 3 1 pazdziernika — 10m 13s
15 Om 0O 1 listopada — 16m 21s
1 maja — 2m 55s 3 P — 16m 23s
15 — 3m 48s 1 grudnia — IIm Is
1 czerwca — 2m 25s 24 Om Os
14 om 0s 31 + 2m 58

Liczby te wazne sg dla r. 1925, dla innych lat roznice tylko za-
chodzg w sekundach.

23. Pomiar czasu. Doba astronomiczna i cywilna. Czas uni-
wersalny, strefowy i ustawowy. Doba gwiazdowa jest nadzwyczaj
statg jednostkg czasu i w badaniach naukowych ma bardzo obszerne
zastosowanie. Jednakowoz zajecia ludzkie i roézne sprawy zycia co-
dziennego regulujg sie wedtlug stonca, dlatego ruch storica jest tez
podstawg mierzenia czasu. Czas $redni stoneczny rozni sie tylko nie-
znacznie od czasu prawdziwego. Zostat on wprowadzony w tym celu,
aby jednostka czasu miata statg dlugos¢, co jest koniecznym warun-
kiem urzadzenia doktadnie idgcych zegaréw. Ze wzgledu tez na wa-
runki zycia codziennego doba astronomiczna liczona od potudnia do
nastepnego potudnia okazata sie niewygodng, gdyz data dnia zmienia-
taby sie w potudnie. Za poczatek doby w stosunkach spotecznych
przyjmuje sie poinoc i nazywa sie te dobe, liczong od péinocy do na-



stepnej pétnocy, dobg cywilng. W ten sposdb 0 g. doby astronomi-
cznej przypada na 12-t3 godzine doby cywilnej, 1-sza g. astronomiczna
na 13-t g. cywilng i t. d.

Oczywiscie poczatek doby Sredniej, a wiec i kazda inna godzina,
przypada na kazdym potudniku w innym czasie. Czas miejscowy sto-
neczny dwoch miejsc rozni sie, jak i czas prawdziwy tych migjsc,
o tylez, co ich dlugos¢ geograficzna, jezeli réznice diugosci wyrazimy
w jednostkach czasu (ust. 10).

Czas S$redni stoneczny potudnika gtéwnego, ktérym jest potudnik
greenwichski (ust. 7), nazywa sie czasem uniwersalnym. Oznaczmy go
przez 1fs, a czas miejscowy przez 1/, to jest tez, zgodnie ze wzorem (3),

N=T? + 2

Wzér powyzszy pozwala z tatwoscig przechodzi¢ z czasu miej-
scowego na uniwersalny i odwrotnie.

Czas uniwersalny ma rozlegte zastosowanie w tych wszystkich
wypadkach, gdy chodzi o poréwnanie ze sobag czasOw, odniesionych
do réznych potudnikow. Takie wypadki sg na porzadku dziennym
w astronomji. Czasy miejscowe, jak rowniez czas uniwersalny nastreczajg
wiele niedogodnosci w ozywionych wspotczesnych stosunkach komuni-
kacyjnych, szczegdlnie miedzynarodowych. Tym niedogodnosciom sta-
rano sie zapobiec przez zastosowanie t. zw. czasOw strefowych. Nazwe
te nadaje sie czasom lokalnym, roznigcym sie od czasu uniwersalnego
o catkowitg liczbe godzin, t. j. czasom potudnikéw, poprowadzonych
w odstepach co 15°=1 g. od potudnika greenwichskiego.

Takich czasow strefowych jest oczywiscie 24. Ze wzgledu na po-
tozenie geograficzne czas greenwichski nazywa sie zachodnio-europejskim,
czas 0 1 godzine podzniejszy od greenwichskiego (t. j. potudnika o 15°
na wschdd od Gr.) — s$rodkowo-europejskim; dalej idzie czas wschodnio-
europejski, kaukaski i t. d.

Gdy pewien czas strefowy jest w powszechnem uzyciu na pewnym
obszarze, to nazywa sie on na tym obszarze czasem normalnym.
W Polsce uchwalg sejmowg z dnia 11 maja 1922 r. za czas normalny
uznany zostat czas $rodkowo - europejski; czas ten jest zatem w Polsce
zarazem ustawowym.

24. Zmiany dtugosci dnia i nocy w ciggu roku. Zgodnie z uwa-
gami ustepu 14 nalezy wnioskowaé, ze gdy zboczenie gwiazdy ulega
zmianie, to zmienia¢ sie musi tez wysoko$¢ potudnikowa gwiazdy oraz
jej tuk dzienny i nocny. Zmiany zboczenia stonca pocigga¢ za sobg
muszg zmiany diugosci dnia i nocy w ciagu roku.

W jakich granicach te zmiany zachodza, wyplywa to ze wzoréw

g%



(4) i (5) na wysokos¢ gorowania i dotowania. Jest mianowicie, gdy
przez ds oznaczymy zboczenie storca

Ag= 90°x(<?s—¢p), ds> vy
Ad=—90° % (ds + ¢cp), <—cp.

Wzory te nie zmieniajg postaci, jezeli znak przy ¢ i ds zmienimy
na przeciwny. Znaczy to, ze gdy zboczenie storica jest dodatnie, za-
chodzg na potkuli potnocnej ziemi te same zjawiska, ktore zachodzg
na poétkuli potudniowej woéwczas, gdy zboczenie storica jest ujemne, —
i odwrotnie. Mozemy wiec ograniczy¢ sie do rozwazania przypadku,
gdy ¢ > 0.

Wiemy z ust. 21, ze gdy przez s oznaczymy pochytos¢ ekliptyki,
to zboczenie storica w ciggu roku zmienia sie w granicach od — e do + e,

Gdy ds——e, to stonce znajduje sie w stanowisku potudniowem.
Wtedy jest

hg— 90°— (<p + e), poniewaz <jt> —e
hA=—90°+ (cp—e), <p>e

Wysokos¢ gorowania jest wtedy najmniejsza, jak rowniez wysokos¢
dotowania. Punkty wschodu i zachodu stonica sg najbardziej przesuniete
ku punktowi potudniowemu, tuk dzienny, a wiec i dzien, jest najkrotszy
tuk nocny, a wiec i noc, jest najdiuzsza.

Moment ten, gdy = —s jest poczatkiem zimy astronomicznej
na potkuli péinocnej, a lata astronomicznego na potkuli potudniowej.

Od tej chwili wzrasta ds, a wiec rosnie tez wysokos¢ gorowania
i dotowania stonca na potkuli poétnocnej; punkty wschodu i zachodu
storica przesuwajg sie ku punktowi wschodniemu i zachodniemu, dzien
staje sie coraz dtuzszy, a noc coraz kroétsza; jednakowoz dzienn zawsze
jeszcze jest krotszy od nocy na potkuli potnocnej, a diuzszy od nocy
na potkuli potudniowej. Gdy ds=0° t. j. gdy storice znajduje sie na
rowniku w punkcie réwnonocy wiosennej, jest na catej ziemi

7)g=1900+<p, hi=—90° £ c¢p, <p>0

a wiec tez wszedzie hg hi. Wtedy stonce wschodzi i zachodzi od-
powiednio w punkcie wschodnim i zachodnim, a dzieh jest wszedzie
réwnym nocy. Jest to wiosenne porownanie dnia z noca, ktore jest
poczatkiem wiosny astronomicznej na potkuli pétnocnej, ajesieni astro-
nomicznej na potkuli potudniowe;.

Po przejsciu stonica przez rownik zboczenie staje sie dodatnie
i wzrasta nieprzerwanie az do najwiekszej swej wartosci + s. Wysokos¢
gorowania na potkuli pdinocnej wzrasta, punkty wschodu i zachodu
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stofica przesuwajg sie coraz bardziej ku punktowi pétnocnemu, dzien
jest dtuzszy od nocy i wzrasta nieprzerwanie. Gdyds= + e, storice znaj-
duje sie w stanowisku poétnocnem; wtedy jest

hg=190° = (cp—e), < >e, hd=—090° + (P + e).

Na potkuli péinocnej wysokos$é gdrowana jest najwieksza, jak réw-
niez wysoko$¢ dotowania, a w zwigzku z tem jest tam wtedy dzien
najdluzszy, a noc najkrotsza; na potkuli potudniowej odwrotnie, noc
wtedy jest najdluzsza, a dzien najkroétszy.

Chwila ta jest poczatkiem lata astronomicznego na potkuli pot-
nocnej, a zimy astronomicznej na potkuli potudniowe;j.

Odtad storice znowu zbliza sie do rownika, zboczenie po6inocne
maleje, dzien staje sie na poinocnej poétkuli krétszy, na potudniowej
za$ wzrasta, punkty wschodu i zachodu stonca zblizajg sie z powro-
tem do punktu wschodniego i zachodniego. Wreszcie stofce dosiega
réwnika i nastepuje znowu pordwnanie dnia z nocg, ktére nazywa sie
jesiennem. W tej chwili rozpoczyna sie jesien astronomiczna na potkuli
pétnocnej, a wiosna astronomiczna na pétkuli potudniowej.

PO przejsciu stonca przez punkt réwnonocy jesiennej zboczenie
stofica staje sie ujemne, na potkuli poétnocnej dzien staje sie krotszy
od nocy, punkty wschodu i zachodu storica przesuwajg sie ku pun-
ktowi potudniowemu. Granicg tych zmian we wskazanym Kkierunku
jest chwila, gdy ds=—s, i odtad zjawiska powtarzajg sie w sposob
wyzej opisany.

25. Pory roku. Dwa stanowiska i dwa punkty réwnonocne na-
zywaja sie kardynalnemi punktami ekliptyki. Sg one odlegte od siebie
0 90", a czas, w ciggu ktdrego stonce przebiega od jednego kardy-
nalnego punktu do nastepnego, nazywa sie porg roku. Widzimy wiec,
ze pory roku, ktérych jest 4, mianowicie wiosna, lato, jesien i zima,
zalezne sg SciSle od tego, ze droga, po ktOrej porusza sie storice, jest
nachylona wzgledem réwnika. Gdyby stofice miato zawsze jednakowe
zboczenie, to oczywiscie wysokos¢ goérowania stonca bytaby niezmienna,
dzien i noc miatyby zawsze jednakowg dtugos$¢ i zmiana pér roku by-
taby niemozliwa.

Rozmaita dtugo$¢ dnia i nocy oraz rézna wysoko$¢ potudniowa
storica w réznych porach roku pociggaja za sobg nader wazne dla zycia
na ziemi skutki. Storice bowiem nietylko jest zrédtem Swiatta na ziemi, ale
tez jedynem zrodiem ciepta. Promienie storica tem silniej dziatajg na
jaka$ powierzchnie, im bardziej kat ich kierunku z tg powierzchnig
zbliza sie do 90°; a wiec natezenie promieniowania storica wzrasta



wraz z wysokoscig stonca nad poziomem. Promieniowanie storica w ciggu
dnia jest najsilniejsze, gdy wysokos¢ jego jest najwieksza, t. j. w potudnie.

Poniewaz w ciggu roku zmienia sie wysokos¢ potudniowa stonca,
wiec zmiennem jest i dziatanie stonca w ciggu roku w danem miej-
scu: najstabsze jest ono w zimie, gdy stofice wznosi sie najmnigj
nad poziom, najsilniejsze za$ w lecie, gdy storice goOruje najwyzej.
Z drugiej strony ilo$¢ ciepta, otrzymywana od storica, zalezy tez od
czasu, w ciagu ktorego stonice znajduje sie nad poziomem. W zimie
wiec, gdy dzien jest krotki, ilos¢ ciepta, otrzymywanego od stonca,
jest o wiele mniejsza, niz w lecie, gdy dzien jest diugi. W nocy, gdy
storica niema nad poziomem, ziemia wypromieniowuje otrzymane ciepto
W przestrzen, przez co stygnie. Stygniecie to w daleko silniejszej mierze
zachodzi podczas dbugich nocy zimowych, anizeli podczas krétkich nocy
letnich. Powstajgce stad rdznice temperatury dziennej w réznych porach
roku, oraz caty tancuch skutkéw, wyrazajagcych sie w zmianach pogody
w ciggu roku, wyciskajg na zyciu przyrody i tak S$cisle zwigzanych
z niem warunkach zycia ludzkiego nader wybitne pietno, a prosty ich
zwigzek z nachyleniem ekliptyki wzgledem réwnika wyptywa dopiero
z badan astronomicznych. Dalsze wnioski opiera¢ bedziemy tylko na
Scisle astronomicznem znaczeniu por roku.

26. Zwierzyniec niebieski. W rozmieszczeniu gwiazd na niebie
nie dostrzegamy zadnej prawidtowosci; ale widzimy gwiazdy w ugru-
powaniach, ktére mozna wydziela¢ dowolnie i nadawaé¢ im nazwy. Tak
wydzielone grupy przekazaty nam w znacznej liczbie juz czasy staro-
zytne wraz z odpowiedniemi nazwami. Nazywajg sie one konstelacjami
czyli gwiazdozbiorami i znakomicie ulatwiajg orjentowanie sie na niebie.

Szczeg6lng uwage zwrdcono na te gwiazdozbiory, ktdre przecina
ekliptyka, przez ktére wiec w swym biegu rocznym musi przebiegac
storice. Gwiazdozbiorow tych jest dwanascie, a wszystkie razem tworzg
t. zw. zodjak, czyli zwierzyniec niebieski; nazwa ta pochodzi stad, ze
wiekszos¢ posrdd tych 12 gwiazdozbiorow nosi nazwe réznych zwierzat.
Gwiazdozbiory te rozciggaja sie wzdtuz ekliptyki na diugos¢ niejedna-
kowa. Jezeli za$, poczawszy od punktu réwnonocy wiosennej, podzie-
limy pas zwierzyncowy na 12 réwnych czesci, to kazda z tych czesci
nazywa sie znakiem zwierzynca. Kazdy znak rozciaga sie wzdtuz ekli-
ptyki na 30°, a wiec w ciggu kazdej pory roku stonce przebiega 3 znaki.

Gwiazdozbiory zwierzynca i odpowiednie znaki sg pokolei naste-
pujace: Baran, Byk, Bliznieta, Rak, Lew, Panna, Waga, NiedZwiadek,
Strzelec, Koziorozec, Wodnik, Ryby. Punkt réwnonocy wiosennej jest
poczatkiem znaku Barana, stanowisko letnie — poczatkiem znaku Haka,
punkt réwnonocy jesiennej — poczatkiem znaku Wagi, i wreszcie sta-



nCwisko zimowe — poczatkiem znaku Koziorozca. Stad czesto punkt
réwnonocy wiosennej bywa nazywany punktem Barana, punkt réwno-
nocy jesiennej — punktem Wagi, stanowisko letnie — stanowiskiem
Raka, stanowisko za$ zimowe — stanowiskiem Koziorozca.

Jak zobaczymy poézniej (ust. 62) punkty réwnonocne cofajg sie
na ekliptyce ze statg predkoscig, t. j. biegng w kierunku przeciwnym
kolejnosci gwiazdozbioréw zwierzynca. Pocigga to za sobg tez przesu-
wanie sie znakéw zwierzyfnca wzgledem gwiazdozbioréw zwierzynca.
Obecnie znaki zwierzynca przesuniete sg w ten sposob, iz punkt Ba-
rana i znak Barana przypadaja w gwiazdozbiorze Ryb, znak Blizniat
w gwiazdozbiorze Raka i t. d. Nazwa ,,punkt Barana“ pochodzi je-
szcze z tych czaséw, kiedy w istocie znak Barana przypadat w gwia-
zdozbiorze Barana.

Pas zwierzyricowy rozcigga sie na szeroko$¢ 18 stopni symetry-
cznie po obu stronach ekliptyki, a znaczenie jego polega na tern, ze
w granicach tego pasa odbywaja sie, précz ruchow stonca, takze ruchy
ksiezyca i gtownych planet.

Storice w biegu swym rocznym co miesigc przechodzi do innego
znaku zwierzynca. Gwiazdozbiér zwierzyrica, w ktorym wiasnie znajduje
sie stonice, jest nad poziomem wraz ze storicem i nie jest widzialny;
to samo dotyczy sagsiednich gwiazdozbiorow. Skutkiem ruchu stonca
coraz to inne gwiazdy stajg sie widzialnemi po zachodzie stonca i coraz
to inne ging w promieniach wschodzacego stonca. Stad pochodzi zmiana
wygladu gwiazdzistego nieba w ciggu roku, goruja bowiem o péinocy
zawsze te gwiazdy, ktdrych wznoszenie proste o 12 godzin rozni sie
od wznoszenia prostego stonca.

27. Strefy klimatyczne ziemi. Wysokos$¢ goérowania i dotowania
storica w danem miejscu na powierzchni ziemi zalezy tylko od zbocze-
nia stonca. Jezeli wezmiemy pod uwage calg kule ziemska, to wystepuje
jeszcze zalezno$¢ od szerokosci. Ze znanych wzoréw na wysokos$¢ go-
rowania i dotowania stonca

hg=  900x(ds—g>), ds < <.
ha= — 90°=% (6s + <jp), &5 < — ¢

wyplywa, ze na powierzchni ziemi istniejg punkty, w ktérych storce
moze gorowa¢ w zenicie, a dalej, ze moze ono w pewnych szeroko-
Sciach gorowa¢ pod poziomem, lub dotowaé nad poziomem.

Jezeli stonce ma gorowa¢ w zenicie jakiego$ punktu powierzchni
ziemi, t. j. ma by¢ h?=090° to musi by¢ ds=cp, zboczenie storica musi
sie rownac szerokosci geograficznej. Poniewaz zboczenie storica zmienia
sie od —s do +s, wiec na potkuli poétnocnej wszystkie punkty, lezace
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pomiedzy rownikiem a szerokoscig gp=+ e muszg mie¢ 2 razy do roku
storice w chwili gérowania w zenicie; raz, gdy zboczenie stohca rowna
sie szerokosci miejsca, wzrastajgc, drugi raz, gdy osigga te samg war-
tos¢, malejac. To samo dotyczy punktéw potkuli potudniowej pomiedzy
réwnikiem a szerokoscig tp=—-¢.

Obie te czesci tworza strefe po obu stronach roéwnika, ktorej
granicg sa rownolezniki, odpowiadajgce szerokosciom <=+ e; na niebie
odpowiadajg im rownolezniki, przechodzace przez stanowiska stonca.
Rownolezniki te nazywajg sie zwrotnikami’, zwrotnik pétnocny nazywa
sie zwrotnikiem Raka, odpowiednio do stanowiska Raka, ktére na tym
zwrotniku przypada, zwrotnik za$ potudniowy — zwrotnikiem Kozio-
rozca, odpowiednio do przypadajgcego na nim stanowiska Koziorozca.
W tej strefie, potozonej miedzy zwrotnikami, czyli miedzyzwrotnikowej,
storice goéruje wogodle najwyzej, wskutek czego otrzymuje ona tez naj-
wiekszg ilos¢ ciepta w poréwnaniu z innemi czeSciami powierzchni
ziemi tej samej wielkosci. Dlatego strefa miedzyzwrotnikowa jest zara-
zem strefa goraca.

Gdy hg <o, to stonce goruje pod poziomem i przez caly dzien
nie jest widzialnem. Na pétkuli potnocnej musi by¢ wtedy 90° < cp— Cs,
albo ds<ep — 90°. Poniewaz najmniejszg wartoscig zboczenia stoica jest
—~«, wiec na potkuli péinocnej storice moze gérowaé pod poziomem
tylko w szerokosciach, ktore czynig zados¢ warunkowi — s << <jp— 90°,
a wiec ¢p >190°—e. Im wigksze jest ¢p, tem dla mniejszej wartosci fs juz
warunek powyzszy jest spetniony, a dla ¢=90° juz zboczenie ¢s=0°
jest wystarczajgce.

Widzimy wiec, ze w szerokosciach poéinocnych, wiekszych niz
90° —e, stonice tak dlugo nie ukazuje sie wcale nad poziomem, do-
poki ds<tp—90°. Panuje tam wtedy noc, ktora trwa tem dtuzej, im
wieksza jest szeroko$¢ miejsca obserwacji. Na biegunie pétnocnym trwa
ona przez caly czas, gdy zboczenie stonca jest potudniowe, t. j. przez
pét roku.

Rownoleznik, odpowiadajacy szerokosci ¢ —90° —s, ktéry sta-
nowi granice tego obszaru poinocnego, gdzie stonce przez pewien
czas stale pozostaje pod poziomem, nazywa sie kotem biegunowem
pétnocnem.

Podobne warunki zachodza na potkuli potudniowej, gdy storice
znajduje sie na potkuli péinocnej. Réwniez w szerokosci potudniowej
p=e—90° jest rownoleznik, na ktérym tylko wtedy stofice nie wscho-
dzi, gdy zboczenie stofica fs=+s. Jest to koto biegunowe potudniowe,
stanowigce granice obszaru potudniowego, na ktorym stonce przez
pewien czas stale przebywa pod poziomem.
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Kota biegunowe sg tez granica obszaréw, w ktorych storice moze
sta¢ sie naokotobiegunowem, t. j. dotowa¢ nad poziomem. Warunek,
aby stonice stato sie naokotobiegunowem, jest Ad>0, t. j.

— 90°£(9> + ds) >0.

Dla potkuli potnocnej wynika stad warunek <s>90° —cp, a wiec
(p >90" — ds. Poniewaz <5 co najwyzej rowna sie + e, wiec stonce bywa
naokotobiegunowem w szerokosciach,, dla ktérych spetniony jest waru-
nek ¢ >90° —e. Im wieksze jest <p, tern mniejszem jest zboczenie pot-
nocne stonca, przy ktorem staje sie ono naokotobiegunowem; dotuje
ono nad poziomem tak dlugo, poki <Js>90°—<p. Na biegunie pot-
nocnym stonice jest naokotobiegunowem przez caly czas, gdy zboczenie
jego jest potnocne, a wiec przez pét roku. Takie same stosunki zacho-
dza w odpowiednich szerokosciach potudniowych, gdy zboczenie stonca
jest potudniowe i spetniony jest warunek ds< — 90° — cp.

Poniewaz tylko w obszarach, zawierajgcych bieguny ziemskie
i ograniczonych kotami biegunowemi, storice moze przez dtuzszy okres
Czasu — wynoszacy przynajmniej dobe, a co najwyzej pot roku — stale
pozostawa¢ pod poziomem, albo tez stale znajdowac sie nad poziomem,
wiec pierwszy z tych okreséw czasu nazywa sie nocg biegunowa, drugi
zas dniem biegunowym. Noc biegunowa i dzien biegunowy w danej
miejscowosci trwajg tem dtuzej, im blizej bieguna lezy ta miejscowosc.

W obszarach tych stonce zawsze goéruje nisko, a wskutek tego otrzy-
mujg one mato ciepta i klimat tam jest surowy. Noszg one nazwe stref
zimnych.

Pomiedzy zwrotnikiem Raka a kolem biegunowem péinocnem,
oraz pomiedzy zwrotnikiem Koziorozca a kotem biegunowem potudnio-
wem rozciggajg sie 2 strefy, w ktérych storice nigdy nie moze goérowac
ani w zenicie ani na horyzoncie. Majg one wiec regularng zmiane dnia
i nocy w czasie kazdego obrotu ziemi. Strefy te ze wzgledu na ich
warunki klimatyczne nazywaja sie umiarkowanemu

.28. Uktad ekliptyczny. Ekliptyka jest kotem gtownem trzeciego
uktadu spolrzednych, stosowanego w astronomji; nazywa sie on ukla-
dem ekliptycznym.

Linja prosta PP! (ryc. 20), przechodzaca przez $rodek ziemi C i pro-
stopadia do ptaszczyzny ekliptyki EE', nazywa sie osig ekliptyki, a punkty
przeciecia sie osi ekliptyki ze sklepieniem niebieskiem P i P nazywajg sie
biegunami ekliptyki- Jeden z biegunéw P, przypadajacy na pétkuli pot-
nocnej, nazywasie biegunem pétnocnym ekliptyki, drugi przeciwlegty Pz —
biegunem potudniowym ekliptyki.

Nachylenie osi ekliptyki do osi Swiata jest oczywiscie takie same,
jak nachylenie ptaszczyzny ekliptyki do ptaszczyzny rownika, t. j. wy-
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nosi s. Widzimy to na ryc. 20, gdzie BCP = E'CR' = s. Tak
samo jest © BP — o B'P' =e.

Koto zboczenia BPB”P', przechodzace przez bieguny Swiata i bie-
guny ekliptyki, ktore zarazem przechodzi przez stanowiska E i E', na-
zywa sie kolurem stanowisk, kolo zboczenia za$ B' V' B ==, przechodzace
przez punkty réwnonocne V i == nazywa sie kolurem réwnonocy.

Kota wielkie, przechodzace przez bieguny ekliptyki, np. PGPL,
nazywajg sie kotami szerokoSci, a odlegtos¢ GoG gwiazdy G od
ekliptyki, liczona na jej kole szerokosci, lub tez odpowiedni kat $rod-
kowy GOCG, nazywa sie szeroko$cig astronomiczng gwiazdy. Szero-
kos¢ liczy sie na pdtnoc od ekliptyki dodatnio, na potudnie ujemnie
od 0° do 90°; bedziemy jg oznaczali literg ff, .

Potozenie kota szerokosci okresla sie przez kat, ktory ptaszczyzna
jego tworzy z plaszczyzng kota szerokosci, przechodzacego przez punkt
réwnonocy wiosennej. Kat ten, liczony w tym samym kierunku, co wzno-
szenie proste, nazywa sie dtugoscig astronomiczng. Diugoscig astrono-
miczng gwiazdy G jest wiec kat V PG, albo odpowiedni tuk na ekli-
ptyce  V Go; oznacza¢ bedziemy dlugosc literg”h,.

Dtugos¢ i szerokos¢ astronomiczna nazywajg sie spotrzednemi
ekliptycznemi i majg zastosowanie gtownie w badaniu ruchéw planet.

ROZDZIAL V.
Ruch ziemi dokota stonca.

29. Ruch roczny stonca, uwazany za paralaktyczny. Wszystkie zja-
wiska, odnoszace sie do zmiennej dtugosci dnia i nocy w réznych po-
rach roku oraz w réznych szerokosciach na powierzchni ziemi, znajdujg
objasnienie, jak widzielismy, w tej okolicznosci, ze stonice zdaje sie po-
rusza¢ na sklepieniu niebieskiem po kole, ktére wzgledem réwnika jest
nachylone pod katem e — 23£°.

Ten ruch stohca mozemy uwazaé za rzeczywisty, albo tez za po-
zorny, t. j. paralaktyczny, charakter ruchu bowiem nie moze wptynaé
na przebieg zjawisk, jezeli tylko spotrzedne storica dla obserwatora
ziemskiego zmieniajg sie w sposéb wyzej opisany.

Przypuszczajac wiec, ze ruch stonica jest paralaktyczny, zapytajmy,
jakim rzeczywistym ruchem ziemi moégtby on by¢ spowodowany.

Niechaj w punkcie nieruchomym A (rycina 21) znajduje sie obser-
wator i niechaj w ptaszczyznie ryciny wykonywa ruch jaki$ punkt w ten
sposob, ze zakre$la dokota punktu A dowolng krzywa linje zamknietg



43 —

BBiB2...B. Niechaj ten punkt bedzie widzialny z A jako rzut na po-
wierzchni  wewnetrznej kuli, poprowadzonej dowolnym promieniem
z punktu A. Gdy punkt ruchomy znajduje sie w Bj, widziany on jest
z punktu A w punkcie b, gdy jest w Bi, widziany jest w bi i t. d.
Czyli, ze gdy punkt przebiega droge BBiB2..B, to z punktu A wy-
daje sie, ze zakreslit on na kuli wielkie koto bbP..b — i to catkiem
niezaleznie od tego, jaki jest rzeczywisty ksztatt drogi punktu rucho-
mego. Widzimy wiec, ze jakagkolwiek krzywg przebiegatoby stonce
w plaszczyznie ekliptyki dokota ziemi, z ziemi zawsze musiatoby sie
zdawaé, ze porusza sie ono na sklepieniu niebieskiem na kole.

Przypus¢émy teraz druga mozliwo$¢, mianowicie, ze obserwator
porusza sie po drodze BB1..B i patrzy ku A. W tym przypadku bedzie
punkt A widzialny na
obwodzie tego samego
kota; mianowicie, gdy
obserwator jestw B, punkt
A jest widzialny w g,
gdy obserwator jest w Bl
punkt A widzialny jest w
ax i t. d.; gdy obserwator
zakresli swa catg droge
zamknieta, punkt A para-
laktycznie zakresli wielkie
koto aaia2...a. Jezeli wiec
wyobrazimy sobie, ze ston-
ce zajmuje state potozenie
w A, a ziemia zakre$la
jakagkolwiek droge zam-
knietg w plaszczyznie
ekliptyki dokota stonca,
to obserwatorowi ziemskiemu wydawac sie musi, ze storice przebiega koto
ekliptyki w tym samym czasie, w ktdrym ziemia rzeczywiscie przebiega
swg zamknietg droge.

Ruch rzeczywisty, jak wskazuja strzatki, odbywac sie musi w tym
samym kierunku, co paralaktyczny. Poniewaz ruch stofca na niebie jest
prosty, wiec moze by¢ wywolany tez tylko przez ruch ziemi prosty.

Widzimy nadto, ze  bAb! = aAaj, t. j. droga punktu rucho-
mego, widziana z A, réwna sie paralaktycznej drodze punktu A, zakre-
$lonej w tym samym czasie, widzianej przez ruchomego obserwatora. Zna-
czy to, ze™ruch..rzeczywisty i paralaktyczny majg jednakowg predkosc.



30. Zmiany wysokosci potudnikowej stonca przy zatozeniu
ruchu paralaktycznego. Gdyby ziemia byla punktem, ruch jej dokota
stonnca w jakiejkolwiek plaszczyznie powodowatby ruch paralaktyczny

stonica po wielkiem kole
sklepienia niebieskie-
go, przypadajgcem w
tejze ptaszczyznie. W
danym punkcie na po-
wierzchni ziemi ruch
storica powoduje sze-
reg zjawisk, ktore, jak
widzieliSmy, sprowa-
dzajg sie do tego, ze
wysokos$¢ potudnikowa
storica zmienia sie per-
jodycznie w ciagu roku.
Wykaizemy teraz, ze
zmiany te musiatyby sie
odbywa¢é w sposob
identyczny, gdyby
storice byto nierucho-
me, a ziemia zakre$lata
dokota niego zamknie-
tg droge w plaszczyznie
ekliptyki.
Niechaj  bedzie
(ryc. 22) T S$rodek
ziemi, bb' 0§ ziemska,
rri rownik ziemski i A
jakis punkt na po-
wierzchni  ziemi, kto6-
rego szerokoscig geo-
graficzng  jest  tuk
AlA = &, aprostaTZ
wskazuje kierunek ku
zenitowi tego punktu.
Niechaj dalej bedzie
eel kotem przeciecia
powierzchni ziemi z plaszczyzng ekliptyki; prosta przeciecia réwnika
i ekliptyki pqg okresla kierunek linji rownonocy, a wiec T V jest kie-
runkiem ku punktowi Barana.
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Niechaj bedzie w S $rodek stonca, to storice widzialne jest ze
srodka ziemi w kierunku TS. W potozeniu T prosta ta przecina po-
wierzchnie ziemi w punkcie s, lezgcym na kole eei. Z powodu ruchu
wirowego ziemi prosta TS kolejno przecina¢ bedzie powierzchnie ziemi
we wszystkich punktach réwnoleznika, przechodzacego przez punkt s.
Pokolei wiec wszystkie punkty tego réwnoleznika znajdowaé sie bedg
na linji TS, a znajdzie sie na niej takze punkt a, lezagcy na potudniku
punktu A. Bedzie to chwila gérowania storica dla obserwatoraw punkcie A.

Wysokoscig gérowania bedzie oczywiscie kat h, = 90° —  aTZ. Jak
wida¢ z ryciny, jest
<f£aTZ = O aA = AIA — O Aoa.

WidzieliSmy wyzej, ze o AOA — b, a O Aoa jest zboczeniem stonica,
ktore oznaczmy jak poprzednio przez <S. Podstawiajac, otrzymujemy
hg = 90° — (<p — ds).

Storice biegnie na niebie tak, ze prosta TS znajduje sie w pla-
szczyznie ekliptyki ee,, a dlugos¢ stonca, t. j. V TS, stale wzrasta.
W miare, im bardziej zbliza sie kat ten do V TSi, wzrasta tez zbo-
czenie stonca, i w tern krancowem potozeniu jest &5 = SiTrt = + s.
Wowczas wysokos¢ goérowania w punkcie A, majgcym szerokos¢ cp,
jest najwieksza, mianowicie ma wartos¢ hg = 90° — ¢ + s,

Gdy prosta TS =zbliza sie do potozenia Tp, zboczenie stonica
zbliza sie do zera i gdy stonce widzialne jest w kierunku Tp, przypada
ono na rowniku, t. . — 0. Wysoko$¢ gorowania w punkcie A wy-
nosi wtedy hg = 90° — <.

Widzimy wiec, ze wszystkie wysokosci gorowania przy statem na-
chyleniu ekliptyki do réwnika zalezg tylko od dtugosci storica V TS,
wzrastajgcej w kierunku strzatki 7. Ale dlugos¢ storica moze sie zmie-
nia¢ tak samo skutkiem ruchu punktu S, gdy punkt T jest nieruchomy,
jak skutkiem ruchu punktu T, gdy punkt S jest nieruchomy.

Przypus¢my, ze punkt S jest nieruchomy, a ziemia zmienita poto-
zenie tak, ze S$rodek jej z punktu T przeniést sie na ekliptyce do
punktu Tt, zakres$lajgc droge, podobng do drogi punktu S w czasie
jego przejscia z S do Sx. W tern zalozeniu jest

TIS||TS! | <Y T. S= -"VTSx.
| w tym przypadku kierunek ku stoncu schodzi sie z kierunkiem eel}
t. j. dla obserwatora, znajdujacego sie w punkcie A, zboczenie stonca
zmienia sie z poprzedniej wartosci Aoca = ds na Acaj = e. Wysokos¢
goérowania, jako zalezna od zboczenia stonca, zmienia sie tak samo,
jak to widzieliSmy poprzednio. Gdy przy dalszym ruchu ziemi w kie-
runku, oznaczonym przez strzatke 2, znalaztaby sie ona w potozeniu
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takiem, ze kierunek TS bytby réwnolegly do pq, wtedy zboczenie
stonca byloby zerem i wysokos¢ gérowania bytaby — 90° — <.

DoszliSmy wiec do wniosku, ze ruch storica mozna uwazaé za
paralaktyczny, t. j. spowodowany ruchem ziemi w plaszczyznie, nachy-
lonej pod katem e wzgledem rownika, dokota nieruchomego storca po
zamknietej linji krzywej.

31. Paralaksa roczna gwiazd. To zapatrywanie na ruch stonca,
ktéore w dwdch ostatnich ustepach zostalo uzasadnione, nie przeczy
bynajmniej i drugiej mozliwosci, t. j. ze ruch stofica dokota ziemi jest
rzeczywisty, a ziemia jest nieruchoma.

Przedewszystkiem zjawia sie pytanie, czemu ruch roczny ziemi
wyrazicby sie miat tylko w ruchu paralaktycznym storica, skoro z samej
istoty ruchu paralaktycznego wynika, ze musiatby sie on objawié

u wszystkich cial, nie biorgcych
udzialu w ruchu rocznym ziemi.
Wezmy np. pod uwage jakas
gwiazde G (ryc. 23), widzialng
z ziemi T, ktOra biegnie po koto-
wej drodze TTiT2T3T4T5 Gdy
ziemia znajduje sie w punktach
T,Tj, T2...,, gwiazda widzialna jest
w kierunkach TG, TjG.~G... Po-
niewaz widzimy gwiazde, jako rzut
na sklepieniu niebieskiem odpo-
wiednio w punktach g, gl( g2..,
wiec gwiazda pozornie zakre$li¢
winna droge zamknietg ggiga- -g
w tym samym czasie, w ktorym
ziemia swojg droge zakresla. Ta-
kich ruchéw gwiazd nie dostrze-
gamy, a to zdaje sie przeczy¢
przypuszczeniu, ze ziemia posiada
ruch dokota stonca.

Ale z ryciny widzimy, ze Kkat,
wyrazajagcy zmiane kierunku ku
gwiezdzie, spowodowang ruchem

ziemi, zalezny jest od odlegtosci gwiazdy od ziemi. Jezeli ta odlegtosé
jest bardzo wielka, to kat TGT3 moze bardzo mato rozni¢ sie od zera,
tak mato, ze kierunek ku gwiezdzie, pomimo ruchu ziemi, moze sie
wydac¢ niezmiennym. Innemi stowy, jezeli gwiazdy nie posiadajg dostrze-
galnego rocznego ruchu paralaktycznego, to nie mozna tego uwazac za
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dowdd, iz ziemia nie posiada rocznego ruchu dokota stonca, ale uwazajac
ziemie za ruchoma, nalezatoby stad wnioskowaé, ze rozmiary rocznej drogi
ziemi w poréwnaniu z odlegtosciami gwiazd sg znikome, t. j. ze w sto-
sunku do gwiazd mozna uwaza¢ ziemie za nieruchoma.

W istocie jednakze takie ruchy paralaktyczne istniejg. Dzieki
nadzwyczajnemu udoskonaleniu metod obserwacji, po dtugich bezsku-
tecznych usitowaniach w ciggu ostatnich lat kilkudziesieciu udato sig
u niektérych gwiazd stwierdzi¢ roczny ruch paralaktyczny, czyli t. zw.
paralakse roczng. Ruchy paralaktyczne gwiazd, ktére zdotano dostrzec,
zgadzajg sie w zupelnosci z przypuszczeniem, ze sg one odzwierciedle-
niem rocznego ruchu ziemi. Paralaksa roczna gwiazd daje wiec nam
dowdd stanowczy, ze ruch storica dokota ziemi jest paralaktyczny, a ruch
ziemi dokota stonica jest rzeczywisty. Do zagadnienia paralaksy powro-
cimy jeszcze w ustepach 66 i 76.

32. Aberacja roczna. Paralakse roczng wykazuje tylko bardzo
mata liczba gwiazd najblizszych; odlegtos¢ innych gwiazd jest tak
wielka, Zze dostrzec ich paralaksy nie
mozna. Istnieje wszakze jeszcze inny . IG
ruch roczny, zalezny od ruchu rocznego
ziemi réwnie Scisle, jak paralaksa ro-
czna, a w jednakowej mierze wyste-
pujacy u wszystkich gwiazd, gdyz jest
niezalezny od ich odlegtosci. Jest to
t. zw. ruch aberacyjny czyli aberacia
roczna.

Niechaj w punkcie T znajduje sie
ziemia (ryc. 24), aw G jaka$ gwiazda.

Jezeli zatozymy, ze ziemia i gwiazda

T-
widziana by¢é musi w kierunku TG.

Przypusé¢my wszakze, ze ziemia porusza
sie z predkoscig TTj =v km na sekunde w Kierunku TA, a Swiatto
od gwiazdy biegnie z predkoscig aTj = V km na sekunde. Gdy ziemia
przybywa do Tj, otrzymuje ona wiec fale Swiatla, ktoéra znajdowala sie
w a, gdy ziemia znajdowata sie w T. Poniewaz ruchu ziemi nie czu-
jemy, t. j. wydaje sie, ze ziemia jest nieruchomg w T, wiec tez wy-
daje sie, ze fala Swiatta przybywa w kierunku aT i w tym tez kierunku
widzialna jest gwiazda. Wskutek tego obserwator w Tj widzi gwiazde
nie w kierunku TjG, ale w kierunku TjG"Ta.

Widzimy wiec, ze jezeli predkos¢ Swiatlta nie jest nieskonczenie
wielkg w poréwnaniu z predkoscig ziemi, to wszystkie gwiazdy muszg

Ryc. 24.
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sie wyda¢ odchylonemi od swego rzeczywistego potozenia o pewien
kat w kierunku ruchu ziemi.

Kierunek ruchu ziemi, poniewaz zakresSla ona droge zamkniets,
jest co chwila inny, a zawsze okreslony przez styczng do jej drogi
w tym punkcie, w ktérym w danym momencie znajduje sie jej srodek.
A wiec tez gwiazdy, odchylajgc sie coraz to w innym kierunku od
rzeczywistego swego potozenia, musza zakre$la¢ dokota tego ostatniego
krzywa zamknietg w okresie rocznym.

Oznaczmy GTXA = /,=£ GTiGi = a, to z tréjkata aTTi wy-
ptywa:

TTi: Txa = sina: sin (/—a).

Poniewaz w ogolnosci odchylenie aberacyjne a jest matym katem
w porownaniu do  wiec podstawiajac jeszcze TTj = v, Tja — V, mo-
zemy przyjac

vV _ sina
\ sin 7
skad wyptywa
sina = SIN Z e . (8
Kladac v sina = asin 1", mamy

a — mcosec I'"sin /.
Obserwacje nader liczne wykazaty, ze srednio jest
m cosec 1" — 20".47

i warto$¢ ta ulega drobnym wahaniom z powodu zmiennej wartosci v,
a wiec i m. Oznaczmy przez v0 Srednig wartos¢ v a przez m0 Srednig
wartos¢ m, to jest

1

m0 = = sin 20".47 10008

Kat 7, jako zalezny od kierunku ruchu ziemi, ma okres roczny
i w pewnej chwili dla kazdej gwiazdy jest 7 = 90°; wtedy jest a — 20".47.
Widzimy wiec, ze skutkiem aberacji wszystkie gwiazdy odchylajg sie od
swego rzeczywistego potozenia o kat, ktérego najwieksza wartos¢, jedna-
kowa dla wszystkich gwiazd, wynosi 20".47,~Liczba ta nazywa sie
statg aberacji rocznej.

Aberacje gwiazd odkryt Bradley w XVIII w.; on tez objasnit
ja w sposob powyzszy. Odkrycie aberacji dostarczyto pierwszego Sci-
stego dowodu ruchu ziemi dokota stonica.
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Poniewaz jest
— = sin 20".47
wiec
sin 20 047; V = e, 9).

Z tych wzoréw widzimy, ze skoro stata aberacji zostata wyzna-
czona ze spostrzezen, to mozna znalez¢ predkos¢ Swiatta V, gdy znana
jest srednia predkos¢ ziemi v0, lub tez odwrotnie znales¢ v0, gdy predkosé
Swiatla V wyznaczong zostata na drodze doswiadczalnej. Poniewaz predkos¢
ziemi znajduje sie w Scistym zwigzku z rozmiarami drogi ziemskiej,
albo tez z nader wazng wielkoScig astronomiczng, t. zw. paralaksg
stofica, o ktdrej bedzie mowa pozniej (ust. 67), wiec znajomos¢ stalej
aberacji pozwala paralakse storica wyznaczyc.

33. Ksztatt drogi ziemskiej. Stwierdziwszy ruch ziemi dokota
stofica, wnioskujemy, ze droga ziemi jest krzywa zamknieta; przebiega
ja ziemia w ciggu roku z predkoscig niejednostajng. W celu doktadniej-
szego zbadania ksztattu tej drogi i ruchu ziemi na niej okreslamy do-
ktadnie czas gwiazdowy gorowania storica w ciggu dluzszego czasu.
Rowna sie on wznoszeniu prostemu stonfca, ktore, jak widzieliSmy (ust.
21), zwieksza sie stale. Znajgc wznoszenie proste stonica i pochytosé
ekliptyki, mozna zapomocg prostych wzorow wyznaczy¢ dtugos¢ stonca,
a gdy znana jest dlugos¢ stonca w potudnie dla dtuzszego szeregu
dni, otrzymuje sie tez wielko$¢ tuku, zakreslonego przez storice na
ekliptyce w ciggu kazdego z tych dni. W rzeczywistosci, jak wiemy,
beda to luki, zakreslone przez ziemie.

Z takich badan okazuje sie, ze najmniejszg jest predkos¢ stonca
w lecie, wkrotce po przejsciu stonca przez stanowisko letnie, gdy dtu-
gos¢ jego wynosi okoto 101°: droga dzienna storica na ekliptyce wynosi
wtedy 57' 11". Odtad predkosc¢ storica wzrasta nieustannie i osigga wartos¢
61' 9" w punkcie nieba, wprost przeciwlegtym poprzedniemu, t. j. gdy du-
gosc¢ stoncawynosi 281°. Potem predkosc¢ storica znowu maleje, a po uptywie
pét roku znowu osigga najmniejszg wartos¢, wyzej podang. Punkty nieba,
w ktorych stofice posiada najmniejszg i najwieksza predkos¢, nazywajg sie

a faczaca je linja prosta — lirtjg absydow.

Zmienita predkos¢ pozornego ruchu stonhca, a rzeczywistego ruchu
ziemi, znajduje sie w Scistym zwigzku z odlegtoscig ziemi od stonica,
ktdra réwniez jest zmienna.

Gdy znana jest prawdziwa wielkos¢ jakiego$ oddalonego ciala,
to odlegto$¢ tego ciata wyznacza sie na podstawie kata, pod ktérym
to cialo z tej odlegtosci jest widziane.

Kosmografja. 4



50

Niechaj (ryc. 25) w O znajduje sie spostrzegacz, a w A S$rodek
kuli, ktérej promien AM = r. Promien ten widzialny jest z O pod
katem MOA = e. Niechaj bedzie odlegtos¢ OA = d; z trojkata MAO,
prostokatnego przy M, mamy

r=dsinQ d = _s{ﬁ_

Gdy promien rzeczywisty r jest znany, to na podstawie wymierzonej
wartosci  mozna zawsze odlegtos¢ d wyznaczy¢. Azeby
stwierdzi¢, ze odlegto$¢ sie zmienia, wystarczy stwier-
dzi¢ zmiane wartosci

W istocie obserwacja stonca wykazuje, ze pro-
mien jego tarczy ulega zmianie.

Jezeli w dwoch ré6znych momentach promien storica
widzialny jest pod katem o i QIt a odpowiednie odle-
gtosci storica od ziemi sg d i dn to jest

r = dsin p = dit sin (ij,
a stad wynika proporcja

d _ sin e
dt sin Q

Gdy jest matym katem (dla stonca wynosi on okoto
16"), to mozemy zamiast wstaw napisa¢ wprost katy,
a wiec

di C

Wzor ten powiada, ze odlegtosci znajduja sie w sto-
sunku odwrotnym do wielkosci katowych widzianego
ciata. Oczywiscie najwiekszemu katowi odpowiada
najmniejsza odlegtos¢ storica od ziemi i odwrotnie.
Z obserwacji wynika, ze w tym czasie, gdy stonce posiada naj-
wigkszg predkos¢, tarcza jego wydaje sie najwieksza, a wiec odlegtosc
stonca jest wtedy najmniejsza; gdy za$ predkos¢ storica jest najmniejsza,
tarcza jego jest takze najmniejsza, a wiec odlegtos¢ najwieksza. Naj-
wieksza wielkos¢ katowa promienia jest = 16' 18", najmniejsza za$
i*min = 15'45". W tym samym stosunku, co liczby powyzsze, znajduje

sie tez najwieksza i najmniejsza odlegto$¢ ziemi od stonca.
W celu wyznaczenia ksztaltu drogi ziemskiej nalezy okresli¢ od-
legtos¢ ziemi od storica w jak najwiekszej liczbie momentéw. Mozna
w tym celu jednostke odlegtosci wybra¢ zupetnie dowolnie i w tej



jednostce wyraza¢ odlegtos¢, odpowiadajgcg roznym wielkosciom ka-
towym promienia tarczy stonecznej. Oznaczmy przez di te odlegtosé
ziemi od stonca, z ktdrej promien tarczy stonca widzialny jest pod
katem

?min + (*max __ ¢r c\rr
5/0 2 ’
to jest takze
do £’

a gdy potozymy di=1, to jest wprost d=?.

Tak okreslona odlegtos¢ d0 nazywa sie Srednig odlegtoscig ziemi
od stonca.

Mierzac [ i wyznaczajac odpowiednie wartosci d, dochodzi sie
do wniosku, ze droga ziemi dokota stonca jest elipsa, w ktdrej jednem
ognisku znajduje sie stonce.

34. Mimosrod drogi ziemskiej i jej potozenie. Wielka oS tej
elipsy przypada w Kkie-
runku linji absydow PA
(ryc. 26) ; punkt elipsy P,
najblizszy stonca, nazywa
sie punktem przystone-
cznym czyli periheljum,
punkt najdalszy A nazywa
sie punktem odstonecznym
czyli ajeljum.

Odlegtosé

Qp _ SP+SA

t. j. potowa osi wielkiej,
jest identyczna z wyzej
okre$long $rednig odle-
gtoscig ziemi od storica d0. Przyjmuje sie ja za jednostke diugosci przy
wyznaczaniu odiegtosci planet i dlatego nosi ona nazwe jednostki pla-
netarnej. Jaki jest jej stosunek do innnych znanych jednostek dtugosci,
zobaczymy pOzniej.

Ryc. 26.

Stosunek 8% = e nazywa sie mimosrodem elipsy. Im blizej

srodka O znajduje sie ognisko S, tern mniejszy jest mimosrod i tem
4*



bardziej zbliza sie elipsa do kota. Mimosrod drogi ziemskiej tatwo sie
wyznacza w sposOb nastepujacy:
Niechaj w Si bedzie drugie ognisko elipsy, tak, ze
OS = OSn SP = S1A.
Dalej jest
SSi = 20S = SA + SP — 2SP = SA — SP

oraz
20P = SA + SP,
a stad
(OF] SA — SP __ dmax — dmin
OoP 6 SA + SP dmax + dmin
albo kiadac
Clmax —‘J— l}min :_l_
~min max
otrzymuje sie
__ ?max ~min
W" Amin

Z najdoktadniejszych pomiarow wynika e — 0.0168; widzimy wiec, ze
elipsa, po ktorej biegnie ziemia, bardzo mato rozni sie od kota i w przy-
blizeniu moze by¢ uwazana za koto, podobnie jak uwazamy ziemie
w przyblizeniu za kule.

Potozenie osi wielkiej okreslone jest przez linje absydow. WidzielisSmy
(ust. 33), ze predkosc storica wydaje sie najmniejsza wtedy, gdy diu-
gos¢ jego wynosi okoto 101°, najwieksza zas w punkcie przeciwlegtym
nieba, t. j. przy dlugosci okoto 28P. Aby okresli¢ potozenie wielkigj
osi drogi ziemskiej, nalezy wyobrazi¢ sobie, iz patrzymy ze stohca na
ziemig; widzialna jest ona ze stonca zawsze w punkcie nieba, prze-
ciwleglym temu, w ktorym storice w tym samym czasie widzialne jest
z ziemi. Ziemia ma zatem najwieksza predkos¢ dla spostrzegacza na
stoncu, gdy dlugos¢ jej wynosi okoto 101°; znajduje sie ona wtedy
w punkcie przystonecznym swej drogi. Niechaj prosta «>V wskazuje
kierunek linji réwnonocy, to kat V SP — «, ktory tworzy najmniejszy
promien drogi ziemskiej SP z kierunkiem ku punktowi Barana S V, jest
dtugoscig punktu przystonecznego. Diugos¢ ta wynosi obecnie 101°20'.

Kat PST = v, utworzony przez promien wodzacy ziemi w danej
chwili z kierunkiem najmniejszego promienia, liczony w kierunku ruchu
ziemi, nazywa sie anomaljg prawcfeiwe.—D}tugoscia ziemi, widzianej ze



stonca, jest katY ST = L. Jak wida¢ na ryc. 26, jest v =L —w. Po-
niewaz w ma warto$¢ stalg, wiec v zmienia sie tak samo, jak L. Gdy
oznaczymy przez © dtugos¢ stonca, widzianego z ziemi, to jest oczy-
wiscie zawsze © = L + 180° a wiec dlugos¢ storica zmienia sie
tak samo, jak anomalja prawdziwa ziemi. Chcac zatem zbadaé, z jaka
predkoscig porusza sie ziemia w swej drodze, wystarczy dokiadnie po-
zna¢ predkos¢ pozornego ruchu storica na ekliptyce.

35. Predkos$¢ ruchu ziemi w jej drodze dokota storica. Pomie-
dzy odlegtoscig ziemi od stonca a predkosciag jej ruchu istnieje Scisty
zwigzek. Za predkos¢ ziemi w danym dniu w przyblizeniu uwazac¢ be-
dziemy zmiane dilugosci storica w ciagu doby S$redniej. Niechaj w pe-
wnych dwdch dniach tak okreSlone predkosci ziemi bedg Si i s2
a odlegtosci jej od stonca, wyznaczone z jego wielkosci katowej w tych
samych dniach, niech bedg dx i d2. Obserwacja wykazuje, ze za-
chodzi proporcja nastepujgca:

Si_ dZ
s? dx?

Wyraza ona, ze predkosci katowe ziemi znajdujg sie w stosunku od
wrotnym do kwadratow od-
legtosci ziemi od storica. Wy-
nika stad
Sidi2 = s2d2?,

albo tez ogdlnie, ze w kazdej
chwili sd2, t. j. iloczyn pred-
kosci katowej i kwadratu
odlegtosci ziemi od stonca,
jest iloscig stata.

Wyjasnijmy nieco do-
ktadniej znaczenie tego na-
der doniostego wyniku. Niech Ryc. 27.
bedzie TTX (ryc. 27) czesé
drogi, przebyta przez ziemie
w pewnym czasie. Jezeli odstep czasu przyjety jest niewielki, to mozemy
w przyblizeniu tuk TTi uwaza¢ za tuk kota. Niech bedzie w tern zato-
zenie TSTj = s, oraz ST = STt = d. Dhugosc tuku TTi, uwazanego
za tuk kota, zakreSlonego promieniem d przy kacie srodkowym s,

jest 2 T a pole wycinka TSTj ma wartos¢

S
360°

*pTTt X ST = 360°
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Z obserwacji wynika, jak to widzieliSmy, ze przy réwnych odstepach

3200 sd2, ma wartos¢ stalg dla catej drogi.
Znaczy to, iz ziemia biegnie dokota stofica w ten sposéb, ze jej
promien wodzacy ST zakre$la w réwnych czasach zawsze jednakowej
wielkosci pola, albo tez, ze pole, ktore zakre$la promien wodzacy,
wzrasta proporcjonalnie do czasu.

Nazwijmy pole, zakreSlone przez promien wodzacy w jednostce
czasu, predkoscig wycinkowa, to powyzszy wynik wyraza, ze ziemia
porusza sie w swej drodze ze statg predkoscig wycinkowa.

tatwo teraz zrozumiemy, dlaczego predkos¢ katowa ziemi,
lub tez pozorna predkos¢ stonca, jest zmienna. Na ryc. Tl pole wy-
cinka STTi rowna sie polu wycinka ST2T3. Ale poniewaz w pierwszym
przypadku promienn wodzacy jest krétszy, anizeli w drugim, wiec, aby
pola byly réwne, musi kat TSTi by¢ wiekszy niz kat T2STs. Znajac
powyzsze prawo, mozna dla kazdego miejsca ziemi w jej drodze obli-
czy¢ predkos¢ katowa ruchu naokoto stonca.

36. Dtugos¢ poér roku. Rok gwiazdowy i anomalistyczny. Ta
zmienna predkos$¢ katowa ziemi pocigga za sobg przedewszystkiem
zmienng dtugos¢ doby prawdziwej stonecznej, ktorej wyrazem jest
zmienna warto$¢ réwnania czasu (ust. 22), a dalej niejednakowg diu-
gos¢ por roku. Te ostatnig sprawe wyjasnia ryc. 26. Niech bedzie SY
kierunek ku punktowi wiosennemu, SL kierunek ku stanowisku letniemu,
S”= Kkierunek ku punktowi jesiennemu i wreszcie SZ kierunek ku sta-
nowisku zimowemu. Te 4 kierunki tworzg ze sobg katy proste. Kat Y SP
jest, jak wiemy, diugoscig punktu przystonecznego i wynosi 101° 20"

Wiosna na potkuli poinocnej zaczyna sig, gdy ziemia jest w Tj,
t. j. gdy stonce S, widziane z ziemi, znajduje sie w punkcie Barana V>
zachodzi to 21 marca. Lato zaczyna sie, gdy ziemia znajduje sie w T2,
a stonce widzialne jest w kierunku T2L, dnia 22 czerwca. Dalej w dniu
23 wrzednia, gdy ziemia znajduje sie w T3, a storice widzialne jest
w punkcie Wagi ¢j., zaczyna sie jesien. Wreszcie w dniu 22 grudnia,
gdy ziemia jest w punkcie T4, stonce za$s Swieci w kierunku T4Z, za-
czyna sie zima.

Pola wycinkdw, zakres$lonych przez promien wodzacy ziemiw réz-
nych porach roku, nie sg réwne : najwieksze pole ma wycinek T2STS,
odpowiadajacy latu, najmniejsze — wycinek T4STj, odpowiadajgcy zi-
mie; pola dwoch pozostatych wycinkéw majg wartos¢ posredniag. Po-
niewaz czasy, potrzebne na zakreslenie tych wycinkéw, sg proporcjo-
nalne do ich pol, wiec najdtuzszg porg roku jest lato, najkrétsza zima;
jesien i wiosna majg dtugos¢ posrednig. Diugos¢ czterech poér roku
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jest nastepujaca: wiosna trwa 92 d. 20 g., lato 93 d. 14 g., jesien
89 d. 19 g. i zima 89 d. 1 g. Na potkuli potudniowej jest odwrotnie:
najdtuzsza porg roku jest zima, najkrotsza lato.

Dtugos¢ pér roku, jak widzimy, zalezy od dtugosci punktu przy-
slonecznego. Gdyby np. linja réwnonocy V =#> byla prostopadta do
wielkiej osi drogi ziemskiej, to wiosna i lato trwatyby jednakowo dtugo,
a réwniez jesien i zima miatyby dlugo$¢ jednakowa. Gdyby linja réwno-
nocy lezata w kierunku osi wielkiej, to jesien i lato bylyby réwne
i trwalyby znacznie diuzej, anizeli wiosna i zima, ktérych diugosc tez
bytaby jednakowa. Nadajac osi wielkiej rézne kierunki, mozna tworzyé
rozmaite kombinacje wzglednej dtugosci czterech poér roku.

W istocie kierunek osi wielkiej, okreslajgcy potozenie catej elipsy
drogi ziemskiej w plaszczyznie ekliptyki, nie jest staly; jak zobaczymy
pozniej, zmienia sie procz tego takze kierunek linji réwnonocy V £>.
Skutkiem tego kat VSP, czyli dtugo$¢ punktu przystonecznego ziemi,
wzrasta rocznie o 61".7, co czyni 1043 na 100 lat. Pocigga to za
sobg powolne zmiany w stosunkowej dtugosci pér roku, i kiedys,
mniej wiecej po uptywie 10000 lat, zima bedzie u nas najdtuzsza porg
roku, a lato — najkrétszag. Takie zmiany niewatpliwie wpltywaé muszg
tez na stosunki klimatyczne.

Punkt wiosenny cofa sie, t. j. posiada ruch wsteczny na ekliptyce.
Okres powrotu stofica do punktu wiosennego, jak widzieliSmy, nazywa
sie rokiem zwrotnikowym (ust. 22), a dokladna dtugos¢ jego wynosi
365.2422... dni S$rednich stonecznych, czyli 365d. 5g. 48 m. 46'0s.
Z powodu cofania sie punktu wiosennego stonce predzej po-
wraca do punktu wiosennego, anizeli do tych samych gwiazd, ktOre sg
nieruchome. Okres powrotu storica do tych samych gwiazd nazywa sie
rokiem gwiazdowym i jest nieco dtuzszy od roku zwrotnikowego. Rok
gwiazdowy ma 365.2564... srednich dni stonecznych, czyli

365 d. 6 g. 9 m 97 s

Procz roku zwrotnikowego i gwiazdowego wyrdzniamy jeszcze
okres czasu, w ktdrym ziemia przebiega swg droge, liczac od przejscia
przez punkt przysloneczny az do powrotu do tegoz punktu. Poniewaz
punkt przysloneczny posiada posréd gwiazd ruch w kierunku ruchu
ziemi, wiec ten okres czasu, zwany rokiem anomalistycznym, jest nieco
diuzszy od roku gwiazdowego. Rok anomalistyczny ma

365 d. 6 g. 13 m. 53.0 s.

Jako poczatek astronomiczny roku zwrotnikowego przyjmuje sie chwile,
gdy dtugos¢ sredniego storica wynosi 280°._ Rozni sie ten poczatek nieco
od poczatku roku kalendarzowego, ale jest staty dla calej kuli ziem-
skiej, gdy rok kalendarzowy, ze wzgledu na roznice czasdw miejsco-



wych, zaczyna sie na kazdym potudniku w innym momencie rzeczy-
wistym. Ten potudnik, na ktérym poczatek roku kalendarzowego schodzi
sie z poczatkiem astronomicznym roku zwrotnikowego, nazywa sie po-
tudnikiem normalnym i przy zuzytkowaniu obserwacyj, dokonywanych
w réznych miejscach, musi by¢ znany.

ROZDZIAL V.

Ruch ksiezyca.

37. Miesiac gwiazdowy i zwrotnikowy. Droga ksiezyca. Ruch
ksiezyca posiada wszystkie te same cechy, co ruch storica. Obserwujac
przejScia ksiezyca przez potudnik, dostrzegamy, podobnie jak u storica,
op6znianie sie czasu gdrowania ksiezyca oraz zmiany wysokosci goro-
wania. SpOznianie sie to wszakze jest znacznie wigksze niz u stonca,
i wynosi srednio 52 m. 42,5 s. na dobe, tak, ze juz $rednio po uptywie
27 d. 7 g. 43 m. 11.5 s. ksiezyc goOruje znowu z temi samemi gwiaz-
dami. Okres powrotu ksiezyca do tych samych gwiazd nazywa sie
miesigcem gwiazdowym.

Skutkjem wstecznego ruchu punktu wiosennego ksiezyc nieco
wczesniej wraca do tego punktu, anizeli do tych samych gwiazd, mia-
nowicie po uptywie Tl d. 7 g. 43 m. 4.6 s. Okres ten nazywa sie
miesigcem zwrotnikowym.

Z obserwacji wysokosci goérowania wynika, ze ksiezyc w powyzszym
okresie 2 razy przechodzi przez réwnik w punktach o 180° od siebie
odlegtych i ze, podobnie jak storice, ma dwa stanowiska w punktach
drogi diametralnie przeciwlegtych, z ktérych jedno znajduje sie na pot-
kuli péinocnej, drugie na potudniowej. Stanowiska te sg jednakowo
odlegte od rownika; znaczy to, ze ksiezyc zakresla na niebie wielkie
koto, nachylone do rownika, a odlegtos¢ stanowisk od rownika jest
miarg tego nachylenia.

Nachylenie to wszakze jest zmienne, jak réwniez potozenie punk-
téw przeciecia drogi ksiezyca z rownikiem. Obie te zmiany znajdujg sie
w Scistym zwigzku ze sobg i sa okresowe. Mianowicie 2 razy w ciggu
jednego okresu, wynoszacego okoto 19 lat, punkty przeciecia przypa-
dajg w punktach réwnonocnych. Ale nachylenie drogi ksiezyca w obu
tych razach jest inne. Gdy raz punkty przeciecia schodza sie z punktami
réwnonocnemi, nachylenie drogi ksiezyca do réwnika jest najmniejsze
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i wynosi 18° 19'. Odtad punkty przeciecia oddalajg sie od punktéw
réwnonocnych w kierunku ruchu ksiezyca az do odlegtosci 13° 2', a na-
chylenie w tym samym czasie wzrasta do 22°55'; potem punkty prze-
ciecia zblizajg sie do punktéw réwnonocnych, ale nachylenie wzrasta
bez przerwy az do swej najwiekszej wartosci 28° 36z, ktOra zachodzi
w chwili, gdy punkty przeciecia znowu sie schodzg z punktami réwno-
nocnemi. Odtad punkty przeciecia przesuwajg sie w przeciwng strone
od punktéw rownonocnych znowu az do odlegtosci 13°2', a réwno-
czesnie nachylenie zmniejsza sie do 22° 55'; potem znowu zaczyna sie
zblizanie punktow przeciecia do punktow réwnonocnych przy trwajgcem
nieustannie zmniejszaniu sie nachylenia az do wartosci najmniejszej 18° 19z.
Widzimy wiec, ze linja przeciecia sie plaszczyzny drogi ksiezyca
z rownikiem wykonywa wahania wzgledem linji réwnonocy o obszarze
262,4', a jednoczesnie ptaszczyzna drogi wykonywa wahania wzgledem
pewnej $redniej ptaszczyzny, nachylonej do réwnika pod katem

18"19'+28°36: = 23028/

Nachylenie to rowna sie Scisle pochytosci ekliptyki s, a wiec wspomniang
plaszczyzng Srednig jest ekliptyka. Obszar wahan ptaszczyzny drogi wynosi
10° 17", a kat odchylenia jej od
ptaszczyzny ekliptyki to w jedng
to w drugag strone ma wartos¢
5° 8L5.
38. Cofanie sie weziow
drogi ksiezyca. Miesigc smoczy.
Znaczenie rzeczywiste tych wahan
wystepuje wyrazniej, gdy odnie-
siemy ruchy ksiezyca nie do
réwnika, lecz do ekliptyki. Droga
ksiezyca KKI (ryc. 28) nachylona
jest do ekliptyki EEI pod katem
N-®8'.,5 i przecina sie z nig w dwdch
punktach, o 180° od siebie odle-
gtych, zwanych weztami. Ten we-
zel, w ktérym ksiezyc znajduje sie
na ekliptyce, przechodzac z potkuli
potudniowej na poéinocna, nazywa sie weziem wstepujacym ,i oznacza
sie znakiem 9.; wezet za$ drugi, w ktérym ksiezyc przechodzi przez
ekliptyke z poétnocy na potudnie, nazywa sie weztem zstepujacymi ozna-
cza sie znakiem #5. Prosta taczaca oba wezly, nazywa sie linjg weztow.



Badajac potozenie owych weztdw, okazuje sie, ze posiadajg one
na ekliptyce ruch jednostajny w kierunku wstecznym z predkoscig
3' 10".6 dziennie, albo 1°27: w miesigcu zwrotnikowym; obiegajg one
wiec catg ekliptyke w okresie 18 tat 224 dni, albo doktadniej 6798.34 dni.
Ten ruch weztow, jak tatwo okaza¢, powodowaé musi wyzej opisane
wahania ptaszczyzny drogi ksiezyca wzgledem réwnika w okresie obiegu
weztéw na ekliptyce.

Niechaj kolo KKI (ryc. 28), wyobrazajace droge ksiezyca, bedzie nachylone
do ekliptyki EE' pod katem i = «T"KCE — O KE, a tuk V SZ niech bedzie dtu-
goscig wezta wstepujacego. Niechaj dalej punkty P i Pz bedg biegunami ekliptyki,
a punkty | i T biegunami drogi ksiezyca, to réwniez Pl = r>P'lL = i.
O$ | I' zawsze pozostaje prostopadla do plaszczyzny drogi ksiezyca,
oraz do linji weztow S275. Gdy ta ostatnia obraca sie dokota Srodka C

w kierunku strzatki, roéwniez
i oS |1 obraca sie dokota
osi PP\ zakreslajagc powierz-
chnie stozkowa, a bieguny
drogi ksiezyca | i F zakreslajg
dokota odpowiednich biegunéw
ekliptyki P i P' kota o pro-
mieniu z w tym samym Kkie-
runku, t. j. wstecznym.

Niechaj teraz (ryc. 297
tuk BP oznacza czes¢ koluru sta-
nowisk (ust. 28), punkt B biegun
péinocny Swiata, punkt P bie-
gun potnocny ekliptyki, a Pl
cze$¢ kota szerokosci, przecho-
dzacego przez biegun | drogi
ksiezyca. Mamy wiec BP =g,
Pl =1

Poprowadzmy przez punkt | koto godzinne BI, to Bl rowna sie
katowi nachylenia drogi ksiezyca wzgledem rdéwnika. Koto BP przechodzi
przez stanowiska storica, koto Bl przez stanowiska ksiezyca, a ze stanowiska
storica sg 0 90° odlegte od punktéw réwnonocnych, a stanowiska ksiezyca
sg 0 90° odlegte od weztéw drogi ksiezyca na réwniku, wiec kat PBI, za-
warty pomiedzy kotami BP i BI, jest rowny katowi, zawartemu miedzy linja
rownonocy a prostg przeciecia sie ptaszczyzny drogi ksiezyca z plaszczyzna
rownika. Punkt | zakre$la dokota P koto; skutkiem tego zmienia sie wielkosé
luku Bl oraz kata PBI. Kat ten jest rowny zeru, a wiec linja réwnonocy
schodzi sie z linjg przeciecia plaszczyzny drogi ksiezyca z réwnikiem, gdy |
znajduje sie w Ij lub w 13; w pierwszym przypadku jest

Blj = PB—PIj = e—i = 18° 19z,
a w drugim
BI3 = PB + PI3 =s + i = 28°36"

Najwiekszg wartos¢ kat PBlI ma wtedy, gdy | znajduje sie w 12 lub

w t- j- gdy biegun drogi ksiezyca znajduje sie w jednym z punktdw,



w ktérych koJa zboczenia sa styczne do kola, zakre$lanego przez biegun ksie-
zyca. Jak wyptywa z rachunku i obserwacji, PBI2 = <C PBI,. = 13° 2,
a BI2 = —' Bl4 = 22° 55'. Wogole przebieg zjawisk, jaki stad mozna
wyprowadzié, jest w zupetnosci taki, jak to wyzej bylo opisane.

Skutkiem cofania sie weztow ksiezyca o 1° 27' miesiecznie ksiezyc
powraca do tego samego wezta w czasie krétszym, anizeli do tej samej
dtugosci, mianowicie juz po uplywie 27 d. 5 g. 5 m. 35.7 s. Okres
ten nazywa sie miesigcem smoczym.

39. Ksztatt drogi ksiezyca. Obrét wielkiej osi. Miesigc anoma-
listyczny. Ksiezyc, podobnie jak stonce, posiada ruch niejednostajny w swej
drodze. Wyrdzniajg sie dwa punkty diametralnie przeciwlegte tej drogi,
w ktérych predkos¢ jest najwieksza i najmniejsza, t. j. absydy. Ksztatt
drogi ksiezyca mozna bada¢, podobnie jak ksztalt drogi ziemskiej,
na podstawie zmian odlegtosci ksiezyca, odpowiadajgcych zmianom
wielkosci katowej tarczy ksiezyca. Z takich badan wyplywa: 1) ze
droga ksiezyca jest elipsa, w Kktorej jednem ognisku znajduje sie
ziemia; 2) ze ksiezyc porusza sie w swej drodze ze statlg predkoscia
wycinkowsa.

Mimosrdd drogi ksiezyca, wyznaczony podobnie jak mimosrod drogi
ziemskiej (ust. 34), wynosi 0.0549,

Punkt drogi ksiezyca, najblizszy ziemi, nazywa sie punktem przy-
ziemnym, czyli perigeum, punkt najdalszy — punktem odzieranym, czyli
apogeum. Kierunek wielkiej osi drogi ksiezyca, okreslony przez te dwa
punkty, ulega zmianie, jak i kierunek wielkiej osi drogi ziemskiej, ale
znacznie szybciej. Zmiana tego kierunku wyraza sie w ruchu punktu
przyziemnego, ktérego diugo$¢ wzrasta.. Ten wzrost dtugosci wynosi-
6' 41" dziennie, skad tatwo obliczy¢, ze w ciggu. 8 lat 310 dni, czyli
3232 dni, droga ksiezyca wykonywa catkowity obrét w swej plaszczyznie.

Okres czasu, w ktdrym ksiezyc po przejsciu przez punkt przy-
ziemny znowu do niego powraca, hazywa sie miesiagcem anomalisty-
cznym. Poniewaz punkt przyziemny porusza sie w tym samym Kkierunku,
co ksiezyc, wiec miesigc anomalistyczny jest diuzszy od zwrotnikowego,
a mianowicie ma 27 d. 13 g. 18 m. 33.1 s.

Jak widzimy, ruchy ksiezyca sg w swym charakterze zupeknie
podobne do ruchéw storica, i mogtoby sie nasuna¢ przypuszczenie, ze,
podobnie jak ruch stonca, tak samo i ruch ksiezyca jest paralaktyczny,
a ziemia zakresla droge eliptyczng dokota ksiezyca. W takim razie
jednakze musiataby ziemia biec jednoczesnie po dwoch roznych dro-
gach, co jest niemozliwe. Ze za$ istniejg na to Sciste dowody, iz ziemia
obraca sie dokota storica, wiec nie biegnie ona dokota ksiezyca, i ksie-
zyc rzeczywiscie obiega ziemie.



40. Fazy ksiezyca. Miesigc synodyczny. Ksiezyc widzimy w roz-
maitych postaciach, t. j. w ogolnosci nie jako okraglg jasng tarcze, ale
tylko jako czes¢ tej tarczy. Te odmienne postaci ksiezyca nazywajg sie
fazami czyli odmianami.

Od najdawniejszych czasébw wiadomem byto, ze fazy znajdujg
sie w Scistym zwigzku z odlegtoscig katowa ksiezyca od storica, albo
tez z roznicg dlugosci ksiezyca i stonica. Gdy mianowicie ksiezyc
i stonce majg jednakowg diugosé, ksiezyca wcale nie widaé. Faza ta
nazywa sie nowiem. Po nowiu ksiezyc, majacy ruch szybszy, wyprzedza
stofice i zachodzi nieco pdzniej od stonca, wtedy jest widzialny, jako
waski sierp, wypuktoscig zwrdcony ku storicu, t. j. przypomina potoze-
niem odwrécong litere C (0). W miare, jak réznica diugosci wzrasta,
rozszerza sie sierp, a gdy roznica wynosi 90°, ksiezyc ma posta¢ pot-
kola, lezacego na prawo od $rednicy. Faza ta nazywa sie pierwsza kwadra.
Ksiezyc zachodzi wtedy znacznie pdzniej, $rednio w 6 godzin po stoncu.

Nastepnie czes¢ oswietlona tarczy ksiezyca wzrasta dalej, i gdy
réznica diugosci ksiezyca i stonca wynosi 180°, ksiezyc przedstawia sie
jako petna okragta tarcza. Faza ta nazywa sie petnig. Ksiezyc wschodzi
wtedy w czasie zachodu stonica i zachodzi o wschodzie stonca, t. j. wi-
dzialny jest przez calg noc.

Odtad ksiezyc poczyna sie zbliza¢ ku storicu od strony zachod-
niej i, w miare zblizania sie, zaczyna ubywaé¢ po prawej stronie. Gdy
odlegtos¢ zachodnia ksiezyca wzrosnie do 90°, ksiezyc znéw widzialny
jest w postaci potkola, ale lezacego na lewo od $rednicy. Faza ta na-
zywa sie ostatnig kwadra. W czasie ostatniej kwadry wschodzi ksiezyc
Srednio w 6 godzin po zachodzie stonca i tylez czasu po wschodzie storica za-
chodzi. Przy dalszem zblizaniu sie ksiezycadoslonca wida¢ go w postaci coraz
zwezajgcego sie sierpa, majgcego potozenie litery C. Wschodzi on coraz
pdzniej przed wschodem storica, a zachodzi coraz pézniej we dnie i bywa
w tym czasie widzialny na jasnem niebie na zachdéd od stonca.

Zwigzek pomiedzy faza ksiezyca a jego odlegtoscia katowa od
storica w krotkosci przedstawia sie w ten sposob, ze faza jest tern
wieksza, im dalej ksiezyc znajduje sie na niebie od stonca, ze faza
wzrasta, gdy ksiezyc oddala sie od storica, a maleje, gdy ksiezyc
zbliza sie do stonca. Przy wszystkich zmianach jasna cze$¢ ksiezyca
znajduje sie po tej stronie, po ktérej stonce jest blizsze, a linja, taczaca
rogi ksiezyca, jest prostopadta do luku, gczacego storice i ksiezyc.

Gdy dwa ciala niebieskie, z ktorych przynajmniej jedno posiada
ruch wiasny, majg jednakowg dlugos¢, to, wedtug astronomicznego
sposobu moéwienia, znajdujg sie one ze sobg w potgczeniu czyli kon-



junkcji; gdy réznica dtugosci wynosi 90°, to znajdujg sie one w kwadraturze ;
wreszcie gdy réznica dlugosci wynosi 180°, to potozenie takie nazywa
sie przeciwstawieniem czyli opozycja. Okres, w ktérym oba ciala wra-
cajg do tego samego wzglednego potozenia, wiec np. okres miedzy
dwoma potaczeniami, nazywa sie obiegiem synodycznym tych ciat.

Mozemy wiec powiedzie¢, ze gdy ksiezyc znajduje sie w pola-
czeniu ze stoncem, zachodzi néw, gdy ksiezyc znajduje sie w przeciw-
stawieniu ze stonicem, zachodzi petnia; wreszcie w czasie kwadratur
przypadajg kwadry ksiezyca.

Okres tych zmian, jako odpowiadajgcy synody¢znemu obiegowi
ksiezyca wzgledem stonca, fatwo obliczy¢. Oznaczmy przez P rok
gwiazdowy, a przez p miesiac gwiazdowy, t. j. okresy, w ktorych
wspomniane ciata niebieskie zakre$lajg na niebie petne kota. Jezeli P

i p wyrazimy w dniach $rednich, to tuk 36007 _ N jest $rednig pred-
koscig dzienng ksiezyca, a tuk 3%0— = n Srednig predkoscig dzienng

storica. Wiemy, ze N>n, a wiec na dzien ksiezyc Srednio wyprzedza
storice o tuk, rowny réznicy N — n; aby za$ dokonany zostat obieg sy-

dni.

Podstawiajagc na miejsce P i p poprzednio podane ditugosci roku

i miesigca gwiazdowego i obliczajac, znajdujemy
Pi=29 d. 12 g. 44 m. 2.7 s.

Okres ten nazywa sie miesigcem synodycznym.

41. Wyjasénienie odmian ksiezyca. Swiatlo popielate. Fazy
ksiezyca objasniajg sie z tatwoscig w ten sposob, ze ksiezyc jest kulg
ciemng, podobnie jak ziemia otrzymujgcg Swiatto od storica. Poniewaz
odlegtos¢ ksiezyca od ziemi jest mata w pordwnaniu z odlegtoscig
ziemi od stonca, wiec mozna uwaza¢ promienie, idace od storica do
ksiezyca, za rownolegte do kierunku, w ktérym widzimy stohAce. Dla
fatwiejszego przedstawienia rzeczy mozna tez przyja¢, ze ksiezyc po-
rusza sie w plaszczyznie ekliptyki, jak i ziemia, w istocie bowiem kat
nachylenia drogi ksiezyca wynosi zaledwie okoto 5° (ust. 38), co na
przebieg zjawiska faz tylko nieznacznie wptywa.

Przyjmujgc wspomniane upraszczajgce zatozenia, z tatwoscig wy-
jasnimy zjawisko faz ksiezyca z pomocg ryc. 30. Niechaj bedzie ziemia
w T, a stofice w kierunku TS. Kat pomiedzy kierunkiem ku ksiezy-
cowi TK; (i=1, 2 ... 6), a kierunkiem TS jest réznicg dtugosci ksiezyca
i stofica. Wiec np. w potozeniu ksiezyca Ki rdéznice dlugosci przedsta-
wia kat Ki TS. We wszystkich potozeniach ksiezyca wedtug zatozenia



62 —

promienie stoneczne padaja na ksiezyc réwnolegle do kierunku TS.

Oswietlona jest oczywiscie zawsze tylko jedna potkula ksiezyca, zwré-
eona ku stoncu,
i ta tylko widziang
by¢ moze.

Gdy  ksiezyc
znajduje sie w po-
taczeniu ze storicem,
t. j. w K, zwrocona
jest ku ziemi ciemna
pétkula ksiezyca
abc, a wiec ksiezyc
jest  niewidzialny;
zachodzi wtedy now.
W  potozeniu Kj
zwroOcona jest ku zie-
mi poétkula aibiCi,
ktorej czes¢ aiKiCj
jest oswietlona
i przedstawia sie
W postaci sierpa B.
W  potozeniu K2,
t.j. w kwadraturze,
zwrocona jest ku
ziemi potkula a2b2c?,
ktorej potowa
widzialna a2K2c?
przedstawia sie w
postaci pétkola C;
jestto pierwsza kwa-
dra. W potozeniu K3
zwrocona jest ku
ziemi potkula a3b3cs,
ktorej wieksza
cze$¢ a3Ka3cs jest
oswietlona i widzial-
na w postaci, ozna-
czonej literg D. W
potozeniu K4, t. j.
w opozycji, cata o-

$wietlona pdtkula zwrécona jest ku ziemi i widzialna jest w postaci
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petnego kota E; zachodzi petnia. Biorgc kolejno pod uwage nastepne
potozenia ksiezyca, dojdziemy do wniosku, ze musi sie on przedstawiaé
kolejno w postaciach F, G, H, jakie tez zachodzg w rzeczywistosci.

Podobnie jak ksiezyc odbija $wiatto stoneczne ku ziemi, oS$wie-
tlajac nam noce, tak samo ziemia odbija Swiatlo stoneczne ku ksiezy-
cowi, oSwietlajgc te jego czes¢, do ktérej bezposrednio Swiatto sto-
neczne nie dochodzi. W potozeniu, przedstawionem na rycinie 30,
oswietlona jest potkula ziemi mpn, ktdra przy potozeniu ksiezyca K
catkowicie zwrdcona jest ku ksiezycowi, o$wietlajgc jego potkule abc,
na ktérej wtedy jest noc. Poniewaz dla obserwatora ziemskiego ksie-
zyc znajduje sie wtedy nad poziomem razem ze storicem, wiec stosun-
kowo nieznaczne oswietlenie ksiezyca przez promienie, odbite od ziemi,
pozostaje niedostrzegalne. W fazie ksiezyca B dochodzi do ksiezyca
Swiatto od czesci mpnx oSwietlonej poétkuli ziemskiej; a ze ksiezyc
wtedy widziany jest po zachodzie storica, wiec dostrzegamy précz sierpa
B takze pozostatg czes¢ ksiezyca, znacznie stabiej oswietlong Swiattem
ziemskiem. Oswietlenie to nosi nazwe Swiatta popielatego.

W miare jak faza ksiezyca wzrasta, zwrOcong jest ku ksiezycowi
coraz mniejsza cze$¢ oswietlonej potkuli ziemi, Swiatto popielate stabnie
i wreszcie przestaje by¢ dostrze-
galne. Wystepuje ono najwybitnie
przez kilka dni przed nowiem
i przez kilka dni po nowiu (ry-
cina 31).

42. Droga ksiezyca dokota
stonca. Z ruchow ksiezyca wy-
nika, jak widzielisSmy, ze zakres$la
on dokota ziemi elipse, w ktorej
jednem ognisku znajduje sie zie-
mia. Ale wiemy, ze ziemia jest
ruchoma, a wiec droga ksiezyca
eliptyczna nie jest jego droga
rzeczywistg w przestrzeni, lecz
tylko jego drogg wzgledng w sto-
sunku do ziemi. Wydaje sie ona
elipsg dlatego tylko, ze w ruchu
ziemi dokota storica ksiezyc bierze udziat.

Inaczej przedstawiatby sie ruch ksiezyca dla obserwatora, znajdu-
jacego sie na stoncu. tatwo te droge wykresli¢, znajac predkos¢ ziemi
dokota stonica, predkos¢ ksiezyca dokota ziemi, oraz stosunek odlegto-
Sci ksiezyca do odlegtosci stonca od ziemi. Jest to krzywa, ktéra

Ryc. 31.
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z drogg ziemi przecina sie dwa razy w ciggu miesigca, przebiegajac
przez pot miesigca dalej od storica anizeli droga ziemi, a przez pot
miesigca  blizej, je-
dnakowoz nigdy nie
zwracajgc  ku stoncu
wypuktej strony. Pewne
wyobrazenie o ksztat-
cie rzeczywistej drogi
ksiezyca daje krzywa
Ki K? K} Ki K5 na ryc.
32; krzywa Ti T2 T3...
jest czescig drogi ziem-
skiej, W potozeniach
ziemi Ti, T3, Tg, a
ksiezyca Kn Ks, K6 zachodzi néw; w potozeniach za$ ziemi T2, T4, ..,
a ksiezyca K2, K4 ,... zachodzi peknia.

ROZDZIAL VI.

Ruchplanet.

43. Cechy ogo6lne ruchu planet. Planety dolne i gorne. Précz
storica i ksiezyca, znano od najdawniejszych czaséw jeszcze kilka ciat
niebieskich, posiadajacych wiasny ruch posréd gwiazd na sklepieniu
niebieskiem. Ciata te zwano planetami, zaliczajgc do nich tez ksiezyc
i stonce, jako réwniez wihasny ruch posiadajgce. Dzisiaj znane sg na-
stepujgce wielkie planety: Merkury, Wenus, Mars, Jowisz, Saturn,
Uran, Neptun, a procz tego wielka liczba (powyzej tysigca) drobnych
planet, dostrzegalnych tylko zapomocg lunet, zwanych planetoidami.
Do planet zalicza sie tez nasza ziemia, ktéra posiada wszystkie
ich cechy.

Biorgc pod uwage ruchy planet na sklepieniu niebieskiem, do-
strzegamy dwie wyraznie roznigce sie kategorje. Do pierwszej kategorji
nalezg tylko 2 planety, Merkury i Wenus, do drugiej za$ wszystkie
inne planety i planetoidy. Pierwsze dwie nazywajg sie planetami dol-
nemi, pozostate gérnemi.

Wszystkie planety wogole w ruchach swoich wykazujg pewne
wspoélne cechy. Przedewszystkiem ruch ich jest zmienny co do pred-



kosci i kierunku, przyczem zmiany wykazujg wyrazng okresowosc.
W ciggu takiego okresu przewaza ruch prosty, ruch wsteczny trwa
stosunkowo krotko. Aby mogta nastgpi¢ zmiana kierunku, planeta musi
sie zatrzymac; punkty, w ktérych planeta sie zatrzymuje, nazywajg sie
stanowiskami. Drugg ogolng cechg tych ruchow jest, ze planety pe-
rjodycznie w pewnych statych punktach przechodzg przez ekliptyke,
ale nigdy od niej daleko nie odbiegaja, planety zas wielkie zawsze
pozostajg w granicach pasa zwierzyncowego (ust. 26).

Co do cech ruchu planet kazdej z wymienionych dwoch grup,
to celem ich poznania wystarczy zbada¢ doktadniej ruchy jednej
planety z kazdej grupy, roznice bowiem pomiedzy planetami tej samej
grupy sa tylko ilosciowe.

44. Planety dolne. Planety dolne w ruchach swoich wykazujg
wyrazny zwigzek ze storicem, gdyz zdajg sie bra¢ udziat w jego ruchu.
Gdy wszakze predkos¢ ruchu stonca posréd gwiazd zmienia sie tylko
nieznacznie i ruch odbywa sie zawsze w jednym kierunku — prostym,
planety dolne poruszajg sie z predkoscia, zmieniajagcg sie w granicach
o wiele wiekszych, tak, ze raz biegng one predzej od stonca, to znow
wolniej, a w pewnych chwilach, jak juz zaznaczylismy wyzej, zatrzymujg
sie zupetnie i zmieniajg kierunek ruchu na wsteczny. Skutkiem tych
zmian predkosci i kierunku ruchu znajdujg sie planety dolne raz na
wschod od storica, to zndbw na zachdéd — i to w rozmaitych od niego
odlegtosciach katowych. Odlegtosci te nazywaja sie elongacjami. Elon-
gacja planety moze by¢ wschodnig lub zachodnig, zaleznie od tego,
czy planeta znajduje sie na wschdd, czy na zachdd od stonca.

Najcharakterystyczniejszag cechg ruchu planet dolnych jest ta, ze
elongacje zawarte sg w okreslonych granicach, wewnatrz ktorych pla-
neta wykonywa jakby wahania wzgledem storica w okresie, majacym
statg wartos¢ Srednig. W. ciggu takiego okresu planeta dwa razy znaj-
duje sie w potaczeniu ze stohcem; natomiast w kwadraturach ani w opo-
zycji ze stoncem planeta dolna znajdowac sie nie moze.

Ruch planety Merkurego ilustruje rycina 33, na ktorej linja petna
wyobraza droge Merkurego od d. 1 marca do 1 sierpnia 1907 roku,
a linja kreskowana — droge stonca, w tymze czasie przebyta. Punkty
na drogach oznaczajg potozenia planety i stonca w datach, przy nich
zatgczonych.

Jak wida¢ z ryciny, w d. 1 marca Merkury znajduje sie na wschaod
od stonca; ale predkos¢ jego wtedy zmniejsza sie stale, tak, ze dnia
8 marca staje sie zerem i planeta zatrzymuje sie. Znajduje sie ona
wtedy w swem stanowisku wschodniem, po ktérem zaraz rozpoczyna
porusza¢ sie wstecznie.

Kosmografa. 5



Skutkiem tego ruchu wstecznego storice coraz bardziej zbliza sie
do Merkurego; w d. 18 marca znajduje sie Merkury w potaczeniu ze
storicem, po ktérem przechodzi na za-
chodnia strone wzgledem storica. Ruch
wsteczny jego trwa jeszcze nadal, lecz
predkos¢ jego stale maleje, a d. 30
marca staje sie zerem; wowczas znaj-
duje sie on w swem stanowisku za-
chodniem. Po przejsciu przez to stano-
wisko planeta zmienia kierunek ruchu
na prosty. Punkt drogi Merkurego, w
ktérym zaszto potaczenie jego ze ston-
cem, znajduje sie Scisle w srodku po-
miedzy obu stanowiskami.

Po stanowisku zachodniem Mer-
kury biegnie wprawdzie w tym samym
kierunku co stonice, ale poczatkowo
ma predko$¢ znacznie mniejsza od
storica, wskutek czego i elongacja za-
chodnia jego wzrasta stale az do
chwili, w ktorej predkos¢ Merkurego
staje sie réwna predkosci jtonca, t. j.
do dnia 15 kwietnia. Wtedy zachodzi
najwieksza elongacja zachodnia, ktora
wynosi 27° 36'. Odtad Merkury posu-
wa sie naprz6d predzej niz stonce,
i predkos¢ jego wzrasta nieustannie;
skutkiem tego elongacja zachodnia
coraz szybciej maleje, i wreszcie d. 23
maja zachodzi nowe potaczenie planety
ze storicem.

W chwili tego potgczenia Mer-
kury posiada predkos¢ najwiekszg
w kierunku prostym, wiec tez wy-
przedza on stonce i przechodzi na
strone wschodnig wzgledem storica;
predkos¢ Merkurego zmniejsza sie, ale
dopdki jest wiekszg od predkosci stonica,
elongacja wschodnia wzrasta. Trwa to
tak dlugo, dopoki malejgca predkosé

Merkurego nie zréwna sie z predkoscig stofica, co zachodzi 27 czerwca.



Wtedy elongacja jest najwieksza i wynosi 25°28'. Odtagd Merkury
zbliza sie do stonca ze wschodu, w pewnej chwili zatrzymuje sie, roz-
poczyna ruch wsteczny i t. d., jak to bylo wyzej opisane.

Zwréci¢ nalezy uwage na rdznice, jaka zachodzi pomiedzy dwoma
kolejnemi potaczeniami Merkurego ze stoncem. Gdy stonce zbliza sie
do Merkurego z zachodniej strony, wtedy potaczenie Merkurego przy-
pada na $rodku petlicy, ktorg on zakre$la ruchem wstecznym — i ruch
ten wtedy jest najszybszy. Gdy za$ Merkury zbliza sie do storica ze
strony zachodniej, wtedy w czasie potaczenia posiada on najwiekszg
predkos¢ w kierunku prostym. Polaczenie pierwszego rodzaju nazywa
sie potgczeniem dolnem, potgczenie za$ drugiego rodzaju — potacze-
niem goérnem. Okres czasu pomiedzy dwoma jednakowemi potgczeniami
planety dolnej nazywa sie jej obiegiem synodycznym.

Komplikacje stanowi okoliczno$¢, ze u tej planety najwieksze
elongacje, elongacje stanowisk oraz obiegi synodyczne nie sg by-
najmniej jednakowe w roznych obiegach. Za wartos¢ tych wielkosci
przyjmuje sie liczby $rednie, z dlugich okreséw obserwacji wypro-
wadzone. Jezeli wezmiemy pod uwage ruch Wenery, to znajdziemy zjawi-
ska zupetnie analogiczne z tg réznica, ze elongacje stanowisk oraz naj-
wieksze elongacje sg u tej planety wieksze, niz u Merkurego, a obieg sy-
nodyczny jest diuzszy.

Liczby $rednie, odnoszace sie do obu planet dolnych, sg na-

stepujace:

Obieg- Elongacja Najwigksza

Planeta synodyczny Ruch prosty Ruch wsteczny stanowisk elong:acja
Merkury 116 dni 94 dni 22 dni 15° 28°
Wenus 584 542 42 29° 48»

45. Planety gorne. Planety goérne w ruchach swych wykazujg
réwniez zwigzek ze storicem, ale nie rzuca sie on tak tatwo w oczy,
jak u planet dolnych. Planety gérne oddalajg sie od storica na do-
wolng odlegto$¢, moga sie one znajdowa¢ w polaczeniu, w kwadratu-
rach i w opozycji ze stoncem. Predkos$¢, z ktorg sie poruszajg, jest
zawsze mniejsza, anizeli predkos¢ stonca, i dlatego storice stale je
wyprzedza.

Wyobrazmy sobie w pewnym punkcie nieba planete gorna, bie-
gnaca w Kierunku prostym; stonce, ktore biegnie w tymze kierunku
szybciej, w pewnej chwili dopedza planete. Wtedy zachodzi potgczenie.
Po potaczeniu stonice wyprzedza planete, ktdra oddala sie od stonca
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coraz bardziej na zachdéd. W miare wzrastania odlegtosci predkos¢ pla-
nety maleje, a wiec odlegtos¢ od storica wzrasta coraz szybciej. Na
pewien czas przed opozycjg planeta
zatrzymuje sie zupetnie, aby potem roz-
pocza¢ ruch wsteczny, t. j. naprze-
ciw stoficu. Po tem stanowisku zacho-
dniem wkrétce nastepuje opozycja, po
ktorej planeta nadal porusza sie wste-
cznie az do stanowiska wschodniego.
Punkt opozycji planety znajduje sie
miedzy jej stanowiskami na srodku
petlicy, ktérg planeta zakre$la ruchem
wstecznym.

Po opozycji wschodnia odlegtos¢
planety od stonca staje sie mniejszg
od zachodniej; stonce wiec dopedza
z zachodu planete, ktéra od chwili
stanowiska wschodniego znowu ma
ruch prosty — i to coraz szybszy, ale
zawsze mniej szybki niz stonce. Po
pewnym czasie wiec znowu stonce wy-
przedza planete, i powtarzajg sie zja-
wiska wyzej opisane. Obiegiem syno-
dycznym planety gdrnej jest okres czasu,
w ktérym powraca ona do tego samego
potozenia wzgledem storica, np. okres
pomiedzy dwoma kolejnemi opozycjami.

Dla ilustracji opisanych ruchéw
planety gdrnej podajemy na ryc. 34
cze$¢ drogi Marsa, zakreslong w cza-
sie od d. 1 maja do d. 31 pazdzier-
nika 1907 roku. Widzimy, ze w d. 6
czerwca zmienia sie kierunek prosty ru-
chu na wsteczny; jest to stanowisko za-
chodnie. Ruch wsteczny trwa az do stano-
wiska wschodniego w d. 9 sierpnia; po-,
Srodku miedzy temi datami, w d. 6 lipca,
zachodzi opozycja ze storicem. Punkt
na niebie, diametralnie przeciwleglty stoncu, oznaczony jest czarnem
koteczkiem.

Ryc. 34.
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Petlice, ktore zakre$laja planety gérne w okresie opozycji, zdra-
dzajg uderzajagce podobienstwo do petlic, zakre$lanych przez planety
dolne w okresie dolnego pofaczenia, co kaze sie domysla¢ jakiej$
wspolnej przyczyny.

Bioragc pod uwage wszystkie planety goérne, widzimy, ze zachodzg
réznice w wielkosci petlic oraz dlugosci obiegdw synodycznych, ale
charakterystyczne cechy ruchow sa jednakowe. Przytaczamy liczby
Srednie, odnoszace sie do wielkich planet gérnych.

Odlegtos¢ stanowisk

Planeta Obieg synodyczny Ruch wsteczny od punkiu opozyGji
Mars 780 dni 64 dni 6° 31'
Jowisz 399 n 116 ) 5° 27
Saturn 378 W 138 3 o
Uran 369.6 y 154 2° 10
Neptun 367.4 vy 157 1» 31

46. Obieg gwiazdowy planet gérnych. Rézna dtugos¢ obiegéw
synodycznych oznacza, ze planety posiadaja rozng srednig predkosc
wzgledem gwiazd. Okres czasu, po ktorym planeta powraca do tych
samych gwiazd, nazywa sie jej obiegiem gwiazdowym.

Planety dolne, ktore tylko wykonywajg wahania wzgledem stonca,
majg srednig predkos¢ takg sama, jak storice, powracajg one zatem do
tych samych gwiazd $rednio po uptywie roku gwiazdowego, ktory jest
réwny ich obiegowi synodycznemu. Co do planet gérnych, to oczywiscie
tern wiecej czasu uptywa do nastepnego potgczenia takiej planety ze
storicem, im wiekszg jest predkos¢ jej ruchu posrod gwiazd. Gdyby pla-
neta byla nieruchomg, obieg synodyczny rownatby sie gwiazdowemu.
Obieg gwiazdowy planety fatwo obliczy¢, znajac jej obieg synodyczny.

Niech bedzie p rok gwiazdowy, a P obieg gwiazdowy planety,

wyrazone w dniach. Wobec tego n = g-q(-)--jest to $redni ruch dzienny

stonca, a N — $redni ruch dzienny planety. Gdyby N byto znane, to

o

moznaby tez znalez¢ P = 36,\? ' Storice porusza sie predzej niz planeta,

a réznica n—N przedstawia tuk, o ktéry Srednio storice wyprzedza pla-
nete na dzien. Poniewaz planeta powraca do tego samego potozenia
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wzgledem storica, gdy stonce wyprzedzi ja o caty obwod kota, t j-
0 360°, wiec obieg synodyczny planety wynosi
360° dni
n—N '
Ten okres Q jest znany ze spostrzezen, a wiec znany tez jest

loraz 3%? — n—IN—Mii.
Stad wyptywa wartos$¢ N = n — Nn potrzebna do wyznaczenia P.

Tak np. dla Marsa mamy w przyblizeniu:
p=365d, Q=780 d.

0= 360 = 00.986, KI\IT1= 360 0°.462, N=0°.524,
360°
P 0° 524 687 d.

W ten sposOb otrzymuje sie nastepujace obiegi gwiazdowe wielkich
planet gornych: Marsa 687 d., Jowisza 4333 d., Saturna 10759 d.,
Urana 30671 d., Neptuna 60193 d.

47. Widzialnos$¢ planet. W zwigzku z charakterem ruchéw planet
znajduje sie ich widzialno$¢ nad poziomem danego miejsca obserwacji.
Planety dolne zawsze znajduja sie w poblizu stonca, a ze moga by¢
widziane tylko wtedy, gdy storice znajduje sie pod poziomem, wiec
stosunkowo krétko mogag by¢ obserwowane, i tem krdcej, im mniejsza
jest elongacja. Gdy elongacja jest zachodnia, to planeta wschodzi
wczesniej niz stofice, a zatem na wschodniem niebie moze by¢ obser-
wowana krotki czas przed wschodem storica, o Swicie za$ ginie w jego
promieniach. Gdy elongacja jest wschodnia, storice zachodzi wczesnigj
niz planeta, ktora zatem moze by¢ obserwowana po zachodzie storca
na zachodniem niebie az do chwili, gdy sama zachodzi.

W najniekorzystniejszych warunkach dla spostrzezeh znajduje sie
Merkury, gdyz nawet w czasie najwiekszej elongacji (p. tabelka w uste-
pie 44) jest on tak blisko stonca, iz co najwyzej 1J/2 godz. przed niem
wschodzi¢, albo po niem zachodzi¢ moze. Ale poniewaz jeszcze dosy¢
dtugo przed wschodem storica i réwnie diugo po zachodzie stonca trwa
Swit, wzglednie zmierzch, wiec tylko na tle stosunkowo jasnem Mer-
kury widzialny bywa; a*ze przytem znajduje sie zawsze bardzo blisko
horyzontu, gdzie powietrze jest najmniej przezroczyste, wiec dostrzec
go mozna tylko z trudnoscia.

Najwieksza elongacja Wenery jest znacznie wieksza niz Merku-
rego, wskutek czego widzialno$¢ jej przed wschodem stonca, lub tez
po zachodzie storica trwa¢ moze przeszto 4 godziny. Zwraca ona tez
powszechng uwage, gdy jako jutrzenka jasno $wieci na porannem
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niebie, albo gdy jako gwiazda wieczorna ukazuje sie po zachodzie
stofica. Zresztg z powodu silnego blasku mozna jg dostrzec nawet
w dzien, gdy jej potozenie na niebie jest wiadome.

Planety gorne rowniez tern krocej sa widzialne, im blizej stonca
sie znajdujg. Ale moga one oddala¢ sie dowolnie daleko od stonca,
a wiec Swieci¢ tez przez calg noc. Najdogodniej je obserwowaé w epo-
kach, bliskich opozycji, gdyz wschodza one wtedy jednoczesnie z za-
chodem stonca, a gorujg okoto pdinocy. Takie korzystne potozenie
powtarza sie w okresie obiegu synodycznego planety i, jak wida¢ z ze-
stawienia w ust. 45, np. dla Marsa mniej wiecej co 26 miesiecy, dla
Jowisza co 13 miesiecy i t. d.

48. Uklad Ptolemeusza i Kopernika. Wyjasnienie ruchow
planet przez dtugie wieki byto najtrudniejszem zadaniem astronomji, dopoki
ruchy te uwazano w calosci za ruchy planet. Pomimo to udato sie
astronomowi Ptolemeuszowi w Il wieku po n. Chr. uja¢ wszystkie
te ruchy w jeden system, ktéry w przyblizeniu czynit zado$¢ spostrze-
zeniom. Ale byt to system bardzo sztuczny, gdyz opierat sie na zato-
zeniu, ze kazda planeta, do ktérych tez zaliczone byto storice, porusza
sie po kole, ktorego $rodek biegnie znowu po innem kole dokota
ziemi. Ziemia wiec byla uwazana za wspolny srodek wszystkich ruchow,
t. j. uklad Ptolemeusza byt geocentryczny.

Uklad Ptolemeusza przez 13 wiekow byt uwazany za praw-
dziwy, pomimo coraz bardziej z biegiem czasu wystepujacej niezgodno-
§ci spostrzezenn z rachunkiem oraz koniecznosci komplikowania mecha-
nizmu ruchu coraz nowemi dodatkami.

Dopiero Kopernik odwazyt sie odstgpi¢ od zasady nierucho-
mosci ziemi. Przyjmujac jej ruch wirowy dokota osi, osiggngt nadzwy-
czaj proste wyjasnienie tak cudownego obrotu dziennego sfery niebie-
skiej, przyjmujac za$ ruch ziemi dokofa stonica i czynigc je tez $rod-
kiem ruchu wszystkich planet, wyjasnit z ogromng prostota tak napozor
dziwaczne ruchy planet posréd gwiazd na sklepieniu niebieskiem.

Poglad Kopernika jest nastepujgcy. Stonce jest nieruchome,
a ziemia biegnie dokota storica po kole. Planety rowniez biegng dokota
storica po kolach: planety dolne po kotach mniejszych, niz droga ziemi,
planety gérne — po wiekszych, a predkos¢ ruchu planety w jej drodze jest
tern mniejsza, im dalej planeta znajduje sie od storica. Ruchy planet na
niebie, jako widziane z ruchomej ziemi, przedstawiajg wypadkowsg ich
ruchéw rzeczywistych i ruchow paralaktycznych. Skiadowa paralakty-
czna, pochodzaca od ruchu ziemi, czynita wyjasnienie ruchow planet
tak trudnem; wszystkie trudnosci ustepuja, gdy ruch paralaktyczny zo-
staje uwzgledniony.
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Poglad Kopernika poparty zostat w czasach pézniejszych
mndstwem dowodow, i dzi§ prawdziwos¢ jego nie ulega watpli-
wosci. Poniewaz S$rodkiem ruchéw w ukiadzie Kopernika jest
storice, wiec jest to uklad heljocentryczny.

49. Wyjasnienie ruchu planet dolnych. Niechaj w S (ryc. 35)
znajduje sie storce, dokota ktdrego po kole o promieniu r biegnie
planeta P w kierunku prostym, wskazanym przez strzatki. W plaszczy-
Znie tegoz kota w punkcie T niechaj znajduje sie ziemia, ktérg uwa-
zamy za nieruchoma. Niechaj dalej tuk P'P2' bedzie czeScig kota, wedtug

ktorego ptaszczyzna ruchu planety
przecina sie ze sklepieniem niebie-
skiem; na tern kole wiec zawsze
widzialna jest planeta w czasie swego
ruchu w punkcie, w ktérym prze-
cina je prosta, poprowadzona od
punktu T do planety.

Gdy planeta znajduje sie
w punktach P i P2, w Kktorych
prosta, poprowadzona z T, jest
styczng do drogi planety, wdwczas
kierunek ku planecie (TP, TP2) naj-
bardziej odchylony jest od kierunku
ku stoncu (TS), t. j. w tych chwi-
lach zachodzi najwieksza elongacja
zachodnia i wschodnia. Niechaj be-
dzie odlegtos¢ ziemi od stonca
ST=R, a najwieksza elongacja,
t. . STP=  STP? niech bedzie

T a, to z trojkata PST, prostokatnego
Ryc. 3. przy P, wynika
sin a—-é-.

Gdy planeta znajduje sie w P, widzialng jest ona na sklepieniu
niebieskiem w punkcie P'. Biegngc w kierunku strzatki w swej drodze
od P przez Px do P2, zakre$la ona pozornie na sklepieniu niebieskiem
tuk P' P2 w kierunku strzatki a, t. j. prostym. Gdy za$ dalej biegnie
od P2 przez P} do P, zakre$la ona pozornie na niebie tuk P/P' w kie-
runku strzatki b, t. j. wstecznym. Znajdujac sie w punktach P! i P3
planeta widzialna jest na niebie w punkcie S', w ktorym tez widzialne
jest stonce, t. j. znajduje sie ona w potaczeniu ze storicem. Gdy planeta
przechodzi przez PL, posiada ona w chwili polgczenia na niebie kieru-
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nek prosty, gdy za$ przechodzi przez P3, kierunek jej ruchu w chwili
potgczenia jest wsteczny. Predkos¢ ruchu dla obserwatora w T wydaje
sie tem wieksza, im wiekszym jest kat, ktéry kierunek ruchu tworzy
z prosta, taczacg ziemie z planeta. Najwieksza wyda sie ta predkosc»
gdy kierunek ruchu planety jest prostopadty do kierunku ku planecie.
Zachodzi to wtedy, gdy planeta znajduje sie w potgczeniu ze storicem;
mianowicie najpredszym wydatby sie ruch prosty w potozeniu planety
Pn a w polozeniu P3 najpredszym wydatby sie ruch wsteczny.
Pierwsze z tych potozen odpowiada potaczeniu gérnemu, drugie dolnemu.
Najmniejsza, a mianowicie réwng zeru, wydaje sie predkos¢ planety
wtedy, gdy kierunek jej ruchu schodzi sie z kierunkiem, w ktérym jest
widzialna; zachodzi to woweczas, gdy planeta znajduje sie w punktach
Pj i P2, t. j. w najwiekszych elongacjach.

Widzimy wiec, ze przy zatozeniach powyzszych ruch planety na
niebie przedstawiatby sie jako wahanie planety wzgledem stonica, zaj-
mujacego Srodek tuku P'Pz, przyczem predkos¢ ruchu, najwieksza
w punkcie S', malataby do zera w miare zblizania sie do krancowych
potozen P' i P/.

W rzeczywistosci ziemia nie jest nieruchoma, skutkiem czego
storice posiada prosty ruch paralaktyczny na niebie. Predkos¢ obserwo-
wana planety jest wiec wypadkowg rzutu na sklepienie niebieskie jej
whasnej predkosci w drodze dokota storica, oraz predkosci stonca.
Predkos¢ ta, gdy planeta znajduje sie w P3, przedstawia sie dla obser-
watora w T jako suma wiasnej predkosci planety i predkosci stonca,
jest wiec najwiekszg w kierunku prostym. Gdy sa$ planeta znajduje sie
w Ps, predkos¢ jej, obserwowana z T, jest réznicg predkosci stonca
i planety, a wiec najmniejsza.

Jezeli w pewnych momentach zachodzi¢ ma zmiana ruchu prostego
na wsteczny, to roznica predkosci storica i planety musi sie sta¢ ujemna,
a wiec predkos¢ planety musi by¢ wieksza od predkosci stonca (wiasci-
wie ziemi). W chwilach, gdy zmienia sie kierunek ruchu, zachodzg sta-
nowiska.

Gdyby ziemia byfa nieruchomg, stanowiska schodzityby sie z naj-
wiekszemi elongacjami, w ktérych rzut predkosci planety na sklepieniu
niebieskiem jest zerem. Poniewaz ziemia jest ruchomg, wiec w tych
momentach pozorna predkos¢ planety jest takg sama, jak pozorna
predkos¢ storica. Aby planeta wydawata sie nieruchoma, rzut jej pred-
kosci na niebie musi by¢ rowny predkosci stonca, a kierunek ruchu
wsteczny. Rzut predkosci planety na sklepieniu niebieskiem jest mniej-
szy (lub co najwyzej rowny) predkosci planety w jej drodze. Aby wiec
ten rzut miat warto$¢ rowng pozornej predkosci storica, a rzeczywistej
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predkosci ziemi, to predkos¢ planety musi by¢ wieksza od predkosci
ziemi. To jest zatem warunek konieczny, aby planeta dolna mogta zmie-
ni¢ kierunek prosty ruchu na wsteczny, i odwrotnie.

Gdy warunek ten jest spetniony, wschodnie stanowisko zachodzi na
pewien czas przed dolnem pofgczeniem, gdy rzut predkosci planety
wzrastajac, staje sie rownym predkosci stonca, a stanowisko zachodnie tylez
czasu po potgczeniu dolnem, gdy rzut ten staje sie rownym predkosci
stonca, malejac.

Dla wiekszej prostoty przyjeliSmy, ze ziemia porusza sie w tej
samej plaszczyznie, co planeta, i ze droga tej ostatniej jest kotem.
Gdybysmy przyjeli, ze plaszczyzny drog sg do siebie nachylone, to
zamiast tuku wielkiego kola, przechodzacego przez stonce, otrzymali-
bysmy jako droge pozorng planety na niebie linje krzywa, podobna
do tej, ktorg przedstawia ryc. 33. Zmienna wielko$¢ najwiekszych elon-
gacyj w roznych okresach synodycznych $wiadczytaby o tem, ze droga
planety nie jest kotem, lecz krzywa, ktérej punkty sg raz mniej, raz
wiecej odlegte od stonca. Przyjmujgc wiec pewne nachylenie plaszczyzn
ruchu planet i ziemi oraz posta¢ drég planet, nieco rézng od kot
mozemy powiedzie¢, ze planety dolne sg to ciata, ktore krgzg dokota
stonca i znajdujg sie blizej stonca, niz ziemia. Obiegajg one dokota
storica w okresach krotszych i z wiekszg predkoscia, niz ziemia, i znaj-
duja sie kolejno w polaczeniu goérnem ze stoncem, gdy przypadajg
wzgledem stofica po przeciwnej stronie niz ziemia, oraz w potaczeniu
dolnem, gdy znajdujg sie miedzy ziemig a storicem.

Gdy obieg synodyczny planety dolnej jest znany, mozna okres
jej obiegu dokota stonca obliczy¢ tak samo, jak sie oblicza obieg
gwiazdowy planety gornej na podstawie synodycznego (ust. 46). Z ra-
chunku wynika okres obiegu dokota storica dla Merkurego 88 dni, dla
Wenery 225 dni.

50. Wyjasnienie ruchu planet goérnych. Mozemy sobie tatwo
uprzytomni¢ z pomocg ryc. 35, w jaki spoj*d~hprzedstawia sie ruch
ziemi dla spostrzegacza, znajdujgcego sie nj*Bmecic dolnej. Gdy pla-
neta znajduje sie dla ziemi w potgczeniu”pornem ze stoncem w Pi,
ziemia T znajduje sie dla planety w polataniu ze stoicem S. Gdy za$
planeta znajduje sie dla ziemi w potgczeniu dolnem ze stoncem, t. j. w P3,
ziemia dla planety jest w opozycji ze stoicem. Predkos¢ i kierunek
ziemi, widzianej z planety, zawsze by¢ muszg takie same, jak predkos$c
i kierunek planety, widzianej z ziemi. PoOki wiec dla ziemi planeta ma
ruch prosty, takze i odwrotnie ziemia, widziana z planety, ma ruch
prosty. Stanowiska i ruch wsteczny posiada planeta dla ziemi w prze-
ciggu czasu, ktorego srodkiem jest polaczenie dolne; a wiec stano-



wiska i ruch wsteczny dla planety musi posiada¢ ziemia w przeciggu
czasu, ktdrego Srodkiem jest opozycja ziemi ze storicem.

Widzimy, ze widziany z planet dolnych ruch ziemi okazywa¢ musi
zjawiska, catkiem podobne do tych, ktore poznaliSmy u planet gérnych,
czyli, ze te ostatnie znajdujg sie w takim samym stosunku do ziemi,
w jakim ziemia znajduje sie do planet dolnych. Innemi stowy, zjawiska
ruchu planet gdérnych catkowicie dadzg sie wyjasni¢, jesli przyjmiemy,
ze sg to ciata, krgzace dokota storica w wiekszych odlegtosciach od
stoica, niz ziemia — i z mniejszg od niej predkoscia.

Pomiedzy odlegtoscig stanowisk od punktu opozycji a odlegtoscia
planety od stonca zachodzi Scista zaleznos¢, ktdra pozwala wyznaczyc
w przyblizeniu stosunkowe odlegtosci planet od stonca. Biorgc odlegtosc
ziemi od stofca za jednostke, otrzymujemy odlegtosci planet od stonca
takie, jakie zawiera nizej zalgczona tabelka. Obok tych odlegtosci podane
sg w niej okresy obiegu dokota stonca, ktore dla planet gérnych sa prawie
jednoznaczne z ich obiegami gwiazdowemi, poprzednio przytoczonemi.
Znaczenie dwodch ostatnich kolumn tabelki wyjasnia ustep nastepny.

Srednia

Planeta gglggggig Okres obiegu O3 p
Merkury .0.387 88.0 d.= 0.241 lat 0.058 0.058
Wenus iL72ff 2247 , = 0,615 , 0.378 0.378
Ziemia LO 365.25,= 10 ” 1.0 1.0
Mars u24 687.0 ,, = 1.881 , 3.54 3.54
Jowisz 5J03 4383 , = 11.862 ,, 141.7 141.7
Saturn N7T59 = 29458 868 868
Uran JJE191 = 80.015 , 7060 7060

601W ,,=164.788,,

Neptun 30.071 27200 27200

Liczby powyzsze wystarczajg do zrozumienia niektorych wnioskéw,
do ktérych na ich podstawie doszedt Kepler.

51. Prawa Keplera. W ustepach 33—35 wykazaliSmy, ze ziemia
biegnie dokota storica po elipsie, w ktorej jednem ognisku znajduje sie
stonice, ze stalg predkoscig wycinkowa.

KOLKO MATEMATYGZ O-FIZYOZNE
Ucznidéw Uniwersytetu Jagiellofiskiego
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Twierdzenia te, ktore dla ziemi wyprowadzaja sie ze zwigzku po-
miedzy predkoscig pozornego ruchu stonica a wielkoScig katowg jego
tarczy, odnosza sie do wszystkich planet. Wykrycie ich zawdzigczamy
Keplerowi, ktéry wyniki swych wieloletnich badarn ujgt w 3 naste-
pujace prawa, noszgce nazwe praw Keplera.

| prawo. Planety biegng dokota stonca po elipsach, majacych
jedno ognisko wspdlne, w ktdrem znajduje sie stonce.

Il prawo. Pola, zakre$tane przez promien wodzacy planety w row-
nych czasach, sg sobie rowne.

[l prawo. SzeSciany $rednich odlegtosci planet od storica majg
sie do siebie tak, jak kwadraty okre-
séw obiegu.

To ostatnie prawo mozna tatwo
sprawdzi¢ zapomoca liczb, umieszczo-
nych w poprzedniej tabelce. SzeSciany
$rednich odlegtosci podane sa w ko-
lumnie O3 a kwadraty okreséw
obiegu w kolumnie P2 Widzimy,
ze liczby w obu kolumnach sg jedna-
kowe. RoOwnos$¢ liczb obu kolumn
wynika z wyboru jednostek; przy
jakimkolwiek innym wyborze jedno-
stek zachodzitaby proporcjonalnosc
liczb obu kolumn.

Prawa Keplera majg dla
nauki olbrzymie znaczenie, gdyz
wyrazajg one w zwiezlej postaci wy-
niki spostrzezen nader skomplikowa-
nych ruchéw planet.

Pierwsze prawo Keplera
powiada, ze drogi planet s3

elipsami, a obserwacje dajg materjat do wyznaczenia ksztattu i potozenia
tych elips ; gdy te sg znane, mozna na podstawie dwdch pozostatych praw
Keplera wyznaczy¢ dla kazdej chwili punkt na niebie, w ktérym pla-
neta jest widzialna z ziemi.

52. Elementy drdg planetarnych. Niechaj na ryc. 36 bedzie
w S stonice, z ktdrego sklepienie niebieskie przedstawia sie w postaci
kuli ebe'c; koto eQe'Z5 niechaj bedzie kolem przeciecia sklepienia nie-
bieskiego z ptaszczyzng ekliptyki, a prosta niechaj wskazuje kieru-
nek linji réwnonocy. Elipsa PMAN, ktorej jedno ognisko S zajmuje
stonce, a Srodek znajduje sie w O, przedstawia (w rzucie na ptaszczyzne
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rysunku) droge planety, ktorej wielka 0$ niechaj ma kierunek PA;
P jest punktem przystonecznym, A — punktem odstonecznym drogi.
Plaszczyzna tej drogi przecina sie ze sklepieniem niebieskiem wedtug
wielkiego kota Qa?5p, a z plaszczyzng ekliptyki wedtug prostej QZ5.

Koto QaZ5p jest pozorng drogg planety na niebie, widzianej ze
srodka stonca. Punkt w ktérm planeta przechodzi na pétnoc od
ekliptyki, nazywa sie weziem wstepujacym drogi, punkt ft weztem zste-
pujacym, a prosta SZ73 nazywa sie tinjg weztow. Ruch planety jest
prosty, gdy odbywa sie w kierunku strzakki.

Do catkowitego okreslenia drogi i ruchu planety stuzg nastepu-
jace wielkosci, czyli t. zw. elementy drogi:

1. Kat e'Sn = : okre$la nachylenie plaszczyzny drogi planety
wzgledem ptaszczyzny ekliptyki.

2. Kat VSQ = Q okresla dtugosc¢ (astronomiczng) wezta wstepu-
jacego.

Powyzsze 2 elementy okre$lajg potozenie ptaszczyzny drogi planety
w przestrzeni. Bib| jag

3. Katw = VS9. + SZSP, zwany dhlugoscig punktu przystonecznego,
okresla potozenie wielkiej osi drogi w jej ptaszczyznie, a wiec i poto-
zenie samej elipsy.

sa
4. OP =------ >< —— a jest dilugoscig linjowg potowy wielkiej

osi. Jezeli wyrazimy element ten w jednostkach planetarnych, to okresla
on rozmiary drogi planety w stosunku do drogi ziemi; réwna sie on
zarazem S$redniej odlegtosci planety od stonca.

5. Stosunek oS = e nazywa sie mimosrodem drogi; okresla

on ksztatt elipsy.

6. Czas przejscia planety przez punkt przystoneczny jest elemen-
tem, ktory pozwala w pofgczeniu z innemi elementami dla dowolnego
czasu okresli¢ potozenie planety w przestrzeni, a w polaczeniu z ele-
mentami drogi ziemskiej takze wyznaczy¢ spOtrzedne geocentryczne
planety.

Element ten czesto bywa zastepowany przez t. zw. anomalje
$rednig w danej chwili. Tak nazywa sie tuk, o ktory odlegtg bytaby
planeta od punktu przystonecznego w tej chwili, gdyby biegta ze swojg
$rednig predkoscig. Gdy P oznacza okres obiegu planety dokota stonca,

o

wyrazony w dniach, to $rednig dzienng predkoscia planety jest n = 3%0— .
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ROZDZIAL VII.

Cigzenie powszechne.

53. Prawo Newtona. Prawa Keplera, ktére w trzy krétkie zda-
nia ujmujg najistotniejsze cechy ruchu planet, nie sg jeszcze ostatecznem
uogOlnieniem. Zreszta, jak sie to przy coraz wzrastajgcej dokiadnosci
spostrzezen pokazato, odpowiadajg one rzeczywistosci tylko w przybli-
zeniu. Odchylenia ruchéw planet od prawidlowosci, wyrazonej przez
prawa Keplera, sg bardzo nieznaczne, ale tez bardzo skomplikowane
i nie moga byC¢ ujete w jakies proste schematy.

Z glebszych jednakze dociekan nad przyczyng ruchéw planet
wogole okazato sie, ze tak samo wielkie i szybkie ruchy, ujete w prawa
Keplera, jak i drobne, skomplikowane odchylenia ruchéw od tych
praw, majg jedna wspolna przyczyne. Istnieje prawo jeszcze ogolniejsze,
z ktorego wyptywaja, jako wnioski dalsze, nietylko prawa Keplera,
ale tez wszystkie ruchy, ktore z prawami Keplera znajdujg sie w nie-
zgodzie. Co wiecej, ogélne to prawo odnosi sie nietylko do naszego
specjalnego uktadu stonecznego, ale obejmuje caly wszechswiat ma-
terjalny. Prawo to zostato odkryte przez Newtona.

Odkrycie Kopernika, samo przez sie¢ nadzwyczaj donioste,
gtéwnie ze wzgledu na dokonany przez nie przewr6t w pogladzie na
stanowisko ziemi w ukladzie stonecznym, utorowato droge Keple-
rowi do wykrycia jego praw. Tych za$ najwieksza doniostos¢ polega
na tern, ze byly podstawg do wykrycia prawa Newtona. Poznanie
tego prawa nalezy uwaza¢ za jedng z najwiekszych zdobyczy umystu
ludzkiego; réwnego co do powszechnosci prawa nauka dotychczas nie
posiada.

Prawo Newtona wyraza sie w sposéb nastepujacy:

Dwie czastki materjalne, znajdujgce sie w jakiejkolwiek odlegtosci
od siebie, przyciggajg sie wzajemnie sitg, proporcjonalng do ich mas
i odwrotnie proporcjonalng do kwadratu ich odlegtosci.

54. Znaczenie mechaniczne 2-go prawa Keplera. Newton,
zastanawiajgc sie nad spadaniem cial, doszedt do wniosku, ze spadajg
one tak, jak gdyby je ziemia przyciggata. Site te, powodujgcg spadanie
ciat na ziemie, nazwat Newton sitg ciezkosci. Przyjmujac, ze siedlis-
kiem tej sity jest Srodek ziemi i ze dziata ona na powierzchni ziemi
zawsze z jednakowem natezeniem, przekonat sie on, ze z tern zaloze-
niem zgadzajg sie wszystkie poprzednio poznane (odkryte gtdwnie przez
Galileusza) prawa spadania ciat.

Wywnioskowat on dalej, ze jezeli sita ciezkosci dziala na ciala,
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znajdujgce sie na powierzchni ziemi, to prawdopodobnie dziatanie tej
sity siega i dalej, naprzykiad do ksiezyca. Jednakowoz ksiezyc nie spada
na ziemig, tylko zakre$la dokola niej droge eliptyczng. Wedtug zasady
bezwtadnosci ciato, ktdre znajduje sie w ruchu, moze zmieni¢ kierunek
ruchu tylko pod dziataniem jakiej$ sity. Ksiezyc, biegnac po linji krzy-
wej, zmienia nieprzerwanie kierunek ruchu, gdyz kierunek ten w kazdej
chwili okreslony jest przez styczng do drogi w tern miejscu, w ktorem
sie on wtedy znajduje. Ksiezyc wiec znajduje sie ustawicznie pod dzia-
taniem jakiej$ sity; gdyby sita ta w pewnej chwili przestata dziatac,
ksiezyc pomknatby w kierunku stycznej. Newton wywnioskowat, ze
tg sita, pod ktorej dziataniem stale pozostaje ksiezyc, jest wiasnie sita
ciezkosci, ze zatem droga jego
jest zawsze wypadkowa jego ru-
chu po stycznej i spadania w kie-
runku $rodka ziemi.

Jezeli przyczyng obiegu ksie-
zyca dokota ziemi jest sita ciezkosci,
ktora dziata w kierunku $rodka ziemi,
to w kazdej chwili na ksiezyc dziata
ona w kierunku promienia wodzgcego.

Niechaj bedzie (ryc. 37) T
ziemia, K ksiezyc w pewnej chwili, Ka
droga, ktdérgby przebyt ksiezyc w se-
kundzie wskutek bezwtadnosci w kie-
runku stycznej do jego drogi w punk-
cie K, gdyby nie dziatata nansita ciez-
kosci. Ale na K dziata sita w kierunku KT i niech bedzie Kb droga, ktorgby
przebyt ksiezyc w sekundzie pod dziataniem tej sity jedynie. W rzeczywistosci
ksiezyc podlega obu tym ruchom jednoczesnie, skutkiem czego, zgodnie z za-
sadg rownolegtoboku ruchéw przesunie sie on po przekatni KKj. Z punktu Ki
znowu skutkiem bezwiadnosci ksiezyc przebiegtby w ciggu nastepnej sekundy
droge Kjaj = KKI; a pod dziataniem sity ciezkosci przebytby w kierunku KjT
droge Klbl = Kb; wedlug zasady réwnolegtoboku ruchéw w koncu nastepnej
sekundy znajdzie sie wiec ksiezyc w punkcie K2

W pierwszej sekundzie promien wodzacy zakreslit pole KTKX, w drugiej
za$ KjTK«. tatwo udowodni¢, ze pola tych trojkatdbw sa sobie réwne.
Mianowicie tréjkaty KjTai i KjTK2 sg réwnowazne, poniewaz ich wierz-
chotki a! i K2 lezag na prostej K™ai, rownolegtej do wspdinej podstawy KjT.
Ze za$ dalej trojkaty KTKj i KjTax majg réwne podstawy KKX — Ki oraz
wspolng wysokos¢, ktorg jest prostopadia TL, poprowadzona z T do prostej
Kal; wiec i te trOjkaty majg réwne pola. Wynika stad réwno$¢ pol trojka-
tow KTKj i KjTK3.

W ten sam spos6b udowodni¢ mozna, ze i pola, zakre$lane przez pro-
mien wodzacy w nastepnych sekundach, sg zawsze sobie réwne. Dowod po-
wyzszy niezalezny jest od obranej jednostki czasu. Gdy wiec obierzemy



jednostke tak matg, ze odcinki KKj, K1K2 i t. d. zredukujg sie do punktdw,
ktére utworza ciagla linje krzywa, to pola, zawarte pomiedzy dwoma promie-
niami wodzacemi, beda proporcjonalne do czasu, w ciggu ktdrego zostaty za-
kreslone. Znaczy to, ze pod dziataniem sity, dzialajacej w kierunku TK,
punkt K biegnie po pewnej krzywej ze statg predkoscig wycinkowa. Wynik
wiec, do ktérego doszlismy, jest nastepujacy:

Jezeli ksiezyc biegnie dokota ziemi pod dziataniem sity, majacej
siedlisko w $rodku ziemi, to ruch ksiezyca czyni¢ musi zado$¢ dru-
giemu prawu Keplera. Ale i odwrotnie, poniewaz dla ruchu ksiezyca
waznem jest drugie prawo Keplera, wyplywa stad, iz znajduje sie
on pod dziataniem sity, majacej siedlisko w $rodku ziemi,

W ogélnosci sita, dziatajgc w kierunku promienia wodzacego, nazywa
sie sitg sSrodkowa czyli centralng. Z drugiego prawa Keplera wynika zatem
réwniez, ze i planety poruszajg sie pod dziataniem sity centralnej, t. j,
majacej swoje siedlisko w stoncu. Zreszta, jak widzimy, drugie prawo
Keplera jest wazne bez wzgledu na sposéb dziatania sity centralnej,
gdyz wniosek 0 znaczeniu mechanicznem tego prawa wyprowadzilismy,
nie czynigc zadnego zalozenia co do natezenia sity dzialajacej.

55. Znaczenie mechaniczne 1-go prawu Keplera. Od sposobu
dziatania sity Srodkowej zalezy charakter drogi. Newton wykazat
teoretycznie, ze jezeli cialo zakre$la pod dziataniem sity Srodkowej
droge eliptyczng, to natezenie sity Srodkowej musi by¢ odwrotnie pro-
porcjonalne do kwadratu odlegtosci.

Jezeli tg silg Srodkowg jest sita ciezkosci, to ruch ksiezyca daje
mozno$¢ sprawdzenia, ze w istocie natezenie sity ciezkosci zmienia sie
zgodnie z wnioskiem teoretycznym Newtona.

Wystarczy w tym celu stosowac¢ rachunek przyblizony. Uwazamy ziemie
za kule o promieniu 1, a droge ksiezyca za kolo o promieniu r. Niechaj
dalej bedzie P okres obiegu ksiezyca dokota ziemi, a — droga ciata, spada-
jacego w pierwszej sekundzie na powierzchni ziemi, t. j. w odlegtosci, réwnej 1,
aj odpowiednia droga w odlegtosci ksiezyca. Drogi, przebyte w pierwszej
sekundzie, sg proporcjonalne do natezenia dzialajgcej sity. Wedtug wniosku

Newtona powinno wiec by¢ o, = —, jezeli sita ciezkosci jest tg silg

centralng, pod ktorej dziataniem Uksi"e;iy'(':£'z4akreéla swojg droge eliptyczng do-
kota ziemi.

Niechaj na ryc. 38 punkt T oznacza $rodek ziemi, a koto, zakreSlone
dokota T, — droge ksiezyca, na ktérej w pewnym momencie znajduje sie
ksiezyc w K. Dalej niech tuk KKj przedstawia droge, przebytg przez ksiezyc
w sekundzie; droge te ze wzgledu na jej krotkos¢ mozemy utozsamic¢ z cie-
ciwg KKj. Roztozmy te droge na dwie sktadowe Ka i Kb; pierwsza z nich,
przypadajagca w kierunku stycznej do kota w punkcie K, przedstawia droge,
ktérgby przebyt ksiezyc w sekundzie mocag bezwiadnosci, druga zas— droge,
ktéragby przebyt ksiezyc w sekundzie pod dziataniem samego przyciggania
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ziemi. Ta droga Kb winna réwna¢ sie al( jezeli sita, przyciggajaca ksiezyc,
jest identyczna z sitg ciezkosci. Postarajmy sie obliczy¢ dtugos¢ sktadowej Kb.

W tym celu prowadzimy S$rednice KC i tgczymy punkt C z Kt linjg
prostg CKj. W trojkacie KCKj kat przy Kx jest prosty, jako wspierajacy
sie na Srednicy, kat za$ przy C jest rowny katowi KKjb, poniewaz ramiona
tych katéw sg wzajem do siebie prostopadte. Stagd wynika podobienstwo troj-
katow prostokatnych KKXC i KKjb, oraz proporcja:

Kb : KKi = KKt: KC,
z ktorej otrzymujemy

Diugos¢ drogi ksiezyca, uwazanej za koto, jest 2ztr, a KKi jest to
droga, przebyta w sekundzie. Jezeli okres obiegu ksiezyca dokota ziemi P

. . 2rer S .
wyrazimy w sekundach, to KKi=--. Wreszcie poniewaz KC — 2r, wiec

4'tr2 2%
2rP2 P~
- T ' a . .
Jezeli w istocie jest Kb — <7j — musi by¢:
2re2r albo 1 — aP?

2ti2

Podstawiajac w tym wzorze P = 2360592 sek. (ust. 37), oraz wyra-
zajagc a — g =49 m (ust. 19)
jako utamek promienia ziemskiego
(ust. 64), otrzymamy warto$¢ przy-
blizong
r = 60.1.

Poniewaz odlegtos¢ ksiezyca
od ¢rodka ziemi w istocie réwna
sie $rednio 60.3 promieniom ziem-
skim (ust. 67), wiec zgodno$¢ z po-
wyzszg wartoscig r jest dowodem,
ze dziatanie sity ciezkosci maleje
proporcjonalnie do kwadratu odle-
gtosci i ze ruch ksiezyca jest takim
samym objawem dziatania tej sily,
jak spadanie ciat na ziemi.

Uogdlniajac powyzszy wnio-
sek na planety, mozemy powie- Ryc. 38.
dzie¢, ze stonce jest rOwniez sie-
dliskiem sity przyciagajgcej, odwrotnie proporcjonalnej do kwadratu
odlegtosci, a wiec identycznej z sitg ciezkosci.

Kosmografja. 6
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Jezeli ruch planet po elipsach prowadzi do wniosku powyzszego,
to wniosek odwrotny jest obszerniejszy. Mianowicie, mozna udowodnic,
ze jezeli ruch ciala odbywa sie pod dziataniem sity, ktdérej natezenie
jest odwrotnie proporcjonalne do kwadratu odlegtosci, to droga jego
niekoniecznie musi by¢ elipsa, lecz bedzie jednem z trzech przeciec
stozkowych, t. j. elipsa, parabolg lub hiperbolg. W istocie drogi para-
boliczne i hiperboliczne zostaly stwierdzone u niektorych komet, a wiec
i te ciata niebieskie poruszajg sie zgodnie z prawem Newtona.

56.Znaczenie mechaniczne 3-go prawa Keplera. Miarg
natezenia sity, dziatajacej na jakie$ ciato, jest iloczyn masy tego ciata i jego
przyspieszenia. Wezmy pod uwage 2 planety, ktérych odlegtosci od storca
sg rj i r2, okresy obiegu Px i P3, masy mi i m2, a drogi, ktoreby przebie-
galy w pierwszej sekundzie pod dziataniem storica, al i a2. Obliczajagc i <2
podobnie, jak to zrobiliSmy dla ksiezyca w ustepie poprzednim, mamy

27r2r! __27ir2
Gl _ IlpF ) —~ 1

Jak wiadomo z mechaniki, przySpieszenie na sekunde jest 2 razy
wieksze, niz powyzsze drogi, wynosi zatem odpowiednio dla obu planet
2ax i 2a?; natezenie wiec dziatajagcych na te planety sit wyrazi sie jako
2flimi i 2a2mz2.

Przypus¢my na chwile, ze obie planety znajdujg sie w jednakowej odle-
glosci od stoica, rownej jednosci, i oznaczmy natezenie przyciggania sto-
necznego na kazda z nich w tej odlegtosci odpowiednio przez grx i g2. Po-
niewaz w istocie znajdujg sie one w odlegtosciach rx i r2 od stonca, a wedtug
prawa Newtona przycigganie storica jest odwrotnie proporcjonalne do kwa-
dratow odlegtosci, wiec sity, dziatajagce na nie, sq odpowiednio

gi
rf2 r22"

Jest zatem :

2 2iZ1mi, - 2a3m2.
ri r

Podstawiajac na miejsce ¢y i a2 wyzej podane wartosci, otrzymuje sie:

. 47nrldml A7r2r28m?
ar - pi2 > ga P22
a stad wynika proporcja
N 4 ras
gi 92 = mj ma
*2

Wedtug 3-go prawa Keplera jest rd

przez r oznaczymy odlegto$¢ planety od storica, a przez P jej okres obiegu,
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to

jest ilodcig statg dla catego ukfadu stonecznego. Upraszczajac wiec

proporcje, otrzymujemy:
gi g2 —mi: m2

Wynik ten ma znaczenie nastepujace:

Z 3-go prawa Keplera wynika, ze stonce przycigga dwa ciata,
znajdujgce sie w jednakowej odlegtosci od niego, ktdrych masy sg
rézne, sitg, proporcjonalng do tych mas.

57. Ciazenie powszechne. W sposob podobny, jak sita przycia-
gajaca stonca na planety, objawia sie tez sita przyciggajgca planet. Spraw-
dzi¢ to mozna w tych wypadkach, gdy planeta posiada ksiezyc, jak
np. ziemia, albo tez wigkszg ich liczbe. Jezeli planeta posiada tylko jeden
ksiezyc, to obserwacja stwierdza, ze ruch jego odbywa sie zgodnie
z l-em i 2-iem prawem Keplera; gdy za$ planeta posiada wiecej
niz jeden ksiezyc, to w takich uktadach pomiedzy odlegtosciami ksie-
zycow od planety a okresami ich obiegu zachodzi réwniez zaleznosc,
wyrazona przez 3-cie prawo Keplera.

Newton scistem rozumowaniem doszedt do wniosku zupeknie
ogolnego ze, podobnie jak ziemia, stonce i planety, tak samo i wszystkie
inne ciata materjalne obdarzone sa sitg przyciggajgca, ktoraw istocie swej
jest identyczna z sitg ciezkosci ziemi. Site te nazwat Newton cigze-
niem powszechnem czyli grawitacjg; skutkiem tego prawo Newtona
nazywa sie tez prawem cigzenia powszechnego czyli grawitacji.

Wyobrazmy sobie 2 ciala o0 masach mj i m2, ktérych wzajemna
odlegtos¢ jest r. Dzialanie pierwszego ciata na drugie jest proporcjo-
nalne do masy drugiego ciata, dziatanie za$ drugiego ciala na pierwsze
jest proporcjonalne do masy pierwszego ciata. Wzajemne za$ przycig-
ganie obu cial jest proporcjonalne do mas obu cial i odwrotnie pro-
porcjonalne do kwadratu odlegtosci. Niechaj oznacza c¢ natezenie przy-
ciggania jednostki masy przez druga taka jednostke w odlegtosci, réwnej

jednostce, to wzor
mx m?

wyraza natezenie, z jakiem przyciagajg sie wzajemnie dwa ciala o ma-
sach mj i m2, ktorych wzajemna odlegtos¢ jest r.

W sposéb powyzszy wyraza sie matematycznie prawo Newtona,
ktore sie wystawia tak, jak to podane zostalo w ustepie 53.

Whynika z tego prawa, ze stonce przycigga ziemie z takg sama
sila, z jakg ziemia przycigga stonce, a spadajgcy na ziemie kamien
przycigga ziemie z taka sama sita, z jakg sam przez ziemie jest przy-

6*
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ciggany. Ale przyspieszenia dwu cial, wzajem sie przyciggajacych, znaj-
dujg sie w stosunku odwrotnym do mas.

Ruchy planet zgadzajg sie z prawami Keplera, ale, jak juz
wspomnieliSmy, zgodnos$¢ nie jest zupetna. Inaczej tez by¢ nie moze,
skoro prawa Keplera wyptywajg z prawa Newtona tylko w tern
zatozeniu, ze planety znajdujg sie li tylko pod dziataniem przyciggania
storica. Prawo Newtona poucza nas, ze kazda planetg przyciggana
jest nietylko przez stonce, ale i przez kazda inng mase uktadu stone-
cznego, a dalej, ze i storice samo pod dziataniem planet wykonywaé
musi pewne ruchy. Ruchy storica sg wszakze bardzo nieznaczne, z czego
wnioskowa¢ mozna, ze masa storica jest bardzo wielka w poréwnaniu
do mas planet.

Dziatanie innych planet ujawnia sie w t. zw. perturbacjach czyli
zaktéceniach ruchu eliptycznego; mozna ich wptyw sprowadzi¢ do tego,
iz planety poruszajg sie po elipsach, ktorych elementy ulegajg zmianie.
Zmiany te przewaznie zawarte sa w nhiewielkich granicach, albo sg tez
bardzo powolne; sa one koniecznym wynikiem cigzenia powszechnego
i dadzag sie z calg Scistoscig obliczy¢, jezeli sg znane masy wszystkich
cial, wywierajacych dziatanie na dang planete.

58. Wyznaczanie mas ciat niebieskich. Wyznaczenie masy jakiej$
planety moze by¢ dokonane na podstawie perturbacji, ktére ona w ru-
chach innych cial powoduje, np. w ruchu komety, przebiegajacej w jej
bliskosci. Jezeli planeta posiada ksiezyc, to ruch ksiezyca planety wy-
starcza do obliczenia jej masy.

Niechaj bedzie at droga ciala, .spadajagcego ku jakiej$ planecie w pierw-
szej sekundzie w odlegtosci jej ksiezyca, a? takaz droga dla innej planety
i odlegtosci jej ksiezyca. Jezeli rt i r2 sg odlegtosciami kazdego z ksiezycow
od $rodka planety, ktéra okragzajaca Pt i P2 okresami ich obiegu, to jest
(ust. 56):

2ziri 2%
Q1 Pj2 P2

Te ilosci Zi i a2 wzrastajg proporcjonalnie do masy i zmniejszajg sie
proporcjonalnie do kwadratu odlegtosci, gdy wiec oznaczymy masy obu planet
odpowiednio przez ng i m2, to jest

mi m?
1 =C— <M e —
¢ 1-1)1{ ? e ral

oraz
cmi = airj2 , cm2 — a2ra2.
Stad wynika
m?

TMi

(10)
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Gdy wiec mt jest masg ziemi, Pj okresem obiegu ksiezyca ziemskiego,
a rj jego odlegtoscia od ziemi, to znajac odpowiednie wartosci r2 i P2
dla ksiezyca innej planety, mozna mase tej planety m2 w stosunku do masy ziemi
wyznaczy¢ z pomocg wzoru (10).

W ten spos6b otrzymuje sie nastepujgce masy planet, majacych ksie-
zyce (przyjmujemy tu za jednostke mase ziemi) : Marsa 0.11, Jowisza 318.4,
Saturna 95.2, Urana 14.5, Neptuna 17.3. Na innej drodze zostaty wy-
znaczone masy Merkurego i Wenery. Wynoszg one odpowiednio
006 i 0.82.

W podobny sposéb mozna wyznaczy¢ réwniez mase stonca.

Oznaczmy mase stofica przez M, mase ziemi przez m, promien ziemi
przez r, a odlegto$¢ ziemi od storica przez R. Niechaj dalej oznacza a, jak
poprzednio, droge, ktorg w pierwszej sekundzie przebiega ciato na powierzchni
ziemi pod dziataniem sity ciezkosci; podobnie A niech oznacza droge, ktdrg
przebiega cialo w pierwszej sekundzie pod dziataniem masy storica, znajdujace
sie od niego w odlegtosci R.

Jak wiemy, wielkosci a i A sg proporcjonalne do dzialajgcych mas
i odwrotnie proporcjonalne do kwadratu odlegtosci; jest zatem

m , M

oraz
M __ A RV
m a '"\r/
Z drugiej strony, podobnie jak wielkos¢ <2 obliczalismy dla ksiezyca,
oblicza sie dla stonca
2zr2R

P2
gdy P oznacza okres obiegu ziemi dokota storica, wyrazony w sekundach.

Podstawiajac te wartos$¢ A w wyrazeniu na R znajdziemy

M _ 2ra2R3
m ar2P?
gdzie oczywiscie a, r i R wyrazone by¢ muszg w tych samych jednostkach

dtugosci.
Jeszcze dogodniejszy w zastosowaniu wzér otrzymamy, gdy wyrazimy a
przez otrzymang wyzej warto$¢ dla ksiezyca ar, mianowicie

a= n?

Przez rx i Pi oznaczone sg tu odpowiednio odlegtos¢ ksiezyca od ziemi
i okres jego obiegu dokota ziemi. Podstawiajac te wartos¢ a w wyrazeniu na

—, znajdziemy po uproszczeniu:
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Gdy jeszcze przyjmiemy m =1, r— 1, to jest wprost

V)

albo, wprowadzajac zamiast odlegtosci wartosci paralaksy ksiezyca i stofca iT}
i n (ust. 67), otrzymamy

(11)

Celem obliczenia nalezy podstawi¢ nastepujace warto$ci  paralaks

i okresow:.
n==28".80 = 57" 2".7 =- 3422"7
P = 365d.256360 Pi =« 27d.321661.

Z rachunku wynika M =_333432.

59. Srednia gesto$¢ stonca i planet. Aby wyrazié masy stonca
i planet w znanych jednostkach masy, np. w kilogramach, trzeba w tych
jednostkach wyrazi¢ mase ziemi. Masa ciala réwna sie iloczynowi obje-
tosci i Sredniej gestosci. Oznaczmy gestos¢ przez d, objetos¢ przez v,
mase przez m, to jest

m = dv.

Objetos¢ ziemi jak zobaczymy pézniej (ust. 64) réwna sie obje-
tosci kuli o promieniu r = 6371 km.

W celu wyznaczenia $redniej gestosci ziemi stosowane sg rozne
metody. Wszystkie one polegajg na tem, iz pordwnywa sie przycigga-
nie ziemi z przycigganiem mas, ktérych wielko$¢ jest znana. Sa niemi
duze kule ofowiane lub zelazne, albo tez nawet gory. Przycigganie
pierwszych mierzy sie zapomocg wagi torsyjnej (lub w inny sposéb),
drugich za$ przez spowodowane przez nie zboczenie pionu.

Warto$¢ najprawdopodobniejsza gestosci ziemi, ktéra wynika z badan
dotychczasowych, wynosi d = 5.55; znaczy to, ze masa ziemi wynosi 5.55
razy tyle, co masa wody tej samej objetosci, co ziemia, pod cisnieniem
760 mm i przy temperaturze + 4° C. Ze za$ masa 1 metra szesciennego
wody w tych warunkach wynosi 1000 kilogramoéw, wiec masa wody
tej samej objetosci co ziemia, wynositaby . 1000 7rr3 kg, a masa
ziemi 5.55 razy wiecej.

Przyjmujac na r wyzej podang wartos¢, znajdujemy m ~ 6'10:;" kg.

Znajgc mase ziemi, wyrazong w kilogramach, mozna tez kazda
z mas, ktérych stosunek do masy ziemi jest znany, wyrazi¢ w Kilogra-
mach, mnozac przez ten stosunek znaleziong dla ziemi liczbe kilogramow.
Gdy za$ znang jest masa jakiego$ ciatla i jego objetos¢, to znalezé
mozna $rednig jego gesto$¢, dzielagc mase przez objetosc.
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Mamy dla ziemi m = d. ¥7tr3, a dla jakiej$ innej planety, ktdrej promien
jest i a S$rednia gestos¢ dj, podobnie mi =dj. | Wi8; wynika stad
= — (&) fr)

albo, gdy przyjmiemy za jednostki dtugosci, masy i gestosci odpo-
wiednio promien ziemi, mase ziemi i gestos¢ ziemi, t. j. potozymy
m=1, r=1, d=1, to otrzymamy:

mt — dj3”73, oraz dj = g (12)
i

Tak np. kladagc mx — 333432 i rx = 109 (ust. 86), otrzymujemy
dla stonca

dx = 0.257.

Jest to gestos¢ storica w stosunku do gestosci ziemi; w stosunku
do wody wynosi ona zatem 0.257 X 5.55 = 1.43.

60. Ciezar i przyspieszenie ciezkosci na powierzchni ciat nie-
bieskich. Natezenie sity ciezkosci na powierzchni jakiego$ kulistego
ciata niebieskiego o promieniu n i masie mx jest takie same, jakieby
byto w odlegtosci rj od srodka tego ciata, gdyby cata jego masa sku-
piona byta w $rodku. Gdy wiec na powierzchni znajduje sie cialo o ma-
sie m, to ciezar tego ciata wyrazi sie przez

Gdy wezmiemy pod uwage 2 ciala niebieskie o promieniach
rj i r2, a masach mi i m2, to ciezary ciala o tej samej masie [ na po-
wierzchni tych dwéch ciat znajdujg sie w stosunku

Niech bedzie dla ziemi p2 =1, r2 =1, ml = 1, to dla ciata niebieskiego
otrzymujemy

albo gdy wedtug wzoru (12) podstawimy m, = d”i3, jest tez

Pi =din . (132)

Wielkosci px nie nalezy identyfikowa¢ z prawdziwym ciezarem na
powierzchni ciata niebieskiego, gdyz ten jest wypadkowa sity ciezkosci
oraz sity odsrodkowej, dziatajagcych w danym punkcie powierzchni, z kt6-
rych ostatnia nie zostata wzieta w rachube. Jednakze ta druga sktadowa
w stosunku do pierwszej jest w ogoélnosci bardzo mata, tak ze mozna
Pi przyja¢ za warto$¢ przyblizong wypadkowej. Wzory wiec (13)i (132)



okreslaja tez przyblizony ciezar przedmiotéw na powierzchni ciata nie-
bieskiego w poréwnaniu z ich ciezarem na powierzchni ziemi. Tak np.
dla stonca jest di = 0.257, rx = 109 i pj = d™i = 28.0. Kazdy przedmiot
jest wiec na powierzchni storfica 28 razy ciezszy, niz na powierzchni ziemi.
Miarg ciezaru jest przyspieszenie ciezkosci na powierzchni ciata
niebieskiego. Niechaj px i p2 beda ciezary ciala o masie /z na po-
wierzchni dwéch cial niebieskich, a gx i g2 przyspieszenia ciezkosci
tamze, to jest
Pi = > Pa =
oraz
gt = P1 =
g? p? \m2/ \rj/
Wynika stad, gdy dla ziemi przyjmiemy m=r3 =1, g2 —g, dla
innej planety

gi =g/NT =gdiri = gPi .o, (14)

Dla storica otrzymamy gi = 28 X 9.7805 m = 274 m.

61. Przyptywy i odptywy. Wszystkie ruchy w uktadzie stonecznym
sg koniecznym wynikiem przyciggania mas, zachodzgcego wedtug prawa
Newtona. Doswiadczalne stwierdzenie tego przyciggania na ziemi
jest utrudnione z powodu zbyt matego natezenia przy stosowaniu ma-
tych mas, z ktéremi doswiadczenia wykonywaé mozna. Istniejg wszakze
zjawiska, ktore stwierdzajg prawo Newtona w sposéb bardziej bez-
posredni, anizeli ruchy orbitalne. Nalezg do nich pewne ruchy osi
ziemskiej, oraz t. zw. przyptywy i odptywy morskie.

Przypus¢my, ze powierzchnia ziemi, ktorej Srodkiem jest punkt
T (ryc. 39), pokryta jest warstwg wody, i ze dziata na nig nieruchoma
masa K. Masa ta przycigga wszystkie punkty ziemi sitg, odwrotnie
proporcjonalng do kwadratu odlegtosci. Najsilniej wiec jest przyciggany
najblizszy punkt A, najstabiej zas — najdalszy punkt B; natezenie
przyciggania wszystkich innych punktdw jest posrednie. Skutkiem tego
cata ziemia przesuwa sie ku masie K, ale punkt A przesuwa sie wiecej
niz T, punkt B — mniej niz T; punkty te zajmg wiec odpowiednio
potozenia An Ti i Bx. Przesunieciu ulegng tez wszystkie inne czasteczki
warstwy wodnej, stosownie do natezenia dzialajgcej na nie sity.
Skutkiem tego po stronie masy K i po stronie wprost przeciwlegtej
wytworzg sie wypuktosci warstwy wodnej, gdy w innych czesciach owej
warstwy nastgpi obnizenie poziomu wody. Wyobrazenie o tern daje
rycina. W kierunku linji KT warstwa wodna jest najgrubsza, w pun-
ktach a i /i ma grubos$¢ aAi = pBi. W punktach za$ / i d, przypada-



89

jacych w kierunku prostej CD, prostopadtej do KT, warstwa jest naj-
ciensza: tam grubos¢ jej wynosi /C = OD. W punktach a i /? zaszedt
przyptyw, w punktach / i 6 odptyw.

Poniewaz ziemia wiruje dokota osi bb: wiec linja KT prze-
cina powierzchnie ziemi na coraz innym potudniku, i zatem na coraz
innym potudniku zachodzi przyptyw. Sg to w danej chwili te potudniki,
na ktorych masa K géruje lub dotuje. Przeciwnie potudniki, o 90° od
poprzednich odlegte, majg w tym samym czasie odptyw. Poniewaz ru-

chu wirowego ziemi nie czujemy, wiec odnosi sie wrazenie, ze w danym
punkcie powierzchni ziemi poziom wody perjodycznie w okresie doby
dwa razy sie podnosi i dwa razy obniza, w odstepach szeSciogodzinnych.

W rzeczywistosci zjawisko przyptywow i odptywow, zachodzacych
na ziemi, jest o wiele bardziej ztozone, anizeli z powyzszego schematu
wyptywa. Przedewszystkiem bowiem zalezy ono od dziatania nie jednej
masy, ale zawsze od dwodch, mianowicie ksiezyca i stonca. Kierunki,
w ktérych dwie te masy dzialaja, tworza ze sobg kat, ktéry z powodu
ruchu ziemi dokota storica i ruchu ksiezyca dokota ziemi ustawicznie
sie zmienia; z drugiej strony zmienia sie tez odlegtos¢ obu tych ciat.

Pomimo to teorja zjawiska przyptywow i odptywow nie nastrecza-
taby zbyt wielkich trudnosci, gdyby liczy¢ sie musiata tylko z wymie-
nionemi wyzej okolicznos$ciami. Najwieksza trudnos¢ teorji wynika stad,
ze ziemia tylko w czesci pokryta jest wodg i przytem o bardzo réz-
nej glebokosci w réznych miejscach.

Pomijajac szczegoty, zwrocimy uwage tylko na okolicznosci naj-
wazniejsze. Z teorji wynika, ze dziatanie przyplywowe jest wprost pro-
porcjonalne do masy dziatajagcego ciata i odwrotnie proporcjonalne do
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szeScianu jego odlegtosci. tatwo stad obliczy¢, ze dziatanie przypty-
wowe storica, pomimo jego wielkiej masy, wynosi tylko 0.47 dziatania
ksiezyca. Zaleznie wiec od tego, czy dwa te ciata wspotdziatajg, czy
tez przeciwdzialajg sobie, wypadkowa ich dziatania zmienia¢ sie musi
w granicach od 0.53 do 1.47, gdy dziatanie samego ksiezyca przyj-
miemy za jednostke. W rzeczywistosci z powodu zmian odlegtosci gra-
nice sg jeszcze rozleglejsze, i mozna przyjaé okragto, ze przyptyw w wa-
runkach najdogodniejszych przewyzsza trzykrotnie przyptyw w warun-
kach najmniej korzystnych.

Jak wiemy, wielko$¢ fazy ksiezyca zalezy od kata, jaki ze sobg
tworza kierunki, tgczace Srodek ziemi ze storicem i ksiezycem, w spo-
séb podobny, jak wypadkowa dziatania przyptywowego tych dwoéch
cial niebieskich. Wynika stad, ze natezenie przyptywu zmienia¢ sie musi
wraz z fazg ksiezyca; najwieksze by¢ musi ono w czasie petni i nowiu,
najmniejsze za$ w czasie kwadr.

Jakkolwiekbadz, fala przyptywowa idzie zawsze za ksiezycem, jako
wywierajgcym wplyw przewazny, wskutek czego przypltyw wystepuje
w chwili gérowania i dotowania ksiezyca. Z powodu ruchu wiasnego
ksiezyca pomiedzy dwoma kolejnemi jego gérowaniami uptywa nie doba,
ale srednio 24g 53m (ust. 37), a przyptyw i odptyw nastepuja po sobie
nie co 6 godzin, ale co 65 13m.

Liczne spostrzezenia stwierdzity z calg scistoscig zwiazek, zacho-
dzacy pomiedzy zjawiskiem przyptywéw i odptywow a dziataniem ksie-
zyca i stonca, nie ulega tez zadnej watpliwosci, iz ruch przyptywowy
fal jest spowodowany przycigganiem grawitacyjnem.

62. Precesja. Przycigganie przez ksiezyc i stonce powoduje tez
zmiany perjodyczne w potozeniu osi ziemskiej w przestrzeni. Znajduje
sie to zjawisko w Scistym zwigzku z ksztaltem ziemi.

Gdyby ziemia byfa kulg, wypadkowa wszystkich dziatan zewnetrz-
nych na nig przechodzitaby przez jej srodek, i przycigganie stonca i ksie-
zyca nie mogtoby zmieni¢ kierunku jej osi. Ale ziemia jest splaszczona
i posiada wypuktos¢ w plaszczyznie swego rownika. A ze dziatanie
stofica przypada w ptaszczyznie ekliptyki, dziatanie za$ ksiezyca w plasz-
czyznie jego drogi, mato wzgledem ekliptyki nachylonej, wiec dziatania
te daza do zblizenia wypuktosci ziemi do ptaszczyzny ekliptyki. Ponie-
waz ziemia wiruje dokota swej osi, wiec coraz inna strona jej wypu-
ktosci podlega owemu zblizeniu. Jak wykazujg badania teoretyczne,
skutek takiego dziatania musi by¢ ten, ze o0$ ziemska zmienia kierunek
w przestrzeni, mianowicie zakres$la stozek dokota osi ekliptyki w kie-
runku wstecznym, przyczem kat miedzy osig ziemskg a osig ekliptyki
zachowuje statg wartos¢, rowng pochytosci ekliptyki.
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Powyzszy wniosek teoretyczny znajduje sie w zupelnej zgodzie
z obserwacjg. Mianowicie z osig ziemska wiruje tez dokota osi eklip-
tyki stale prostopadta do obu tych osi linja przeciecia ptaszczyzny
réwnika z ptaszczyzng ekliptyki, t. j. linja réwnonocy (prosta V= na
ryc. 26), w tym samym okresie i w tym samym kierunku. Wskutek tego
punkty réwnonocne co rok o 522.26 przesuwaja si¢ w strone, prze-
ciwng ruchowi ziemi. Zjawisko to, noszace nazwe precesji, zostato od-
kryte przez greckiego astronoma Hipparcha przed 2000 lat.

Ruch wsteczny, czyli cofanie sie punktow rownonocnych o 52zz.26
rocznie, sprawia, ze obiegajg one calg ekliptyke w okresie 25800 Jat,
ktéry nazywa sie wielkim rokiem Platona. Ten okres precesyjny, jak
wspomnielismy, jest identyczny z okresem obrotu osi ziemskiej dokota
osi ekliptyki.

Kat 5272.26, o ktory rocznie punkty rdéwnonocne sie cofaja, na-
zywa sie stalg precesji.

Skutkiem precesji dtugosci gwiazd, jako liczone od punktu réwno-
nocy wiosennej w kierunku prostym, wzrastajg corocznie- 0 wyzej po-
dang ilos¢ statg, gdy szerokos$¢ nie ulega zmianie. Pocigga to za sobg
tez zmiane spotrzednych réwnikowych gwiazd. Gdy wiec podaje sie
pozycje gwiazdy, nalezy zawsze poda¢ tez date, dla ktorej ta pozycja
jest wazna, czyli t. zw. epoke. Znane prawa ruchu precesyjnego pozwalajg
zawsze na podstawie spotrzednych gwiazdy w danej epoce znalez¢ jej spot-
rzedne w jakiej$ innej epoce, t. j. zredukowacna te epoke. Tylko pozycje
gwiazdy, sprowadzone do jednej epoki, mogg by¢ ze sobg porowny-
wane.

Poniewaz bieguny $wiata sa punktami przeciecia przedtuzonej osi
ziemskiej ze sklepieniem niebieskiem, wiec wskutek ruchu stozkowego
osi bieguny Swiata zakre$lajg dokota biegunow ekliptyki kota promie-
niem, réownym e. Znajac droge biegundw posrod gwiazd, jest rzeczg
nietrudng wyznaczy¢ na niebie potozenie biegunéw w dowolnej epoce.
Obecnie np. biegun poétnocny znajduje sie w bliskosci gwiazdy a Ma-
fej Niedzwiedzicy, ktéra skutkiem tego nosi nazwe gwiazdy biegunowej,
(ust. 6). Zalat 13000 biegun znajdowa¢ sie bedzie w bliskosci gwiazdy

-~ _Luinjj ktéra wowczas bedzie biegunowa.

63.Nutacja. Gdyby ksiezyc poruszat sie scisle w plaszczyznie
ekliptyki, dziatanie jego przypadatoby w tej samej plaszczyznie, co
dziatanie stonca, i powodowatoby jednostajny ruch osi ziemskiej dokota
ekliptyki ze statym katem nachylenia obu osi. W rzeczywistosci takie
proste wspotdziatanie stonca i ksiezyca zachodzi tylko w chwilach, gdy
ksiezyc znajduje sie w ptaszczyznie ekliptyki, a wiec w jednym z dwdch
punktow przeciecia jego drogi z plaszczyzng ekliptyki, zwanych
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weztami (ust. 38). Dzialanie ksiezyca jest zmienne i zalezy od nachylenia
linji weztdw ksiezyca do ptaszczyzny réwnika ziemskiego, w ktérej przypada
wypuktos¢ ziemi. Gdy linja weztéw przypada w kierunku linji réwno
nocy, wtedy lezy onaw plaszczyznie réwnika (p. ryc. 20), i wplyw ksiezyca
w weztach jest najmniejszy. Gdy za$ linja weztéw przypada w kierunku
linji stanowisk, nachylenie jej wzgledem rownika jest najwieksze i réwna
sie pochytosci ekliptyki a. Wtedy wplyw ksiezyca w wezlach jest
najwiekszy.

Skutkiem tego zmiennego dziatania ksiezyca jest to, iz nachylenie
osi ziemskiej do osi ekliptyki jest zmienne, bedac raz wigkszem nieco
od pochytosci ekliptyki, to znéw mniejszem. Te wahania, jako zalezne
od potozenia linji weztdw ksiezyca, odbywajg sie w tym samym okre-

sie, wynoszacym 1S roku (ust. 38), w kto-
rym wezly dokonywajg catkowitego obiegu
na ekliptyce.

Zjawisko opisane nosi nhazwe nutacji
czyli kotysania sie osi ziemskiej. Ruch nuta-
cyjny polega na tern, ze 0$ ziemska zakresla

» dokota swego potozenia S$redniego malg
elipse, ktorej potowa wielkiej osi wynosi
97°.21. Wielko$¢ ta nazywa sie statg nutacji.

Ruch nutacyjny taczy sie z nieustajg-
cym ruchem precesyjnym w ten sposob, iz
biegun réwnika zakresla dokola bieguna

ekliptyki C nie koto, ale linje falistg tej postaci, jak to prze-
sadnie przedstawia rycina 40; w istocie obszar fali stanowi zaledwie
320 jej diugosci i ksztatt jej jest taki, jaki wyobraza ryc. 41. Kazda
fala odpowiada 182/3-letniemu ruchowi bieguna, a na caly okres prece-
syjny przypada ich okoto 1400. Na miejscu kazdej z fal ryciny 40 na-
lezy sobie wyobrazi¢ czterdziesci kilka fal tej postaci, jak przedsta-
wiona na rycinie 41.

Ryc. 40.

Ryc. 41.

Poniewaz ten ruch osi ziemskiej pocigga za sobg tez zmiang po-
chytosci ekliptyki oraz potozenia punktéw réwnonocnych w okresie
182/3-letnim, wiec skutkiem tego spoOtrzedne gwiazd ulegajg rowniez
wahaniom w okresieJ,8%-letnim. Przy redukcji na jakas epoke uwzgled-
niong wiec musi by¢ tez nutacja.
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ROZDZIAL VIII.

Ksztatt i rozmiary ziemi Paralaksa. Zjawiska, zalezne
od atmosfery ziemskiej.

64. Pomiar ziemi. UwazaliSmy w pierwszem przyblizeniu ziemie
za kule, gdyz zalozenie takie utatwia zrozumienie wielu zjawisk na nie-
bie. Jezeli wszakze chodzi o dokladne wyznaczenie stosunkéw iloscio-
wych, nalezy bra¢ pod uwage ksztatt ziemi rzeczywisty, oraz jej rze-
czywiste rozmiary. Badaniem ksztattu i rozmiarow ziemi zajmuje sie
nauka, zwana geodezja.

Gdyby ziemia byfa kula, rozmiary jej bylyby w zupetnosci okre-
Slone przez jej promien. Do tego celu wystarczytby pomiar jakiejkolwiek
czesci wielkiego kota, poprowadzonego na powierzchni ziemi. Przy-
pus¢émy, ze wymierzono i wyrazono w znanych jednostkach dtugosc
tuku, majacego n stopni i niechaj dlugos¢ ta wynosi s wspomnianych
jednostek. Poniewaz obwodd kota, ktory dzielimy na 360°, ma dtugosé
2 7rr, jezeli przez r oznaczymy prémien kota, wyrazony np. w metrach,
wiec tuk n° ma dtugosc

stad za$ otrzymuje sie:

=02 — = . S metrow.
27rn nn n

Najtatwiej da sie wyznaczy¢ dtugos¢ stopnia potudnika. Wiemy,
ze wysokos¢ bieguna nad poziomem danego miejsca réwna sie jego
szerokosci geograficznej; gdy wiec wzdluz potudnika posuwamy sie na
pétnoc od tego miejsca, t. j. gdy szerokos¢ wzrasta, wzrasta w tym
samym stopniu wysoko$¢ bieguna. Aby zatem wyznaczy¢ diugosé jed-
nego stopnia potudnika, nalezy, wychodzac z jakiego$ punktu, dla kto-
rego wysoko$¢ bieguna ma okre$long warto$¢, posuwac sie na poinoc
po tym samym potudniku az do punktu, dla ktérego wysokos$¢ bieguna
jest np. o n stopni wieksza.

Nastepnie nalezy wyrazi¢ odlegtos¢ miedzy temi punktami w jed-
nostkach dlugosci. Wykonywa sie ten pomiar metodg t. zw. trojkato-
wania czyli triangulacji, ktorej zasada jest nastepujaca,

Chcac zmierzy¢ dlugos¢ linji BC (ryc. 42) na powierzchni ziemi,
ktora niechaj obejmuje n stopni potudnika, wymierzamy bezposrednio
w jednostkach diugosci odlegtos¢ AB, czyli tak zwang podstawe (basis).
Nastepnie obieramy szereg dogodnych punktéw na przylegtym terenie
D, E, Fi t. d., oraz nalinji BC punkty I, K, L, i mierzymy za pomoca
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teodolitu katy w trojkatach ABI, BID, DIK i t. d. W ten sposéb
np. w tréjkacie ABI znanym bedzie bok AB oraz katy, z ktérych ra-
chunkiem dadza sie wyznaczy¢ boki Al i IB.
W tréjkacie BDI, majac znany bok Bl i mierzac
katy, mozna wyznaczy¢ boki BD i DI, a w troj-
kacie DIK, w ktorym znany bedzie bok ID, mo-
zna wyznaczy¢ bok IK it. d. W ten sposob, ko-
lejno wyznaczajac dlug-os¢ czesci Bl, IK, KL it. d.,
otrzymamy w sumie dtug-0$¢ poszukiwanej linji
BC. Gdy dtugos¢ linji BC wynosi s jednostek
dtugosci, to dlugos¢ jednego stopnia potudnika

WYnosi > takich jednostek.

Tak wyznaczono dtugos¢ stopni potudnika

w roznych krajach i pokazato sie, iz stopnie stajg

sie coraz diluzsze, w miare zblizania sie do bie-

gunéw. Ziemia zatem nie jest kula, lecz krzywizna

jej powierzchni zmniejsza sie w kierunku biegu-

néw ; znaczy to, ze ziemia jest u biegunéw splaszczona. Do tych sa-

mych wynikow, jak widzieliSmy, prowadzg tez badania nad dlugoscig

wahadta sekundowego, oraz nad natezeniem ciezkosci w roznych szero-
kosciach na powierzchni ziemi (ust. 19).

Z takich pomiaréw wyptywajg tez wartosci elementéw sferoidy
ziemskiej. Najnowsze wyniki, otrzymane przez Hayforda, sg nastepujace:
promien réwnika  <2=6378388 m.
potowa osi obrotu 6=6356909 m.

Ziemia ma wiec w przyblizeniu ksztatt sferoidy obrotowej, ktorej 0$
mata jest osig obrotu, a objeto$¢ ziemi réwna sie objetosci kuli o pro-
mieniu 6371220 m. Jak wiadomo, sam metr okre$lono jako czterdziesto-
milionowg cze$¢ obwodu potudnika. Wyprowadzony z pomiarow wzorzec
metra wskutek btedéw obserwacji, jest, jak wynika z p6zniejszych badan,
nieco za krétki. Wedlug elementow Hayforda obwod potudnika
wynosi 40011172 takich metréw.

jest miarg splaszczenia ziemi u biegunéw

Stosunek ¢ =

i wedlug Hayforda jest ¢ — Przy wyzej podanym ksztatcie

ziemi potudniki majg w przyblizeniu ksztatt elips, ktérych mimosréd
wynosi 0.082; ogniska elips potudnikowych leza wiec w plaszczyznie
réwnika na obwodzie kota, zakreslonego dokota srodka ziemi promie-
niem, rownym 0.082 promienia réwnika ziemskiego.



65. Szerokos$¢ geograficzna i geocentryczna. Skutkiem takiego
ksztaltu ziemi kierunek pionu nie przechodzi przez srodek ziemi, ale
przecina rownik w pewnej odlegtosci od Srodka. Wyjasnia to ryc. 43.
Pion punktu A przecina sie z réwnikiem
w punkcie B, a ze sklepieniem niebies-
kiem w kierunku AZ, ktoéry okresla praw-
dziwy zenit punktu A. Promierr za$ ziemi
w punkcie A ma kierunek AC, ktory
okre$la na sklepieniu niebieskiem zenit
geocentryczny Z' punktu A. Kat ABr'=¢
jest szerokoscig geograficzng punktu A,
kat ACr'=<jp jest jego szerokoscig geo-
centryczng (ust. 7).

Widzimy z ryciny, ze szeroko$¢ ge-
ograficzna zawsze jest wieksza od szero-
kosci geocentrycznej, a mianowicie;

y—y'= CAB— TKL,
t. j. réznica szerokosci geograficznej i geocentrycznej rowna sie odle-
glosci zenitu geocentrycznego od zenitu prawdziwego. Wartos¢ tej
réznicy zalezna jest od szerokosci geograficznej i w przyblizeniu wynosi
Y—Y'"'—695".66 SIiNMY...ccooiiiiiiieeee (15)
Widzimy stad, ze rdznica ta jest zerem na réwniku i na biegunach,
a najwiekszg wartos¢ 695".66 osigga w szerokosci geograficznej =+ 45°.
Wobec takiego ksztattu ziemi nie mozemy wiec méwi¢ o promie-
niu ziemskim, jako o wielkosci statej, gdyz diugo$¢ promienia w réz-
nych szerokosciach jest rozna. Oznaczajgc promien ziemi w szerokosci
geograficznej y przez r, otrzymuje sie wzor:
r—a— (a—¢) sinego,
albo tez, bioragc promien réwnika za jednostke,
r=1 - csinXp,
gdzie c jest sptaszczeniem ziemi i posiada wyzej podang warto$¢ . Po

wprowadzeniu wartosci liczbowych otrzymuje sie nastepujacy dogodny wzor:
Igr=29.99927+ 0.00073 COS 2Y....cceceerurerirrrerenncns (16)

66. Paralaksa dzienna. Obserwujgc z punktu A na powierzchni
ziemi (ryc. 44) jakie$ ciato niebieskie G, widzimy je na niebie w punk-
cie przeciecia sie ze sklepieniem niebieskiem przedtuzonej linji AG,
t.j. w kierunku AgQ'. Z innego punktu na powierzchni ziemi, np. B, ta
sama gwiazda widzialna jest w kierunku Bg". To samo ciatlo niebieskie
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wiec widziane jest przez obserwatoréw, znajdujgcych sie w punktach

A i B, w dwoch roznych punktach nieba. Aby znalez¢ potozenie ciata
niezalezne od potozenia obserwa-
tora, ktére zmienia sie nietylko
przez zmiane miejsca na powierz-
chni ziemi, ale tez wskutek ruchu
ziemi dokota osi, nalezy sprowa-
dzi¢ obserwowane pozycje do
$rodka ziemi. Znaczy to, ze trzeba
na podstawie obserwowanego kie-
runku Ag' wyznaczy¢ Kierunek
CG, w ktérymby widziat gwiazde
G spostrzegacz, znajdujacy sie
w $rodku ziemi.

Spoétrzedne ciata niebieskiego
widziane w miejscu obserwacji,
nazywajg sie topocentrycznemi,
spotrzedne zas$ tego samego ciata,
widziane ze $rodka ziemi, nazy-
wajg sie geocentrycznemi. Kat,
utworzony przez kierunek topo-
centryczny, np. Ag'lub Bg", z kie-
runkiem geocentrycznym CG, na-
zywa sie paralaksg dzienna.

Gdy odlegtos¢ ciata niebieskiego jest znana, jego paralaksa dzienna
wyznacza sie z tatwoscia.

Promienn ziemi CA w przedtuzeniu przecina sie ze sklepieniem
niebieskiem w zenicie geocentrycznym Z'. Kat Z’AG = z nazywa sie
pozorng odlegtoscig ciata G od geocentrycznego zenitu, kat za§ Z/CG =
z 0 jest prawdziwg jego odlegtoscig od tegoz zenitu. Oznaczmy <tAGC= p,
to z ryciny wynika

z — Zo + p.

Niechaj bedzie dalej CA =r, CG = d. Z trojkgta ACS otrzy-
mujemy
r:d=sin p:sin z
oraz
sin p = -E-sr'n z 17

Obserwacja daje zawsze odlegtos¢ gwiazdy od prawdziwego zenitu,
t. j. z. Ale z poprzedniego ustepu wiemy, ze
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ZAZ' = z—z =p—
i warto$¢ cp— cp' oblicza sie wedtug wzoru (15). Wynika stad
zZ=z—@—/

Tak samo r dla kazdej znanej szerokosci ¢p mozna obliczy¢ wedtug
wzoru (16). Jezeli wiec znang tez jest odlegtos¢ d ciata G od Srodka
ziemi, to paralaksa dzienna p moze by¢ obliczona z pomoca wzoru (17).
Majac p, wyznaczamy tez kierunek CG przez kat ACG = z0°, przyczem

20 =z —p.

Kat p jest zawsze wielkoscig dodatnig, zawsze wiec tez z' > z0"; wi-
dzimy stad, ze skutkiem paralaksy dziennej ciata niebieskie oddalaja
sie od zenitu.

Ze wzoru (17) wynika, ze gdy wzrasta z', wzrasta tez paralaksa
p i najwiekszg warto$¢ kat ten osigga wtedy, gdy z' = 90y, t. j. gdy
ciato niebieskie jest na horyzoncie. Oznaczajagc przez p% wartos¢ p
dla z' = 90°, mamy

. r
sinpg = —j-,
a wiec tez
sin p = sin pY sin z'.

Kat p% nazywa sie paralaksg pozioma.
Paralaksa pozioma zmienia sie wraz z wartos$cig promienia r, ktory
jest najwiekszy na réwniku. Oznaczmy w przypadku, gdy r = a, para-

lakse poziomg przez n, to mamy sin 71 = Kat n nazywa sie para-

laksg pozioma roéwnikowa i jest wielkoscig stalg, gdy odlegtos¢ ciata
niebieskiego od $rodka ziemi sie nie zmienia.

Mozemy napisac
' a ' sin tt
h ' d a ’
oraz

sinp :?sinnsmz,

a gdy promien réwnika obierzemy za jednostke diugosci, t. j. potozymy
a =1, jest tez
SINP =1 SiNtt SIN Z' i, (18)

67. Odlegtosc ciat niebieskich. Jak wida¢ z ryc. 45, paralaksa
réwnikowa pozioma jest to kat CGr', pod ktorym z ciala niebieskiego

Kosmografa. 7
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G widzialny jest promien réwnika ziemskiego. Kat ten jest tem mniej-
szy, im wieksza jest odlegtos¢ d w stosunku do a. Ze wszystkich ciat
niebieskich najwiekszg paralakse ma ksiezyc; gdy ksiezyc znajduje sie
w swej odlegtosci $redniej, wartos¢ paralaksy wynosi

n =57 2".7,
a wskutek zmian odlegtosci ksiezyca od ziemi zmienia sie ona od
52' do 62'.

Wyznaczenie paralaksy ciat niebieskich jest zadaniem nadzwyczaj
waznem, gdyz, znajac paralakse, mozna z tatwoscig obliczy¢ odlegtosc
ciala niebieskiego. Obierajgc promien rownika ziemskiego za jednostke
dtugosci, otrzymamy wzor

sinn= —ir

z ktorego wynika

S = COSEC M, (29)
Odlegtosc ksiezyca, obliczona wedtud powyzszego prostego wzoru,
wynosi $rednio 60.3, azmienia sie w gra-
nicach od 56 do 66 promieni réwnika

ziemskiego.

Wyznaczenie paralaksy cial niebie-
skich opiera sie na obserwacjach tych
cial, dokonywanych jednoczesnie w dwdch
rozmaitych miejscach kuli ziemskiej, lub
tez w tem samem miejscu przy roznych
wzniesieniach owego ciata niebieskiego
nad poziomem.

Szczegblng trudnos¢  przedstawia
wyznaczenie paralaksy stonica, gdyz jest
to kat bardzo maty. Wyznacza sie jg za-
zwyczaj posrednio, t. j. okresla sie para-
lakse jakiej$ planety, ktéra zbliza sie do
ziemi bardziej niz storice i moze by¢ ob-
serwowang w dogodniejszych niz stonce

warunkach. Szczegélnie ku temu celowi nadajg sie obserwacje Marsa lub
niektorych matych planet w czasie opozycji, oraz obserwacje Wenery
woéwczas, gdy w dolnem potgczeniu zdarza sie przejscie jej przez tarcze
stoneczng (ust. 75). Planetoida Eros (ust. 100) w niektorych opozycjach
zbliza sie bardziej do ziemi, niz Mars, i wéwczas ma paralakse wieksza,
anizeli jakakolwiek inna planeta. Obserwacje Erosa daja wiec duze



szanse doktadniejszego wyznaczenia paralaksy storica, tembardziej ze
wygladem nie rézni sie on od gwiazd statych 8-e¢j w., a wiec z wiekszg
doktadnoscig potozenie jego na niebie moze by¢é wyznaczone, anizeli
potozenie planet, widzialnych jako tarcze.

Gdy paralaksa planety zostata wyznaczong, to otrzymuje sie z nigj
tez odlegtos¢ planety, wyrazong w promieniach rownika ziemskiego.
Z ksztaltu za$ drogi ziemskiej oraz drogi planety, w potaczeniu z 3-iem
prawem Keplera, wyplywajg odlegtosci ziemi i planety od storca
w chwili obserwacji oraz planety od ziemi, wyrazone w jednostkach
planetarnych (ust. 34). Jezeli jednostce planetarnej odpowiada para-
laksa dzienna n, a odlegto$¢ planety, wyrazona w tych jednostkach,
jest z/, to odlegtos¢ jej w promieniach réwnika ziemskiego wynosi
z/ cosec n. Z drugiej strony, gdy obserwowana jej paralaksa wynosi nlf
to cosec jest odlegtoscia jej, wyrazong w promieniach rownika ziem-
skiego. Jest zatem

z/ cosec n = cosec tTj,
skad wyptywa
sin n — z/ sin rti.

Istnieje pozatem wiele innych sposobéw wyznaczania paralaksy
storica. O zwigzku pomiedzy paralaksg stonca a aberacjg roczng byta
mowa w ustepie 32. Przyjeta obecnie wartos¢ rt — 8". 80 jest wynikiem
najprawdopodobniejszym, wyplywajagcym ze wszystkich okreslen. Tej
wartosci paralaksy odpowiada $rednia odlegtos¢ ziemi od stonca Ro =
cosec 8".80 = 23439 promieni rownika ziemskiego. Bidragc pod uwage
poprzednio podang dtugos¢ promienia réwnika ziemskiego w kilome-
trach (ust. 64), otrzymujemy odlegto$¢ Srednig stonca 149504200 km.;
jest to dtugos¢ jednostki planetarnej, wyrazona w km.

68. Atmosfera ziemska. Absorbcja atmosferyczna. Ziemia oto-
czona jest atmosferg, ktora sklada sie z powietrza. Masa atmosfery
rébwna sie w przyblizeniu masie warstwy rteci grubosci 0.76 metra,
pokrywajacej calg powierzchnie ziemi. Gesto$¢ powietrza jest najwieksza
przy samej powierzchni i maleje szybko w miare wznoszenia sie ponad
nig. Prawo, wedlug ktérego gesto$¢ maleje z wzrastajgcg wysokoscia,
nie jest dotychczas dokiadnie znane, wskutek czego nie mozna tez
doktadnie podaé¢ wysokosci, do ktérej atmosfera siega. Jezeli wszakze
praktycznie za préznie uwaza¢ bedziemy powietrze, rozrzedzone w tym
stopniu, ze nie zdradza swej obecnosci przez odbite od niego Swiatto
stoneczne, to mozemy powiedzie¢, ze atmosfera koriczy sie w wysokosci
80 kilometrow nad poziomem morza. Atmosfera nader rozrzedzona
siega jeszcze znacznie wyzej i jeszcze w wysokosci 400 kilometrow nad

7*
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powierzchnig ziemi ukazujg sie meteory, ktére rozzarzajg sie skutkiem
tarcia w atmosferze ziemskiej (ust. 109).

Zjawiskami, zachodzgcemi w atmosferze ziemskiej, zajmuje sie
specjalna nauka, zwana meteorologjg. Na zjawiska astronomiczne atmo-
sfera wptywa w sposob dwojaki, mianowicie przez pochtanianie i zata-
mywanie Swiatla.

Pochtanianie, czyli absorbcja atmosferyczna, objawia sie w ten spo-
sob, iz od ciat niebieskich do oczu obserwatora dochodzg nie wszystkie
promienie, ktére one wysylaja w kierunku obserwatora, ale tylko pewna
wieksza lub mniejsza cze$¢, gdy reszta zatrzymang zostaje przez atmo-
sfere. Znaczy to, ze atmosfera nie jest zupelnie przezroczysta, co wogole
0 wszystkich ciatach da sie powiedzie¢. Absorbcja, powodowana przez
atmosfere, jest dwojaka: szczeg6Olna czyli selektywna i ogdlna. Pierwsza
dotyczy promieni okreslonych diugosci fali i charakteryzuje ciala, z kto-
rych atmosfera sie sktada. Bedzie o niej mowa poOzniej (ust. 90). Ab-
sorbcja ogoélna obejmuje promienie wszystkich diugosci fali i o niegj
mozna powiedzie¢, ze ilos¢ pochtanianych promieni znajduje sie w od-
wrotnym stosunku do diugosci fali Swiatta. Najsilniej wiec pochtaniane
sg promienie niebieskie, najmniej czerwone.

Oczywiscie absorbcja jest tern silniejsza, im wieksza droge pro-
mien przebywa w atmosferze, droga za$ ta zalezna jest od wysokosci
gwiazdy nad poziomem. Wyjasnia to ryc. 46. Promien, idacy od gwiazdy

G, znajdujacej sie w zenicie ob-
serwatora A, przebiega w atmo-
sferze tylko droge AB, gdy pro-
mien GiA od gwiazdy Gi, znaj-
dujacej sienahoryzoncie, przebiega
w atmosferze droge znacznie diuz-
szg BiA. tatwo obliczy¢, ze gdy
przyjmiemy 80 km. jako wysokos¢
atmosfery, to ta ostatnia droga
okoto 12 razy jest dtuzsza od
pierwszej.

Z pomiarow fotometrycznych
wyplywa, ze spétczynnik absorbcji
atmosferycznej wynosi 0.16. Jest

to ilos¢ Swiatla, ktérg pochtania atmosfera przy normalnem cisnieniu
i temperaturze 0° C, gdy promienie padajg pionowo. Utamek 0.84, ozna-
czajacy, jaka czes¢ padajacych pionowo promieni atmosfera przepuszcza,
nazywa sie spotczynniklomtransmisji. Naturalnie wobec tego, ze naj-
silniejsza absorbcje powoduja najnizsze warstwy, absorbcja nie wzrasta
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proporcjonalnie do dtugosci drogi promienia w atmosferze, lecz znacznie
wolniej.

Skutkiem absorbcji w bliskosci horyzontu moga by¢ widziane
tylko najjasniejsze gwiazdy i to tylko wtedy, gdy powietrze jest bardzo
czyste. Bardzo wyraznie wptyw absorbcji wystepuje u stonca, na ktore
swobodnie patrze¢ mozna gotem okiem, gdy znajduje sie blisko hory-
zontu. Czerwona barwa storica w czasie wschodu i zachodu jest skut-
kiem wyzej wspomnianego silniejszego pochtaniania promieni o krétszej
fali, gdy diugofaliste promienie czerwone przechodza przez atmosfere
bez znacznego ostabienia.

69. Refrakcja. Zatamywanie promieni Swiatla przez atmosfere po-
woduje zjawisko, zwane refrakcjg astronomiczng. Objawia sie ona
w sposOb nastepujacy. Pro-
mien GN (ryc. 47), idacy od
pewnej gwiazdy, w punkcie N
spotyka atmosfere i zatamuje
sie tak, iz kat zatamania ANC
jest mniejszy od kata podania
GNB. Skutkiem tego przycho-
dzi on w kierunku NA do
obserwatora w A, i ten widzi
gwiazde w kierunku AGi, za-
miast w kierunku AG | NG,

w ktérym gwiazda w istocie

sie znajduje. Skutkiem refrakcji

gwiazda ma wiec mniejszg po-

zorng odlegtos¢  zenitalng

ZAGK = Zi, zamiast wiekszej

prawdziwej odlegtosci zenital-

nej ZAG —z. Wplyw refrakcji astronomicznej ginie catkowicie w zeni-
cie, a wzrasta wraz z odlegtoscig zenitalna.

Poniewaz gesto$¢ atmosfery w rozmaitych warstwach jest rézna
i wzrasta od gdérnych warstw do dolnych w sposob ciagly, wiec droga,
przebywana przez promien w atmosferze, jest linjg krzywa, ktorej dokta-
dne poznanie jest gtdbwnem zagadnieniem teorji refrakcji astronomicznej.

W celu obliczenia wptywu refrakcji astronomicznej w przyblizeniu
wystarcza wzér nastepujacy:

IR = 60".15 197  .coooereererrereseesesseseseeeeeen (20)

Spoélczynnik 60"15 nazywa sie stalg refrakcji. Poniewaz spot-
czynnik zatamania atmosfery zalezny jest od jej gestosci, ktora zndw
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zmienia sie wraz z temperaturg i cisnieniem atmosfery, wiec do obli-
czonej z powyzszego wzoru refrakcji $redniej nalezy jeszcze dodac po-
prawke na cisnienie i temperature. Tak dla sredniej refrakcji, jak i dla
poprawek istniejg tablice, ktore czynig rachunek zbytecznym.

Najsilniejszym jest wptyw refrakcji na horyzoncie, gdzie odchy-
lenie ku zenitowi wynosi blisko 37'. Wskutek tego gwiazdy wczesniej
wschodzg i pOzniej zachodzg, nizby to czynity, gdyby nie byto refrakciji.
Promienie storica tak samo, jak promienie gwiazd, podlegaja refrakcji;
pocigga to za sobg przedtuzenie dnia, ktére u nas wynosi okoto dwdch
minut, w strefie biegunowej jednakze, gdzie stonce przez szereg dni
pozostaje nad poziomem, wynosi¢ moze wiecej niz dzien, a na samych
biegunach refrakcja skraca noc biegunowg o cate 3 dni.

Whplyw refrakcji u poziomu wystepuje wybitnie w zmianie okragtej
tarczy stonca na owalng. Poniewaz dolny brzeg, jako blizszy horyzontu,
podlega silniejszej refrakcji, niz gorny, wiec Srednica pionowa tarczy
stonecznej jest o calg te rdznice, wynoszacg 6', skrocona, gdy Srednica
pozioma nie zmienia swej dtugosci.

ROZDZIAL IX.

Zacmienia.

70. Przyczyna za¢mien. Saros. Zacmienia stonica i ksiezyca na-
lezg do zjawisk, znanych juz w najdawniejszych czasach. Polegajg one
na tern, ze na stofnce albo tez na ksiezyc, znajdujgcy sie w petni,
w pewnej chwili nasuwa sie ciefi, ograniczony tukiem kotowym, ktory
pokrywa niekiedy stonce lub ksiezyc w catosci, czesciej zas tylko
pewng ich Cze$¢, a po pewnym czasie znowu ustepuje. Zaleznie od
tego, czy pograzenie w cieniu jest zupetne, czy tez nie, za¢mienia na-
zywajg sie catkowitemi lub czesciowemu

Zacmienia ksiezyca zachodzg tylko w czasie petni, za¢mienia storica
tylko w czasie nowiu. Juz te dwie okolicznosci wskazujg na to, iz istnieje
Scista zaleznos¢ pomiedzy zaé¢mieniami a wzglednem potozeniem storica,
ksiezyca i ziemi. Dalsze spostrzezenia stwierdzily, ze zaémienia — czy
to stonca, czy ksiezyca — zachodzg tylko wtedy, gdy ksiezyc znajduje
sie w bliskosci jednego ze zwoich weztow, t. j. w bliskosci ekliptyki,
albo tez w samej ptaszczyznie ekliptyki. Ze za$ w czasie za¢mien jest
tez zawsze now lub petnia, t. j. ksiezyc znajduje sie w potgczeniu lub
w opozycji ze storncem, wiec wynika stad, ze w czasie zaémien S$rodki
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stonca ziemi i ksiezyca lezg na jednej linji prostej Scisle, albo przy-
najmniej w przyblizeniu.

Spostrzezenia te catkowicie wyjasniajg przyczyne za¢mien. Niechaj
beda (ryc. 48) T, K i S ziemia, ksiezyc i stonce na jednej linji prostej.
W potozeniu (I) ksiezyc K znajduje sie dla ziemi w potgczeniu ze ston-
cem, a wiec jest ndéw, a ze znajduje sie on w tym samym kierunku
co S, wiec zastania sobg storice: zachodzi zaémienie storica. W poto-
zeniu (Il) ksiezyc znajduje sie w opozycji ze storicem, jest wiec peknia.
Ale miedzy ksiezycem a stoncem znajduje sie ziemia, kt6ra nie do-
puszcza promieni stonecznych do ksiezyca: zachodzi wiec zaémienie
ksiezyca.

Gdyby droga ksiezyca przypadata w plaszczyznie ekliptyki, to
w czasie kazdego nowiu zachodzitoby zaémienie stonca, a w czasie
kazdej petni zaémienie ksiezyca. Ze za$ droga ksiezyca jest wzgledem
ekliptyki nachylona, a néw i pelnia mogg przypada¢ we wszystkich
czeSciach drogi, wiec zazwyczaj w czasie nowiu i petni ziemia, ksiezyc
i stonce nie lezg na jednej linji prostej. Jednakze istnieje okres, po
ktérym dana faza ksiezyca zachodzi znowu w danej odlegtosci ksiezyca
od wezla.

Przypusémy, ze w pewnej epoce petnia ksiezyca zaszta w czasie przej-
Scia ksiezyca przez wezet wstepujacy. Nastepne wiec przejscie ksiezyca
przez wezet zaszto po uplywie

miesigca smoczego od tej chwili, T K

majacego 27.212 dni (ust. 38) na- ) )
stepna zas petnia zaszta po upty- T c
wie miesigca synodycznego, ma- s e (m

jacego 29.531 dni (ust. 40);

petnia ta przypadia wiec

w 2.319 dni po przejsciu ksiezyca przez wezet wstepujacy. W kazdym
nastepnym miesigcu petnia przypada¢ bedzie w coraz wiekszej odle-
glosci od wezta. Pelnia w czasie przejécia ksiezyca przez wezet wste-
pujacy zajs$¢ moze dopiero po takim okresie czasu, w ktorym miesci
sie catkowita liczba miesiecy smoczych oraz miesiecy synodycznych.
tatwo sie przekonaé, ze 242 miesigce smocze réwnajg sie prawie Scisle
223 miesigcom synodycznym, a wiec 223-cia zkolei petnia przypadnie
na 242-gie zkolei przejscie ksiezyca przez wezet.

Okres wyzej przytoczony, wynoszacy 6585 dni, czyli 18 lat 11 dni»_
znany juz byt starozytnym Babilonczykom, ktérzy mu tez nadali nazwe
saros. Znajac ten cykl oraz date jakiego$ zaémienia, mozna wyznaczy¢
wszystkie tej dacie odpowiadajace inne zacmienia, dodajac do owej
daty lub odejmujac od niej wielokrotnos¢ sarosu. Na podstawie tych
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okres6w juz w bardzo odlegtej starozytnosci kaptani chaldejscy prze-
powiadali za¢mienia ksiezyca i stonca.

71. Zac¢mienia ksiezyca. Zacmienia ksiezyca, jak to byto powie-
dziane, zachodzg wtedy, gdy ksiezyc znajduje sie na przedtuzeniu linji
prostej, taczacej $rodek stonca ze Srodkiem ziemi, lub tez blisko tej
linji. Blizsze szczegOly zjawiska wyptywajg z ryciny 49. Niech bedzie S
Srodek stonica, T $rodek ziemi. Styczne zewnetrzne AB i AiBi do po-
wierzchni storica i ziemi okresSlajg stozek pelnego cienia BEBj poza
ziemia; z punktow, lezacych wewnatrz tego stozka, tarcza stoneczna
widziana by¢ nie moze, ani tez promienie stofica do tego stozka prze-
nikng¢ nie moga.

Prowadzac styczne wewnetrzne CD i CjDi, okreslamy stozek
pétcienia HJEH. Z punktéw, wewnatrz tego stozka zawartych, a leza-
cych poza ziemig i nazewnatrz stozka pelnego cienia, widziana byc¢
moze tylko cze$¢ tarczy stonecznej, to znaczy, ze i od storica do da-
nego punktu wewnatrz tego stozka przenikajg tylko promienie tej czesci
tarczy, ktéra z tego punktu widziana by¢ moze. OSwietlenie wiec
przedmiotow w stozku pofcienia jest tern stabsze, im blizej sie one
znajdujg granic jego, okreslonych przez tworzace HD i HiDi. Gdy
ksiezyc pograza sie w stozku poicienia, jasnos¢ jego prawie sie nie
zmniejsza, dostrzegalne zaémienie ksiezyca zachodzi dopiero woweczas,
gdy pograzy sie on w stozku petnego cienia. Wobec tego stozkiem
poéicienia ziemi nie mamy potrzeby sie zajmowac.

Aby ksiezyc mogt ulec zaémieniu przez pograzenie sie w stozku
petnego cienia, musi odlegtos¢ jego od ziemi by¢ mniejsza, anizeli wy-
sokos$¢ stozka TE. Wysokos¢ te tatwo wyznaczyc.

Poprowadzmy promienie stonca i ziemi AS i BT, przechodzace
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przez punkty A i B, wiec prostopadite do stycznej EA, oraz prostg TG,
réwnolegta do EA.
Z trojkata ASE mamy:

ET : TS = AG : GS,

Podstawiajac tu
(ust. 67) oraz AG =1,
GS =109.5 (ust. 86),
otrzymujemy

ET = 216.1.

Jest to $rednia odle-
gtosc wierzchotka
stozka petnego cienia
od $rodka ziemi, wy-
razona w promieniach
réwnika ziemskiego.

Odlegtos¢ ksie-
zyca od ziemi wynosi
$rednio ~-60,3  (ustep
67); widzimy wiec, ze
ksiezyc moze sie po-
grazy¢ w stozku pet-
nego cienia, o ile
$rednica jego nie jest wieksza od Srednicy kota, wedtlug ktérego
stozek cienia przecina ptaszczyzne, poprowadzong prostopadle do jego
osi, w odlegtosci ksiezyca od ziemi. Aby sie dowiedzie¢, jak wielkg
jest ta Srednica, poprowadzmy w odlegtosci TO = 60.3 od $rodka
ziemi ptaszczyzne, prostopadiy do osi stozka ET. Plaszczyzna ta przetnie
sie z powierzchnig stozka pelnego cienia wediug kota o promieniu
KO =u i jest

EO ET—OT _ 155.8
ET — ET 216.1

Poniewaz promien ksiezyca réwna sie tylko 0.27 (ust. 97), wiec
ksiezyc moze sie catkowicie pograzy¢ w cieniu i nawet dtuzszy czas
w nim przebywaé. Niechaj na rycinie 50 koto o S$rednicy AB przed-
stawia przeciecie stozka cienia ziemi ptaszczyzng, prostopadig do jego
osi, w odlegtosci ksiezyca od ziemi. Srednica AB tego kofa niechaj
przypada w plaszczyznie ekliptyki, a prosta Kj~.-.Ks niechaj wyobraza
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droge srodka ksiezyca, ktorej czesc, jak to widzimy na rycinie, przypada
w granicach kola cienia. Poniewaz promien ksiezyca jest znacznie
mniejszy od promienia kota cienia, wiec ksiezyc moze sie pograzy¢
w cieniu, chociaz nie znajduje sie on $cisle na ekliptyce. Jeszcze w po-
tozeniu K', gdyby ksiezyc w biegu swoim tylko stykat sie wewnetrznie
z kotem cienia, zaémienie bytoby catkowite, aczkolwiek w tym wypadku
trwatoby tylko jedng chwile. Jest to zatem potozenie graniczne dla za-
¢mienia catkowitego. Granicznem za$ potozeniem ksiezyca dla czescio-
wego zaémienia jest punkt K", gdy ksiezyc w swej drodze styka sie
zewnetrznie z kotem cienia.

Widzimy wiec, ze chociaz ksiezyc nie musi znajdowac sie doktadnie
w jednym z weztéw swej drogi, aby za¢mienie ksiezyca bylo mozliwe,
to wszakze musi sie znajdowaé tak blisko ktorego$ z nich, aby jego
odlegtos¢ od s$rodka cienia w chwili najwiekszego zblizenia sie do tego
srodka byta mniejsza, niz roznica ON—NKI promienia cienia i pro-
mienia ksiezyca, jezeli zaémienie ma by¢ catkowite, a mniejsza od sumy
ON + NK" tych promieni, jezeli ma zaj$¢ zacmienie czeSciowe. Uwzgled-
niajac elementy drogi ziemi i drogi ksiezyca, mozna obliczy¢, ze je-
zeli w czasie petni odlegtos¢ ksiezyca od wezla jest mniejsza niz 4°5/,
to zajs¢ musi catkowite zaCmienie ksiezyca, ale zajs$¢ moze jeszcze na-
wet przy odlegtosci 5° 29': zalezy to od wielkosci promienia kota cienia
w odlegtosci ksiezyca od ziemi, ktéra zmienia sie wraz z odlegtoscig
ziemi od stonca i ksiezyca od ziemi. Jezeli odlegtos¢ ksiezyca od
wezta jest w czasie pelni mniejsza niz*9°_10i, to musi zaj$¢ przynaj-
mniej czeSciowe zaCmienie ksiezyca, ale zamienie czeSciowe mozliwe
jest jeszcze i w wiekszych odlegtosciach ksiezyca od wezta, az do od-
leglosci 12°32'. Gdy odlegtos¢ od wezta jest wieksza niz 12°32', za-
¢mienie ksiezyca jest juz niemozliwe.

Czas trwania zaémienia jest oczywiscie tern dbuzszy, im ksiezyc
jest blizej wezta, gdyz Tein wiekszg cieciwe przebiega S$rodek ksiezyca
wewnatrz kota cienia. Jezeli wezet znajduje sie w samym sSrodku kota
cienia, to ksiezyc przebiega S$rednice tego kota; za¢mienie w tym przy-
padku nazywa sie centralnem i trwa najdluzej. Trwanie zaémienia cen-
tralnego moze dochodzi¢ do trzech godzin.

Gdy ksiezyc przebiega droge to poczatkiem zaémienia
ksiezyca jest chwila, w ktérej on styka sie ze stozkiem cienia ziem-
skiego, wchodzac do niego, koncem za$ chwila takiegoz zetkniecia
przy wyjsciu z cienia. Ki i K6 przedstawiajg potozenia ksiezyca w cza-
sie poczatku i konca za¢mienia; podobnie K? i K4 sg to potozenia
ksiezyca w czasie poczatku i konca catkowitosci zaCmienia, a K3 —
w czasie $rodka zaémienia, czyli najwiekszej jazy.
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Zacmienie ksiezyca jest oczywiscie zjawiskiem, ktOre zaczyna sie
i konczy jednoczesnie dla wszystkich punktéw powierzchni ziemi. Jest
ono tez widzialne jednoczes$nie wszedzie tam, gdzie w czasie zaémienia
ksiezyc znajduje sie nad poziomem.

W czasie za¢mienia ksiezyc nigdy catkowicie nie znika, lecz wy-
daje sie przykrytym ciemnym gestym woalem, a posiada zazwyczaj
barwe brudno-czerwong. Ze ksiezyc, pograzony w stozku petnego cienia
ziemskiego, przeciez otrzymuje jeszcze promienie stoneczne, jest to
skutkiem refrakcji promieni stonecznych w atmosferze ziemskiei, ktore
po zatamaniu przenikajg do stozka cienia i oSwietlajg ksiezyc. A po-
niewaz przez atmosfere przechodza przewaznie tylko promienie czer-
wone, gdy bardziej famliwe zostaja przez atmosfere pochtoniete (ust. 68),
wiec tez zaémiony ksiezyc wydaje sie czerwonawym.

Ryc. 51.

72. Zacmienia stonica catkowite, czesciowe i pierscieniowe.
Zaémienia stonca zachodzg wowczas, gdy ksiezyc, widziany z ziemi,
przypada w tym samym kierunku, co storice, t. j. gdy zastania stonce.
Niechaj na ryc. 51 oznacza S $rodek storica, T $rodek ziemi, a na
prostej TS, taczacej ziemie i stonce, w punkcie K niechaj sie znajduje
ksiezyc. Poprowadzmy styczne zewnetrzne do ksiezyca i stofica AB
i AyBi, oraz wewnetrzne CDi iCjD; pierwsze okreslaja stozek petnego
cienia, rzucanego przez ksiezyc, BEBy, drugie — stozek péicienia ajEibj.
Z punktéw, zawartych wewnatrz pierwszego stozka, storice wecale nie
jest widzialne, zachodzi tam wiec catkowite zaémienie stonca; z punk-
tow zas, wewnatrz drugiego stozka lezacych, widzialna jest tylko czes¢
stonca, zachodzi wiec dla tych punktéw czeSciowe zacmienie stonca.

Z ryciny widzimy, ze ziemia w stozku pelnego cienia pomiescié
sie nie moze, gdyz promien jej jest blisko 4 razy wiekszy od promienia
ksiezyca, ktory wynosi 0.27. Za¢mienie catkowite storica nie moze wiec
by¢ nigdy widzialne na catej tej potkuli, ktéra ma storice nad pozio-
mem, jak to zachodzi przy za¢mieniu ksiezyca. Natomiast na nie-
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wielkiej czesci powierzchni ziemi moze zajs¢ zacmienie catkowite stonica,
jezeli stozek pelnego cienia dosiega powierzchni ziemi; mianowicie za-
¢mienie jest catkowite wewnatrz kota ab, wedlug ktérego powierzchnia
stozka cienia przecina sie z powierzchnig ziemi. Odlegtos¢ KE wierzchotka
stozka cienia od ksiezyca tatwo wyznaczy¢ sposobem tym samym, co
w przypadku stozka cienia ziemskiego. Oznaczajagc promien stonca
przez R, promien ksiezyca przez k, a odlegtos¢ stonca od ksiezyca
przez d, mamy

Podstawiajac k = 0.27, d = 23439 — 60.3, otrzymujemy KE = 583..
jako $rednig odlegtos¢ wierzchotka stozka cienia od Srodka ksiezyca.

Ryc. 52.

Poniewaz odlegtos¢ srodkow ziemi i ksiezyca wynosi $rednio 60.3,
a zatem odlegto$¢ powierzchni ziemi od $rodka ksiezyca wynosi 59.3,
wiec KE < KO. Gdy wiec ksiezyc i stonce znajdujg sie w Sredniej
odlegtosci od ziemi, stozek cienia ksiezyca nie dosiega powierzchni
ziemi. Ale wysokos$¢ stozka KE jest zmienna, jak wyplywa ze wzoru
na KE, jest ona tern wieksza, im wigksza jest odlegtos¢ ksiezyca od
stonca. Z drugiej strony jednakze nawet przy mniejszej wysokosci stozek
cienia moze dosiegng¢ powierzchni ziemi, jezeli odlegtos¢ ksiezyca od
ziemi KT jest mniejsza od $redniej.

Zacmienie oczywiscie obejmuje tem wiegkszy obszar, im dalej sto-
zek cienia siega poza powierzchnie ziemi. Ale ksiezyc moze oddalac¢
sie od ziemi na odlegtos¢ 66'(ust. 62) promieni ziemskich; wtedy sto-
zek pelnego cienia nie dosiega ziemi, nawet gdy wysoko$¢ jego jest
najwieksza i gdy noéw przypada w chwili przejScia ksiezyca przez we-
zel. Przedluzajgc w przypadku, gdy stozek nie dosiega powierzchni
ziemi, stozek ten do przecigcia sie z powierzchnig ziemi, widzimy
(ryc. 52), ze z punktéw, wewnatrz tego przedtuzonego stozka zawar-
tych (np. z N), ksiezyc widzialny jest jako rzut na tarcze stoneczna,
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ktérej jednakze catkowicie nie pokrywa, pozostawiajac niezastoniety
czesC zewnetrzng tarczy. Takie zaémienie nazywa sie pierscieniowem ;
widzialne ono jest na powierzchni ziemi we wszystkich punktach, ogra-
niczonych kotem a'b'.

Punkty, zawarte wewnatrz stozka poéicienia, a lezace nazewnatrz
stozka pelnego cienia i jego przedtuzenia, majg za¢mienie stohca cze-
Sciowe. tatwo obliczyé, ze w odlegtosci ziemi od ksiezyca promien
stozka pofcienia réwna sie zaledwie 1/4 czeSci promienia ziemskiego,
ze wiec zawsze tylko cze$¢ potkuli, zwréoconej ku storicu, moze znajdo-
wac sie w stozku poicienia, a wiec tez mie¢ zaCmienie czeSciowe.

73. Czestos¢ zacmien stonca i ksiezyca. Skutkiem obrotu ziemi
dokota osi coraz inna czes¢ powierzchni ziemi spotyka sie ze stozkami
cienia ksiezyca, a wrazenie otrzymuje sie takie, ze cien przebiega po
powierzchni ziemi z zachodu na wschéd. W ten spos6b zac¢mienia stonca
przebiegajag na powierzchni ziemi pasami. Szerszy znacznie pas poOicie-
nia obejmuje te punkty, dla ktorych zacmienie jest czesciowe, wezszy
zas, zaledwie na kilka lub kilkadziesigt km, szeroki pas petnego cienia,
zajmuje mniej wiecej Srodek pasa poicienia i obejmuje te czes¢ po-
wierzchni ziemi, na ktorej zaémienie jest catkowite. Zaémienie rozpo-
czyna sie kolejno w coraz bardziej na wschod potozonych punktach
tego pasa.

Podobnie jak za¢mienia ksiezyca, zaémienia stofica zachodzi¢ moga
takze wowczas, gdy ksiezyc w czasie nowiu nie znajduje sie Scisle
w wezle; wystarczy, gdy znajduje sie on w pewnej niezbyt wielkigj
odleglosci_od wezta. Graniczne bowiem potozenie ksiezyca nazewnatrz
ekliptyki, przy ktérem za¢mienie catkowite przestaje by¢é mozliwem, jest
to, gdy stozek peinego cienia ksiezyca jest styczny do powierzchni
ziemi. Graniczne za$ potozenie dla zaémienia czeSciowego zachodzi
wtedy, gdy stozek polcienia jest styczny do powierzchni ziemi. Dwa
te krancowe potozenia ksiezyca przedstawione sg przez Ki i K2 na
ryc. 53. Prosta TS, #gczaca S$rodek ziemi ze Srodkiem stonca, lezy
w ekliptyce, a wiec odcinki Ki K i K2 K przedstawiajg krancowe dla
za¢mien stonca odlegtosci ksiezyca od ekliptyki.

Znajac odlegtos¢ ksiezyca od ziemi i ziemi od storica, oraz roz-
miary stonca, ziemi i ksiezyca, mozna obliczy¢, w jakich odlegtosciach
od weztow owe krancowe odlegtosci ksiezyca od ekliptyki zachodza.
Sg to oczywiscie ilosci zmienne wobec zmiennej odlegtosci ksiezyca
i stonca od ziemi. Z rachunkéw wynika, ze zaémienie stonca catkowite
lub pierscieniowe zajs¢ musi, gdy w czasie nowiu odlegtos¢ ksiezyca
od jednego z weztdw jest mniejsza niz 9° 43', ale zaj$¢ jeszcze moze,
gdy odlegtos¢ od wezia nie przekracza 12° 18'. Za¢mienie storica cze-
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Sciowe zachodzi zawsze, gdy w czasie nowiu odlegtos¢ od jednego

z weztdw jest mniejsza niz 14° 51z, ale zaj$¢ jeszcze moze przy odleg-

tosci 18° 43'. Gdy odlegtos¢ ksiezyca od wezta przekracza 18° 43', za-
¢mienie storica jest juz niemozliwe.

Z poréwnania

liczb powyzszych z

odpowiedniemi licz-

bami, odnoszacemi

sie do zaémien

ksiezyca (ust. 71),

widzimy, Ze ostatnie

sg mniejsze. Ponie-

waz najwieksza od-

legto$¢ od wezla, w

ktorej zajs¢ moze

zaémienie ksiezyca,

Ryc. 53. wynosi tylko 12° 32",

a zaémienie stonca

zajs¢ moze jeszcze w odlegtosci 18° 43', wiec zacmienia stonca zdarzajg sie

dany okres czasu przypadajg 3 za¢mienia stonca, a tylko 2 zaémienia
ksiezyca.

Liczby te wszakze odnoszg sie do kuli ziemskiej, jako catosci.
Dla danego punktu na powierzchni ziemi za¢mienie ksiezyca jest zja-
wiskiem o wiele czestszem, niz zaémienie stonca, poniewaz widzialne
ono jest zawsze na calej tej potkuli, ktéra ma ksiezyc nad poziomem,;
za¢mienie storica natomiast zawsze obejmuje tylko stosunkowo waski
pas, a tylko w bardzo waskiej $Srodkowej strefie tego pasa zacmienie
bywa catkowite.

74. Znaczenie za¢mien stonca dla poznania przyrody stonca.
Catkowite za¢mienia stonica trwajg zazwyczaj bardzo krétko, a w wa-
runkach najdogodniejszych trwanie nie przekracza 7 minut. Sprawiajg
one na widzach potezne wrazenie, gdy zamiast stonca zawisa na skle-
pieniu niebieskiem ciemna tarcza ksiezyca.

Pomimo to ciemno$¢ w czasie zacmienia nie jest zupetna, gdyz
poza brzegami tarczy ksiezyca ukazujg sie utwory stoneczne, w zwy-
ktych warunkach niewidzialne z powodu ich stosunkowo matej jasnosci
w poréwnaniu z tarczg stoneczna i oswietlonem tlem nieba, mianowi-
cie t. zw. protuberancje i korona stoneczna (ust. 90—92). Ryc. 54
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przedstawia zaémienie stonca d. 8 sierpnia 1896 r. wedtug zdjecia fo-
tograficznego wykonanego przez Hanskiego.

Obserwacje catkowitych zaémienn storica majg wazne znaczenie
w badaniach budowy stonica. Dzieki za¢mieniom jedynie dowiedziano
sie wogole o istnieniu korony stonecznej i protuberancji; gdy wszakze
protuberancje pézniej nauczono sie obserwowa¢ w czasie dowolnym,
korona pozostata dotychczas zjawiskiem, widzialnem tylko w czasie za-
¢mien. Caly szereg zagadnien z dziedziny przyrody storica oczekuje
rozwigzania, ktdre moze by¢ osiggniete tylko przez obserwacje cal-
kowitych zaémien storica, o czem obszerniej bedzie mowa w roz-

Ryc. 54.

dziale XI. Dlatego to nieliczne chwile catkowitych zacmieh stonca
sg nadzwyczaj cenne i uczeni nie szczedza ofiar, aby te chwile
z pozytkiem wyzyska¢. Do najdalszych zakatkow ziemi, jezeli tylko do-
step do nich jest mozliwy i warunki obserwacji wydajg sie dogodnemi,
udajg sie ekspedycje naukowe, a olbrzymi materjat obserwacyjny, ze-
brany dotad w czasie zacmien, Swiadczy najlepiej, jak pozytecznemi dla
nauki byly poniesione trudy.

75. Zjawiska, pokrewne zaémieniom. Prdcz za¢mien stonca i ksie-
zyca istnieje szereg zjawisk, z natury swojej do tych zjawisk zblizo-
nych. Naleza do nich przedewszystkiem przejscia planet dolnych, Mer-
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kurego i Wenery, przed tarczg stoneczna. Przejscia te zachodzg woéw-
czas, gdy planety te w czasie dolnego potgczenia ze storicem znajdujg
sie w jednym z weztéw swych drog lub tez w ich bliskosci. Zjawiska
te powtarzajg sie okresowo, mianowicie przejscia Merkurego dos¢ cze-
sto, bo przecieciowo 13 razy na 100 lat, przejscia zas Wenery tylko
4 razy w ciggu 243 lat, w odstepach 8, 100”a, 8 i 1211/2 lat. Przej-
Scia Wenery, jak widzieliSmy (ust. 67), obserwuje sie w celu wyznacze-
nia paralaksy stonca.

Dalej, do zjawisk pokrewnych zaémieniom nalezg zakrycia gwiazd
lub planet przez ksiezyc, oraz zakrycia gwiazd przez planety. Obser-
wacje zakry¢ gwiazd przez ksiezyc czynione sg gtownie w celu wy-
znaczenia dtugosci geograficznej miejsc obserwacji, albo tez w celu
doktadnego pomiaru promienia ksiezyca. Précz tego wszystkie wspo-
mniane zjawiska majg znaczenie w badaniach atmosfer planet i ksiezyca.

Procz zaémien naszego ksiezyca obserwowa¢ mozna jeszcze za-
¢mienia ksiezycéw innych planet, mianowicie ksiezycéw Jowisza i Sa-
turna. Za¢mienia ksiezycow Jowisza sa zjawiskami bardzo czestemi, po-
niewaz stozek cienia Jowisza, jako najwiekszej planety ukfadu, jest
bardzo dtugi i ksiezyce jego w czasie kazdego widzianego z nich po-
taczenia Jowisza ze storicem ulegajg zaémieniu. Sg to zjawiska, zacho-
dzace jednoczesnie dla wszystkich punktoéw ziemi, z ktérych je obser-
wowa¢ mozna, i dlatego nadajg sie do wyznaczania réznicy dtugosci
geograficznej miejsc obserwaciji.

ROZDZIAL X.

Gwiazdy state.

76. Odlegtos¢ gwiazd. Uktad stoneczny tworzy pewng catosé,
ktorej oddzielne czesci zwigzane sg ze sobg sitg cigzenia powszechnego.
Poniewaz ziemia stanowi jedng z bryt tego uktadu, wiec ruchy wiasne
czy tez paralaktyczne innych ciat uktadu sg z tatwoscia z niej dostrze-
galne, one tez przedewszystkiem byly przedmiotem badan astronomi-
cznych. Wielu wiekéw wszakze byto potrzeba, aby dojs¢ do pojecia
uktadu stonecznego, wyznaczy¢é w nim stanowisko ziemi oraz innych
cial, a wreszcie pozna¢ prawa, rzadzace ruchami w tym ukladzie.
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Dopiero znajagc ruch ziemi, mozna byto na podstawie znikomosci
paralaksy rocznej (ust. 31) gwiazd zdoby¢ pewne pojecie o ich odlegtosciach
i przekona¢ sie, jak drobnemi sg rozmiary naszego ukladu w stosunku
do tych odlegtosci, aczkolwiek dlugos¢ srednicy drogi najodleglejszej
planety Neptuna wynosi blisko 9 miljardéw kilometréw.

Podobnie, jak podstawg pomiaru odlegtosci ciat naszego uktadu
planetarnego jest paralaksa dzienna (ust. 66), tak podstawg wyznacza-
nia odlegtosci gwiazd jest paralaksa roczna, t. j. kat, pod ktérym z odle-
glosci gwiazdy widzialna jest jednostka planetarna. Gdy przez n ozna-
czymy paralakse roczng gwiazdy, a przez z/ odlegtos¢ jej, wyrazong
w jednostkach planetarnych, to pomiedzy « a z7 zachodzi zwigzek taki
sam, jak pomiedzy paralaksg dzienng a odlegtoscia, wyrazong w promie-
niach réwnika ziemskiego. Wyraza go wzor (19)

z/ — cosecn.
Poniewaz n jest bardzo matym katem, wiec mozna zawsze przyjaé

sinfi =nsin 1" n
o 206265
a wiec tez
1 206265
Z1 — COSEC N — —~--- ———-—-mmen .
sinn n

Widzimy stad, ze gdyby paralaksa roczna gwiazdy wynosita 1", to
gwiazda ta bylaby odlegtg od nas o 206265 jednostek planetarnych.
W rzeczywistosci tak wielkiej paralaksy nie posiada zadna gwiazda.
Najwiekszg paralakse znang posiada gwiazda poétkuli potudniowej a Cen-

taura, mianowicie 0".75. Odlegtosc jej wynosi wiec z/= = 275000

j- pl. Stosowane obecnie metody i $rodki obserwacji pozwalajg jeszcze wyzna-
czy¢ paralakse roczna, gdy wynosi ona co najmniej 02/.02; pomimo to gwiazd,
ktérych paralakse przez pomiar bezposredni stwierdzi¢ zdotano, jest za-
ledwie kilkaset.

W celu unikniecia wielkich liczb odlegtosci gwiazd wyrazamy
w wiekszych jednostkach, anizeli jednostka planetarna, mianowicie w la-
tach Swiatla. Rokiem s$wiatta nazywamy droge, ktérg swiatto przebiega
w ciagu roku. Znajac dtugosé roku w sekundach i predkos¢ Swiatla, tatwo
obliczy¢, ze rok Swiatta rowna sie 63308 jedn. pl. Odlegtos¢ gwiazdy a Cen-
taura wynosi wiec 4.3 lat Swiatla, a najdalsze gwiazdy, ktérych paralakse
jeszcze wymierzy¢ mozna, znajdujg sie w odlegtosci 160 lat Swiatta.

Do najblizszych gwiazd, procz a Centaura, naleza: Syrjusz, Pro-
cjon, e Erydanu, t Wieloryba, 61 tabedzia, e Indusa, Atair. Paralaksy
ich majg odpowiednio warto$¢: 0".38, 0".33, 0".32, 0".31, 0".30,
0".25 i 0".23, a odlegtosci 8.7, 10, 10.3, 10.7, 11, 13.2, 14.3 lat

Kosmografja. 8
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Swiatta. Inne gwiazdy majg paralaksy mniejsze niz O".20, a wiec odle-
gtos¢ wiekszg niz 16 lat Swiatla.

Odlegtos¢ gwiazd w ogolnosci jest znacznie wieksza, niz 160 lat
Swiatta, i wynosi setki, tysigce i dziesigtki tysiecy lat swiatta. Caly nasz
uktad planetarny, gdyby mégt by¢ widziany z gwiazd, wydawatby sie
drobiazgiem mniejszym, anizeli ktorakolwiek z planet dla obserwatora
ziemskiego. Oczywiscie z tak wielkich odlegtosci tylko ciata, posiada-
jace wiasne Swiatto, widziane by¢ mogg, z cial naszego ukladu
widziane mogtoby by¢ tylko stonce — i to w tej samej postaci,
w jakiej my widzimy gwiazdy, t. j. tez jako gwiazda. Stad odwro-
tnie wnioskowa¢ mozemy, ze gwiazdy sg to bryly, Swiecace wia-
snem Swiattem, z natury swej i rozmiarow podobne do stonca, ze sg to,
jednem stowem, odlegte stonca. Jezeli dokota tych stonc kraza bryty
ciemne, podobne do planet naszego uktadu, co jest mozliwe, to do-
strzec ich nie jesteSmy w stanie.

77. Migotanie gwiazd. lIradjacja. Gwiazdy mozna odrozni¢ od
wiekszych planet juz na podstawie ich zywego, w bliskosci horyzontu
silnie migocacego $wiatta, gdy Swiatto planet jest zawsze réwne i spo-
kojne. Przyczyng tego migotania czyli scintilacji gwiazd jest atmosfera
ziemska, w ktoérej promienie rozszczepiajg sie i podlegajg interferenciji.
Interferencji tej podlega tylko $wiatlo gwiazd statych, poniewaz wielko$¢
katowa ich srednic, obserwowanych z ziemi, jest znikoma, i obrazy gwiazd
powinnyby przedstawiac sie jako punkty Swietlne. U planet, ktdre widzialne
sq jako mate tarcze, i Swiecg Swiattem odbitem, zjawisko migotania nie
wystepuje.

Ze jasne gwiazdy przedstawiajg sie nam w istocie nie jako punkty,
lecz jako drobne tarcze, szczeg6lnie gdy patrzymy na nie oczyma nie-
uzbrojonemi, réwniez to przypisa¢ nalezy gtdwnie atmosferze ziemskiej,
mianowicie szybko zmiennemu wptywowi refrakcji atmosferycznej, oraz zja-
wisku iradjacji, polegajgcemu na tern, ze jasne przedmioty na ciemnem tle
wydajg sie nam wiekszemi. Widziane przez teleskop gwiazdy, tern sier6znig
od planet, ze planety przedstawiajg sie jako mniejsze lub wieksze tarcze, w za-
leznosci od powiekszenia, ktére zostato zastosowane, gwiazdy zas nawet przy
najsilniejszych powiekszeniach pozostajg punktami. Im soczewka lunety fest
doskonalsza, tern bardziej obraz gwiazdy zbliza sie”do idealnego punktu,
co jest okolicznoscig nader wazna, umozliwiajgcg doktadne pomiary pozycyj
gwiazd.

78. Jasnosc i barwa gwiazd. Porownywajgc miedzy sobg gwiazdy,
stwierdzamy, ze jasno$¢ ich jest rozmaita. W astronomji przyjety jest
podziat gwiazd ze wzgledu na ich jasnos¢ na t. zw. wielkosci.

Podziat gwiazd wedtug wielkosci pochodzi jeszcze z czaséw sta-



115 —

rozytnych i zostat nam przekazany w katalogu gwiazd Ptolemeusza.
Najjasniejsze gwiazdy zaliczone tam zostaly do 1 wielkosci, najdro-
bniejsze za$ do 6-ej, pozostate do wielkosci posrednich od 2-ej do 5-gj.

Wielko$¢ oczywiscie znajduje sie w scistym zwigzku z jasnoscia.
Jaki jest ten zwigzek, wykazaty dopiero precyzyjne pomiary fotome-
tryczne nowszych czasow; wyznaczony tez zostat staty stosunek jasno-
§ci dwoéch gwiazd, ktorych wielko$¢ rozni sie o 1. Gdy mianowicie
przez Eni En+i oznaczymy jasnosci gwiazd, ktorych wielkosci sg odpo-
wiednio n i n+1, to przyjmuje sie

log —---=04

£n +1

En----l— 2.512.... W og0le dla dwoéch gwiazd, ktorych wielkosci sg
n+

m i n znajdujemy

a wiec

log = 0.4 (n—m) (20)

165 n

Wz6r ten pozwala wyznaczy¢ stosunek jasnosci dwdch gwiazd, ktérych
wielkos$¢ jest znana, i odwrotnie, znalez¢ roznice wielkosci dwoch gwiazd,
ktorych stosunek jasnosci jest znany. Tak np. dla m=1, n=6 otrzymujemy:

log -f— =04 X5 =20, -f—=100.
G -6

Widzimy, ze gwiazda 1 wielkosci jest 100 razy jasniejsza od gwiazdy 6 w.

Przy takim wyborze stopnia skali oczywiscie wielkosci nie beda sie wy-
razaty zawsze przez liczby catkowite, ale tez przez wszystkie liczby posrednie,
stosownie do wartosci stosunkéw jasnosci, ktére moga by¢ bardzo rozmaite.

Aby moc kazda jasnos¢ umiesci¢ w skali wielkosci, trzeba jeszcze
obra¢ jaki$ poczatek skali. Poczatek taki okresla np. skala obserwa-
torjum Harvarda w ten sposoéb, ze dla gwiazdy polarnej, a Niedzwiedzicy
malej, przyjmuje wielkos$¢ 2.15. Skala ta obecnie jest powszechnie przyjeta.

Wedtug tej skali posréd gwiazd, zaliczanych dawniej do 1 wielkosci,
przewazna cze$¢ ma wielkosci, przypadajace miedzy 0 a 1, a dwie majg wiel-
kosci ujemne; mianowicie Syrjusz mawielko$¢ (—1.5), a Canopus (w Okrecie
Argo) (— 0.9). Skala ta naturalnie nie koriczy sie nawielkosci 6, lecz rozciaga
sie tez na gwiazdy teleskopowe, z ktorych najdrobniejsze, jeszcze przez naj-
silniejsze lunety widzialne, zaliczajg sie do 22-ej w. Ze wzoru (20) wyptywa, ze

log E°-~ = 8.8, a wiec p--- = 630.000.000 (okragto).
t-22

To znaczy, ze 630.000.000 gwiazd 22-ej wielkosci daje tyle Swiatta, co 1
gwiazda O-ej wielkosci..

Nie tylko iloscig Swiatta, przesytanego nam, ale i jakoscig tego

8*
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Swiatta, roznig sie miedzy sobg gwiazdy. Te jakosciowe roznice obja-
wiajg sie przez rozne barwy, ktére u gwiazd obserwowa¢ mozna.

Najliczniejsze sg gwiazdy biate. Od barwy bialej az do jaskrawo
czerwonej, jakiem jest Swiatto np. gwiazdy Antaresa, mozna stwierdzié
nieprzerwany szereg barw posrednich: z6ta, pomaranczowa, ceglastg etc.

Na szczeg6lng uwage zastugujg barwy sktadowych w uktadach
gwiazd podwdjnych. Tu, procz zo6kych, pomaranczowych i czerwonych,
wystepujag gwiazdy zielone i niebieskie réznych odcieni. Barwy gwiazd
w uktadach czesto sprawiajg wrazenie barw dopetniajacych, przyczem
mniejsza sktadowa ma barwe promieni o krotszej fali, wieksza za$ skta-
dowa barwe promieni o dtuzszej fali. Rdéznica barw jest tem wieksza, im
wieksza jest réznica jasnosci.

Barwy gwiazd w ogdlnosci znajdujg swe wyjasnienie w réznicach
widma i sg SciSle zwigzane z ich ewolucjg; réznobarwnos¢ sktadowych
gwiazd podwdjnych jest jednakze zjawiskiem dotad niewyjasnionem.

79. Gwiazdozbiory. Celem fatwiejszej orjentacji posréd gwiazd
wszystkie one zaliczone zostaty do pewnych gwiazdozbioréw czyli kon-
stelacji (ust. 26). Najjasniejsze gwiazdy gwiazdozbioréw s oznaczane
kolejnemi literami alfabetu greckiego wedlug zmniejszajgcej sie jasnosci.
Sg tez w uzyciu dla oznaczenia gwiazd litery facinskie lub liczby,
oznaczajagce miejsce gwiazd w katalogach. Niektére gwiazdy, miano-
wicie najjasniejsze, posiadajg swoje wihasne nazwy, nadane im w prze-
waznej czesci przez Grekow i Arabow.

Orjentowanie sie na niebie nie jest rzeczg trudng i w krétkim
czasie mozna przy pewnej cierpliwosci dojs¢ do znacznej wprawy. Naj-
dogodniej rozpoczyna¢ nauke, biorgc za podstawe w szukaniu gwiazd
powszechnie znany gwiazdozbior Wielka Niedzwiedzice, ktérego czesc
najbardziej charakterystyczng tworzy siedm gwiazd, rozmieszczonych
w sposob, przedstawiony na rycinie 55; obok gwiazd podane sg tu
litery greckie, ktéremi te gwiazdy sg oznaczane. Gwiazdozbidr ten na-
zywany tez bywa Wielkim Wozem, w ktérym gwiazdy a, (3, / i ¢ sa
kotami, gwiazdy zas$ s, £, i] tworzg dyszel. Wszystkie te gwiazdy sg
2-ej wielkosci z wyjatkiem d, ktdra jest 3-ej wielkosci.

Gdy przez tylne kota (a, ft) w kierunku od /S do a poprowadzimy
na niebie luk, to w odlegtosci, rownej pieciokrotnej dtugosci tuku aft,
znajdziemy na nim gwiazde drugiej wielkosci a Niedzwiedzicy Malej,
ktéra, jak wiemy (ust. 6), znajduje sie bardzo blisko bieguna péinocnego
i przeto jest naszg gwiazdg biegunowa lub polarng. Zakresla ona na niebie
tylko bardzo mate kolo, tak ze wydaje sie nieruchomg. Gwiazdozbior Nie-
dzwiedzica Mata jest z ksztattu bardzo podobny do NiedZzwiedzicy Wielkiej,
ale jest od niego znacznie mniej wybitny, gdyz tylko gwiazda a, ktéra
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co do potozenia w tym gwiazdozbiorze odpowiada gwiezdzie rj Nie-
dzwiedzicy Wielkiej, oraz jedno z tylnych kot sa 2-ej wielkosci, pozo-
state za$ gwiazdy sa 3-ej, 4-ej i 5-ej wielkosci.
Po drugiej stronie gwiazdy biegunowej, naprzeciw dyszla Wiel-
kiego Wozu, znajduje sie gwiazdozbior Kasjopea w ksztalcie sptaszczo-
0:

nej litery W. Na lewo od Kasjopei lezy potkolisty, obfity w gwiazdy
Perseusz, a dalej gwiazdozbiér Woznica, ktory zwraca uwage zétawg
gwiazda 1-ej. wielkosci, zwang Capella czyli Koza.

Prowadzac linje przez gwiazdy dyszla Wielkiego Wozu i przediu-
zajac jg, spotykamy na przedtuzeniu najprzéd jasng gwiazde pomaran-
czowyg Arktura, czyli a gwiazdozbioru Wolarza, a dalej biatg gwiazde
1-ej wielkosci, a gwiazdozbioru Panny, zwang Spica lub Klos. Sasie-
dnim gwiazdozbiorem na Wschéd od Wolarza jest Korona Potnocna,
ktérej 6 najjasniejszych gwiazd tworzy potkole, wypukla strong zwrd-
cone ku Arkturowi; srodkowa gwiazda 2-ej wielkosci jest to a Ko-
rony, ktéra nazywa sie Gemma lub Gnosia. tuk, poprowadzony przez
Arktura i najbardziej na pétnoc potozong gwiazde Korony, przechodzi
"przez Swietng biatg gwiazde 1-ej wielkosci Wege, a gwiazdozbioru Lutni;
na drodze za$ miedzy Lutnig a Korong znaczny obszar nieba zajmuje
gwiazdozbior Herkules. W sasiedztwie Lutni fatwo dostrzec gwiazdo-
zbior tabedzia, zwracajacy uwage swym ksztattem krzyza. Na potudnie
od tabedzia i Lutni dostrzegamy 3 gwiazdy, lezace prawie na jednej
linji, z ktérych $rodkowa jest 1-ej wielkosci. Jest to Orzel, ktdrego
srodkowa gwiazda, a Orfa, nazywa sie Atair.

Prowadzac tuk od gwiazdy biegunowej przez Kasjopeje, natra-
fiamy na gwiazdozbior Andromede, ktOrego czescig najwybitniejsza
sg trzy gwiazdy, tworzace linje tamang;, ostatnia z tych gwiazd jest
wierzchotkiem wielkiego czworokata, rozciggajgcego sie bardziej ku
potudniowi, ktory jest czescig gwiazdozbioru Pegaza.

Linja, przecinajgca Perseusza w kierunku od $rodka Kasjopei,
przechodzi przez gwiazdozbior Byka, ktérego najjasniejsza gwiazda
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1-ej wielkosci, Aldebaran, zwraca uwage swa czerwong barwg. W czesci
gwiazdozbioru Byka miedzy Aldebaranem a Perseuszem znajduje sie
ogolnie znana grupka, ztozona z 7 gwiazd, zwana Plejadami, a popu-
larnie Kwoczka lub Babami. Inna grupa gwiazd w postaci rzymskiej
cyfry V, ktOrej podstawg jest Aldebaran, réwniez do Byka nalezaca,
ma nazwe Hyjady czyli Dzdzownice.

tuk, idacy od Plejad przez Aldebarana, przecina najbogatszy
w jasne gwiazdy gwiazdozbiér Orjona. Jest to wielki czworokat, kto-
rego 2 wierzchotki tworzg gwiazdy 1-ej wielkosci, biaty Rigel i czer-
wona Betelgeuze. Wewnatrz czworokata lezg w jednej linji 3 gwiazdy,
tworzace pas Orjona, a ponizej pasa znowu trzy mniejsze gwiazdy sta-
nowig miecz Orjona. Na przedtuzeniu linji pasa Orjona lezy najjasniejsza
ze wszystkich gwiazd, Syrjusz, t. j. a Wielkiego Psa, na przedtuzeniu
za$ poinocnego boku czworokagta Orjona lezy gwiazda a Matego Psa,
zwana Procjonem, a dalej gwiazda Regulus, t. j. a Lwa.

tuk, poprowadzony przez gwiazdy Betelgeuze i Rigel, przechodzi
przez gwiazdozbior Bliznigt, w ktorym najjasniejsze sg dwie gwiazdy,
bialy Kastor i zétawy Poluks.

Przytoczone tu wskazowki umozliwiajg tylko bardzo powierzchowne
poznanie gwiazdzistego nieba. W celu doktadniejszego poznania nalezy
gwiazdy wyszukiwa¢ wedlug map nieba. Ulatwiajg znakomicie poznanie
gwiazd i konstelacyj mapy ruchome, ktére tak mozna ustawi¢, iz uwi-
doczniajg tylko te gwiazdy, ktére w danej chwili widzialne sg nad ho-
ryzontem. Taka polska mapa nieba opracowana zostata przez autora
tej ksigzki. Stanowi ona niezbedne uzupetnienie podrecznika kosmo-
grafji.

80. Liczba gwiazd. Spogladajac na niebo, otrzymujemy wrazenie,
ze liczba gwiazd jest tak olbrzymia, iz policzenie ich jest zadaniem,*
przekraczajacem sity ludzkie. Jest to ziludzenie, ktére pierzcha, gdy
w istocie podejmiemy sie gwiazdy policzy¢é. Okazuje sig, ze wszystkich
gwiazd, widzialnych gotem okiem, jest na calem niebie okoto 5700, zZe
wiec na potkule, widziang w danej chwili nad poziomem, przypada
niespetna 3000 gwiazd.

Jezeli chodzi o gwiazdy teleskopowe, to doktadne policzenie ich
w istocie jest niemozliwe, w przyblizeniu wszakze mozna ich liczbe
wyznaczy¢ na podstawie przyblizonego prawa, wedtug ktérego wzrasta
liczba gwiazd wraz z wielkos$cig. Statystyka wykazuje gwiazd 1-ej wiel-
kosci 20, 2-ej — 51, 3-ej — 200, 4-ej — 595, 5-ej—1213, 6-ej—3640
i t. d. Az do 9-ej wielkosci wszystkie gwiazdy w istocie sg policzone
i skatalogowane, a wynika z tych katalogéw, ze przecieciowo liczba
gwiazd danej wielkosci jest 3.46 razy wieksza od liczby gwiazd po-
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przedniej wielkosci; liczba za$ wszystkich gwiazd, az do danej wielkosci,
jest 3.6 razy wieksza od liczby gwiazd wszystkich, az do poprzedniej wiel-
kosci. Stosujac to prawo takze do gwiazd teleskopowych i przyjmujac 5719,
jako liczbe gwiazd do 6-ej wielkosci wihacznie, otrzymujemy 5719X3.6
gwiazd pierwszych 7-iu wielkosci, 5719X3.62 gwiazd 8-iu wielkosci
i t. d., i 5719X3.616 jako ogodlng liczbe wszystkich gwiazd, przez naj-
potezniejsze teleskopy widzialnych.

Naturalnie nie mamy moznosci stwierdzi¢, czy powyzsze prawo
wzrostu liczby gwiazd z wielkosScig siega az do najmniejszych gwiazd.
Pewne dane przemawiajg za tern, ze poczawszy od 13-ej wielkosci
liczba gwiazd jest mniejsza, nizby z tego prawa wynikalo.

81. Ruch gwiazd. Nazwa ,gwiazd statych* powstata w celu od-
réznienia ich od planet, t. j. gwiazd ruchomych. Ta stato$¢ wszakze
jest tylko wzgledna, w istocie bowiem nie moze by¢ nieruchomosci
w przestrzeni, w ktorej panuje prawo Newtona. Nie znaczy to, iz
ruchy gwiazd koniecznie sg wynikiem tylko wzajemnego ich przycia-
gania. Moga one by¢ w zwigzku z pierwotnemi warunkami, w ktorych
gwiazdy sie tworzyly, a zostaty zachowane dotgd prawem bezwitadnosci.
W kazdym razie ruchy gwiazd, gdyby nawet byly bardzo szybkie,
przy olbrzymich odlegtosciach gwiazd muszg sie wydawa¢ nadzwyczaj
powolnemi.

W istocie nie dostrzegamy zmian konfiguracji gwiazdozbioréw
w ciggu bardzo dhlugich okreséw czasu. Jednakze Sciste pomiary pozycyj
gwiazd wykazujg pewne roznice, gdy pomiary te pochodzg z dosta-
tecznie odlegtych od siebie czaséw. Rdéznice te tylko ruchowi whasnemu
gwiazd przypisa¢ mozna. W ten sposob oczywiscie stwierdza sie tylko
t. zw. ruchy katowe gwiazd, bedace rzutami rzeczywistego ruchu prze-
strzennego na pozorne sklepienie niebieskie. Tylko w tych przypadkach
ruch katowy jest catkowitym ruchem gwiazdy, gdy kierunek ruchu jest
do promienia widzenia prostopadty; gdy za$ ruch gwiazdy odbywa sie
w kierunku promienia widzenia, gwiazda wyda¢ sie musi catkiem nie-
ruchoma.

Aby, znajac ruch katowy, mozna byto poznac rzeczywistg predkosc
ruchu gwiazdy, musi by¢ znana jeszcze jej paralaksa, okreSlajgca od-
leglo$¢, oraz druga spoOtrzedna, przypadajagca w kierunku promienia
widzenia. Pozatem kazdy obserwowany ruch gwiazdy zawiera tez jedna
sktadowa, stanowigcg paralaktyczne odzwierciedlenie ruchu naszego
uktadu stonecznego w przestrzeni, ktérg nalezy z ruchu obserwowanego
wydzieli¢ (ust. 82).

Ruch w kierunku promienia widzenia stat sie dostepnym badaniu
dzieki zastosowaniu zasady Dopplera, ktorej wyjasnienie podane
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bedzie pdézniej (ust. 85). Wspomniana metoda badania jest bardzo
owocng, poniewaz do wyznaczenia predkosci ruchu znajomos¢ odle-
gtosci jest zbyteczna.

Najwiekszg predkos¢ katowa posiada gwiazda 9.4 w. w gwiazdo-
zbiorze Wezownika, ruch jej roczny wynosi 10".3. Drugg z kolei jest gwiazda
8-mej wielkosci, lezagca w potkuli potudniowej, oznaczona jako Cordoba
5h.243, majaca predkos¢ katowa 8".7. Trzecie miejsce dopiero zajmuje
obecnie gwiazda 6.5 wielkosci 1830 Groombr. (t. j. Nr. 1830 katalogu
Groomb ridge ’a), ktora przez dlugi czas uchodzita za najszybsza,
skutkiem czego otrzymata przydomek ,velocissima®“. Przesuwa sie ona
rocznie na niebie o 1".05. Z gwiazd najjasniejszych posiada Arktur ruch
roczny 2/.3, Syrjusz 1".S, Procjon 1A3; inne gwiazdy 1-ej wielkosci posia-
daja ruch roczny mniejszy niz 1". Co sie tyczy predkosci w promieniu widze-
nia, to najwieksza dotad poznana wynosi 383 km na sek.; z takg pred-
koscig zbliza sie do nas gwiazda 8.7 w. w gwiazdozbiorze Pegazie,
oznaczona jako BD 20°.5071. Z wielka tez predkoscig, wynoszaca 242 km
na sekunde oddala sie od nas wyzej wspomniana gwiazda Cor-
doba 5h.243. Z gwiazd 1-ej wielkosci zblizajg sie ku nam Atair,
Wega, Syrjusz, Arktur odpowiednio z predkosciami 33, 15, 8 i 5 km
na sekunde, oddalajg sie za$ od nas Aldebaran, Capella, Spica odpo-
wiednio z predkosciami 55, 30, 2 km na sekunde.

Znajac paralakse roczng gwiazdy, predkos¢ jej katowa oraz predkos¢
w promieniu widzenia, mozna obliczy¢ jej rzeczywistg predkos¢ w prze-
strzeni. Gwiazda, ktorej katowy ruch wiasny roczny wynosi s, a para-

£

laksa n, przebiega rocznie drogeT, wyrazong w jednostkach piane-

$
tarnych. Wynika stad predko$¢ ruchu v — 4.75 — km na sekunde.

Kierunek ruchu gwiazd w przestrzeni jest najrozmaitszy, i w ogol-
nosci dotad nie mozna bylo dostrzec takiej prawidtowosci, ktora
kazataby wnioskowa¢ o jakiej$ wspdlnej przyczynie ruchow gwiazd.
Znane sg jednakze grupy gwiazd, rozmieszczonych na znacznych obsza-
rach nieba, ktére poruszajg sie z jednakowa predkoscig w tym samym
kierunku. Taka grupe tworzag naprzyktad gwiazdy i ? Niedzwie-
dzicy Wielkiej; inng grupe tworzy wiegksza cze$¢ gwiazd w Plejadach i t. d.
Wida¢ stad, ze pomimo olbrzymich odlegtosci, dzielgcych poszczeg6ine
gwiazdy tych grup, zachodzi pomiedzy niemi przynajmniej ten zwigzek, ze
przyczyna ich ruchu przestrzennego jest wspdlna. Wysnué stad sie daja
ciekawe wnioski kosmogoniczne.

82. Ruch ukfadu stonecznego w przestrzeni. Poniewaz gwiazdy
obdarzone sg ruchem wasnym w przestrzeni, a stoice nasze jest takze
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jedng z gwiazd, wiec nasuwa sie stad wniosek, ze i stonce posiada
ruch w przestrzeni, w ktérym tez uczestnicza okrgzajace je planety.

Podobnie, jak ruch ziemi dokota osi oraz dokota storica, tak
samo i ruch jej ze stoncem ujawniaC sie musi przez ruch paralaktyczny
wszystkich gwiazd w kierunku przeciwnym ruchowi stofAca. Gdyby
gwiazdy miaty tylko ruch paralaktyczny, spowodowany ruchem ukfadu
stonecznego, to kierunek ruchu wszystkich gwiazd bytby jednakowy,
a wielko$¢ zakre$lonego w danym czasie tuku znajdowataby sie w sto-
sunku odwrotnym do odlegtosci. Ro6znos¢ kierunkéw ruchu gwiazd
Swiadczy, ze zmieniajg one miejsce w przestrzeni; ale ten ruch, ktory
obserwujemy, nie okre$la ani kierunku ani predkosci rzeczywistego ru-
chu gwiazdy, poniewaz obserwujemy tylko wypadkowsa ruchu rzeczy-
wistego i paralaktycznego.

Aby zbada¢ ruch ukfadu stonecznego w przestrzeni, nalezy w ob-
serwowanym ruchu wiasnym oddzieli¢ sktadowag ruchu paralaktycznego
od drugiej sktadowej, przedstawiajgcej ruch rzeczywisty gwiazdy. Za-
gadnienie to nastrecza ogromne trudnosci i doktadnos$¢ otrzymanych
dotad wynikéw jest niewielka.

Przyjmujac, ze droga storica w ciggu diugiego czasu moze by¢
uwazana za linje prosta, chodzi o okreslenie tych punktow, w ktorych
prosta ta przecina sie ze sklepieniem niebieskiem. Punkt nieba, ku kto-
remu ruch stonca jest skierowany, jest to apeks, a punkt diametralnie
przeciwlegly — antiapeks biegu stonca.

Wedtug przyblizonych wynikéw spétrzedne apeksu biegu stonca
sg: a = 18h 40m, d=+35°. W kierunku tego punktu, ktéry znajduje
sie w gwiazdozbiorze Lutni, biegnie uktad stoneczny z predkoscig okoto
20 km na sekunde.

83. Gwiazdy podwojne i wielokrotne. Jezeli na niebie dwie
gwiazdy znajduja sie tak blisko siebie, ze ich odlegto$¢ katowa nie
przekracza ’/2 minuty, to tworzg one gwiazde podwdjng. Takie gwiazdy,
jezeli wogodle mozna je widzie¢ golem okiem, przedstawiajg sie jako
jedna gwiazda; dopiero przy zastosowaniu lunety dos¢ silnej mozna
obie gwiazdy widzie¢ oddzielnie.

Taka blisko$¢ dwodch gwiazd na niebie nie znaczy bynajmniej, ze
odlegtos¢ ich wzajemna w przestrzeni jest takze stosunkowo niewielka.
Gdy bowiem kierunki ku dwom gwiazdom, nawet bardzo od siebie
odleglym, tworza ze sobg bardzo maty kat, to odlegtos¢ ich pozorna
na niebie wyda¢ sie musi bardzo mata, i widzimy je jako gwiazde
podwodjng. Gwiazda podwojna tego rodzaju nazywa sie podwojng
optyczna.
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Gwiazdy podwdjne optyczne istniejg w wielkiej ilosci, ale sg tez
i takie podwojne, ktére skladajg sie z dwoch gwiazd, w istocie bliskich
siebie. Wtedy wystepuja wyraznie objawy wzajemnego ich oddziatywa-
nia w ruchach, zgodnych z prawem cigzenia powszechnego. Takie po-
dwdjne gwiazdy sg wiec uktadami dwdch stonc, obiegajacych drogi
eliptyczne dokota wspdlnego s$rodka ciezkosci. Gwiazdy podwadjne,
tworzace uklad, nazywajg sie podwdjrtemi fizycznemi.

Wszystkich gwiazd podwojnych znamy obecnie z gorg 10000,
a z tych wiekszg czes¢ stanowig podwojne fizyczne. W wielu razach
0 naturze gwiazdy podwoOjnej nie mozna nic stanowczego powiedziec,
gdyz okresy obiegu sa bardzo dtugie, a przecigg czasu, w ktérym
gwiazda podwojna byla obserwowana jest zbyt krétki, aby cha-
rakter ruchu tworzacych jg gwiazd dokfadnie mozna bylo zbadac.
Mozliwem to byto tylko u gwiazd, ktére majg okres obiegu stosun-
kowo krotki.

Badanie gwiazd podwdjnych posiada dla nauki wielkie znaczenie.
Przedewszystkiem ruchy, zachodzace w tych ukiadach, stwierdzajg po-
wszechnos¢ prawa ciazenia, gdyz podlegajg temu prawu ciata, znajdu-
jace sie w olbrzymich, a nader rozmaitych od nas odlegtosciach i wi-
dzialne we wszystkich mozliwych kierunkach. A dalej uczg nas te
uktady, ze nasz ukiad stoneczny jest tylko specjalng postacig bardzo
rozmaitych ukladdéw, jakie we wszechswiecie wystepujg. Czy nasz uktad
nalezy do pospolitych, czy tez rzadkich typéw ukladéw, spotykanych
we wszech$wiecie, tego wiedzie¢ nie mozemy, jak to zostatlo wyjasnione
w ustepie 76; ale nie mozemy go uwaza¢ za jaki$ typ wyjatkowy, po-
niewaz stofice nasze w poréwnaniu z innemi stoncami tez nie przed-
stawia nic wyjatkowego, a wiele danych przemawia za tem, ze planety
pochodzag od stonca. Rozmaito$¢ typow ukladéw sSwiadczy tez, ze
i sposOb tworzenia sie ich bywa rozmaity, ze zatem zalezny on jest od
pewnych warunkéw poczatkowych, o ktérych jednakze nic pewnego
dotad nie wiemy.

Rozmiary ukladéw tylko w nieznacznej ilosci mogly by¢ wyzna-
czone z powodu nieznajomosci paralaksy; zdaje sig, ze w ogoélnosci sg
one tego samego rzedu pod wzgledem wielkosci, co nasz ukiad sto-
neczny. Z obliczonych orbit najdtuzszy okres obiegu znajdujemy w ukia-
dzie ¢ Wodnika, wynoszacy 1580 lat; najkrétszy okres, wynoszacy 5.7 lat,
stwierdzono w ukfadzie d Matego Konia, a okres 11-letni w uktadzie
z Pegaza. Drogi gwiazd podwojnych sg to elipsy o najrozmaitszych mi-
mosrodach, poczawszy od matych, tego samego rzedu, co mimosrody
drog planetarnych (np. O Delfina), a konczac na bardzo znacznych;
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np. gwiazda y Panny krazy po bardzo wydtuzonej elipsie o mimo-
$rodzie 0.9.

Tak samo zachodzi wielka rozmaitos¢ co do stosunkowej jasnosci
gwiazd uktadu. Zdarzajg sie ukiady, ktérych skladowe sg co do blasku
réwne sobie, w innych znowu ukladach roznica bywa olbrzymia, wy-
noszaca kilka lub kilkanascie wielkosci. Ale roznica jasnosci bynajmnie
nie odpowiada roznicy mas. O ciekawem zjawisku barwnosci gwiazd
podwdjnych, byta mowa w ust. 78.

Niektére gwiazdy pojedyncze wykazujg ruchy tego rodzaju, ze
mozna je tylko wyttémaczy¢ przypuszczeniem, iz znajduje sie w ich sg-
siedztwie jakas wielka masa, ktérej dostrzec nie mozna. Hipoteza ta
w niektérych przypadkach znalazta potwierdzenie przez istotne odnale-
zienie niewidzialnych dotad towarzyszy, jako drobnych gwiazd, ktére
dopiero po dostatecznem ich oddaleniu sie od gtéwnych gwiazd i za-
stosowaniu potezniejszych lunet wspdtczesnych mogty by¢ dostrzezone.
Przyktadem takich ukiadow podwojnych sg Syrjusz i Procjon.

Procz uktadéw podwadjnych istniejg tez uktady potréjne, poczwdrne
i wielokrotne. Ruchy, zachodzace w takich ukfadach, sg nader ziozone,
a poréwnanie ich z teorjg jest czesto niemozliwe, poniewaz dotad nie udato
sie zbadac¢ Scisle na drodze teoretycznej ruchu wiecej niz dwoch ciat,
dziatajacych wzajem na siebie wedlug prawa Newtona, pomijajgc
pewne specjalne przypadkKi.

84. Uklady ciasne. Procz uktadéw rozlegtych, w ktérych czesci
sktadowe oddzielnie obserwowa¢ mozna, stwierdzita obserwacja istnienie
uktadow podwdjnych, nader ciekawych z tego wzgledu, ze odlegtosé
miedzy olbrzymiemi masami skfadowych gwiazd jest bardzo mata, mniej-
sza w niektorych przypadkach, anizeli odlegtos¢ Merkurego od stonca,
a obieg wzajemny mas dokonywa sie w ciggu kilku dni przewaznie,
lub nawet tylko kilku godzin.

W tych wypadkach zadna luneta nie zdota rozszczepi¢ gwiazdy
podwodjnej na czesci sktadowe, a o tem, ze gwiazda jest podwdjna,
wnioskowa¢ mozna tylko na podstawie perjodycznych zmian pred-
kosci w promieniu widzenia, stwierdzajacych ruch po zamknietej linji
krzywe;j.

Badania tego rodzaju opierajg sie na zasadzie Dopplera (ust. 85)
i robione sg z pomocg spektroskopu. Dlatego to ukiady ciasne nazy-
wajg sie podwodjnemi spektroskopozuemi. Nalezg do nich np. gwiazdy
a Panny, fi Woznicy i t. d. Znanych jest obecnie Kkilkaset podwoj-
nych spektroskopowych.

W niektorych przypadkach tej kategorji, mianowicie, gdy promien
widzenia tworzy kat niewielki z ptaszczyzng drogi, jedna z gwiazd
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uktadu, przechodzac przed druga, zastania nam jg w czesci, skutkiem
czego jasnos$¢ gwiazdy sie zmniejsza. To zmniejszanie sie blasku zacho-
dzi perjodycznie w rownych odstepach czasu, odpowiadajacych okre-
sowi obiegu jednej gwiazdy dokota drugiej. Typowg gwiazdg tego ro-
dzaju jest gwiazda j Perseusza, zwana Algol. Gwiazdy, zmieniajgce
blask z powodu podobnych za¢mien, jak w ukladzie Algola, nazywajg
sie zmiennemi typu Algola. O gwiazdach zmiennych bedzie jeszcze mowa
pozniej (ust. 115).

ROZDZIAL XI.

Budowa fizyczna stonca.

85. Analiza widmowa. Zasada Dopplera. Z wyjatkiem stonca,
ktore posiada wilasne ciepto i Swiatto, wszystkie inne ciata naszego
uktadu sg ciemne, a warunki fizyczne, na nich panujace, zalezg gtoéwnie
od tego, ile otrzymujg ciepta stonecznego i w jaki sposob ciepto sto-
neczne rozkiada sie na ich powierzchni. Pod tym wzgledem przede-
wszystkiem wazng jest odlegtos¢ od storica, poniewaz ilo$¢ otrzymywa-
nego Swiatla i ciepta znajduje sie w stosunku odwrotnym do kwadratu
odlegtosci od stonca. Nastepnie, jak to widzieliSmy u ziemi, pierwszo-
rzedne znaczenie posiada obrdt dokota osi, powodujgcy zmiany dnia
i nocy, oraz nachylenie réwnika wzgledem plaszczyzny drogi, od kto-
rego zalezg pory roku. Pozatem oczywiscie kazdy szczegdt, odnoszacy
sie do uksztattowania lub charakteru powierzchni, do jakosci i rozle-
gtosci atmosfery i t. d., przedstawia¢ moze wazny przyczynek do po-
znania przyrody ciata niebieskiego.

Dominujace stanowisko storica w uktadzie planetarnym nadaje bada-
niom budowy stonca szczegdlne znaczenie, a z drugiej strony okolicznos¢,
ze stonce Swieci wihasnem Swiattem, pozwala na zastosowanie do badan
stonca metod, ktdre w badaniu planet majg tylko znaczenie drugorzedne.
Metody te z rdwnym pozytkiem stosowane by¢ mogg do wszystkich
cial, posiadajagcych wiasne Swiatto, a wiec przedewszystkiem do gwiazd.
Mamy tu na mysli zastosowanie do badan astronomicznych analizy
widmowe;j.

Metoda analizy widmowej w zasadzie polega na fakcie, ze pro-
mienie Swiatla, przychodzace do nas od cial niebieskich, sg ztozone
i, skoro ulegnag zatamaniu przez jakie$ cialo przezroczyste, rozkiadajg
sie na promienie jednorodne.
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Zazwyczaj przy badaniach widmowych S$wiatlo przepuszcza sie
przez waska szczeline, a promienie, ze szczeliny wychodzgce, padajg na
jedng ze Scian przezroczystego pryzmatu, rownolegle do krawedzi, w kto6-
rym sie zalamuja. Po przejSciu przez pryzmat promien jest rozszcze-
piony na jednorodne promienie, tworzace t. zw. widmo. Takie widmo
sktada sie z szeregu obrazéw szczeliny, rozmieszczonych jeden za dru-
gim i posiadajgcych rézng barwe. Pochodzi to stad, ze rozne promienie
majg rozmaitg dlugos¢ fali, a im krotszg jest fala, tern silnigjsze jest
zatamanie. Najmniej odchylonemi sg promienie o najdluzszej fali, ktore
daja wrazenie barwy czerwonej, po barwie czerwonej nastepujg kolejno
barwy: pomaranczowa, z6ha, zielona, niebieska, fiotkowa. Sa jeszcze
w widmie promienie niewidzialne, przedczerwone oraz zafiotkowe. Te
ostatnie sg szczegOlnie wazne dla badan astrofizycznych, poniewaz dzia-
taja silnie na czuta warstwe ptyty fotograficznej, wskutek czego czes¢ zafiot-
kowa widma wystepuje wybitnie na zdjeciach fotograficznych widm
i moze by¢ szczegdtowo badana.

Zaleznie od natury Zrodia Swiatlta, widma bywaja ciagle lub prze-
rywane. W widmach pierwszego rodzaju niema przerw pomiedzy od-
dzielnemi barwami, lecz zachodzi tagodne, stopniowe przejscie od jednej
barwy do drugiej; takie widmo otrzymuje sie wtedy, gdy zrodtem sSwia-
tla jest rozzarzone ciato state lub ciekle, albo tez gaz pod silnem cis-
nieniem. Jezeli zrédtem Swiatta jest cialo lotne pod cisnieniem niewiel-
kiem, to otrzymuje sie widmo przerywane, ztozone z oddzielnych praz-
kow : kazdy z nich jest obrazem szczeliny w promieniach tej diugosci
fali, ktora odpowiada miejscu tej samej barwy w widmie ciggiem. Wi-
dzimy wiec, Ze juz na podstawie tego, czy widmo jest ciagte, czy prze-
rywane, mozna wnioskowa¢ o stanie skupienia zrodia Swiatla.

Ale widmo przerywane zmienia sie tez w zaleznosci od pierwiast-
kow, z ktorych utworzone jest cialo, bedgce zrodtem swiatta. Kazdy
pierwiastek ma wiasne charakterystyczne widmo, utworzone z promieni
Scisle okreslonych dtugosci fali; a wiec, jezeli swiatto pochodzi od bar-
dzo odlegtego zrédta gazowego, to na podstawie widma mozna ozna-
czy¢, jakie sg te odlegte rozzarzone gazy.

Jezeli Swiatto, idace od jakiego$ zrodia, napotyka na swej drodze
warstwe gazu lub pary o temperaturze nizszej, anizeli temperatura zro-
dta swiatta, to w warstwie tej ulegaja pochtonieciu czyli absorbcji pro-
mienie tych dtugosci fali, ktore sg charakterystyczne dla widma pier-
wiastkdw, tworzacych owg warstwe lotng. Wynika to z prawa Kirch-
hoffa. Skutkiem tego w miejscach, odpowiadajacych dtugosci fali
pochtonietych promieni, w widmie ciagiem pojawiajg sie ciemne linje.
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Widma z ciemnemi linjami nazywajg sie absorbcyjnemi. Widma te majg
w badaniach astrofizycznych znaczenie najwieksze, poniewaz widma
prawie wszystkich ciat niebieskich do tej kategorji naleza.

W scistym zwigzku z analizg widmowg znajduje sie zasada
Dopplera, ktéra ma rowniez wielkie zastosowanie w astrofizyce. Jest
ona nastepujaca. Jezeli z jakiego$ zrédta rozchodzg sie w pewnym Kie-
runku fale okreslonej dtugosci ku jakiemus$ obserwatorowi, to diugosc
fal sie zmienia, gdy zrédio falowania jest w ruchu: jezeli zrédio zbliza
sie do obserwatora, to fale sie skracajg, jezeli sie oddala — fale sie
przedtuzajg.

Swiatto jest tez zjawiskiem falowem, wiec zasada ta odnosi sie
tez do Swiatla. Objawia sie ruch Zrodta Swiatta w ten sposob, ze przy
zblizaniu sie zrédta prazki widma przesuwajg sie ku stronie fiotkowej,
gdzie fale sg krotsze, a przy oddalaniu sie zZrodia Swiatta prazki prze-
suwajg sie ku stronie czerwonej, gdzie fale sg dluzsze. Przez poréwna-
nie dlugosci fali prazkow jakiego$ zrodia Swiatta z dlugosciami fali
tychze prazkéw w widmie nieruchomego zrodta swiatta, mozna wywnios-
kowa¢ na podstawie otrzymanych réznic, ze badane zrédio Swiatla
jest ruchome, a z wartosci tych réznic kierunek i predkos¢ ruchu
zrodta Swiatta wyznaczy¢. W ten spos6b badany jest ruch ciat
niebieskich w promieniu widzenia i, jak widzielismy (ust. 84), ba-
dania te doprowadzity miedzy innemi do poznania uktadow spektrosko-
powych.

86. Rozmiary stonca, promieniowanie, temperatura. Storce
przedstawia sie z ziemi jako jasna tarcza o promieniu, zmiennymw grani-
cach od 15'46" do 16'19"; w sredniej odlegtosci promien tarczy sto-
necznej widziany jest pod katem 16'0". Poniewaz z tej samej odlegtosci
promien ziemi jest widziany pod katem 8".80 (ust. 67), wiec rzeczy-

wisty promien kuli stonecznej jest = 109.5 razy wiekszy od pro-

mienia kuli ziemskiej. Stad wynika, ze powierzchnia storica jest 11900
razy wieksza od powierzchni, a objetos¢ 1298300 razy wieksza od obje-
tosci ziemi. Przy masie stonca, 333432 razy wiekszej od masy ziemskiej,
otrzymujemy dla stonca gesto$¢ srednig blisko 4 razy mniejszg niz dla
ziemi; wynosi ona (w stosunku do wody) 1.43 (ust. 59).

Wyrazajac jasnos$¢ storica w skali wielkosci gwiazdowych (ust. 78),
uwazac¢ nalezy storice za gwiazde (— 27.2) wielkosci; to znaczy, ze lo-
garytm liczby, ktdra wyraza, ile razy wiecej Swiatta otrzymujemy od
storica, niz od gwiazdy wielkosci zerowej, wynosi 0.4 X 27.2 = 10.88.
Liczba poszukiwana jest 76 miljardow. Olbrzymie tez sg ilosci ciepla,
wysytanego przez stonce. Jak wiadomo z fizyki, kalorjg gramowg na-
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zywa sie ilos¢ ciepta, ktOra podnosi temperature 1 grama wody o 1°C.
llos¢ kaloryj, ktérg otrzymuje od stonca centymetr kwadratowy powierzchni
ziemi w ciggu minuty przy pionowym kierunku padania promieni, nazywa sie
stalg stoneczng. Otéz ze wszystkich pomiaréw wynika, jako najdoktad-
niejsza warto$¢ statej stonecznej, liczba 2.0. To znaczy, ze na metr
kwadratowy powierzchni ziemi przypada ilos¢ ciepta, ktdra wystarcza,
aby w ciggu minuty 1/6 litra wody o temperaturze 0°. doprowadzi¢ do
stanu wrzenia; na calg zwrocong ku stonicu poétkule ziemi przypada na
1 minute w przyblizeniu 25.1017 kaloryj.

Aby pojaé, jak olbrzymie sa zapasy ciepta stonecznego, trzeba
sobie uprzytomni¢, ze storice promieniuje nietylko w kierunku ziemi,
ale we wszystkich mozliwych kierunkach, i ze to promiewanie trwa juz
miljardy lat.

Bioragc pod uwage rozmiary stonca i ziemi oraz odlegtos¢ wza-
jemng tych cial, tatwo obliczy¢, ze ilos¢ ciepta, ktérg stonce wypro-
mieniowuje w ciagu roku, wynosi 3.1033 kaloryj gramowych.

Temperatura storica znajduje sie w Scistym zwiazku z natezeniem
promieniowania (prawo Stephana). Z badan najnowszych wynika
$rednia temperatura stonca okoto 7000° C.

87. Powierzchnia stonca. Badajgc doktadniej powierzchnie stonca,
dostrzegamy przedewszystkiem, ze tarcza stofca nie jest wszedzie jed-
nakowo jasna jasnos¢ maleje w kierunku od czesci Srodkowej ku
brzegom. Objasnia sie to zjawisko tern, ze warstwy zewnetrzne stonca
pochtaniajg S$wiatto, idace z warstw glebiej potozonych, i ze droga
promieni w tych warstwach pochtaniajgcych jest tern diuzsza, im blizej
brzegu stonca wychodzg nazewnatrz. Zjawisko podobne, powodowane
przez absorbcje Swiatta w atmosferze ziemskiej, poznaliSmy poprzednio
(ust. 68).

Powierzchnia stonca, zwana fotosferg, nie jest jodnostajnie gtadka,
lecz sprawia wrazenie powierzchni chropawej, jakby ziarnistej. Te ziarna
tworzg t. zw. granulacje, a w niektoérych miejscach dostrzega sie ciemne
punkciki, czylit. zw. pory. Pozatem prawie zawsze na powierzchni stonca
znajdujg sie rozleglejsze utwory ciemniejsze, t. j. ptamy.

Plamy sg to utwory nietrwate, zmienne co do wielkosci i ksztattu,
a réwniez co do ilosci. Typowa plama sklada sie z ciemniejszej czesci
srodkowej, zwanej jgdrem, oraz mniej ciemnego pasa, oOkalajacego ja-
dro, zwanego poicieniem. Dokota plam wystepujg utwory, odznacza-
jace sie na tle tarczy stonecznej wiekszg jasnoscig, t. zw. pochodnie.
Ryc. 56 przedstawia czes¢ powierzchni storica z granulacjg, plamami
i pochodniami wedtug fotografji, zrobionej przez Janssena 22. czerwca
1885 r.
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88. Ruch obrotowy stonca. Obserwujac przez pewien czas plame
stoneczng, dostrzegamy, ze zmienia ona miejsce na tarczy stonecznej.
Plama, znajdujaca sie w pewnej chwili na lewym brzegu tarczy, zbliza
sie stopniowo ku s$rodkowi, przechodzi na prawg strone i ginie na pra-
wym brzegu.

Drogi, zakre$lane przez plamy, zmnieniajg potozenie i ksztalt, za-
leznie od pory roku. Ryc. 57 przedstawia te drogi w czterech epokach
roku: a) 6 grudnia, b) 6 marca, c) 5 czerwca, d) 5 wrze$nia. Prosta
PP' jest to prostopadia do plaszczyzny ekliptyki, przechodzaca przez
srodek stonca, strzatki wskazujg kierunek ruchu.

Ryc. 56.

Taki ksztatt drog plam, zalezny od potozenia ziemi na ekliptyce,
Swiadczy, ze drogi te nie sg samodzielnemi drogami plam, lecz ze ruch
widzialny plam jest skutkiem obrotu stonica dokota osi, nachylonej
wzgledem osi ekliptyki. Drogi plam mogg sie wyda¢ prostemi tylko
wtedy, gdy obserwator znajduje sie w ptaszczyznie rownika stonecznego,
a wiec w chwilach, gdy ziemia znajduje sie na linji prostej, wedtug
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ktorej ptaszczyzna réwnika stonca przecina sie z plaszczyzng ekliptyki,
t. j. na linji weztéw réwnika storica.
Jak wynika z ryciny 57, takie potoze-
nie ziemi zachodzi w dniach 6 grudnia i 5
czerwca, dlugos¢ stonca wynosi wodwczas
odpowiednio 254° i 74°, a dtugos¢ ziemi od-
wrotnie 74°i 254°. Sa to tez dtugosci weztow
réwnika stonca: diugosé¢ wezta wstepujacego
wynosi 74°, zstepujacego za$ 254°.
W epokach, gdy ziemia przechodzi
przez wezty rownika stonca, bieguny stonca
S i Sz dla obserwatora ziemskiego przypa- >
dajg na brzegu tarczy stonca, a kierunek osi
SS' okreslony jest przez réwnolezniki, jako
prostopadty do nich; kat miedzy prostemi
SS' i PP' rowna sie oczywiscie katowi mie-
dzy ptaszczyzng réwnika storica RR' a plasz-
czyzng ekliptyki EW, t. j. nachyleniu ptasz-
czyzny rownika stonca do ekliptyki; kat ten »
wynosi 7°. :
Po przejsciu przez wezet wstepujacy |
w grudniu ziemia znajduje sie na potudnie
od ptaszczyzny réwnika stonecznego; wtedy
widzialny jest tylko biegun potudniowy
stoica przy dolnym brzegu, a réwnole-
zniki stronag wypukla zwracajg sie ku pot-
nocy. Po przejsciu przez wezet zstepujacy
w czerwcu ziemia znajduje sie na potnoc od
ptaszczyzny roéwnika; widzialny wiec jest
tylko biegun po6tnocny u gérnego brzegu,
a rownolezniki strong wypukla zwracajg sie
ku potudniowi. Najwieksze odchylenie ziemi
ku potudniowi od ptaszczyzny réwnika stonca
zachodzi d. 6 marca, a ku poétnocy d. 5
wrzesnia; S'i S (ryc. 57b i 57 d) przedsta-
wiajg potozenie biegunéw storica w tych epo-
kach.
Znajac potozenie réwnika i biegunéw sto-
necznych, mozna okresla¢ potozenie kazdego
punktu na powierzchni stofica w sposéb podobny, jak na ziemi, t. j. za-
pomocg szerokos$ci i diugosci. Na storicu spétrzedne, analogiczne do

Kosmografja. 9
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uzywanych na ziemi geograficznych, nazywajg sie heljograficznemi (od
~2i0g=stonce).

Ruch plam stonecznych wykazuje, iz obrét stonca dokota osi od-
bywa sie ruchem prostym (ust. 21), a okres obrotu okresla sie przede-
wszystkiem przez czas, po uptywie ktorego plama, widziana z ziemi,
powraca do tego samego pofozenia na tarczy stonca. Jest to okres
obrotu synodyczny, a dtugos¢ jego wynosi Srednio 27.5 dni. Okres sy-
nodyczny jest wszakze dtuzszy od prawdziwego okresu obrotu, czyli
gwiazdowego, gdyz, aby plama zajela to samo potozenie wzgledem
ziemi, stofice musi sie jeszcze obrdci¢ o kat, rowny temu, ktéry ziemia
przebiegta na ekliptyce w ciggu okresu synodycznego.

Okres gwiazdowy na podstawie synodycznego oblicza sie podob-
nie jak dla planet (ust. 46). Niech bedzie T liczba dni w roku, P —
w okresie synodycznym, a p — w okresie gwiazdowym. W ciggu jed-

nego dnia storice obraca sie o kat a ziem;a w swej drodze po-

o

. 360 . .
suwa sie 0 kgt —y—. W stosunku do ziemi zatem storice w tym cza-

sie obraca sie tylko o kat = 360° -yj = n°. Aby
. . . p=-27n a,i

stonce wykonato obrdot synodyczny, potrzeba wiec 0

i mamy

a stad

Podstawiajac T = 365.25, P=27.5, otrzymujemy p=25.6 dni.

Powyzsza warto$¢ na p wyraza wszakze tylko sredni okres obrotu
i odnosi sie do czesci stonca, bliskich rownika. Okresy obrotu, wyzna-
czone na podstawie plam w réznych szerokosciach heljograficznych,
wykazuja, iz okres jest tern dtuzszy, im bardziej od rownika odlegta
jest plama. Tak np. z obserwacji plam w szerokosci heljograficznej
=+ 40° okres obrotu wyptywa 27.4 dni.

Szeroko$¢ + 40° jest granicg, poza ktOrg plamy pojawiajg sie na-
der rzadko, a znaczna wigkszos¢ plam przypada w pasie pomiedzy
+ 30° a — 30° szerokosci heljograficznej. Plamy wiec nie moga juz
by¢ podstawg do wyznaczania okresu obrotu stonca w wiekszych szero-
kosciach. Jednakze okres ten moze by¢ wyznaczony przez pomiar pred-
kosci linjowej punktow powierzchni stofnca, oparty na zasadzie D o p-
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piera (ust. 85). Z takich pomiaréw wynika szybki wzrost okresu obrotu
wraz z szerokoscig, wynosi on bowiem 34 dni w szerokosci.t 60°,
a w szerokosci £+ 75° juz 39 dni.

Whyniki te prowadzg do wniosku, ze storice nie obraca sie dokota
osi, jako ciato sztywne, lecz czesci powierzchni na réwniku majg naj-
predszy ruch, i predkos$¢ ruchu maleje wraz z oddalaniem sie od réw-
nika. Taki stan rzeczy mozliwy jest tylko w tym wypadku, gdy po-
wierzchnia jest ciekia lub gazowa.

89. Plamy stoneczne. Okres 11-letni. Pochodnie. Ryc. 56 jest
reprodukcjg zdjecia fotograficznego, wykonanego d. 22 czerwca 1885 r.
w Meudon. Przedstawia ona grupe plam, ciggnhaca sie wzdluz prawie
na 200000 km. Srednica najwiekszej plamy z tej grupy wynosi okoto
50000 km. Zdarzajg sie na stoncu plamy jeszcze o wiele wieksze: Sred-
nice, wynoszace 100000 km i wiecej sg dosy¢ czeste. W tak wielkich
plamach mogtoby sie swobodnie pomiesci¢ kilkaset takich kul, jak na-
sza ziemia. Sgto wszakze, jak wiemy, utwory nietrwale, czesto widzialne
tylko przez kilka lub kilkanascie dni; plamy, ktére mozna obserwowaé
w ciagu dwéch lub trzech obrotéw stonca, sg zjawiskiem dosy¢ rzad-
kiem.

llos¢ plam, widzialnych na stoncu, jest bardzo zmienna. W pew-
nych epokach catemi tygodniami nie wida¢ zadnej plamki, w innych
zas plamy mniejsze i wieksze pokrywajg znaczng cze$¢ powierzchni
stonica. Z wieloletnich obserwacyj wynika, ze liczba plam na stoncu
zmienia sie perjodycznie w okresie, wynoszacym $rednio 11 lat; w tym
okresie liczba plam stale wzrasta przez mniej wiecej 5 lat i dosiega
maximum, po ktérem znowu stale sie zmniejsza i spada do minimum.
Okres 11-letni plam stonecznych jest zjawiskiem bardzo ciekawem, po-
niewaz wskazuje na zmienng w tym samym okresie czynno$¢ stonca,
ktorej plamy sa jednym z objawdw zewnetrznych; précz tego caty sze-
reg zjawisk ziemskich wykazuje w przebiegu swoim roéwniez okres
11-letni, przez co zwigzek owych zjawisk z plamami i czynnos$cig stonca
wogOle ujawnia sie w sposéb niewatpliwy. Dotyczy to szczegdlnie stanu
magnetyzmu ziemskiego oraz czestosci zérz biegunowych.

Teleskopowe badania plam wykazujg w czasie ich biegu od jed-
nego brzegu tarczy stonecznej do drugiego zmiany ksztaltu tego ro-
dzaju, ze wywnioskowano z nich, iz plamy s3a to zagiebienia w foto-
sferze stonecznej, ktérych najglebsza cze$¢ zajmuje jadro. Mianowicie
zmiany te zachodzg w sposob, przedstawiony na ryc. 58. Przy brzegu
storica widzialny jest tylko péicien, w pewnej odlegtosci od brzegu
stonca ukazuje sie jadro z polcieniem po stronie blizszego brzegu
stofca, a pdzniej dopiero ukazuje sie pdicien i po drugiej stronie. Gdy

9*
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po przejsciu przez $rodek tarczy plama zbliza sie do drugiego brzegu,

znowu najprzéd znika potcien po stronie blizszej $rodka storica, pozniej

jadro, a wreszcie zostaje znowu tylko potcienn. Na samym brzegu obser-

wowano w miejscu, gdzie musiata znajdowac sie plama, nieznaczne za-

glebienie, potwierdzajgce

whiosek, wyplywajacy ze

zmiany ksztattu. Gdyby

plama byta wypuktoscig

na stoncu, kolejnos¢ w u-

kazywaniu sie roznych

czesci plamy bytaby

wprost odwrotna, a na

brzegu tarczy musiataby

wystepowaé  wypuktosc.

Z pomiarow wynika, ze

gtebokos¢ plam zazwyczaj

nie dosiega 750 km, ale

czesto tez wynosi ponad

1000 km, a wyjatkowo

obserwowano gtebokosci,

dochodzace do 3000 km.

Pochodnie przeciw-

nie, sg to utwory, wzno-

szgce sie ponad poziom fotosfery i dosiegajace niekiedy znacznej wy-

sokosci. Wyptywa to gtownie z faktu, iz na brzegu storica plamy z po-

wodu silniejszej absorbcji $wiatta w atmosferze stonecznej tracg wiele

na wyrazistosci, natomiast pochodnie ktdre wznosza sie wysoko nad

poziom fotosfery, mniej podlegajg absorbcji, poniewaz ponad niemi lezg

tylko gdrne, mniej geste warstwy atmosfery; aze, z drugiej strony, na

brzegu samo tto jest (ust. 87) przez absorbcje silnie przy¢mione, wiec

przez kontrast pochodnie uwydatniajg sie tu najsilniej i najlepiej sg widzialne.

Aczkolwiek miedzy plamami a pochodniami zachodzi niewatpliwy

zwigzek, poniewaz najwybitniejsze i najliczniejsze pochodnie wystepuja

w okolicy plam, albo tez w miejscach, w ktérych nastepnie ukazujg sie

plamy, to jednakowoz pojawianie sie pochodni nie jest, jak pojawianie

sie plam, ograniczone terytorjalnie. Pojawiajg sie one na calej po-

wierzchni stonca, nawet w bliskosci biegundéw. Okresy obrotu stonca,

wyprowadzone na podstawie obserwacji pochodni, znajdujg sie w zgo-
dzie z okresami, wywnioskowanemi z ruchu plam.

90. Analiza widmowa fotosfery, plam i pochodni. Wiadomosci

nasze o stoncu zbogacone zostaty w wysokim stopniu przez zastoso-



— 133 —

wanie do badan stoica analizy widmowej. Wi-
dmo fotosfery stonecznej nalezy do kategorji
absorbcyjnych, a prazki absobcyjne widma spo-
wodowane s przez warstwe lotng, otulajgca
fotosfere ze wszystkich stron, ktoérg nazywamy
atmosferg stoneczna.

Ryc. 59 wyobraza cze$¢ widma fotosfery
pomiedzy dtugosciami fali 510 wu a 520 vy,
a obok (na lewo) te samg czes¢ widma plamy
stonecznej. Prazki absorbcyjne nalezag do roz-
maitych pierwiastkdw, ktére wiec wszystkie w
stanie lotnym znajdujg sie w zewnetrznych war-
stwach storica. Dotad stwierdzono obecno$¢ na
storicu 44 pierwiastkow, znanych na ziemi, a po-
$rdéd nich prawie wszystkich metali, z wyjatkiem
niektdrych najciezszych. Miedzy innemi znajdujg
sie tam: zelazo, nikiel, kobalt, wapn, magnez,
sod, glin, cynk, miedz, srebro, cyna, otéw, po-
tas, platyna i t. d., z niemetali za$ tylko we-
giel, krzem, woddr, hel oraz prawdopodobnie
tlen.

Procz tego wystepuje w widmie stonca caty
szereg linij, wywotanych przez absorbcje selek-
tywna w atmosferze ziemskiej (ust. 68), czyli
t. zw. ziemskich lub telurycznych; linje te cha-
rakteryzujg widmo ziemi, widzianej z poza gra-
nic jej atmosfery. Wreszcie wiele linij widma
stonecznego jest niewiadomego pochodzenia;
zawdzieczajg one swe istnienie zapewne pier-
wiastkom na ziemi jeszcze nieznanym, albo tez
takim, ktorych na ziemi wcale niema.

Co sie tyczy plam stonecznych, to widmo
ich, jak wida¢ na ryc. 59, od widma fotosfery
rozni sie przedewszystkiem mniejsza jasnoscig
ciagtego tla, dalej wystepowaniem w widmie
plam licznych linij, ktérych w widmie fotosfery
nie dostrzegamy, a wreszcie tern, ze linje nie-
ktérych pierwiastkbw sg w widmie plam w po-
réwnaniu z widmem stonecznem znacznie roz-
szerzone. Niekiedy linje wodoru, wapnia i jesz-
cze niektore inne odwracaja sie, to znaczy, ze

Ryc. 59.



— 134 —

posrodku ciemnych prazkow fotosfery wystepuja jasne linje. Ogdélne
ostabienie widma plam $wiadczy o wiekszem zgeszczeniu gazéw pochta-
niajgcych ponad plamg, a rozszerzenie prazkéw objasnia sie wiekszem
cisSnieniem, tam panujgcem. Woreszcie odwracanie sie linij moze by¢
wyttémaczone jedynie w ten sposéb, ze wodor, para wapnia i t. p.,
wznoszgce sie ponad plamami, majg temperature wyzszg, niz panujgca
w jadrze plamy.

Jasne linje wodoru i wapnia wystepuja takze w widmie pochodni,
co zhaczy, ze temperatura pochodni jest wyzsza niz fotosfery, na tle
ktérej pochodnie widzimy. Okolicznos¢ ta przemawia za tern, ze mate-
rja pochodni pochodzi z wnetrza storica, skad przez wybuchy wyrzu-
cong zostaje wysoko ponad poziom fotosfery.

91. Chromosfera i protuberancje. Juz plamy i pochodnie stwier-
dzajg dostatecznie, ze powierzchnia storica nie jest réwna, ze znajdujg
sie na niej liczne zaglebienia oraz wzdecia, a materja stonca znajduje
sie w ustawicznym poteznym ruchu. Bardzo znaczne wzniesienia materji
storica czesto widzie¢ mozna na jego brzegu w postaci t. zw. wysko-
kow czyli protuberancyj. Dawniej protuberancje obserwowa¢ mozna byto
tylko w czasie catkowitych zaémien stonecznych w postaci czerwona-
wych zazebien, sterczacych poza czarny brzeg zastaniajgcego storice
ksiezyca. Poniewaz widzialne byty one w czasie zatmien zawsze, wiec
wywnioskowano, ze znajdujg sie one na storicu tez w kazdej innej chwili.
Na zastosowaniu analizy widmowej oparty zostal sposOb badania pro-
tuberancyj w kazdej porze, tak, ze staly sie one przedmiotem réwnie
szczegotowych dociekan, jak plamy.

Z badan tych wynika, ze podstawa wszystkich protuberancyj jest
cienka warstwa zewnetrzna, okalajgca stonce, skiadajaca sie gtéwnie
z wodoru z domieszka helu, z barwy catkiem podobna do protube-
rancyj ; warstwa ta nosi nazwe chromosfery. Protuberancje przedstawiajg
sie w wiekszosci wypadkow jako lokalne wzdecia chromosfery, albo
tez jako utwory wybuchowe, zlozone z wyrzuconej ku gorze materji
chromosfery. Zaleznie od charakteru i ksztaltu, protuberancje przedsta-
wiajg rézne typy, z ktorych najwybitniejszemi sg protuberancje chmu-
rzaste, oraz promieniste czyli wybuchowe. Rycina 60 przedstawia protu-
berancje, fotografowane w czasie za¢mienia stonca d. 28 maja 1900 r.
w Wadesboro. Srodkowa nalezy do kategorji chmurzastych, dwie bo-
czne do promienistych.

Wysokos$¢ protuberancyj jest bardzo rozmaita i przecieciowo wy-
nosi okoto 30000 km; jednakowoz obserwowano olbrzymie utwory tej
kategorji, wznoszace sie na setki tysiecy km ponad powierzchnie stonica,
ktore powstawaty w ciggu kilku godzin i po kilku godzinach ginety. Do
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najwyzszych nalezata protuberancja, obserwowana 29 maja 1919 r., ktora
osiggneta wysokos¢ 760000 km, przyczem wysokos¢ rosta po 1400 km
na minute.

Protuberancje sa to utwory jeszcze bardziej zmienne, anizeli plamy;
powstajg one pod dziataniem sit wybuchowych, gdyz tylko wybuchami
da sie objasni¢ olbrzymia, niekiedy setki kilometrow na sekunde wy-
noszaca predkos¢, z ktérg materja protuberancji wznosi sie ponad po-
wierzchnie stonca.

Widmo protuberancji jest widmem przerywanem, t. j. ztozonem
z jasnych prazkow, przedzielonych ciemnemi przerwami; a wiec wy-

Ryc. 60.

skoki skiadajg sie z rozzarzonych ciat lotnych, niezbyt zgeszczonych
(ust. 85). Prawie wszystkie protuberancje procz wodoru, ktory stanowi
gtéwng ich cze$¢ sktadowsg, zawierajg hel i wapn, a protuberancje wy-
buchowe procz tego zawierajg pary zelaza, tytanu, magnezu i niektorych
innych metali. Dlatego protuberancje wybuchowe zwane sg takze me-
talicznemi. Zaznaczy¢ nalezy, ze pierwiastek hel przedewszystkiem po-
znany zostat jako pierwiastek stoneczny, wystepujgcy w chromosferze
i protuberancjach, i stad pochodzi jego nazwa; dopiero znacznie poz-
niej zostat on odkryty takze na ziemi.

92. Warstwa odwracajgca. Korona. Dopiero pod chromosferg
przypada cienka warstwa, zawierajgca te pierwiastki, ktdre w gtownej
mierze powodujg widmo absorbcyjne stonca. Warstwa ta, zwana war-
stwg odwracajgca, stata sie w ostatnich czasach takze przedmiotem na-
der scistych badan w czasie za¢mieh stonecznych, gdyz wtedy tylko,
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badajgc widmo brzegu stonecznego, mozna dostrzec oraz fotografowac
przerywane jasne widmo tej warstwy.

Bardzo ciekawem oraz efektownem zjawiskiem, tez tylko w cza-
sie catkowitych zaémien stonca widzialnem, jest korona stoneczna
(ryc. 54). Przedstawia sie ona jako jasna aureola, okalajaca widzialng
czarng tarcze ksiezyca, ktorej odgatezienia siegajg niekiedy na odleg-
tos¢ kilku miljonéw kilometréw od widzialnego normalnie brzegu stonca.

Korona jest zjawiskiem niewatpliwie materjalnem, jednakowoz nie
mozna jej uwaza¢ za atmosfere, podobng np. do ziemskiej, gdyz ge-
sto$¢ jej jest znikoma i nie wzrasta w miare zblizania sie do powierz-
chni stonca, jakby przy cisnieniu warstw wyzszych na nizsze by¢ mu-
sialo; nie stwierdzono tez dotad, aby brata ona udziat w ruchu wiro-
wym storica. Raczej nalezy przypuszczaé, ze sklada sie ona po czesci
tylko z bardzo rozrzedzonego $wiecacego gazu, na ziemi nieznanego,
zwanego koronem, a charakteryzujacego sie jasng linjg zielong w wid-
mie korony, oraz z drobnych czasteczek ptynnych lub statych, Oswie-
tlonych przez stonce. Materja korony przawdopodobnie jest przez
stofice odpychana, a sila odpychajacg jest elektrycznos¢, albo tez
cisnienie promieni Swiatta stonecznego. Wogole zjawisko to jest jeszcze
pod wielu wzgledami zagadkowem, pomimo bardzo réznostronnych ba-
dan, ktorym w czasie za¢mien bywa poddawane. Wszelkie dazenia, aby
uczyni¢ korone dostepng dla obserwacji w kazdej porze, t. j. takze
przy stoncu nieza¢émionem, dotad nie zostaty uwienczone pomysinym
skutkiem.

Bardzo ciekawym jest fakt, ze posta¢ korony zalezna jest od
liczby plam na stoncu, zmienia sie wiec takze perjodycznie w okresie
11-letnim.

93. Budowa stonca. Materjat dotychczasowy nie wystarcza do do-
ktadnego poznania budowy stonca, jednakowoz pewne prawdopodobne
wnioski dadzg sie z niego wyciagnac.

Przy temperaturze 7000° zaden pierwiastek na storicu nie moze
znajdowac sie w stanie statym lub cieklym, tem bardziej, ze warstwy
wewnetrzne stonca, podlegajgce olbrzymim cisnieniom i nie promieniu-
jace ciepta nazewnatrz, posiadajg temperature znacznie wyzszg, niz ze-
wnetrzne. A zatem stonce uwaza¢ nalezy za kule lotng. Warstwy po-
wierzchniowe ochfadzajg sie przez promieniowanie w zimng przestrzen,
przez co wytwarzajg sie prady konwekcyjne goracych gazow, skiero-
wane od wnetrza stonca ku powierzchni i odwrotnie — prady gazéw
ochtodzonych, skierowane od powierzchni ku wnetrzu. Prady te ptyng
z mniejszg lub wiekszg chyzoscia, a czesto materja wyrzucana bywa
z wnetrza z olbrzymiag energjg i dostaje sie na powierzchnie w postaci
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wyskokow. W zwigzku Scistym z ta wymiang ciepta znajdujg sie nie-
watpliwie plamy stoneczne, a poglad ten w rozmaity sposéb da sie
uzasadni¢; nie mozemy sie wszakze szczegOtowiej zajmowac teorjg plam
stonecznych.

Fotosfere nalezy uwaza¢ za warstwe graniczng, gdzie cisnienie
warstw zewnetrznych jest tak znaczne, iz gazy tej warstwy posiadajg
juz widmo ciggte. Ponad nig lezgce warstwy dajg widmo przerywane,
ktore na tle widma ciagglego fotosfery wystepuje w postaci ciemnych
prazkéw. Jako widmo z jasnych linij ztozone, wystepuje ono tylko na
brzegu stonca, gdzie warstwy te widzialne sg nie na tle fotosfery.

Tuz ponad fotosferg przypada warstwa odwracajgca, zawierajgca
wszystkie pierwiastki stoneczne, jednakowoz cigzsze pierwiastki znajdujg
sie w niej najnizej. W pewnej wysokosci ponad fotosferg znajdujg sie
juz tylko pierwiastki najlzejsze, t.j. wodor i hel; warstwa, ktorej te dwa
pierwiastki stanowig przewazajacg czes¢, jest chromosfera. Jest to ze-
wnetrzna warstwa storica, atmosfera stoneczna w S$cislejszem znaczeniu.
Znajdujgca sie ponad nig korona podlega juz prawom innym i skiada
sie z materji, odpychanej przez storice.

Energja stoneczna, objawiajgca sie w promieniowaniu, wyczerpuje
sie nieustannie. Pomimo to natezenie promieniowania stofica nie zmniej-
sza sie w stopniu dostrzegalnym, skad wynika, ze utracona energja musi
znajdowac¢ jaka$s kompensate. Nie znamy zrddet zewnetrznych, z kto-
rych storice mogtoby czerpaé energje, a wiec rozprasza ono tylko za-
pasy wiasnej energji. Whnioskowac stad musimy, ze albo na storicu za-
chodzg takie procesy, ktore sprawiajg, ze, pomimo zmniejszenia sie
ogdlnej ilosci jego energji wewnetrznej, ilo$¢ wydzielanej nazewnatrz
energji promienistej przez diugie okresy czasu nie ulega dostrzegalnej
zmianie, albo tez, ze ilo$¢ energji traconej jest znikomo mata w sto-
sunku do catej nagromadzonej w storficu energji.

Poniewaz czasteczki materji, z ktorej utworzone jest storice, pod
dziataniem grawitacyjnem masy storica spada¢ muszg ku $rodkowi, wiec
skutkiem tego cze$¢ energji potencjalnej czasteczek zmienia sie¢ w cie-
pto. Gdyby ta energja potencjalna tworzyta jedyny zapas energji, ktérym
stofice rozporzadza, to réwnolegle z wydzielaniem energji nazewnatrz
musiatby zachodzi¢ proces koncentracji czasteczek, a wiec kurczenia sie
stonca. Poglad taki, wygtoszony przez Helmholtza, nie znajduje sie
w sprzecznosci z obserwacja. Wedtug obliczen Helmholtza zmnigj-
szanie sie objetosci stonca, ktére dla zrownowazenia traconej energji
zachodzi¢by musiato, jest tak mate, iz w ciggu dtugich okreséw czasu
stwierdzi¢by sie nie dalo przez obserwacje.
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Jednakze z obliczen tych wyptywa réwniez, ze gdyby stonce tra-
cito energje stale w tej samej ilosci, co obecnie, a jedynem zrodiem
energji promienistej byla grawitacja, to energji tej starczyloby zaledwie
na 18 miljonéw lat. Tymczasem badania geologiczne i kosmogoniczne
prowadza do wniosku, ze ziemia istnieje juz przynajmniej setki miljo-
néw lat, a stonce wiele miljardéw lat. Wobec tego muszg istnie¢ na
stoficu jeszcze inne zrodia energji promienistej i to znacznie bogatsze niz
grawitacja. Odkrycie ciat promieniotwdrczych pouczyto nas, ze w ato-
mach pierwiastkOw nagromadzone by¢ moga tak olbrzymie ilosci ener-
gji, o jakich przedtem nie mieliSmy wyobrazenia. Nie ulega watpliwo-
§ci, ze to nieznane dawniej zrodio energji w rozwazaniach nad diugo-
wiecznos$cig stofica obecnie brane by¢é musi w rachube.

KOLKO
Uczniow Uniwersytetu Jagiellonskiego

ROZDZIAL XIl.

Budowa fizyczna planet.

94. Swiatlo zwierzyncowe. Najblizszg storica ze znanych planet
jest Merkury. Pewne perturbacje w ruchach Merkurego zdawaly sie
przemawia¢ za tem, ze istnieje jeszcze jaka$ planeta blizsza stonca, kto-
rej nawet juz nadano nazwe Wulkana. Planety tej jednakze pomimo
bardzo troskliwych poszukiwan nie znaleziono.

Wiemy natomiast, ze dokota stonca w ptaszczyznie rownika sto-
necznego rozcigga sie pierscien drobnych czasteczek materji, siegajacy
prawdopodobnie az poza droge ziemska. PiersScien ten widzialny bywa
z ziemi jako blada jasno$¢ na niebie i szczeg6lnie jest wybitny w lutym
i marcu po zachodzie storica oraz we wrzesniu i pazdzierniku przed
wschodem storica.

Ze wzgledu na potozenie tego Swiatta w granicach pasa zwie-
rzyhcowego, nazywa sie ono Swiattem zodjakalnem czyli zwierzynco-
wem. Jest to Swiatto stoneczne, odbite od otaczajacych storice, w ptasz-
czyznie réwnika stonecznego rozproszonych drobnych czasteczek materji.

Przyjmujac pewng okre$lona mase dla ogotu czasteczek, tworza-
cych pierscien Swiatla zodjakalnego, mozna dziataniem ich tak samo
wyjasni¢ perturbacje Merkurego, jak dziataniem planety intermerkurjal-
nej. Perturbacje te objasniajg sie rdwniez jako prosta konsekwencja za-
sady wzglednosci, co stanowi jeden z najwazniejszych argumentdw,
przemawiajagcych za teorjag Einsteina, oparta na tej zasadzie.
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95. Merkury. Merkury nalezy do planet najmniej zbadanych, gdyz,
jak wiemy (ust. 47), S$wieci on w nieobecnosci storica na niebie tylko
krétko i to bardzo blisko poziomu, gdzie Swiatto jego podlega silnegj
absorcji atmosferycznej. W czasie obiegu synodycznego dokota stonrca
wykazuje on fazy, podobne do faz ksiezyca, a gotem okiem widzialny
jest jako gwiazda wielkosci od (— 1) do + 1-gj.

Merkury jest najmniejszg ze wszystkich wielkich planet. Co do
objetosci jest on 19 razy mniejszy od ziemi, a poniewaz masa jego jest
17 razy mniejsza od masy ziemskiej (ust. 58), wiec Srednia gestosc

Merkurego w stosunku do ziemskiej wedtug wzoru (12) wynosi %g‘r

a w stosunku do wody 6.0. Pod tym wzgledem zajmuje Merkury po-
$réd planet pierwsze miejsce.

Warunki, ktére panujg na Merkurym, sa bardzo rozne od ziem-
skich. Promieniowanie stonca na Merkurym jest 10 razy silniejsze, niz
w odlegtosci ziemi, a rozktad otrzymywanego ciepta na powierzchni tej
planety jest o wiele mniej korzystny, niz na ziemi. Mianowicie, z badan
nad ruchem wirowym Merkurego okazuje sie, ze obraca sie on dokota
osi w tym samym okresie, w ktdorym obiega dokota stonica, t. j. w 88
dniach. Skutkiem tego jedna potkula planety zawsze zwrocona jest ku
stoncu, druga za$ stale od storica odwrocona. Niema tam wiec zmiany
dnia i nocy, a takze niema i pOr roku, poniewaz réwnik Merkurego
tworzy tylko maly kat z ptaszczyzng jego drogi.

Nieliczne szczegoty, zauwazone na powierzchni Merkurego, nie dajg
nam prawie zadnego pojecia o uksztattowaniu jego powierzchni. Nie-
ktore spostrzezenia przemawiajg za tern, ze Merkury pozbawiony jest
atmosfery i ze pod wielu wzgledami podobny jest do naszego ksiezyca.

96. Wenus. Nastepna co do odlegtosci od storica planetg jest
Wenus. Jako planeta dolna, wykazuje ona w ciggu swego obiegu sy-
nodycznego fazy, podobnie jak ksiezyc i Merkury. Jasnos¢ jej jest
zawsze bardzo znaczna i dochodzi do (— 4) wielkosci: jest ona po stoncu
i ksiezycu najjasniejszem ciatem niebieskiem. Jedng z przyczyn tej wiel-
kiej jasnosci jest okolicznos¢, iz powierzchnia Wenery odbija 76% pada-
jacych na nig promieni stonecznych, t. j. prawie tyle, co Swiezo spadly
$nieg. Biatos¢ ta czyli albedo nie dotyczy jednakze wiasciwej powierzchni
planety, ale tylko utwordw, unoszacych sie w jej atmosferze, t.j. obtokéw
lub mgly. Za tern, ze Wenus posiada atmosfere, przemawia wiele zjawisk,
jak np. nadmierna dtugos¢ rogéw w czasie malej fazy, jak aureola, do-
strzegana dokota niej w czasie przejs¢ przed tarczg stoneczng (ust. 75) i t. d.

Ta rozlegla i gesta atmosfera jest powodem, ze sposobnos$¢ do-
strzezenia jakich$ szczegdtow powierzchni Wenery zdarza sie dosc
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rzadko; natomiast czesto utwory atmosferyczne, krotkotrwate i zmienne,
przyjmowano za trwate utwory powierzchni, co bywato powodem wielu
nieporozumien.

Wobec takiego stanu rzeczy bardzo trudnem staje sie rozwigzanie
tak waznej kwestji, jakg jest wyznaczenie okresu obrotu Wenery do-
kota osi oraz potozenia jej rownika. Otrzymano w tym przedmiocie wy-
niki sprzeczne. Podczas, gdy jedni badacze doszli do wniosku, ze okres
obrotu jest krotki, wynoszacy okoto 24 godzin, inni na podstawie swo-
ich obserwacyj utrzymujg, iz Wenus, podobnie jak Merkury, obraca sie
dokota osi raz w czasie swego obiegu gwiazdowego, zwracajac ku
stoficu stale, jedng swa potkule. Zdaje sie wszakze, ze krotki okres
obrotu odpowiada rzeczywistosci; przemawiajg za tern badania ruchu
obrotowego, oparte na zasadzie Dopplera (ust. 85).

Oczywiscie, wobec powyzszych niepewnosci, takze o warunkach,
panujacych na Wenerze, niewiele powiedzie¢ mozna. Obecnos¢ niewat-
pliwa atmosfery na Wenerze czyni jg poniekad podobng do ziemi, tern
bardziej, ze i dziatanie stonnca na Wenerze tylko 2 razy jest silnigj-
sze, niz na ziemi, a gesta atmosfera, otaczajgca planete, nadmiar ten
niezawodnie fagodzi.

Pod wzgledem wielkosci i masy Wenus ze wszystkich planet naj-
bardziej jest zblizona do ziemi: objeto$¢ jej w granicach biedéw spo-
strzezen mozna uwazac¢ za réwng objetosci ziemi, a gestos¢ jej, wobec
masy, wynoszacej 4/6 masy ziemskiej (ust. 58), jest takze rownag 4/6 ge-
stosci ziemi. Czy pozatem istnieje jakie podobienstwo miedzy Wenerg
a ziemia, niewiadomo.

97. Ziemia i jej ksiezyc. Nastepng zkolei planetg po Wenerze
jest ziemia. Caly szereg szczegotdéw, dotyczacych ruchdéw, ksztattu i roz-
miarOw ziemi, zawierajg poprzednie rozdziaty. Badanie szczegétowe ziemi
pod wzgledem fizycznym jest przedmiotem takich nauk, jak geografja
fizyczna, geofizyka, geologja, meteorologja etc., i wyniki tych nauk nie
wchodzg juz w zakres wiasciwej kosmografji. Ustep ten tez poswiecamy
nie ziemi, ale jej towarzyszowi ksiezycowi.

Ksiezyc, jako najblizsze ze wszystkich ciat niebieskich, jest tez ze
wszystkich najlepiej zbadany. Promien tarczy ksiezyca w Sredniej odleg-
tosci widziany jest pod katem 15'33". Wobec tego, ze paralaksa ksie-

syca w Sredniej odlegtosci wynosi 57'3", wiec utamek
15'33"
57 3 0.27

wyraza dtugos¢ promienia ksiezyca w stosunku do promienia réwnika
ziemskiego. Wynika stad, ze pod wzgledem objetosci ksiezyc jest
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/ql V=493 razy mniejszy od ziemi; zeza$ masa jego jest 81.5 razy
mniejsza od masy ziemskiej, wiec gestos¢ srednia jego wynosi tylko s/5
gestosci ziemi, czyli 3.3 w stosunku do wody.

Juz patrzac gotem okiem na ksiezyc, dostrzega sie na jego po-
wierzchni plamy, ktorych potozenie w stosunku do brzegéw tarczy ksie-
zyca sie nie zmienia. Ksiezyc zatem zwraca ku ziemi zawsze te samg
poétkule, podobnie jak Merkury do stonca (ust. 95). Whnioskujemy stad,
ze ksiezyc obraca sie dokota osi w tym samym okresie, w ktérym
obiega dokota ziemi, t. j. w miesigcu gwiazdowym.

Poniewaz obrét dokota osi jest jednostajny, a predko$¢ biegu
dokota ziemi zmienna, wiec widzialna jest nie $cisle wcigz ta sama pot-
kula ksiezyca, lecz to z jednej, to z drugiej strony wychylajg sie czesci
odwrdconej potkuli. Te kotysania sie ksiezyca noszg nazwe libracji.

Os obrotu ksiezyca jest prawie do ekliptyki prostopadia, tworzac
z osig ekliptyki kat, wynoszacy 1°32z; takiz kat tworzy oczywiscie ptasz-
czyzna rownika ksiezyca z ptaszczyzng ekliptyki. Zgodnie z okresem
obrotu dokota osi, dzien i noc na ksiezycu trwajg po 14 dni.

Ksiezyc nie posiada atmosfery, o czem wnosimy z wielu spostrze-
zen. Tak np. Swiatto gwiazd nie podlega na brzegu ksiezyca refrakcji
ani absorbcji, ktére atmosfera powodowacby musiala. Dalej, granica
pomiedzy ciemng a oswietlong czescig ksiezyca jest ostra; niema wiec
na ksiezycu tagodnego przejscia od dnia do nocy, t.j. zmierzchu, kto6-
rego przyczyna na ziemi jest atmosfera, oswietlona przez promienie sto-
neczne. Takich zjawisk, ktdre Swiadczg o braku atmosfery na ksiezycu,
moznaby jeszcze przytoczy¢ wiegcej.

Dzieki temu, iz ksiezyc nie posiada atmosfery, powierzchnia jego
wystepuje nader wyraziscie, pozwalajac dostrzegac bardzo drobne szcze-
goty budowy. Oczywiscie druga, odwrécona od nas potowa ksiezyca,
dla badan jest catkiem niedostepna.

98. Powierzchnia ksiezyca. Badajagc powierzchnie ksiezyca przez
teleskop, dostrzegamy przedewszystkiem wielkie plamy o zabarwieniu
jednostajnem, ciemniejszem anizeli ogdlne tlo ksiezyca. Plamy te no-
szg nazwe marz, chociaz z morzami nie maja nic wspolnego : sg to rozlegte
réwniny, na ktorych tylko gdzie niegdzie wystepujg niewielkie wynio-
stosci. Najwiekszem ze wszystkich mérz jest t. zw. Ocean Burz (Oceanus
Procellarum) we wschodniej czesci potkuli pdéinocnej. Inne wazniejsze
morza sg: Mare Tranguillitatis (Morze Spokojne) (ryc. 61), Mare Nubium
(Morze Chmur), Mare Imbrium (Morze Deszczow), Mare Serenitatis
(Morze Jasnosci) i t. d. Jasne czesci tarczy ksiezyca lezg wyzej w po-
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rébwnaniu z morzami i na nich rozposScierajag sie w przewaznej czesci
gory ksiezycowe.

Badanie ksztattu i wysokosci gor ksiezycowych polega gtoéwnie
na obserwacji cieniéw, rzucanych przez nie na powierzchnie ksiezyca.
Biorgc pod uwage kierunek promieni stonecznych, mozna na podstawie
cieniéw zbadac catg rzezbe powierzchni ksiezyca.

Gory, zblizone charakterem do goér ziemskich, sa na ksiezycu do-
syC nieliczne. Gory takie ciggng sie przewaznie dtugiemi pasmami wzdhuz
brzegdw mérz, ku ktorym spadajg bardzo stromo, a po stronie prze-

Ryc. 61.

ciwnej o wiele tagodniej. Najwybitniejszem pasmem gorskiem sg Ape-
niny, ktore ciggng sie blisko na 400 kilometréw wzdluz potudniowo-
zachodniego brzegu morza DeszczOw. Grzbiet tych gor przebiega Sred-
nio w wysokosci 4000 metrow od podnéza, a niektOre szczyty maja
wysokos¢ przeszto 6 kilometréw. Z innych fancuchéw gorskich wazniej-
sze sg Karpaty, Kaukaz, Alpy (ryc. 62), Pireneje it. d.

Najczesciej wystepujgcemi formami gorskiemi na ksiezycu sg gory
pierscieniowe i kratery, ktdre nadajg powierzchni ksiezyca charakter
bardzo rézny od powierzchni ziemi.
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Kratery ksiezycowe sg to wzgoOrza o postaci pierscienia mniej lub
wiecej regularnego. Wat taki okragly spada zwykle stromo ku stronie
wewnegtrznej, a znacznie tagodniej ku zewnetrznej i otacza zagiebienie,
ktérego dno niekiedy znajduje sie o kilka tysiecy metrow pod pozio-
mem zewnetrznego podnéza. Dno to zazwyczaj bywa plaskie i rowne,
ale czesto tez wznosza sie posrodku strome goéry, ktorych szczyty jed-
nakze rzadko tylko siegajg szczytow zewnetrznego watu. Kratery ksie-
zycowe w niektorych okolicach ksiezyca skupiajg sie w tak ogromnej
ilosci, iz cata powierzchnia wydaje sie jakby podziurawiona i przedsta-

Ryc. 62.

wia bardzo chaotyczny, dziki obraz. Do najdzikszych, najbardziej skom-
plikowanych, nalezy okolica krateru Tycho, widzialnego u gory na ryc. 63.

Gory pierscieniowe tern sie réznig od krateréw, ze zajmujg o wiele
znaczniejszg powierzchnie, wynoszaca niekiedy dziesiatki tysiecy kilo-
metréw kwadratowych, a zewnetrzny pierscien sklada sie nie z jednego
watu, ale z calych pasm i tancuchéw gérskich, czesto bardzo chaotycz-
nie poplatanych. Wszystkich gér pierscieniowych i kraterow znanych
obecnie jest z goéra 50.000.

Do ciekawych utwordw ksiezycowych nalezg jeszcze ciemne pregi,
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ciagnace sie wzdluz na setki kilometrow i przecinajgce goéry i morza.
Sa to brozdy, powstate skutkiem pekania skorupy ksiezyca, siegajace
niekiedy do gtebokosci 300 metrow. Takich preg znamy dotad prze-
szto tysigc. Dalej zwracajg uwage, szczegOlnie w czasie petni, jasne
smugi, rozchodzace sie promienisto w rozmaite strony od niektorych
kraterébw. Najwybitniejszy ukitad smug rozchodzi sie od krateru Tycho.
Smugi te nie sg zagtebieniami na powierzchni ksiezyca, ani tez wznie-
sieniami, sg to wiec wprost pasma, silniej odbijajagce swiatto stoneczne,

Ryc. 63.

anizeli przylegty teren; o pochodzeniu ich dotgd nic pewnego nie da
sie powiedzie€.

W ostatnich kilkunastu latach do poznania powierzchni ksiezyca
przyczynito sie w znacznym stopniu zastosowanie fotografji. Rycina 63
daje wyobrazenie o charakterystycznych utworach powierzchni ksiezyca,
widzianego przez odwracajgcg lunete astronomiczng.

99. Mars. Najblizszg storica planetg gérng jest Mars. Widzialny jest
z ziemi zawsze, jako jasna gwiazda, o wybitnie czerwonawej barwie,
ktéra zmienia sie zaleznie od odlegtosci w granicach od (— 3) do + 2-gj
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wielkosci. Pod wzgledem objetosci jest on 7 razy mniejszy od ziemi,
a pod wzgledem masy 9 razy mniejszy, tak, ze $rednia jego gestosé
réwna sie okoto 0'8 Sredniej gestosci ziemi.

Mars wyr6znia sie wsrod innych planet obfitoscig szczegdtdow, do-
strzezonych na jego powierzchni. Sg to w przewaznej czesci szczegoty
trwate, dzieki ktdrym mozna byto bardzo doktadnie zbada¢ okres obrotu
Marsa dokota osi, oraz potozenie jego réwnika. Okres obrotu dokota
osi wynosi 24 g. 37 m. 22.7 s., a wiec dzien na Marsie tylko niewiele
jest dtuzszy od dnia ziemskiego. Roéwnik Marsa wzgledem plaszczyzny
jego drogi nachylony jest pod katem okoto 24°; kat ten, jak widzimy,
bardzo zblizony jest do pochytosci ekliptyki (ust. 21). Wynika stad, iz
na Marsie zachodzg zmiany por roku w spos6b podobny, jak na ziemi.
Poniewaz okres obiegu Marsa dokota storica wynosi 687 dni (ust. 46),
wiec tez pory roku sg tam blisko 2 razy dtuzsze niz na ziemi.

Na powierzchni Marsa wystepujg utwory bardzo rozmaite co do
barwy, ksztaltu i wielkosci. Szczegdlnie wyr6zniajg sie miejsca 0 barwie
jasnej, zwane lgdami, i miejsca ciemniejsze, zwane morzami, zatokami,
jeziorami etc., zaleznie od ich wielkosci. Sa to utwory trwate, ktorych
wyglad zresztg moze ulega¢ znacznym zmianom w rozmaitych porach
roku Marsa.

W ostatnich 40 latach topografja Marsa byla badana nader szcze-
gotowo. Szczegodlnie ciekawemi utworami sg t. zw. kanaly, sg to ciemne
prazki, przebiegajace na powierzchni lagdéw Marsa i tgczace ze sobg
dwa morza, lub tez jeziora z morzami. Przebiegajg one zazwyczaj
w kierunku wielkich két, a razem tworzg misterng sie¢ prawie o geo-
metrycznej regularnosci. Ta regularno$¢ byla podstawa hipotezy, ze sg
one dzietem istot rozumnych. Szczegélnie ciekawg jest okolicznosé, ze
widzialnos¢ kanatow znajduje sie w wyraznym zwigzku z porami roku
na Marsie, a mianowicie z wielkoscig plam biegunowych.

Plamy biegunowe sg to biate plamy, pokrywajgce okolice obu
biegundéw; wielko$¢ ich zmienia sie bardzo w zaleznosci od pory roku.
Gdy na potkuli potnocnej jest lato, plama pétnocna maleje, wzrasta za$
plama potudniowa. Odwrotnie, gdy poétkula potudniowa ma lato, zmniej-
sza sie plama potudniowa, a wzrasta potnocna. Niekiedy znika cal-
kowicie plama na tej potkuli, ktora ma lato. Zmiany plam sprawiajg
wrazenie, ze sg to kondensacje jakiejs cieczy, ktére tajg pod dziataniem
ciepta stonecznego. Narzuca sie analogja ze $niegami i lodami pod-
biegunowemi na ziemi.

Gdy potudniowa plama okoto daty potudniowego stanowiska stonca
prawie znika, kanaty, szczegOlnie na potkuli potudniowej, wystepuja
w wielkiej liczbie; sg one przytem szerokie i wyrazne. Gdy wzrasta plama

Kosmografja. 10
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potudniowa, poczynajg znika¢ kanaty najprzéd najbardziej podtnocne,
pozniej coraz bardziej potudniowe — az wreszcie znikaja na pewien
czas wszystkie. Sprawia to wrazenie, ze kanatami odptywa ciecz, po-
wstajgca z tajania plam biegunowych, i za ich posrednictwem rozcho-
dzi sie po catej powierzchni Marsa.

Istnienie atmosfery na Marsie nie moze ulega¢ watpliwosci, skoro
wyzej opisana cyrkulacja tam zachodzi. Jednakze atmosfera ta jest
bardzo przezroczysta i prawie nie wpltywa na wyrazistos¢ szczegotow,
widzialnych na powierzchni Marsa. Kondensacje w rodzaju naszych
chmur lub mgty stosunkowo rzadko bywajg dostrzegane na Marsie.

Podobienstwo warunkéw, panujacych na Marsie, do warunkow
ziemskich, a nastepnie odkrycie kanatdéw, tak regularnie przebiegaja-
cych i jak gdyby wedlug jakiegos poteznego planu poprowadzonych,
jest przyczyng wielkiego zainteresowania sie szerszego ogotu ta pla-
netg. Czem sg te kanaty, dotad z calg pewnosScig nie wiemy; nalezy
jednakze zauwazy¢, ze przy obserwacji kanatow duzg role odgrywa zhu-
dzenie optyczne, polegajgce na tem, ze izolowane drobne punkty oko
taczy w nieprzerwane linje. Powierzchnie Marsa z najwazniejszemi jej
utworami przedstawia rycina 64.

Mars posiada 2 ksiezyce. Sg to drobne ciata, widzialne jako gwiazdy
12-ej wielkosci, ktérych srednice majg 8 do 9 kilometrow dtugosci. Oba te
ksiezyce znajdujg sie bardzo blisko Marsa, blizszy, Fobos, w odlegtosci
9300 km, dalszy, Dejmos, w odlegtosci 23000 km od S$rodka planety.

Fobos obiega Marsa w okresie 7 g. 39 m., a Dejmos w okresie
30 g. 18 m. Jak widzimy, Fobos okrgza Marsa w krotszym czasie, ani-
zeli ten obraca sie dokota osi. Jest to jedyny znany przypadek tego
rodzaju w catym ukiadzie stonecznym. Wskutek tak szybkiego ruchu
spostrzegaczowi na Marsie musi sie wydawa¢, iz Fobos posiada ruch,
przeciwny pozornemu dziennemu ruchowi nieba.

100. Planetoidy. Srednia odlego$¢ miedzy Marsem a nastepna
wielkg planetg Jowiszem wynosi 3.7 jednostek planetarnych. W tej
przestrzeni miedzy Marsem a Jowiszem krgzy wielka liczba drobnych
planet, zwanych planetoidami, o ktérych juz bylo wspomniane w uste-
pie 43. Sg one tak mate, ze mogg by¢ widziane z ziemi tylko w okre-
sach bliskich opozycji: wtedy sg podobne do drobnych gwiazd tele-
skopowych.

Pierwsza planetoida Ceres odkryta zostata 1 stycznia 1801 r.,
obecnie liczba znanych planetoid przekracza 1000 i zwieksza sie wcigz
dzieki coraz nowym odkryciom. Najwiekszemi planetoidami sg Ceres,
Pallas, Juno i Westa, ktdre w opozycji doréwnywajg gwiazdom 6 do 8 w ;
przewazna czes¢ planetoid doréwnywa gwiazdom 11 do 14 w.
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O budowie fizycznej planetoid nic nam nie wiadomo, jak réwniez
0 ich objetosci i masie. Wedtlug prawdopodobnego szacowania ogoélna
ich objetos¢ i masa nie dorownywa nawet tysigcznej czesci objetosci
i masy ziemskiej.

Jedna z planetoid Eros, odkryta w r. 1898, ktérej Srednia odleg-
tos¢ wynosi 1.46 j. pl., kragzy pomiedzy ziemig a Marsem, a z powodu
duzego mimosrodu swej drogi moze sie ona zblizy¢ do ziemi na od-
legtos¢ 0.11 j. pl., t. j. najmniejsza, jaka zachodzi pomiedzy ziemig

Ryc. 61.

a jakakolwiek planetg. Dlatego to obserwacje Erosa dajg moznos¢ bar-
dzo doktadnego wyznaczenia paralaksy storica (ust. 67).

W r. 1906 odkrytg zostata planetoida, ktéra krazy juz poza Jo-
wiszem, a wiec w przestrzeni miedzy Jowiszem a Saturnem. Zostata ona
nazwana Achillesem. P6zniej odkryto jeszcze kilka planetoid tej grupy,
a najdalsza jest Hektor, ktérego srednia odlegtos¢ od stonca wynosi
528 j. pl., t. j. 0 0.08 j. pl. wiecej, anizeli $rednia odlegto$¢ Jowisza
(ust. 50).

101. Jowisz. Jowisz zaczyna szereg wielkich planet, znacznie prze-
wyzszajacych rozmiarami ziemig. Sam on jest najwieksza planetg catego
uktadu. Objetos¢ jego jest 1400 razy wieksza od objetosci ziemi, a masa
318 razy wieksza od masy ziemskiej. Stad oblicza sie, ze gestos¢ S$red-
nia Jowisza jest blisko 5 razy mniejsza od gestosci ziemi, a wiec nie-
wiele wieksza, niz gestos¢ czystej wody. Z ziemi widziany, przedstawia

10*
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sie Jowisz zawsze jako jasna gwiazda o zotawej barwie, ktéra w za-
leznosci od odlegtosci od ziemi zmienia sie od (— 1.5) do (— 2.5)
wielkosci.

Jowisz posiada bardzo szybki ruch wirowy, okres obrotu jego
wynosi zaledwie 9 g. 57 min. Dostrzezono jednakze, ze okres ten wy-
pada nieco rozny, zaleznie od odlegtosci plam, z ktérych ruchu okres
wyprowadzono, od réwnika Jowisza. Pod tym wzgledem Jowisz podobny
jest do stonca, i wida¢ stad, ze powierzchnia jego jeszcze nie jest tak
ustalona, jak powierzchnia planet, dotad opisanych. Plaszczyzna réw-
nika Jowisza tworzy z plaszczyzng drogi maly kat, wynoszacy 3°, wo-
bec czego pory roku, podobne do ziemskich, na nim nie istniejg.

Szybki ruch wirowy w potgczeniu z wielkiemi rozmiarami spowo-
dowat znaczne sptaszczenie Jowisza u biegunow, wynoszace 1/46; splasz-
czenie to uderza na pierwszy rzut oka.

Powierzchnia Jowisza nie przedstawia takiego bogactwa szczeg6-
téw, jak powierzchnia Marsa. Charakterystyczne dla Jowisza sg pasy,
ciagnace sie réwnolegle do jego rownika po obu stronach, z ktérych
srodkowy, najszerszy, ma okoto 20° szerokosci; pasy te sg zmienne tak
co do szerokosci, jak i co do potozenia. Précz tego pojawiajg sie na
Jowiszu plamy mniejsze i wieksze, ktore niekiedy odznaczajg sie zna-
czng trwatoscig; obserwacje tych plam sg podstawg wyznaczenia okresu
obrotu Jowisza. SzczegOlng trwatoscig odznacza sie wielka czerwona
plama, ktora jest juz obserwowang od blisko lat 100, cho¢ niekiedy
bywa bardzo staba i ledwo dostrzegalna.

Plamy Jowisza sg ruchome, z czego wynika, ze nie sg to utwory,
spoczywajgce na jakiems trwatem podiozu, lecz prawdopodobnie unoszg sie
w atmosferze Jowisza. Wiele argumentow przemawia za tern, ze powierzchni
Jowisza nie widzimy wecale, ale tylko otaczajgcg go gestg atmosfere,
i ze zmiany, ktdre w tej atmosferze widzimy, zachodzg pod dziataniem
wiasnego ciepta Jowisza. Wynikatoby stad, ze znajduje sie on w sta-
nie przejsciowym pomiedzy stanem stonecznym a tym, ktéry osiagnety
planety mniejsze, posiadajace twardg skorupe. Rycina 65 daje wyobra-
zenie o wygladzie powierzchni Jowisza.

Jowisz posiada 9 znanych ksiezycéw, z ktdrych 4 wielkie znane
sg oddawna, 5 za$ bardzo matych odkryto w ostatnich czasach. Nazwy
czterech wielkich ksiezycéw sa: 1) lo, 2) Europa, 3) Ganimed, 4) Kal-
listo. Sg to, z wyjatkiem Europy, ciala kilka razy wieksze od naszego
ksiezyca, Europa za$ réwna sie co do wielkosci ksiezycowi ziemskiemu.
Pod wzgledem masy najwiekszy jest Ganimed, dalej idg kolejno Kalli-
sto, Europa i lo. Wiadomosci o ich budowie fizycznej sg bardzo skape.
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Z drobnych ksiezycow Jowisza ksiezyce VIII i IX biegng dokota Jowi-
sza w kierunku wstecznym, t. j. przeciwnym ruchowi wszystkich innych
ksiezycow.

102. Saturn. Nastepna planeta Saturn pod wielu wzgledami jest
podobna do Jowisza. Co do rozmiaréw jest to druga planeta w uktadzie
stonecznym. Objetos¢ Saturna jest 710 razy wigksza od objetosci ziemi,
masa za$ 95 razy wieksza od masy ziemskiej. Obliczona stad S$rednia
gestos¢ Saturna wynosi zaledwie 0.13 Sredniej gestosci ziemi; jest ona
mniejsza od gestosci wody i w stosunku do niej wynosi 0.73. Wynika

Ryc. 65.

stad, Zze Saturn jest planetg bardzo mato skoncentrowang, nie posiada-
jaca prawdopodobnie jeszcze statej skorupy, a wiec kulg, utworzong
z par i gazéw.

Z ziemi Saturn przedstawia sie jako gwiazda o matowem bialem
Swietle, zmieniajgca sie w granicach od 1.5 do (— 0.5) wielkosci. Juz
przez niewielkie teleskopy dostrzec mozna, ze Saturn otoczony jest ja-
snym pierécieniem, ktérego plaszczyzna w og6lnosci nachylona jest
wzgledem promienia widzenia. Dostrzega sie tez sptaszczenie kuli Sa-
turna, silniejsze jeszcze niz u Jowisza, bo wynoszace 0’1l
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To silne sptaszczenie jest wynikiem predkiego obrotu Saturna
dokota osi, ktorego okres wynosi 10 g. 14 m. Ale i u Saturna, po-
dobnie jak u Jowisza i stonca, stwierdzono wzrost okresu obrotu
wraz z odlegtoscia od réwnika.

Plaszczyzna réwnika Saturna nachylona jest wzgledem ptaszczyzny
jego drogi pod katem 27°, z czego wynika, Ze zachodzg tam, podobnie
jak u nas na ziemi, 4 ,pory roku“, trwajagce po 7 lat z gérg. Ale po-
niewaz dziatanie storica na Saturnie jest przeszto 90 razy stabsze, niz
na ziemi, wiec pory roku na tej planecie nie moga sie bardzo réznié
miedzy sobg, a to tem bardziej, ze Saturn posiada jeszcze wiasne cie-
pto, pod ktérego wptywem zachodzg zmiany, dostrzegane na jego po-
wierzchni. Zmiany te sg niezalezne od poér roku i bardzo podobne do
zjawisk, zachodzacych na Jowiszu. Jak na Jowiszu, dostrzec tez mozna

RyC. 66.

na Saturnie pasy, przebiegajace réwnolegle do réwnika, a w granicach
tych paséw pojawiajg sie plamy, ktore po pewnym czasie znikaja. Plamy
te stuzg za podstawe do wyznaczenia okresu obrotu Saturna.
Zjawiskiem bardzo ciekawem i jedynem w swoim rodzaju jest wy-
zej wspomniany pierscienn Saturna. Pierscieni jest wiasciwie trzy, od-
dzielonych niewielkiemi przerwami. Sg one prawie spoétsrodkowe z Sa-
turnem, wydajg sie okraglemi i przypadajg w jednej ptaszczyznie z réw-
nikiem Saturna. Badania stwierdzajg, ze sktadajg sie one z mnéstwa
drobnych ciat, ktore kraza dokota Saturna z prawa na lewo wedtug
praw Keplera, t.j. z predkoscig tem wieksza, im blizej ciatko dane
znajduje sie planety. Wyobrazenie o wygladzie Saturna daje rycina 66.
Saturn posiada 10 ksiezycéw, ktorych imiona sg: Mimas, Encela-
des, Tethys, Dione, Rhea, Tytan, Hiperjon, Japet, Phoebe i Themis.
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Kraza one, z wyjatkiem Phoebe, w ptaszczyznach mato nachylonych wzgle-
dem réwnika Saturna, z prawa na lewo. Ksiezyc IX Phoebe przedstawia te
samg osobliwos$é, co VIl i IX ksiezyc Jowisza, t. j. posiada ruch wsteczny.
O budowie fizycznej ksiezycOdw Saturna dotad prawie ni¢ niewiadomo.

103. Uran. Neptun. Najdalszemi znanemi planetami ukfadu sto-
necznego sg Uran i Neptun. Uran widzialny jest z ziemi jako gwiazda
6-ej wielkosci, moze wiec jeszcze by¢ dostrzezony golem okiem. Pod
wzgledem rozmiar6w swych rzeczywistych zajmuje on 3-cie miejsce
w ukladzie stonecznym. Przewyzsza kule ziemska pod wzgledem obje-
tosci 76 razy, pod wzgledem masy 14 razy; wynika stad gestos¢ $red-
nia, wynoszaca 0'18 gestosci ziemi. Zbliza sie Uran pod tym wzgledem
najbardziej do Jowisza.

Wielka odlegto$¢ Urana od ziemi powoduje, ze badanie jego po-
wierzchni jest bardzo trudne. Niektore spostrzezenia przemawiajg za tem,
ze pod wzgledem budowy fizycznej jest on podobny do Jowisza i Saturna.
Nader rzadko pojawiajgce sie na powierzchni Urana smugi i plamy nie
pozwolity jeszcze dokiadnie zbada¢ jego ruchu wirowego; prawdopo-
dobnie okres obrotu jest krotki, moze jeszcze krotszy, niz okres obrotu
Jowisza i Saturna.

Uran ma 4 ksiezyce, ktérych imiona sg: Arjel, Umbrjel, Tytanja
i Oberon. Wszystkie one majg ruch wsteczny, a drogi ich sg prawie
prostopadie do ptaszczyzny drogi Urana. W przypuszczeniu, ze ptasz-
szczyzny drég ksiezycow Urana mato sg nachylone wzgledem réwnika
planety, wypadatoby, ze 0§ Urana lezy w ptaszczyznie jego drogi. Czy
taki stan rzeczy w istocie zachodzi, na to niema jeszcze dostatecznych
dowodow.

Najdalsza ze znanych planet, Neptun, gtosna jest gtownie z tego
powodu, Ze istnienie jej zostato wywnioskowane na drodze teoretycz-
nej, mianowicie na podstawie perturbacyj, dostrzezonych w ruchu Urana,
ktore tylko istnieniem planety poza Uranem wyjasnione by¢ mogly. Ra-
chunki Leverriera doprowadzity do znalezienia tej planety na niebie.

Neptun przedstawia sie jako gwiazda 8-ej wielkosci, nie moze
wiec by¢ widziany gotem okiem. Pod wzgledem objetosci przewyzsza
on ziemie 55 razy, pod wzgledem masy 17 razy. Gesto$¢ jego wy-
nosi 0.3 gestosci ziemi, jest wiec znacznie wieksza od gestosci trzech
poprzednich planet. O ruchu wirowym tej planety oraz o warunkach
fizycznych, na niej panujacych, wiadomosci dotad sg bardzo niepewne.

Neptun posiada 1 ksiezyc, widzialny tylko przez najwieksze tele-
skopy jako gwiazda 14-ej wielkosci. Podobnie, jak ksiezyce Urana, po-
siada on ruch wsteczny. Wsteczny ruch ksiezycow dwdch ostatnich pla-
net ukfadu nie polega prawdopodobnie na przypadkowym zbiegu oko-
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licznosci, lecz znajduje sie w Scistym zwiazku z warunkami, w ktérych
ukiad stoneczny sie wytworzyt.

104. Powstanie ukiadu stonecznego. Biorgc pod uwage ukiad
stoneczny jako cato$¢, dostrzegamy pewne cechy, ktore kazg sie do-
mysla¢, ze ruchy ciat, nalezagcych do uktadu, sg wynikiem wspoéinej
przyczyny. Cechy powyzsze sg nastepujgce: 1) drogi wszystkich planet
i ksiezycdéw sg elipsami, bardzo mato réznigcemi sie od kot 2) plasz-
czyzny drog wszystkich planet i ksiezycow (z wyjatkiem ksiezycow
Urana i Neptuna i trzech drobnych ksiezycow Jowisza i Saturna)
oraz ptaszczyzny réwnikéw planet i ksiezycow — o ile zostaly po-
znane — tworzg male katy z plaszczyzng réwnika stonecznego;
3) wszystkie ruchy planet dokota stonca, oraz ksiezycéw dokota planet
(z wyjatkiem wyzej wspomnianych), jak i ruchy wirowe stonca, planet
i ksiezycow — o ile zostaly poznane — odbywajg sie z prawa na lewo.

Jest rzeczg bardzo mato prawdopodobng, azeby taki stan rzeczy
wytworzyt sie przypadkowo — a w takim razie uksztaltowanie sie
uktadu w ten, a nie w inny sposéb, zaleznem bylo od statego dziata-
nia pewnego prawa. W jaki sposéb powstat uktad stoneczny, dotad nie
wiemy. W tym przedmiocie istnieje wiele réznych pogladow, ale sg one
w przewaznej czesci tylko dalszem rozwinigeciem najgtosniejszej hipotezy
kosmogonicznej Laplace'a, przystosowanem do poznanych pézniej
faktow naukowych oraz majgcem na celu usuniecie trudnosci, ktore przy
glebszej krytyce tej hipotezy sie wytaniajg.

Wedtug dzisiejszego stanu nauki hipoteze Laplacea strescic¢
mozna w sposOb nastepujacy. Pierwotnie materja uktadu stonecznego
wypetniata w stanie bardzo rozrzedzonym catg przestrzen az poza droge
Neptuna. Byla to mgtawica kulista, utworzona ze stabo $wiecacych ga-
z6w o niskiej dosy¢ temperaturze. Mglawica ta obdarzona byta powol-
nym ruchem wirowym dokota osi, mato r6znej co do kierunku od dzi-
siejszej osi obrotu storica. Rownolegle z postepujacem kurczeniem sie
grawitacyjnem (ust. 93) wzrastata predko$¢ ruchu wirowego, zgodnie
z prawem zachowania pél, oraz temperatura mgtawicy. Stale wzrasta-
jaca predkos$¢ obrotu byla powodem, ze w pewnych momentach sita
odsrodkowa na powierzchni kuli w pasie réwnikowym brata gore nad
sitag dosrodkows; skutkiem tego oddzielat sie na réwniku pierscienn ma-
terji, wirujgcy nadal w tym samym kierunku, co kula. Przy dalszej
koncentracji mglawicy z biegiem czasu oddzielito sie od niej tyle ta-
kich pierscieni, ile jest planet w ukladzie. Laplace uwazat pierscien
Saturna za utwor, powstaty w sposéb podobny, ktéry dotad sie zacho-
wat. Jednakze budowa tego pierscienia, jaka poznaliSmy (ust. 102),
znajduje sie w sprzecznosci z tym pogladem.
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Pierscienie nie odznaczaty sie trwatoscig; pod wplywem czyto per-
turbacji w ich ukladzie, czyto dziatania sil zewnetrznych, rozpadaty sie
one, a materja ich skupiata sie w postaci kuli, jako figury réwnowagi
ciat ptynnych, poddanych dziataniu tylko sit wewnetrznych. Kule te
biegly w tym samym kierunku, w ktérym wirowat pierscien, a zarazem
same otrzymywaty ruch wirowy dokota osi, prostopadtych do plasz-
czyzny drogi. Z kul wirujgcych z biegiem czasu przez oddzielanie sie
pierscieni tworzyty sie ksiezyce w sposéb podobny, jak planety.

Nie wchodzac w szczegoly tej hipotezy, zaznaczy¢ nalezy, ze acz-
kolwiek wyptywajace z niej wnioski znajdujg sie czesto w sprzecznosci
ze znanemi faktami, to wszakze, jako idea, byla ona nadzwyczaj ptodng
i z roznemi koniecznemi zmianami dotgd stuzy za fundament, na kto-
rym sie opierajg naukowe dociekania kosmogoniczne.

ROZDZIAL XIIl.

Komety i meteory.

105. Drogi komet. Komety charakterem swych ruchéw wykazuja,
ze podlegaja dziataniu masy stonca; z tego wzgledu uwazane by¢ mu-
szg za czesci naszego ukladu stonecznego. Jednakowoz nie sg one Sci-
$le pochodzeniem zwigzane z uktadem, lecz przybywajg prawdopodob-
nie z przestrzeni miedzygwiazdowych, a stonce, spotykajgc je na swej
drodze przestrzennej, przycigga je ku sobie. Wiasny ruch komet w prze-
strzeni, zachodzacy w roznych kierunkach i z r6zng predkoscia, jest po-
wodem, ze komety nie spadajg na stonce, lecz zakre$lajg drogi, wyni-
kajgce ze sposobu dziatania sity przyciagajacej storica. Potozenie tych
drég w ukladzie stonecznym oraz ich ksztatt réwniez sg bardzo rozma-
ite, a kierunek ruchu komet bywa roéwnie czesto prosty jak i wsteczny.

Drogi komet sg to w przewaznej czesci bardzo wydtuzone elipsy,
ale zdarzajg sie tez drogi hiperboliczne. W tym ostatnim przypadku
kometa tylko raz przebiega ukifad stoneczny, poczem powraca do prze-
strzeni, z ktérej zostata przyciagnieta.

Gdy kometa biegnie po elipsie, wtedy jest perjodyczng. Spraw-
dzi¢ te perjodyczno$¢ mozna tylko w tych przypadkach, gdy okres nie
jest zbyt diugi; jezeli okres wynosi setki lub nawet tysiace lat, to
sprawdzenie perjodycznosci komety praktycznie jest niemozliwe. Z dru-
giej strony komety widzialne bywajg zazwyczaj bardzo krétko, w cza-
sie gdy przebiegaja stosunkowo niewielki tuk w okolicy punktu przy-
stonecznego, i ta cze$¢ drogi, ktérg z obserwacji wyznaczy¢é mozna,
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prawie nie rézni sig, w granicach bledéw obserwacji, od réwnej dtu-
gosci tuku paraboli, podobnie potozonej, jak elipsa. Skutkiem tego za-
zwyczaj drogi komet, ktdrych perjodycznosci stwierdzi¢ nie mozna,
uwaza sie za paraboliczne, a to ze wzgledu na wieksza tatwo$¢ oblicze-
nia elementdéw drogi parabolicznej.

Pomimo ze liczba komet, ktére dotad byly obserwowane, prze-
kracza 1000, tylko nieznaczng ich cze$¢ mozna byto na pewno zaliczyé¢
do perjodycznych, a z tych zaledwie okoto 30 w istocie widziano w kilku
powrotach. Drogi tych ostatnich sg to elipsy stosunkowo niebardzo
wydtuzone, ale najmniejszy znany mimosrod przeciez wynosi 0'40.
Okres ich obiegu jest krotki: najkréotszy okres obiegu, 3.3 lat, posiada
kometa Enckego, najdiuzszy zas, 76 lat, kometa Halley’a, do kto-
rej odnoszg sie liczne wzmianki w starozytnych kronikach. Z ich po-
mocg mozna stwierdzi¢ prawie wszystkie powroty tej komety, ktore
zaszty w ciggu 2000 lat. Ostatni powrdt komety Halley’a w r. 1910
stwierdzit zupetng zgodnos$¢ obliczenia z obserwacja.

Znanych jest procz tego okoto 30 komet z okresem mniejszym niz
100 lat, ktérych powrotu jednakze nie mozna bylo jeszcze obserwowac.

106. Cechy charakterystyczne komet. Chociaz komety przyby-
waja do nas ze wszystkich stron przestrzeni miedzygwiazdowej, majg one
pod wzgledem fizycznym wiele cech wspolnych, skutkiem czego two-
rzg odrebng grupe ciat niebieskich. Przedewszystkiem wszystkie one
majg nadzwyczaj malg mase w poréwnaniu z planetami, co wynika
z faktu, Ze ulegajg one w silnym stopniu perturbacjom przy zblizaniu
sie do planet, a odwrotnie nie powodujg dostrzegalnych zaktécen w ru-
chach planet lub ich ksiezycéw. Materja komet nie powoduje tez dostrze-
galnego zmniejszenia jasnosci gwiazd, ktOre przez nig przeswiecaja,
ani tez zalamania $wiatla. Obserwacje te zmuszajg do wniosku, ze ma-
terja komet jest nadzwyczaj rzadka, albo tez ze komety sag luznemi
skupieniami czasteczek statych lub ptynnych, oddzielonych od siebie
Znacznemi przerwami.

Komety samodzielnie nie wydzielajg S$wiatla ani ciepta, skutkiem
czego w wiekszych odlegtosciach od storica i od ziemi nie sg widzialne.
Zblizywszy sie dostatecznie do stohnca i do ziemi, stajg sie widzialne
dzieki odbitemu Swiattu stonecznemu.

Przy wiekszem zblizeniu si¢ komety do storica do tego odbitego
Swiatta stonecznego przylacza sie Swiatto, ktére kometa sama wysyta.
Objawia sie w ten sposéb specyficzne oddziatywanie storica na materje ko-
met, ktore wystepuje tern silniej i w sposéb tern rozmaitszy, im bar-
dziej w punkcie przystone¢znym kometa zbliza sie do stonca.

Typowe zmiany, ktorym podlega kometa, zblizajgca sie bardzo do
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stofica, sg nastepujgce. W znacznej odlegtosci od storica komety uka-
zuja sie, jako mate Swiecagce mgietki bez okreslonego kszattu, w kt6-
rych czesto, lecz nie zawsze, dostrzec mozna jasniejszg cze$¢ srodkowsa, po-
dobng do matej gwiazdki, zwang jadrem. W tern stadjum komety wi-
dzialne sg tylko przez teleskopy. Gdy kometa zbliza sie do stonca,
w pewnej odlegtosci poczyna ona wysyta¢ Swiatto, a jednoczesnie z ja-
dra w kierunku ku stofcu wydziela sie materja, ktdra, zaginajgc sie
wstecz, tworzy zwrécong ku stoncu gtowe komety, oraz wydtuzajacy sie
coraz bardziej, zwykle odwrécony od storica, warkocz czyli ogon.

107. Ogony komet. Proces tworzenia sie ogonow komet w szcze-
gotach niezawsze ma przebieg jednakowy i postaé ogonéw bardzo

Ryc. 67.

bywa rozmaita, co zalezy od wspoétdziatania réznych czynnikéw, a byé
moze tez od réznorodnosci materji samych komet. Niewatpliwa wszakze
jest rzecza, ze ogony komet wytwarzajg sie pod dziataniem storica i ule-
gaja jakiej$ sile odpychajacej, ktéra przezwycieza site ciezkosci, dziata-
jaca w kierunku ku Srodkowi stonca.

Ogony komet przedstawiajg niekiedy zjawisko bardzo efektowne.
Zakaczone ryciny komet: Donati’ego zr. 1858 (ryc. 67), Rorda-
me’a-Quenisseta zr. 1893 (ryc. 68) i Daniela z r. 1907 (ryc. 69),
daja pewne wyobrazenie o réznych postaciach, w jakich sie ogony poja-
wiajg. Ogony ciagng sie niekiedy na olbrzymig dtugos¢, dochodzaca do
100000000 kilometrow, a szczeg6lnie zadziwiajgcym jest fakt, ze tak
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wspaniale efekty s$wietlne osiggane by¢é moggq pomimo prawie znikomej
gestosci materii, ktéra w tych ogonach Swieci.

Zwracamy uwage na kreseczki, widzialne na ryc. 68 i 69. Ponie-
waz dla uzyskania fotografji komety trzeba jg eksponowac czesto przez
kilka minut i w tym czasie, przez nadawanie odpowiedniego ruchu lu-
necie fotograficznej, utrzymywaé obraz komety w tern samem miejscu
kliszy, wiec gwiazdy zakre$lajg na kliszy drogi, ktére sa odzwiercie-
dleniem drogi, przebytej przez komete posréd gwiazd w czasie jej
fotografowania.

Ogony, jak wspomnieliSmy wyzej, nie sg stalg czeSciag komet, lecz
wytwarzajg sie pod dziataniem storica na jadro, z ktdrego materja ogo-
néw sie wydziela i z wielka sitg jest przez stonce odpychana. Natura
tej sity odpychajacej dotad nie jest doktadnie zbadana, ale w ostatnich

RyC. 68.

czasach coraz bardziej utrwala sie poglad, ze jest nig cisnienie pro-
mieni Swiatta stonecznego, ktdre, jak sie zdaje, réwniez objawia sie
w zjawisku korony stonecznej (ust 92).

Poniewaz odpychanie trwa nieprzerwanie, wiec materja ogona
ciagle sie odnawia. Swiadczy o tern szybka zmiana kierunku ogona
w czasie biegu komety dokota stonca, skutkiem ktérej ogon przypada
stale w przyblizeniu na przedtuzeniu promienia wodzgcego komety, t. j. na
iinji prostej, taczacej jadro ze storicem. Gdyby ogon byt statg czescig
komety, to z jego Kkierunku trzebaby wnioskowal, ze najdalsze czesci



ogona majg predkos¢ katowag rownie wielka, jak czesci o wiele bliz-
sze jadra, co byloby w sprzecznosci z drugiem prawem Keplera,
a raczej z zasadag ogolniejszg statych predkosci wycinkowych. Zjawisko
ogona nalezy wiec uwaza¢ za analogiczne do dymu,' wznoszgcego sie
ponad kominem: aczkolwiek dym moze sie nam przedstawia¢ w po-
staci nieruchomego stupa, to wiadomo przeciez, iz zasilany jest on
przez coraz nowy materjat, wychodzacy z komina, gdy poprzednio wy-
dzielony rozchodzi sie w powietrzu i dla oka ginie.

Ryc. 69.

108. Budowa fizyczna komet. Badania widmowe komet do pew-
nego stopnia rozjasnity ich przyrode, pomimo to wielu jeszcze kwestyj
zbadac sie nie udato. Widmo komet skilada sie z widma ciggtego, na
ktérem widnieje znaczna liczba ciemnych prazkéw absorbcyjnych, cha-
rakterystycznych dla stonca, oraz z trzech jasnych pasm, odznaczaja-
cych sie wiekszg jasnoscig na tle widma ciggtego. Prazki absorbcyjne
pochodzg od promieni stonecznych, odbitych od czgsteczek komety;
jasne za$s pasma emisyjne pochodzg od gazéw komety, Swiecacych w bli-
skosci storica, prawdopodobnie przez pobudzenie elektryczne. Pasma te sg
charakterystyczne dla zwigzkéw wegla, mianowicie weglowodoréw oraz
cjanu (t. j. zwigzku wegla z azotem).
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Précz wegla nieliczne tylko inne pierwiastki stwierdzono w wid-
mach komet. Tak, w widmie przewaznej czesci komet, ktére w punkcie
przystonecznym znajdowaty sie bardzo blisko storica, w epoce przej-
Scia przez punkt przystoneczny stwierdzi¢ mozna byto jasng linje sodu
(np. w widmie komety | z roku 1881, komety wrzes$niowej r. 1882, ko-
mety Halley’a w r. 1910 i t. d.), a w jednym wypadku, mianowicie
w widmie wspomnianej komety wrze$niowej r. 1882, dostrzezono tez
jasne linje zelaza.

Whioskowa¢ stad nalezy, ze wysoka temperatura w tak bliskiem
sgsiedztwie stonca powoduje ulatnianie sie tych pierwiastkdéw, Kktore
w stanie pary mieszajg sie z innemi gazami, wydzielanemi przez ko-
mete juz przy temperaturze nizszej. Zresztg budowa chemiczna roznych
komet nie jest jednakowa, widma bowiem rdznig sie miedzy sobg
i wtedy, gdy komety ze wzgledu na storice znajdowac sie zdajg
w podobnych warunkach; z drugiej strony zwrGcono tez uwage
na zwigzek wygladu komet z 11-letnim okresem plam stonecznych
(ust. 89).

109. Ogdlne cechy meteoréw. Aerolity. W zwigzku z kometami
znajdujag sie t. zw. gwiazdy spadajgce. Jest to zjawisko, nalezace do
kategorji meteoréw. Pomiedzy r6znemi rodzajami meteorow niema, zdaje
sie, zasadniczej réznicy, rdznig sie one raczej rozmiarami. Sg to w ogol-
nosci ciala Swiecace, ktore na chwile ukazujg sie na niebie, przebiega-
jac wiekszy lub mniejszy luk, a potem gasnhg. Wielkie meteory, dosie-
gajace niekiedy rozmiar6w tarczy ksiezyca w petni, nazywajg sie kulami
ognistemi albo bolidami. W czasie biegu rozpryskujg sie one niekiedy
na czesci, lub tez pozostawiajg po sobie slad swietlany w postaci ogona,
ktory widzialny bywa jeszcze przez pewien czas po zgasnieciu mete-
oru. Czasem rozprysniecie meteoru polaczone jest z detonacjg, a nie-
kiedy meteor w catosci lub tez w odtamkach spada na ziemie. Takie
meteory, spadajace na ziemie, nazywajg sie aerolitami.

Obserwujgc meteor jednoczesnie z kilku dostatecznie odlegtych od
siebie punktéw na powierzchni ziemi i kreslac widzialng z rdéznych
miejsc droge meteoru na niebie posréd gwiazd, mozna na tej podsta-
wie obliczy¢ wysokos¢ meteoru oraz jego droge. Z takich obliczer wy-
nika, ze w tym czasie, gdy meteor jest widzialny, przebiega on przez
atmosfere ziemska. Natomiast predkos¢ jego biegu, wynoszaca niekiedy
kilkadziesigt kilometrow na sekunde, jakiej pod dziataniem samego
przyciggania ziemi ciato osiggna¢ nie moze, S$wiadczy o kosmicznem,
t. j. nieziemskiem pochodzeniu tych cial. Meteory sg wiec ciatami,
przybywajacemi do nas z przestrzeni miedzyplanetarnej.



Jak sie okazato z dokladnego zbadania ruchu wielu meteorow,
drogi ich mozna uwaza¢ za hiperbole, ktérych ogniskiem jest stonce.
Wydaje sie wiec uzasadnionem przypuszczenie, ze meteory w ten sam
sposOb dostajg sie do ukladu stonecznego, jak komety.

Skutkiem olbrzymiej predkosci meteoru w atmosferze ziemskiej
powstaje silne tarcie i wywigzuje sie tak wysoka temperatura, ze
meteor sie rozzarza, czesto peka, a po przejsciu przez atmosfere
znowu gasnie. Jezeli opor powietrza jest w stanie catkowicie zaha-
mowa¢ ruch meteoru, co zalezy od kierunku ruchu i predkosci, to
meteor spada na powierzchnie ziemi pod dziataniem sity ciezkosci,
jako aerolit.

Aerolity co do budowy, ksztattu i skfadu chemicznego przedsta-
wiajg wielkg rozmaitos¢, jednakze swemi cechami charakterystycznemi
zawsze wyraznie réznig sie od cial pochodzenia ziemskiego. We
wszystkich aerolitach znajduje sie zelazo rodzime, czyste lub tez w po-
taczeniu z niklem. Zawarto$¢ zelaza w aerolitach jest rozmaita, i pod
tym wzgledem dzielg sie one na syderyty, mezosyderyty i oligosyde-
ryty. W pierwszych gtdwng mase stanowi zelazo, w drugich zelazo
jest pomieszane w réwnych czesciach z innemi mineratami, w ostat-
nich wreszcie stanowi ono tylko stosunkowo drobng domieszke.

Dzieki temu sktadowi egzotycznemu odkryto cate mnoéstwo aero-
litbw na powierzchni ziemi, ktore, by¢ moze, spadty na ziemie w za-
mierzchtych czasach, nikt bowiem spadniecia ich nie obserwowat. Nie-
ktore z tych mas meteorycznych wazg po kilka tysiecy kilograméw.
Znaczna liczba znalezionych takich aerolitdbw nie powinna nas dziwic,
gdy zwazymy, ze spadanie meteorow jest zjawiskiem dosy¢ czestem
(spada ich kilkaset w ciagu roku), atrwa zapewne tak dtugo, jak diugo
istnieje ziemia.

110. Gwiazdy spadajace. Najmniej efektownem, ale zato najpo-
spolitszem zjawiskiem z kategorji meteoréw, sg gwiazdy spadajgce.
W przebiegu swym nie réznig sie one od bolidow, ale ustepujg im
znacznie rozmiarami. Pod wzgledem efektu Swietlnego dajg sie porow-
na¢ z gwiazdami i stad pochodzi ich nazwa. Pojawiaja sie one bardzo
czesto i, obserwujac niebo uwaznie chocby przez godzine, zawsze do-
strzec mozna kilka gwiazd spadajgcych. Roéznig sie one miedzy sobg
jasnoscig oraz barwag w sposOb podobny, jak gwiazdy rzeczywiste,
a dalej tez predkoscig biegu i wielkoScig przebiezonego tuku. Za-
zwyczaj zjawisko trwa tylko jeden moment, t. j. maty utamek se-
kundy, ale zdarzajg sie tez gwiazdy spadajace, ktOre biegng bardzo po-
woli i widzialne sg przez kilka lub kilkanascie sekund. Niektore
pozostawiaja $lad, widzialny po zniknieciu meteoru przez pewien
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czas t. j. przez kilka lub kilkanascie sekund, a niekiedy nawet przez
kilka minut.

Gwiazdy spadajace, jak Swiadczg badania nad ich wysokoscia,
podobnie jak bolidy ukazujg sie tylko w granicach atmosfery, a przy-
bywajg do nas z przestrzeni miedzyplanetarnej z predkoscig, wyno-
szacg dziesigtki kilometréow na sekunde. Sg to drobne ciatka, ktére
rozzarzajg sie wskutek oporu atmosfery i catkowicie sie w atmosferze
ulatniaja.

Na podstawie predkosci, z jakg gwiazdy spadajgce znikajg, mo-
zna do pewnego stopnia oznaczy¢ ich mase. Rzadko dosiega ona kilo-
grama, a najczesciej wynosi tylko kilka graméw. Produkty ulotnienia
po ostygnieciu bez przerwy spadajg na ziemie w postaci drobnego
pytu, zwanego pytem kosmicznym; najtatwiej pyt ten wykryé tam, gdzie
warunki gromadzenia sie go sg dogodne, a cztowiek rzadkim tylko bywa
gosciem, np. na szczytach gor wysokich lub na $niegach podbiegunowych.
Pyt ten zawiera zawsze rodzime zelazo, lub zelazo w potaczeniu z ni-
klem, skad wynika, ze i pod wzgledem skiadu chemicznego gwiazdy
spadajgce podobne sg do aerolitow.

Liczba gwiazd spadajacych jest olbrzymia: gdy wezmiemy pod
uwage catg kule ziemska, wynika, ze w ciggu doby miljony tych drob-
nych ciatek przenikajg do atmosfery. Dla danego miejsca liczba gwiazd
spadajacych jest zmienna, a w zmianach tych, jak wykazat Schiapa-
relli, odzwierciedlajg sie ruchy ziemi dokota osi i dokota storica. Wplyw
obrotu ziemi objawia sie w ten sposéb, ze liczba gwiazd spadajgcych
w godzinach wieczornych jest najmniejsza i wzrasta stale do rana, ruch
za$ ziemi dokota storica sprawia, ze liczba gwiazd spadajgcych wigksza
jest w miesigcach drugiego potrocza, anizeli pierwszego. Z tych réznic
Schiaparelli obliczyt predkos¢ przecietng gwiazd spadajacych w prze-
strzeni, mianowicie okoto 44 kilometréw na sekunde; tyle wynosi pred-
kos¢ ciata, znajdujgcego sie w tej samej odlegtosci od stonca co zie-
mia, lecz zakre$lajgcego droge paraboliczna.

111. Roje gwiazd spadajacych. Punkty promieniowania. Gwia-
zdy spadajgce pojawiajg sie w pewnych epokach w znacznie wigkszej
obfitosci, niz przecietnie. Powiadamy wtedy, ze wystepujg one rojem.
Jezeli roj taki przywigzany jest do pewnej daty w roku, to jest to rgj
perjodyczny, chocby nawet pomiedzy ukazywaniem sie rojow tej samej
daty uptywata wieksza liczba lat. Niekiedy réj gwiazd spadajgcych wy-
stepuje catkiem niespodzianie; wtedy tez mamy podstawe przy-
puszczaé, ze jest to roj perjodyczny, ale o nieznanym, a przytem diu-
gim okresie.

Najstalszym i od najdawniejszych czasow znanym jest roj sierp-
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niowy, wystepujacy najobficiej w dniach 10—15 sierpnia. R4j ten ze
wzgledu na dzien $w. Wawrzyrnca, przypadajgcy 10 sierpnia, popularnie
nazywany bywa ,lzami sw. Wawrzynca“. Bardzo obfitym byt dawnigj
réj, ktory wystepowat okoto 13 listopada (ust. 113).

Gwiazdy spadajace, nie nalezace wyraznie do rojow, nazywaja sie
sporadycznemi; jednakze w rzeczywistosci i te ostatnie nalezg do pew-
nych rojow, chociaz czesto bardzo ubogich.

Gwiazdy spadajgce, ktore nalezag do jednego roju, zdaja sie wy-
chodzi¢ z jednego punktu na niebie, zwanego punktem promieniowania.
Mianowicie, przedtuzajac luki, zakreSlone przez gwiazdy spadajace na
niebie, w kierunku przeciwnym ich biegowi, znajdujemy, Ze przecinajg
sie one w jednym punkcie. Znaczenie punktu promieniowania fatwo
zrozumie¢. Jezeli wyobrazimy sobie kilka ciat, oddalajgcych sie od nas
w kierunkach do siebie rownolegtych, to przy dostatecznej odlegtosci
ciata te przedstawig sie nam jako jeden punkt, a kierunek ku temu
punktowi bedzie réwnolegty do kierunku, w ktérym owe ciala sie od-
dality. Odwrotnie, przy zblizaniu sie ciat mialoby sie wrazenie, ze wy-
chodzg one z jednego punktu i oddalajg sie od niego w miare tego,
jak zblizajg sie do obserwatora w kierunkach do siebie réwnolegtych.
Ten drugi przypadek zachodzi przy zjawisku gwiazd spadajacych jed-
nego roju. przybywajg one wszystkie z przestrzeni w kierunkach, réw-
nolegtych do linji prostej, poprowadzonej od obserwatora do punktu
promieniowania.

Punkt promieniowania roju sierpniowego znajduje sie w gwiazdo-
zbiorze Perseusza, punkt za$ promieniowania roju listopadowego w gwia-
zdozbiorze Lwa. Meteory, nalezace do tych rojoéw, nazywaja sie dlatego
odpowiednio perseidami i leonidami. Oczywiscie punkt promieniowania
tern dokladniej da sie oznaczy¢, im wiecej meteorow z niego wychodzi.
Ale nawet dla wielu rojéw bardzo ubogich punkty promieniowania
zostaly wyznaczone. Liczba znanych punktéw promieniowania wynosi
okoto tycigca. Do obfitszych rojow, précz wyzej wymienionych, naleza
liraidy w drugiej potowie kwietnia, wychodzace z Lutni, geminidy
w dniach 9—13 grudnia, majace punkt promieniowania w BliZnigtach
it d.

112. Wyjasnienie perjodycznosci rojow. W celu wyjasnienia per-
jodycznosci gwiazd spadajacych nalezy przyja¢, iz droge ziemi dokota
stofica przecinajg w rdéznych jej punktach i kierunkach drogi owych
ciatek. Kazdemu kierunkowi odpowiada inny r6j. Ziemia, biegnac
dokota stonca, przechodzi kolejno przez wszystkie te roje, a ciatka,
ktore spotyka, wdzierajac sie do jej atmosfery, stajg sie widzialnemi
dla obserwatora ziemskiego. Zdarzy¢ sie moze, ze w danym punkcie
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orbity ziemskiej krzyzujg sie drogi dwoch lub wiecej rojow, gdy
wiec ziemia znajduje sie w tym punkcie, otrzymuje ona jednoczesnie
meteory z tych kilku rojow. Obserwator ziemski przekonywa sie o tern,
stwierdzajac, ze wychodzg one z réznych punktow promieniowania.

Roje posiadajg rozmaitg gesto$¢ oraz rozmaitg grubos¢. Gestosé
roju wyraza sie liczbg meteoréw, pojawiajacych sie w danym czasie,
grubos¢ za$§ — czasem trwania roju. Jezeli np. z jakiego$ roju mete-
ory spadajg tylko w ciggu jednej godziny, znaczy to, iz meteory ptyng
tylko cienkg falg, ktérej grubo$¢ przebiega ziemia w ciggu godziny.
Przy predkosci, wynoszacej 30 km na sekunde, ziemia przebiega
w ciggu godziny 108000 km; taka wiec w tym przypadku bytaby gru-
bos¢ roju. Zazwyczaj roje trwajg po kilka lub kilkanascie dni, stosownie
do tego wiec i grubos¢ ich znacznie jest wieksza.

Perjodyczno$¢ rojow wskazuje, ze krgzg one dokota storica po
elipsach, podobnie jak planety lub komety, i ze sg rozproszone wzdiuz
catej orbity. Gdy drogi rojéw przecinaja sie z drogg ziemskg, to w cza-
sie przejscia ziemi przez punkt przeciecia wdzierajg sie do jej at-
mosfery meteory. Jest zapewne tez wiele takich rojow, ktérych drogi
z droga ziemska sie nie przecinajg; tych oczywiscie obserwacjg stwier-
dzi¢ nie mozemy.

Jezeli meteory sg wzdtuz catej swej drogi réwnomiernie rozsy-
pane, to zjawisko gwiazd spadajgcych wystepuje corocznie z jednako-
wem natezeniem, i nie mozna wyznaczy¢ okresu obiegu ciatek dokota
storica. Takim jest np. rdj sierpniowy. Jezeli wszakze w pewnej czesci
drogi meteory sg skupione bardziej, niz w innych, to natezenie zjawi-
ska w tych latach jest najwieksze, w ktorych wiasnie owa najgesciejsza
czes¢ roju przechodzi przez droge ziemi. Tak np. rdj listopadowy co
33 lata wystepowat wyjatkowo Swietnie; to znaczy, ze réj ten obiegat
swa droge w okresie 33-letnim. Swietne roje listopadowe trwaly za-
zwyczaj z rzedu przez 3 lata, co znaczy, ze zgeszczona cze$¢ roju
ciggneta sie wzdluz jego drogi na takiej przestrzeni, jakag ciatka w ciggu
trzech lat przebiegaja.

113. Drogi rojow. Zwigzek ich z kometami. Potozenie punktu
promieniowania na niebie okresla nachylenie drogi roju wzgledem
ekliptyki; wezlem za$ drogi roju jest oczywiscie to miejsce ekliptyki,
w ktdrem w czasie trwania roju znajduje sie ziemia. Inne elementy roju
wyplywajg ze znanej predkosci ciatek roju, lub tez ze znanego okresu
obiegu.

W ten sposéb elementy drég niektorych rojéw, miedzy innemi
tez roju sierpniowego i listopadowego, zostaty wyznaczone. Okazato
sie, ze elementy drog tych rojow wykazujg uderzajgce podobienistwo
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do elementéw niektorych znanych komet. To znaczy, ze komety te
krgzg po tych samych drogach, co wymienione roje. Rojowi listopado-
wemu odpowiada 1-sza kometa z r. 1866, sierpniowemu za$ 3-cia ko-
meta z r. 1862 ; takie odpowiednie komety znaleziono tez dla niekto-
rych innych rojéw. Swiadczy to o $cistym zwigzku, zachodzacym miedzy
kometami a gwiazdami spadajgcdmi.

Na czem polega ten zwiazek, pouczajg nas ciekawe spostrzezenia,
dotyczace komety Bieli, odkrytej w r. 1826. Byla to kometa perjo-
dyczna, ktérej okres obiegu dokota storica wynosit 6J/4 roku. Kiedy po
dwoch obiegach dokota stornica kometa pokazata sie znéw na niebie
w r. 1842, nie byla to juz jedna kometa, ale 2 niezbyt od siebie od-
legte, krazace po tej samej drodze. Kometa wiec rozpadta sie na dwie
czesci. Rozpadanie odtad postepowato dalej i komety tej juz nie wi-
dziano. Natomiast 27 listopada 1872 r., kiedy kometa powinna byia
wedtug rachunku przechodzi¢ przez wezel zstepujacy swej drogi, na-
stgpit nader obfity réj gwiazd spadajacych, ktérego punkt promienio-
wania znajdowat sie w gwiazdozbiorze Andromedy. Obliczone elementy
tego roju wykazaly zupelng zgodnos$¢ z elementami komety Bieli.
W tym wypadku roj meteoréw bez wszelkiej watpliwosci powstat skut-
kiem rozpadniecia sie komety. ROj ten, zwany andromedaidami, wy-
stepowat odtad stale w odstepach 7-letnich, aczkolwiek z $wietnoscig
niezawsze jednakows.

Znane sg jeszcze inne przykiady rozpadania sie komet, a rozpra-
szanie sie ich materji wzdtuz calej orbity nalezy sobie ttdmaczy¢ w spo-
sob nastepujacy. Poniewaz komety sg skupieniami luznemi niewielkich
ciat, wiec zgodnie z prawami Keplera ciala tych skupien posiadaja
predkos¢ tern wieksza, im blizej stonca sie znajdujg. Skutkiem tego ciala
dalsze od storica coraz bardziej pozostajg wtyle za blizszemi i skupienie
kometarne coraz bardziej wydtuza sie w kierunku drogi. W ten sposéb
z biegiem czasu materja komety wzdluz calej orbity rozproszy¢ sie
musi. Wplyw planet przyczynia sie takze do rozpadania sie komet,
i perturbacjom w znacznej mierze przypisa¢ nalezy niezwykle szybkie
rozpadniecie sie komety Bieli.

Pozatem zakldceniom ze strony planet ulegajg drogi rojow w spo-
sob podobny, jak drogi komet — i zjawiskiem zapewne dos$¢ czestem
bywa, Zze przez zmiane ksztattu drogi lub jej potozenia punkt przecie-
cia drogi roju z ptaszczyzng ekliptyki odsuwa sie od samej orbity
ziemskiej do tego stopnia, ze ciatka roju z ziemig spotkac¢ sie nie moga.
Takiej zmianie ulegta w ostatniem trzydziestoleciu droga roju listopa-
dowego, skutkiem czego roj ten, nalezacy jeszcze niedawno do naj-
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wspanialszych, stat sie zjawiskiem, nie zwracajgcem niczyjej uwagi. Ale
to niespodziane znikniecie roju z punktu widzenia astronomicznego jest
zdarzeniem rowniez bardzo ciekawem.

W ten spos6b zjawisko gwiazd spadajagcych mozemy uwaza¢ w za-
sadzie za wyjasnione. Dotyczy to zresztg prawdopodobnie i meteorow
wogole, gdy uznamy za rzecz mozliwg, ze w sktad komet wchodzg od-
tamki materji tej wielkosci, jakie niekiedy w postaci aeorolitow spadaja
na ziemie.

ROZDZIAL XIV.

Budowa fizyczna gwiazd. Ukiad drogi mlecznej.

114. Klasyfikacja widm. Ewolucja stonc. Podstawg naszych wia-
domosci o budowie fizycznej gwiazd jest analiza widmowa. Jezeli tylko
od jakiego$ zrodta swiatta dochodzg do nas promienie, to pewne wia-
snosci tego zrodta przez rozbiér widmowy promieni mozna poznaé
niezaleznie od tego, jak wielkg droge promienie przebyty (ust. 85). A wiec
zapomoca analizy widmowej gwiazdy mogg by¢ badane tak samo, jak
nasze storice.

Wyniki analizy widmowej w tej dziedzinie sg bardzo ciekawe.
Stwierdzajg one przedewszystkiem, ze storica wszechswiata bynajmniej
co do swej budowy nie sg jednakowe. Rozmaito$¢ ta wyraza sie w roz-
norodnosci widm. Ale chociaz rzec mozna, ze niema dwoch gwiazd,
ktoérych widma bytyby w najdrobniejszych szczego6tach jednakowe, to
przeciez wszystkie widma dadzg sie podzieli¢ na szereg typow, wyka-
zujacych pewne wspdlne cechy.

Najbardziej zasadnicze sa 3 nastepujace typy widm, wyrdznione
przez Secchi’ego:

I. Widma, w ktérych wystepujg bardzo wybitne linje wodoru oraz
stabe linje metali w nieznacznej liczbie. Takie widma posiadajg np. Sy-
rjusz, Wega i t. d.

II. Widma, w ktorych prazki wodoru sg wybitne, ale obok nich
wystepujg liczne prazki metali, z ktérych wiele jest silniejszych, anizeli
linje wodoru. Takiem jest widmo naszego storica oraz wielu gwiazd,
np. Kozy, Arktura i t. d.

lll. Widma, w ktorych précz prazkéw absorbcyjnych wystepujg
szerokie smugi absorbcyjne, charakterystyczne dla zwigzkéw chemicz-
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nych, mianowicie gtéwnie weglowodorow. Widma tego typu posiadajg
gwiazdy Beteigeuze, a Herkulesa i inne.

Gwiazdy tych trzech typow réznig sie tez barwa: gwiazdy I-go
typu sg biate, gwiazdy li-go typu zotte, gwiazdy lll-go typu czerwone.
Barwa ta naturalnie stoi w zwigzku z widmem, a mianowicie z dtugoscig
fali pochtonietych promieni widma ciggtego. Przy ogdlnem wzrastaniu
liczby linji absorbcyjnych, liczba ta wzrasta predzej w czesci niebies-
kiej niz w czerwonej, wskutek czego wraz ze wzrostem liczby prazkéw
absorbcyjnych barwa gwiazd przesuwa sie coraz bardziej ku stronie
czerwonej widma.

Coraz gtebsze badania widm miaty miedzy innemi na celu ich
coraz szczegOtowszg i racjonalniejszg klasyfikacje. Powszechnie przyjeta
jest obecnie klasyfikacja harwardzka.

Na podstawie badarn widmowych wytworzyt sie poglad, iz widmo
gwiazdy charakteryzuje nie jej odrebng w stosunku do innych gwiazd
przyrode, ale tylko pewng faze ewolucji, jakiej w sposob podobny pod-
legajg wszystkie stonca.

Kazdemu typowi widma odpowiada pewna temperatura; wedtug
najnowszych pogladéw w czasie ewolucji swej kazde storice 2 razy
przechodzi przez dang temperature, a wiec 2 razy tez ma odpowiada-
jace tej temperaturze widmo: poraz pierwszy wtedy, gdy jednoczesnie
z coraz wiekszg koncentracjg temperatura stonica rosnie, poraz drugi
za$ wtedy, gdy temperatura coraz bardziej kurczacego sie stonca, osig-
gngwszy maximum, spada. Tym dwom stanom jednakowej temperatury
odpowiadajg wielkie roznice rozmiaréw, danemu wiec typowi widma
odpowiadajg pod wzgledem stopnia koncentracji, a zatem i rozmia-
réw, 2 kategorje gwiazd: olbrzymy, ktérych temperatura rosnie,
i karly, ktérych temperatura spada. Temperatura maksymalna, ktorg
storice w czasie swej ewolucji osiggnag¢ moze, jest tern wyzsza, im
wieksza jest masa stonca.

115. Gwiazdy zmienne. Jednym z etapOw rozwoju kosmicznego
gwiazdy zdaje sie by¢ ten, w ktdrym gwiazda zmienia swoj blask.
Pewng kategorje gwiazd zmiennych, mianowicie zmienne typu Algola,
poznaliSmy juz poprzednio (ust. 84), ale w tym przypadku gwiazda
w rzeczywistosci nie zmienia blasku, tylko przyczyny zewnetrzne zmniej-
szajg ilos¢ swiatta, dochodzacg do naszego oka. Lecz istniejg tez gwia-
zdy, zmieniajace blask niezaleznie od wszelkich przyczyn zewnetrznych.
Sg to przewaznie gwiazdy typu Ill; w widmach tych gwiazd w czasie,
gdy jasnos¢ ich jest najwieksza, czesto wystepujg tez jasne linje. Gwia-
zdy te zmieniajg sie albo catkiem nieregularnie, albo tez perjodycznie,
a w tym ostatnim razie okres wynosi zazwyczaj od Kkilkudziesieciu
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do kilkuset dni. Sg to wiec gwiazdy zmienne diugookresowe, odréz-
nieniu od krétkookresowych, do ktorych nalezg zmienne typu Algola.

Typowg gwiazdg zmienng diugookresowg jest o Wieloryba. Ze
wzgledu na jej zmiany nazwat jg jej odkrywca Fabricius ,,cudowng”
(mira Ceti). Gwiazda ta zmienia regularnie swa jasno$¢ od najwiekszej
kiedy bywa zwykle 3-ej wielkosci, az do najmniejszej, gdy spada za-
zwyczaj do wielkosci 8-ej. Okres czasu, ktory uptywa pomiedzy jednem
maximum a nastepnem, wynosi $rednio 332 dni.

Zaznaczy¢ nalezy, ze w maximum i w minimum ,cudowna“ nie-
zawsze osigga jednakowa jasnos¢, a i okres zmian ulega dosy¢ znacz-
nym wahaniom. Ta uwaga dotyczy wszystkich gwiazd zmiennych tego
samego typu, ktoérych znamy z goérg 2000. Przedstawiaja one nader
ciekawy przedmiot obserwacyj, ktére nawet z pomocg skromnych S$rod-
kéw instrumentalnych robi¢ mozna. Szczeg6lnie interesujgcemi sg te
gwiazdy zmienne, ktdrych obszar zmian jest wielki. Takiemi sg np.,
précz wymienionej ,cudownej*, gwiazda % tabedzia, zmieniajgca sie
w okresie 406 dni od 4-ej do 13-ej wielkosci, U Oriona, zmieniajgca
sie w granicach od 6-ej do 12-wielkosci w 375 dniach it. d.

Jakie sg wiasciwe przyczyny tych zmian, dotad niewiadomo. Szu-
kajac analogji z naszem stoficem, znajdujemy plamy, ktére, pojawiajac
sie na stoncu perjodycznie (ust. 89), pociagaja tez za sobg oczywiscie
perjodyczne zmiany jasnosci; zmiany te sg jednakze tak nieznaczne, ze
dzisiejszemi metodami badania stwierdzone by¢ nie moga. Ale okres
plam trwa 11 lat i nie da sie poréwna¢ z okresami zmiennosci gwiazd.
By¢ moze, ze przy dalszej ewolucji storica liczba plam wzrasta¢ be-
dzie, a okres zmian stanie sie krotszy. Zdaje sie, ze zmienno$¢ gwiazd
ma powOd w perjodycznych wybuchach gazéw z wnetrza gwiazdy; co
do mechanizmu tych wybuchdw istniejg rézne hipotezy.

Z gwiazd zmiennych nieregularnych bardzo ciekawg jest gwiazda

Okretu Argo na potkuli potudniowej, ktéra w ciggu stulecia zmie-
niata sie od jasnosci, réwnej jasnosci Syrjusza, do wielkosci 8-ej zu-
petnie nieregularnie, to wzrastajgc, to stabnac, to zndéw pozostajac przez
czas dtuzszy niezmienng. Do gwiazd zmiennych nieregularnych zazwy-
czaj zalicza sie takze t. zw. gwiazdy nowe.

116. Gwiazdy nowe. Gwiazdy nowe ukazujg sie na niebie nagle,
Swiecg przez pewien, zwykle dosy¢ krétki, czas, poczem znowu szybko
zmniejszajg sie ; najczesciej spadajg one do rzedu gwiazd najdrobniej-
szych lub tez nikna zupetlnie. Nie ulega watpliwosci, ze nie sg to
gwiazdy naprawde nowe, t. j. takie, ktore wiasnie sie utworzyty. Na
utworzenie sie gwiazdy potrzeba miljardéw lat, proces ewolucyjny od-
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bywa sie tak powoli, ze dostrzezenie jakiej$ zmiany w ciggu krétkiego
zycia ludzkiego jest niemozliwe. Gwiazdy ,nowe" sg to wiec prawdo-
podobnie gwiazdy bardzo stare, juz dogasajgce lub catkiem zagaste,
jakich bardzo wiele unosi sie¢ w przestrzeni, ktore pod wpltywem pew-
nych impulséw na krétki czas znowu uzyskujg moznos¢ wysylania cie-
pta i Swiatla.

Na przyrode gwiazd nowych wiele Swiatta rzucity badania wid-
mowe. SzczegOlnie doktadnie badano najjasniejsze gwiazdy nowe ostat-
nich czaséw, mianowicie Nowg Woznicy z r. 1891, Nowg Perseusza
z r. 1901, oraz Nowg Orfa z r. 1918. Nowa Perseusza jasnoscig prze-
wyzszata gwiazde 1-ej wielkosci Koze, a pomimo to gotem okiem wi-
dzialna byfa tylko przez kilka tygodni, poczem stata sie drobng gwia-
zdg teleskopowa. Gwiazda Nowa Orla od 1-ej wielkosci do granicy
widzialnosci gotem okiem zmniejszata sie w ciggu po6t roku.

Wszystkie gwiazdy nowe posiadajg widmo prawie jednakowe, ktore
zatem jest dla nich charakterystyczne. Jest to poczgtkowo widmo cig-
gte, na ktérem oprocz nielicznych prazkéw absorcyjnych wystepuja ja-
sne, szerokie linje wodoru, przesuniete silnie ku stronie czerwonej.
Z biegiem czasu, gdy gwiazda stabnie, cigglty podkiad znika, a pozo-
stajg tylko jasne linje wodoru; widmo wiec zmienia sie na przerywane.
Tomaczy sie te widma w ten sposéb, ze widmo gwiazdy nowej jest
poczatkowo ztozone z dwdch widm, z ktérych jedno nalezy do ciafa,
z natury swej podobnego do zwyklych gwiazd, drugie za§ — do roz-
zarzonego wodoru, ktory szybko sie oddala. W koncowej za$ fazie wi-
dzialnosci pozostaje tylko to drugie widmo, gdy gwiazda wiasciwa, od
ktérej pochodzito widmo ciagle, przestaje Swiecic.

Wedtug jednej z hipotez, za ktorg przemawia bardzo wiele fak-
téw, gwiazdy nowe sg to zagaste gwiazdy, ktoéry w biegu swoim prze-
strzennym spotykajg masy gazow, t.j. mglawice gazowe, o ktérych mowa
w ustepie nastepnym; przez tarcie wewnatrz mglawicy rozzarzajg sie
one na powierzchni, a zarazem rozzarzaja sie otaczajgce gwiazde gazy
mgtawicy. Zachodzitoby tu zjawisko, podobne w charakterze do mete-
orow, przebiegajgcych w naszej atmosferze, ale na olbrzymig skale
(ust. 109).

117. Gromady gwiazd. Mgtawice. Gwiazdy, jak wiemy, wy-
stepuja czesto w ukiadach po dwie, trzy i wiecej, niekiedy za$ two-
rzg skupienia czyli gromady, zitozone z bardzo wielu gwiazd. Gro-
mady te, ktérych wiele tysiecy znamy, wyjatkowo tylko widzialne sg
nieuzbrojonem okiem, jako stabe gwiazdy Ilub mgietki. Przez lunete
dopiero dostrzega sie, ze sa to skupienia gwiazd. Ale czesto nawet
najsilniejsze lunety nie sa w stanie rozszczepi¢ ich na oddzielne gwiazdy;
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wtedy wilasciwy ich charakter wyjasnia dopiero widmo, ktore jest
ciggte.

Gromady bardzo skupione nazywajg sie mgtawicami; tg nazwg obej-
mujemy wszystkie utwory, nie dajace sie roztozy¢ na oddzielne gwiazdy.
Badania widmowe wykazaly, ze nie wszystkie mgtawice sg skupieniami
gwiazd, niektére z nich bowiem posiadajg widmo przerywane, S$wiad-
czace o tern, ze s to olbrzymie masy $wiecacych gazéw. Skladowg
czescig takich mgtawic jest gtéwnie wodor, a dalej w skiad ich wcho-
dzi hel oraz nieznany pierwiastek, ktérego charakterystyczng cechg jest
wystepujgca w jego widmie zielona linja, nigdzie pozatem nie spoty-

Ryc. 70.

kana. Jest to t. zw. ,linja mgtawic”, a nieznanemu pierwiastkowi, do
ktorego ona nalezy, nadano nazwe nebulium. We wszystkich widmach
mgtawic gazowych wystepuje owa zielona linja mgtawic, natomiast hel
lub wod6r nie we wszystkich mozna bylo stwierdzic.

llos¢ materji gazowej, nie skoncentrowanej w postaci stonc, ktora
unosi sie w przestworzu, jest olbrzymia; wykrycie tej materji zawdzie-
czamy gtownie zastosowaniu fotografji do badan astronomicznych. Sto-
sujac bardzo diuga ekspozycje, otrzymuje sie na kliszy obrazy utworow
tak stabo Swiecacych, iz bezposrednie ich dostrzezenie nawet z pomoca
najsilniejszych lunet byloby niemozliwe. Na kliszach widzimy tez, ze
liczne mgtawice, widzialne przez lunete, sg czesto tylko jasniejszemi
czesciami olbrzymich mglawic, roztaczajgcych sie na wielkich obszarach



— 169

nieba. Tak np. cata grupa Plejad pograzona jest w jednej wielkiej mgta-
wicy, ktorej tylko czes¢ jasniejsza, otaczajgca gtdwne gwiazdy Plejad,
(ryc. 70) jest widzialna.

Najwiekszag mgtawicg gazowa, widzialng nawet golem okiem, jest
mgtawica w Orjonie, w ktorej pogrgzona jest srodkowa gwiazda Mie-
cza Orjona (ryc. 71). Do bardzo ciekawych ze wzgledu na swoj ksztaht
nalezy gazowa mgtawica w Lutni, ktéra ma ksztatlt owalnego pierscie-
nia (ryc. 72).

Nauka stoi dzi§ na stanowisku, ze mglawice gazowe stanowig
materjat, z ktérego kiedys utworzag sie gwiazdy; poglad Laplace’a,

Ryc. 71.

ze nasz uklad stoneczny wytworzyt sie z mglawicy (ust. 104) przez
odkrycie mglawic gazowych uzyskal realng podstawe.

Do najciekawszych i najlepiej zbadanych gromad gwiezdnych za-
licza sie gromada kulista w Herkulesie (ryc. 73), ktéra gotem okiem
widzialna jest jako gwiazda 5-ej w., a sklada sie w istocie z kilku ty-
siecy gwiazd, z ktorych najjasniejsze sg 11 w.

Wielka liczba gromad nierozdzielnych, cho¢ nie gazowych, ma
ksztalt spirali. Do nich nalezy wielka, nawet golem okiem widzialna
mglawica w Andromedzie (ryc. 74), oraz wyrazniej posta¢ spi-
ralng okazujgca piekna mgtawica w gwiazdozbiorze Psach Gonczych
(ryc. 75).
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118. Droga mleczna. Bardzo uderzajgéem zjawiskiem na gwiazdzi-
stem niebie jest t. zw. droga mleczna. Tak nazywa sie jasny pas znacz-
nej szerokosci, okalajgcy cate niebo. W granicach tego pasa skupione
sg niezliczone gwiazdy, z ktorych tylko stosunkowo nieliczne moga by¢
widziane oddzielnie, gdy inne, pojedynczo niewidzialne, potegujg tylko
ogolny efekt Swietlny.

Pas drogi mlecznej, zwany takze pasem galaktycznym (od grec-
kiego wyrazu jaka — mleko), nachylony jest wzgledem réwnika pod katem
63° i przecina sie z nim z jednej strony w okolicy gwiazdozbioru Psa
Wielkiego, z drugiej za$ w gwiazdozbiorach Antinousie i Wezu. Biegun

Ryc. 72.

péinocny drogi mlecznej znajduje sie w gwiazdozbiorze Warkoczu Be-
reniki, potudniowy za$ na potkuli potudniowej pomiedzy Wielorybem
a Feniksem. Droga mleczna nie przebiega na niebie $cisle wzdtuz wiel-
kiego kota, ale odchylenie od kota wielkiego nie jest wielkie. Dwie
czesci, na ktore dzieli niebo pas galaktyczny, majg sie do siebie, jak
8 do 9.

Szeroko$¢ i jasno$¢ drogi mlecznej jest w réznych jej czesciach
dosy¢ rozmaita. Najbardziej na potnoc wysunietg czesScig drogi mlecznej
jest ta, w ktorej przypada Kasjopea; dalej przechodzi ona przez Per-
seusza, Woznice, BliZnieta, Byka, Okret Argo, Krzyz Potudniowy, Cen-
taura, Strzelca, Orla, tabedzia, Cefeusza. Wymienione sg tu oczywiscie
tylko gwiazdozbiory najwybitniejsze. Najwiekszg szerokos$¢ 24° osigga
droga mleczna w Okrecie Argo, a zweza sie do 4 stopni w Krzyzu
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Potudniowym. Szczeg6lng jasnoscia droga mleczna odznacza sie w gwia-
zdozbiorach Strzelcu, tabedziu i Centaurze; w tym ostatnim znajduja sie
dwie bardzo duze jasne plamy, zwane obtokami Magellana.

W kilku miejscach droga mleczna dzieli sie na 2 odnogi, prze-
biegajgce oddzielnie, a pdzniej tgczace sie znowu; gdzieindziej waskie
smugi odgateziajg sie od drogi mlecznej i w pewnej odlegtosci zani-
kajag. Wogole doktadny opis drogi mlecznej jest ogromnie trudny i pra-
wie niemozliwy. Fotografje kawatka drogi mlecznej w gwiazdozbiorze
Byku przedstawia rycina 76. Na rycinie tej zwracajg uwage ciemne

Ryc. 73-

smugi, pokrywajace znaczng czes¢ drogi mlecznej, jest to materja
ciemna, w olbrzymich iloSciach unoszaca si¢ w przestworzu.

Zjawisko drogi mlecznej jest nadzwyczaj skomplikowane. Trzeba
bowiem wzigé pod uwage, ze gwiazdy drogi mlecznej widzimy tylko
jako rzuty na sklepienie niebieskie, a w celu wyjasnienia zjawiska na-
lezy z ksztaltu drogi mlecznej wyprowadzi¢ przestrzenne rozmieszczenie
tworzacych ja gwiazd. Byloby to mozliwe z catg doktadnoscig tylko
wolwczas, gdyby znane byty odlegtosci gwiazd.
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119. Ukiad drogi mlecznej. Whniosek, do ktérego nas upowaznia
bezposrednio widok drogi mlecznej, jest ten, ze znajdujemy sie we-
wnatrz przestrzeni, otoczonej gestym pierscieniem niezliczonych gwiazd.
Ale wiemy tez, ze gwiazdy, ktore widzimy obok siebie na sklepieniu
niebieskiem, mogg by¢ w rzeczywistosci bardzo odlegte od siebie. Od-
legtos¢ katowa pomiedzy gwiazdami, wynoszgca kilka minut, moze ozna-
cza¢ w rzeczywistosci miljardy mil, skoro wezmiemy pod uwage ol-
brzymie odlegtosci, dzielagce nas od gwiazd.

Rvc. 74

Wyobrazmy sobie, ze zblizamy sie do gwiazd, widzialnych w dro-
dze mlecznej; z powodu zmniejszajacej sie odlegosci kat, utworzony
przez kierunki, w ktérych widzimy 2 gwiazdy, musi sie powiekszaé,
a wiec gwiazdy muszg sie pozornie od siebie oddala¢. Gdybysmy
wreszcie znalezli sie posrodku pomiedzy temi dwiema gwiazdami drogi
mlecznej, to widzielibySmy je na niebie w dwoch punktach diametral-
nie sobie przeciwlegltych. Zresztag droga mleczna otaczataby nas wow-
czas tak samo, jak i teraz, z tg roznicg, iz wydalaby sie ona szerszg
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w tych czedciach, ku ktérym sie zblizyliSmy, a wezszg w tych czesciach,
od ktorych sie oddalilismy.

Wynika z tego rozumowania, ze i te gwiazdy, ktére na niebie
widzimy w dowolnych odlegtosciach od drogi mlecznej, a rowniez
i storice nasze, moga by¢ gwiazdami jednego zbiorowiska gwiazd,
ktore rozciaga sie bardzo daleko w plaszczyznie galaktycznej, a znacz-
nie mniej daleko w kierunku do tej ptaszczyzny prostopadtym.

Poglad taki znajduje potwierdzenie w badaniach nad gestoscig
gwiazd w réznych czesciach nieba, t. j. nad $rednig liczbg gwiazd,

Ryc. 75.

przypadajacych na dang powierzchnie nieba w réznych odlegtosciach
od drogi mlecznej. Gesto$¢ ta rosnie w sposOb ciagly w miare zbli-
zania sie od biegunéw galaktycznych do drogi mlecznej, ktora jest
pasem najwiekszej gestosci. Gdyby pomiedzy droga mleczng a gwia-
zdami, w innych cze$ciach nieba widzialnemi, nie byto zadnego zwia-
zku, to gesto$¢ gwiazd nie bylaby tez w zadnej zaleznosci od miej-
sca, ktére zajmujg na niebie. Storice nasze zajmuje w tej wielkiej gro-
madzie, ktéra nosi nazwe uktadu drogi mlecznej, stanowisko niebar-
dzo odlegte od srodka.

Zbadanie postaci tego uktadu gwiazdowego przedstawia olbrzymie
trudnosci.
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Wiele argumentow przemawia za pogladem, wedtug ktorego
ukiad gwiazdowy drogi mlecznej nalezy do tak czestego typu gro-
mad spiralnych. W takich gromadach najwieksza liczba gwiazd sku-
piona jest w zwojach spiralnych, gdy pomiedzy zwojami gesto$¢ gwiazd
jest stosunkowo mata. Droga mleczna jest to rzut wszystkich zwojéw na
sklepienie niebieskie, a wiec rézne jej czesci znajdujg sie w bardzo réz-
nych odlegtosciach od nas, chociaz widzialne sg w jednym kierunku.
Zwoje drogi mlecznej nie lezg w jednej ptaszczyznie, lecz odchylajg sie
to; wjedna, to w drugg strone od S$redniej ptaszczyzny uktadu. W per-
spektywie zwoje to przecinajg sie ze sobg, co powoduje znacznie wiek-
szg jasnos$¢ drogi mlecznej w miejscach przeciecia, to zndéw rozchodzag

Ryc. 76.

sie, skutkiem czego powstajg ciemne miejsca drogi mlecznej oraz jej
rozgatezienia. Potozenie wielu najjasniejszych gwiazd w przyblizeniu na
jednem wielkiem kole prowadzi do wniosku, ze lezg one w tym samym
zwoju, w ktérym znajduje sie tez nasze stonce.

O rozmiarach ukfadu gwiazdowego drogi mlecznej nie wiemy nic
pewnego, jednakze szacowania, oparte na roznych podstawach, zawsze
prowadzg do liczb bardzo wielkich. Gdy przyjmiemy, ze $rednia odleg-
tos¢, do ktérej rozciaga sie uklad we wszystkich kierunkach od nas,
wynosi 15000 lat Swiatta, a wiec ze Srednica jego wynosi 2 razy tyle, to
rozmiary takie odpowiadajg najskromniejszej ocenie.
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Pomimo tak olbrzymich rozmiaréw ukiad gwiazdowy drogi
mlecznej z odleglosci dostatecznie wielkich przedstawia¢by sie mu-
siat jako drobna plamka jasna, podobna do tak licznych znanych
mgtawic spiralnych; wedlug wszelkiego prawdopodobienstwa sg one
wiec uktadami gwiazdowemi tego samego rzedu, co nasz ukiad drogi
mlecznej.

ROZDZIAL XV.

Rachuba czasu.

120. Kalendarz juljaniski i gregorjanski. Kalendarzem nazywa
sie zbidr wiadomosci, dotyczacych rachuby czasu, ze szczeg6lnem
uwzglednieniem dat, na ktdre przypadajg dni Swigteczne lub posty.

Kalendarzowa rachuba czasu opiera sie na kilku okresach, kto-
rych podstawg sa zjawiska niebieskie. Najgtdwniejsze z tych okresow
sa: dzien, miesigc, rok. DzieA okreslony jest przez obrot ziemi naokoto
osi, miesigc przez odmiany ksiezyca, rok przez obieg ziemi dokota
stofica. PrOocz tego uzywany powszechnie okres siedmiodniowy, tydzien,
stoi w zwigzku z gtdwnemi postaciami, w jakich nam sie przedstawia
ksiezyc.

W rozmaitych czasach i u réznych narodéw byly w uzyciu rézne
kalendarze. | dzisiaj nie wszystkie narody posiadajg te samg rachube
kalendarzowa. U narodéw chrzescijariskich sg w uzyciu gtéwnie dwa
kalendarze: stary, czyli juljanski i nowy, czyli gregorjanski.

Rok zwrotnikowy nie wyraza sie catkowitg liczbg dni, lecz liczbg
niewymierng 365'2422... dni (ust 22). Chcac sie trzymac Scistej dtugosci
roku, trzebaby kazdy nowy rok rozpoczyna¢ o innej godzinie. Dla
unikniecia tego w rachubie kalendarzowej uzywa sie roku kalendarzo-
wego, ktory skiada sie zawsze z calkowitej liczby dni. Aby jednakze
pomimo to znajdowaé sie w zgodzie ze zjawiskami astronomicznemi,
dazy sie do tego, aby przynajmniej co kilka lat poczatek roku kalen-
darzowego przypadat o ile moznosci rownoczes$nie z poczatkiem roku
astronomicznego. Osiaga sie to przez powiekszanie co kilka lat roku
kalendarzowego o 1 dzien.

RoOznica pomiedzy kalendarzem juljanskim a gregorjariskim polega
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na sposobie, w jaki te zgodno$c ze zjawiskami astronomicznemi pragnie
sie utrzymac.

Kalendarz juljanski zaprowadzony zostat przez Juljusza Ce-
zara w roku 46 przed nar. Chr. Poniewaz rok kalendarzowy musi
sktada¢ sie z catkowitej liczby dni, wiec w kalendarzu juljariskim w okre-
sie czteroletnim 3 lata, zwane zwyczajnemi, majg po 365 dni, a 1 rok,
zwany przestepnym, ma 366 dni. W ten sposob S$rednia diugosé
roku réwna sie 365’25 dni czyli 365 dni 6 godzin, ktorg kalendarz ju-
ljanski przyjmuje za podstawe swej rachuby. Przestepnemi w kalenda-
rzu juljanskim sag wszystkie te lata, ktorych liczba jest podzielna przez 4.

Jednakze w spos6b powyzszy nie osigga sie zupelnej zgody ze
zjawiskami niebieskiemi, albowiem przyjeta dtugos¢ roku 36525 dni
w poréwnaniu z prawdziwg dblugoscia 365'2422... dni jest o 0'00878...
dnia za wielka. Skutkiem tego rok juljanski spéznia sie wzgledem roku
zwrotnikowego co rok o 0'0078... dnia, co czyni 1 dzien na 128 lat.

Taka niezgodnos¢ z ruchem ciat niebieskich prowadzi¢ musi do
wielkich zawiktan. Przypusémy naprzyktad, ze z biegiem czasu op0z-
nienie to wzrosto do 30 dni, to zima kalendarzowa rozpoczynataby sie
0 miesigc pOzniej, niz zima astronomiczna, a mogtoby przyjs¢ i do
tego, ze Boze Narodzenie bytoby obchodzone w lecie, a Zielone Swieta
w zimie.

Dla unikniecia tych zawiktan papiez Grzegorz Xlll postanowit
poprawi¢ kalendarz juljanski, a wynikiem tych zabiegéw byt zaprowa-
dzony przez niego w r. 1582 kalendarz nowy, czyli gregorjanski. W tym
kalendarzu za podstawe rachuby przyjeta zostata dtugos¢ roku 3652425
dni, a wiec liczba do prawdziwej diugosci roku zwrotnikowego bardziej
zblizona, albowiem wieksza od niej tylko o 0.0003... dnia, a od liczby
dni, przyjetej w kalendarzu juljanskim, mniejsza o 0.0075 dnia. Skut-
kiem tego kalendarz juljanski spéznia sie wzgledem gregorjaniskiego co
rok o 0.0075 dnia, czyli o jeden dzien na 133’33 lat, a 0 3 dni na
400 lat. Od nar. Chr. do dzisiaj spoznit sie kalendarz juljanski wzgle-
dem gregorjanskiego o dni 13, wskutek czego wszystkie jego daty sa
0 13 dni podzniejsze. Gdy np. wedtlug nowego kalendarza mamy date
JL4 jakiego$s miesigca, to wedtug starego jest dopiero pierwszy.

Kalendarz gregorjanski, jak widzieliSmy, rowniez nie jest jeszcze
w zupetnej zgodzie ze zjawiskami niebieskiemi, albowiem przyjmuje diu-
gos¢ roku o 0.0003... dni za duzg. ROznica ta jednakze jest tak mata,
iz dopiero po uptywie 3333 lat spowoduje op6znienie o 1 dzien.

W kalendarzu gregorjanskim rowniez mamy lata zwyczajne po
365 dni i przestepne po 366 dni. Przestepnemi sg wszystkie te lata, kto-
rych liczba podzielna jest przez 4, z wyjatkiem tych lat,Jitérycb liczba
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koriczy, sig-dwoma zerami, a nie- jest podzieljaaprz.ez 400. Ze za$ w ka-
lendarzu juljanskim tych wyjatkéw niema, wiec co kazde 400 lat kalen-
darz gregorjanski wyprzedza juljanski o 3 dni, co wiasnie powoduje
wspomniang wyzej réznice dat obu kalendarzy.

Dzienn 366-ty lat przestepnych w obu kalendarzach dodaje sie do
miesigca lutego, ktéry w latach zwyczajnych ma dni 28, a w przestep-
nych 29. Trzy razy w ciggu okresu 400-letniego Iluty w kalendarzu
gregorjanskim (w owych latach wyjgtkowych) ma dni 28, gdy w juljan-
skim 29. W latach, gdy to zachodzi, rdéznica obu kalendarzy wzrasta
o 1 dzieA. Takim rokiem byt np. r. 1900. Przed rokiem 1900 rdznica
kalendarzy wynosita tylko 12 dni, w tym za$ roku wzrosta o 1 dzien.

121. Poczatek okresdéw kalendarzowych. Za poczatek roku
obecnie powszechnie w swiecie chrzescijariskim przyjmuje sie godzine
12 w nocy z dnia 31 grudnia na 1 stycznia, a wiec dzien pierwszy
stycznia jest pierwszym dniem roku.

Miesigc kalendarzowy dzisiejszy znajduje sie tylko w bardzo lu-
znym zwigzku z miesigcem synodycznym (ust. 40), ktéry stuzy mu za
podstawe. Postanowiono dzieli¢ rok na 12 miesiecy, gdy w istocie na
rok przypada 12 miesiecy synodycznych i jeszcze blisko 11 dni. Mie-
sigc synodyczny ma 29'53 dni, miesigce za$ kalendarzowe po 30 lub
31 dni, a luty 28 lub 29 dni. Skutkiem tego te same fazy ksiezyca
(petnia, now, kwadry) przypadajg na rézne daty, jak rowniez w tych
samych miesigcach réznych lat daty jednakowych faz ksiezyca sg rozne.

U narodow, ktore za podstawe rachuby czasu biorg odmiany
ksiezyca, np. u narodéw muzutmanskich, miesigc zaczyna sie w chwili,
gdy na zachodniem niebie ukazuje sie po nowiu pierwszy waski sierp
ksiezyca. U nas pierwszy dzien miesigca nie stoi w zadnym zwigzku
z fazg ksiezyca.

Okres tygodniowy, obejmujacy 7 dni, oparty na odmianach ksie-
zyca, réwniez musi sta¢ z niemi w rozdzwieku, poniewaz gtowne fazy
ksiezyca nastepujg po sobie S$rednio w odstepach 7 dni godzin.
To tez tydzien nie rozpoczyna sie z faza, ale zawsze w niedziele, ktorg
uwaza sie za pierwszy dzien tygodnia.

Doba, obejmujgca w sobie dzien i noc, w rachubie kalendarzowej
i w zyciu spotecznem zaczyna sie o péinocy i trwa do nastepnej pot-
nocy. Niektdre narody licza poczatek doby od wschodu lub od za-
chodu stonca. Tak np. u zydow dzien konczy sie z zachodem stonca,
poczem rozpoczyna sie dzien nastepny. Dlatego Swieta zydowskie
zaczynajg sie zawsze po zachodzie stonca i trwaja do nastepnego

zachodu. Doba astronomiczna rozpoczyna sie w potudnie i trwa do
12

Kosmografja.
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nastepnego potudnia (ust. 23). Poczawszy od r. 1925 takze astronomii
obowigzuje stosowanie doby cywilngj.

122. Litera niedzielna. Liczba ztota. Cykl stoneczny. Epakta.
Wazng rzecza w rachubie kalendarzowej jest okreslanie dat, na ktore
w réznych latach przypadajg rézne dni tygodnia albo rézne fazy ksie-
zyca. Znaczenie owych dat polega miedzy innemi na tern, iz stuzg one
za podstawe do okreslenia daty Wielkanocy i zwigzanych z nig Swiat
ruchomych.

Podstawg do rozwigzania wymienionych zagadnien kalendarzo-
wych sg cztery liczby, podawane zazwyczaj w kalendarzach: 1) litera
(lub liczba) niedzielna, 2) liczbg ztota, 3) cykl stoneczny, 4) epakta.
Znaczenie tych liczb postaramy sie w krotkosci wyjasnic.

Wezmy 7 pierwszwch liter abecadta, a, b, ¢, d, e, f, g — i po-
czawszy od pierwszego dnia roku oznaczmy wszystkie dni kolejno temi
literami, tak, ze Co 7 dni szereg tych liter w tym samym porzadku sie
powtarza. Poniewaz liter jest tyle, ile dni w tygodniu, wiec na dany
dzien tygodnia wypadnie zawsze ta sama litera. Gdy wiec np. 1 sty-
cznia wypada w pigtek, to mamy:

d. 1 piagtek a
2 sobota b
niedziela
poniedziatek d
wtorek e
$roda f
czwartek g
pigtek a
sobota b it d

W ciagu wiec catego roku pigtkowi odpowiada¢ bedzie litera a,
sobocie b, niedzieli ¢ i t. d. Otoz ta litera, ktéra odpowiada wszyst-
kim niedzielom danego roku, wiec w przytoczonym przyktadzie litera
¢, hazywa sie literg niedzielng tego roku. Widzimy, ze litera niedzielna
zalezy od dnia tygodnia, na ktéry wypada pierwszy dzien nowego
roku. W latach przestepnych przyjmuje sie dwie litery niedzielne, jedna,
wazng do 24 lutego, drugg po tej dacie. W rachunkach kalendarzo-
wych zamiast liter uzywa sie liczb od 1 do 7, a wiec np. literze nie-
dzielnej ¢ odpowiada liczba niedzielna 3.

Cyklstongczny jest to okres, po ktorym litera niedzielna powta-
rza sie w tym samym porzadku. Poniewaz rok zwyczajny ma 365 dni,
czyli 52 tygodnie i 1 dzieAA, wiec 1 stycznia i 31 grudnia danego roku
przypadajg na ten sam dzieA tygodnia, a pierwszy dzien nowego roku
przypada na nastepny dzieh tygodnia w poréwnaniu z poprzednim ro-
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kiem; odpowiednio przesuniete sg rowniez wszystkie inne daty roku.
Jezeli np. 10 maja w pewnym roku wypada w niedziele, to w nastep-
nym roku zwyczajnym wypadnie w poniedziatek. W latach przestepnych
OWO przesuniecie wynosi 2 dni. W okresie 4-letnim, obejmujgcym
zawsze 3 lata zwyczajne i jeden rok przestepny, owo przesuniecie wy-
nosi zatem 5 dni. Po siedmiu takich okresach 4-letnich, t. j. po 28
latach, przesuniecie wyniesie 5X7 = 35 dni, albo cate 5 tygodni,
a wiec te same daty przypada¢ beda znowu na te same dni tygodnia,
i liczba niedzielna w tym samym porzadku zmienia¢ sie bedzie. Ot6z
ten okres 28-letni nazywa sie cyklem stonecznym i tg samg nazwg ozna-
cza sie liczbe, ktéra okresla miejsce danego roku w tym okresie.

Kazdej liczbie w cyklu stonecznym odpowiada $cisle okreslona
litera niedzielna. Jezeli wiec wiemy, jakie miejsce dany rok w tym
cyklu zajmuje, to wiemy tez, na jaki dzien stycznia przypada pierwsza
niedziela roku, a stad z tatwoscig otrzymuje sie dni tygodnia dla ja-
kichkolwiek dat roku. Poniewaz rok 19 po nar. Chr. byt pierwszym
rokiem cyklu stonecznego, wiec, azeby znales¢ cykl stoneczny jakiegos
roku, trzeba od liczby roku odja¢ 19 (albo doda¢ do niej 9), rdznice
(lub sume) podzieli¢ przez 28, a pozostata reszta z dzielenia bedzie
cyklem stonecznym roku.

Jak istnieje okres, po ktorym te same daty przypadajg na te same
dni tygodnia, tak samo istnieje okres, po ktorym te same fazy ksie-
zyca przypadajg znowu na te same daty. Okres ten obejmuje 235 mie-
siecy synodycznych, albo 19 lat Poniewaz astronom atenski Me ton
byt pierwszym, ktory zuzytkowat ten okres w chronologji, wiec nazywa
sie on cyklem Metona. Liczba, oznaczajaca, jakie miejsce w cyklu Me-
tona zajmuje dany rok, nazywa sie .liczbg zlotg roku. Kazdej liczbie
ztotej, ktora posiada wartosci od 1 do 19, odpowiadajg okreslone daty
faz ksiezyca. Jezeli wiec znamy owe daty dla kazdego roku w cyklu
Metona, to znamy je tez dla jakiegokolwiek roku, gdy jego liczba ztota
jest wiadoma.

Poniewaz rok 1 przed nar. Chr. byt pierwszym rokiem cyklu Me-
tona (t. j. miat liczbe zlotg 1), to liczbe zlotg jakiegokolwiek roku znaj-
dujemy w ten sposob, ze do liczby roku dodajemy 1, sume dzielimy
przez 19, a reszta, otrzymana z dzielenia, bedzie poszukiwang liczbg
ztota.

Z liczbg ztotg Scisle zwigzana jest t. zw. epakta, ktora oznaczac
.ma, na ile dni przed konicem roku przypada ostatni now ksiezyca.
Z powodu réznych okolicznosdci, o ktérych mowi¢ nie bedziemy, dzi-
siejsza epakta kalendarzowa, uzywana w rachubie wielkanocnej, rozni
sie od prawdziwej epakty ksiezycowej.

12*
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123. Data W.ielkanocy. Jak wspomnielismy, litera niedzielna,
cykl stoneczny, liczba ziota i epakta sg potrzebne do obliczenia daty
Wielkanocy. Na soborze nicejskim w r. 326 zgodzono sie obchodzié¢
Wielkanoc w pierwszg niedziele po pelni wiosennej, przyczem za pierw-
szy dzien wiosny przyjeto dzien 21 marca. Postanowiono tez wdwczas
obchodzi¢ niedziele zapustng na 7 tygodni przed Wielkanoca, a Whnie-
bowstapienie, Zielone Swieta i Boze Ciato odpowiednio w 40, 50 i 60
dni po Wielkanocy. W ten sposOb daty wszystkich $wigt ruchomych
uczyniono zaleznemi od daty Wielkanocy.

Z postanowien soboru nicejskiego wynika, ze najwczesniej Wiel-
kanoc przypada¢ moze 22 marca, a to wolwczas, gdy 21 marca wy-
pada w sobote i w tym dniu jest petlnia. Najpdzniej przypada Wiel-
kanoc, gdy petnia jest 20 marca i dzien ten wypada w sobote. Wéwczas
petnig wielkanocng (wiosenng) jest nastepna petnia 18 kwietnia w nie-
dziele — a Wielkanoc obchodzi sie w nastepng niedziele 25 kwietnia.
Wielkanoc zatem moze przypas¢ na ktorykolwiek dzien miedzy 22
marca a 25 kwietnia.

Wiadomosci, dotyczace daty peilni wiosennej i dnia tygodnia,
odpowiadajgcego tej dacie, dajg nam liczba niedzielna i epakta. Zna-
jomos¢ tych dwéch liczb (ktére, jak widzieliSmy, otrzymuje sie z cyklu
stonecznego i liczby zlotej) zupetnie wystarcza do okresSlenia daty Wiel-
kanocy. Gauss podat wzér, zapomoca ktérego date Wielkanocy obli-
cza sie z wielkg tatwoscig. Nizej zalgczone tabelki zawierajg daty Wiel-
kanocy wedtug obu kalendarzy dla XX stulecia.

Data Wielkanocy gregorjanskiej od r. 1900 do 1999:

Rok

po n. Chr. 0 1 2 3 4 ‘ 5 6 7 8 9
190 15 7 30 12 3 23 15 31 19 11
191 27 16 7 23 12 4 23 8 31 20
192 4 27 16 1 20 12 4 17 8 31
193 20 5 27 16 1 21 12 28 17 9
194 24 13 5 25 9 1 21 6 28 17
195 9 25 13 5 18 10 1 21 6 29
196 17 2 22 14 29 18 10 26 14 6
197 29 11 2 22 14 30 18 10 26 15
198 6 19 11 3 22 7 30 19 3 26

199 15 31 19 11 3 16 7 30 12 4
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Data Wielkanocy juljanskiej od r. 1900 do 1999:

Rok
po n. Chr. 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9

190 9 1 14 6 28 17 2 22 13 29
191 18 10 25 14 6 22 10 2 22 7
192 29 18 3 26 14 6 19 11 2 22
193 7 30 18 3 26 15 30 19 11 27
194 15 7 23 12 3 23 -5 31 19 11
195 27 16 7 23 12 4 23 8 31 20
196 4 27 16 1 20 12 28 17 8 31
197 13 5 27 16 1 21 12 28 17 9
198 24 13 5 25 9 1 21 6 28 17
199 2 25 13 5 20 10 1 14 6 29

Liczby, oznaczone grubszym drukiem, oznaczajg daty marcowe,
pozostate liczby oznaczajg daty kwietniowe.

124. Indykcja. Era juljanska. Indykcja czyli liczba procentoyjji
rzymska, podawana zawsze w kalendarzach, oznacza miejsce danego
roku w t. zw. okresie®j*ymsjdm, obejmujagcym 15 lat, zaprowadzonym
przez Konstantyna W. w 313 r. po Chr. w celu regulacji pewnych
urzadzen spotecznych rzymskich. Okres rzymski, jak widzimy, nie ma
podstawy astronomicznej, zdobyt sobie jednakze znaczenie w chrono-
logji. Otrzymuje sie indykcje dla danego roku, dodajac do liczby roku
3 i dzielgc sume przez 15. Otrzymana reszta z dzielenia jest poszuki-
wang indykcja.

Gdy pomnozymy przez siebie liczby ,28, 19 i 15, t. j. liczby lat,
objete okresem stonecznym, cyklem Metona i okresem rzymskim, to
otrzymamy liczbe 798 Q, Okres, obejmujacy 7980 lat, nazywa sie okre-
sem juljanskim. Za pierwszy rok tego okresu, czyli ery_juljanskiej,
uwaza sie rok, w ktorym cykl stoneczny, liczba ztota i indykcja byly
réwne jednosci. Rokiem tym byt rok 4713 przed nar. Chr., a wiec rok
1-szy naszej ery byt rokiem 4713. ery juljanskiej. Wogodle kazdej kom-
binacji owych trzech liczb odpowiada jeden rok ery juljanskiej i dla-
tego liczby te oraz rachuba czasu wedtug ery juljanskiej majg duze
znaczenie w chronologji. Rok, w ktdrym cykl stoneczny, liczba zlota
i indykcja beda miaty znowu te sama dang warto$¢, powtorzy sie do-
piero po 7980 latach.

Okres juljanski zostat wynaleziony w r. 1583 przez Jozefa Sca-
ligera i nazwany tak na cze$¢ jego ojca Juljana, a znaczenie tego
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okresu polega szczegélnie na tern, ze obejmuje on w sobie calg epoke
historyczng, poczawszy od najbardziej odlegtych poczatkéw. Takze
w badaniach astronomicznych ma on rozlegte zastosowanie.

125. Kalendarz zydowski, mahometanski i chinski. Zydzi w celu
obliczania daty swoich $wigt uzywaja kalendarza, w ktérym lata liczg
sie od biblijnego stworzenia $wiata. Rachuba czasu zydowska oparta jest
na ruchach ksiezyca i storica. Miesigce sg to miesigce ksiezycowe po
29 lub 30 dni, a rok ma albo 12 miesiecy (rok zwyczajny), albo 13
miesiecy (rok przestepny). Tak rok zwyczajny, jak i przestepny moze
by¢ niezupetnym, prawidtowym i nadticzbowym. Rok zwyczajny ma
w tych razach 353, 354 lub 355 dni, rok za$ przestepny 383, 384 lub
385 dni. Lata zwyczajne i przestepne idg po sobie w takim porzadku,
azeby po 19 latach poczatek roku przypadl znowu na ten sam dzien
roku stonecznego. W ten sposob utrzymywana jest zgodnos$¢ ze zja-
wiskami astronomicznemi. Poczatek roku zydowskiego przypada na
rézne daty roku gregorianskiego.

Kalendarz mahometanski rézni sie od zydowskiego tern, ze opiera
sie tylko na ruchach ksiezyca. Miesigce majg po 29 lub 30 dni, a rok
sktada sie z 12 miesiecy i ma 354 (rok zwyczajny) lub 355 dni (rok
przestepny}. Kolejno$¢ lat zwyczajnych i przestepnych powtarza sie po
uptywie 30 lat ksiezycowych. Lata swoje rachujg mahometanie od roku
ucieczki Mahometa z Mekki do Medyny, czyli od roku hedziry, przy-
czem pierwszy rok ery hedziry przypada na 15 lipca 622,r. po nar.
Chr. Oczywiscie poczatek roku mahometariskiego przypada¢ musi zawsze
na inng date roku gregorjanskiego.

Dzien muzutmanie, podobnie jak zydzi, zaczynajg po zachodzie
storica.

Katendarz chinski opiera sie na ruchach storica i ksiezyca. W celu
pogodzenia tych ruchéw jedne lata majg po 12, inne po 13 miesiecy.
Pierwsze sg to lata zwyczajne po 354 lub 355 dni, drugie sg to lata
petne, po 383 lub 384 dni. Miesigce nie majg zadnych nazw, tylko
oznaczane sg liczbami. Za poczatek roku przyjmuje sie poczatek tego
miesigca, w ktorym storice wstepuje w znak .Ryb; w ten sposéb rok
zaczyna sie zawsze miedzy 10 stycznia a 19 lutego. W chronologii
chinskiej sg w zastosowaniu cykle, obejmujgce po 60 lat; poczatek
owej rachuby cyklicznej przypada na rok 2636 przed nar. Chr. W roku
1923 rozpoczat sie cykl 77, w ktorym rok 1925 jest trzecim.
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(Liczby oznaczajg strony)

Aberacja roczna 47—49. Absorbcja 125, — atmosferyczna 100,127, 132,
133. Absydy 49, 59. Achilles 147. Aerolity 158, 159. Afeljum 51. Albedo 139.
Aldebaran p. a Byka. Algol p. (3 Perseusza. Almukantar 6. Analiza widmowa
124 i nast.,, 133 i nast, 164 i nast. Andromeda 117, 162, w — mgtawica
169. Andromedaidy 163. Anomalja 52, 77. Antares p. a NiedZzwiadka. Antia-
peks 121. Antinous 170. Antycyklony 30. Apeks 119. Apogeum 59. Arjel
151. Arktur p. a Wolarza. Astrofizyka 1. Astronomja 1. Atair p. a Orfa
Atmosfera ziemska 99—102, 114, 141. Azymut 6—8.

Baby 118. Baran 38. Barwa gwiazd 116, 165. Basis 93. Berlin 11.
Betelgeuze p. « Orjona. Bezwiadno$¢ 22 i nast., 79. Bieguny ekliptyki 41, —
galaktyczne 170, — S$wiata 9—12, 90—92, — ziemskie 10, 11, 15, 16.
Biegunowa gwiazda 9, 91, 116. Bieli kometa 163. Bliznieta 38, 118, 170.
Bolidy 158. Bradley 48. Byk 38, 117, 170—171, a — a 118, 120.

Canopus 115. Capella p. « Woznicy. Cefeusz 170. Centaur 170, 171,
a — a 113. Ceres 146. Ceti mira 166. Chromosfera 134, 137. Chronologja
p. Rachuba czasu. Cigzenie powszechne 78 i nast, 122. Ciepto storica 126,
127. Ciezko$¢ p. Sita ciezkosci. Ciezar na ciatach niebieskich 87, 88. Cisnienie
powietrza 99, — S$wiatta 136, 156. Cofanie sie punktow réwnonocnych p.
Precesja, — weztow ksiezyca 58, 59. Cordoba 5A. 243 120. Cudowna 166.
Cykl chinski 183, — Metona 179, 180, stoneczny 178, 179. Cyklony 30.
Czas gwiazdowy 12, 14, — lokalny i miejscowy 15, 35, — normalny 35, —
stoneczny 33, 34, — éredni 34, — strefowy 35, — uniwersalny 35, — usta-
wowy 35.

Daniela kometa 155. Dejmos 146. Deklinacja 12. Delfina  122.
Depresja horyzontu 3—=6. Dione 150. Dlugos¢ astronomiczna 42, — geogra-
ficzna 11, 14, 15, — wezla 77, — punktu przystonecznego 77. Doba astro-
nomiczna 34, — cywilna 35, 178, — gwiazdowa 10, 14, 34, — kalenda-
rzowa 178, 183, — stoneczna 33, 54. Dotowanie 8, 15, 16. Donatiego
kometa 155. Dopplera zasada 119, 123, 125, 130, 140. Droga mleczna
170 i nast. Dyszel Wozu 116. Dzien 35 i nast, 175, — biegunowy 41,
102, — stoneczny 33, 102. Dzdzownice 118.
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Einstein 138. Ekliptyka 32. Elementy drég 76, 77, — sferoidy
ziemskiej 94. Elongacje planet 65 i nast. Encelades 150. Enckego kometa
154. Energja stonca 137, 138. Epakta 178, 180. Epoka 91. Era chinska
182, — chrzescijanska 181, — juljaiska 182, — mahometaniska 182. Eros
98, 147. Erydanu s 113. Europa 148. Ewolucja gwiazd 165.

Fabricius 166. Fazy ksiezyca 60 i nast, —planet 139. Feniks 170.
Fobos 146. Fotografja ksiezyca 144. Fotometryczne pomiary 115, 116. Foto-
sfera 127, 133, 137. Foucalta wahadlo 23 —26.

Galaktyczny pas 170. Galileusz 78. Ganimed 148. Gauss 180.
Geminidy 161. Gemma 117. Geodezja 93. Geografja, geofizyka, geologja 140.
Gesto$¢ ciat niebieskich 86 i nast., 126, 139, 140, 141, — rojow 162.
Glowa komety 155. Gnosia 117. Gérowanie 8, 15, 16. Goéry ksiezycowe 142
i nast. Granulacja 127. Grawitacja 83. Greenwich 11. Gromady gwiazd 167
i nast. Groombridge’a 1830 120. Gregorjanski kalendarz 175. Grze-
gorz Xl 176. Grubos¢ rojow 162. Gwiazdozbiory 8, 38, 116—118.
Gwiazda biegunowa (polarna) 9, 89, 116, — wieczorna 71. Gwiazdy 38,
112—124, 164—175, — czasowe 19, — naokotobiegunowe 18, — nowe
166, 167,— podwojne 116, 121—124, — spadajacel59—164, — statell9,—
zmienne 124, 165, 166.

Halleya kometa 154 Hanski 111. H arvar d a obserwatorjum 115,
165. Hayford 94. Hedzira 182. Hektor 147. Hel 133—135, 137. Heliocen
tryczny uklad 72. Heljograficzne spétrzedne 130. Helmholtz 137. Herkules
117, « — a 165, w — e gromada 169. Herschel 173, 174. Hiperjon
150. Hipparch 91. Horyzont astronomiczny 6, 8, — fizyczny 2, 6.
Hyjady 118.

lo 148. Indykcja 181. Indusa s 113. Intermerkurjalna planeta 138.
Iradjacja 114.

Janssen 127. Japet 149. Jasno$¢ gwiazd 114 i nast., — planet 139,
144, 147, 149, 150, — stonca 126. Jadro komety 155, — plam stonecznych
127. Jednostka planetarna 51, 99. Jesien astronomiczna 36, 37. Jowisz 64,
69—71, 75, 85, 112, 147—149. Juljanski kalendarz 175. — okres 182.
Juljusz Cezar 176. Juno 146. Jutrzenka 70.

Kalendarz 175, — juljanski, gregorjanski 175, 176, — chinski, maho-
metanski, zydowski 182. Kallisto 148. Kalorja 126, 127. Kanaly Marsa 145.
Kardynalne punkty ekliptyki 37, — horyzontu 8. Karty — storica 165. Kasjo-
peja 117, 170. Kastorll8. Kat godzinny 12—14. Keplera prawa 75—380,
149, 155. Kirchhoffa prawo 125. Klasyfikacja widm 164, 165. Klos p.
« Panny. Kolury 42. Kota biegunowe 40, — godzinne 11, 13, 19, 20, —
szerokosci 42, — wierzchotkowe 6,9,10, — Wozu 116, — wysokosci 5,—
zboczenia 11. Kotysanie sie osi ziemskiej p. Nutacja. Kotysanie sie ksiezyca
p. Libracja Komety 30, 153—158, 163. Kompas stoneczny 34. Konia matego
6 122. Konjunkcja 60. Konstantyn W. 181. Konstelacje p. Gwiazdozbiory.
Kopernik 21, 71, 72. Koron 136. Korona p6inocna 117, — stoneczna
110, 136, 137. Kosmografja 1. Kosmogonja 152, 153, 164, 165, 169. Koza
p. a Woznicy. Koziorozec 38. Kratery ksiezycowe 142, 143. Krzyz Potu-
dniowy 170. Ksiezyc 30, 56—64, 98, 104 i nast., 140—144. Ksiezyce
Jowisza 112, 148, — Marsa 146, — Neptuna 151, — Saturna 112, 150,
13
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151, — Urana 151. Kulminacje 8. Kule ogniste 158. Kwadratury 61 i nast.
Kwadry ksiezyca 60 i nast. Kwoczka 118.

Laplace 152, 169 i nast. Lato astronomiczne 36, 37. Leonidy
161—163. Leverrier 151. Lew 38, 118, 161 a — a 118. Libracja 141.
Liczba gwiazd 118, 119, 166, — niedzielna 171, 179, — procentowa rzym

ska 181, — zlota 178—180. Linja absydéw 49, 52, — mglawic 168, —
potudnikowa 8, — rdéwnonocy 55, 91, — weztdw 57, 77. Litera niedzielna
178, 179. Lutnia 117, 121, 161, a — i 91, 117, 120, 164, w — i mgla-

wica 169. Liraidy 161.

tabedz 117, 170, 171, 61 — a 113, % — a 166. tuk dzienny
i nocny 9, 18, 19. tzy sw. Wawrzynca 161.

Magellana obtoki 171. Magnetyzm ziemski 131. Masa 84—86, 126,
139—141, 154. Mapy nieba 118. Mars 64, 68—71, 75,85,98,144—147.
Materja kosmiczna 168, 169, 171. Mechanika niebieska 1. Merkury 64—67,
70, 74, 75, 85, 112, 138, 139. Meteorologja 100, 140. Meteory 100, 158
i nast. Metona cykl 179. Metr 94. Mezosyderyty 159. Mglawice 168—173.
Miecz Orjona 118, 169. Miejsce otwarte 2. Miesigc 56 —61, 177. Migotanie
gwiazd 114. Mimas 150. Mimosréd 51, 52, 59, 77, 103, 154. Mira 166.
Morza na ksiezycu 141 i nast., — na Marsie 145.

Nadir 5. Nebulium 168. Neptun 64, 69, 70, 75, 85, 151. Newtona
prawo 78—80, 88 i nast. 119, 123. Niedzwiadek 38, a— a 116. NiedZwie-
dzica Mata 9, 116, a N. M. 9, 91, 115, 116. Niedzwiedzica Wielka 116,
117, 120. Noc 35 i nast., — biegunowa 41. Nowy rok 177. Now 60. Nu-
tacja 91, 92.

Oberon 151. Obieg gwiazdowy 69, 70, 72, 73, — synodyczny 61,
67—69. Obnizenie horyzontu 3—6. 96, 101. Odlegtos¢ ciat niebieskich 1,
46, 47, 50, 51, 77, 97—99, 113, 114, — planet od storica 75, 124, —
zenitalna 6, 7, 9, 10. Octantis 0 9. Odmiany ksiezyca 60. Odptywy 88 i nast.
Odwracajgca warstwa 135, 136. Ogony komet 155—157. Okres juljanski
182, — plam stonecznych 131, 136, 158, — rzymski 181, Okret Argo 115,
170, i] O. A. 166. Olbrzymy — stonica 165. Oligosyderyty 159. Opozycja
61. Orjentowanie si¢ na niebie 116—118. Orjon 118, a — a 118, 165,
U — a 166, w — e mgtawica 169. Orzet 117, 171, « — a 113, 117, 120,
nowa — a 167. O$ ekliptyki 41, — Swiata 9—12, 19, — wielka 51, 57,
75—77, — ziemska 10, 90—92.

Pallas 147. Panna 38, 117, « — y 117, 120, 123, / — 123. Para-
boliczne drogi 154, 160. Paryz 11. Pasaty 30 Pas cienia i pdicienia 109,
— galaktyczny 170, — Orjona 118, — zwierzyncowy 39, 65. Paralaksa,
dzienna 49, 86, 95 i nast., — roczna 46, 47, 113. Pegaz 117, 120,z — a
122. Pelnia 60, — wiosenna (wielkanocna) 180. Perseidn 161. Perseusz 117,
170, — a 124, 165, 166, nowa — a 167. Perturbacje 84. Perigeum 59.
Periheljum 51. Petlice 67, 69, 74. Phoebe 150. Pierscienie Saturna 150, 152,
Pies Maly 118, « — P. M. 113, 118, 120, 123. Pies Wielki 118, 170.
a P. W. 113, 115, 118, 120 123, 164. Pion 5, 11. Plamy na stoncu
127—134, 137. Planety 30, 64 i nast. 70—75, 114, 138—140, 146 —153.
Planetoidy 64, 146 147. Platona rok 91. Plejady 118, 120, 169. Pochodnie
127, 131, 132—134. Pochytos¢ ekliptyki 32. Podstawa 93. Polarna gwiazda
p. a NiedZwiedzicy Matej. Poluks 118. Pofaczenie 60, 67. Potudnie 33, 34.
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Potudnik astronomiczny 6, 8, 10, — geograficzny 10, 94, — gtowny 11,—
normalny 56. Porownanie dnia z nocg 36, 37. Pory na stohcu 127. Pory
roku ziemskie 37 i nast, 54 i nast. Powietrze 99. Poziom 5. Péicien 104,
127, 131, 132. Po6inoc 32. Prady morskie 30, — powietrza 29. Precesja
55, 90, 91. Predkos¢ Swiatta 48, 49, — wycinkowa 54, — ziemi 48, 49,
53 i nast. Pregi 143, 144. Procjon p. « Psa Matego. Promieniowanie stonca
37, 38, 126, 127, 137, 158. Protuberancje 110, 134, 135—137. Przeciw-
stawienie 61. Przejscia planet 112. Przyptywy i odptywy 88—98. Przyspie-
szenie ciezkosci 28 i nast., 87, 88. Psy goncze (mgtawica) 169. Ptole-
meusz 71, 115. Punkt Barana 39, — odstoneczny 51, — odziemny 59,—
przystoneczny 51, 52, 55, — przyziemny 59, — Wagi 39. Punkty dotowania
i gorowania 8, — kardynalne 8, 37, — potudniowy i pétnocny 8, — pro-
mieniowania 161 i nast.,, — réwnonocne 13, 32, 38, — wschodni i zachodni
8, — wschodu i zachodu 8. Pyt kosmiczny 160.

(Juenisset p. Rordame.

Rachuba czasu 175—18?.. Rak 38. Redukcja 91, 92, 96. Refrakcja
atmosferyczna 101, 102. Regulus p. « Lwa. Rektascensja 13. Rhea 150. Rigel
118. Roje gwiazd spadajacych 160 i nast. Rok anomalistyczny 55, — astro-
nomiczny 53, — gregorjanski 175, — gwiazdowy 55, — juljanski 175, —
kalendarzowy 55, 175, 177, — nadliczbowy, niezupetny 182, — petny 182, —

Platona 91, — prawidlowy 182, — przestepny 176, 182, — Swiatla
113, — zwrotnikowy 32, 55. 175, — zwyczajny 176, 182, — zydowskKi
182. Rordame-Quenisseta kometa 155. Réwnanie czasu 34. Réwnik
Swiata 9, 13—15, — ziemi 10, 11. Réwnolezniki astronomiczne 9, — geogra-
ficzne 10. Roéwnonoc p. Punkty réwnonocne. Ruch dzienny nieba 7 —10, 20, —
gwiazd 1, 119—121, — gwiazd podwdjnych 124, — ksiezyca 56—64,

79—83, — paralaktyczny i rzeczywisty 20—22, 42—46, 73, 121, — planet
64—77, — prosty i wsteczny 32, — stonica roczny 30—41, — storica wirowy
128 i nast., — ukladu stonecznego 120, 121, — ziemi roczny 42—56, +—
ziemi wirowy 20—30. Ryby 38.

‘ Saros 103. Saturn 64, 69, 70, 75, 85, 112, 149—151. Scaliger
182. Scintilacja 114. Schiaparelli 160. Secchi 164. Sferoida ziemska 17,
94, 95. Sita centralna 80, — ciezkosci 27 i nast., 78, 79 i nast., 87, 88,
94, — odpychajgca 136, 155, 156, — odsrodkowa 26 i nast. Skala foto-
metryczna 115. Sklepienie niebieskie 1—3. Stonce 30—56, 85—88, 98,
101, 102, 117 i nast.,, 124—138. Smugi na ksiezycu 144. Spektroskop 123.
Spica p. « Panny. Splaszczenie 94, 95, 148, 149. Spodek 5. Spotczynnik
absorbcji 100, — transmisji 100. Spoirzedne ekliptyczne 42, — geograficzne
10, 11, — geocentryczne 96, — godzinne 11, 12, — heljograficzne 130, —
poziomowe 6, — réwnikowe 13, — topocentryczne 96. Stata aberacji 48, —
nutacji 92, — precesji 91, — refrakcji 101, — stoneczna 127. Stanowiska
ksiezyca 56, — planet 65—69, — stonca 32, 38. Stephana prawo 127.
Stopien potudnika 94. Stozek cienia i potcienia 104—108. Strefy klimatyczne
ziemi 39—41. Strzelec 38, 170 171. Swiatlo popielate 63, — zodjakalne
(zwierzyncowe) 138. Syderyty 159. Syrjusz p. « Psa Wielkiego. Szerokos$¢
astronomiczna 42, — geocentryczna 11, 95, — geograficzna 11, 95.

Tablice refrakcji 102. Temperatura stonca 127, 134, 136, — gwiazd
165. Teluryczne linje 133. Teodolit 6, 7. Tethys 150. Themis 150. Titanja
13*
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151. Transmisja atmosfery 100. Triangulacja 93, 94. Tycho krater 141, 142.
Tydzien 175, 178. Tytan 150.

Uktad geocentryczny 71, — heljocentryczny 71, — Kopernika 71, —
Ptolemeusza 71, — stoneczny 112, 121, 122, 152, — drogi mlecznej
172—175. Uklady podwdjne 121 i nast., — ciasne (spektroskopowe) 123,
124. Uklady spotrzednych p. Spotrzedne. Umbrjel 151. Uran 64, 69, 70, 75,
85, 151. Ursa minor p. Niedzwiedzica Mata.

Velocissima 120.

Waga 38. Wahadlo Foucaulta23 i nast., — sekundowe 27 i nast.,
94. Warkocz Bereniki 170, — komety 155. Warstwa odwracajgca 135—137.
Waz 170. Wega p. a Lutni. Wenus 64, 67, 70, 74, 75, 98, 112, 139.
Westa 146, Wezly 57, 77, 129. Wezownik 120. Wiatry 30. Widmo 125,
126, 133, — ciggte 125, — stofAca 133—137, — gwiazd 164, 165, 167,
— komet 157, — ziemi 133. Widnokrag 2—b5. Widok nieba 16 i nast.
Wielkanoc 180, 181. Wielko$¢ fotometryczna 114 i nast, — gwiazdowa
stonca 126. Wieloryb 170, 0 — a 166, r — a 113. Wierzchotek 5. Wiosna
astronomiczna 36. Wodnik 38, f — a 122. Wolarz 117, a — a 117, 120,
164. W6z Wielki 7, 116, — Maly 9, 116. Woznica 117, 170, « — y 117,
120, 164, IS — y 123, nowa — y 167. Wschod i zachéd 8. Wulkan 138.
Wyskoki 134, 135, 137. Wysokos¢ 5—8, — atmosfery 97, — bieguna 13.
Wzglednosci zasada 138. Wozniesienie réwnika 13. Wznoszenie proste 13.

Zacmienia 102—112. Zaklécenia 84. Zakrycia gwiazd i planet 112.
Zboczenie 11, 12, — zenitu 13. Zegar gwiazdowy 12—14, — stoneczny 34.
Zenit 5, 95. Ziemia 3, 5, 20—30, 35—41, 42—56, 64, 75, 86, 87, 90—93,
140. Zima astronomiczna 36. Znaki zwierzynca 38. Zodjak 38. Zodjakaine
Swiatto 138. Zorze biegunowe 131. Zwierzyficowe S$wiatto 138. Zwierzyniec
38, 39. Zwrotniki 40.
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