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SŁOWO WSTĘPNE.

Autor A s t r o n o m i i  d l a  w s z y s t k i c h ,  uro­
dzony ЛѴ r. 1835 w Wallace w Nowej Szkocyi, był 
nietylko wielkim uczonym, któremu nauka zawdzię­
cza niejedno znakomite udoskonalenie, ale i najpięk­
niejszym wzorem samouka, bo ze stanu zupełnego 
niemal ubosWa wzniósł się o własnych siłach na 
najwyższe stanoivisko w nauce wszechświatowej.

Aż do szesnastego'^roku życia przyszły astronom 
nie widział przed sobą jeszcze żadnej drogi na przy­
szłość; miał tylko jedną irielką namiętność do ksią­
żek. Ale czytanie nie przychodziło mu z łatwością, 
bo książek kupować nie miał za co, a te, które лѵра- 
dały mu w ręce, przekraczały nieraz poziom je^o 
przygotowania. Wszakże niepospolitą swą inteligen- 
cyą, ivytrAvałością i mocą charakteru umiał zwałczać 
przeszkody. Utrzymywał się przez czas pewien z po­
sług przy pewmym łekarzu, który wyzyskiwał jego 
pracę za pożyiYienie i obietnicę kształcenia. Porzu­
ciwszy go, wziął się do dawania lekcyi; ucząc innych, 
uczył się sam i wtedy to doszedł do prześлviadcze- 
nia, że powołaniem jego są nauki matematyczne.
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ЛѴ 22-gim roku życia był już przygotowany na tyle, 
że mógł zostać лѵзроіргасолѵпікіет w  redakcyi Alma­
nachu żeglarskiego.

Odtąd odsłaniać się przed nim poczęły co raz 
szersze widnokręgi; miał możność czytania klasycz­
nych dzieł naukowych i poświęcania czasu badaniom 
własnym. Wkrótce też zwrócił na siebie uwagę astro­
nomów jako badacz samodzielny i poważny. Licznym 
szeregiem znakomitych prac teoretycznych w mecha­
nice nieba, tablicami ruchu planet, katalogiem gwiazd 
fundamentalnych i wielu innemi pierwszorzędnemi 
badaniami, których tu wymieniać nie możemy, sta­
nął w rzędzie pierwszych astronomów naszej epoki.

Gdy w r. 1908 na kongresie międzynarodowym 
matematyków w Rzymie zapowiedziano wykład Neiv- 
comba o przeszłości i stanie obecnym teoryi ruchu 
księżyca, w której sam poczynił był doniosłe udosko­
nalenia, przyjęto zapowiedź tę z zaciekawieniem 
i uznaniem. Na katedrze w \Yielkiej sali pięknego 
pałacu Akademii dei Lincei stanął sędziwy astronom 
amerykański o sympatycznym, pełnym słodyczy wy­
razie oblicza, opromienionego aureolą sławy i zasług, 
i wygłosił swój wykład w języku francuskim. Wy­
kład ten magistralny, ujmujący z niepospolitem mi­
strzostwem zawiłe trudności wielkiego zagadnienia, 
pozyskał poklask powszechny. Miałem szczęście być 
jednym ze słuchaczów znakomitego uczonego i uczest­
nikiem podziwu dla tej postaci szanoлvnej z jej cza-
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rującą prostotą i skromnością, które są zazwyczaj ce­
chą umysłóAY wyższych, oddanych niepodzielnie nau­
ce i prawdzie. Gdy następnie w krótkiej z nim roz­
mowie ośmieliłem się był dotknąć sprawy mało do­
tąd znanych pomysłów i prac Wrońskiego z dziedzi­
ny mechaniki niebieskiej, znakomity uczony z ujmu­
jącą uprzejmością upoważnił mnie do koresponden- 
cyi z nim w tym przedmiocie. Postanowiłem skwap­
liwie z tego cennego upoważnienia skorzystać, bo 
spodziewałem się na tej drodze nzyskać najprędzej 
krytyczną ocenę pomysłów astronomicznych Wroń­
skiego, której od lat wielu oczekuje history a nauki. 
Niestety, na list mój, przesłany niezadługo potem do 
Waszyngtonu, sędzityy uczony, złożony ciężką choro­
bą, nie mógł już odpisać własnoręcznie. Dnia 11 lipca 
1909 roku żyć przestał.

Uczucie osobistej wdzięczności i cześć dła pa­
mięci znakomitego uczonego—oto poAvód, dla którego 
przyjąłem wezwanie лѵуdawcy i tłumacza A s t r o ­
n o m i i  d l a  w s z y s t k i c h  do skreślenia niniej­
szego słowa \vstępnego. Przy przerzucaniu kart tej 
świetnej książeczki widzę obraz zgasłego uczonego 
i rękę doświadczonego samouka-przewodnika, który 
лvypróbowanemi przez siebie drogami, poprzez labi­
rynty nauki, iviedzie czytającego ku prawdzie. Mistrz 
wysokiej nauki staje się towarzyszem i przyjacielem 
лvszystkich żądnych 0лѵіа11а wiedzy; wykładem swym 
pełnym powabnej prostoty kształci umysł, pobudza
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mvagę, zachęca do myślenia i niespostrzeżeuie wznosi 
czytelnika na wyżyny poznania.

Nie wątpię tedy, że A s t r o n o m i a  d l a  
w s z y s t k i c h  w starannym i odtwarzającym zale­
ty oryginału przekładzie p. Mereckiego i w nadobnej 
szacie, w jaką ją  przyozdobił wydawca, stanie się 
ulubioną książeczką dla młodzieży naszej i doczeka 
się licznych wydań, szerząc zamiłowanie do złotej 
nauki, która jest największą dumą ludzkości.

S . D ic k s te in .



Newcomba A s t r o n o m i a  d l a  w s z y s t k i c h  
istotnie jest napisana dla wszystkich. Przy wykładzie 
nader prostym, jasnym i przejrzystym, nie wymaga­
jącym żadnego specyalnego przygotoлvania z wyjąt­
kiem najbardziej zasadniczych wiadomości z fizyki 
i chemii, лvykładzie zgoła nie zawierającym wzorów 
matematycznych, niemniej jednak ściśle naukowym, 
autor posługuje się wyłącznie metodą opisową i da­
je w ten sposób książkę, którą może czytać zarówno 
ucząca się młodzież, nawet klas niższych, jak i każ­
dy czloAviek dorosły, którego interesują zjawiska nie­
bieskie.

Opracowując przekład polski, posiłkowałem się 
zarówno oryginałem {Astronomy for Everybody. Lon­
dyn 1908), jak i drugiem wydaniem niemieckiem 
{Astronomie fü r  federmann. Jena 1910), dokonanem 
przez prof. Dr. R. Schorra, kierownika i Dr. K. Graffa, 
obserwatora hamburskiego obserwatoryum astrono­
micznego.

Na samym tyłko oryginałe angiełskim poprze­
stać nie mogłem, gdyż opracowanie niemieckie już 
ЛѴ pierwszem wydaniu jest nietylko przekładem, łecz 
niejako ponownem wydaniem oryginału, zawiera bo-
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wiem dodatki i uzupełnienia, dostarczone tłumaczom 
przez samego autora, oryginał zaś angiełski w po­
dobnie uzupełnionem wydaniu dotąd nie wyszedł.

Z drugiej jednak strony przekład niemiecki 
w лѵіеіи miejscach różni się od oryginału, niezależ­
nie od dodatków. Przejęty pietyzmem dla znakomi­
tego badacza i przez wzgląd na Avprost artystyczny 
układ pracy Newcomba, w przekładzie polskim uwa­
żałem za właściwe możliwie ściśle stosować się do 
oryginału angielskiego, zachowując jednocześnie 
wszelkie rzeczowe uzupełnienia według drugiego лѵу- 
dania niemieckiego.

Najgorętsze poparcie i pomoc okazał polskiemu 
wydawnictwu rodak nasz, Dr, Kaźmierz Graff. Je­
go uprzejmości zawdzięczamy piękne rysunki Marsa 
z własnej jego pracy o tej planecie, wydanej w ostat­
nich czasach, ciekawe zdjęcie fotograficzne tejże pla­
nety z obserwatoryum Lowella, zdjęcie spektrohelio- 
graficzne słońca, fotografię księżyca (str. 131), zaćmie­
nia słońca, komet Morehouse i Haliey’a (str. 271) i kil­
ka innych jeszcze fotografii i rysunków. Oprócz te­
go Dr. Graff przeglądał rękopis przekładu i uzupełnił 
go dodatkami według przygotoлvywanego do druku 
trzeciego wydania niemieckiego.

T łu m acz.



T R E Ś Ć .

S tr .

SPIS RYSUNKÓW ........................................................... XIV

C z ę ś ć  p i e r w s z a .

SKLEPIENIE NIEBIESKIE I JEGO RUCH POZORNY.

1. Rzut oka na w s z e c ł iś \v ia t ......................................... 1
Wielkość w sz e c h św ia ta ................................... 5
Widok nieba z z ie m i..................................................... 7

2. Pozornx_pbrQt_dzienny sklepienia niebieskiego. . 10
.Wyznączanie, czasu i rożnie długości geograficznej 17
jfeas normalny i granica d a t .................................... 20

3. Wyznaczanie pozornego miejsca ciała niebieskiego
na sklepieniu n i e b a ............................................... 24

4. Bieg roczny z ie m i........................................................... 29
Pozorny bieg słońca i pory r o k u ..............................
Ruch istotny i p o z o r n y ............................................... .38
Rok i k a le n d a r z ........................................................... 40

C z ę ś ć  d r u g a .

NARZĘDZIA ASTRONOMICZNE.

1. Refraktor................................................................. 45
Soczewki r e fr a k to r a ............................................... 46
Obraz odległego p r z e d m io t u ............................. 51
Siła powiększenia i wady lu n e ty ............................. 53
Ustawienie lu n e ty ............................................... 55
Budowa l u n e t ............................................... 60



X Treść.

2. Teleskop zwierciadlany (reflektor) . . . . . 64
3. Luneta fotograficzna , ..................................... . . 68
4. Spektroskop............................................................. . . 72

Analiza widmowa ciał niebieskich. . . 77
5. Inne narzędzia a stro n o m iczn e ......................... . . 80

Koło południkowe i z e g a r ............................... . . 81

C z ę ś ć  t r z e c i a .

SŁOŃCE, ZIEMIA I KSIĘŻYC.

1. Rzut oka na układ s ło n e c z n y ......................... . . 87
2. S łoń ce ......................................................................... , . 00

Ruch obrotowy s ł o ń c a ..................................... . . 93
Plamy s ł o n e c z n e ................................................. . . 94
P o c h o d n ie ............................................................. . . 96
Wyskoki i ch ro m o sfera ..................................... . . 99

—^Budowa słońca r— ................................................. . . 1(X)
Źródło ciepła s ło n e c z n e g o ............................... . . 103

3. Ziemia.......................................................................... . . 106
Wnętrze z i e m i .............................. ' . . . . . 108
Ciężar i średnia gęstość z iem i......................... . . 111
Wahania szerokości geograficznych . . . 115-
Atmosfera ziemi...................................................... . . 119

4. Księżyc ................................................................... . . 121-
Obieg księżyca i jego odmiany . . . . . . 122
Bieg wirowy księżyca........................................... . . 125
Powierzchnia księżyca.......................................... . . 126
Czy jest powietrze i woda na księżycu? . . 134
Przypływy i o d p ł y w y ..................................... . . 135

5. Zaćmienia księżлma..............................
Przebieg zaćmienia k s i ę ż y c a ........................ . . 141

6. Zaćmienia s ł o ń c a ........................  . . . . . 142
Przebieg całkowitego zaćmienia słońca . . . . 145
Zaćmienia w starożytności . . . . . . . 147
Przewidywanie z a ć m ie ń ........................ . . 148

7. Okolica słońca......................



Treść. XI

C z ę ś ć  c z w a r t a .

PLANETY I ICH KSIĘŻYCE.

1. Wzajemny układ planet i ich drogi. . . .
2. Odległości p la n e t......................................................
3. Prawa K e p l e r a ......................................................
4. Merkury.............................. .........................................

Powierzchnia Merkurego i jego obrót dokoła osi 
Przejścia Merkurego przez tarczę słońca . .

5. Wenus ........................................................................
Ruch wirowy W enus................................................
Atmosfera W enus......................................................
Czy Wenus posiada k sięży c? ..............................
Przejścia Wenus . ................................................

6. M ars.............................................................................
Poлvierzchma Marsa i jego ruch wiroлvy .
„Kanały“ na Marsie................................................
Przypuszczalna przyroda kanałów . . . .
Atmosfera Alarsa.....................................................
Księżyce M a r s a .....................................................

7. Grupa małych p l a n e t ..........................................
Obława na p la n e to id y ..........................................
Drogi p la n e t o id .....................................................
Osobliwe p lan eto id y ...............................................

8. J o w i s z .......................................................................
Powierzchnia J o w i s z a .........................................
Budowa fizjmzna J o w isz a ....................................
Księżyce Jow isza .....................................................

9. S a t u r n .................................................................
Budowa fizyczna S a tu rn a ...................................
Zmienny obraz pierścieni Saturna . . . .  
Budowa fizyczna pierścieni Saturna. . . .
Księżyce Saturna......................................................

10. U r a n .............................................................................
Księżyce Urana . . . .............................. .....

11. N e p t u n .......................................................................
Historya odkrycia Neptuna. . . . . . .
Księżyc N ep tu n a .....................................................

12. Pomiary odległości w przestrzeni . . . -

154
158
159 
161 
164 
167
171
172 
175 
178 
178 
180 
182 
184 
189 
191 
193
195
196 
199 
203 
205 
207 
209 
212
217
218 
219 
223 
225 
229 
231
233
234
237
238



XII Treść.

Sposoby pośrednie wyznaczania odległości słońca 
Zestawienie poszczególnych pomiarów odległości

s ł o ń c a ....................................................................
13. Ciążenie p o w s z e c h n e . ..........................................

Zлvichnięcia w  biegu p l a n e t ...............................
W jaki sposób zważono p lanety .........................

242

C z ę ś ć  p i ą t a .

KOMETY I METEORY.

1. Komety. ......................................................................................256
Drogi kom et............................................................................... 260
Kometa Halley’a ................................................................... 264
Komety Encke’go i B i e l a .................................................270
Jowiszowa rodzina k o m e t .................................................273
Pochodzenie komet....................................................................276
Świetne komety nowszych czasów.................................... 277
W łaściwości fizyczne komet................................................ 281

2. Gwiazdy spadające i m eteorj^ .......................................... 283
Pochodzenie m e t e o r ó w .......................................................284
Peryodyczność rojów gwiazd spadających . . . 286
Związek pomiędzy kometami a m eteoram i. . . 288

3. Światło zwierzyńcoAve.............................................................291
4. Ciśnienie ś w i a t ł a ...................................................................293

C z ę ś ć  s z ó s t a .  

GWIAZDY STAŁE.

1. Pogląd o g ó ln y .....................................
Pozorna wielkość i barwa gwiazd.
Liczba gwiazd stałych........................
G w iazdozb iory .....................................

2. Rozróżnianie gwiazdozbiorów 
Gwiazdozbiory okołobiegunowe . 
Gwiazdozbiory jesienne . . . .  
Gwiazdozbiory zimowe . . . .  
Gwiazdozbioi*y wTosenne . . . .

298
300
302
303
304 
307 
309 
313 
317



Treść. XIII

Gwiazdozbiory l e t n ie ....................................
3. Odległości i ruch g w i a z d ........................

Wyznaczanie paralaksy gwiazd.
Ruch własny gwiazd i układu słonecznego 
Gwiazdy podw ójne..........................................

4. Własności fizyczne g w ia z d ........................
Widma g w ia z d ................................................
Gęstość i temperatura gwiazd . . . .
Gwiazdy z m ie n n e ..........................................
Gwiazdy n o w e ................................................
Gromady gwiazd i mgłaAvice . . . .o.

6. Droga mleczna

SPIS ALFABETYCZNY 

CORRIGENDA . . .

318
320
324
328
332
336
337 
341 
343 
347 
350 
358

361

374



SPIS RYSUNKÓW.
S tr.

Rys. 1. Sfera niebieska. Schem at.............................................11
„ 2. Gwiazda biegunowa i gwiazdozbiory około-

biegunowe widzialne w Europie.................................15
Południk zachodnio-europejski i granica dat 23
Koła na sferze n ie b ie s k ie j .......................................25
Wznoszenie proste i zboczenie gwiazdy . . 27
Słońce przechodzi przez równik niebieski
w dniu 21 m a r c a .........................................................30
Droga ziemi dokoła słońca i pas zwierzyńcowy 31
Związek pomiędzy pochyleniem ekliptyki
i zmianami pór r o k u ...................................................33
Pozorny bieg słońca wzdłuż ekliptyki od stycz­
nia do c z erw ca ...............................................................34
Pozorny bieg słońca od marca do września 35
Precesya punktów równonocnych . . . .  42
Rozszczepienie wiązki białego światła przez
soczewkę s z k la n ą .........................................................48
Przekrój poprzeczny przez objektyw lunety . 49
Ustawienie paralaktyczne lunety . . . .  57
Największy współczesny refraktor w  obser-
лѵаіогуит Yerkes'a w А тегзте................................63
Tełeskop Newtona лч przekroju................................ 66
Kształt i długość fali ś w i a t ł a ................................ 73
Widmo łiniowe i absorbcyjne wodoru. . . 76
Rozkład barw w widmie słonecznem i linie
F rau n h ofera .....................................................................79
Koło p o łu d n ik o w e ........................................................ 82
Fotografia s ł o ń c a .........................................................92
Zdjęcie fotograficzne grupj’- płam słonecznych 94
Częstość plam w różnych szerokościach słońca 96
Obłoczki gorejącej pary лѵарпіа na słońcu . 98
Waga C a v en d ish a ....................................................... 113
Ziemia i księżjm. Stosunek rozmiarów. . . 121

10.
11.
12.

13.
14.
15.

16.
17.
18.
19.

20. 
21. 
22,
23.
24.
25.
26.



Spis гузипколѵ. XV

Rys. 27. Droga księżyca dokoła ziemi i słońca. . . 123
?> 28. Ciało nie wirujące podczas biegu dokoła ziemi 126
99 29. Fotografia księżyca przed ostatnią kAvadrą . 127
99 30. Księżyc w pełni...................................................... 129
99 31. x\peniny i pierścienie Arcłiimedesa, Aristillu-

sa i Antocillusa w Marę Imbri um. . . . 130
99 32. Typ góry pierścieniowej na księżycu . 131
99 33. Pierścień Kopernika na księżycu . . . . 133
99 34. Powstawanie przypływu i odpływu . . 136
99 35. Księżyc w cieniu ziemi podczas całkowitego

zaćmienia k siężyca ................................................ 138
99 36. Przejście księżyca przez cień ziemi podczas

całkowitego zaćmienia księżyca........................ 141
99 37. Całkowite zaćmienie s ło ń c a .............................. 143
99 38. Przejście księżyca przed tarczą słońca pod-

czas zaćmienia obrączkowego słońca . 144
99 39. Fotografia wyskoków słonecznych podczas

całkowitego zaćmienia s ł o ń c a ........................ 146
99 40. Chromosfera, wyskoki i korona słońca podczas

całkowitego zaćmienia.......................................... 152
99 41. Drogi czterech planet wewnętrznych . . . 155
99 42. ilustrujący drugie prawo Keplera . . . . 160
99 43. Złączenie dolne Merkurego ze słońcem . . 162
99 44. Еіопігасуе Merkurego . . ' .............................. 163
99 45. Fazy Wenus w różnych punktach orbity. . 172
99 46. Wpłyлv atmosfery Wenus podczas przejścia

przez tarczę słońca............................................... 176
99 47. Ruch wirowy Marsa w ciągu czterech godzin 183
99 48. Lacus solis na Marsie według rysunków

Campbella i Hussey’a ......................................... 186
99 49. Fotografia Marsa. Obserwatoryum Lowella . 188
99 50. Fotografia planetoidy Swea i jej ruch pośród

nieruchomych gwiazd s t a ł y c h ........................ 197
99 51. Układ planetoid według ich średniego ruchu

dziennego................................................................. 201
99 52. Jowisz z czerwoną p l a m ą ............................. 208
99 53. Jowisz ze swymi czterema wielkimi księżycami 212
99 54. Saturn....................................................................... 217
99 55. Pierścienie Saturna oglądane od góry. . . 220



XVI Spis rysunków.

Rvs.56. Niezmienny kierunek płaszczyzny pierścieni
Saturna podczas obiegu planety dokoła słońca 221

?? 57. Znikanie pierścieni S a tu r n a ................................ 222
95 58. Związek pomiędzy drogami Tytana i Hyperiona 227
99 59. Pomiar odległości punktu nieprzystępnego . 239
95 60. Fotografia komety teleskopowej Morehouse . 257

61. Kształty dróg komet: elipsa, parabola i hy-
perbola.......................................................................... 260

95 62. Kometa Halley’a z r. 1835...................................... 266
95 63. Droga komety Halley’a w r. 1910 . . . . 267
95 64. Fotografia komety Halley’a 26. Л̂ . 1910 w  Bar-

c e lo n e t te .................................................................... 268
95 65. Ніолѵа komety Halley’a 26. V. 1910 . . . . 269
95 66. Kometa Halley’a 7. V. 1910 na Teneriffie . 271
95 67. Podział komety Biela w  r. 1846 ......................... 273
95 68. Przekształcenie drogi komety pod w pływem

przyciągania J o л v isz a ........................................... 275
99 69. Siady Leonidów z punktem promieniowania

w „sierpie“ Lwa....................................................... 287
99 70. Wielka N iedźw iedzica........................................... 307
99 71. Mała Niedźwiedzica z gwiazdą polarną . 308
„ 72. K asyopea.................................................................... 309
99 73. L utn ia .......................................................................... 311

74. Hyjady z Aldebaranem i Plejady . . . . 314
99 75. Obraz Plejad przez niewielką lunetę . 315
99 76. Konstelacya Oriona z Rigelem i Beteigeuzem 316
99 77. Wolarz z Arkturem i Korona północna . 317
99 78. Orzeł z Atairem i D elfin ..................................... 319
99 79. Niedźлviadek z A n t a r e s e m ............................... 320
95 80. Wyznaczanie paralaksy gwdazd......................... 321
„ 80a, objaśniający sposób bezpośredni wyznacza-

nia paralaksj^ g w ia z d .............................. 323
99 81. Ruch własny Arktura w ciągu 4000 lat . . 330
55 82. Dwojenie się prążków w widmie ß W oźnicy 335
95 83. Wielka gromada gwiazd w Herkulesie . 353
99 84. Wielka mgławica w Andromedzie . . . . 355
99 85. MgłaAvica spiralna w W. Niedźwiedzicy 357
99 86. Mgłaлvica pierścieniowa w Lutni . . . . 359



C z ę ś ć  p i e r w s z a .

SKLEPIENIE NIEBIESKIE I JEGO RUCH POZORNY.

1. Rzut oka na w szechśw iat.

Podczas jasnej, bezksiężycowej nocy widnokrąg 
przepełniony jest mnóstwem ś\viecących punktów— 
gлviazd. Gwiazdy zdają się іклѵіс, przytwierdzone do 
wewnętrznej powierzchni pustej kuli, лѵ jednakowej 
odległości od naszego punktu obserwacyjnego na 
ziemi.

Wiemy wszyscy, że owe pozornie bezładnie po 
niebie rozrzucone punkciki świetlne są ciałami nie- 
bieskiemi; лѵіету dalej, że ziemia, z której ten obraz 
podziwiamy, jest również ciałem niebieskiem. Nie­
wielu wszelako zna drogę, po której kroczyła ludz­
kość, zanim tę prawdę zdobyć i pojąć zdołała i za­
nim mogła zoryentować się wśród zawrotnego rojo­
wiska gлviazd na niebie. W rzeczy samej, minęły 
stulecia, палѵеі tysiącolecia mozolnej pracy ducha 
ludzkiego, zanim poznano ład i prawidłowość лvśród 
zjawisk niebieskich i zrozumiano istotne stanowisko 
ziemi we \vszechświecie. Niemniej jednak i dziś jesz­
cze, jakkolwiek ludzie od dzieciństwa oswoili się 
z pewnemi лѵуobrażeniami o ЬиЬолѵіе wszechświata, 
лviększość z trudnością obejmuje całość zjawisk nie­
bieskich i rozumie ich związek Avzajemny.

Newcomb, Astronomia. 1
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Aby czytelnikowi ułatwić rzut oka na całość 
budowy świata, w którego obrębie żyjemy, wyobraź­
my sobie na chwilę, że całość oglądamy z jakiegoś 
punktu położonego nazewnątrz. Punkt ten obrać mu­
simy daleko—bardzo daleko. Aby uniknąć liczb nie­
pomiernie лѵіеІкісЬ, a zarazem dać bodaj przybliżo­
ne pojęcie o odległościach, przyjmujemy jako ska­
lę—szybkość biegu światła. Злѵіайо przebiega prze­
strzeń 300000 kilometróAY лѵ ciągu jednej sekundy; 
pomiędzy d\voma kolejnemi cyknięciami zegarka mo­
że kilkakrotnie obiec cały obwód ziemi. Pomimo tej 
olbrzymiej szybkości, punkt, który obieramy, zbyt 
jeszcze blizki może, leży już w takiej odległości, że 
śAYiatło ją  przebiega w ciągu s t u  t y s i ę c y  l a t .

W tak obranym punkcie, o ile лѵіету, mrok 
panuje nieprzenikniony, otaczając nas dokoła czarną, 
bez gwiazd, otchłanią. W jednym лvszełako kierun­
ku dostrzegamy słaby mgłisty blask, rozszerzający 
się na dość znaczną przestrzeń nieba, niby wątły 
obłok lub pierwszy brzask dnia. I w innych kierun­
kach przebłyskują może również podobne obłoczki— 
o nich \vszelako nic nie wiemy. Obłok pierwszy — 
to w s z e c h ś w i a t .  Będzie on przedmiotem na­
szych dociekań.

Otóż pragniemy zbłiżyć się do dalekiej chmur­
ki śлvietlistej; przybrać przytem możemy najzupełniej 
doлvolną szybkość; będzie to, np., szybkość miliony 
razy większa, niż szybkość światła, jeżełi mamy dojść 
do cełu ЛѴ ciągu miesiąca.

miarę jak się zbliżamy, smuga śлvietlna po­
woli rośnie i rozprzestrzenia się po niebie; zajmuje 
wkrótce połowę nieba, gdy poza nami widać лvciąż 
otchłań czarną. Lecz już teraz możemy dostrzec,
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Że obłok połyskujący słabem śiviatłem zaczyna roz­
kładać się na oddziełne punkciki migocące; łiczba 
światełek ustawicznie wzrasta; z kołei nawet zaczy­
nają przebiegać koło nas, ginąc za nami лѵ oddałi, 
gdy jednocześnie coraz полѵе przed nami występują, 
zupełnie podobnie, jak przebiegają przed nami i gi­
ną w oddałi budynki, wsie i miasta, kiedy pędzimy 
pociągiem po drodze żełaznej.

Świecące punkciki — to g лѵ i a z d у , te same 
gлviazdy tak dobrze znane ziemskiemu obserлvatoro- 
ЛѴІ nieba nocnego. Z przybraną tą szybkością mogłi- 
byśmy przelecieć cały obłok, nie widząc nic innego, 
prócz gл^dazd i, miejscami, kilku mglistych, o ma- 
Іолуут blasku, лѵіеІкісЬ mas materyi, rozrzuconych 
pomiędzy gwiazdami.

Ропіелѵаг dosięgliśmy już niemal środka obłoku 
gлviezdnego, możemy umiarko\vać nieco nasz bieg, 
aby uлvażniej się przyjrzeć jednej z gwiazd. Obiera­
my nieлviełką, żółtaллą gwiazdkę, niczem nie wyróż­
niającą się z pośród to\varzyszek. W miarę, jak do 
niej się. zbliżamy, coraz jaśniejszą i mocniej błysz­
czącą się \vydaje; po релѵпут czasie błyszczy już 
tak śлvietnie, jak Wenus-Jutrzenka na porannem ziem- 
skiem niebie; ś\viatło jej лvzrasta dalej; \vnet zaczy­
na nas olśniewać, jak słońce, i \vreszcie, jak słońce, 
przyćmie\va blaskiem Avszystkie inne gлviazdy. W isto­
cie, gлviazda, do której się zbliżamy, to słońce—na­
sze s ł o ń c e .

Przystańmy teraz i zajniijmy stanoлvisko tuż 
obok słońca; błizkie, oczyлviście, tylko AYzględnie do 
przebytych dotąd przestrzeni, gdyż odległość, Avedlug 
ziemskich jednostek liczona, jeszczeby AÂ ynosiła około 
1000 miłionóAY kiłometróAY. RzuciAvszy okiem z tej
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odległości dokoła siebie, dostrzegamy лѵ pobłiżu słoń­
ca 8 punkcików, przypominających gwiazdy, rozrzu­
conych dokoła niego лѵ różnych odległościach. Po 
dłuższej obserwacyi przekonywamy się, że ciała te 
krążą dokoła słońca, dokonywując całkoлvitego obie­
gu w czasie, лvahającym się pomiędzy 3 miesiącami 
a 165 laty. Najdałsze z tych ciał jest 80 razy odłeg- 
łejsze od słońca, niż najbłiższe.

Punkciki te, przypominające gwiazdy, są tu 
p l a n e t y .  Różnią się od gwiazd tern, że same są 
ciemne i blask swój zapożyczają jedynie od słońca.

Ku trzeciej z rzędu płanecie. Ucząc w porząd­
ku odłegłości od słońca, kierujemy bieg swój. Zbłi- 
żamy się do planety od „góry“, t. j. prostopadle do 
linii, łączącej płanetę ze słońcem. Widzimy nieba­
wem, że wielkość i blask jej wzrastają; z kolei spo­
strzegamy wyraźniej niektóre szczegóły, \vidzimy 
jedną półkułę ciemną, drugą oświetłoną przez słoń­
ce. Zbłiżamy się coraz bardziej: część oświetłoną sta­
je się cieniowaną; po chwiłi rozróżniamy oceany 
i łądy, częściowo przysłaniane przebiegaj ącemi chmu­
rami. Świetlista powierzchnia rozszerza się co raz 
więcej, zapełnia wkrótce całą przestrzeń widziałną, 
wreszcie stajemy na trwałym gruncie ciała niebies­
kiego, rozpoznając znane krajobrazy — jesteśmy na 
Z i e m i .

Przebyta лѵ wyobraźni podróż już nas zaznaja­
mia z релѵпеті zasadami astronomii. Gwiazdy pod­
czas nocy błyszczące na niebie są słońcami, jak na­
sze słońce; innemi słowy, nasze słońce jest tyłko 
jedną z gwiazd z całego ich rojowiska. W рогЬлѵпа- 
niu z towarzyszkami niebieskiemi, nasza gwiazda 
jest nawet dość niewiełkiem ciałem; znamy Ьолѵіет
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gлviazd.y znacznie лviększe, znacznie więcej promie­
niujące 8лѵіаііо i ciepło, niż nasze słońce.

Pozatem, słońce niczem nie różni się zasadni­
czo od milionów swoich siostrzyc лѵ przestworzach 
лvszechświata. Niezmierne zaś znaczenie dła nas słoń­
ca i pozornie olbrzymia jego wielkość wynikają po- 
prostu z przypadkowego stosunku odległości, ж ja­
kim się do niego znajdujemy.

Rojowisko natomiast gAviazd лvszechśлviata z na­
szego ziemskiego stanotviska przedstawia się zupeł­
nie podobnie, jak widzieliśmy podczas naszej podró­
ży fikcyjnej. Wielka różnica pomiędzy лvidokiem 
gwiaździstego nieba z ziemi a widokiem z jakiegoś 
dowolnego, odległego punktu лѵ przestrzeni polega 
wyłącznie na osoblhvym stosunku dwuch ciał, pla­
nety i słońca, AYzględem śлviata gwiazd stałych. Słoń­
ce jest tak olśniewająco jasnem, że podczas dnia 
przyćmiewa gAviazdy doszczętnie. Gdybyśmy jednak 
ЛѴ jakikohyiekbądź sposób zdołali przyćmić lub usu­
nąć promienie słońca, widzielibyśmy dokoła gwiazdy 
rótvnie dobrze podczas dnia, jak podczas nocy.

W i e l k o ś ć  л v s z e c h ś л v i a t a .

Najbliższe nasze zadanie na tern będzie pole­
gało, aby powiązać лvszystko, co dotychczas лѵ ogól­
ności лѵіету o лvszechśлviecie, z tern, co лvidzimy 
na niebie z ролѵіеггсЬпі ziemi.

Przedeлvszystkiem, dzielimy ciała niebieskie na 
Ьлѵіе zasadnicze klasy: do jednej należą mihony nie­
zmiernie oddalonych gttńazd, zapełniających prze­
strzeń лvszechśлviata; druga obejmuje jedną tylko 
najbliżej nas położoną gллiazdę i zлviązane z nią ciała
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ciemne. Zbiór tych ciał ze słońcem pośrodku two­
rzy oddziełną kolonię i nazywa się u k ł a d e m  s ł o ­
n e c z n y m .  Charakterystyczną cechą układu tego 
jest jego niezwykle mała rozległość, znikoma wzglę­
dem odległości pomiędzy poszczególnemi gwiazdami.

O ile wiemy, układ nasz otacza dokoła bezmier­
nie rozległa, zupełnie pusta otchłań. Gdybyśmy prze­
biegli cały układ słoneczny, od końca do końca, nie 
zdołalibyśmy zauważyć, czy zbliżyliśmy się, czy też 
oddahli od gwiazd połyskujących na niebie; nie zdo­
łalibyśmy również wykryć jakiejkohviek różnicy w za­
rysach gwiazdozbiorów. Jedynie astronomowie, uzbro­
jeni najsubtelniejsze narzędzia, służące do pomia­
rów, przez najdokładniejsze obserwacye zdołaliby лѵу- 
kr^ć na niebie niewielkie przesunięcia i to tylko 
u niewielu gwiazd, najbliżej nas położonych.

Aby wyrobić sobie przybliżone pojęcie o wiel­
kości i odległościach ciał niebieskich, zbudujmy nie­
wielki model, wyobrażający nasz układ słoneczny. 
Niech więc siedlisko nasze, ziemia, przedstawia się 
w postaci ziarnka gorczycy; wówczas księżyc będzie 
cząsteczką o średnicy około 4 razy mniejszej лѵ od­
ległości 2 centymetrów od ziemi. W odległości 10 
metrów umieszczamy słońce w postaci sporego jabł­
ka. Planety o rozmiarach od niedostrzegalnego pra­
wie pyłku do ziarnka grochu polnego znajdują się 
ЛѴ odległościach pomiędzy 4 a 300 metr, od słońca. 
A teraz załóżmy, że wszystkie te drobne ciała, za­
chowując swe odległości od słońca, krążą powoli do­
koła niego, dokonywując całkowitego obiegu w okre­
sie od 3 miesięcy do 165 lat. Ziarnko gorczycy, na­
sza ziemia, wraz z towarzyszącym jej stale księży­
cem okrąży słońce w ciągu jednego roku.
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Cały nasz model układu słonecznego łatwo zmieś­
cilibyśmy na powierzchni 4 - лvłókoлvego fohvarku. 
Za granicami tego pola, na przestrzeni większej, niż 
obszar Europy, nie spotkalibyśmy żadnego ciała, chy­
ba gdzieniegdzie błądzącą na krańcach k o m e t ę .  
Dopiero znacznie dalej ujrzelibyśmy najbliższą gwiaz­
dę, jak spore jabłko w naszym modelu, полѵе słoń­
ce; a jeszcze dalej, лѵе wszystkich kierunkach, inne 
gwiazdy przeciętnie лѵ podobnych odległościach wza­
jemnych, jak pierwszej gwiazdy od słońca. Umiesz­
czając nasz mały model układu słonecznego wewnątrz 
przestrzeni tak ivielkiej, jak obszar kuli ziemskiej, 
znaleźlibyśmy лѵ jej obrębie zaledwie dлvie lub trzy 
takie gwiazdy.

Teraz rozumiemy, jak dalece łatwo, podczas 
Avyobrażonej podróży poprzez przestrzenie między- 
gwiazdowe, moglibyśmy ominąć niepostrzeżenie po­
dobny drobiazg, jak ziemię, najpilniej jej nawet po­
szukując. Byłoby to г0лѵпіе bezcelowem przedsieлvzię- 
ciem, jak chęć odnalezienia ziarnka gorczycy, o któ- 
rem tyle tylko лѵіету, że jest gdzieś porzucone na 
poллderzchni Europy. Wśród niezliczonego roju in­
nych gwiazd naAvet niedopatrzylibyśmy 0лѵіеіпіе błysz­
czącego słońca, gdybyśmy się przypadkiem nie zna­
leźli ЛѴ jego pobliżu.

W i d o k  n i e b a  z z i e m i .

Zgoła nie możemy jasno лѵуobrazić sobie istot­
nych rozmiarów wszechświata z przyczyny olbrzy­
mich przestrzeni, dzielących nas od ciał niebieskich, 
i stąd niełatwo rozpoznać лѵе лvszystkich szczegółach 
istotne stosunki tych ciał do ziemi.
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Gdybyśmy mogli jednym rzutem oka na ciało 
niebieskie ocenić dokładnie jego odległość i rozmia­
ry, lub gdyby wzrok nasz był tak ostry, że dostrze­
gałby wszystkie szczegóły na powierzchni zaröAvno 
gwiazdy, jak planety, budoAva wszechświata nie mia­
łaby tajemnic od chwili, kiedy ludzie poczęli uważniej 
obserwować niebo. Widzieliśmy już, że z pewnej od­
ległości od ziemi, mniej Avięcej z odległości 10000 
średnic ziemskich, nie bylibyśmy w stanie rozpoznać 
kształtu ziemi; 'sr pełnych promieniach słońca ziemia 
błyszczałaby zupełnie, jak gAviazdka, t. j. punkt świe- 
cący. Starożytni nie mieli wyobrażenia o podobnych 
odległościach; dla nich wszystkie ciała niebieskie 
i, oczywiście, planety były czemś, pod względem fi­
zycznym, zgoła odmieniłem od ziemi. I my dzisiaj, 
przyglądając się niebu, nie możemy лѵуobrazić sobie, 
aby gwiazdy miliony razy były odleglejsze, niż pla­
nety, ponieważ wszystkie te ciała mają prawie zu­
pełnie jednakowy wygląd, są pozornie w jednakowej 
od nas odległości, tkwiąc rozrzucone po sklepieniu 
nieba. Dopiero długotrwałe spostrzeżenia, poparte ro­
zumowaniem, pozwalają określić odległości i rozpo­
znać istotny układ ciał niebieskich.

Różnice pomiędzy odległościami ciał niebieskich 
a odłegłościami przedmiotów na powierzchni ziemi 
są tak niepomiernie wielkie, że w umyśle ludzkim 
nie może powstać obraz, odtwarzający prałvidłołvo 
stosunki przestrzenne we ivszechświecie; stanowi to 
najpoivażniejszą trudność; ivszelako postaramy się 
wyjaśnić stosunki poivyższe i to w sposób zupełnie 
prosty, wiążąc bezpośrednio stosunki i s t o t n e  z p o ­
z o r n y m i .

A więc ivyobrazmy sobie na chłvilę, że ziemia
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usunęła się nam z pod nóg; zawieszeni jesteśmy 
SAVobodnie w  przestrzeni: otaczają nas dokoła słoń­
ce, księżyc, planety i gwiazdy лѵе wszystkich moż- 
Ihvych kierunkach, z dołu i od góry, na prawo i na 
lewo; gdziekolwiekbądź rzucimy okiem, wszędzie 
widzimy gwiazdy, jak gdyby przyüvierdzone do 
wewnętrznej powierzchni wydrążonej kuli, zatem 
w jednakoAvej od nas odległości. Ропіелѵаг astrono­
mia często poprzestawać musi na wyznaczaniu jedy­
nie kierunku i względnej odległości ciał nieb eskich, 
odległości bezwzględne tymczasem pomijając, więc 
ЛѴ astronomii o tej kuli pozornej т0лѵі się, jak 
o czemś istotnem. Kulę tę nazy\vamy s k l e p i e ­
n i e m  n i e b i e s k i e m  lub s f e r ą  n i e b i e s k ą .  
W przytoczonym przykładzie, wyobrażając sobie, że 
jesteśmy nieruchomo zaAvieszeni w przestworzu, uj­
rzelibyśmy Avszystkie ciała niebieskie w  pozornym 
spoczynku. Dzień po dniu, rok po roku, gAviazdy tkAvi- 
łyby dla spostrzegacza nieruchomo. Śledząc Avszak- 
że uAvażnie planety, zauAAmżyłby ruch ich poAvolny 
dokoła słońca, lecz dopiero po peAAmym czasie. Na 
pierAvszy rzut oka zdaAÂ ałoby mu się, jak gdyby sfe­
ra niebieska była utAvorzona z ti’Avalej masy krysta­
licznej i jak gdyby ciała niebieskie były przytAvier- 
dzone do AveAvnętrznej poAvierzchni tej sfery. Tak 
Avierzono w  starożytności; aby jednak odtAvorzyc ob- 
serAVOAvane ruchy różnorodne ciał niebieskich, mu­
siano przyjąć peAvną liczbę podobnych krysztaloAvych 
sfer, Avłożonych koncentrycznie jedna av drugą.

Po tern AA ŷjaśnieniu Avracamy na ziemię. Jest 
ona punktem jedynie aa" poróAvnaniu z rozmiarami 
nieba, jakkolAviek, gdy na niej stoimy, kryje przed 
nami całą połoAAm̂ AYSzechśAAdata. Podobnie przed
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okiem owada, wędrującego po jabłku, ukrywa się 
cała połowa pokoju. Lecz wiemy, że ziemia nie jest 
nieruchoma; przeciwnie, wiruje bez przerwy dokoła 
osi, przechodzącej przez jej środek, unosząc wciąż 
ze sobą obserwatora. Bezpośrednio stąd wynika po­
zorny ruch całego sklepienia niebieskiego w kierun­
ku лvprost przeciwnym. Ponieważ ziemia wiruje od 
zachodu na wschód, nam więc się wydaje, że niebo 
obraca się od Avschodu na zachód. Ten ruch istotny 
ziemi i ten przez to spowodowany ruch pozorny 
gwiazd zлvie się r u c h e m  d z i e n n y m ,  bo doko­
nywa się w ciągu jednej doby.

2. Pozorny obrót dzienny sklepienia niebieskiego.

Zamierzamy teraz przedstaAvic ziyiązek pomię­
dzy nader prostem zjawiskiem wirowania ziemi i dość 
złożonemi zjawiskami, zależnemi od pozornego ru­
chu gwiazd ЛѴ ciągu doby. Otóż ten ostatni ruch 
zmienia się względnie do s z e r o k o ś c i  g e o g r a ­
f i c z n e j  miejsca, w którem znajduje się obserwa­
tor na poAvierzchni ziemi. Opiszemy ivpierw dzienny 
ruch ciał niebieskich w naszych średnich szeroko­
ściach geograficznych północnych.

W tym celu pomyślmy sobie szklaną, лvydrążo- 
ną kulę, a więc glob przezroczysty; będzie on przed­
stawiał sferę niebieską. Rozmiary tej kuli mogą być 
dowolne; najdogodniejszą лvszelako byłaby kula o śred­
nicy 10 do 20 metróAY.

Na rys. 1 mamy przedstawiony podobny glob, 
umocoAvany na d\Amch czopach, P  i Q, ten spo­
sób, aby mógł obracać się dokoła osi PQ. Na лѵе-
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Natychmiast zauważymy, że gAviazdy umieszczone 
w pobliżu czopa P  krążą dokoła niego. GAviazdy, 
znajdujące się na kole KN, w czasie calkoivitego 
obrotu dotkną się skraju pomostu w punkcie N\ 
gлviazdy położone nieco dalej od czopa, mniej łub 
więcej, zależnie od odległości od P, zanurzą się pod 
pomost. Gwiazdy z pobliża kola EF, w połowie dro­
gi między czopami P  i Q, odbędą bieg w połowie 
Avidzialne nad pomostem, w połowie pod nim ukry­
te. Wreszcie gwiazdy, umieszczone weAvnątrz koła 
ST^ nigdy nie mogą pojaudć się ponad pomostem, 
trwale pozostając ukryte.

Otóż mieszkaniec ziemi postrzega przestrzeń 
wszechświata лѵ postaci takiego globu o rozmiarach 
nieskończonych, wirującego ciągle лѵокоіо піелѵі- 
dzialnej, na ЬлѵисЬ stałych czopach na niebie umiesz­
czonej osi. Obrót dokonywa się przybliżenie лѵ 24 
godziny, wiodąc ze sobą słońce, księżyc i gwiazdy. 
Giviazdy przytem zachowują niezmiennie wzajemny 
sлvój układ, jak gdyby trivale były przytwierdzone 
do powierzchni kuli; gdyby odfotografoлvać niebo 
ЛѴ różnych godzinach nocy, zdjęcia nie zdradzałyby 
żadnej różnicy.

Miejsce na niebie, odpoAviadające czopowi P  
naszego globu, глѵіе się b i e g u n e m  p ó ł n o c n y m  
nieba. Dla mieszkańca średnich szerokości północ­
nych leży on na stronie północnej nieba, ргалѵіе po­
środku między punktem лvierzchołkoлvym, t. j. z e ­
n i t e m ,  a stroną północną poziomu. W miarę, jak 
przemieszczamy się na ролѵіег7.сЬпі ziemi ku połu­
dniowi, punkt P, t. j. biegun północny, coraz niżej 
opuszcza się ku рогіотолѵі widnokręgu. Rozлvażając 
te zmiany, znajdujemy, że лл^zniesienie się punktu P
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ponad horyzontem, inaczej ó v y s o k o ś ć  b i e g u n a ,  
równa się s z e r o k o ś c i  g e o g r a f i c z n e j  miejsca 
obserwacji. W pobliżu północnego bieguna niebies* 
kiego, mniej лvięcej лѵ odległości dwuch średnic 
księżyca w pełni, znajduje się g w i a z d a  b i e g u ­
n o w a .  Z przyczyny tej blizkości ruch jej dzienny 
jest dla pobieżnej obserwacji niedostrzegalny, i gwiaz­
da biegunowa zdaje się tkwić nieruchomo na niebie. 
Wystarcza wszelako skierować aparat fotograficzny 
ukośnie ku północy i лѵуstawić kliszę przez godzinę 
lub dwie na działanie światła znajdujących się лѵ po­
bliżu bieguna gлviazd, aby się przekonać, że gлviaz- 
da, o której mowa, opisuje лѵугагпе koło na niebie 
o małej średnicy.

Na przechvległej stronie kuli względnie do na­
szego stanoA\ńska, лѵ jednakowej лл"ysokości ponad po­
ziomem, лvznosi się b i e g u n  p o ł u d n i e  лѵ у nie­
ba/ W jego pobłiżu niema dość jasnej gлviazdy.

Z poprzedniego лѵупіка jeszcze, że лѵ naszych 
szerokościach geograficznych pozorny ruch dzienny 
ciał niebieskich odbyлva się pochyło лvzgłędem po­
ziomu. Wschodzące słońce nie лvznosi się ponad лvid- 
nokrąg stromo do góry, lecz, kierując się ku połu- 
0піолѵі, tлvorzy z poziomem mniej lub лvięcej ostry 
kąt. Podobnie podczas zachodu droga jego jest po­
chyła.

Teraz лvyobraźmy sobie, że mamy pod ręką ol­
brzymi cyrkiel, którego jedno ostrze umieszczamy 
na biegunie północnym nieba, drugim zaś ostrzem za­
kreślamy na niebie koło, którego promień г0лѵпа się 
odległości bieguna od poziomu, t. j. odłegłości PN. 
Koło to ЛѴ najniższym sлvym punkcie, N, dotknie po­
ziomu, ЛѴ najлvyższym zaś, лѵ naszych szerokościach.
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przebiegnie cokolwiek za z e n i t e m .  Weлvnątгz po­
wyższego koła położone gwiazdy w ciągu całkowi­
tego obrotu dziennego nie wschodzą, ani zachodzą, 
lecz ustawicznie bieg odby\vają ponad poziomem. 
PrzeproAvadzone przez nas koło K N  stanowi granicę 
gлviazd zлvanych o k o ł o b i e g u n o \ v e m i .

Nieco лvięcej ku południowi położone gлviazdy 
w s c h o d z ą  i z a c h o d z ą ,  t. j. część tylko swej 
drogi odbywają ponad naszym poziomem, więcej pół­
nocne — lyiększą, więcej poiudnioive — mniejszą. 
Gwiazdy z pobliża punktu południowego S  tyłko 
na ch\vilę ukazują się nad poziomem, a jeszcze dał- 
sze wcałe nie są лvidzialne w naszych szerokościach. 
Rys. 2 daje nam najważniejsze gAviazdozbiory około- 
biegunowe nieba północnego dla środka Europy. Gdy 
umieścimy mapkę przed oczyma tak, aby nazл¥a mie­
siąca zDajdoiyała się u góry, ujrzymy przed sobą kon- 
stelacye podobnie, jak  je widać na niebie o tej porze 
roku około godziny ósmej wieczorem. G\viazdę bie­
gunową, środek mapki, łativo znałeźć w kierunku linii 
łączącej dwie skrajne gwiazdy Wiełkiej Niedźwie­
dzicy.

Zobaczymy teraz, jak dalece zmieniać się bę­
dzie AYidok nieba, skoro przeniesiemy się w kierun­
ku ku południowi. Ж  miarę jak zbliżamy się do 
równika, pochyla się, oczywiście, nasz poziom ku po­
łudniowi w kierunku SQ , a gwiazda biegunowa za­
pada się coraz niżej i niżej ku N] jednocześnie okrąg 
gwiazd okołobiegunowych staje się coraz węższym, 
aż wreszcie na samym róivniku zgoła istnieć prze­
staje, ponie\vaż gwiazda biegunowa, biegun północ­
ny P  i biegun południowy Q  leżą tu na samym po­
ziomie. I ruch dzienny kuli niebieskiej na г0лѵпіки
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wydaje się nam odmiennym, niż na półkuli północ­
nej: słońce, księżyc, gwiazdy, wschodząc, wznoszą 
się pionowo; ciało niebieskie, wschodzące dokładnie 
w punkcie wschodnim, лvznosząc się, przebiega zenit;

l,islop.CLci

Rys, 2. G^yiazda biegunowa i gwiazdozbiory okołobie- 
gunowe widzialne w Europie.

inne, лvschodzące na południe od punktu ivschod- 
niego, przebiega na południe od zenitu; jeszcze hme 
wreszcie, wschodzące na północy od punktu wschod­
niego, podąża na północ względem zenitu.

W dalszej podróży, gdy już jesteśmy na pół­
kuli południo5vej, spostrzegamy, że słońce лvschodzi,
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jak dawniej, na wschodniej stronie nieba; przecho­
dzi лvszelako przez południk nie po stronie p o ł u ­
d n i o w e j  od zenitu, jak u nas, łecz po stronie 
p ó ł n o c n e j .  Pozorny więc ruch jego odbywa się 
nie w kierunku wskazówki zegara, co widzimy 
na naszem północnem niebie, łecz w  kierunku od­
wrotnym. W średnich szerokościach południoлvych 
giną nam już z oczu gwiazdozbiory północne, jak 
obie Niedźwiedzice, Kasyopea i inne; natomiast do­
strzegamy nowe z południa. Jeden z nich, t. zw. 
Krzyż Południowy, dzięki osobliwemu kształtowi, po­
wszechnie u nas jest znany z opoAvieści.

Wszystko, co mówiliśmy o ruchu dziennym 
sklepienia nieba względnie do półkuli północnej, sto­
suje się też do półkuli południowej. A лvięc i tu­
taj spostrzegamy gwiazdy, położone weлYnątrz pew­
nego koła w pobliżu bieguna południowego, które 
nigdy nie wschodzą, ani zachodzą, łecz ustawicznie 
krążą dokoła bieguna, tylko w kierunku pozornie od- 
Avrotnym w porównaniu z naszemi gwiazdami oko- 
łobiegunowemi. Mamy tu również okrąg gwiazd cał- 
колѵісіе niewidzialnych: są to nasze gwiazdy około- 
biegunowe, лvłaśnie te, które u nas nigdy nie zacho­
dzą. Skoro przekroczymy 20-ty stopień szerokości 
poludnioAvej, nie dostrzeżemy już np. naszej Małej 
Niedźwiedzicy, a nieco dalej ku południowi ЛѴіеіка 
Niedźлviedzica n a  k r ó t k o  tylko mniejszą lub Avięk- 
sżą SAvą częścią лvznosi się nad poziom.

Na samym biegunie południowym nie dostrze­
gamy całkiem ani wschodu, ani zachodu gwiazd. 
Wszystkie one krążą ustawicznie po kołach pozio­
mych, dokoła znajdującego się лѵ zenicie bieguna, 
ЛѴ kierunku odAvrotnym do ruchu лvskazówek zega-
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ra. Oczywiście, podobne zjawisko Avystępuje i na 
biegunie północnym, z tą tylko różnicą, że tam w po­
bliżu zenitu tkwi gwiazda biegunoлva, a wszystkie 
inne krążą po drogach poziomych w kierunku wska- 
zóiyek zegara.

A V y z n a c z a n i e  c z a s u  i r ó ż n i c  d ł u g o ś c i  
g e o g r a f i c z n e j .

P o ł u d n i k i e m  danego miejsca, jak  wiado­
mo, nazywamy Unię, przeprowadzoną przez олѵо miej­
sce od północy na południe. Ściślej, południkiem na 
powierzchni ziemi jest półkole, przechodzące przez 
biegun północny i południowy. Tego rodzaju półko­
la rozchodzą się лѵе wszystkich kierunkach z biegu­
na północnego, i można je przeprowadzić przez każ­
dy punkt ziemi. Większość krajów przyjmuje połu­
dnik obserwatoryum astronomicznego лѵ Greenwich 
jako z a s a d n i c z y ;  od niego Uczą się długości 
geograficzne, i według niego, przeivażnie, regulują 
zegary na morzu.

Każdemu południkowi ziemskiemu dokładnie 
odpoiviada p o ł u d n i k  n i e b i e s k i ,  który prze­
chodzi przez biegun niebieski północny, przez zenit, 
dalej przecina poziom лѵ punkcie południowym i do­
sięga \vreszcie południowego bieguna niebieskiego. 
Wirując dokoła osi, ziemia рогулѵа swym ruchem 
oba południki, niebieski i ziemski, tak że południk 
niebieski лѵ ciągu doby obiega całą sferę. Na ziemi 
odbieramy лvrażenie, że лvszystkie punkty sfery nie­
bieskiej kolejno przechodzą przez południk.

P o ł u d n i e m  nazyлvamy chлviłę, kiedy słoń­
ce przechodzi przez południk; лvedług tej склѵііі ogół

Newcomb, Astronomia 2



18 Część I. Sklepienie niebieskie i jego ruch pozorny.

niegdyś reguloAvai bieg злѵоісЬ zegarów. Wszelako 
okresy czasu pomiędzy dwoma kolejnemi przejścia­
mi słońca przez południk danego miejsca nie są ściś- 
łe jednakowe. Porównanie z dokładnie i równo idą­
cym zegarem okazuje, że słońce przechodzi przez 
południk czasami wcześniej, czasami później, jakkol­
wiek zegar ivskazuje 12-tą godzinę.

Skoro astronomoivie wykryli tę okoliczność, za­
częto rozróżniać czas praivdziwy i czas średni. Cza ­
s e m  p r a w d z i w y m  nazywamy czas, określany 
przez nierównomierny bieg słońca; c z a s e m  ś r e d ­
n i m  wskazania dokładnie i równo idącego zegara. 
Różnica pomiędzy jednym i drugim czasem zwie się 
г 0 л ѵ п а п і е т  c z a s u .  Bezwzgłędnie największą 
różnica ta bywa w początku łistopada i środku lu­
tego; w pierwszych dniach listopada słońce prze­
chodzi przez południk o 16 minut wcześniej, zanim 
zegar wskaże godzinę 12-tą; w lutym — w 14 minut 
po 1 2 -ej godzinie.

Aby określić czas średni, astronomoivie wyobra­
zili sobie t. zw. ś r e d n i e  słońce, które wciąż bieg­
nie wzdłuż równika niebieskiego i przechodzi przez 
południk dokładnie w równych odstępach czasu, wy­
przedzając czasami słońce istotne, czasami zaś opóź­
niając się wzgłędem niego. Otóż owo słońce wyobra- 
żalne określa czas w  ciągu doby.

Ustęp ten stanie się zrozumialszy, skoro rzecz 
przedstawimy według biegu pozornego. A zatem, raz 
jeszcze myażać będziemy ziemię jako nieruchomą; 
wtedy słońce, obiegając ziemię, kolejno przechodzić 
będzie przez południki różnych miejscowości. W ten 
sposób południe podróżuje niejako dokoła całej zie­
mi. Szybkość tego biegu w naszych szerokościach
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óvynosi około 300 metróAY na sekundę; innemi sło- 
лѵу, skoro ЛѴ danem miejscu przypada południe, to 
o 300 metrów dalej na zachód południe przypadnie 
o jedną sekundę później; o 300 metrów dalej, Avciąż 
na zachód, jeszcze o sekundę później i t. d.; aż po 
24 godzinach południe powróci do pierwszego miej­
sca. Stąd Avnosimy, źe południe лѵ tymże czasie nie 
może być równocześnie лѵ dлyuch miejscowościach, 
skoro jedna z nich leży na \vschód łub zachód od 
drugiej. Podróżując ku zachodoлvi, zaivsze zauważy­
my, że nasz zegarek śpieszy się лѵ рог0лѵпапіи z ze­
garami miejscoлvymi; podróżując na лvschód, znaj­
dziemy opóźnienie. Рог0лѵпапіе zegaróлv лvskazuje, 
że różnica na jeden stopień długości лvynosi i/seo 
część doby, t. j. 4 minuty, a лvięc jedną godzinę na 
15 stopni długości. Ten zmieimy, лvraz ze zmianą 
miejsca, czas zлvie się c z a s e m  m i e j s c o л v y m ,  
albo c z a s e m  a s t r o n o m i c z n y m .  Ostatnia na­
zwa pochodzi stąd, że czas лvyznacza się za po- 
średnictлvem obserлvacyi astronomicznych лѵ danem 
miejscu.

Różnica ЛѴ czasie miejscoлvym dлvuch ршікі0лѵ 
na poллderzchni ziemi daje różnicę d ł u g o ś c i  g e o ­
g r a f i c z n y c h  obu рипкі0лѵ. Wyobraźmy sobie, że 
obserлvator naprz. лѵ Paryżu лѵ сЬлѵіИ przejścia słońca 
przez południk daje po drucie telegraficznym umó- 
лѵіопу sygnał naprz. do Greemvich, gdzie г0лѵпіег 
notują moment praлvdziлvego południa, t. j. przejście 
słońca przez południk miejscoлvy. Otóż różnica cza­
su pomiędzy obu przejściami odpoлviada różnicy dłu­
gości obu рипкі0лѵ obserwacyjnych. Zresztą, лѵ każ­
dej innej godzinie doby poлvyższą różnicę лvyznaczyć
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można, komunikując sobie wzajemnie drogą telegra­
ficzną dokładny czas miejscowy.

‘C z a s  n o r m a l n y  i g r a n i c a  d a t .

Różnice czasów miejscowych jeszcze przed nie­
wielu laty sprawiały podróżnym wiele niedogodno­
ści. Gdy rozkłady jazdy pociągóAY i parowców były 
regulowane według czasu miejscowego, podróżny, 
nie znając różnicy pomiędzy zegarkiem własnym a ze­
garem stacyi, łatwo mógł nie zdążyć na czas właści­
wy. Z tej i innych przyczyn w końcu zeszłego stu­
lecia we wszystkich prawie krajach kulturalnych za­
prowadzono t . zw. c z a s  n o r m a l n y ,  możliwie 
zbliżony do czasu miejscowego i różny od czasu ob- 
serwatoryum w Greenwich o całkowitą liczbę godzin. 
Zgodnie z tą zasadą np. w Niemczech w r. 1893 dla 
obliczania czasu przyjęto jako normalny południk, 
którego odległość na \vschód względem Greenwich 
wynosi ściśle 1  godzinę, czyli 15 stopni. Czas miej­
scowy tego średnio-europejskiego południka jest za­
tem wcześniejszy o jedną godzinę wobec czasu po­
łudnika przechodzącego przez Greenwich. Chwila 
więc, w której słońce przechodzi w południe przez 
ów południk normalny, stanowi podstawę do oblicza­
nia czasu po obu stronach, na Avschód i na zachód, 
tego południka normalnego. Czas ten, przyjęty też 
przeŁ-Austro-Węgry, Szлv'ecyę, Norwegię, Danię, 
Szwajcaryę i Włochy, zwie się czasem ś r o d k o w o ­
e u r o p e j s k i m ,  w odróżnieniu od czasu z a c h o d ­
n i o  - e u r o p e j s k i e g o  (czasu obserwatoryum 
ЛѴ Greenwich) i w s c h o d n i o - e u r o p e j s k i e g o ;  
ostatni jest obliczony według południka o 30 stopni
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(2 godziny) na wschód odległego od Greenwich. Dla 
krajóiy o większych obszarach, szczególnie daleko 
rozciągających się od wschodu na zachód, jeden tyl­
ko czas normalny jest nieAvystarczający. Dlatego’ Stany 
Zjednoczone Ameryki Północnej mają 4 strefy czasu 
normahiego, różniące się kolejno o jedną godzinę.

Udogodnienie polega na tern, że podróżnik, prze­
bywając strefę, zaznaczoną na mapie, przesuiva ze­
garek w kierunku właściwym o całą godzinę i jest 
natychmiast w  zupełnej zgodzie z zegarami całej 
strefy. Na znacznej wszelako części kuli ziemskiej 
tego udogodnienia nie zaprowadzono, i czas reguluje 
się według miejscoAvych południków.

Różnica czasu miejscowego w różnych punktach 
ziemi ma jeszcze ten skutek, że лѵ danym momen­
cie niema poivszechnie jednej i tej samej daty. Po­
nieważ początek dnia лѵ tygodniu oznacza się przez 
godzinę 12 w nocy, t. zw. p ó ł n o c ,  \vedług czasu 
miejscoлvego, więc na zasadzie podanych poprzednio 
wyjaśnień лѵіету, że o północy danego miejsca лѵ miej- 
scoлvościach innych, położonych na лvschód, jest już 
nowa data, лѵ położonych na zachód—jeszcze daлv- 
na; różnica czasu odpoлviada różnicy długości geo­
graficznej miejsc. Kiedy лѵ Greemvich jest północ 
z poniedziałku na лѵіогек, лѵ środkoлvej Europie ma­
my лѵіогек około godziny 1 rano, na лvschodnich zaś 
лvybrzeżach Ameryki jest jeszcze poniedziałek około 
7 z лvieczora. W tejże сЬлѵіИ лѵ punktach, położonych 
o 180 stopni, albo 12 godzin na лvschód i zachód od 
Greemvich, jest południe, godzina 12.

Lecz tu powstaje wątplhvość, czy mamy ponie­
działek, czy też лvtorek. Gdybyśmy zaczęłi obhczaó 
czas, kierując się ku олѵут punktom od strony
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лѵ8с1іо(ішез лvzględem Greenwich, znaleźlibyśmy лѵіо- 
rek, od zachodu natomiast AYZględem Greemvich — 
poniedziałek.

I tak było w  istocie. Kolonizacya europejska 
kierowała się i na wschód i na zachód, zabierając 
ze sobą \vłasną rachubę czasu. Koniec końcóiy, kiedy 
jadący na wschód spotkali się z jadącymi na zachód, 
daty ich różniły się o całą dobę. Południe dnia dła 
podróżników od wschodu było poniedziałkowem, dla 
jadących od zachodu—wtorkowem. Taki przypadek 
zdarzył się po nabyciu przez Stany Zjednoczone Ame­
ryki Północnej półwyspu Alaski od Rosyi. Ponieważ 
pierwotnie półwysep zajęli rosyanie od strony zachod­
niej, amerykanie zaś kolonizowali od wschodu, лѵ re­
zultacie, po spotkaniu ЛѴ sobotę amerykańską, rosya­
nie święcili już niedzielę. Po porozumieniu się wresz­
cie utrzymała się w Alasce amerykańska rachuba dni 
tygodnia.

Podobnego rodzaju nieporozumienie usuwa obec­
nie umowa międzynarodowa, dotycząca l i n i i  g r a ­
n i c z n e j  dat .  Rozumiemy przez to umówioną linię, 
możliwie jaknajwięcej zbliżoną do południka, odleg­
łego o 180 stopni od Greenwich. Linia ta przebiega 
pośród oceanu, nigdzie nie dotykając łądu. Wyspy 
Samoa i Pidży, leżące na wschód od południka 180, 
względnie przezeń przecięte, są np. w całości zali­
czane do Azyi. Przekraczając granicę dat w kierun­
ku zachodnim, należy tedy jeden dzień przeskoczyć; 
przeciwnie, jeden dzień w tygodniu liczymy dwa ra­
zy, przekraczając лѵ kierunku Avschodnim (rys. 3); 
wśród podróży na otwartym oceanie nie przedstawia 
to żadnych niedogodności.
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3. W yznaczanie pozornego miejsca ciała nie= 
bieskiego na sklepieniu nieba.

Aby zrozumieć ruch i sposób wyznaczania po­
zornego miejsca ciał niebieskich na sklepieniu nie­
ba, musimy poznać kilka wyrażeń technicznych. Mo­
że je pominąć czytelnik, który zadoivala się pobież­
nym poglądem na całość zjaivisk niebieskich; są one 
natomiast nieodzowne dla każdego, kto pragnie grun­
towniej oswoić się z wiadomościami z dziedziny astro­
nomii, aby móc dokładniej zająć się badaniem nieba.

Przedewszystkiem rozpatrzmy mvażnie rys. 4. 
Widzimy na nim zakreślone 2 sfery. Jedna z nich—- 
to istotna kula ziemska, nasze siedlisko, unosząca 
nas swym ciągłym ruchem Avirowym; druga—to po­
zorna sfera niebieska, otaczająca zeAvsząd ziemię 
w nieskończonej odległości. Wiemy dobrze, że owa 
sfera nie istnieje; musimy ją  wszelako wyobrazić so­
bie, ażeby ustalić kierunek, w którym wogóle nale­
ży szukać ciał niebieskich. Zauważymy przedewszyst- - 
kiem, że ową sferę zewnętrzną i wszystko, co na jej 
powierzchni się znajduje, oglądamy od w n ę t r z a ;  
natomiastpoAYierzchnię ziemi oglądamy z z e wn ą t r z .

Punkty i koła zaznaczone na obu sferach, ziem­
skiej i niebieskiej, najzupełniej sobie odpowiadają. 
Okazaliśmy już poprzednio, że oś ziemi, po wyzna­
czeniu na jej powierzchni biegunów, północnego i po­
łudniowego, przedłużona w przestrzeń w obie strony, 
znaczy na powierzchni sfery niebieskiej odpowiednie 
b i e g u n y  nieba, północny i роМпіолѵу. Mamy da­
lej na powierzchni ziemi r ó w n i k ,  w postaci koła 
wielkiego, przeprowadzonego na kuh ziemskiej w jed­
nakiej odległości od obu biegunów. Podobnie na sfe-



Wyznaczanie miejsca ciała niebieskiego na sklepieniu nieba. 25

rze niebieskiej wyobrażamy sobie r ó wn i k  n i e b i e s ­
k i ,  лѵ odległości 90 stopni od obu biegunów nie­
bieskich. Gdyby ów równik był istotnie na niebie 
zakreślony, widzielibyśmy go ustawicznie, dzień i noc, 
ЛѴ niezmiennem położeniu. W rzeczy samej, ргалѵіе

Rys. 4. Koła na sferze niebieskiej.

dokładnie odpoiviada on drodze, którą opisuje słońce 
na niebie w końcu marca łub w końcu września, 
kiedy świeci ponad poziomem okrągłe 12 godzin. 
Równik niebieski przecina poziom w dwuch punk­
tach przeciwległych, wschodnim i zachodnim; naj­
wyższy punkt г0лѵпіка лѵ naszych szerokościach 
geograficznych przypada przybliżenie лѵ роіолѵіе od-
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ległości pomiędzy zenitem a punktem południowym 
poziomu; im dalej przemieszczamy się w kierunku 
południowym, tern więcej najAvyzszy punkt równika 
zbliża się do zenitu; im dalej zaś dążymy na północ^ 
tern bardziej punkt ten zniża się ku poziomo\yi. — 
Na powierzchni ziemi, ku północy i ku południowi 
od równika i doń równoległe, biegną r ó w n o l e ż ­
n i k i ,  czyli k o ł a  s z e r o k o ś c i .  Podobne koła 
równoległe do równika niebieskiego mamy i na sfe­
rze niebieskiej; środki owych r ó w n o ł e ż n i k ó л y  
niebieskich leżą na linii prostej, łączącej oba biegu­
ny niebieskie, czyli na o s i  ś w i a t a .  Równoleżniki 
ziemskie w kierunku ku biegunom coraz się zmniej­
szają; podobnie zmniejszają się i równoleżniki nie­
bieskie w miarę zbliżania się do biegunów nieba.

Wiemy, że na ziemi długość geograficzna ja ­
kiegokolwiek punktu wyznacza się przez południk, 
przeproлvadzony od bieguna północnego do południo­
wego przez dany punkt. Kąt, utworzony przez dany 
południk z południkiem obserwatoryum w Greenwich, 
jest d ł u g o ś c i ą  g e o g r a f i c z n ą  punktu wzglę­
dem Greemyich.

Zupełnie podobny układ kół mamy i na niebie. 
Wyobraźmy sobie koła wielkie, луе wszelkich kierun­
kach przeprowadzone od jednego bieguna do drugie­
go i spotykające równik niebieski pod kątem pro­
stym, jak wskazuje rys. 4. Koła te, odpowiadające 
dokładnie południkom ziemskim, zwą się k o ł a m i  
g o d z i n n e m i .  Jedno z takich kół godzinnych 
(лyskazane na rys. 4) jest oznaczone przez 0 (zero) 
i przechodzi przez punkt na równiku niebieskim, 
zлyany p u n k t e m  r ó \ y n o n o c y  w i o s e n n e j .  
Znaczenie tego punktu wyjaśnimy w następnym roz-
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dziale, tymczasem zaznaczamy, że koło godzinne, 
przecinające punkt równonocy лѵіовеппе ,̂ odpo\viada 
ziemskiemu południkowi obserAvatoryum w Greemvich. 

Miejsce gwiazdy na kuli niebieskiej wyznacza

się w podobny sposób, jak położenie miejscowości 
na kuli ziemskiej, t. j. przez długość i szerokość. Tyl­
ko astronomia posiłkuje się innem słownictwem. 
Wiełkość kąta, odpowiadającego długości, zwie się 
w z n o s z e n i e m  p r o s t e m ;  odpowiadająca szero­
kości — z b o c z e n i e m  (rys. 5). Mamy więc nastę­
pujące określenia, które należy zapamiętać, aby móc 
oryento\vać się na niebie.
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Z b o c z e n i e m  g\viazdy пагулѵа się pozorna 
jej odległość kątowa od równika niebieskiego; poda­
je  się ЛѴ liczbach stopni od 0 (zera) do 90, na pół­
noc lub południe od równika.

W z n o s z e n i e m  p r o s t e n i  gwiazdy nazy­
wa się kąt, który tworzy koło godzinne, przeprowa­
dzone przez gwiazdę, z kołem przeprowadzonem przez 
punkt Г0ЛѴПОПОСУ wiosennej.

W praktyce astronomicznej Avznoszenie proste 
podaje się zazwyczaj лvedług miary czasu, w  liczbach 
godzin, minut i sekund, jak \yskazuje rys. 4. Nie­
mniej można je wyrazić w stopniach лѵ sposób po­
dobny, jak wyraża się długości geograficzne na zie­
mi. Zresztą godziny, minuty i sekundy, t .  j .  łiczby 
лvyrażone w jednostkach czasu, łatwo dają się zamie­
nić na odpoAviednie łiczby, Avyrażone w łuku, t. j. na 
stopnie, minuty i sekundy łuku, za pomocą ])rostego 
mnożenia przez 15. Pochodzi to stąd, że szybkość 
ruchu wirowego ziemi w ciągu jednej godziny лѵу- 
nosi 15 stopni.

Z rys. 4 widzimy róлvnież, że łuki odpowiada­
jące stopniom szerokości mają długość przybłiżenie 
jednakową na całej kułi ziemskiej; tymczasem łuki 
stopni długości geograficznej zmniejszają się лѵ kie­
runku od równika ku biegunom, początkoivo ролѵоі- 
nie, następnie szybko. Na równiku stopień długości 
łiczy 111 kiłometróAv; w szerokości 45 stopni tylko 
około 79 kilometróAY; лѵ szerokości 60 stopni ma mniej, 
niż 56 кі1отеіг0лѵ; na biegunie г0лѵпа się zeru, po- 
nieлvaż tam południki zbiegają się.

Łatwo zauważyć, że szybkość ruchu punktóлv 
na poлvierzchni ziemi, лѵулѵоіапа jej ллйголѵапіет, 
zmniejsza się według wyżej przytoczonego ргалѵа.
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Na równiku 15 stopni odpo\viada przybliżenie 1670 
kilometrom. A лѵі^с każdy punkt na ролѵіеггсЬпі 
ziemi ЛѴ okolicy równika przebiega z górą półtora ty­
siąca кі1отеіг0лѵ na godzinę, około 500 metröAV na 
sekundę. W szerokości 45 stopni szybkość ta zmniej­
sza się do 300 metrów; pod 60-ym stopniem wynosi 
połoлvę szybkości z pod г0лѵпіка, wreszcie niknie pod 
biegunem.

4. B ieg  roczny ziem i.

Wiadomo, iż ziemia, obok ruchu лviroлvego do­
koła osi, posiada jeszcze bieg roczny dokoła słońca. 
Bezpośrednio tego ruchu лѵ przestrzeni stwierdzić nie 
możemy; wszelako łatwo zrozumieć, że, skoro okrą­
żamy słońce, to widzieć je musimy co raz to w innym 
kierunku; innemi зіолѵу, лѵуdawać się będzie, jak 
gdyby słońce przesu\vało się między gwiazdami, znacz­
nie dalej od nas położonemi. Wprawdzie takie prze­
suwanie się słońca na pierwszy rzut oka nie jest do­
strzegalne, ponieAvaż gwiazd za dnia nie лvidać. Ale 
łatwo przekonać się o tern naocznie, jeżeli poświęcić 
nieco czasu przez szereg Avieczorów, uważając poło­
żenie jakiejkolwiek bliżej określonej gwiazdy na stro­
nie zachodniej nieba. Przedewszystkiem zauważymy, 
że gwiazda z dnia na dzień zachodzi coraz лvcześniej; 
a \vięc лѵу daje się, jak gdyby gwiazda stopniowo 
zbliżała się ku słońcu. W istocie jednak kierunek 
nieskończenie odległej gллdazdy nie ulega zmianie; 
nie g\viazda tedy zbliża się do słońca, lecz słońce 
do gллdazdy. Dostrzeglibyśmy to jeszcze лvyraźniej, 
gdyby rozrzucone dokoła słońca gлyiazdy były pod­
czas dnia widzialne. Spostrzeglibyśmy лѵіеЬу bezpo-
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Średnio, że słońce, wschodząc ró\vnocześnie z daną 
gwiazdą, w ciągu dnia odsuwa się od niej w kierun­
ku wschodnim i w ciągu okresu czasu pomiędzy 
Avschodem a zachodem przebiega przestrzeń przybli­
żenie ró\vnającą się swej średnicy. Następnego rana 
zauważylibyśmy jeszcze większe odsunięcie od gwiaz­
dy, mianowicie na odległość dwuch średnic i t .  d.

W schód Zachód

Rys. 6, Słońce przechodzi przez równik niebieski w dniu 
21 marca.

Taki przebieg przedstawia rys. 6, w* dzień 21 
marca. Podobny ruch odbyAva się dzień po dniu, mie­
siąc po miesiącu, aż w ciągu roku słońce zakreśli 
całkowite koło na niebie AYzględem obranej gwiazdy 
i zno\vu róAvnocześnie z nią wschodzi lub zachodzi.

P o z o r n y  b i e g  s ł o ń c a  i p o r y  r o k u .

W jaki sposób odbywa się opisany poprzed­
nio bieg słońca, poucza rys. 7. Koło lyewnętrzne jest 
drogą ziemi dokoła słońca. Kiedy ziemia znajduje
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się w punkcie Д, dostrzegamy słońce na niebie w miej­
scu M. Po miesiącu ziemia znajduje się już w punk­
cie B, słońce tymczasem przesunęło się pozornie po

Rys. 7. Droga ziemi dokoła słonek i pas zwierzyńcowy.

łuku Młi do punktu M i t. d. A Avięc wskutek istot­
nego ruchu ziemi dokoła słońca, mieszkańcom ziemi 
wydäje się, że słońce zakreśłiło koło na niebie po­
między gwiazdozbiorami.

Ten bieg pozorny słońca po sferze niebieskiej 
w ciągu roku spostrzegały już narody starożytne; 
wszelkie jednak лѵуеіікі, aby go лvyjaśnić, pozostały
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daremne. Ostatecznie wyobrażano sobie linię koli­
stą, obiegającą całe sklepienie niebąj_po której słoń- 
ce przesuwa się ustawicznie лѵ ciągu-roku. Linię tę 
nazwano e k l i p t y k ą .  Dalej, zauważono jeszcze 
w starożytności, że i planety krążą przybliżenie, choć 
niezupełnie dokładnie, po tejże drodze pomiędzy 
gwiazdami, co słońce. )[ Pas sklepienia nieba po obu 
stronach ekliptyki na północ i południe, w którego 
obrębie odby\va się całkowity bieg wszystkich zna­
nych planet, księżyca i słońca, nazwano z o d y a -  
k i e m>/ ałbo p a s e m  z w i e r z y ń c o w y m .  Po­
dzielono go na 12 t. zw. z n a k ó w ,  z których każ­
dy odpowiada gwiazdozbiorowi. Znaki te są nastę­
pujące: ^  Baran, V  Byk, Ж Bliźnięta, 0  Rak, 
Ьелѵ, j|P Panna, lqj Waga, Tl| Niedźwiadek, Strze­
lec, ^  Koziorożec, ^  Wodnik i X  ВуЬ^. W ten 
sposób słońce przebyAva w każdym znaku przez mie­
siąc, a лvięc ж ciągu roku przebiega je wszystkie 
Zupełna niegdyś zgodność pomiędzy znakiem zwie­
rzyńcowym a odpowiedniej nazwy gwiazdozbiorem 
dziś już nie istnieje wskutek po\yołnej zmiany poło­
żenia równika niebieskiego, co піеЬалѵет bliżej roz- 
лvażymy.

Położenie dwuch kół wielkich, obejmujących 
całe skłepienie nieba, równika i ekliptyki, ustalone 
jest zatem лѵ sposób zupełnie odmienny.

Е0ллтік określa się przez kierunek osi ziemskiej, 
przechodzi bowiem przez sferę pośrodku pomiędzy 
krańcowymi punktami osi, biegunami niebieskimi. 
Położenie zaś ekliptyki jest dane przez bieg ziemi do­
koła słońca.

JЭлya_ te koła, ró\vnik i ekliptyką, nie zlewają 
się ze sobą, lecz przecinają się wzajemnie лѵ ЬлѵисЬ
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Średnicowo przeciAyległych punktach pod kątem 
stopnm^_^t ten zwie się p o c h y l e n i e m  e к lip- 
t y k i .  Aby pojąć, skąd pochodzi owo pochylenie 
ekliptyki i zrozumieć jego skutki, załóżmy, że dro­
ga ziemi leży лѵ płaszczyźnie poziomej; drogę tę wy­
obraźmy sobie w postaci krążka ze słońcem pośrod­
ku (rys. 8).

Załóżmy dalej, że ziemia biegnie po obлvodzie 
krążka, przyczem środek ziemi stale pozostaje na je-

M'tosna

Zima

Jesień

Rys. 8. Związek pomiędzy pochyleniem ekliptyki i zmia­
nami pór roku.

go poziomie. Zauważmy teraz, że gdyby oś ziemi stała 
prostopadłe, płaszczyzna równika w położeniu pozio­
mem również łeżałaby w płaszczyźnie krążka i nie­
zmiennie podczas całego obiegu rocznego ziemi prze­
chodziłaby przez słońce, umieszczone pośrodku. Na­
tenczas i ekliptyka, określona przez pozorny bieg 
słońca, ściśle zlewałaby się z równikiem, t. j. była­
by kołem równika na sklepieniu nieba. Oś jednak 
ziemi właśnie nie jest prostopadłą do płaszczyzny

Newcomb, Astronomia.



34 Część I. Sklepienie niebieskie i jego rucli pozorny.

drogi ziemskiej, lecz jest pochylona na 23^ stopnia 
w stosunku do pionu. Pochylenie więc ekliptyki jest 
skutkiem pochylenia osi ziemskiej. I oto zachodzi tu 
ten ważny fakt, że podczas całkowitego obiegu zie­
mi dokoła słońca kierunek osi ziemskiej pozostaje 
ЛѴ przestrzeni niezmiennym. Biegun 3yięc północny 
ziemi, zależnie od jej położenia podczas obiegu, by- 
лѵа pochylony ku słońcu lub odchylony od niego. 
Przedstawia to rys. 8, na którym koniec północny

Rys. 9. Pozorny bieg słońca wzdłuż ekliptyki od stycz­
nia do czerwca.

osi ziemskiej zwrócony jest na ргалуо. I biegun pół­
nocny stale jest pochylony w tymże kierunku, gdzie- 
kolwiekbądź znajduje się ziemia, na prawo lub na 
lewo, z przodu lub z tyłu obwodu krążka.

Aby uprzytomnić sobie wynik pochylenia rów­
nika niebieskiego Avzględem ekliptyki, przypuśćmy, 
że ЛУ południe jakiegoś 21 marca ziemia nagle prze­
staje wirować dokoła osi, odbywając ivszelako nie­
zmiennie swój bieg postępowy dokoła słońca. Wszyst­
ko, co zdołalibyśmy dostrzec w ciągu następnych
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3 miesięcy, mamy nakreślone na rys. 9, w założenin, 
że obserwujemy południo5vą stronę nieba. Mamy 5vięc 
równik niebieski, przechodzący przez poziom, jak 
poprzednio wyjaśniliśmy, w punktach Avschodnim i za­
chodnim, i przecinający ekliptykę w punkcie równo- 
nocy. Nasamprzód 5vidzielibyśmy słońce лѵ południ­
ku, początkowo jak gdyby nieruchome. Obser5vując 
je wszakże w ciągu trzech miesięcy, zamvażyliby- 
śmy, że powolnie przesmva się wzdłuż ekliptyki w kie-

S tc v n o  w o sko  
ie.trvie.

Rys. 10. Pozorny bieg słońca od marca do września.

runku najbardziej północnego jej punktu, którego do­
sięga w dniu 22 czerwca.

Rys. 10 pozwala nam śledzić bieg słońca dałej 
w ciągu następnych 3 miesięcy. Doszedłszy do punk­
tu naj5vięcej na północ odchyłonego od równika, słoń­
ce biegnie dałej ku południo5vi aż do ponoivnego 
przecięcia się z równikiem w dniu 23 lyrześnia. Przez 
pozostałą część roku bieg słońca jest wprost przeciw­
ny w porównaniu z drogą przebytą podczas poprzed­
nich 6 miesięcy. W dniu 22 grudnia słońce dosięga
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punktu najbardziej na południe oddalonego od голу- 
nika i krzyżuje się z nim ponownie w dniu 21 marca.

W tym pozornym biegu rocznym słońca pozna­
jemy tedy cztery w a l n e  punkty: 1, punkt, z któ­
rego podjęliśmy obserwacye, czyli p u n k t  r ó w n o -  
n o c y  w i o s e n n e j ;  2. punkt największego odchy­
lenia północnego od równika, skąd poczynając słoń­
ce stopniowo zbliża się ponownie ku równikoлvi, czyli 
s t a n o w i s k o  l e t n i e  s ł o ń c a ;  3. p u n k t  r ó w ­
n o  n o c y  j e s i e n n e j ,  t. j. punkt średnicowo prze­
ciwległy 3yzględem równonocy wiosennej, wreszcie 
4. punkt s t a n o w i s k a  z i m o w e g o  słońca, prze­
ciwległy stanowisku letniemu; słońce dosięga tu naj­
większego odchylenia południowego.

Koła godzinne, przebiegające przez bieguny 
i punkty równonocne, zwą się k o ł a m i  w r ę b n e -  
m i  r ó w n o n o c y  ( k o l u r a m i  r ó w n o n o c n y m i ) .  
Koło wrębne przeprowadzone przez punkt równono­
cy wiosennej jest p i e r w s z e m  k o ł e m  g o d z i n ­
ne  m, od którego zaczyna się liczenie 3vznoszeń pro­
stych, jak o tern uprzednio 3vspominałiśmy. Dwa 
prostopadłe do poprzedniego inne koła wahie zwą się 

. k o ł a m i  w r ę b n e m i  s t a n o w i s k  s ł o ń c a .
Chcąc wyrozumieć zmiany obrazu nieba w cią­

gu doby i w różnych porach roku, załóżmy, jak po­
przednio, że dziś słońce i jakakolwiek лѵуЬгапа gwiaz­
da przeszły południk równocześnie; nazajutrz słońce 
będzie przesunięte o stopień (2 pozorne średnice słoń­
ca) na wschód od gwiazdy, a zatem gwiazda minie 
południk prawie o 4 minuty wcześniej, niż słońce. 
Odstęp ten pomiędzy gwiazdą i słońcem z dnia na 
dzień będzie wzrastał, aż po roku znów łącznie słoń­
ce i gwiazda prawie ró3vnocześnie znajdą się w po-
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łudniku. Więc przez ciąg roku giviazda przechodzi 
przez południk o jeden raz \vięcej, niż słońce; inne- 
mi sło3vy, jeżeli słońce mija południk 365 razy, 
gwiazda przecina go 366 razy. Oczywiście gwiazda 
w tymże czasie wschodzi i zachodzi też o jeden raz 
więcej, niż słońce.

Biorąc w rachubę tę różnicę wschodu i zacho­
du gwiazd ЛѴ porównaniu ze słońcem, astronomowie 
wprowadzili d o b ę  g w i a z d o w ą .  Tak zwie się 
okres czasu pomiędzy dwoma kołejnemi przejściami 
gwiazdy przez południk. Dobę gwiazdoivą dzielą 
na 24 godziny gwiazdowe, godziny zaś na minuty 
i sekundy, jak czas zwykły. Używają również i ze­
garów gAviazdowych; лѵ porównaniu z naszymi zwyk­
łymi zegarami śpieszą się one blizko o 4 minuty 
na dobę, ściślej o 3 minuty 56 sekund, i w ten spo­
sób podają c z a s  g wi a z d o 3 v y .  Za początek doby 
gwiazdowej uważa się ch3vilę, w której punkt г0лѵ- 
nonocy wiosennej, ą 3vięc punkt przecięcia 3Vznoszą- 
cej się ekliptyki ż równikiem niebieskini, przecho­
dzi przez południk (chAvilę tę przedstaivia np. rys. 9); 
wtedy dobrze uregulowany zegar gwiazdowy powi­
nien wskazywać 0 godzin, O minut i o sekund cza­
su gwiazdowego. Tego rodzaju zegar idzie лѵ ścisłej 
zgodzie z biegiem pozornym sklepienia niebieskiego; 
wystarczy лvięc tylko astronomowi rzucić okiem na 
zegar, ażeby лѵ każdym czasie wiedzieć dokładnie, 
jakie ЛѴ danej ллTaśnie сЬлѵіИ gлviazdy mijają połu­
dnik, jakie są лѵ pobliżu południka, i jakie лvogóle 
gлviazdozbiory znajdują się naóлvczas ponad pozio­
mem, i to zaróлvno ЛѴ dzień, jak i лѵ nocy.

Gdyby oś ziemska była prostopadłą do płasz­
czyzny ekliptyki, to ta, jak już лvidzieliśmy, zbiega-
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łaby się z płaszczyzną równika. Słońce zawsze wscho­
dziłoby dokładnie na Avschodzie i zachodziło dokład­
nie na zachodzie, dosięgając w południe zawsze tej 
samej wysokości. Zmiany pór roku byłyby wówczas 
niemożliwe; co najлyyżej, odczulibyśmy nieznaczną 
zmianę temperatury, ile że ziemia nieco bliżej słoń- 
ca_znajduje się w styczniu, niż w  lipcu. Lecz po­
chylenie ekłiptyki sprawia, że słońce w tym cza­
sie, kiedy AYznosi się na północ od równika, t. j. od 
marca do września, świeci na półkuli północnej dłu­
żej w ciągu doby, i jego promienie prostopadłej pa­
dają, niż na półkuli południowej, gdzie stosunki są 
wprosi odwrotae. Stąd też mamy lato, kiedy na pół­
kuli południowej sroży się zima, i odAvrotnie.

R u c h  i s t o t n y  i p o z o r n y .

Zanim pójdziemy dalej, rzucimy raz jeszcze 
okiem na przedstawione poprzednio zjaiviska z dAvuch 
punktów widzenia; raz, biorąc pod mvagę ruch istot­
ny ziemi, i raz drugi, rozważając ruch pozorny skle­
pienia niebieskiego, spowodowany istotnym ruchem 
ziemi.

Musimy \vięc utrwalić sobie лѵ pamięci nastę­
pujące określenia i twierdzenia:

I s t o t n y m  r u c h e m  d z i e n n y m  jest obrót 
wirowy ziemi dokoła osi.

P o z o r n y m  r u c h e m  d z i e n n y m  jest ruch 
obrotowy sklepienia nieba, spowodoAvany A\droAvym 
ruchem ziemi.

I s t o t n y  r u c h  r o c z n y  oznacza bieg ziemi 
dokoła słońca.
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P o z o r n y  r u c h  r o c z n y  oznacza bieg słoń­
ca po sklepieniu nieba pomiędzy gwiazdami.

Z przyczyny istotnego mchu dziennego płasz­
czyzna naszego poziomu przechodzi лѵ pewnych chwi­
lach przez słońce łub gwiazdę; mówimy лvtedy, że 
słońce lub gwiazda w s c h o d z ą  lub z a c h o d z ą  
stosoAvnie do okoliczności.

Każdego roku, przybliżenie dnia 21 marca, płasz­
czyzna голѵпіка ziemi (rys. 8) przechodzi przez słoń­
ce od północy na południe; przybliżenie dnia 23 
września лѵгаса na północ; mówimy wóAvczas, że 
słońce przechodzi na stronę północną równika w mar­
cu, na stronę południową we wrześniu.

W czerwcu każdego roku płaszczyzna równika 
ziemskiego dosięga największego poludnioivego od­
chylenia ód słońca; w grudniu największego północ­
nego; w pierwszym przypadku mówimy, że słońce 
jest w stanowisku letniem; w drugim, że лѵ stano­
wisku zimo wem.

Oś ziemi jest odchylona na 23V2 stopnia od 
linii prostopadłej do drogi ziemi. Z tego powstaje 
nachylenie ekliptyki tvzględem równika niebieskie­
go na 231/2 stopnia.

Przez czerwiec i przez inne miesiące letnie pół­
nocna półkula ziemi jest nachylona ku słońcu. Oko­
lice z szerokości północnych ziemi, unoszone jej ru­
chem wiroivym, są oświetlone promieniami słońca 
dłużej, niż przez pół doby; okolice zaś z szerokości 
poludnioAvych — krócej, niż pół doby. Odpoiviednio 
do tego mamy na północnej półkuli cieplejszą porę 
roku, gdy tymczasem na półkuli poludnioAvej dnie są 
krótsze i panuje zima. Podczas naszych zimowych 
miesięcy stosunki są odwrócone. W tym czasie po-
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łudniowa półkula jest pochylona ku słońcu, północ­
na zaś odchylona. Na południowej mamy lato i dnie 
dłuższe, na północnej zimę z krótkimi dniami.

R o k  i k a l e n d a r z .

Jeden okres obiegu ziemi dokoła słońca nazy- 
лѵату r o k i e m .  Na zasadzie poprzednio wyłożo­
nych faktów wynika, że mamy dwa sposoby wy­
znaczania tego okresu czasu. Sposób pierwszy po­
lega na wyznaczeniu okresu czasu pomiędzy dwoma 
przejściami słońca obok pewnej obranej gwiazdy. 
Drugi znów sposób polega na лvyznaczeniu okresu 
pomiędzy dwoma kolejnemi przejściami słońca przez 
punkt równonocy wiosennej. Gdyby punkt гЬлѵпопо- 
cy tkwił nieruchomo między gwiazdami, okresy cza­
su, obu sposobami wyznaczone, byłyby dokładnie jed­
nakowe. Lecz już astronomoAvie starożytni na pod­
stawie długoletnich spostrzeżeń zauważyli, że oba 
sposoby nie dają jednakowych okresów czasu; stwier­
dzono тіаполѵісіе, że na dokonanie całkowitego obie­
gu ЛѴ stosunku do danej gwiazdy słońce zużytkoAvy- 
wa prawie 20 minut więcej, niż na dokonanie obie­
gu w stosunku do punktu г0лѵпопосу. Ponieлvaż 
miejsca gwiazd na niebie pozostają niezmienne na­
wet po upływie setek lat, wnosimy więc, że miejsce 
na niebie punktu równonocy przesuAva się wśród 
gwiazd.
j To stateczne przesuwanie się punktu przecię­
cia równika niebieskiego i ekliptyki nazwano лѵу- 
p r z e d z a n i e m  p u n k t ó 4 v  г Ь л ѵ п о п о с п у с Ь ,  
albo p r e c e s y ą .  Zjawisko nie jest wynikiem jakie­
goś ruchu samego nieba, lecz jest spowodowane na-
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der powolnym ruchem z roku na rok osi ziemi pod­
czas jej obiegu dokoła słońca.

Przypuśćmy, że nasz krążek, podany na rys. 8, 
trwa bez zmiany 6 do 7 tysięcy łat, a 4vięc, że zie­
mia dokonała 6 do 7 tysięcy obiegów dokoła niego; 
wtedy zaiważymy, że oś ziemi лѵ końcu tego okre­
su nie będzie już nachyłona na prawo, jak wskazu­
je rysunek, lecz wprost ku nam. Po przejściu na­
stępnych 6 do 7 tysięcy lat oś odchyli się na lewo; 
ЛѴ trzecim podobnym okresie oś będzie odchylona 
od nas; w końcu zaś czAvartego okresu, zatem po 
иріулѵіе mniej лvięcej 26 tysięcy lat, oś wróci do 
położenia, jak dzisiaj, na prawo. Ponieważ bieguny 
ziemskie wskazują kierunek osi ziemskiej, opisa­
na лvięc zmiana kierunku powoduje róлvnież powol­
ne przesuAvanie się biegunów niebieskich na sklepie­
niu nieba po kole o promieniu 23V2 stopnia.

Dziś gAviazda Biegunowa jest przeszło o 1 sto­
pień oddalona od bieguna północnego, łecz zbliża się 
poAvolnie ku niemu; aa" naimuiejszej odległości przej­
dzie za lat około 200. Za 12000 lat biegun północ­
ny będzie się znajdoAAmł aa- konstelacyi Lutni, mniej 
AAńęcej AA' odłegłości 5 stopni od najśAvietniejszej 
gAA'iazdy tegoż zbioru — Wegi. Starożytni żeglarze 
greccy nie znali wogółe gAviazdy BiegunoAA'ej; nasza 
BiegunoAva znajdoAvala się AVÓAAmzas aa" odległości 10 
do 12 stopni od bieguna, położonego Avtedy między 
gAviazdą BiegunoAvą a gAAuazdozbiorem AYielkiej Niedź- 
Aviedzicy; sterowali AA'óAA'Czas AÂ edług gAAuazd ogona 
Wielkiej NiedŹAviedzicy, który nazyAvali Cynozura. 
NazAA'a ta aa' Aviekach późniejszych niesłusznie prze­
szła na AA'spółczesną gAAuazdę biegunoAÂ ą.

PonieAA'aż róAAmik niebieski jest kołem przepro-
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wadzonem pośrodku między obu biegunami, wynika 
więc z poprzedniego, że лѵ jego położeniu \vśród 
gwiazd muszą zachodzić zmiany. Tego rodzaju prze­
mieszczenie голѵпіка ЛѴ ciągu 2000 lat jest podane 
na rys. 11. Jak widzimy, punkt równonocy лviosen- 
nej przeszedł w tym okresie czasu z gлviazdozbioru 
Barana do gwiazdozbioru Ryb.

Przytoczone tutaj dwa rodzaje roku zлvą się ro­
kiem z w r o t n i k o w y m  i rokiem g wi a z d o Av y m.

Baran ^

R o k  z w r o t n i к o ЛѴ у , zwany również s ł o n e c z ­
n y m ,  jest okresem czasu między dwoma kolejnymi 
poAvrotami słońca do tegoż punktu równonocy. Dłu­
gość roku zwrotniko\yego wynosi 365 dni, 5 godzin, 
48 minut, 46 sekund.

R o k i e m  g w i a z d o w y m  jest okres czasu 
pomiędzy dwoma kolejnemi przejściami słońca obok 
danej giviazdy. Okres ten Avynosi 365 dni, 6 godzin, 
i 9 minut.

Ponieważ zmiana pór roku zależy przedewszyst-
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kiem od tego, czy słońce znajduje się na północ lub 
południe od równika, przeto w  życiu potocznem jest 
w użyciu jedynie rok zwrotnikowy. Astrononloлvie 
starożytności wykryli wkrótce, że długość takiego 
roku wynosi mniej ivięcej 365 i V4 dnia. Za czasów 
ojca astronomii średnioлviecznej, P t o l e m e u s z a  
(około r. 130 po Chr.) znano długość roku już do­
kładniej, wiedziano тіаполѵісіе, że jest o kilka mi­
nut krótszy od З6 5 Ѵ4 dnia. Poivszechnie używany 
w całym świecie k a l e n d a r z  G r e g o r y a ń s k i  
przyjmuje jako rok okres czasu nader zbliżony do 
przytoczonego powyżej roku zwrotnikowego.

T. zw. k a l e n d a r z  J u l i a ń s k i ,  od czasów 
Juliusza Cezara do r. 1582 powszechnie użyAvany, 
przyjął za długość roku 365V4 dnia. Ułamek V4 do­
by w ciągu 3 kolejnych lat nie był uwzględniany, 
i dopiero w czлvartym roku, a zatem лѵ roku po- 
dzielnym przez 4, dodaivano jeden dzień. Rok taki 
zwano p r z e s t ę p n y m .  Lecz, jak лvidzieliśmy, okres 
8651/4 dnia jest nieco przydługi, mianowicie o 11 mi­
nut 14 sekund, w  рог0лѵпапіи z rokiem zAvrotniko- 
wym.' Stąd powolnie, przez szereg stuleci, początek 
pór roku przesuwał się statecznie. Unikając groma­
dzących się różnic, a zarazem chcąc mieć okres 
roczny możliwie dokładny, papież Grzegorz XIU za­
proponował reformę kalendarza, polecając копсолѵе 
daty stuleci, jak r. 1600, 1700 i t. d. zaliczać do lat 
pospolitych, z wyjątkiem daty podzielnej przez 400, 
zaliczanej, jak wszelkie stulecia, лvedług kalendarza 
Juliańskiego, do lat przestępnych. Zatem ivedlug 
zreformowanego kalendarza ZAvyklymi latami były 
1700, 1800 i 1900 rok; przestępnym był r. 1600 i bę­
dzie róivnież r. 2000.
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K a l e n d a r z  G r e g o r y a ń s k i  został przy­
jęty pierwotnie przez państwa katolickie, z biegiem 
czasu ogólnie przez cały świat ucywilizowany. Daw­
ny kalendarz utrzymał się dotąd tylko w Rosy i 
i Grecyi. Rosyjski nowy rok 1900 przypadł zatem 
w dniu 13 stycznia Avediug naszego kalendarza; 
лvszelako w lutym owego roku liczyliśmy tylko 28 
dni, gdy tymczasem rosyanie mieli 29 dni, tak więc 
od roku 1901 nowy rok rosyjski zaczyna się 14 stycz­
nia Avedlug noлvego stylu.



C z ę ś ć  d r u g a .  

NARZĘDZIA ASTRONOMICZNE.

1. Refraktor.

W dziedzinie astronomii praktycznej ogół naj­
więcej interesuje się lunetami. W zwykłej postaci, 
w jakiej są używane w obserwatoryach astronomicz­
nych, \vydają się one narzędziami nadzлvyczaj złożo- 
nemi, wszelako, gdy budowę rozpatrzymy шѵагпіе, 
poprzestając na częściach zasadniczych, całość łatwo 
można zrozumieć.

Оіблѵпе zadanie lunety, jak wszystkim wiado­
mo, polega na przybliżaniu odległych przedmiotów; 
innemi słoлvy, przedmiot oddalony na kilkanaście 
kilometrów chcemy mieć tuż przed oczami, a Avięc 
w odległości kilku metrów. Środki optyczne, poma­
gające do osiągnięcia tego celu, są nader proste, wy­
starczają bowiem na to d\vie starannie oszlifoлvane 
soczewki, jak w zwyczajnych okularach; różnica po­
lega jedynie na wielkości i niezwykle dokładnem 
wykończeniu soczewek.

Przedewszystkiem лvięc luneta posiada część 
składową, mającą na celu zbieranie promieni, rozcho­
dzących się od danego przedmiotu, tak, aby mógł 
poлvstać obraz tego przedmiotu. Zbieranie promieni 
osiąga się dwiema drogami: można je zmusić, aby
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przeszły przez soczewkę, lub też, aby odbiły się 
w  zwierciadle wklęsłem. Stąd mamy dwa rodzaje 
lunet, albo teleskopóAW r e f r a k t o r y ,  w których 
obraz przedmiotu otrzymuje się po załamaniu pro­
mieni w soczewkach, i r e f l e k t o r y ,  albo l u n e t y  
z w i e r c i a d l a n e ,  w których ten sam wynik osią­
ga się przez odbicie promieni w zwierciadle 4vklęs- 
łem. Przedewszystkiem pomówimy o refraktorach, 
jako najbardziej rozpowszechnionych narzędziach.

S o c z e w k i  r e f r a k t o r a .

Soczewki refraktora przedstawiają dwa układy; 
układ pierwszy — to s z k ł o  p r z e d m i o t o w e ,  kró­
cej o b j e к t у w ; ma on za zadanie dać obraz od­
ległego przedmiotu; układ drugi—to s z k ł o  oczne ,  
inaczej o k u l a r ,  który służy do rozpatrywania obra­
zu, dostarczonego przez objektyw.

Najkosztowniejszą, najtrudniejszą do лѵуkonania 
częścią narzędzia jest objektyw; przygotowanie jego 
wymaga osoblhvszej лѵргалѵу i zręczności artysty- 
konstruktora.

Zazwyczaj objektyw składa się z d\vuch socze­
wek. Zdolność rozpoznawcza lunety zależy od śred­
nicy tych soczewek, jak się mówi, od лѵ o In  e g o  
o t w o r u  o b j e k t y w  u.  Małe lunety, najczęściej 
używane przez miłośników astronomii, mają otwo­
ry od 3 do 10 centymetrów; natomiast największy 
z istniejących, refraktor obserAvatoryum Y e r к e s’a 
w pobliżu Chicago, ma otwór dochodzący do 1 metra. 
Przyczyna, dla której zdolność rozpoznawcza narzę­
dzia w zupełności zależy od średnicy objekty\vu, jest 
następująca. Aby dostrzec przedmiot, kilkakrotnie po-



SoczeAvki refraktora. 47

większony, лѵ jego istotnej jasności, ilość światła musi 
wzrastać лѵ stosunku prostym do kwadratu użytego 
poлviększenia; tak naprz., gdy chcemy przedmiot po­
większyć 100 razy i widzieć go przytem równie dobrze, 
jak poprzednio \vidzieliśmy okiem nieuzbrojonem, mu­
simy oświetlić go ЛѴ stosunku 100 X  Ю0 =  Ю000 ra­
zy silniej. Nie twierdzimy bynajmniej, aby ów przy­
rost oś\vietlenia był niezbędny; często możemy zado­
wolić się rozpatrywaniem nieco przyćmionego obrazu; 
niemniej jednak znaczne poлviększenie 00лѵіеі1епіа 
jest konieczne, inaczej obraz \vyjdzie nader nieлvyraź- 
nie. Stąd wynika potrzeba powiększania rozmiarów 
objektyivu, aby zarazem powiększyć ilość zebranych 
ЛѴ ognisku promieni.

Aby luneta dała wyraźny obraz odległego przed­
miotu, objektyAV musi zebrać лvszystkie promienie, wy­
biegające z o\vego przedmiotu lub jego części, i zgro- 
m ^zić je w jednym punkcie, jak mó\vią, лѵ o g n i ­
sku.  Jeżeli to nie jest osiągnięte, jeżeli różne promie­
nie zgromadzą się лѵ różnych ogniskach, obraz przed­
miotu wyda się zamglonym, jak gdyby był rozpa- 
ігулѵапу przez źle dobrane okulary. Otóż pojedyncza 
босгелѵка, лѵукопапа z najlepszego палѵеі szkła, nie 
może zebrać wszystkich promieni лѵ jedno ognisko.

Czytelnik лѵіе praлvdopodobnie, że zлvykły biały 
promień 0лѵіаЙа, dochodzący do nas od słońca lub 
jakiejkohviek gлviazdy, składa się z mnóshva pro­
mieni ЬаглѵпусЬ, iahvych do rozpoznania i rozdzie­
lenia, jeżeli promień przeproлvadzinly przez pryzmat 
szklany lub przez zлл"ykłą soczeлvkę szklaną. Pryzmat 
rozszczepia promień na szereg oddzielnych Ьаглѵ: 
czerлvoną, żółtą, zieloną, niebieską i fijole^vą; so- 
czeлvka zbiera te pojedyńcze Ьаглѵу лѵ różne ogniska;
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najdalej od objektywu. ogniskują się promienie bar­
wy czerwonej, najbliżej fijoletowej (rys. 12). Rozdział 
wiązki białego światła na różnorodne składowe je­
go części przy przejściu przez pryzmat szklany lub 
soczewkę szklaną zwie się r o z s z c z e p i e n i e m  
światła.

Do połowy 18-ego stulecia napróżno starali się 
astronomowie usunąć tę wadę soczewek, i dopiero 
Do H o n d  z Londynu około roku 1750 znałazł sposób, 
w znacznej części osłabiający wadę przez złączenie

suftyotfCo Ьь-ccIł

bicele

Rys. 12. Rozszczepienie wiązki białego światła przez 
zлvykłą soczewkę szklaną.

dwuch gatunków szkła, tak zw. s z k ł a  o ł o w i a ­
n e g o ,  czyłi f l i n t u ,  i s z k ł a  p o t a s o w e g o ,  albo 
k o r o n n e g o .

Aby zrozumieć zasadę po\vyższego, musimy przy­
pomnieć, że oddziaływanie soczewki zbierającej, t. j, 
jej zdołność załamywania i zdolność rozszczepiania, 
może być całkowicie zniesione przez połączenie z so­
czewką rozpraszającą z tegoż gatunku szkła, o tej 
samej krzyAyiźnie powierzchni. DAvie spojone tego
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rodzaju soczewki nie będą, oczyлviście, Avjwieraiy 
żadnego лѵріулѵіі na przebieg promienia, i promienie 
będą przechodziły przez ten układ soczeлvek, nie za­
łamując się, ani też rozszczepiając.

Inaczej ułożą się stosunki, jeżełi do obu socze- 
лѵек dobierzemy takie gatunki szkła, które posia­
dają różne zdolności załamyлvania i rozszczepiania." 
Ponieważ mamy gatunki szkła, które światło siłnie 
załamują, łecz niebardzo je rozszczepiają, i odwrot­
nie, łatwo \vięc można tak dobrać i spoić Ьлѵіе so- 
czeAvki, aby zdołność rozszczepiania była zniesiona, 
zdohiość zaś zbierająca, na której w  każdym objek- 
tywie naj4vięcej załeży, nie była osłabioną.

Szkło flint posiada taką samą zdolność załamy­
wania, jak szkło koronne, łecz dAva razy Aviększą zdoł­
ność rozszczepiania. Otóż D o l-„ 
i o n d  z tych dwuch rodzajów 
szkła przygotował zbiorowy ob- 
jektyw, podany лѵ przekroju na 
rys. 13. W tym cełu Avziął naj­
pierw zwykłą wypukłą soczew­
kę ze szkła koronnego i spoił ją  
z soczewką 4vkłęsłą z fłintu. Od­
mienne krzywizny obu soczewek 
odpowiednio odmiennie oddziaływają na promień 
światła. Szkło koronne zbiera promienie światła, wkłęs- 
ło oszlifowana socze4vka flintu rozprasza je. Lecz so­
czewkę z flintu tak się dobiera, aby лѵ części środ­
kowej była o połoлvę cieńsza od soczeAvki ze szkła 
koronnego. Taka grubość soczeA\^ki fłintoлvej, przy 
jej podwójnej siłę rozszczepiania, лvystarcza do usu­
nięcia rozszczepiającego działania szkła koronnego.

S zkło  koronne.

Szkło fliniowe.

Rys. 13. Przekrój 
poprzeczny przez ob- 
jektyw lunety.

Newcomb, Astronomia, - i
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gdy tymczasem jej zdolność załamywania ś\viatła 
zmniejsza się tylko o połoAvę. Ostatecznie otrzymuje 
się kombinacyę soczetvek, która przechodzące przez 
nią promienie zbiera „ргалѵіе“ w jednem ognisku, 
znaj duj ącem się, przybliżenie, dwa razy dalej od so- 
czeAvek, niż ognisko soczewki, Avykonanej wyłącznie 
ze szkła koronnego.

Potviedzielismy, że promienie zbiegają się „pra- 
лѵіе‘̂ w jednym punkcie. W istocie stosunki tak się 
układają, że zdolność zbierająca obu soczewek nie 
jest w stanie, niestety, zgromadzić promieni wszel­
kich barw w jednem i tern samem ognisku. Przyczyna 
polega na tern, że rozszczepianie pojedynczych barw 
w szkłach fhntoAvem i koronnem nie jest гблѵпотіег- 
ne; niesposób \vięc usunąć całkowicie zabarwienie 
obrazu. Musiano więc zadowolić się możliwie dokład- 
nem zebraniem ognisku barw najjaskraлvszych: 
czerwonej, żółtej i zielonej; rozbieganie się natomiast 
barw ciemnych, niebieskiej i fijoleto5vej, jest tylko 
ograniczone. małych łunetach pochodzące stąd 
błędy nie są zbyt dotkłiwe, natomiast siłnie dają się 
odczuwać w objektywach wielkich rozmiaróлv. Kiedy 
jasną gwiazdę, księżyc lub planetę, oglądamy przez 
лѵіеікі refraktor, obraz, jaki widzimy, prawie zawsze 
jest otoczony niebieskimi lub fijoletowymi promie­
niami.

Przytoczona Avada jest nader poAvażna; ponie­
kąd, do pewnego stopnia, daje się usunąć przez po­
większenie odległości ogniskowej objektyAvu; stąd też 
wiełkie refraktory są budowane ze wzgłędnie znacz- 
niejszemi odległościami ognisko’wemi лѵ рогблѵпапіи 
z mniej szemi łunetami.
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O b r a z  o d l e g ł e g o  p r z e d m i o t u .

Dzięki zdolności objektywu zbierania promieni 
ЛѴ powyżej podany sposób лѵ jednem ognisku, otrzy­
mujemy obraz odległego przedmiotu w p ł a s z c z y ­
ź n i e  o g n i s k o ЛѴej. Płaszczyzną ogniskową nazy­
wamy płaszczyznę, przeprowadzoną przez ognisko 
pod kątem prostym do linii tvidzenia lunety.

Gzem jest obraz w lunecie, da się łatwo pojąć, 
jeżeli ролѵіету, że jestto odbicie przedmiotu w ka­
merze aparatu fotograficznego, nastawionego do zdję­
cia. Mamy tam twarz ludzką lub krajobraz zaryso­
wany na matówce. Otóż kamera aparatu fotogra­
ficznego jest, właściwie, nieAvielką lunetą astro­
nomiczną; matówka zaś, t. j. miejsce лѵ aparacie, 
gdzie umieszcza się uczulona płytka, jest płaszczy­
zną ogniskową objektywu. Możemy to 5vyrazió jesz­
cze inaczej, mianowicie, że luneta jest лvielką, dłu­
googniskową kamerą fotograficzną, przeznaczoną do 
zdjęć nieba w sposób podobny, jak to czyni zwykły 
fotograf z osobami i przedmiotami.

Nieraz lepiej możemy 5vyrozumieć jakiś przed­
miot, wyjaśniając sobie, czem on właściwie n ie  jest. 
Przed pół wiekiem głośną była t. zwu „kaczka dzien­
nikarska“, która wybornie oś5vietla fakt, czem nie 
jest obraz w lunecie. Autor OAvej wzmianki ogłosił, 
że J. H e r s c h e l  (syn) i jego przyjaciel zauważyli, 
iż przy użyciu olbrzymich po5viększeń niepodobna 
dojrzeć obrazu dla braku dostatecznej ilości świaPa 
Avpadli więc na pomysł, aby obraz odległego przed­
miotu ośAYietlić sztucznie. Wykonali to z wynikiem 
nadspodziewanym: dostrzegli Z5vierzęta na księżycu.

Nie mvażalibyśmy za potrzebne wyjaśniać, że
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obraz przedmiotu w lunecie jest z natury rzeczy ta­
ki, iż żadne oświetlenie sztuczne nic mu nie pomo­
że, gdyby nie fakt, że nawet ludzie inteligentni dali 
się obałamucić podobną mistyfikacyą. Treść zjawiska 
nie polega bynajmniej na tern, że obraz przedmiotu 
jest istotny, lecz na tern, że jest utworzony przez 
wszystkie promienie, które od oddalonego przedmio­
tu przechodzą do objektywu; wszystkie promienie 
z jaMegokolwiek punktu przedmiotu są zebrane лѵ od­
powiednim punkcie obrazu; tutaj znów rozbiegają 
się, tworząc w płaszczyźnie ogniskowej jak gdyby 
rysunek odległego przedmiotu. I istotnie, właściwiej 
byłoby nazyivac to, co widzimy w lunecie, rysun­
kiem, niż obrazem; rysunek ten jest ntworzony wy­
łącznie przez światło.

Skoro obraz odległego przedmiotu jest już do­
starczony przez sam objektyw, rodzi się pytanie, do 
czego służy szkło oczne, okułar. Dłaczego obserwa­
tor nie spogląda przez objektyw i nie rozpatruje 
wprost obrazu, zawieszonego poniekąd лѵ po\vietrzu? 
W istocie mógłby tak zrobić, umieszczając лѵ płasz­
czyźnie ogniskoлvej matóлvkę, jak czyni fotograf 
ЛѴ sлvojej kamerze. Widziałby лл̂ 0лѵсгаз obraz na ma- 
tó\vce i mógłby go obserлvoлvać z boku bez pomocy 
okułaru. Lecz лѵ ten sposób otrzymałby nader drob­
ne odbicie, a korzyść z bezpośredniego patrzenia by­
łaby nader лvątpłiлva. Chcąc dobrze obejrzeć obraz, 
należy go poAviększyć, użyлvając okularu. Jestto małe 
szkiełko, umieszczone przed okiem, zupełnie podob­
ne do szkiełka, przez które zegarmistrze oglądają 
wnętrze zegarka. Im mniejszy jest okular, tern drob­
niejsze szczegóły dostrzec można, i tern лviększą jest 
jego zdołność poлviększania.
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S i ł a  p o t y i ę k s z e n i a  i w a d y  l u n e t y .

Często zdarza się słyszeć pytanie, jak лѵіеікіеш 
jest powiększenie, игулѵапе przy tym lub олѵут słyn­
nym refraktorze. Na to odpowiedzieć możemy jedy­
nie, że powiększenie nie zależy od objektywu, lecz 
głóлvnie od użytego okularu. Do lunety astronomicz­
nej stosuje się cały szereg okularów o rożnem po- 
lyiększeniu, od najsłabszych do najsilniejszych, za­
leżnie od wymagań podczas obserwacyi.

Teoretycznie rzecz biorąc, do najmniejszej lu­
nety możnaby dostosować dowolnie wielkie powięk­
szenie. Gdy mamy obraz przedmiotu лѵ ognisku lu­
nety o średnicy 10 centymetrów, obraz ten możemy 
rozpatryivać przy pomocy jakiegokolwiek mikrosko­
pu, np. zwykłego uży\vanego przez lekarzy, a wte­
dy nawet do małej lunety możnaby dostosoAvać 
równie wielkie powiększenie, jakiego używał H e r- 
s c h e l  przy swoim olbrzymim teleskopie zwiercia­
dlanym. W praktyce wszelako napotykamy trudności, 
ograniczające podobne doлvolne stosoлvanie teoryi; 
użyte powiększenie dla danego narzędzia nie może 
być zwiększane bez granic. Przedewszystkiem w  ma­
łych lunetach przy wielkiem powiększeniu stoi na 
zawadzie słaba, niewystarczająca siła ś\viatła obrazu 
w ognisku. Tak np., jeżeli obraz Saturna, dany nam 
przez objektyw 10 - centymetrowej lunety, rozpatry­
wać będziemy przy powiększeniu 300 lub \vyższem, 
planeta przedstawi się blado i niewyraźnie. Naogół 
лѵоЬес lunety o 5 centymetrach otworu nie należy 
przekraczać powiększenia ponad 100, najwyżej 150; 
лѵоЬес otworu o 10 centymetrach niewiele można 
przekroczyć poiviększenie ponad 200, a już bezcelo­
we jest powiększenie po5vyżej 300.
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Podobne granice mają голѵпіег narzędzia o лѵіеі- 
kiej sile powiększenia. Z góry granic tych obliczyć 
niepodobna, 5vszelako każdy łatwo przekona się o ich 
istnieniu, kiedy zauważy występujące wobec silnego 
powiększenia błękitne, świetlne koła promieniste, 
otaczające obraz gwiazdy.

Istnieje jeszcze jedna zawada podczas spostrze­
żeń, która przyczynia astronomom więcej trudności, 
niż każda inna; postronni rzadko rozumieją dosta­
tecznie jej doniosłość.

Obserwujemy ciała niebieskie przez warstwę 
atmosfery, która na powierzchni ziemi jest najgęst­
sza, w miarę zaś wznoszenia się w górę co raz rzad­
szą się staje. Gdyby całą masę atmosfery ścisnąć, 
doprowadzając ją  do gęstości otaczającej nas warst- 
лѵу dolnej, 5varstwa całej atmosfery miałaby zaled­
wie 10 kilometrów wysokości. Jak wiadomo, kiedy 
patrzymy na przedmiot odległy o 10 кіІотеІгОлѵ, za­
rysy jego są nie4vyraźne, często na\vet zniekształco­
ne. Główną przyczynę stanowi to, że warstwa po­
wietrza, przez którą promień musi przebiec, jest 
w ustawicznym ruchu, wskutek czego poAvstaje nie- 
pra5vidłowe załamanie światła, i ciała oddałone widzi­
my fałiste i drżące. Ten niepokój obrazu w lunecie 
jest po4viększony dokładnie tyleż razy, ile лѵупо- 
si użyte powiększenie obrazu. Stąd też, używając 
silnego poлYІększenia, powiększamy przez to w  tym 
samym stosunku niepokój obrazu. Astronom musi 
przeto starać się, aby spostrzeżenia odbywały się pod­
czas możliwego spokoju w powietrzu, gdyż tylko ivów- 
czas będzie miał w łunecie czysty, 5vyraźny obraz* 
Z wyżej przytoczonej przyczyny pogodne zimowe 
ivieczory, kiedy gwiazdy prawie do samego zenitu
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nader silnie migocą i \vywierają na patrzącego impo­
nujące wrażenie, nie nadają się do obserwacji przy 
pomocy lunety.

Często napotykają się obliczenia, jak dalece 
można przybliżyć księżyc, użyAvając silnego poлvięk- 
szenia. Tak np. przy 1000-krotnem powiększeniu лѵі- 
dzimy go, jak gdyby z odległości 384 kilometrów; 
przy powiększeniu 5000 razy w odległości 77 kilo­
metrów i t. d. Tego rodzaju obliczenie jest całkiem 
pratvidłowe, jeżeli dotyczy pozornych rozmiaróлv ja­
kiegoś utworu na księżycu, lecz w obliczeniu nie są 
wzięte pod uwagę ani wady lunety, ani też szkodli­
wy wplytv atmosfery. Oba te czynniki sprawiają, że 
obliczenia tracą Avszelkie znaczenie, nie odpowiada­
jąc istotnym stosunkom. Większość spostrzeżeń astro­
nomicznych odbywa się przy poAviększeniu 100 do 
200 razy; лѵ tyyjątkowych tylko razach, w wyjątko­
wo spokojnem poлvietrzu można z korzyścią stoso­
wać silne okulary o 500-krotnem, a natvet 1000-krot­
nem powiększeniu.

U s t a л v i e n i e  l u n e t y .

Kto nie oglądał lunety, pomyśleć może, że dzia­
łalność obserwatora polega wyłącznie na skierowy- 
лѵапіи narzędzia na ciała niebieskie jedynie w celu 
ich rozpatrywania. J a m e s  L i c k ,  fundator wsła- 
лvionego ЛѴ następsWie obserwatoryum na górze Ha­
milton ЛѴ Kalifornii, pierwotnie interesował się wy­
łącznie spraлvą olbrzymiej lunety; zamiarem jego 
była budowa jak najAviększej soczewki, co miało po­
chłonąć całą przeznaczoną sumę pieniędzy. Zgoła 
nie pojmował, że, mając do obserAvacyi wielką lu-
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netę, można żądać jeszcze innych pomocniczych środ­
ków obserwacyi. Musiano mu więc wyjaśnić zagad­
nienie, dotyczące obserwacyi ciał niebieskich.

Spróbujmy wszelako skierować wielką lunetę 
na gwiazdę! Gwiazda nie pozostanie w polu widze­
nia narzędzia, lecz przebiegnie je szybko i zniknie 
Avskutek ruchu ziemi. Ponieważ ziemia wiruje doko­
ła osi, doznajemy Avrażenia, jak gdyby gtviazda po­
ruszała się Av kierunku odAvrotnym. Ten ruch obro- 
toAvy jest zAviększony dokładnie tyleż razy, ile razy 
zwiększony jest obraz ay lunecie; jeżeli zastosujemy 
bardzo silne poAviększenie, gAviazda tak szybko prze­
biegnie pole AAddzenia, że nie zdołamy jej się przyjrzeć.

Dodać jeszcze należy, że pole Avidzenia lunety 
również zmniejsza się, ay miarę jak stosujemy co raz 
AYiększe poAYiększenie. Tak np., AYobec 1000-krotne- 
go poAYiększenia, pole AYidzenia ZAYykłej lunety mieć 
będzie średnicę AYynoszącą zaledAAue około 2 minut 
luku, przedstaAYiając na niebie drobny AYymiar, do­
strzegalny golem okiem ay postaci punktu. Lepiej 
jeszcze AYyjaśnimy AYłaściAYe stosunki, AYyobraziAYSzy 
sobie, że chcemy dostrzec daną gAYiazdę przez ma­
leńki, trzymilimetroAYy otAYór ay dachu AYysokiego 
budynku. Skoro uprzytomnimy sobie tę trudność, 
zrozumiemy, że naogół niełatAYO nastawić lunetę na 
jakąś gAYiazdę, i kierunek lunety zastosoAYać do jej 
biegu.

Wymienioną trudność usuAYa peAYien AYłaściAYy 
sposób ustaAYienia lunety; ay tym celu nadaje się jej 
możność obracania się dokoła dAAmch osi, złączonych 
pod kątem prostym (rys. 14). Oś głóAYna, inaczej oś 
b i e g u n o A Y a ,  albo g o d z i n n a ,  jest ustaAviona 
róAYiiolegle do osi ziemskiej, a AYięc skierowana ku
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biegunowi niebieskiemu. Aby usunąć лѵріулѵ obrotu 
ziemi od zachodu na wschód, z osią biegunową po­
łączono mechanizm zegaro5vy, który obraca narzę­
dzie z szybkością pozorną sklepienia niebieskiego od

Avschodu na zachód. Jeżeli, skierowując lunetę na 
g5viazdę, puścimy лѵ ruch mechanizm zegarowy, bieg 
лѵіголѵу ziemi nie będzie miał już tvplywu, i gwiazda 
stale Іклѵіб będzie лѵ polu widzenia lunety.
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Aby luneta mogła być skierowana na do5volny 
punkt nieba, musi mieć jeszcze drugą oś, prostopad­
łą do osi biegunoAvej; zwie się ona o s i ą  z b o c z e ń  
i przechodzi przez rurę, przytwierdzoną do górnego 
końca osi biegunowej.

Sposób powyższy zwie s i ę  r ó w n i k  o л ѵ е т  
lub p a r a l a k t y c z n e m  u s t a w i e n i e m  lunety; 
tak ustawiony refraktor zwie się również еклѵаі о-  
r у a i e m .

Ponie5vaż oś biegunowa narzędzia jest ustawio­
na równolegle do osi ziemskiej, pochylenie jej po­
nad poziomem równa się лѵ1е0у szerokości geograficz­
nej miejsca obserwacyi. A 5vięc w obserwatoryach 
z pobliża równika oś biegunowa leży prawie pozio­
mo; w* naszych szerokościach północnych zbliża się 
więcej do pionu (rys. 14).

Łatwo zamvażyć, że powyżej opisane ustawie­
nie lunety nie rozwiązuje jeszcze zagadnienia, jak 
spro5vadzić ЛѴ pole widzenia żądaną gwiazdę. Przez 
wiele minut, a nawet całemi godzinami można krą­
żyć dokoła po niebie, a mimo to gwiazdy nie zna­
leźć. Wszelako są dAva sposoby ułatwiające zadanie.

Każda luneta, przeznaczona do badań astrono­
micznych jest złączona z inną, mniejszą, przytwier­
dzoną do dolnego końca głównej i do niej równo- 
łegłą. Mniejsza luneta zwie się p o s z u k i w a c z e m ;  
ma okular z małem powiększeniem, a zatem pole 
5vidzenia znaczne. Obserwator, skoro golem okiem 
dostrzeże żądaną gwiazdę, kierując odpowiednio na­
rzędzie, sproivadza ją  w połę \vidzenia poszukiwacza 
tak, aby gwiazda znalazła się dokładnie w jego środ­
ku; wtedy gwiazda znajduje się również w polu лѵі- 
dzenia lunety głóлvnej.
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Lecz większość ciał niebieskich, z któremi ma­
my do czynienia, gołem okiem całkiem nie jest wi­
dzialna. Należy 5vięc mieć sposób znalezienia gwiaz­
dy, kiedy poszukiwacz zawodzi. Ceł osiągamy przez, 
pośrednictwo kół z podziałką, przytwierdzonych do- 
obu osi. Do osi zboczeń przymoco\vane jest koło-  
z b o c z e ń ,  podzielone na stopnie i minuty, aby 
wskazać zboczenie punktu na niebie, ku któremu ma­
my skierować narzędzie. Do osi biegunowej jest przy­
twierdzone koło, zwane k o ł e m  g o d z i n n e m ,  po­
dzielone na 24 godziny, te zaś odpowiednio na minu­
ty. Kiedy astronom pragnie znaleźć ciało niebieskie, 
oznaczone danem wznoszeniem prostem i zboczeniem,, 
spogląda na zegar uregulowany według czasu gwiaz­
dowego, odejmuje czas na zegarze od Avznoszenia 
prostego szukanego ciała i otrzymuje t. zw. jego 
k ą t  g o d z i n n y ,  inaczej odległość kąto5vą ku 
wschodowi lub zachodotvi od południka, zaznaczaną 
na kole narzędzia. W podobny sposób na osi zbo­
czeń nastawia deklinacyę ciała niebieskiego, t. j. obra­
ca lunetę dokoła osi zboczeń, aż, patrząc przez lupę, 
znajdzie liczbę odpo5viadającą zboczeniu ciała; wte­
dy nadaje ruch mechanizmo5vi zegaro5vemu i, spoj­
rzawszy przez okular, znajduje poszukiwane ciało nie­
bieskie w polu 5vidzenia lunety.

Niejednemu czytelnikowi powyżej opisane za­
biegi mogą wydawać się zbyt złożonemi; wszelako 
niech zwiedzi którekolwiek obsertvatoryum astrono­
miczne, a przekona się, jak 5vszystko odbywa się 
tam składnie, szybko i laDvo. Tam również w ciągu 
kilku minut lepiej zrozumie przytoczone wyżej po­
jęcia o czasie gwiazdowym, kącie godzinnym, zbo­
czeniu i t. d., niż przez zwykłe opisy.
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B u d o w a  l u n e t .

Rozpatrzymy tutaj лѵагпе i zajmujące fakty, 
przeważnie na tle historycznem, związane z budową 
refraktorów.

Otóż sprawą zasadniczą w budowie każdej lu­
nety jest przygotowanie dobrego objektyлvu. Naj­
drobniejsze odchylenie od właściwego kształtu, błąd, 
po\vstały z przyczyny, że лѵ jakiemś miejscu objektyw 
o Vioooo miłimetra zbytnio został oszlifowany, spra­
wia, że otrzymane obrazy są \vadliwe.

Spra\vność optyka, przygototvującego objektyw, 
t. j. tego, kto z surowego materyału nadaje soczeлv- 
ce kształt ostateczny, jest nader лvażną; nie jest atoli 
wszystkiem. Samo przygotowanie wielkiego szklane­
go bloku, należycie jednorodnego i czystego, przed­
stawia zadanie równie trudne, jak poprzednie; naj­
mniejsze odchylenie od dokładnej jednorodności szkła 
jest równie szkodliwe, jak uchybienie w kształcie 
objektyлvu. Zdarza się słyszeć rady osób, niewtajem­
niczonych ЛѴ szczegóły, że łatwo ominąć powyżej wy- 
łuszczone trudności, składając лѵіеікіе objektywy 
z licznych odpowiednio dobranych mniejszych ka­
wałków. Rada ta, pozornie pomysłowa, nie da się 
przeprowadzić лѵ praktyce; niepodobna Ьолѵіет do­
brać ЬлѵисЬ калѵаік0лѵ szkła dokładnie jednako za­
łamujących promienie.

Przed 100 laty odlewanie krążkóлv i bloków 
z flintu dokładnie jednorodnych przedstawiało nie- 
ziyykłe trudności. Ten gatunek szkła zawiera pew­
ną ilość оІоллТи; otóż podczas topienia оІ0лѵ opadał 
na dno, i po ostygnięciu dolna część stopu posiada­
ła inną zdolność załamywania śлviatła, niż część gór-
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na. Z tego powodu w олѵут czasie luneta z objek- 
tywem od 10 do 15 centymetrów należała do kate- 
goryi wielkich Іеіезкоролѵ. Na początku ubiegłego 
stulecia szwajcar G u i n a n d  znalazł sposób przygo­
towywania wielkich jednorodnych bloków flintu i za­
pewniał, iż jest w posiadaniu osobliwej tajemnicy; 
Avszelako można przypuszczać, że cała tajemnica po­
legała na troskliwem, nieustannem mieszaniu ciek­
łego szkła podczas całej sprawy topienia.

Szczęśliwym zbiegiem okoliczności znalazł się 
optyk, г0лѵпіе sprawny w  szlifowaniu i роіеголѵапіи 
soczewek, jak G u i n a n d  лѵ przygotoivywaniu sto­
pów. Artystą tym był F r a u n h o f e r ,  syn szklarza 
z Monachium, początkowo czeladnik szlifierski, po- 
czem stopniowo słynny optyk, fizyk, wreszcie kie- 
голѵпік wielkiego instytutu optycznego. W roku 1824: 
udało się P r a u n h o f  e r o  wi  przygotować objek- 
tyw o otworze 24 centymetrów, jego zaś następca 
w Instytucie, Mer z,  лѵ r. 1840 przygotował objektyw 
o 38 centymetrach. ZbudoAvane z temi soczeA\"kami 
refraktory budziły ogólny podzhv. Pierwszy z tych 
refraktoróлv nabyło obserwatoryum w PułkoAvie, dru­
gi — obserлvatoryum H a r v a r d a  w Cambridge (St. 
Z. A. P.) Oba narzędzia, nieledwie po stu latach, 
dziś jeszcze są лѵ użyciu. Dopiero około sześćdzie­
siątych lat zeszłego stulecia jeszcze лviększe narzę­
dzia zaczęli budoлvać C o o k e  лѵ Anglii i A 1 v a n 
C l a r k  ЛѴ Ameryce Północnej.

C l a r k  ріеглл’'ОІпіе zajmoлvał się malarsUvem 
рогігеіолѵет лѵ Cambridgeport лѵ Ameryce Północ­
nej. Posiadając zaledллde elementarne лѵуkształcenie 
techniczne, zdołał jednak лл"krótce zająć nader wy­
bitne stanoлvisko лѵ dziale przy goto wy лѵапіа objekty-
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лѵ0\ѵ; jestto jeden dowód więcej, jak dalece talent 
jest ważnym czynnikiem w życiu сгіолѵіека. Uzna­
nie ogółu nie przyszło mu łatwo; pomógł mu лѵіеіе 
namiętny badacz gwiazd podwójnych w Anglii, D a- 
w e s ,  kupując jedno z pierwszych narzędzi Clarka; 
лѵуЬогпе оЬзеглѵасуе dokonane tern narzędziem zwró­
ciły w Ameryce uw”agę na młodego artystę. W ro­
ku 1860 C l a r k  przygotoлvał wielki refraktor na za­
mówienie uniwersytetu w Mississipi. W ciągu dwuch 
lat wykonany został refraktor o 46 centymetrach otwo­
ru, przewyższający wszystkie óлvczesne narzędzia. 
Podczas prób narzędzia w pracowni syn Clarka do­
konał nader interesującego odkrycia, тіаполѵісіе, 
ЛѴ pobliżu najświetniejszej stałej gAviazdy na naszem 
niebie, Syryusza, znalazł gл¥Іazdę to\varzyszkę, wska­
zaną już poprzednio przez B e s s e l a  na podstawie 
teoryi, a ukrytą dotychczas dła oka łudzkiego. Re­
fraktor ostatecznie nabyły został przez zamożnych 
mieszkańców Chicago dla unhversytetu лѵ Evanston.

PrzygotowyAvanie со raz większych bloków szkła 
rozwinęło się w zakładach C h a n c e  & C-o w An- 
głii i P e i l  a w Paryżu, zięcia Guinanda. Z odlewów 
obu tych fabryk wykończył C l a r k  refraktor o 66 
centymetrach dla obserwatoryum w Waszyngtonie 
i takiż sam dla uniwersytetu w Wirginii; z kolei 76- 
centymetrowy refraktor dla głóAvnego obserwatoryum 
rosyjskiego лѵ Риіколѵіе, 91-centymetroAvy dla ob- 
serлvatoryum Li c k  a, w końcu największą lunetę dla 

/'obserAvatoryum Y e r k e s ’a о objektywie ze średnicą 
102 centymetrów^ jestto obecnie największy z prze­
znaczonych do badań naukow^ych refraktorów. Od­
ległość ogniskowa tego olbrzymiego narzędzia wyno­
si przeszło 19 metrów.
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Przez optyków europejskich zostały w nowszych 
czasach wykonane następujące лѵіеікіе narzędzia; do

Rys. 1.5. Największy Avspółczesny refraktor лѵ obserwa- 
toryum Yerkes’a лѵ Ameryce.

cbserwatoryimi w Wiedniu (68 cm.) i w Greenwich 
(71 i 66 cm.) przez G r u b  ba  z Dublinu; dla obser-
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watoryum w Meudon (83 i 62 cm.), Nicei (77 cm.) 
przez braci H e n r y  z Paryża i do Potsdamii (80 
i 50 cm.) przez S t e i n  h e i l a  z Monachium.

Suro\¥ego materyałii na objektyw do refraktora 
Y e r к e s’a dostarczył M a n t o i s , następca firmy 
F e i l  a; europejskie zaś obserwatorya budują naj­
nowsze swe refraktory, między innemi podwójny re- 
fraktor z Potsdamu, ze szkieł, prz}"gotowywanych 
w zakładzie firmy S c h o t t  i S - k a  w Jenie.

W miarę powiększania się objektywó4v i lunet 
rosły trudności, związane z umontowaniem tych na- 
rzędzi-olbrzymów. Obie wielkie lunety amerykańskie 
w obserwatoryum Licka i Yerkesa montoAvala firma 
W a r n e r  & S w a s e y: refraktory w Pułkowie, Pots- 
damie i t. d. firma braci R e p s o ł d  z Hamburga.

Kolosalny refraktor współczesny 4vraz z rucho­
mą kopułą i wszelkimi środkami pomocniczymi jest 
potężną machiną, której nie może poruszać sam ob­
serwator. PrzeAYażnie 4vięc лѵ tym celu stosuje się 
motor elektryczny, tak iż astronom może do4volnie 
kierować lunetą, kopułą i t. d. ze s4vego miejsca przy 
okularze.

2. Teleskop zwierciadlany (reflektor).

Najczęściej w praktyce używane są refraktory. 
Wszelako do obserwowania ciał niebieskich istnieje 
jeszcze odmienny rodzaj narzędzi, zasadniczo różnią­
cy się budową. ЛѴ takiem narzędziu zamiast objek- 
tywu znajduje się lekko wklęsłe, 4vłaściwie parabo­
licznie polerowane z w i e r c i a d ł o .  AVłaści4vość te­
go rodzaju zwierciadła polega na odbijaniu równo-
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legie padających na niego promieni światła i następ­
nie na zbieraniu ich dokładnie w jednym punkcie, 
w o g n i s k u .  Punkt ten leży mniej лvięcej pośrodku 
pomiędzy zwierciadłem a środkiem jego krzywizny.

Narzędzie, лѵ рогблѵпапіи z refraktorem, ma tę 
wielką zaletę, że jest лѵоіпе od wady rozszczepiania 
barw. Również ważną jego zaletą jest możność do­
wolnego powiększania rozmiarów narzędzia. Wiemy 
już, że największy współczesny refraktor лѵ оЬвеглѵа- 
toryum Yerkes’a ma średnicę 1 metra, tymczasem 
przed póhviekiem l o r d  R o s s e  zbudoлvał był tele­
skop zwierciadlany o otлvorze лvielkości ргалѵіе po- 
dлvójnej (180 cm.). Gdyby oceniać tylko лvedług roz­
miarów, teleskop ten ролѵіпіепЬу zbierać znacznie 
лvięcej światła i, co za tern idzie, pokazywać o лѵіе- 
le mniejsze gwiazdy, niż ivszelkie inne dotychczas 
zbudowane lunety. Wszelako istotna zdolność rozpo­
znawcza lunety, jak zresztą ivszystkich reflektorów 
dawniejszej budowy, nie odpowiada rozmiarom zivier- 
ciadła.

Oprócz tego ЛѴ praktyce teleskopy zлvierciadla- 
ne przedstaiviają jeszcze inne niedogodności. Prze­
de wszy stkiem promień odbija się лѵ tymże kierunku, 
ЛѴ jakim pada. Aby obraz zobaczyć, obserлvator mu­
si poniekąd zajrzeć лѵ глѵіегсіапіо; jeżeli uczyni to 
od góry, zasłoni światło głoлvą i barkami, niedopusz- 
czając promieni przynajmniej do роіолѵу zлvierciadła. 
Stąd лѵупіка potrzeba osobnego urządzenia do odpro- 
лvadzania obrazu na stronę, aby można było rozpa- 
tryлvać go dogodnie.

W tym celu лѵ teleskopie C a s s e g r a i n a ,  
pomiędzy ogniskiem a głóллmem zлvierciadłem, jest 
umieszczone mniejsze, лvklęsłe zлvierciadło. Środek

Newcomb, Astronomia.
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głó\vnego zwierciadła posiada otwór, przez który 
przechodzą promienie po odbiciu od zwierciadełka. 
Układ obu zAvierciadeł i ich krzywizny są tak

dobrane, że obraz odłegłego 
przedmiotu ukazuje się w środ- 
колѵут ot\vorze i tam może 
być ogłądany przez okułar. 
Taki refłektor ze zлvierciadłem 
o średnicy 120 centymetrów 
znajduje się w obserwatoryum 
w Mełbourn; narzędzie to bu­
dował Grubb ЛѴ roku 1870.

AVszelako do odchyłania 
obrazu od kierunku osi optycz­
nej w refłektorach najczęściej 
jest używany przyrząd, pomy­
ślany przez N e ЛУ t o n a. Te­
go rodzaju urządzenie jest po­
dane na rys. 16. Mamy tam 
zwierciadło lub Avprost pry­
zmat załamujący (P), umiesz­
czony nieco zzewnątrz ogni­
ska (P) zAvierciadla głównego 
(M). Powierzchnia odbijająca 
pryzmatu tworzy z osią tele­
skopu kąt 45 stopni, a zatem 
odbija promienie na bok, ku 
rurze dodatkowej, przez którą 

przy pomocy okularu można rozpatrywać obraz.
Należy zauważyć, że pomimo rozwoju лvszelkich 

mechanizmów pomocniczych, związanych z budową 
i umontowaniem teleskopów zwierciadlanych, przez 
długi czas zaniechane były próby budotvy podobnych

Rys. 16. Teleskop New 
tona w przekroju.



Teleskop zwierciadlany, 67

olbrzymów, jak teleskop Rossego. Wielkie zwierciadła, 
kiedy średnica ich przewyższa IV4 metra, uginają 
się pod własnym ciężarem, zniekształcając obrazy. 
Przez długi czas przypuszczano, że niema środków 
do usunięcia tego rodzaju błędóлv, dziś jednak jest 
nadzieja, że trudności dadzą się pokonać. Tak, pod 
kierunkiem R i t c h e у’a budowany j est obecnie refłek- 
tor, przeznaczony dła obserwatoryum na górze Wil­
son w Ameryce, ze z\vierciadłem o średnicy 250 ctm., 
przeAvyższający zatem olbrzyma lorda Rossego o pełne 
70 ctm.

ЛѴіеІкіе obecnie budowane reflektory nie są 
przeznaczone do obserлvacyi bezpośrednich na niebie, 
lecz do fotografowania nieba; zdjęcia bowiem słabo 
świecących ciał niebieskich, jak komet, gromad 
gwiazd, mgłaAvic i t. d., dokony\vane przez reflekto­
ry, przewyższają zdjęcia, dokonywane przy pomocy 
refraktorów. Osobliwie wyróżniły się pod tym Avzgłę- 
dem zdjęcia z obserwatoryum Licka przez stary od­
świeżony reflektor firmy C o m m o n  o otworze 91 
ctm. Wywołały one ten skutek, że reflektory na no- 
ЛѴО uzyskały wzgłędy лѵ prakiyce astronomicznej. 
Obok wymienionego powyżej reflektora, fotograficz- 
nemi zdjęciami nieba лvyróżniły się jeszcze лѵ ostat­
nich czasach teleskopy zwierciadlane o 150 ctm. otwo­
ru z obserwatoryum na górze Mount Wilson, лѵуко- 
nane przez R i t c h e y ’a,  i z Heidelbergu firmy 
Z e i s s a  o średnicy 72 ctm.

Wielkie reflektory da\vniejsze, jak l o r d a  Ros ­
sego,  L a s s e l l a  i inne, miały zлvierciadła przygoto- 
лѵапе z t. zw. metalu zwierciadlanego, stopu miedzi 
z cynkiem; w noлvszych czasach na propozycyę 
S t e i n h e i l a  i E^ o n c a n l t a  zaczęto użyллmć глѵіег-
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ciadeł szklanych, w których odbijająca powierzchnia 
powleka się cienką warstwą srebra. Najnowsze zwier­
ciadło R i t c h e y’a stanowi wielki krąg szklany o śred­
nicy 250 ctm., ciężaru 4500 kg.; jedna strona szlifo­
wana parabolicznie. Dalsza obróbka polega na osa­
dzeniu na wklęsłej powierzchni cienkiej błonki sre­
bra, która daje się doskonale роіеголѵас i znacznie 
lepiej odbija światło, niż metal.

3. Luneta fotograficzna.

Zastosowanie f o t o g r a f i i  do zdjęć ciał nie­
bieskich stanowi epokę w rozwoju astronomii prak­
tycznej. Sposób postępowania jest tak prosty, że wy­
daje się trudnem do zrozumienia, dłaczego tak póź­
no wprowadzono nową metodę. D a g u e r r e ,  wyna­
lazca fotografii, pierлvszy stoso\vał ją  do zdjęć na 
niebie, lecz, z przyczyny małej лvrażliлvości ówczes­
nych klisz, wyniki były niezachęcające. Dopiero w r. 
1863, po wprowadzeniu metody wilgotnych płytek 
kolodyumowych, udało się D r a p e r o w i z New- 
Yorkn otrzymać pierwsze dobre zdjęcie księżyca przy 
pomocy teleskopu ze zAvierciadlem \vłasnej konstruk- 
cyi o 40 ctm. otworu. Pozatem z oivego czasu лѵу- 
borne fotografie słońca zawdzięczamy francuskim bada­
czom, F o u c a u l t  i F i z e a u ;  dobre zdjęcia księży­
ca, niektórych gromad gwiazd i t. p. wykonali W a r ­
r e n  de  l a  R u e  i R u t h e r f u r d  z New-Yorku.

W a r r e n  de l a Ru e  używał do swoich zdjęć, 
na wzór Drapera, teleskopu zwierciadlanego, R u- 
t h e r f u r d  natomiast przygotował refraktor z soczew­
kami, szlifолѵапеті specyalnie do zdjęć fotograficz-
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nych, i tak posunął swoją robotę, że jego zdjęcia nie­
ba można porównywać ze лvspółczesnemi; ponieważ 
są to fotografie ze względnie odległej epoki, przeto 
dziś posiadają poważną Avartosc naukową.

Pomimo powodzenia, trudności połączone z ów- 
czesnemi metodami fotografoAvania uniemożliwiały 
ogólne wprowadzenie zdjęć nieba. Dopiero ж r. 1871 
M a d d o x  w  Anglii wynalazł dziś używane sposoby 
przygotoAvywania błon suchych. Wskutek tego, we 
względnie krótkim czasie i bez wielkich zachodóлv, 
udało się przygotować zdjęcia wielu nietylko jasnych, 
lecz nawet nader słabych ciał niebieskich.

Zdjęć nieba można dokonywać przy pomocy 
zwykłej kamery fotograficznej, o ile jest umontowa- 
na, na Avzór refraktora, paralaktycznie i połączona 
z mechanizmem zegaroivym, utrzymującym gwiazdę 
nieruchomo, pomimo jej pozornego ruchu dziennego. 
Po піелѵіеіи minutach wystawienia otrzymujemy obra­
zy Aviększej liczby gwiazd, niż ich oko nieuzbrojone 
dostrzec zdoła; przy użyciu wielkich, silnych objek- 
tywów wystarcza na to czas jeszcze krótszy.

Do fotografowania ciał niebieskich astronomo- 
лѵіе używają obecnie odpowiednio przygotowanych 
lunet. Lecz i zwykły refraktor może być do tego co­
in przystosowany; wszelako, aby obraz лvyszedł ostro, 
Avyraźnie, objektyw musi zbierać лѵ ognisku te pro­
mienie przede wszy stkiem, które na uczuloną płytkę 
najsilniej oddziałyAvają, t. j. promienie błękitne i fi- 
joletowe. Można też z korzyścią posiłkoAvać się zwyk­
łym objektywem, a лvięc oszlifowanym dla promieni 
żółtych, byleby pomiędzy kliszą a objektywem był 
umieszczony filtr, absorbujący promienie, niedosta­
tecznie zebrane лѵ ognisku i psujące ogólny zarys
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obrazu, — promienie błękitne i fijoletowe. Tą drogą 
można otrzymać dobre wyniki dla jasnych przedmio­
tów, a więc dla słońca, księżyca; lecz przy zdjęciach 
gAviazd potrzeba na to zbyt długiej ekspozycyi i od­
powiednich błon, nader wrażlhyych na promienie żół­
te; stąd sposób ten jest użytvany dzisiaj лvyłącznie 
przy niektórych specyalnych poszuki\vaniach.

O ile z dotychczasowych wyników wnosić moż­
na, ЛѴ przyszłości większej części obser\vacyi astrono­
micznych astronomowie dokonywać będą na drodze 
f o t o g r a f i c z n e j .  Główna zaleta metody polega 
na tern, że zdjęcie fotograficzne ciała niebieskiego 
lub gwiazdy można лѵ лѵоіпут czasie najspokojniej 
wymierzać i badać, gdy tymczasem bezpośrednia ob- 
serwacya na niebie musiała poprzestaлvać na niewie­
lu godzinach nocnych, i z tego powodu pomiary z lu­
netą zaлvsze wykonyлvane były mniej łub ivięcej go­
rączkowo.

DaAvniejsze obserwacye plam słonecznych były 
dokonywane bezpośrednio przy pomocy lunety; plamy 
liczono, przez pomiary wyznaczano ich miejsca na tar­
czy i t. d.; dziś cała robota w лviększości obserлva- 
toryów polega na jednorazowem codziennem zdjęciu 
słońca, położenie zaś plamy i jej rozmiary лvymierza 
się na kliszach. Poprzednio astronom obraz komety 
starał się przedstawić przy pomocy rysunku. Ponie­
waż są to ciała zazwyczaj słabe, sposób ten był dość 
niepewny, i zazwyczaj dлvaj obserwatorowie różnili 
się między sobą w szczegółach. Dziś kometa bywa 
fotografowana, a następnie bada się negatyw. Tak sa­
mo dzieje się z mgłaлvicami. Przestano je odrysowy- 
wmć, ponieważ fotografia okazuje Avięcej szczegółów, 
niż najlepszy rysunek.
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Największe lunety, zbudowane do сеіолѵ foto­
grafii, znajdują się лѵ obserлvatoryach w Meudon 
i w Potsdainie. Refraktor potsdamski ma, jak już 
tvspomniano, 80 ctm. otworu, a soczewki są tak oszli­
fowane, aby najsilniej działające na kliszę promienie 
błękitne i fijoletoлve zbierały się jak najdokładniej 
w ognisku. Takie narzędzie nie może być użyte do 
obserwacyi bezpośredniej; dla oka ludzkiego wytwa­
rza bowiem obraz zamazany, mglisty, otoczony sze­
rokim żółtym krążkiem. Dodane jest wszelako urzą­
dzenie pomocnicze, tak iż лѵ bieg promieni dowolnie 
tvłączyć można soczewkę dodatkoлvą; лѵ ten sposób 
роргалѵіопа zbieżność promieni optycznych pozлvala 
stosoллmć refraktor do obserлvacyi ocznej.

Pozatem, refraktor z Potsdamu jest lunetą po- 
dлvójną. Luneta fotograficzna jest stale spojona z in­
ną, o 50 ctm. oDvoru, przeznaczoną do bezpośredniej 
obserлvacyi, a także służącą jako łuneta c e ł o w n i- 
ca  podczas zdjęć, dokonyлvanych objektyлvem 80 ctm. 
Najmniejsze, nieuniknione niepraлvidłoлvości лѵ biegu 
mechanizmu zegaroлvego, proлvadzącego lunetę, od­
bijają się nader szkodlmńe na ostrości zdjęć fotogra­
ficznych; jest tedy rzeczą konieczną, aby podczas 
całej spraлvy zdjęcia, która trлva nieraz лѵіеіе godzin, 
obserлvator bezustannie копігоіолѵаі bieg mechanizmu 
zegaroлvego; musi лvięc ріІполѵаЬ, aby fotografoлvane 
ciało niebieskie, na które luneta jest skieroлvana, 
tkлviło bezustannie na skrzyżoлvanych nitkach лѵ polu 
лѵі0гепіа lunety сеіолѵпісу.

Najлviększem przedsieлvzięciem лvspółczesnem 
z dziedziny fotografii nieba jest Ьокопулл^апе obecnie 
лл’■ydaлvnictлvo t. zлv. f o t o g r a f i c z n e g o  a t l a s u  
n i e b a  o ллdelkiej skali. Osiemnaście оЬзегллт1огу0лѵ
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na kuli ziemskiej przyjęło Avspółudział w olbrzymiej 
tej pracy; będzie to podstawa wszelkich przyszłych 
poszukiwań, dotyczących budowy wszechświata. Na 
widoku są dлva główne zadania: popierлvsze, ma być 
wykonana najpełniejsza mapa gwiaździstego nieba, 
zawierająca wszystkie gwiazdy, aż do 14-ej klasy лѵіеі- 
kości; po wtóre, mają być лѵу znaczone dokładne po­
łożenia gtviazd i przygotowany katalog, obejmujący 
wszystkie stałe gwiazdy do U-tej wielkości. Aby za­
pewnić jednolitość pracy, Avszystkie zdjęcia są wy- 

‘konywane lunetami jednakowej wielkości i jednako­
wej konstrukcyi.

4. Spektroskop.

S p e k t r o s k o p e m  nazywamy narzędzie, prze­
znaczone do rozbioru (analizy) światła. Jestto przy­
rząd względnie полѵу, zwłaszcza w porównaniu z lu­
netą; do celów astronomii praktycznej został zasto­
sowany około r. 1864. Aby wyjaśnić sposób stoso­
wania narzędzia, uprzednio musimy nieco zastanowić 
się nad śiviatłem, które otrzymujemy od ciał nie­
bieskich.

Jak wiadomo, słońce przysyła nam ciepło i świat­
ło. Nader proste doświadczenie przekonyAva, że pro­
mienie ciepła rozchodzą się po linii prostej, podob­
nie jak promienie światła; jak również, że mogą prze­
chodzić przez ciała przezroczyste, nie ogrzewając ich; 
tak samo zachowuje się i światło. Jeżeli rozniecimy 
ogień na kominku w zimnym pokoju, uczujemy wnet 
ciepło na twarzy, jakkolwiek otaczające poAvietrze 
pozostaje chłodnem. Nader pouczającem jest doświad­
czenie z socze\vką wyrobioną z lodu: można zebrać
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nią promienie słońca w takiej ilości, że oparzymy 
rękę, a lód pozostanie niestópiony.

Początkoлvo przypuszczano, że ciepło i sAviatlo 
to dwie odrębne dziedziny; dziś лviadoшo, że tak 
nie jest. Każde ciało dostatecznie nagrzane daje 
i ciepło, i światło, co wyrażamy ogólnem mianem 
p r o m i e n i o w a n i a .  Wszelkie promienie, padając 
na jakąkohviek powierzchnię, wzbudzają ciepło, po­
dobnie jak żar ognia лѵ piecu ogrzewa ściany po­
koju. Wszelako nie każde promieniowanie działa na

Długość f a l i

Rys. 17. Kształt i długość fali światła.

nerw лѵггоколѵу tak, by spraлviało wrażenie śлviatła 
i pozwalało dostrzegać ciało.

Stwierdzono, że promieniowanie jest pewnego 
rodzaju drganiem fal e t e r u ,  niezwykle subtelnego 
środka, Avypełniającego przestrzeń Avszechświata do 
najdalszych gwiazd; drgające fale, przynoszące świat­
ło i ciepło, są nader krótkie. Aby dać лѵуobrażenie 
o ich długości, musimy przyjąć za jednostkę m i­
kr on,  drobną miarę, ró\vnającą się Ѵюоо części mi­
limetra. Otóż fale, spra\viające na nasz nerw wzro­
kowy wrażenie światła, mają długość wahającą się 
między 4 a 7 dziesiątemi częściami mikronu, t. j. na 
centymetr przypadnie takich fal od 14000 do 25000. 
Jak trzeba sobie wyobrażać kształt i długość tych 
fal wskazuje rys. 17.
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Promienie słońca, podobnie jak każdego inne­
go ciała ś4viecącego, posiadają właściwość, że składa­
ją  się nie z fał o pewnej okreśłonej długości, lecz 
z mieszaniny fał różnych długości, sprawiającej wra­
żenie białego światła. Musimy zatem na poprzed­
nim rysunku лѵуobrazić sobie nie jeden promień, jak 
podany, łecz całj’' nieskończenie wielki szereg pro­
mieni o rozmaitej długości fali. Promienie przypomi­
nają poniekąd fale oceanu, gdzie, nałożone jedna na 
drugą, bywają fale o parusetmetrowej długości i fa­
le kilkocentymetrowe.

Promień, przebiegając przez pryzmat szklany, 
odchyla się od swej drogi, z a ł a m u j e  s i ę ,  jak 
тблѵіту. PMłe różnej długości różnie się odchyla­
ją, lecz fale jednakowej długości przy użyciu tegoż 
pryzmatu odchylają się zawsze jednako. Tego rodza­
ju  różną łamliwość promieni różnej długości fali łat- 
ЛѴО udowodnić, jeżeli wiązkę promieni, ograniczoną 
wązką szczeliną, przepuścimy przez pryzmat szkla­
ny. Wiemy, iż taka wiązka białego światła po przej­
ściu przez pryzmat rozszczepi się i przedstaAvi w po­
staci barwnej smugi; najmniej załamane będą pro­
mienie czerwone, najwięcej — fijoletowe. Pomiędzy 
czerwienią i fijoletem znajdują się kolejno inne bar­
wy: żółta, zielona i niebieska. Barwna smuga nazy- 
лѵа się ЛѴ i d m e m, albo s p e к t r e m.

Barwa światła w danej części Avidma zależy 
Avyłącznie od długości fali. Jeżeli długość fali pro­
mienia śAAuatła jest AAuększa, niż ^4  niikronu, oko 
nie dostrzega promieniowania, otrzymujemy zaś je­
dynie Avrażenie ciepła. Od poAvyższej długości fali 
praAAue do ^5  mikronu dostrzegamy ŚAviatło czerAvo- 
ne; kiedy fala jest jeszcze nieco krótsza — mamy
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szkarłat, następnie idzie barwa żółta, ziełona i t. d. 
Jeżełi fała jest krótsza niż 2/5 mikronu, лѵггок łudz- 
ki znowu jej nie dostrzega. Lecz właśnie to słabe 
światło fijołetotve siłnie działa na płytę fotograficz­
ną, siłniej, niż żółta część widma, najjaskraлvsza dła 
naszego oka; im dałej posuwamy się w stronę czer- 
AYoną, tern mniejszą jest wrażłiwość fotograficzna 
widma.

Każde ciało promieniuje; łecz przy ztyykłej tem­
peraturze długości fał są zbyt tviełkie, aby oko mog­
ło je odczuć. A лvięc dopókąd nie nagrzejemy ciała 
do czerwoności, dotąd nie daje nam ono fal dość 
krótkich, aby лѵулѵагіу wrażenie świetlne. W miarę 
nagrzetvania, ciało лvysyła coraz więcej fał długich, 
łecz rótvnocześnie i fale nieco krótsze; калѵаіек nap. 
żelaza rozpala się najpierw do czerwoności, następ­
nie przez barwę żółtą do białości.

Ponieważ różne ciała, promieniując, dają świat­
ło różnych długości fali, więc mamy możność sta- 
лѵіапіа wniosków co do składu rozżarzonego ciała 
według ŚAYiatła, które \vysyła.

Jeżeli jestto ciało s t a ł e  łub p ł y n n e ,  0лѵіа1- 
ło jego zawiera fale o najróżniejszej długości, i o niem 
niewiele można powiedzieć, gdyż \vidmo jest smugą 
różnobarwną, inaczej Avidmem c i ą g i e m .  Jeżełi 
ciało лvysyłające promienie jest w stanie gazoAvym, 
wysyła ono promienie tylko peлvnej określonej dłu­
gości, zależnie od лvłaściлvości gazu. Wtedy Avidmo 
jest n i e c i ą g ł e ,  p r z e r y A v a n e  i zawiera poje­
dyncze linie barwne na tle ciemnem.

Należy wszelako rozżarzyć gaz, aby wysyłał 
promienie; najłatwiej tego dokonać, zamykając gaz 
w rurce po uprzedniem лvypompowaniu z niej po-
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Avietrza, a następnie przepuszczając przez nią iskrę 
elektryczną. Światło to, rozszczepione przez pryzmat, 
daje Avidmo złożone z jednego Inb AAńelu jasnych 
prążków, zajmujących pewne, ściśle określone miej­
sca w Avidmie, zależnie od AvłaściAvości gazu. Ma­
my Av ten sposób nader charakterystyczne AAńdmo 
liniowe AAmdoru (rys. 18), inne znów tlenu i Avogóle 
Avidma gazóAv, jakie tylko znamy. Lecz i ciało stałe.

cserivoua
Linie

btekitna fijoletoive

Rys. 18. AVidmo liniowe i absorbcyjne лvodoru.

jak nap. metale, mogą być badane za pomocą Avidma, 
o ile iskra elektryczna rozżarzy je o tyle, że część 
metalu ulotni się i ŚAviecić będzie ay postaci gazu. 
W ten sposób otrzymać możemy AAńdmo żelaza, mie­
dzi i t. d.; dośAYiadczony obserAvator po charaktery­
stycznym układzie linii natychmiast rozpozna AAńd- 
mo żelaza, miedzi i t. d.
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A n a l i z a  лv i dmoлva c i a ł  n i e b i e s k i c h .

W wyżej podany sposób można zbadać wszyst­
kie składowe części skorupy ziemskiej i utrwalić ich 
Avidma; trudniej zadanie przedstawia się av stosunku 
do gwiazd. Jak піеЬалѵет przekonamy się, są to 
rozżarzone ciała stałe łub płynne, otoczone chłodniej­
szą atmosferą. Rozbiór ich Avidm oparty jest na od­
miennej zasadzie, którą tu musimy Avyłożyć:

J e ż e l i  ś w i a t ł o  r o z ż a r z o n e g o  c i a ł a  
p r z e c h o d z i  p r z e z  g a z  z i m n i e j s z y ,  n i ż  
d a n e  c i a ł o ,  g a z  óav z a b i e r a  i p o c h ł a n i a  
z d a n e g o  ŚAv i a t ł a  A v s z y s t k i e  t e  p r o m i e ­
ni e ,  j a k i e  s a m  A v y d z i e l a ,  b ę d ą c  av s t a ­
n i e  r o z ż a r z o n y m .  ЛѴ rezultacie, av danym przy­
padku, otrzymujemy ciągłe Avidmo owego rozżarzo­
nego ciała stałego, poprzeryAvane pewnemi liniami 
ciemnemi; te ciemne Unie, ze sAvej strony, zależą od 
pierAviastkóAv gazu, przez który przeszło śAAuatło.

Dła przykładu podamy następujące dośAviadcze- 
nie. NajpierAv przeproAvadźmy przez pryzmat ŚAviat- 
ło lampy lukoAvej, umieszczonej av pobliżu; dostrze­
gamy natychmiast Avidmo ciągłe, od czerwieni do 
fijołetu. Dorzućmy teraz między Avęgiełki lampy odro­
binę soli kuchennej (chlorku sodu), a av tej chAvili 
wystąpi Av Avidmie linia żółta, charakterystyczna 
dla pierAviastku sodu. Jeżeli av dalszym ciągu av ja- 
kikolAviekbądź sposób AvproAvadzimy pary sodu przed 
lampę łukoAvą, aâ Avidmie ciągiem Avystąpi linia ciem­
na dokładnie av tern samem miejscu, aâ którera po­
przednio AÂ ystępoAvała linia żółta sodu. A Avięc sód 
pochłonął z poprzedniego AAudma ciągłego promienie

Ш Ри$У Ш£TÓW Nr. 2 :
^ AfODUNłb
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pewnej długości fali, i właśnie te, które sam tvydaje 
w stanie rozżarzenia.

AVszystko, co powiedzieliśmy o pierwiastku che­
micznym sodzie, stosuje się bez zmiany do każdego in­
nego pierwiastka. Jeżeli więc oddalone świecące cia­
ło niebieskie jest otoczone atmosferą gazoAvą, części 
składoлve tej atmosfery dają się wykryć w postaci 
promieni pochłoniętych, t. j. linii absorbcyjnych, znaj­
dujących się ЛѴ ciągiem Avidmie ciała niebieskiego.

W myśl potryższego mówimy, że s p e k t r o ­
s k o p  jest narzędziem przeznaczonem do otrzymywa­
nia wi dma ,  czyli s p e k t r u  pienviastków ziemskich 
i niebieskich; w obserлvowanem widmie badamy i wy­
mierzamy położenie występujących linii ciemnych 
lub jasnych.

W zwykłej postaci narzędzie składa się z wąz- 
kiej szczeliny i jednego lub kilku pryzmatów. Szcze­
lina narzędzia bezpośrednio lub, lepiej jeszcze, za 
pośrednictwem lunety kieruje się na ciało niebies­
kie; otrzymana smuga barwna obserwuje się przez 
okular, rozmieszczenie zaś linii w лvidmie mierzy się 
według przezroczystej skali, tak umieszczonej, aby 
współcześnie była dostrzegalna лѵ polu tvidzenia na­
rzędzia.

Rozwój analizy Avidmowej jest zdobyczą najnoлv- 
szych czasóAv; początki \vszelako, jak zresztą i in ­
nych nauk, datują się od paru stuleci. Ciemne linie 
ЛѴ widmie słońca znane już były N e л v t o n o w i .  
Później, w pierwszej ćwierci ubiegłego лѵіеки, linie 
widma badał W o l l a s t o n ,  a następnie nader do­
kładnie wyznaczył je h ^ r a u n h o f e r  z Monachium; 
stąd linie te otrzymały miano l i n i i  F r a u n h o f e- 
r a. Oprócz tego Fraunhofer pierwszy przygotował do-
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kładiiy rysunek i v i d m a  s ł o n e c z n e g o ,  w któ-
rem ważniejsze; charakterystyczne linie ciemne otrzy-

mały dotąd używane ozna-
czenia: A, B, C, D, E, F, G, H,
К (rys. 19).

0
S Już ЛѴ połowie 19-go stule-

cia zrozumiano, że linie pocho-
dzą prawdopodobnie z ab-
sorbcyi gazów, znajdujących
się między spektroskopem

O 0 a źródłem sAviatla; wszelako
Ф .гН лѵіаёсілѵа teorya analizy wid-

a moлvej ugruntowała się do-
ЙCS3 piero na podstawie odkryć
00 K i r c h h o f a  i B u n s e n  a
0 z Heidelberga лѵ latach 1857

u. 3 o do 1863-go.
^ a Badanie ciał niebieskich

% przez spektroskop ma obecnie
« b* na widoku d\va cele: jednym
K® ^ jest badanie Avlasciwosci che-
’S ^ micznych, drugim — badanie

ruchu ciał niebieskich, bieg-
N« 0 nących w kierunku ku nam

 ̂ 'S lub od nas. Możność przepro-
tą ^ лvadzenia tego rodzaju badań
Ь ruchów ciał we wszechsAviecie
S sЧ 1 należy do najwspanialszych

zdobyczy noлvoczesnej astro-
< eä nomii. Jeżeli gwiazda zbliża

eCQ się do nas, długość fali każ-
dego biegnącego ku nam promienia gwiazdy Avskutek
biegu owego nieco się skraca; jeżeli gwiazda oddala się
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od nas, długość fali nieco się powiększa. ЛѴ podob­
nych przypadkach linie w widmie nie są niezmien­
ne, lecz przesuwają się ku brzegowi czerwonemu, 
lub ku brzegowi fijoletowemu. W ten sposób z za­
obserwowanych i \vymierzonych przesunięć można 
wykryć, czy gwiazda zbliża się, czy też oddala.

W ostatnich czasach badania spektroskopowe 
są dokonywane prawie wyłącznie przy pomocy foto­
grafii. I tu, jak w wielu innych przypadkach, oka­
zało się, że użyte w tym celu wrażliwe klisze mogą 
utrwalić wpływy światła tak dalece słabe, że oko 
ludzkie przy lunecie jest na nie nieAvrażlhve. Wid­
ma na fotografii mają tę zaletę, że astronom znaj­
duje na nich nie tylko linie, które widzi przez spek­
troskop bezpośrednio, lecz róAvnież wiele innych nie­
widzialnych, położonych poza stroną fijoletoлvą лvid- 
ma. Rozmieszczenie tych linii bada się i wymierza, 
aby następnie móc wyciągnąć odpowiednie wnioski.

5. Inne narzędzia astronom iczne.

Ogół przypuszcza, że głóAvne zajęcie astrono­
ma polega na przyglądaniu się przez lunetę ciałom 
niebieskim. Luneta jest wpra\vdzie głównem narzę­
dziem astronomicznem; samo jednak r o z p a t r y i v a -  
n i e  przy jej pomocy ciał niebieskich біаполѵі nie- 
лvielką część zajęć astronoma; jego głównem zada­
niem, któremu najwięcej czasu poświęca, są Avszel- 
kiego rodzaju p o m i a r y ,  których лѵукопапіе луу- 
maga rozmaitych narzędzi pomocniczych.

Pomijamy tutaj przyrządy specyalne, przezna­
czone np. do określania wielkości i kształtu planet,
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do wyznaczania blasku gAviazd i t. d., lecz musimy 
zatrzymać się przy dлvucll narzędziach, z których 
jedno służy Avprost do wyznaczania na niebie miejsca 
gwiazdy, t. j. jej Av z n o s z e n i a  p r o s t e g o  i z bo ­
c z e n i a .  Należy jeszcze dodać, że wyznaczenie tych 
d\vuch s p ó ł r z ę d n y c h  jest nieodzowne nietylko 
лvyłącznie лѵ astronomii, lecz i w praktyce. Układa­
nie kalendarzy, Avyznaczanie czasu, szerokości i dłu­
gości geograficznych miejsc na powierzchni ziemi, 
aby następnie móc лѵукге0іа0 mapy całej kuli ziem­
skiej lub jej poszczególnych części, wszystkie te 
prace są oparte na dokładnem oznaczaniu miejsc 
gwiazd na sklepieniu nieba Avedlug ich лvznoszeń 
prostych i zboczeń. W jednym z poprzednich roz- 
działóAY przytoczyliśmy, лѵ jaki sposób лѵутіепіопе 
spółrzędne na niebie лviążą się z szerokością i dłu­
gością miejsc ziemskich. Mając na uwadze ów zwią­
zek, obser\vator może лѵ każdej склѵііі релѵпуті spo­
sobami, лѵ które zagłębiać się nie będziemy, oznaczyć 
czas obserлvacyi i punkt na ziemi, gdy ma pomiar 
лvysokości peлvnej gлviazdy, o znanem лvznoszeniu 
prostem i zboczeniu. Jeżeli mamy przy tern możność 
рог0ллтапіа czasu miejscoлvego z czasem лvedług 
Greemvich, znaleziona różnica daje лѵргоеі długość 
geograficzną punktu. Już ten jeden лvzgląd jasno 
лvskazuje, jak dalece лvażną jest znajomość лvznoszen 
prostych i zboczeń gлviazd лѵе лvszystkich praktycz­
nych zastosowaniach astronomii.

Ko ł o  p o ł u d n i k o л v e  i z e g a r .

ОМлѵпет narzędziem, przeznaczonem do лл"у- 
znaczania położenia ciał niebieskich, jest na r zę-

Newcomb, Astronomia. 6
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d z i e  p o ł u d n i k o w e ,  czyli k o ł o  p o ł u d n i k o w e .  
Tworzy je luneta, przytwierdzona pod kątem pro­
stym do osi skierowanej jak najdokładniej ze wscho­
du na zachód. W ten sposób linia widzenia lunety 
może poruszać się tvyłącznie лѵ płaszczyźnie połu­
dnika. Jeżeli Unia widzenia początkowo była skiero-

Rys. 20. Koło роіпсіпіколѵе.

wana \vprost na południe, można ją  następnie skie­
rować tak, aby przeszła przez zenit, potem przez 
biegun, aż do punktu północnego poziomu. Przesu­
nąć linii widzenia lunety ani na tyschód, ani na za­
chód nie można. Wydawałoby się zatem, że podob­
nie ograniczone pole widzenia musi silnie zwężać 
zakres stosowalności narzędzia; otóż лѵіаёпіе na tern 
ograniczeniu ruchów polega cała zaleta narzędzia.
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PrzedeAvszystkiem doniosłość koła południkowe­
go polega na tem, że przy jego pomocy oznaczamy 
wznoszenia proste gAviazd, posiłkując się jedynie 
czasem gwiazdoAvym. W  rozdziałach poprzednich już 
AYspominaliśmy o tego rodzaju czasie, którego jed­
nostki, godziny, minuty i sekundy, są nieco krótsze 
od jednostek naszego zлvykłego czasu słonecznego; 
mianowicie, czas gwiazdowy dzień w dzień śpieszy 
się o 4 minuty w porównaniu z czasem zwykłym, 
co przez miesiąc daje 2 godziny przyśpieszenia. Czas 
gwiazdowy w chwili, w której gwiazda znajduje się 
w południku, jest wznoszeniem prostem gwiazdy. 
A więc, określamy \vznoszenie proste nader łatwo: 
regulujemy zegar gwiazdowy tak, aby dokładnie ten 
czas AYskazywał; kierujemy lunetę południkową na 
gwiazdę, kiedy ta лѵchodzi w południk, i notujemy 
dokładnie chwilę, kiedy gwiazda jest w południku. 
Miejsce południka лѵ polu \vidzenia lunety jest za­
znaczone nader cienką nitką pajęczą, naciągniętą 
ЛѴ ognisku; склѵііа, w której gwiazda ukaże się na 
tej nici, jest chAviłą przejścia gwiazdy przez połu­
dnik. Czas, odpowiadający tej chwili na zegarze, jest 
wznoszeniem prostem gwiazdy.

Aby Avyznaczyc naszem narzędziem zboczenie 
gллdazdy, musimy лvziąć do pomocy koło z podziałką 
na 360 stopni. Koło takie, лѵугоЬіопе z mosiądzu lub 
stali, jest ściśle spojone z osią lunety południkowej. 
Każdy stopień podziałki jest jeszcze podzielony na 
części mniejsze, tak, aby można było bezpośrednio 
odczytać 2 lub 1  minutę luku. Oprócz tego, po jed­
nej, lub po obu stronach kamiennego słupa, na któ­
rym spoczywa narzędzie, są umieszczone mikroskopy, 
przy których pomocy na kole można dokładnie od-
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czytać na podziałce sekundy łnkii. Przy obracaniu 
narzędzia, podziałki kolejno podchodzą pod mikro­
skopy; otóż zboczenie gwiazdy będzie лvidocznem,. 
jeżeli tvprowadzimy ją  podczas przejścia w środek 
pola widzenia lunety i przy pomocy тікгоекоролѵ 
odczytamy kreskę na podziałce koła, odpowiadającą 
miejscu gwiazdy na niebie.

Gdyby zegar gwiazdoiyy można było regulo\vać 
bezwzględnie dokładnie, gdyby, dalej, koło południ­
kowe obracało się dokładnie w płaszczyźnie południ­
ka, Avyznaczenie wznoszenia prostego i zboczenia 
ЛѴ sposób powyżej przytoczony byłoby zadaniem na­
der prostem. Niestety, tak nie jest. Niema zegara 
astronomicznego o tyle dokładnego, aby tygodniami 
i miesiącami szedł, dając czas istotny, nie różniący 
się o dziesiątą lub setną część sekundy. Niepodobna 
rótvnież otrzymać takiego kierunku od wschodu na 
zachód osi narzędzia południkowego, aby linia wi­
dzenia nie zbaczała od płaszczyzny południka ani 
na ргалѵо, ani na Іелѵо. Astronom musi лvięc pod­
czas każdej obserwacyi oznaczyć i brać pod uwagę 
drobne błędy лѵ biegu zegara i podobneż błędy 
w położeniu narzędzia, co jest rzeczą niezbyt trudną, 
wymagającą jednakowoż dalszych obserwacyi i obli­
czeń. Wreszcie, gdy uwzględnimy tvszelkie możliwe 
błędy narzędzia, gdy лѵуkonamy obserлvacyę z całą 
starannością, jeszcze pojedyncze oznaczenia będą za­
wierały pewne niedokładności, z któremi rótvnież li­
czyć się należy. Takie błędy do peлvnego stopnia 
dają się wyrugować przez л ѵ і е і о к г о і п е  obser- 
wacye każdej giviazdy. Wobec mnóstwa gwiazd, trze­
ba się zadowolić trzema, czterema obserwacyami; jaś­
niejsze Avszelako gwiazdy lub z jakichkolwiek przy-
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€zyn więcej interesujące obserwo5vano w południku 
setki razy.

Dokładność, z jaką obserAvator może zamvażyć 
chwiłę przejścia gwiazdy przez nitkę narzędzia, jest 
zdumiewająca. Obser5vacya dokonywa się w ten spo­
sób, że astronom słucha i liczy uderzenia Avahadla 
zegara w  chwili, kiedy gwiazda w południku prze­
chodzi przez nić umieszczoną pionowo w polu лѵі- 
dzenia lunety. Główne zadanie polega na tern, aby 
zauważyć i zapamiętać położenie giviazdy przy ostat- 
niem uderzeniu wahadła przed nicią i miejsce gwiaz­
dy przy następnem uderzeniu za nicią. Porównywa- 
jąc ЛѴ myśli odległość gwiazdy przed nicią i po 
przejściu nici, ocenia się dziesiąte części sekundy, 
kiedy gwiazda była na danej nici, i chwilę tę notu­
je się jako czas przejścia przez południk. Jestto tak 
zwana obserwacya m e t o d ą  l Yz r oku  i s ł u c h u .

Powyższą metodę лѵ лѵіеіи obserwatoryach za­
stąpiono no5vą, przy pomocy elektrycznego przyrządu 
samopiszącego, zwanego c h r o n o g r a f e m .  Przy­
rząd ten przypomina aparat telegraficzny i zazwyczaj 
składa się z rolki z taśmą papiero5vą, ponad którą 
umieszczone są sztyfciki zapisujące. Kiedy przy­
rząd jest ЛѴ ruchu, papier ролѵоіі się rozwija, sztyf­
ciki zaś kreślą linię prostą. Jeden sztyft jest połą­
czony drutem telegraficznym z wahadłem zegara, 
drugi zaś z klawiszem, który obserwator trzyma w rę­
ce. Każde uderzenie zegara i każde naciśnięcie kła- 
5visza zamyka prąd, i sztyfcik przerywa linię na pa­
pierze. Skoro obserwator dostrzega, że gwiazda лѵ po­
lu лvidzenia narzędzia południko\vego przecina nić, 
naciska kla\visz; znak zrobiony na taśmie papieroлvej, 
po рог0лѵпапіи ze znakami, które co sekunda kreśli
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sztyft drugi, Avskazuje moment, kiedy gwiazda była 
w południku.

Używane podczas obserwacyi zegary muszą być 
jak najdokładniej zbudotvane i wyregułowane, a chód 
ich w ciągu tygodni może się różnić tylko o drobną 
część sekundy. W zwykłych zegarach ściennych sa­
ma zmiana temperatury z dnia na noc powoduje 
zmianę chodu o wiele sekund. Przedewszystkiem 
więc ЛѴ zegarach astronomicznych musi być usunięty 
wpływ zmian temperatury, czyli, jak się mówi, tem­
peratura musi s ię  k o m p e n s o i v a ć .  Dochodzi się 
do tego przez wyrób wahadła zegara z różnych, tak 
dobranych materyałów, aby różna ich pod wpływem 
zmian temperatury rozszerzalność rvzajemnie się zno­
siła. Najczęściej podobne w a h a d ł o  k o m p e n s a ­
c y j n e  składa się z pręta stalowego z umieszczonem 
na końcu naczyńkiem szkłanem łub stalotvem, na- 
pełnionem rtęcią. Naczyńko to zastępuje zarazem t. 
zw. tarczę zwykłego wahadła. Jeżeli temperatura 
wzrasta, rozszerzanie się rtęci w górę znosi rozsze­
rzanie się stali ku dołowi, i bieg zegara nie ulega 
zmianie.

Ustawiona paralaktycznie luneta i koło południ- 
колѵе są naj główni ej szemi narzędziami każdego ob- 
serwatoryum. Do celów specyalnych służy лѵіеіе in­
nych narzędzi, mniej łub więcej często używanych; 
Avszelako interesują one wyłącznie specyałistów.
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SŁOŃCE, ZIEMIA I KSIĘŻYC.

1. Rzut oka na układ słoneczny.

Jak na początku zauważyliśmy, niewielka ro­
dzina ciał niebieskich, z których jedno jest naszem 
siedliskiem, tworzy peлvnego rodzaju oddzielną or- 
ganizacyę. W porównaniu z ogromem Avszechświata 
jestto drobna kolonia, dla nas Avszelako najważniej­
sza. Przedewszystkiem musimy rzucić okiem na Avłaś- 
ciwości całej grupy, następnie dopiero zajmiemy się 
opisem części skladoAvych.

СІ0лѵпет ciałem układu jest S ł o ń c e ,  olbrzy­
mia, błyszcząca gwiazda centralna. Obdziela ona swem 
ciepłem i światłem wszystkich członków rodziny, 
utrzymując w skupieniu cały układ siłą лvłasnego 
przyciągania.

Drugie miejsce zajmują p l a n e t y ,  krążące do­
koła słońca po drogach praAvidlowych; w ich liczbie 
znajduje się nasza Z i e m i a .  Słoлvo „planeta“ ozna­
cza gwiazdę w ę d r o w n ą lub b ł ą d z ą c ą ,  gdyż, 
istotnie, ciała te nie zachowują niezmiennie położe­
nia wśród gAviazd stałych, lecz zdają się między nie­
mi błąkać bezładnie.

Planety można podzielić na dwie zasadniczo 
różne klasy, na planety w i e l k i e  i m a ł e .  Wieł-
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kich jest osiem, mianowicie: M e r k u r y ,  W e n u s ,  
Z i e mi a ,  Mar s ,  J o лѵisz,  S a t u r n ,  U r a n  i Ne p ­
t un ,  uszeregowane Avediug wzrastającej odległości od 
słońca; stanowią one najważniejszą część układu. Naj­
bliżej leży Merkury, oddalony od słońca o 58 milio­
nów kilometroAv; najdalej Neptun w odległości 4500 
milionów, a więc 78 razy dalej od słońca, niż Mer­
kury. Okresy obiegóiY planet dokoła gлviazdy cen­
tralnej jeszcze więcej różnią się między sobą: Mer­
kury obiega słońce w ciągu 88 dni, gdy Neptun od- 
Ьулѵа swą drogę w ciągu 164 lat; połowy zatem jesz­
cze nie przebiegł od czasu, kiedy został odkryty 
w r. 1846.

Uszeregowane według odległości od słońca, wiel­
kie planety dzielą się na dwie gromady, po 4 ciała 
w każdej, z szeroką przerwą pośrodku. Grupa лте- 
wnętrzna zawiera znacznie mniejsze płanety, niż ze­
wnętrzna; cztery wewnętrzne planety razem złączone 
stanowią zaledwie siódmą część najmniejszej plane­
ty z grupy drugiej.

W przerwie między grupami, t. j. między Mar­
sem a Jowiszem, krążą bardzo małe planety, zwykle 
zwane p l a n e t o i d a m i  lub a s t e r o i d a m i .  Jak 
nazwa ЛѴskazuje, są to ciała istotnie drobne w po­
równaniu z wiełkiemi planetami; zajmują szeroki pas 
przestrzeni 3 do 4 razy odleglejszy od słońca, niż 
ziemia. Liczba planetoid, w porównaniu z liczbą wiel­
kich planet, jest bardzo duża; dziś znamy ich prze­
szło 700, lecz лvciąż odkrywane są nowe, tak iż ogól­
nej liczby przeлvidzieć niepodobna.

Do trzeciej grupy ciał niebieskich układu sło­
necznego należą t o w a r z y s z e ,  czyli k s i ę ż y c e .  
Niektóre planety mają po jednym lub po kilka księ-
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гусолѵ, towarzyszących im лѵ obiegu dokoła słońca. 
Obie najwięcej naлyeлvnątrz położone planety, Mer­
kury i Wenus, o iłe dotychczas Aviadomo, nie mają 
księżycóty; przy innych planetach liczba księżyców 
waha się pomiędzy jednym (nasz księżyc) a dziesię­
cioma, jak przy Saturnie. Z \vyjątkiem więc Merku­
rego i AVenus, każda wielka planeta Uvorzy osobny 
układ, przypominający w zarysie układ słoneczny. 
Mamy zatem; układ Marsa, złożony z лvłaściлvej pla­
nety i dAvuch księżyców, układ Jowisza z ośmioma 
księżycami, układ Saturna z jego pierścieniem i dzie­
sięcioma księżycami.

Czwartą grupę ciał układu słonecznego stano­
wią k o m e t y .  Krążą one dokoła słońca po nader 
wydłużonych drogach; dają się dostrzegać jedynie 
ЛѴ pobliżu słońca, do którego лYracają w Aviększości 
przypadków po setkach, a nawet tysiącach łat. Wsze­
lako w релѵпуск, niesprzyjających warunkach, na- 
лѵеі i wtedy, t. j. podczas po\Yrotu do słońca, mogą 
być niedostrzegalne.

Oprócz лѵутіепіопусЬ ciał niebieskich nasz układ 
planetarny zawiera nieskończenie Avielką liczbę drob­
nych ciałek kosmicznych, t. zлv. m e t e o r ó w ;  ciał­
ka te krążą ró\vnież po drogach prawidłoлvych do­
koła słońca i są, ргалѵпоропоЬпіе, лѵ zлviązku z ko­
metami . Meteory przebiegają przestrzeń zazwyczaj 
niewidzialnie, i tylko лѵ razie pogrążenia się лѵ na­
szej atmosferze stają się błyszczącymi; лѵіеЬу dostrze­
gamy t. глѵ. g л v i a z d y  s p a d a j ą c e ,  zapalające 
się i gasnące.

Dołączona tabliczka галѵіега ogólne zestaлvienie 
лѵіеІкісЬ planet naszego układu, ich odległości od 
słońca, czas obiegu i masy.
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Planety
Średnia odleg­
łość od słońca 
w milion, kiłm.

Czas obiegu
Masa. 

Masa zie­
mi =  1.

$ Merkury . 58 88 dni 0.05
9  Wenus . . 108 225 „ 0.81
5 Ziemia . . 149 865 „ 1.00
d' Mars. . . 228 1 rok 322 „ 0.11
21- Jowisz . . 778 1 11 lat 815 „ 315

Saturn . . 1426 i 29 „ 167 „ 94
5 Uran. . . 2869 1 84 „ 8 „ 14
ЦГ Neptun . . 4496 164 „ 280 „ 17

2. Słońce.

Ognisko układu planetarnego глѵгаса naszą uwa­
gę, oczyAYiście, przedewszystkiein. Obserwacya okiem 
nieuzbrojonem przekonywa nas, że słońce jest świe­
cącą kulą; następnie zaś rodzi się pytanie, jak лѵіеі- 
ką jest олѵа kuła i w  jakiej od nas błyszczy odległo­
ści. Wiadomo, że pozorna wielkość i odległość ciała 
są w релѵпут wzajemnym stosunku. Ponieważ umie­
my zmierzyć kąt, pod którym dostrzegamy średnicę 
słońca, Avięc, mając skądinąd podaną odległość słoń­
ca, możemy obliczyć jego istotną średnicę, i odwrot­
nie. Otóż, zadowalając się pewnem przybliżeniem, po­
wiemy, że pozorna średnica słońca, albo kąt, pod któ­
rym ją  dostrzegamy, równa się 32 minutom, co według 
prostych reguł trygonometryi znaczy, że odległość 
słońca jest 107.5 razy większa, niż istotna jego śred­
nica. Dość więc daną odległość słońca podzielić przez 
107.5, aby otrzymać jego średnicę.

Różne metody, służące do wyznaczania odległo­
ści słońca, będą wyjaśnione лѵ dalszych rozdziałach;
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tutaj podamy tylko ostateczny wynik poszukiwań. Od­
ległość słońca wynosi blizko 150 milionów kilometrów; 
dzieląc przez 107.5, znajdziemy przybliżenie 1390000 
kim.; jestto istotna średnica słońca równa 1 1 0  średni­
com ziemi. Dalej obliczamy objętość słońca, t. j. prze­
strzeń, którą zajmuje; otrzymamy 110 X  HO X  HO, t. j. 
w  liczbach zaokrąglonych objętość 1300000 razy лvięk- 
szą, niż objętość ziemi.

Jako źródło światła i ciepła słońce ma dła nas 
największe znaczenie. Gdyby słońce zgasło, ziemię 
pokryłaby nietylko \vieczna noc, lecz лѵкг0ісе objął­
by ją лvieczny chłód. Wiemy, że podczas jasnej no­
cy poAvierzchnia ziemi oddaje ciepło słoneczne, otrzy­
mane podczas dnia, przez co staje się co raz zimniej­
szą. Gdyby лvięc ziemia dzień лѵ dzień nie otrzymy­
wała nowego dopływu ciepła od słońca, chłód po­
tęgowałby się usta\vicznie; wkrótce przewyższyłby 
zimno panujące na biegunach, aż лѵ końcu Avszelkie 
życie na naszej płanecie musiałoby лyygasnąć.

Widzialna poлvierzchnia słońca zлvie się f o t  o- 
s f e r ą .  Oglądana okiem nieuzbrojonem, w^ydaje się 
gładką i jednolitą, lecz przez lunetę dostrzegamy 
z i a r n i s t ą  b u d o л v ę  p o w i e r z c h n i ,  trafnie 
porównyAvaną z ponrierzchnią ryżu rozgotoлvanego na 

'rzadko (rys. 2 2 ). Taką budoAvę fotosfery poAYodują 
drobne, mniejsze lub większe, przeważnie bezkształt­
ne ziarenka, rozsiane po całej poлvierzchni; лvidzieć 
się dają wyłącznie w лvyjątkowo dogodnych лѵапш- 
kach obserwacyjnych.

Przy badaniach рог0лѵпалѵсгусЬ jasności oddziel­
nych części fotosfery znajdujemy, że środek tarczy 
słońca jest jaśniejszy, niż jego brzeg (rys. 2 1 ). ^^лѵеі 
bez pomocy lunety różnicę tę można zaшлmżyć, obser-
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wiijąc słońce przez przyćmione szkło lub podczas za­
chodu poprzez warshve oparów ponad widnokręgiem. 
Jasność tarczy słonecznej słabnie dość nagłe лу pobliżu

Rys. 21. Słońce 27/1 1909 o godz. 11. Obserwatoryum 
astronomiczne w Cartuja.,

brzegów, tak iż kraniec brzegu ma zaledwie połowę 
jasności środka tarczy.

AVnosimy stąd, że słońce jest otoczone atmo­
sferą, pochłaniającą światło. W rzeczy samej, ponie-
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waż słońce jest kulą, Avięc promienie z części środ­
kowej tarczy dochodzą do nas ріополѵо, z brzegów 
zaś pochyło. Im skośniej wybiegają promienie, tern 
grubszą лvarstлvę atmosfery mają do przejścia, a przez 
to wzrastać musi stopień pochłaniania.

R u c h  о Ь г о І о л ѵ у  s ł o ń c a .

Codzienna obserwacya Avskazuje, źe słońce, po­
dobnie jak planety, Aviruje dokoła s t a ł e j  osi,  prze- 
proAvadzonej przez jego środek. Сгулѵату tutaj po­
dobnych określeń, jak dla naszej ziemi, mianowicie: 
punkty, w których oś przecina poAvierzchnie słońca, 
nazyлvamy b i e g u n a m i ,  koło zaś лѵіеікіе, przepro­
wadzone ЛѴ jednakoAvej odległości od obu biegunów, 
r ó w n i k i e m  słońca. Саіколѵііу obrót słońca dokoła 
osi dokonywa się лѵ ciągu, mniej więcej, 26 dni. Na 
pierwszy rzut oka okres ten wydać się może zbyt 
długim; wszelako, gdy przypomnimy, że obwód słoń­
ca 110 razy przenosi obivód ziemi, łatwo zrozumie­
my, że szybkość obrotowa słońca jest 4 razy Avięk- 
szą, niż szybkość obrotoAva ziemi; punkt na rÓAvhiku 
słonecznym przebiega av ciągu 1 sekundy praAAue 2 
kilometry.

ЛѴ poróAvnaniu z ruchem AviroAvym ziemi ten 
bieg słoneczny Avyróżnia się peAvną zadziAviającą AAdaś- 
ciAYOścią; jest on mianoAvicie szybszy pod róAvnikiem, 
niż AA" punktach położonych na północ lub południe, 
czas Avięc obrotu AÂ zrasta aa" kierunku ku biegunom. 
Gdyby słońce było ciałem stałem, jak ziemia, AA"szyst- 
kie cząstki jego poAvierzchni musiałyby posiadać ten 
sam czas obiegu; skoro tak nie jest, Avnosimy, że po- 
Avierzchnia słońca jest p ł y n n ą  lub g a z o aâ ą.
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Równik słoneczny jest pochylony do płaszczyzny 
drogi ziemskiej pod kątem, wynoszącym 7 stopni, 
i przytem tak skierowany, że лѵ marcu biegun pół­
nocny słońca jest od nas na 7 stopni odchylony, we 
Avrzesniu biegun południoлvy.■

P l a m y  s ł o n e c z n e .

Rozpatrując mvaznie słońce przy pomocy lune­
ty, dostrzegamy zazлvyczaj na jego poлvierzchni jedną 
lub kilka ciemnych p l a m  (Rys. 21 i 22), Ruch ob­
rotowy słońca unosi олѵе plamy, a obserwacya ich 
ruchu daje najlatAviejszy sposób wyznaczania czasu 
obrotu słońca. Jeżeli plama znajduje się dokładnie na

Rys. 22. Zdjęcie fotograficzne Avielkiej grupy plam.

Środku tarczy słońca, to po 6 dniach dosięga zachod­
niego (praAvego) brzegu i staje się niewidzialną. Po 
dwuch tygodniach pojawia się рополѵпіе na brzegu
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5Vschodnim, o ile, co się często zdarza, nie zaniknie 
całkowicie лѵ tym okresie czasu.

Wielkość plam słonecznych jest nader rozmaita. 
Jedne są drobniutkimi punkcikami, 5vidżialnymi je­
dynie przy pomocy silnych lunet, i zwą się p o r a ­
mi; inne znów tak są wielkie, że dają się zauważyć 
gołem okiem przez zaciemnione szkło. ЛѴ tym przy­
padku są to zazwyczaj całe zbiorowiska, grupy plam, 
na AYzór podanej na rys. 22.

ЛѴ sprzyjających warunkach atmosferycznych 
łat\vo rozpoznać, że лѵіеіка plama składa się z ciem­
nego wnętrza, zwanego j f Wr e r n ,  oraz przycienio- 

'nćghbrzegu, zwanego p r z y c i e n i e m .  Nieraz brzeg 
plamy jest strzępiasty, jak  brzeg słomianej strzechy 
dachu. Błyszczące prążki w postaci wrzecion, rozsze­
rzając się, Avkraczają na jądro, a naAvet przerzucają 
się ЛѴ postaci mostów z jednego brzegu jądra na drugi.

Z okresu spostrzeżeń, obejmującego błizko 3 stu­
lecia, w r. 1843 wykrył S c h w a b e ,  że pojaAyianie 
się plam na słońcu posiada okres przeciętny j e d e- 
n a s t o ł e t n i .  Widzimy to jasno z podanego tutaj 
zestaAvienia maximóAA" i minimóAV (najAviększej i naj­
mniejszej ilości i obszaru) plam, które istniały już do­
tąd, AAuaz z praAvdopodobnemi datami najbliższych 
epok zwrotnych. Między innemi z tych dat Avynika, 
że przyrost liczby plam po epoce minimum jest szyb­
szy, niż spadek liczby plam po epoce maximum.^

Daty minimów; 
1867^ 
1878 
1889 
1901 
1911

Daty maximów: 
1870 
1883 
1893 

' 1905 
1915
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Plamy nie pojawiają się голѵпотіегпіе na całej 
powierzchni słońca, lecz w pewnych określonych

okolicach w stosunku 
do jego równika. Na 
równiku są one na­
der rzadkie; poniżej 
i poлvyżej г0лѵпіка, 
na północ i na po­
łudnie, do 15 stopnia 
szerokości słonecznej 
częstość ich ivzrasta; 
ЛѴ odległości 20 stopni 
od г0лѵпіка plamy po- 
jaAviają się najliczniej, 
poczem stają się rzad­
sze, tak że poza 30 
stopniem plamę zna­

leźć można tylko \vyjątkowo. Ten rozkład unaocznia 
rys. 23, przyczem gęstość i grubość kresek odpowia­
da częstości płam.

Rys. 2.1. Częstość plam w róż­
nych szerokościach słońca.

P o c h o d n i e .

Na powierzchni słońca, oprócz ciemnych, dają 
się spostrzegać liczne grupy niewielkich plam, jaś­
niejszych, niż otaczające tło. Są to t .  zav. po­
c h o d n i e .  Pojawiają się one najczęściej лѵ sąsiedz­
twie plam. a więc w okolicach powierzchni słońca, 
Ayyróżniających się najżywszą działalnością; nie ogra­
niczają się лvszelako wyłącznie temi okolicami, jak­
kolwiek ЛУ blizkości biegunóлv rzadko лѵуstępują. 
Przy pomocy lunety najłatwiej dostrzec można po­
chodnie w pobliżu brzegu słońca, gdzie na tłe przy-
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Ćmionej powierzchni fotosfery лvyraźniej sią zary- 
soлvują.

Badania, przeprowadzone przy pomocy t. zw. 
s p e k t r o h e l i o g r a f u  лѵукагаіу, że przyczyna po­
wstawania plam i pochodni jest wspólna. Wymie­
nione narzędzie służy do zdjęć fotograficznych słoń­
ca w świetle jednorodnem (monochromatycznem), 
naprz. we ІуоІеІолѵусЬ promieniach widma, jakie лѵу- 
dają rozżarzone pary лѵарпіа, składowej części po­
chodni słonecznych. Ten sam лѵупік otrzymalibyśmy, 
fotografując słońce przez szkło, które przepuszcza 
jedynie fijoletowe promienie лѵарпіа, pochłania zaś 
лYszelkie inne; na płytce fotograficznej \vystąpiłyby 
лvtedy лvyłącznie okołice fotosfery, promieniujące 
śлviatłem wapnia. PonieAvaż niepodobna dobrać barw­
nych szkieł tego rodzaju, przeto zdjęcia dokonywa­
ją się ЛѴ ten sposób, że narzędzie przeznaczone do 
fotografowania widma słonecznego nastawia się na 
najsilniejszą charakterystyczną linię wapnia (linia К 
na rys. 19), po zasłonięciu pobłizkich części лvidma 
ciągłego. Następnie szczełinę spektroskopu орголѵа- 
dza się po tarczy słońca лѵ ognisku łunety. Linia лѵар­
піа, na którą nastaлviłiśmy spektroskop, jest ciemna, 
odbijają się лvięc na zdjęciu tyłko te okołice foto­
sfery, które tę samą linię лѵарпіа mają jasną, t. j. 
pochodzącą z rozżarzonej, ллdasnem 0лѵіа11ет błysz­
czącej pary лѵарпіа.

Pienvszych zdjęć spektrohełiografem dokonał 
Ha ł e  ЛѴ Chicago. Na fotografiach tych pochodnie 
лvystępują na całej ролѵіеггсЬпі słońca; dałej sh\der- 
dzono, że pochodnie najczęstsze są лѵ tych okołicach 
tarczy, ЛѴ których najczęściej pojaллiają się płamy. 
Okolice лvzmożonej działalności słońca charakteryzują

Newcomb, Astronomia.
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się zatem nietylko przez plamy, lecz również przez 
spotęgowane wybuchy par wapnia, występujące na 
słońcu codziennie, a \vięc także w okresach czasu, 
ЛУ których plamy rzadko się pojaлviają.

Rys. 24. Obłoczki gorejącej pary лѵарпіа na słońcu. 
Zdjęcie spektrohełiograficziie 30. ІЛ". 1908 r.

Przed niedawnym jeszcze czasem mniemano, 
że plamy są otworami lub zagłębieniami лѵ fotosfe­
rze, zdradzającemi ciemniejsze wnętrze słońca. Mnie­
manie opierało się na tern, że plama w pobliżu brze­
gu słońca sprawia лvrażenie lejkowatego лvgłębienia; 
zdarzają się wszelako postacie plam wprost odmień-



Wyskoki i chromosfera. 99

ne, jak gdyby wypukłe. Dotychczas лvięc nie roz­
strzygnięto, czy plamy leżą poniżej, czy też poAvyżej 
fotosfery. МіеЬалѵеш przekonamy się, że fotosfera 
jest powłoką o grubości mniej więcej 100 kilome­
trów; plamy bez wątpienia należą do tej powłoki; 
prawdopodobnie są jej częściami więcej oziębionemi; 
dokładnego jednak siedliska plamy w warstwie foto­
sfery dotychczas nie zdołano лvyznaczyć.

W y s k o k i  i c h r o m o s f e r a .

Najosobliwszem zjawiskiem na słońcu są w y­
s k o k i  ( p r o t u b e r a n c y e ;  rys. 39). Rozumiemy 
przez to masy rozżarzonych i świecących gazów, 
występujące z powierzchni słońca. Występująca ma- 
terya rozprzestrzenia się z niezmierną szybkością 
i przybiera nieraz tak olbrzymie rozmiary, że ziemia 
mogłaby zanurzyć się w niej, podobnie jak ziarnko 
gorczycy w płomieniu świecy. Wyskoki, zarówno 
jak pochodnie, najczęstsze są w okolicach najżywszej 
działalności słońca, nie są jednakowoż, jak np. pla­
my, ściśle ograniczone do tych jego części. Olśnie­
wający blask dokoła słońca, powodowany odbiciem 
światła od stałych i płynnych cząsteczek atmosfery 
ziemskiej, sprawia, że wyskoki nie są widzialne bez­
pośrednio, nawet przez najsilniejsze lunety; jeszcze 
przed 50 laty obserwowane były jedynie podczas cał­
kowitych zaćmień słońca. Dziś, przy pomocy spek­
troskopu możemy je obserwować każdego pogodnego 
dnia i, podobnie jak pary лѵарпіа, fotografować spek- 
trohełiografem. Do wyskokó\v wrócimy jeszcze, roz­
patrując zjaAvisko całkowitego zaćmienia słońca.

Wyskoki podzielić można na dwie grupy, na
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\ѵуЬі і сЬолѵе i o b ł o k o w e .  Pierwsze pojawiają 
się ЛѴ postaci olbrzymich językóAV płomienistych, wy­
biegających ze słońca, drugie zdają się krążyć spo­
kojnie ponad słońcem, jak chmury лу powietrzu.

Spektroskop wskazuje, że wyskoki są miesza­
niną par лѵарпіа, magnezu, ze znaczną przewagą wo­
doru, któremu zawdzięczają swe czerwonawe zabar­
wienie. Trwałe badania ivyskoköw wyjaśniły, że two­
rzenie się ich jest w ścisłym związku z pewną płytką 
лvarstwą gazóлv, spoczy\vającą na fotosferze i okala­
jącą ją dokoła. Warstwę tę nazwano c h r o m o s f e r ą  
ze względu na jej czerwonawą barwę, podobną do 
barwy ivyskokow. W istocie, główną częścią składo­
wą chromosfery jest Avodór, niemniej jednak w skład 
jej wchodzą jeszcze inne materye w ilościach, ргалѵ- 
dopodobnie, zmiennych.

Chromosfera wraz z wyskokami nazewnątrz jest 
otoczona dalszą atmosferą słoneczną. Jestto k o r o ­
na,  dotychczas widzialna jedynie podczas całkowi­
tego zaćmienia słońca. W postaci aureoli o mato­
wym blasku, korona otacza słońce dokoła, лvydzieła- 
jąc miejscami promienie dłuższe, niż średnica jego 
tarczy. Rzadko Avidzialne zjawisko, nie jest dotąd 
lyyjaśnione ani pod względem budoAvy, ani istotne­
go stosunku do słońca. W rozdziale o zaćmieniach 
podamy jeszcze niektóre szczegóły.

B u d o i v a  s ł o ń c a .

Streśćmy najpierw nasze dzisiejsze wiadomości 
o budoлvie słońca.

Błyszcząca ролтіока słońca, fotosfera, bezpośred­
nio otaczająca jego wnętrze, jest, praлvdopodobnie,
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poлvłoką gazoiyą. ЛѴе Avnętrzu tej warstwy pływają 
mniej lub Avięcej zagęszczone pary, z których po­
wstają zjawiska plam, ziarnistości powierzchni i po­
chodni. Warstлva gazoiva, powodująca ciemne linie 
ЛѴ widmie slonecznem (w a r s t лѵ a o d лѵ r a c a j ą c a) 
otacza, prawdopodobnie, f o t o s f e r ę  i jest ^ej czę­
ścią chłodniejszą. Ponad fotosferą leży c h r o m o s f e -  
ra, z której wybiegają języki ogniste, глѵапе w y­
s k o k a m i ,  albo p r o t u b e r a n c y a m i .  Wreszcie 
ponad chromosferą i лѵуекокаті szeroko rozprzestrze­
nia się promienista k o r o n a .

Oto wszystko, co można лvywnioskoлvać z лѵі- 
doku słońca. Teraz zjawia się pytanie, czem słońce 
jest istotnie, czy jego jądro jest ciałem stałem, płyn- 
nem, czy też gazowem.

Że słońce nie jest ciałem stałem, лѵупіка już 
z przytoczonej zmiennej szybkości obrotowej punktów 
na jego powierzchni. Nie jest też ciałem ciekłem, 
ЛѴ ścisłem znaczeniu, w rodzaju naprz. roztopionego 
metalu, gdyż ten, wysyłając bezustannie лѵ przestrzeń 
лviełką ilość ciepła, лѵе \vzgłędnie krótkim czasie mu­
siałby ostygnąć i st\vardnieć. Już przed 30 łaty wy­
jaśniono, że л\mętrze słońca, лvedług лvszełkiego praw- 
dopodobieństлva, jest лѵ stanie gazoлvym; лvszełako 
gaz ten pod olbrzymiem ciśnieniem лѵагеілѵ górnych 
ЬорголѵаЬгопу być musi do stopnia gęstości cieczy 
niełedллie. Przypuszczano палѵеі, że fotosfera Wmrzy 
coś ЛѴ rodzaju trлvalszej skorupy. Dziś podobny po­
gląd z лѵіеіи лvzględóлv nie daje się utrzymać; лvszyst- 
ko przemaллńa przecW^o przypuszczeniu istnienia ja- 
kichkohviek stałych mas materyi na słońcu.

Wielokrotnie podejmoлvano próby określenia 
temperatury słońca. РгалѵЬоропоЬпіе żar tam panu-
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jący przewyższa wszelkie temperatury, otrzymywa­
ne na ziemi drogą doświadczalną, a ivięc tempera­
turę pieca elektrycznego (3500 stopni). Wszelako jest 
rzeczą nieAvątpliwą, że dawniej miano nader przesadne 
wyobrażenie o temperaturze słonecznej, obliczanej na 
miliony stopni. Dziś, na mocy stosunku zachodzą­
cego pomiędzy promieniowaniem rozżarzonego ciała 
a jego temperaturą, ze znacznem przybliżeniem można 
twierdzić, że temperatura słońca wynosi mniej więcej 
6000 stopni, w każdym razie nie przewyższa 10 0 0 0  
stopni.

Jednakże temperatura nawet górnej warsDyy fo­
tosfery jest jeszcze tak wysoka, że już na poiyierzcłmi 
słońca лvszelkie pierwiastki znajdują się w stanie 
mniej lub więcej gęstych oparów; w głębszych zaś 
warstwach słońca temperatura wzrasta zapewne o set­
ki stopni na kilometr zagłębienia. Gazy we wnętrzu 
słońca są więc pod Avspólnem działaniem dwuch sił 
wręcz przeciwnych, stale wzrastających. Siłami temi 
są: rozszerzalność ciał pod wpływem żaru i ciśnienie 
warstw górnych, powodowane ołbrzymią siłą przy­
ciągania słońca.

Niełatwo wyobrazić sobie jasno całą potęgę tych 
sił w bezustannej ze sobą pozostających walce. Praw­
dopodobnie лѵуЬисЬ ładunku działa 4 0 -centymetro­
wego mógłby posłużyć jako przykład, ilustrujący za­
chowanie się rozżarzonych gazóлv na słońcu. Przy­
puśćmy, że jakaś dzielnica na ziemi jest szczelnie 
zapełniona takiemi działami; przypuśćmy dalej, że 
działa są skierowane w  górę i jednocześnie zapalone. 
Wynik takiego wybuchu da się zestawić z tern, co 
istotnie zachodzi w  fotosferze, jeżeli wystrzał armatki
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dziecinnej porównamy z wystrzałem 40-centymetro­
wego działa.

Prócz odległości i rozmiarów słońca, astronomom 
udało się określić także jego ciężar i średnią gęstość, 
t. j .  stosunek ciężaru słońca do ciężaru tejże obję­
tości wody. Otóż przeciętna gęstość słońca jest tyl­
ko V4 gęstości ziemi, czyli równa się 1.4 gęstości 
wody. Masa słońca, inaczej jego ciężar, jest 330000 
razy większą, niż masa ziemi. Gdyby przeciętny czło- 
лѵіек zdołał dostać się na słońce, ważyłby tam 2000 
kilogramów, zatem przygnieciony byłby Avlasnym cię­
żarem.

Ź r ó d ł o  c i e p ł a  s ł o n e c z n e g o .

Z praktycznego punktu лvidzenia najлvażniejsze 
i najistotniejsze jest pytanie, z jakich źródeł czerpie 
słońce swoje ciepło. Niegdyś pytanie to nie przed­
stawiało trudności, kiedy prawa nauki o cieple nie 
były jeszcze dostatecznie znane. Dziś nauka udo­
wodniła, że ciepło nie może powsta\vać bez straty 
energii w innej postaci. Zasoby \vięc energii słonecz­
nej nie są nieograniczone, siła рготіепіолѵапіа zmniej­
szać się musi, aż wyczerpie się ostatecznie.

Aby więc owo stygnięcie móc określić liczebnie, 
należy przedeivszystkiem podać metody, któreby po­
zwoliły zmierzyć ilość ciepła wysyłaną przez słońce 
obecnie. Istniejące metody można przystępnie wyło­
żyć w następujący sposób:

Weźmy naczyńko z plaskiem dnem głębokości 
jednego centymetra i napełnijmy je AVodą; następnie 
лѵуstawmy je na działanie promieni słonecznych, pa­
dających pionowo. Otóż energia cieplna słońca w cią-
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gu jednej m inutj nagrzeje ten jeden centymetr sze­
ścienny Avody o 2 '’ Cels. Teraz wyobraźmy sobie cien­
ką лѵагеілѵе wody, grubości jednego centymetra, roz­
laną po olbrzymiej powierzchni sfery o promieniu 
równym promieniowi drogi ziemskiej лѵокоіо słoń­
ca. Ta Avarstwa wody na wewnętrznej powierzchni 
całej sfery ж ciągu jednej minuty ogrzeje się o 2”. 
Ciepło użyte w tym przypadku do ogrzania wody 
będzie ogólną ilością ciepła wypromieniowanego wtym. 
czasie przez słońce. W ten sposób można obliczyć ilość 
ciepła wydzielanego w przestrzeń międzyplanetarną 
w ciągu minuty, doby, roku i t. d.

Łatwy rachunek okazałby, że, gdyby płońce by­
ło do białości rozżarzoną kulą metalową, jego zasób 
energii cieplnej лvystarczyłby zaledwie na kilkaset 
lat. Tymczasem ciepło słońca utrzymuje się już лѵіе- 
le milionów łat. Skąd więc czerpią się zasoby? Zwięz­
łej odpowiedzi, niestety, dać nie możemy; ivszeiako, 
zdaniem współczesnej nauki, z pewnem prawdopo­
dobieństwem przyjąć można, że ciepło лѵурготіепіо- 
wywane przez słońce kompensuje się przez powolne 
zmniejszanie się jego objętości łącznie z релѵпуті 
ruchami materyi w pobliżu jego powierzchni, o któ­
rych wyżej była mowa.

A¥szysc3̂  wiemy, że objętość każdego ciała przy 
oziębianiu zmniejsza się. Przypuszczalnie również 
\vszyscy wiemy, że, skoro jakikolwiek ruch zostaje 
zniesiony, natychmiast powstaje ciepło. Pocisk dzia- 
Іолѵу, uderzając w okrętoлvą płytę pancerną, sam się 
silnie nagrzewa i nagrzewa płytę. Колѵаі uderzenia­
mi młota nagrzeAva żelazo. Oczywiście, nie stanoAvią 
pod tym względem wyjątku ani gazy, ani płyny. Wo­
da w лvodospadzie Niagary po spadku, uderzona o dno,
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nagrzewa się, jak stAvierdzono doświadczalnie, o ja ­
kieś ćwierć stopnia.

Energia słoneczna utrzymuje się więc, prawdo­
podobnie, w ten sposób, że masj^ materyi, promieniu­
jące ciepło, bezustannie wydoby5vają się z 5vnętrza 
słońca, dążąc ku jego powierzchni; tutaj oddają swe 
ciepło, a następnie, oziębione, spadają z ролѵгоіет. 
Otóż spadek powrotny wywiązuje ciepło, podobnie 
jak i powolne kurczenie się średnicy słońca; łączne 
działanie obu czynników utrzymuje siłę promienistą 
słońca.

Wydaje się zgoła niepraAvdopodobnem, aby po­
wstający ЛѴ ten sposób zasób ciepła mógł 5vystarczyć 
na miliony lat. Lecz możemy sprawdzić fakt na dro­
dze rachunkowej, ponieważ znamy natężenie siły cią­
żenia na poAvierzchni słońca. Otóż znaleziono, że do 
utrzymania promieniowania słońca w stanie niezmien­
nym wystarcza, aby jego średnica zmniejszała się
0 4 kilometry лѵ ciągu stulecia. Podobne kurczenie 
się słońca jest tak niewielkie, że z ziemi dałoby się 
zauważyć dopiero po tysiącołeciach. W każdym jed­
nak razie sprawa kurczenia się musi ustać kiedyś,
1 energia słońca 5vyczerpać się musi. Kiedy to na­
stąpi, niepodobna dokładnie określić; wszelako przy­
puszczać można, że ostygnięcie słońca nastąpi nie 
rychlej, niż po kilku milionach lat, chociaż nie po 
zbyt wielu milionach.

Z powyższej teoryi wynika jeszcze, że niegdyś 
słońce było ciałem 5viększem, niż obecnie; przytem 
co raz większem, w miarę jak sięgać będziemy co raz 
głębiej w jego historyę. Była zatem, pra5vdopodobnie, 
epoka, kiedy rozmiary słońca sięgały rozmiaroAv ca­
łego układu planetarnego. Wtedy było ono zape5vne
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tylko jedną olbrzymią m g ł a w i c ą .  W  ten sposób 
dochodzimy do teoryi, że słońce i ciała jego układu 
utworzyły się stopniowo w ciągu milionów lat z jed­
nej olbrzymiej mgławicy przez jej powolną koncen- 
tracyę łącznie z ruchem wirowym dokoła osi skiero­
wanej ku biegunom ekłiptyki. Pogłąd ten jest ogół- 
nie znany pod nazwą h y p o t e z y  mg ł a л v i c o we j ,  
albo n e b u l a r n e j .  Na pytanie, czy taką hypotezę 
poczytyлvać można za naukowo udowodnioną, odpo- 
Aviedziec można rozmaicie. Popiera ją  wiele faktów, 
a więc obecność ciepła werynątrz ziemi, obieg i wi­
rowanie płanet w tym samym kierunku i лѵ mało 
tylko odmiennej płaszczyźnie; niemniej istnieją fakty 
z hypotezą niezgodne, tak że ostrożny badacz wyma­
ga dalszych jeszcze danych, zanim uzna hypotezę za 
dowiedzioną. Nawet uznając hypotezę, nierozstrzyg- 
niętemi pozostają pytania, skąd powstała mgławica, 
co dało poAvód do powolnego zgęszczania się gazów 
materyi, do obrotu wirowego. Otóż dotarliśmy do 
kresu badań; pozatem przyrodnik może jeszcze sta­
wiać pytania lub zagadnienia; odpowiedzi będą tyl­
ko domniemaniem.

3. Ziemia.

Do rzędu planet układu słonecznego nałeży na­
sze siedlisko, ziemia; stąd też na tern miejscu musi­
my jej ch'iril kilka poświęcić. Jest ona drobnem cia­
łem w рог0лѵпапіи ze słońcem i innemi olbrzymie- 
mi ciałami we wszechświecie, a nawet w porówna­
niu z zewnętrznemi płanetami układu; jest natomiast 
największą planetą z grupy wewnętrznej, do której
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Z położenia swego należy. Jako siedlisko człowieka 
zgoła nas interesować nie będzie.

Ziemia jest kulą o średnicy prawie 13000 kim, 
i składa się z cząsteczek materyi utrzymywanych 
ЛѴ skupieniu przez wzajemne przyciąganie. Jak лѵіа- 
domo, ziemia nie posiada ściśle kulistego kształtu, 
lecz jest nieco rozszerzona pod równikiem.

Wyznaczenie istotnej postaci i wielkości ziemi 
jest zadaniem nader trudnem; zupełnie zadowalają­
cego rozwiązania dotąd jeszcze nie otrzymano. Trud­
ności związane z pomiarami łatwo zrozumieć, jeżeli 
przypomnimy, że niema możności dokonywania po­
miarów na oceanie i że bieguny są dotychczas nie­
dostępne. Zatem rozmiary i kształt ziemi muszą być 
wyprowadzone z pomiarów na lądzie, który stanoлvi 
zaledwie ^/5 całkowitej powierzchni. Uznając donios­
łość zadania, w różnych krajach od paru dziesiątków 
łat оргасолѵапо program robót, aby wspólnemi siła­
mi dokonać możliwie dokładnych pomiarów. Każde 
więc państwo pokryło swe ziemie s i e c i ą  t r ó j k ą ­
tów,  i олѵе trójkąty są starannie wymierzane. Zbiór 
pomiarów daje jasny obraz zarówno лѵіе1ко0сі, jak 
i kształtu powierzchni ziemi w danym kraju. Zebra­
ne materyały są opracowywane w Potsdamie лѵ m i ę- 
d z y n a r o d o w e m  b i u r z e  c e n t r a l n e m  do po­
rn i ar  0 лѵ z i e mi .

Co się tyczy właściwych obliczeń kształtu po­
wierzchni ziemi, przy obliczeniach braną jest pod 
uwagę pewna idealna powierzchnia, odpo\viadająca 
ziemi ciekłej, nie zaś kształt istotny poAvierzchni grun­
tu. Tego rodzaju idealną powierzchnię otrzymalibyśmy 
w przypuszczeniu, że лѵоЬа oceanu przez pośrednic­
two kanałów jest rozprowadzona po całej powierzchni
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lądu. Tak pojmoлvany kształt ziemi przedstaлvia przy­
bliżenie e l i p s o i d ę ,  w której średnica mniejsza 
przechodzi przez bieguny. Rozmiary elipsoidy, wedłng 
najnowszych obliczeń H e l m e r t a  z Potsdamu, są 
następujące:

średnica równikowa 12756.4 km. 
średnica biegunowa 12713.6 km.

Stąd ividzimy, że średnica równikowa ziemi 
o 43 km. przewyższa jej średnicę biegunoicą; ziemia 
jest ivięc spłaszczona w okolicach biegunów.

W n ę t r z e  z i e m i .

Ргалѵіе wszystko, co wiemy o ziemi na podsta- 
лѵіе bezpośrednich obserwacyi, pochodzi z badań ze- 
lynętrznej лvarstлvy skorupy. Najлviększa głębia, do 
jakiej dotarł człowiek (2000 metrów w Paruszowicach 
na Szląskn), w porównaniu z istotnymi rozmiarami 
ziemi, odpowiada zaledwie grubości skórki jabłka 
w poróivnaniu z jego objętością.

Wykrójmy decymetr sześcienny ziemi z jej po- 
ivierzchni; wycinek ten ivłasnym ciężarem, лvynoszą- 
cym około 3 klgr., ciśnie warstwę pod nim położoną. 
Taki sam drugi sześcian, znajdujący się pod pierw­
szym, wywiera wraz z pierwszym ciśnienie 6 klgr. 
i t. d. Każdy więc decymetr sześcienny z ivnętrza 
ziemi podlega zbiorowemu ciśnieniu słupa, leżącego 
powyżej, aż do powierzchni ziemi. Już w głębokości 
піелуіеіи metrów pod ponderzchnią ciśnienie liczy się 
na setki kilogramów; лѵ głębokości kilometra wynosi 
okrągłe 30 ton i t. d., i co raz więcej, лѵ miarę zagłę­
biania się ЛѴ kierunku ku środkoлvi ziemi. Pod po­
dobnie ллТеІкіет ciśnieniem masy лѵе лYnętrzn zie-
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mi są, pratvdopodobnie, doprotvadzone do gęstości me- 
talotv. Na zasadzie dośtviadczeń, o których niebawem 
będzie mowa, stwierdzono, że przeciętna gęstość zie­
mi jest 51/2 razy \viększa, niż gęstość Avody, gdy tym­
czasem przeciętna gęstość na powierzchni ziemi jest 
zaledAvie 2 do 2 V2 razy większa od gęstości tvody.

Lecz i temperatura wzrasta w miarę, jak zagłę­
biamy się we Avnętrze ziemi. Ten przyrost лѵ różnych 
punktach ziemi, pod różnemi szerokościami jest róż­
ny; przeciętnie jednak Avynosi jeden stopień skali 
Cels. na 30 metróAv zagłębienia.

Przedewszystkiem zjawia się pytanie, jak dale­
ko w głąb sięga ów przyrost. Nic bardziej określo­
nego nie możemy poAviedzieć ponad to, że przyrost 
nie może być AvłaściAvością wyłącznie Avarstw gór­
nych ziemi; takie boAviem AvarstAvy av krótkim Avzgłęd- 
nie czasie musiałyby ostygnąć, i przyrost jużby nie 
był Avidoczny. Sam Avięc fakt istnienia przyrostu tem­
peratury od początku istnienia ziemi aż do naszych 
czasóAY wskazuje, że Avnętrze naszej planety musi być 
nader gorące, że przyrost obserAVOAvany av górnych 
Avarstwach ziemi sięgać musi ku Avnętrzu na Aviele 
kilometróAY, że sięga, praAvdopodobnie, naAvet do Avłaś- 
ciAvego środka ziemi.

Biorąc za miarę przyrost, obserAVOAvany av gór­
nych AvarstAvach, musimy AvywnioskoAvać, że av głę­
bi 15 łub 20 kilometrÓAV materyały, składające sko­
rupę ziemską, są ж  stanie czerAvonego żaru; aa* głę­
bi zaś 60 do 70 kilometróAY żar jest tak  AAńelki, że 
Avszystko znajduje się av stanie ognisto-ciekłym. Ten 
fakt naproAvadzil geologóAV na myśl, że AAmętrze zie­
mi jest ognisto-ciekłe, że cała ta  masa niegdyś ogni- 
sto-ciekła, stygnąc, z biegiem czasu utAAmrzyła trAva-
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łą skorupą grubości niewielu kilometrów. Wulkany 
i zjawiska trząsieó ziemi były poważną podporą tej 
teoryi, podobnie jak niektóre inne zja\viska geolo­
giczne, ŚAviadcząće, jak sie zdaje, o pierwotnie ciek­
łym stanie ziemi.

W nowszych wszelako czasach pomiędzy astro­
nomami i fizykami utrwalił się poważnie uzasadnio­
ny pogląd, że ziemię w całości należy uważać za cia­
ło stałe, nader sztywne, od środka aż do powierzch­
ni; są nawet dowody, że ta sztywność daje się po­
równać ze sztywnością stali. Pogląd ten pienvotnie 
ivypowiedzial był l o r d  K e l v i n  i wykazał, że 
księżyc nie byłby w stanie Avywoływać przypływów 
i odpłyAYów oceanu, gdyby ziemia była ciałem ciek­
łem, pokrytem twardą skorupą: wywoływałby tylko 
proste przesunięcie się ziemi w całości w jego kie­
runku, względne zaś \vzajemne położenie wód ocea­
nicznych i lądu pozostawałoby niezmienne.

Silnie popiera hypotezę sztywnego wnętrza zie­
mi zadzhviające zjaAvisko, mianowicie ŵ a h a n i e 
b i e g u n ó w  ziemi, powodujące zmiany szerokości 
geograficznej miejsca. Nietylko kula z Avnętrzem 
ciekłem, lecz nawet kula z wnętrzem stałem, któ­
rego sztywność nie przenosi wszelako sztywności sta­
li, nie mogłaby ЬокопулѵаЬ podobnych гисЬЬлѵ, jakie 
wykazują wahania szerokości.

Lecz ЛѴ jakiż sposób pogodzić ową wysoką tem­
peraturę wnętrza ziemi, ivynoszącą, według teoryi, 
około 2500 stopni, z przypuszczalną jego sztywnością? 
Jedyna na to odpowiedź brzmi, jak następuje: Avnętrze 
ziemi utrzymuje się лѵ stanie trwałym dzięki olbrzy­
miemu ciśnieniu w jej wnętrzu. Drogą doświadczal­
ną stwierdzono, że w żarze stopione materyały sko-
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rupy ziemskiej, poddane лѵузокіетп ciśnieniu, po­
nownie twardnieją. Tożsamo stosuje się Avprost do 
ziemi: przyrost ciśnienia idzie лѵ parze z przyrostem 
temperatury, i w ten sposób całość utrzymuje się 
w stanie sztyivnym.

C i ę ż a r  i ś r e d n i a  g ę s t o ś ć  z i e m i .

Nader interesującem jest zagadnienie dotyczące 
c i ę ż a r u  ziemi, względnie jej g ę s t o ś c i ,  czyli 
c i ę ż a r u  w ł a ś c i w e g o .  Wiadomo, że калѵаіек 
еіолѵіп jest cięższy, niż tej samej objętości kawałek 
żelaza; żelazo jest cięższe od takiegoż kawałka drze- 
лѵа. Gdybyśmy zdołali obliczyć, ile wmży przeciętnie 
metr sześcienny ziemi lub ile wynosi jej gęstość, to, 
znając jej objętość, znaleźlibyśmy stąd ciężar całej 
kuli ziemskiej.

Wszelki ciężar jest, jak iviadomo, skutkiem релѵ- 
nej siły, pod której wpływem wszystkie ciała, znaj­
dujące się na powierzchni ziemi, mają dążność do 
.spadania w kierunku jej środka. Siła ta nazyлva się 
s i ł ą  c i ą ż e n i a ,  albo лvprost c i ą ż e n i e m  (gra- 
w i t a c у ą). Siłę ciążenia zna każde dziecko od chwi­
li, kiedy zaczyna chodzić; o istocie ciążenia natomiast 
nic nie wie палѵеі najgłębszy filozof, a nauka, poza 
ustaleniem niewielu ogólnych praw i faktów, róAvnież 
nic o ciążeniu nie mówi. Najważniejszy i najogólniej­
szy z tych faktów, za\vierający, że tak ролѵіету, 
treść zjaAviska, wykrył pierwszy N e w t o n i określił 
go w t. zw. p r a w i e  c i ą ż e n i a  p O \ v s z e c h n e -  
go. W myśl tego prawa tajemnicza siła, zmuszająca 
ciała, znajdujące się na powierzchni ziemi, do dąże­
nia ku jej wnętrzu, nie jest umiejsco\viona w środku



112 Część III. Słońce, Ziemia i Księżyc.

ziemi, lecz jest w y n i k i e m  o g ó l n e j  w ł a ś c i ­
w o ś c i ,  o g ó l n e g o  p r z y c i ą g a n i a  w s z y s t ­
k i c h  c z ą s t e k  m a t e r y a l n y c h  c a ł e g o  
ŵ s z e c h ś л v i a t a ,  a w i ę c  i k u l i  z i e m s k i e j .  
PoczątkoAVO była to sprawa sporna. Nawet wielki fi­
lozof i fizyk 17-go лѵіекп H u у g li e n s mniemał, że 
siła przyciągania ziemi spoczyлva лѵ jej środku, nie 
zaś w każdej jej cząsteczce w myśł ргалѵа Newtona. 
Lecz Newton poszedł jeszcze dalej i okazał, że k a ż ­
d a  c z ą s t e c z k a  m a t e r y i  w s z e c h ś w i a t a ,  
gdziekolwiek się znajduje, p r z y c i ą g a  i n n ą  c z ą ­
s t e c z k ę  m a t e r y i  z s i ł ą  z m n i e j s z a j ą c ą  s i ę  
p r o p o r c y o n a ł n i e  do k w a d r a t u  z o d l e g ­
ł ośc i .  A zatem, jeżełi odległość się podwaja, przy­
ciąganie staje się cztery razy mniejsze; jeżeli się po- 
traja—dziewięć razy mniejsze; przy odległości cztery 
razy лviększej jest mniejsze szesnaście razy, i t. d.

Wszystkie tedy otaczające nas przedmioty po­
siadają własną siłę przyciągania. Otóż zjawia się py­
tanie, czy nie możnaby wykryć i wymierzyć tę siłę 
na drodze dośлviadczalnej. Długo jednak musiano na 
to czekać.

Teorya matematyczna dowodzi, że kuła przy­
ciąga ciała, znajdujące się na jej powierzchni, z siłą 
proporcyonałną do średnicy kuli. Kula o średnicy 
I m . ,  ulana z materyału o ciężarze właściwym zie­
mi, posiada siłę przyciągającą 13 miłionów razy mniej­
szą, niż kuła ziemska, mająca w średnicy 13 miłio- 
П0ЛѴ metrów.

W ostattiich czasach kiłku fizyków zdołało wy­
mierzyć przyciąganie wywierane przez kułe ołowia­
ne o średnicy 30 ctm. Dokonane pomiary nałeżą do 
najtrudniejszych, gdyż, wobec ogromu siły przycią-
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gania ziemi, wzajemne przyciąganie палѵеі najwięk­
szych znajdujących się na jej poлvierzchni mas jest 
znikomo małe.

Wszelako лѵ r. 1798 udało się C a v e n d i s h o -  
ЛѴІ pokonać tę trudność i \vymierzyć bezpośrednio 
przyciąganie wielkich kul ołowianych. Użyty w tym 
celu przyrząd był лѵ zasadzie nader prosty (rys. 25): 
składał się z dokładnie poziomego lekkiego pręta, 
zawieszonego pośrodku 
na bardzo cienkiej i nie- 
rozciągliwej nici (A ) ; do 
obu копсолѵ pręta przy­
twierdzono po піелѵіеі- 
kiej kulce {B i C), z któ­
rych każda ważyła ^ 4  kg.
Ku obu końcom pręta 
zbliżono do owych ma­
łych kulek wielkie kule 
оіолѵіапе {D i E), ważą­
ce po 160 kg., i лѵутіе- 
rzono przyciąganie wy­
wierane przez wielkie ku­
le na małe. Okazało się, 
że łączne przyciąganie 
obu wielkich kul istotnie 
nadaAvalo prętowi lekki
ruch obrotowy ЛѴ płaszczyźnie poziomej. Z wielkości 
tego obrotu wyproлvadzono лѵпіовек co do siły przy­
ciągania kul.

Zważmy, że wywarte przyciąganie nie dosięga 
jednej dziesięciomilionowej części ciężaru małych ku­
lek, a zrozumiemy całą trudność doświadczenia. Trud­
no dobrać dość lekkie ciało, aby ciężar jego nie prze-

Newcomb. Astronomia.
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Avyższał Avymienionej siły. Porównany z niem ciężar 
muchy dałby stosunek ciężaru drobnej dawki lekar­
stwa do ciężaru wołu. Ciężar komara, a nawet ciężar 
jego skrzydełek przewyższałby tę wielkość. Umieś­
ciwszy wszelako komara pod mikroskopem, 4vprawny 
preparator mógłby może odciąć część skrzydełka dość 
małą, ażeby jej ciężar dał się porÓ4vnać z tą zniko­
mą Avielkością.

Pomimo 4vszystko pomiary wykonane zostały 
tak dokładnie, że wyniki tego doświadczenia, powtó­
rzonego przez prof. В o у s’a w Anglii i K. B r a u n a  
ЛѴ Czechach, różniły się między sobą zaledwie лѵ ty­
siącznych częściach. Obaj wymienieni badacze pra­
cowali niezależnie, pokonywając umiejętnie nastrę­
czające się trudności, udoskonalając przyrządy, i wresz­
cie prawie współcześnie ogłosili wyniki.

Pozatem ponawiano doświadczenie w rozmiarach 
znacznie iviększych i w sposób nieco odmienny. 
W r. 1878 przy pomocy zwykłej wagi wymierzył 
J o l l y  przyciąganie kuli ołowianej, лѵуwierane na 
zawieszoną nad nią kulę rtęciową. Najdokładniejsze 
wszelako pomiary bezpośrednie wykonane były do­
piero w r. 1896 przez E i c h a r z ’ a i Kr i g a r - Me n -  
z 1 a w Szpandawie. Otóż eksperymentatorzy ci położyli 
na szalkach nader czułej wagi po zupełnie jednako­
wym ciężarku 1 kg., przyczem jeden z ciężarków 
znajdo4vał się pod, drugi zaś nad wielką bryłą oło­
wianą, ważącą 90000 kg. Wskutek przyciągania mas 
ołowianych i od dołu, i od góry szale ivychodzily 
z równowagi. Liczba gramów, którą, w celu przy- 
4\Tócenia równo4vagi, dodatkowo obciążyć musiano 
jedną z szalek, była miarą przyciągania obu mas 
ołowiu na zawieszone kilogramy.
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Jako ostateczny лѵупік dociekań (w połączeniu 
z wiadomym promieniem ziemi, pozwalającym porów­
nać przyciąganie obu mas оіолѵіп z przyciąganiem 
ziemi) znaleziono, że masa, albo ciężar ziemi лѵупо- 
si 5700 trylionów ton, czyli 5.5 razy więcej, niż wa­
żyłaby masa wody objętości kuli ziemskiej. Zatem 
gęstość ziemi równa się 5.5.

Gęstość ziemi jest ivięc mniejsza, niż gęstość że­
laza (7.5), lecz większa, niż gęstość najcięższych skał. 
Ponieważ przeciętna gęstość materyałów, z których 
składa się skorupa ziemska, stanowi zaledivie połowę 
średniej gęstości ziemi, ivięc stąd wynika, że w po­
bliżu środka ziemi materyały są stłoczone do gęsto­
ści, nietylko znacznie przewyższającej gęstość żelaza, 
lecz prawdopodobnie zbliżonej палѵеі do gęstości oło­
wiu (11.4).

Fakt, że góry лvywierają przyciąganie na pion, 
był znany jeszcze przed C a v e n d i s h e m .  Już oko­
ło r. 1775 shvierdzil to zjaivisko M a s k e l y n e  na 
podstawie przyciągania góry S h e h a l l i e n  w Szko- 
cyi. Te t . zw . o d c h y l e n i a  p i o n u  są dobrze 
znane geodezistom i astronomom. Poivodują one dość 
znaczne błędy przy pomiarach na powierzchni ziemi, 
a błędy te są tern przykrzejsze, że z góry nie dają 
się przewidzieć, ani obliczyć.

W a h a n i a  s z e r o k o ś c i  g e o g r a f i c z n y c h .

Wiemy, że ziemia wiruje dokoła osi przecho­
dzącej przez jej środek i przecinającej powierzchnię 
ziemi w jej biegunach. Wyobraźmy sobie, że stoimy 
na samym biegunie ziemi, na którym zatknęliśmy 
chorągiewkę. Wirując, ziemia unosi nas dokoła cho-
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rągieлvki, którą obiegamy w ciągu 24 godzin. Obieg 
ten możemy zauważyć, obserwując ruch słońca 
i giviazd, krążących лѵ kierunku ivprost przeciwnym 
po kołach równoległych do poziomu. Otóż t. zw. w a- 
h a n i e  s z e r o k o ś c i  polega na następującem zja- 
лvisku: punkt, w którym oś ziemi przecina jej po­
wierzchnię, nie jest stałym; punkt ten biegnie po pew­
nej zmiennej i niepraividloivej krzywej, którą moż- 
naby pomieścić w kole o średnicy około 20 metróiY. 
Innemi sloivy, gdybyśmy, stojąc na biegunie, mogli 
bezustannie, dzień po dniu, notoлvać jego położenie, 
stwierdzilibyśmy, że biegun przesuwa się codziennie
0 kilka centymetrów, zakreślając z biegiem czasu 
peAvną krzyiyą dokoła punktu środkowego, ku któ­
remu krzywa ta się zbliża lub odeń oddala. Ten nie­
regularny obieg trwa przeciętnie 14 miesięcy.

Aby zrozumieć możlhvość podobnego odkrycia, 
musimy rozważyć zwięźle jeden ze sposobów wyzna­
czania szerokości geograficznej. Jak лvyżej podaliśmy, 
dla każdego dnia istnieją na powierzchni ziemi лѵ po­
bliżu biegunóiY dwa przechyległe punkty, które, po­
łączone linią prostą, dają oś, dokoła której tego dnia 
ziemia się obraca. Jestto tak ziv. oś c h w i l o i v a  
Avirowania. Szerokość geograficzna jakiegoś punktu 
na ziemi równa się kątoAvi, spełniającemu kąt, jaki 
tworzy linia pionu лѵ dauern miejscu z osią сЬлѵіІо- 
Avą, dokoła której ziemia Aviruje. Jeżeli kąt ten лл"у- 
nosi 30“, szerokość =  60“; jeżeli 40“, szerokość =  50“
1 t. d. Otóż astronom każdego Avieczora przy pomo­
cy odpoAAuednich spostrzeżeń może Avyznaczyć ten 
kąt i przez to szerokość geograficzną miejsca. Jeżeli 
położenie osi wiroAvania jest niezmienne, to i szero­
kości Avyznaczane róAvnież ролѵіппуЬу być niezmien-
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ne i odivrotnie: jeżeli szerokości geograficzne zmie­
niają się, położenie biegunoiv na powierzchni ziemi 
róiynież musi być zmienne.

Przez długi czas spornem było zagadnienie, czy 
podobne zmiany, t. zw. л ѵ а Ь а п і а  b i e g u n ó w  
istotnie zachodzą. Już B u ł e r  lyykazał był, że zie­
mia z przyczyny spłaszczenia posiada właściwie bie­
guny podwojone, i że niema konieczności, aby obie 
osie, przeprowadzone przez owe bieguny, t . j . oś 
g ł ó w n a  i oś  c h i v i ł o w a  i v i r o w a n i a ,  ziewa­
ły się ЛY jedną. Dalej Euler dowiódł jeszcze, że gdy­
by ziemia była ciałem sztywnem i gdyby obie osie 
istniały oddzielnie, biegun c h w i 1 o лѵ у musiałby 
krążyć powoli dokoła bieguna g ł ó лѵ n e g o, obiega­
jąc go przybliżenie лѵ ciągu 306 dni. Stąd zdaлvało 
się лvynikać, że szerokości geograficzne, gdyby лѵо- 
góle były zmienne, musiałyby się лvahać лѵ okresie 
306 dni, t. j. przybliżenie 10 miesięcy. We лл"szyst- 
kich daлvnych spostrzeżeniach szukano śladóлv tego 
lO-miesięcznego okresu i лл ŝzelkie podejrzane zmia­
ny, które nie ódpoлл'■iadały okresoлvi teoretycznemu, 
zaliczano do kategoryi błędów przypadkoлvych spo­
strzeżeń.

Jednakże mnożyły się z roku na rok лvskazów- 
ki, że szerokości są istotnie zmienne. N у r e n z Puł- 
koлva,poróлvnyлvając лvłasne pomiary ivysokosci gwiaz­
dy biegunoлvej, znalazł zastanaлviające różnice; лѵ kil­
ka lat później К Ü s t n e r лѵ Berlinie лvłasnymi po­
miarami ллфrost лvykazał лѵаЬапіа szerokości. Wsze­
lako zmiany nie poлvtarzały się лѵ okresie lO-mie- 
sięcznym, i znóлv poлvstała лvątpliлvość, czy rzeczyivi- 
ście ролѵоЬолѵапе są przemieszczaniem się osi лѵіго- 
лѵапіа ziemi.
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Aby rozstrzygnąć \vątpli\vości, komitet do po­
miarów ziemi ЛѴ Potsdamie r. 1891 urządził spe- 
cyalne obserwatoryum na ivyspacli Haлyajskich, pod 
południkiem przeciwległym względnie do Europy 
środkowej. Przeprowadzone tam pomiary wykryły 
również zmiany szerokości bieguna poludnioivego 
ziemi; лѵаііапіа taeitejsze były zgodne z wykazanemi 
jednocześnie w Niemczech, lecz miały kierunek 
wprost p r z e c i wn y .  I to лvłaśnie było decydującym 
doAvodem, że przytoczone wahania szerokości pocho­
dzą z istotnych wahań osi ziemskiej.

Dziś na podstawie badań C h a n d 1 e r a лѵіету, 
że okres лѵаЬап bieguna wynosi nie 10, lecz ргалѵіе 
14 miesięcy. Różnica tłumaczy się tern, że okres 
Eulera stosuje się do ziemi b e z i c z g ł ę d n i e  sztyAv- 
nej. ZjaAvia się więc pytanie, jaki stopień sztywności 
posiadać musi ziemia, aby 10-miesięczny okres Eule­
ra mógł zmienić się na okres 14-miesięczny. Poszu­
kiwania teoretyczne wykazały, że gdyby ziemia skła­
dała się z materyałów róivnie sztywnych, jak naj- 
hartmvniejsza stał, okres irahań przenosiłby nieco 
14 miesięcy; stąd лvnioskujemy, że kuła ziemska 
w całej swej objętości musi być co najmniej г0лѵіііе 
sztyivną, jak stal, lub nawet sztywniejsza.

Oprócz okresu 14-miesięcznego wahania biegu­
na mają jeszcze okres j e d n o r o c z n y .  Droga więc 
zakreślana przez biegun ziemski jest nader złożona 
i tymczasem nie daje się jeszcze przewidywać na 
przyszłość.

Geodezyi i astronomii tak dalece zależy na do- 
kładnem poznaniu wahań bieguna, że komitet do 
pomiarów ziemi utworzył na półkuli północnej sześć 
stałych obserwatoryóAY, położonych pod jednaką mniej
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Aviecej szerokością geograficzną i możliwie równo­
miernie rozmieszczonych, w celu gromadzenia spo­
strzeżeń. Trzy obserwatorya leżą w Ameryce, dwa 
ЛѴ Azyi, jedno лѵ Europie. Na półkuli południowej 
również rozpoczęto obserwacye лѵ poлл"yżej лѵутіе- 
nionym celu; założenie osobnych stacyi biegunoлvych 
ЛѴ tych okolicach ziemi jest róлvnież projektoAvane.

A t m o s f e r a  z i e mi .

Pod лvzględenl astronomicznym, zarówno jak 
fizycznym, atmosfera jest nader лvażną częścią skła- 
doлvą ziemi. Jest niezbędna do utrzymania naszego 
życia, lecz zarazem jest najл\dększą przeszkodą, z ja­
ką spotyka się astronom.

Atmosfera pochłania znaczną część przechodzą­
cego przez nią ŚAviatła, przez co banva лyszystkich 
przedmiotóiY jest nieco zmieniona, a oprócz tego 
przedmioty ii^ydają się nieco przymglone, pomimo 
najpogodniejszego nieba.

Atmosfera poivoduje załamanie 0лѵіа11а; 0ллйа1- 
ło лѵіес przebiega ją  po nieco krzyлvej linii, z lek­
ka лvklęslej лѵ kierunku ku ziemi, zamiast biec po 
linii prostej ku oku obserлvatora. Z tego лѵупіка, że 
gлviazdy лл"ydają się umieszczone nieco лvyżej ponad 
poziomem, niż są лѵ istocie. Tylko promień gлviazdy, 
idący лѵргоеі z zenitu, nie podlega temu z a 1 a m a- 
n i u, albo r e f r a к c у i.

Refrakcya лvzrasta, лѵ miarę jak ciało niebieskie 
oddala się od zenitu, a zbliża do poziomu; jeszcze 
pod 45 stopniem nad poziomem czyni luk лл"ynoszący 
jedną minutę, t. j. najmniejszy rozmiar, dający się 
odróżnić golem okiem na niebie. W miarę jak przed-
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miot zbliża się ku poziomowi, refrakcja wzrasta; pod 
28 stopniem nad poziomem jest ргалѵіе dAva razy 
лviększą, niż pod 45 stopniem; na samym poziomie 
wynosi лvięcej, niż ^ stopnia, czyli jest większa, niż 
średnica słońca lub księżyca. Gdy słońce na zacho­
dzie dotyka dolnym brzegiem poziomu, w istocie jest 
już ukryte pod poziomem; widzimy je jedynie dzięki 
zjaAvisku refrakcji. Innem jeszcze zjawiskiem tegoż 
pochodzenia, również podczas zachodu, jest spłasz­
czenie obrazu słońca; wtedy jego średnica pionowa 
jest krótsza, niż pozioma, ponieważ promienie wy­
chodzące z dołnej części słońca więcej się załamują, 
niż лѵуchodzące z części jego górnej. NajłatAviej 
obserwować można to zjawisko na morzu.

Zachód słońca w przejrzystem powietrzu oko­
lic podzwrotnikowych wywołuje wspaniałe zjawisko, 
u nas dostrzegalne tylko wyjątkowo z przyczyny 
mgiistości atmosfery. Zjawisko, o którem mowa, po­
lega na nierównomiernem załamywaniu się promieni 
ЛѴ atmosferze. Podobnie jak pryzmat, atmosfera roz­
szczepia promień na kołejne barwy: na czerwoną, 
żółtą, ziełoną, niebieską i fijoletową. Stąd, kiedy 
słońce zachodzi i ginie w morzu ostatni jego skra- 
лѵек, rozszczepione barWy światła znikają rÓAvnież 
w tym samym porządku. Na dwie lub trzy sekundy 
przed zniknięciem екгалѵка słońca, ten zmienia dość 
nagle sivą barwę pomarańczową na żółtą, i ostatni 
przebłysk słońca dosięga oka jako promień ziełony 
lub niebieski.
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4. Księżyc.

Księżyc jest, bez wątpienia, najwięcej znanem 
ciałem niebieskiem; niektóre fakty, dotyczące jego 
biegu oraz zmian oświetlenia przez słońce, są ogóło­
wi znane. Zatem w dalszym ciągu zakładamy, że 
czytelnikowi znany jest miesięczny obieg księżyca 
dokoła ziemi, jego postać kulista i okresowe zmiany 
ёлѵіайа, лѵ zależności od położenia księżyca AYzglę- 
dem słońca.

Rys. 26. Stosunek rozmiarów ziemi do rozmiarów księżyca.

Różnymi sposobami przeprowadzone pomiary 
przekonały już starożytnych astronomóAV, że śred­
nia odległość księżyca od środka ziemi wynosi 60 
promieni ziemskich, czyli 384750 kilometrów. Tę od­
ległość wyznaczyć można лѵ różny sposób: albo przez 
pomiary bezpośrednie t. zлv. p a r a ł a k s y ,  o czem 
niezadługo ролѵіету, albo też przy pomocy obliczeń, 
лvykazujących, jak daleko musi znajdoAvać się księ­
życ, aby, krążąc лѵ przestrzeni, mógł zakreślić do­
koła ziemi drogę лѵ tym czasie, лѵ jakim istotnie ją 
odbywa. Droga księżyca jest eliptyczna, a лvięc jego
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prawdziwa odległość od ziemi jest zmienna; czasem 
odległość ta jest o 21000 km. większa, czasem mniej­
sza, niż odległość średnia. Średnica księżyca prze­
wyższa nieco czAvartą część średnicy ziemi (rys. 26) 
i 'wynosi 3480 km. Najdokładniejsze pomiary nie 
zdołały \vykryć w jego postaci najmniejszego odchy­
lenia od formy kulistej, że pominiemy nierówności 
powierzchni.

O b i e g  k s i ę ż y c a  i j e g o  o d m i a n y .

Księżyc towarzyszy ziemi лѵ jej obiegu dokoła 
słońca. Ten podwójny ruch pozornie wydaje się nie­
co zawiły, chociaż ж istocie nie przedstawia trud­
ności. Prosty przykład podwójnego ruchu podróżni­
ka, pędzącego pociągiem i лѵ tymże czasie przecha­
dzającego się dokoła stołu лѵ ллmgonie, rzecz tę do­
statecznie лл"yjaśnia. Podróżnik okrążać może stół 
ЛѴ stałej od niego odległości; bieg ллmgonu nie staje 
temu na przeszkodzie. W ten sam sposób ziemia pę­
dzi po sллmj drodze, gdy tymczasem księżyc usta- 
лvicznie ją obiega лѵ піелѵіеіе zmieniającej się, pra- 
лѵіе stałej odległości.

Rzeczyлvisty obrót księżyca dokoła ziemi іглѵа 
27 dni 8 godzin; лvszelako okres czasu pomiędzy 
dлviema kołejnemi сЬллТІаті полѵіи лvynosi 29 dni 13 
godzin. Różnicę poлvoduje bieg ziemi dokoła słońca. 
Na rys. 27 luk A C  przedstaллda część drogi ziem­
skiej. W danej склліИ ziemia znajduje się лѵ punkcie 
E, księżyc zaś лѵ punkcie .M, między ziemią i słoń­
cem. Po иріулѵіе 27 dni i 8 godzin ziemia przesunie 
się od punktu E  do E; ж tym zaś czasie księżyc 
przebiegł już sлvą drogę (лѵ kierunku strzałek) i do-
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sięgnął punktu N. W сЬлѵШ, kiedy linie EM  i EN  
staną się róAvnoległe, księżyc dokona całkowitego 
obiegu i znajdzie się na niebie лѵ tern samem miej­
scu pomiędzy gwiazdami, лѵ jakiem był na początku. 
Lecz słońce лѵ олѵе] сЬлѵіИ znajdzie się już лѵ kie-

Rys. 27. Droga księżyca dokoła ziemi i dokoła słońca.

runku ES, księżyc musi лvięc przebiec jeszcze релѵ- 
ną drogę, aby znaleźć się рополѵпіе лѵ prostołinijnem 
połączeniu ze słońcem i ziemią, t. j. лѵ tym samym 
лvzględem ziemi kierunku, co słońce. Na to potrzeba 
przeszło плѵисЬ dni; stąd лvięc okres czasu pomiędzy 
dлvoma kolejnymi полѵіаті przedłuża się do 29^ dnia.



124 Część III. Słońce, Ziemia i Księżyc.

O d m i a n y ,  albo f a z y  księżyca zależą od jego 
położenia względem słońca. Księżyc jako ciało nie­
przezroczyste, nie mając własnego światła, jest wi­
dzialny tylko Mdedy, kiedy go słońce oświetla. Je­
żeli stoi między nami i słońcem, ku nam jest zwró­
cona jego strona ciemna; ividziec go przeto nie mo­
żemy. W kalendarzach chwila ta zwie się n o w i e m;  
blizko przez dwa dni potem księżyc jest niewidocz­
ny, ponieiyaż ginie лѵ brzasku zorzy ivieczornej. Do­
piero drugiego lub trzeciego dnia daje się dostrzec 
mała część tarczy w dobrze znanej ogółoivi postaci 
sierpa. Sierp ten nazywamy młodym księżycem, albo 
nowiem, jakkolwiek rzeczywista chwila nowiu ka- 
lendarzoAvego już minęła.

W tym czasie i przez kilka dni następnych, 
ЛѴ pogodne ivieczory, oprócz rosnącego z dnia na 
dzień sierpa dostrzegamy też i całkowitą powierzch­
nię księżyca, przyczem nieoświetlona przez słońce 
część tarczy lśni slabem, s z a r e m  ś w i a t ł e m .  
Sprawia je światło odbite od ziemi; gdybyśmy pod­
czas ziemskiego nowiu oglądali ziemię z księżyca, 
lyidzielibyśmy ją  w pełnym blasku. W miarę jak 
księżyc odbywa swą dalszą drogę, światło ziemskie 
blednie na nim i wreszcie, około pienvszej kwadry, 
ginie dla naszego oka z poivodu zbyt rażącego blas­
ku oświetlonej części tarczy.

W siedem lub osiem dni po kalendarzowym 
полѵіи księżyc jest w p i e r w s z e j  k w a d r z e ;  wi­
dzimy Avtedy oświetloną połowę zwróconej ku nam 
tarczy księżyca. Po upływie 0лѵисЬ tygodni po по­
лѵіи księżyc znajduje się dokładnie naprzeciwko 
słońca, mamy p e ł n i ę  i лvidzimy całą jego kulę 
w postaci jasnej, okrągłej tarczy. ЛѴ tydzień potem
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przypada o s t a t n i a  k w a d r a ;  woivczas jest лѵі- 
doczna lewa połowa pozornej tarczy. Oświetlona część 
co raz się zmniejsza, aż do ponownej chwili nowiu. 
Proste zastano5vienie pokaże, że rosnący sierp księ­
życa może być widzialny jedynie z wieczora, maleją­
cy jedynie nad ranem.

Z góry zakładaliśmy, że zmiany лѵ oświetleniu 
księżyca są ogółowi znane, opis ich zatem mógłby 
być pominięty; wszelako często w literaturze i sztu­
ce spotykamy grubą nieznajomość tych najprostszych 
zjaAvisk. AVidy5valiśmy na obrazkach gwiazdę utkwio­
ną pomiędzy rogami sierpa księżyca, jak gdyby 
istniała tam pusta przestrzeń; wielu poetów opisuje 
5vschód sierpa księżyca tuż po zachodzie słońca, 
a malarze bez namysłu umieszczają rosnący księ­
życ na wschodniem niebie, pełnię zaś o zmroku 
na zachodzie!

B i e g  w i r o w y  k s i ę ż y c a .

Sprawa ruchu ivirowego księżyca dokoła osi 
лѵіеіи wydaje się trudną do zrozumienia.

Ktokolwiek starannie przypatrywał się tarczy 
księżyca, zauważył zapewne, że towarzysz ziemi stale 
jest ku niej z5vrócony tą samą stroną. To doAvodzi, 
że księżyc Aviruje dokoła sive] osi dokładnie лѵ tym­
że czasie, w jakim dokonywa obrotu dokoła ziemi.

Na pierAvszy rzut oka zdawałoby się, że księ­
życ zgoła nie Aviruje. Istota rzeczy polega na niepo­
rozumieniu, na różnym sposobie pojmowania ruchu. 
Fizyk poлviada, że ciało nie posiada ruchu лviroлvego, 
jeżeli pręt, przeproлvadzony przez to ciało лѵ jakim- 
kohviekbądź kierunku, nie zmienia sлvego położenia
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W przestrzeni, nawet kiedy ciało jest лѵ ruchu. Gdy­
by księżyc nie wirował dokoła sivej osi, pręt prze­
zeń przeprowadzony zachowałby sivój ivłaśchvy kieru­

nek podczas cał­
kowitego obie­
gu dokoła zie­
mi i w różnych 
punktach dro­
gi przedstaiviał- 
by się, jak na 
rys. 28. Lecz 
z rysunku te­
go лvnioskuje- 
my, że w takim 
razie musiełi- 
byśmy ogłądać 
kołejno ivszyst- 
kie okołice po­

wierzchni księżyca. Skoro tak nie jest, i księżyc 
trwałe zwraca ku nam tę samą stronę, więc musi 
on bezwarunkowo podczas jednego obiegu dokoła 
ziemi obrócić się również raz jeden dokoła swej osi.

Rys. 28. Ciało nie wirujące podczas 
biegu dokoła ziemi.

P o w i e r z c h n i a  k s i ę ż y c a .

Obserwując księżyc gołem okiem, widzimy na 
jego powierzchni miejsca jaśniejsze i ciemniejsze. 
Miejsca ciemniejsze są tak rozmieszczone, że całość 
wykazuje niejakie podobieństwo do twarzy ludzkiej, 
przyczem nos i oczy najlepiej się uwydatniają. Stąd 
wszystkie ludy mają swoje podania o „czloivieku na 
księżycu“. Najmniejsza wszelako luneta rozwiewa to 
podobieństwo i ukazuje na poivierzchni mnóstwo



Powierzchnia księżyca. 129

szczegółów, których liczba statecznie wzrasta, w mia­
rę jak пгулѵату silniejszych narzędzi.

Najbardziej charakterystyczną właśchvością po­
wierzchni księżyca są jej wzniesienia i zagłębienia. 
Najdogodniej obserлvowaó je można około epoki pierw­
szej kwadry, wówczas bowiem wzniesienia rzucają 
cienie, nadając obrazowi wygląd nader plastyczny

Rys. Я0. Księżyc w pełni.

(por. Rys. 29). Podczas pełni niepodobna Avyraźnie 
rozróżnić istotnych kształtów, gdyż promienie słoń­
ca, padające лvóлyczas pionowo, nie лvywołują cieni 
(Rys. 30). Owe wyniosłości i zagłębienia zwane są 
zivykle g ó r a m i  i d o l i n a m i ;  różnią się wszelako 
swoim kształtem od gór ziemskich. Natomiast rzuca 
się ЛѴ oczy duże podobieństwo do kraterów naszych 
wułkanóAY.

Newcomb, Astronomia
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Najczęstszym kształtem gór księżycowych jest 
okrągły wał, o średnicy wielu kilometrów. Wnętrze 
krateru ma kształt czaszy z plaskiem dnem; ze środka

- J i k - '

Rys. 31. Apeniny i pierścienie Archimedesa, Aristillusa 
i Antocillusa w Маге Imbrium.

dna wznosi się często niewielki stożek, a nawet nie­
raz cała grupa gór. Z czego składają się doliny 
i góry, niepodobna określić; mogą to być jednolite 
utivory skaliste, mogą być róivnież zivaly kamieni. 
Przez najpotężniejszą lunetę niepodobna rozróżnić na
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księżycu przedmiotów, mających w średnicy mniej, 
niż 30 metrów, stąd szczegóły o drobnych rozmia­
rach nastręczają лѵіеіе wątpliwości. Wyznaczanie wy­
sokości gór księżycowych i pomiar średnic jego kra­
terów nie przedstawia dla astronomów trudności. Do

Rys. 32. Typ góry pierścieniowej na księżycu.

wyznaczania wysokości gór użyлva się pomiarów cie­
ni poszczególnych szczytów. Znając odległość księ­
życa od ziemi, rezultaty pomiaróiy łatwo лѵугагіс 
ЛѴ kilometrach i metrach; poró\vnywając zaś otrzy­
maną stąd długość z położeniem słońca nad wymie­
rzonym wierzchołkiem góry, za pomocą elementar-
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nych zasad trygonometryi obliczyć można wysokość 
góry nad poziomem otaczającej ją  przestrzeni. Wie­
my więc dokładnie, że znaczna część licznych szczy- 
tóAV górskich księżyca sięga 7 do 8 tysięcy metrów 
ponad średnią powierzchnię księżyca, kratery zaś 
o średnicy 100 do 200 kilometrów nie należą do 
wyjątków.

Pierwsi obserwatorowie, używający lunet, przy­
puszczali, że ciemniejsze okolice są morzami, jaśniej­
sze lądami. Poszczególnym morzom ponadawano na- 
zлvy, a więc Mo r z e  b u r z l i w e  [Marę Procellarum), 
Mo r z e  p o g o d n e  (Marę Serenitaiis) i t. d. Nazwy 
te, zresztą nader fantastyczne, a zwłaszcza najzupeł­
niej dowolne, utrzymano do oznaczania ciemniejszych 
okolic na powierzchni księżyca. Po ulepszeniu lu­
net rychło zrozumiano, że powierzchnie przepełnio­
ne nierównościami nie mogą być morzami. Różnica 
w wyglądzie, przy obserwacyi okiem nieuzbrojonem, 
jest uwarunkowana właściwością materyałów na po­
wierzchni księżyca, dających różne odcienie, ciem­
niejszy i jaśniejszy; rozkład tych odcieni jest na­
der interesujący.

Do osobłiwości na powierzchni księżyca należą 
długie s m u g i  (Rys. 29, 30 i 33), jak gdyby pro­
mieniujące dokoła niektórych kraterów; лѵі0а0 je 
przez najsłabsze łunety, a dobry wzrok nawet wprost 
odróżnić je może. Tak, na północnej części półkuli 
promieniuje olbrzymia góra ріег0сіепіолѵа T y c h o ;  
od niej rozchodzi się mnóstwo smug we wszystkich 
kierunkach po liniach prostych, przez góry i doliny. 
Sprawia to лvrażenie, jak gdyby skorupa księżyca 
w tern miejscu była popękana i szczełiny wypełniły 
się następnie białą, płynną masą.
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Niemniej zadziwiające są rysy,  albo b r óz dy ,  
głębokie szczeliny o szerokości лѵіеіп кііотеіголѵ. 
W ostatnich paru dziesiątkach lat лvykryto mnóstwo 
tych utлvorów. Możlmą jest rzeczą, że brózdy po­
wstały лvskutek działania promieni słonecznych; moż-

Rys. 33. Pierścień Kopernika na księżycu.

liwem jest również, że są to śłady działalności sił 
Avewnętrznych, przypominających działałność wulka- 
П0ЛѴ na ziemi.

Można różnie zapatrywać się na te sprawy, nie­
podobna AYszełako odrzucić pogłąd^ że księżyc był 
niegdyś siedliskiem silnej działalności wulkanicznej. 
Rozmaity лYygląd kształtów górskich księżyca jawnie
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Avskazuje na różne fazy w rozwoju towarzysza ziemi: 
pośrodku wielkich, częścioivo z biegiem ivieköw roz- 
padłych gór pierścieniowych widzimy niewielkie kra­
tery jak gdyby noivszej formacyi oraz brózdy i smu­
gi promieniste, przecinające лу różnych kierunkach 
stare górskie formacye. Przed 100 laty przypuszczał 
był H e r S C  hel ,  że na księżycu jeszcze obecnie ist­
nieje czynny лѵиікап, gdyż na ciemnem tle tarczy 
niebawem po полѵіи dostrzegał nader rozjaśniony 
krater. Dziś wiemy, że jestto odbicie światła ziemi 
od wyjątkoiyo jasnego punktu poiyierzchni księżyca, 
mianowicie od pierścienia A r i s t a r c h a .

Czy  j e s t  p o w i e t r z e  i w o d a  n a  k s i ę ż y c u ?

Pytanie, czy na księżycu istnieje poivietrze i wo­
da, nałeży do najważniejszych. Dziś nauka odpowia­
da na nie p r z e c z ą c o .  Zaprzeczenia nie należy by­
najmniej rozumieć лу ten sposób, że na powierzchni 
towarzysza ziemi niema bezwzględnie ani kropłi lyilgo- 
ci, ani śladu poiyietrza; powiedzieć tylko możemy, że 
atmosfera księżyca, jeżeli wogóle istnieje, jest do te­
go stopnia rozrzedzona, że niepodobna wykryć jej 
obecności. Gdyby atmosfera księżyca miała choćby 
setną część gęstości atmosfery ziemskiej, obecność jej 
wykryłibyśmy, obserwując załamywanie się światła 
gwiazd, kiedy te znajdują się na skraju księżyca; 
tymczasem w podobnych przypadkach t. zw. z a k r y ­
c i a  g i y i a z d  p r z e z  k s i ę ż y c  nie spostrzeżono do­
tychczas ani śładu refrakcyi. Jeżeli na księżycu jest 
woda, musi ona być ukryta лу niedostrzegalnych szcze­
linach powierzchni lub w jego wnętrzu. W przechy- 
nym razie, parując pod działaniem promieni słońca.
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musiałaby utworzyć coś w rodzaju mgły lub atmo­
sfery z pary; лѵіЬулѵаііЬузту zatem opary lub obło­
ki, przyćmieлvające tu i owdzie powierzchnię.

Powyższe rozważanie prowadzi wprost do innego- 
pytania, тіаполѵісіе, do pytania, czy istnieją m i e s z ­
k a ń c y  k s i ę ż y c a .  Życie, лѵ tym zakresie, co na 
naszej planecie, Avymaga co najmniej obecności лѵо- 
dy, a w лvyższych stopniach rozwoju świata roślin­
nego i zwierzęcego także i powietrza. A¥idzimy ivięc, 
że życie ЛѴ tej postaci, jak je rozumiemy na ziemi, 
na księżycu istnieć nie może.

Zupełny brak poivietrza i lyody shvarza na księ­
życu warunki, o których tu, na ziemi, nie mamy po­
jęcia. Dotychczasoive, nader starannie przeprowadzo­
ne spostrzeżenia nie zdołały Avykryć najmniejszych 
zmian na księżycu. Kamień na powierzchni ziemi jest 
wystawiony na zmiany pogody i z biegiem czasu 
wietrzeje pod łącznem działaniem wody i powietrza. 
Na księżycu niema zmian pogody, i kamień wieki 
leżeć może na tem samem miejscu, nietknięty przez 
ivpływy zeiynętrzne.

Pouderzchnia księżyca silnie nagrzewa się pod 
wpływem słońca лѵ dzień, silnie zaś oziębia лу czasie 
jego nieobecności na niebie księżycowem, w nocy. 
Lecz, poza tego rodzaju zmianami temperatury, innych 
zmian, o ile wiemy, niema. Brak zmian лѵ atmosfe­
rze, wieczysty spokój — oto cechy charakterystyczne 
naszego księżyca..

P r z y p ł y w y  i o d p ł y w y .

Ktokohviek był nad brzegiem oceanu, musiał 
zauiyażyć ivznoszenie się i spadek poziomu wody,
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глѵапе p r z y p ł y w e m  i o d p ł y w e m .  Zja\visko 
dzień w dzień opóźnia się o trzy kwadranse i jest 
w związku oczywistym z biegiem księżyca; jeżeli 
dziś jest przypływ, księżyc zaś zajmuje pewne okreś­
lone położenie na niebie, to następnie, zawsze rów­
nież będzie przypływ, ilekroć księżyc po upływie dnia, 
miesiąca łub roku znajdzie się w pobliżu tegoż miejsca 
na niebie. Stąd wynika, że t . zw . p r z y p ł y w y  
i o d p ł y w y  są poAvodowane przez przyciąganie, Avy- 
лѵіегапе przez księżyc na masy Avód oceanicznych.

Łatwo zrozumieć, że księżyc może przyciągać 
Avodę z tej części powierzchni ziemi, ku której jest 
ZAvrócony; natomiast wszystkim, nie obznajmionym 
z teoryą, nader trudnem wydaje się do zrozumienia 
zjawisko, że każdej doby zjawiają się d w a  p r z y -  
p ł y  w y  (co 12 godzin), jeden na stronie ziemi, zAvró- 
conej ku księżycowi, drugi jednocześnie na stronie 
przechAdegłej, odAATóconej od księżyca. ZjaAvisko po­
chodzi stąd, że księżyc przyciąga nietylko Avodę, lecz

K bertcneJc ftrzycioęgccrb icc
K a i f x g e .

O
Rys. 34. Powstawanie przypływu i odpływu.

(  i samą ziemię. Zgodnie z praAÂ em poAvszechnego cią- 
i  żenią, przyciąganie jest av stosunku odAvrotnym do 

/  kAvadratu z odległości, księżyc AAuęc tę część ziemi 
i oceanu, która leży doń najbliżej, przyciąga silniej, 
aniżeli sam środek ziemi; ten zuóay silniej jest przy­
ciągany, aniżeli dalej położone okolice ziemi.
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Na rys. 34 punkty, o których толѵа, są ozna­
czone przez H, C i A. Ponieważ księżyc silniej przy­
ciąga punkt C, niż punkt A, odciąga więc C od ^  
i powiększa odległość między C i A. ^  tymże cza­
sie przyciąga punkt H  więcej, niż punkt C, co znów 
sprayvia, że odległość między H  i C wzrasta. Gdyby 
ziemia była całkowicie płynną, przyciąganie księży­
ca rozciągnęłoby ją , nadając jej kształt ełipsoidy, 
której oś dłuższa byłaby skieroлvana ku księżycowi. 
Lecz ziemia jest ciałem stałem, i przyciąganie nie 
może wyraźnie zmieniać jej kształtu; natomiast ła­
two poddają się wpłyлvowi przyciągania płynne czę­
ści skorupy ziemskiej—oceany. Ocean więc istotnie 
przybiera kształt ełiptyczny, co daje лѵ у s o к i stan 
wody po obu końcach iviększej osi ełipsoidy, stan zaś 
m a ł y  pośrodku.

Z powyższego określenia możnaby ivywniosko-^ 
ivać, że stan wysoki ролѵіпіеп następować zawsze, 
kiedy księżyc jest w południku. Tak jednak nie by­
wa, bo wielkie lądy tamują bieg wody. W rzeczy 
samej, gdy fala spotka ląd, to, w zależności od jego 
linii brzegowej, musi go obiegać w jedną i drugą 
stronę, co wymaga dość znacznego czasu. Stąd po- 
AYstają zadziwiające nieraz nieprawidłowości co do 
сЬлѵіІі przypływu w różnych punktach ziemi; epoka 
przypływu dła danego miejsca (t. zw. ustałenie por­
tu) jest zatem trudna do przeividzenia na drodze ra- 
chunkoAvej.

I słońce powoduje przypłyivy, podobnie jak księL 
życ; Avysokość tego przypłyiYU jest wszełako znacz­
nie mniejsza. Podczas pełni i полѵіи oba ciała nie­
bieskie łączą swe oddziałyivanie i poiYodują najsil­
niejsze przypływy, dobrze znane mieszkańcom лѵу-
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brzeży oceanu. Na kwadrach oddziaływanie słońca 
jest лvprost przeciwne oddziaływaniu księżyca; stąd 
przypływ jest o tym czasie wogóle mniejszy.

5. Zaćmienia księżyca.

Czytelnik wie, bez wątpienia, że zaćmienie księ­
życa powstaje wówczas, kiedy ciało to wchodzi w cień, 
rzucany przez ziemię; zaćmienie zaś słońca powodu­
je księżyc, kiedy stanie między nami a słońcem, za- 
kryiYając ostatnie. Po tern założeniu zajmiemy się 
interesującemi właściwościami obu zjawisk i zara­
zem ргалѵаті, według których zaćmienia ponawia­
ją  się.

Najpierw możnaby postawić pytanie, dlaczego 
zaćmienie księżyca nie zjaivia się podczas każdej peł-

Rys. 3 .5 . Księżyc w cieniu ziemi podczas całkowitego 
zaćmienia księżyca.

n i. Wszak cień ziemi jest wóiYczas odrzucony lYłaś- 
nie w kierunku odpowiednim. Otóż księżyc mija za- 
’z\Yyczaj ów cień, przechodząc powyżej lub poniżej 
cienia, i zaćmienie powstać nie może. Przyczyną te­
go jest pewne niewielkie pochylenie drogi księżyca.
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wynoszące około 5 stopni, do płaszczyzny ekliptyki, 
t. j. do drogi ziemi лѵокоіо słońca, a лѵ płaszczyźnie 
tej leży cień kuli ziemskiej. Załóżmy, jak to uczy­
niliśmy poprzednio, że ekliptyka лѵ jakikolwiek spo­
sób jest narysoAvana na niebie, i że podobnie jest 
naryso\vana droga księżyca z całego miesięcznego 
obiegu. Znaleźlibyśmy Avtedy, że droga księżyca pod 
niewielkim kątem 5 stopni przecina pozorną drogę 
słońca, ekliptykę, лѵ dAvuch Avprost przeciAvleglych 
punktach, zAvanych Avęz ł ami .  W jednym z AÂęz- 
łów księżyc przechodzi od dołu, t . j . od strony po- 
ludnioAvej ekliptyki na stronę północną; jestto Avę- 
z e l A v s t ę p u j ą c y .  Po stronie Avprost przeciAvnej 
księżyc przekracza ekliptykę od północy na południe, 
a odpoAviedni punkt zAvie się av ę z ł e m z s t ę p u ­
j ą c y m .

W punktach leżących w pół drogi między Avęz- 
łami środek księżyca przypada na 33000 kilometróAv, 
t. j. prawie na V12 części jego odległości od ziemi, 
ponad ekliptyką. PonieAvaz słońce jest Aviększe, niż 
ziemia, więc cień ziemi musi mieć postać stożka, 
którego średnica jest co raz mniejsza, av miarę od­
dalenia od ziemi. W  odległości, av jakiej znajduje 
się księżyc, średnica cienia ziemi Avynosi przybliżenie 
*/4 średnicy ziemskiej, av okrągłych liczbach 10 0 0 0  
kilometróAV. Środek cienia zaAvsze leży av płaszczyźnie 
ekliptyki, Avięc granice cienia zalegają po obu stro­
nach, powyżej i poniżej, po 5000 kilometróAv. Wsku­
tek tego księżyc tylko Avtedy Avchodzi лѵ cień ziemi, 
kiedy podczas pełni odległość jego od ekliptyki nie 
przekracza 5000 kilometróAV. Zdarzyć się to może je­
dynie AvóAvczas, kiedy księżyc znajduje się av pobli­
żu węzłóAv.
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Załóżmy, że węzły także są zaznaczone na nie­
bie; w jednym punkcie ekliptyki jest węzeł wstępu­
jący, ЛѴ drugim, przeciwległym, zstępujący. W okre­
sie rocznym słońce przechodzić będzie przez oba te 
punkty. Skoro słońce znajdzie się w jednym 4vęźle, 
cień ziemi przejdzie przez drugi. T y l k o  w t y m  
c z a s i e ,  nieco wcześniej i nieco później, mogą po­
wstawać zaćmienia i słońca, i księżyca. Pory te moż­
na zatem nazwać o k r e s a m i  z a ć m i e ń .  Trwają 
one około miesiąca; innemi słowy, okres zaćmień za­
czyna się z chwilą, kiedy słońce dostatecznie się zbli­
ży do jednego z lyęzłów, aby mogło nastąpić zaćmie­
nie, kończy zaś, kiedy słońce odpowiednio oddali się 
od \vęzła.

Gdyby węzły trwale zachowywały swe miejsca 
na ekliptyce, okresy zaćmień byłyby trwałe. Lecz 
лvskutek przyciągania, wywieranego przez słońce na 
ziemię i księżyc, położenie węzłów ustawicznie się 
zmienia, przytem w kierunku odwrotnym do kierun­
ku biegu obydwuch ciał. Każdy węzeł wykonywa 
całkowity obrót po sklepieniu nieba w ciągu 18 lat 
i 7 miesięcy; stąd też w ciągu tego okresu zaćmie­
nia przesuwają się przez wszystkie miesiące roku. 
Przeciętnie лvystępują co rok o 19 dni wcześniej, niż 
ЛѴ roku poprzednim. Tak лѵ r. 1910 okresy zaćmień 
przypadały na maj i listopad; w r. 1912 przypadają 
na kwiecień i październik.

Jeżeli księżyc jest całkowicie zanurzony лѵ cie­
niu ziemi, zaćmienie zwie się c a l k o i v i t e m ;  jeżeli 
jest zaćmiona tylko część księżyca, nazy\va się czę ­
ś c i  o лѵ e m. Naogół bywają 2 lub 3 zaćmienia rocznie, 
z tych co najmniej jedno саІколѵКе.
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P r z e b i e g  z a ć m i e n i a  k s i ę ż y c a .

. Obserwując zaćmienie od samego początku, spo­
strzegamy przedewszystkiem, że rvscbodni brzeg księ­
życa staje się mniej jasnym. Tego rodzaju lekkie 
przyćmienie jest spowodorvane przez p ó ł c i e ń  zie-

Rys. 36. Przejście księżyca przez cień ziemi podczas 
całkowitego zaćmienia księżyca.

mi, stopnioivo przechodzący лѵ p e ł n y  c i e ń  czę ­
ś c i  ś r o d k o w e j ,  w której księżyc zanurza się ivresz- 
cie zupełnie przy zaćmieniu całkoivitem. Wszelako 
przyglądając się bacznie, zauważymy, że zacieniona 
część księżyca nie jest саіколѵісіе niedostrzegalna, 
owszem, lśni slabem światłem./Podczas całkowitego 
zaćmienia blask tarczy jest zazivyczaj dość wyraźny, 
ponieważ nie jest przyćmiony blaskiem lśniącej czę­
ści księżyca, jak podczas zaćmienia częściowego. 
Lśnienie to barwą ciemno-czerwonaivą pochodzi, jak 
Aviadomo, od załamania promieni słońca лѵ atmosferze 
ziemskiej. Promienie Ьолѵіет, które jak gdyby ślizga­
ją  się po powierzchni ziemi lub przebiegają w jej 
pobliżu, Avyginają się przez лѵріулѵ refrakcyi i zała­
mane biegną w kierunku do cienia. Barwa czerwo­
nawa pochodzi z tej samej przyczyny, dla której czer- 
wonem bywa słońce podczas zachodu: atmosfera ziem-
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ska pochłania (absorbuje) promienie zielone i nie­
bieskie, przepuszcza zaś czerwone.

Zaćmienie księżyca może być oglądane w j e d- 
n e j  i t e j  s a m e j  c h w i l i  na całej przestrzeni zie­
mi, ponad którą znajduje się księżyc, gdy tymcza­
sem zaćmienie słońca, zivlaszcza całkowite, jest ogra­
niczone піелуіеікіт pasem widzialności, jak zobaczy­
my w rozdziale następnym.

Wiele trudności sprawiało starożytnym astrono­
mom ciekawe zjaivisko występujące wtedy, kiedy 
księżyc wschodzi już całkowicie zaćmiony. Widzimy 
go wówczas na лvschodniej stronie poziomu, mimo 
iż słońce na stronie zachodniej jeszcze nie zaszło. 
Księżyc jest więc zaćmiony, jakkolwiek pozornie 
znajduje się jeszcze w obrębie promieni słonecznych. 
Poivód tego dziwnego zjawiska polega róivnież na 
łamliwości promieni w atmosferze ziemskiej, na łam­
liwości, która sprawia, iż słońce i księżyc pojawiają 
się n a d  poziomem, kiedy w rzeczywistości p o d  nim 
się znajdują.

6. Zaćmienia słońca.

Gdyby księżyc odbywał swą drogę dokładnie 
w płaszczyźnie ekłiptyki, zakryivalby słońce, czyli wy- 
лѵоіуwałby z a ć m i e n i e  s ł o ń c a  podczas każdego 
nowiu. Wszelako wskutek pochylenia drogi księżyca 
zjawisko zaćmienia zajść może jedynie, kiedy słońce 
znajduje się w*'błizkości jednego z węzłów księżyca. 
Kiedy to następuje i jeżeli przy tern znajdujemy się 
w odpowiedniej okolicy ziemi, widzimy zaćmienie.

W powyższych sprzyjających лѵагппкасЬ księżyc
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może zasłonić słońce bądź całkowicie, bądź częścio­
wo; zależy to od względnych rozmiaröiv obu ciał nie­
bieskich, nie zaś od rozmiaroAv istotnych.

Wiemy, że średnica słońca prawie 400 razy jest 
AYiększa, niż średnica księżyca, przyczem słońce jest 
prawie 400 razy dalej położone, niż księżyc. Stąd też 
pozorna лvielkość obu ciał jest dla naszego oka pra- 
лѵіе jednakowa. Wskutek eliptycznego kształtu dróg 
ziemi i księżyca czasami księżyc wydaje się nieco 
większym od słońca, czasami znóiv słońce wydaje 
się nieco większem od księżyca. W pierwszym przy­
padku księżyc może zakryć całkowicie słońce, лѵ dru­
gim, oczywiście, nie może.

O różnicy pomiędzy obu zjaлviskami, zaćmieniem 
słońca a księżyca, mówiliśmy poprzednio; zaćmienie 
księżyca jest, mianowicie, ivszędzie jednako widzial­
ne, gdy tymczasem ividziałność zaćmienia słońca 
jest zależna od miejsca obserwatora na powierzchni 
ziemi.

Aby widzieć pokrycie centralne słońca przez księ­
życ, zivane z a ć m i e n i e m  c e n t r a l n e m ,  obser­
wator musi znajdować się w miejscu, przez które

Rys. 37. Całkowite zaćmienie słońca.

przebiega Unia, łącząca środki obu ciał. Jeżeli, dalej, 
pozorna wielkość księżyca jest większa, niż pozorna 
wielkość słońca, księżyc całkowicie zakryiva słońce.



14І Część III. Słońce, Ziemia i Księżyc.

i mamy c a ł k o  лvi t e z a ć m i e n i e  s ł o ń c a  (rys. 37) 
przeciwnie, jeżeli słońce wydaje się \viększe, niż księ­
życ, obraz zaćmienia centralnego przedstawia się w po­
staci wązkiej jasnej obrę­
czy, otaczającej ciemne cia­
ło księżyca. Jestto zaćmie­
nie słońca o b r ą c z k o w e  
(rys. 38).

Linia, łącząca środki 
słońca i księżyca podczas 
zaćmienia, przesuwa się po 
części powierzchni ziemi, 
i droga tej Unii może być 
z góry przewidziana i na­
kreślona na mapie. Takie 
mapy zaćmienia centralne­
go są podawane лѵ kalen­
darzach astronomicznych.
Zaćmienie centralne, ob­
rączkowe łub całkowite, 
może nastąpić po obu stro­
nach linii centralnej, za­
zwyczaj jednakże nie dalej, 
niż na odległość 100 kilo­
metrów. Poza tą granicą 
widzialne jest tylko zać­
mienie częściowe, w  któ- 
rem część tylko słońca jest 
zakryta. We 4vszystkich
miejscowościach, odległych od linii centralnej o 30 
lub 40 stopni, zaćmienie wogóle jest nie\vidzialne.

4

Rys. 38. Przejście księży­
ca przed tarczą słońca pod­
czas zaćmienia obrączkowego 
słońca.
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P r z e b i e g  c a ł k o w i t e g o  z a ć m i e n i a  s ł o ń c a .

Zaćmienie całkowite słońca jest jednem z naj- 
wspaniałszych zjatvdsk przyrody. Aby dobrze je za­
obserwować nałeży zająć stanowisko na wzniesieniu, 
dającem możłhvie rozłegły widnokrąg, zwłaszcza od 
strony zachodniej, z której następo5vać będzie cień 
księżyca. Pier5vsze siady czegoś niezwykłego pojaAvia- 
ją się nie лѵ powietrzu, ani na ziemi, łecz na samem 
słońcu. W chwiłi przewidzianej obliczeniami na za­
chodnim brzegu tarczy pojawia się niewielka szczer­
ba; powoli szczerba ponńększa się, rozrasta, jak gdy­
by pochłaniając tarczę słoneczną; po релѵпуш czasie 
ividzimy już tylko wązki sierp słońca (por. rys. 38). 
Nic dziwnego, że wszystkie ludy nieoś\viecone, ob­
serwując podobne powolne zmniejszanie się tarczy, 
przypuszczały i dziś jeszcze przypuszczają, że to smok 
pożera słońce w chwili zaćmienia.

Zjaivisko daje się obserwować nawet bez pomo­
cy szkła zaciemnionego; wystarczy w tym celu sta­
nąć pod drzewem, przez którego liście przechodzą 
promienie słońca ku ziemi. l\Iałe obrazy słońca, od­
bijające się tu i owdzie na ziemi, mają wó5vczas 
kształt częściowo zaćmionego słońca.

Jeżeli obserwator posiada lunetę z założonem 
w niej ciemnem szkłem do spostrzegania słońca, bę­
dzie miał w^yborną sposobność do obsertvacyi gór na 
krańcu kuli księżyca. Zauważy więc, że niepokryty 
brzeg słońca posiada zwykłe swe zarysy zaokrąglo­
ne i gładkie, lecz nmwnątrz sierpa brzeg, utworzony 
przez powierzchnię księżyca, jest nierówny i zazę­
biony.

Na chwilę przed zniknięciem sierpa, góry księ-
Newcomb, Astronomia. 10
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życa dochodzą do samego brzegu słońca, z którego 
tarczy pozostaje wówczas jedynie jak gdyby szereg 
świecących punkcików, przeświecających pomiędzy 
wzniesieniami na zazębionym brzegu tarczy księżyca. 
Zjawisko to da się porównać z nanizanemi na sznur 
perełkami; trwa ono 2 do 3 sekund, poczem znika.

Teraz następuje właściwe z a ć m i e n i e  ca ł ko-  
лvite,  naj\vspaniałsza chwiła zjawiska. Niebo czyste, 
słońce na niebie, a jednak go nie 4vidać. Gdzie po­
przednio łśniło słońce, tkwi teraz w przestrzeni po- 
nuro-czarna tarcza księżyca.

Rys. .S9. Wyskoki słoneczne Acedłng fotografii podczas 
całkowitego zaćmienia słońca w Souk-Ahras z dnia .SO. VIII. 1905.

Wszystkie szczegóły okołicy słońca, przyćmio­
ne zazwyczaj jego promieniami, odbitymi od atmo­
sfery ziemskiej, i przez to niewidoczne, występują 
teraz z zadziwiającą wyrazistością. Najbardziej na- 
ze5vnątrz położona część atmosfery słoń ca, k o r o  n a, 
o której już AYzmiankowałiśmy, otacza krąg księży­
ca ЛѴ postaci łśniącej aureoli, a baczniej przyjrza5vszy 
się zjawisku, dostrzegamy zazwyczaj na brzegach księ-
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życa лѵузкокі ,  czyli p r o t ube r a n c y e ,  олѵе czerwo­
no zabarwione, o fantastycznych kształtach, świecące 
masy лvodoru, o których rotvniez poprzednio wspomi­
naliśmy (rys. 39).

Jeżeli podczas całkowitego zaćmienia słońca nie 
mamy zamiaru studyowania szczegółóAv i zadowala­
my się jedynie podzhvianiem zja\viska, użycie więk­
szych lunet jest nieлvłaściwe. Najlepiej obserAvowac 
przy pomocy zwykłej lornetki teatralnej, lunety po­
towej, lub podobnego rodzaju narzędzia, które przy 
małem powiększeniu pozAvala widzieć całą okolicę 
słońca.

Z a ć m i e n i a  w s t a r o ż y t n o ś c i .

Rzecz zastanawiająca, że ludy starożytne, jak­
kolwiek miały niejakie pojęcie o prawie powrotu zać­
mień, niewiele o tern zjatvisku pozostawiły wzmianek 
w zabytkach piśmiennictwa. Starożytne kroniki chiń­
skie niejednokrotnie Avspominają, że лѵ tym łub owym 
czasie, ЛѴ jakiejś tam miejscowości państwa niebies­
kiego było zaćmienie słońca. Szczegółami лvszeła- 
ko zjawiska nie zajmoлYano się zgoła, co jest tern 
przykrzejsze, że wzmianki dotyczą nader odległych 
wieków i mogłyby dostarczyć cennych wskazóAvek 
o biegu słońca i księżyca. Przed niedawmym czasem 
z tabliczek asyryjskich zdołano odcyfro\vać notatki 
o zaćmieniu słońca лѵ Ninhvie; dziś nasze tablice astro­
nomiczne AYskazują, że лѵгтіапка ta stosuje się za­
pewne do zaćmienia z dnia 15 czerwca 763 r. przed 
nar. Chr., kiedy cień księżyca przebiegł w’̂ odległości 
około 150 kiłometróAY na północ od miasta Niniwy.

Z innych zaćmień najAvięcej znane jest t. zw.
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zaćmienie T a l e s a  z Mi l e t  u. Przeszło ono do liis- 
toryi za pośrednictwem \vzmianki H e r o d o t a ,  że 
podczas bitwy pomiędzy Lydyjczykami i Medami dzień 
raptownie zmienił się na noc. Oba wojska zaprzestały 
boju i zaлvarły pokój. Ważną jest uwaga, że Tales 
miał był przewidzieć zjawisko, a nawet jakoby wska­
zał dzień, ЛѴ którym \vystąpi. Nasze tablice astro­
nomiczne mówią, że podanie dotyczy zaćmienia z r. 
585 przed Obr., które zaszło podczas bitwy nad rze­
ką Ha l ys .  Wszelako ścisłe obliczenia лvskazują, że 
cień księżyca nie mógł dobiec pola bitwy przed za­
chodem słońca. W danym przypadku zachodzi więc, 
oczywiście, jakieś niewyjaśnione jeszcze dotąd nie­
porozumienie.

P r z e w i d у ЛѴ a n i e z a ć m i e ń .

Tales, przewidując zaćmienie z r. 585 przed Chr., 
opierał się, oczywiście, nie na bezpośrednich oblicze­
niach, lecz na zadzhyiającem ргалѵіе ролѵгоІ0лѵ zać­
mień лvogóle, które już wówczas oddawna było zna­
ne. PodstaAvą tego prawa jest fakt, że słońce i księ­
życ po upływie 6585 dni i 8 godzin, czyli, w licz­
bach zaokrąglonych, po upływie 18 lat i 1 1  dni, zaj­
mują na niebie prawie to samo stanowisko лѵ sto­
sunku do węzłów i punktu najbliższego ziemi do dro­
gi księżyca. W tym okresie czasu, zwanym słowem 
chaldejskiem s a r o s , poлvtarzają się wszystkie zać­
mienia.

Wszelako powtarzające się w ten sposób zaćmie­
nia nie są widzialne лѵ tych samych miejscoлvościach 
ziemi, ponieivaż okres s a r o s  zaлviera nie całkoлvitą 
liczbę dni, lecz z dodatkiem jeszcze ośmiu godzin.
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W ciągu owych ośmiu godzin ziemia dokonywa trze­
ciej części obrotu dokoła злѵе] osi; po upływie więc 
całego okresu inne okolice jej po\vierzchni znajdą się 
pod cieniem księżyca. Każde полѵе zaćmienie, po. 
upływie okresu s a r o s ,  pada na okolicę, położoną 
o Ѵз okręgu ziemi, czyli o 120 stopni dalej na wschód 
względnie do miejsca poprzednio objętego zaćmieniem. 
Po upływie 3 cyklów sar os ,  t. j. dokładnie po upły- 
лѵіе 19756 dni, albo 54 łat i 34 dni, zaćmienia powra­
cają do tych samych dzielnic ziemi. Lecz w tym 
czasie bieg księżyca o tyle się zmienia, że jego cień 
przebiega nieco na póhioc łub nieco na południe od 
dzielnicy, w której poprzednio zaćmienie było widzial­
ne. Przez jedno i to samo miejsce ziemi cień księży­
ca przechodzi zatem nader rzadko, przeciętnie w okre­
sach czasu obejmujących mniej więcej dwieście łat. 
Z zaćmień całkowitych najbliższych łat dwudziestu 
ЛѴ Europie będą widzialne jedynie zaćmienia 17 kwiet­
nia 1912 r., 21 sierpnia 1914 r. i 29 czerwca 1927 r.

W cyklu s a r o s  istnieją d\va szeregi zaćmień, 
wyróżniające się niezwykłą długością fazy całkowi­
tego pokr^mia. Do jednego z tych szeregów należy 
pamiętne zaćmienie z r. 1868. Podobne zaćmienie 
ponowiło się w r. 1886 i 1904. Niestety, w obu przy­
padkach cień księżyca przebiegł ponad oceanami At­
lantyckim i Spokojnym, i zjawisko nie mogło być 
Avyzyskane pod лvzgłędem naukowym. Takież zać­
mienie ponowi się dopiero dnia 1 лvrześnia 1922 ro­
ku ponad północną Australią, i faza całko\ritości trwać 
będzie 4 minuty.

Do drugiego szeregu, jeszcze więcej interesujące­
go, należą zaćmienia z dnia 7 maja 1883 roku i z dnia 
18 maja 1901 roku. W ciągu następnych ponowień
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tegoż zjawiska przez całe bieżące stulecie faza cał­
kowitości będzie co raz dłuższą o pewną liczbę sekund. 
W 1937, 1955 i 1973 Г. faza całkowitości trwać będzie 
dłużej, niż 7 minut; zjawiska będą zatem świetniej­
sze, niż ЛѴ ubiegłem stuleciu, i wyA\^ołają zapewne 
szczególne zainteresowanie лѵ Ś5viecie naukowym.

7. Okolica słońca.

W połowie szóstego dziesiątka łat ubiegłego stu­
lecia do badania ciał niebieskich zaczęto stosować 
spektroskop. W pierлvszych jednak łatach zdawało 
się, że na tej drodze nie osiągnie się Avażniejszych 
lyyników. Lecz nadszedł rok 1868 z zaćmieniem cał­
ko witem dnia 18 sierpnia, Avidzialnem лѵ Indyach 
w osobliwie sprzyjających warunkach. Szerokość pasa 
całkowitości przenosiła 200 кіІотеігОлѵ, faza trwała 
przeszło 6 minut. Francya wysłała jednego z л\^ybiiniej- 
szych óлvczesnych badaczóAv fizyki słońca, J a n s ­
sona,  aby obserлvował zjaлvisko przy pomocy spek­
troskopu . Czerлvonaлve p r o t u b e r a n c y e ,  których 
właśchvości były tajemnicą лѵ ciągu 0 лѵисЬ stuleci, 
лѵуkazały лѵ сЬлѵіИ całkoлvitego zaćmienia jasne linie 
лvodoru. Oczyлviście były to olbrzymie masy rozżarzo­
nego лvodoru; ллddziano je лѵ1а0піе лѵ олл^ут dniu лѵ róż­
nych miejscach na brzegu tarczy słonecznej, o roz­
miarach tak лѵіеікіск, że ziemia лѵ рогЬллтапіи z niemi 
jest tylko drobną plamką. Niedość na tern: Janssen 
zdołał лvidzieć linie protuberancyi i оЬееглѵолѵаЬ je 
przez spektroskop лѵ dalszym ciągu, chociaż słońce 
лѵу chyliło się po przejściu fazy całkoллńtości, a na- 
лѵеі po zaćmieniu лvogółe, kiedy słońce błyszczało
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już W pełnym swym blasku. I oto dokonano odkry­
cia, że ЛѴ у s к o к i s ł o n e c z n e ,  ividzialne dotych­
czas wyłącznie podczas całkowitego zaćmienia, moż­
na obserwo5vać do5vołnie k a ż d e g o  p o g o d n e g o  
d n i a ,  kiedy słońce jest ponad poziomem.

Przypadkowym zbiegiem okoliczności zdarzyło 
się, że to samo odkrycie dokonane zostało w Londy­
nie, zgoła niezależnie od zaćmienia. ЛѴ owym czasie 
lyyróżniać się zaczął jako zapalony badacz spektro­
skopowy N o r m a n L o c к у e r . Wspólnie z H u g -  
g i n s e m ivpadl on na myśl, że żar w sąsiedztwie 
słońca musi być tak wielki, iż istniejące tam materye, 
w ich liczbie i protuberancye, muszą być лѵ stanie 
gazowym i dawać widmo z jasnemi liniami. Obaj ba­
dacze starali się dostrzec protuberancye za pomocą 
widma w spektroskopie, lecz dopiero w dniu 20 paź­
dziernika, ЛУ diva miesiące po zaćmieniu w Indyacłi, 
udało się szczęśliwie Lockyeroivi zdobyć spektroskop 
dostatecznie silnie rozpraszający światło; przy naj­
bliższej sposobności stwierdził, że w^yskoki można wi­
dzieć istotnie każdej chwili przy pomocy spektrosko­
pu niezależnie od zaćmień. Przypadkowo oba komu­
nikaty, J a n s s o n a  o zaćmieniu i L o c k y e r a  oje- 
go odkryciu, ukazały się rówmocześnie i doszły do 
wiadomości francuskiej Akademii Nauk. Aby upa­
miętnić odkrycie, ivybito medal, na którym wizerun­
ki obu badaczóiY są umieszczone obok siebie. Od te­
go czasu astronomowie dzień лѵ dzień regularnie spo­
strzegają, rysują i fotografują protuberancye na brze­
gu tarczy słonecznej.

O protuberancyach mamy wńęc już zebrany bo­
gaty materyał obsenvacyjny; brak go natomiast w sto­
sunku do k o r o n y ,  najzewmętrzniejszej ŵ arstŵ y at-
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mosfery słońca. Istota zjaiviska jest dotąd zagadko- 
лта. Przed 5vpro5vadzeniem fotografii do badań astro­
nomicznych budowa korony była zupełnie nieznaną. 
ObserwatoroAvie opisywałi ją , jako smugę bładego 
światła, otaczającego tarczę słońca podczas zaćmie­
nia całko5vitego. Kiedy zaczęto stosować zdjęcia fo-

Rys. Ю. Cliromosfera, wyskoki i korona słońca podczas 
całkowitego zaćmienia 12 sTudnia 1872 r.

tograficzne i badać zjawisko starannie, 5vyszła na jaiv 
promienista budowa korony, składającej się jak gdy­
by z oddziełnych włókien, jak widać na dołączonem 
zdjęciu (rys. 40). Korona najszerzej rozprzestrzenia
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się W okolicy równika słonecznego, nieco zaś zwęża 
ЛѴ okolicach bieguna. ЛѴ okresie minimum plam 
w okolicach bieguna i лѵ okresie maximum plam 
w okolicach голѵпіка słonecznego korona nader przy­
pomina dobrze znany obraz, jaki układem swoim 
t5vorzą opiłki żelazne, rozsypane na kawałku papieru, 
pod którym mieści się magnes. Jest rzeczą bardzo 
pra5vdopodobną, że każdoczesny kształt korony jest 
w jakiś sposób spowodowany oddziaływaniem sił mag­
netycznych, których siedlisko na powierzchni słoń­
ca nie jest stałe, łecz zmienne i okresowo przesuwa 
się z okolic równikowych do okolic biegunowych.

Ró5vnież prawdopodobna, że korona składa się 
z materyi wyrzucanej ze słońca i utrzymującej się 
w przestrzeni jakąś siłą odpychającą. W ten sposób 
promienie korony miałyby zastanawiające podobień­
stwo do 5varkoczó5v komet, które ró5vnież przez słoń­
ce są wstecz odrzucane.

Nader ważne jest pytanie, czy korona błyszczy 
światłem odbitem, czy też лѵіазпет. Nie5vątpłiwie, 
oba źródła działają; światło korony jest 5vięc częścio­
wo światłem odbitem, częścio5vo zaś, jak 5vskazują 
zau5vażone лѵ лvidmie jasne linie, pochodzi od rozża­
rzonych gazów; лvzajemny лvszelako stosunek ilościo- 
лѵу obu źródeł 0лѵіайа nie jest znany.
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PLANETY I ICH KSIĘŻYCE.

I. W zajemny układ planet i ich drogi.

JDi’ogi, po których krążą planety dokoła słońca 
jako ciała centralnego, są e l i p s a m i ,  tak dalece 
zbliżonemi do kół, że ich odchylenie od kształtu 
kołowego nie daje się rozpoznać bez pomocy pomia­
rów. Słońce znajduje się nie pośrodku owych elips, 
lecz w jednem z ich o g n i s k ;  niektóre planety ma­
ją  ogniska dość wyraźnie oddalone od środkowego 
punktu drogi. Położenie ogniska daje miarę t. z w. 
e k s c e n t r y c z n o ś c i  drogi, która лѵ orbitach pla­
net rzuca się лѵ oczy ллyraźniej, niż ich odchylenie 
od kształtu kołoлvego. Tak nap. Merkury biegnie po 
nader ekscentrycznej orbicie, chociaż spłaszczenie 
tej elipsy лvyraża się zaledлvie liczbą /̂50, t. j. gdy­
byśmy średnicę лviększą drogi ллугагіИ liczbą 50 cm., 
średnica mniejsza mierzyłaby 49 cm. Tymczasem przy 
tej samej skali odległość słońca od punktu środko- 
лvego tej ргалѵіе kołoлvej elipsy лл̂ ynosi okrągłe 10  cm.

Aby te stosunki mvydatnić, podajemy na rys. 41 
drogi planet лveлvnętrznych, odtлvarzając możłiлvie 
dokładnie ich istotny kształt i układ. Dość rzucić 
okiem na rysunek, aby zamvażyć, że drogi planet лѵ nie­
których punktach są ллdęcej zbliżone, niż лѵ innych.
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Przy obliczeniach, mających na celu ivykresle- 
nie istotnych lub pozornych wzajemnych ukladoiv 
planet i ich biegotv, іігулѵа sią petvnych tvyrazen 
technicznych; te лѵіес przede wszy stkiem tvyjasnic 
musimv.

Mars

Planetami d o 1 n e m i пагулѵас będziemy te, 
których drogi leżą i v e w n ą t r z  drogi ziemi. Do tej 
grupy należą Merkury i A¥enus.

Planetami g ó r n e m i  nazywamy wszystkie, obie­
gające słońce n a z e i v n ą t r z  drogi ziemskiej; tu na­
leżą: Mars, małe planety lub asteroidy, Jowisz, Sa- 
tiun. Uran i Neptun.



156 Cześć IV. Planety i ich księżyce.

Kiedy planeta zdaje się przebiegać w blizkości 
słońca, a zatem 5vidzimy ją na jednej z niem linii, 
albo nieco wyżej lub niżej, mówimy, że jest лѵ z ł ą ­
c z e n i u ,  albo k o n j u n k c y i  ze .słońcem. Złączenie 
d o l n e  jest wtedy, kiedy planeta znajduje się po­
między słońcem a ziemią; złączenie g ó r n e  — kiedy 
jest poza słońcem.

Planety dobie mają oba rodzaje złączeń; łatwo 
wszelako zrozumieć, że planety górne nie mogą być 
w złączeniu dolnem, lecz wyłącznie w górnem.

Planeta jest w o p o z у c у i, czyli p r z e c i лѵ- 
s t a w i e n i u ,  kiedy znajduje się w  kierunku prze­
ciwległym względem słońca; wschodzi wtedy pod­
czas zachodu słońca, a zachodzi podczas wschodu. 
Planeta dolna nie może być, oczyiviscie, w przeciiv- 
staivieniu.

Punkt, w którym planeta na swej drodze jest 
najbliżej słońca, zwie się punktem p r z y s ł o n e c z -  
nym,  perihelium \ punkt najdalszy zwie się punktem 
o d s ł o n e c z n y m ,  albo aphelium .

Bieg dokoła słońca planet dolnych, Merkurego 
1 Wenus, odbywa się w ten sposób, że obserivator 
ziemski widzi je raz po tej, raz po drugiej stronie 
słońca, jak gdyby wahające się wzlędem niego. Po­
zorna ich odległość kątowa od słońca zwie się 
e l o n g a c y ą .

Największa pozorna odległość kątowa, t. j. n a j ­
w i ę k s z a  e l o n g a c y a  Merkurego ivynosi przecięt­
nie 23°; czasami mniej, czasami ivięcej, z przyczyny 
znacznej ekscentryczności drogi tej planety. Wenus 
ЛѴ największej elongacyi dosięga przeciętnie 45°, ma 
zatem pozorną odległość od słońca ргалѵіе diva razy 
lyiększą, niż poprzednia planeta.
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Jeżeli którakolwiek z tych planet ma eloiigacyę 
wschodnią, mieści się zatem na lewo od słońca, 
możemy ją obserwować na stronie zachodniej nieba 
po zachodzie słońca; jeżełi ma ełongacyę zachodnią, 
czyli jest na prawo od słońca, tvidzimy ją na wscho­
dzie nieba porannego. A więc Merkurego i AVenus 
możemy widywać jedynie wieczorem na zachodzie, 
ałbo rankiem na wschodzie.

Niema dtvuch płanet, których drogi łeżałyby 
dokładnie w jednej płaszczyźnie; innemi słowy, gdy­
byśmy płaszczyznę drogi którejkołwiek z płanet na- 
zwałi poziomą, wszystkie drogi innych płanet będą 
się od tej płaszczyzny cokołwiek odchyłały лѵ jedną 
łub drugą stronę. Jako płaszczyznę zasadniczą przy­
jęto w  astronomii p ł a s z c z y z n ę  d r o g i  z i e m ­
s k i e j ,  ałbo e k ł i p t y k ę ;  względem tej płaszczyzny 
podaje się nachyłenie płaszczyzn dróg innych planet.

Ponieważ dla dróg tvszystkich planet słońce 
jest wspólnem ogniskiem, więc droga każdej planety 
posiada dwa przeciwległe punkty, łeżące w płasz­
czyźnie drogi ziemskiej; innemi słowy, w tych dwuch 
punktach droga płanety przecina płaszczyznę ekłip- 
tyki. Punkty te ztvą się лѵ ę z 1 a m i drogi.

Kąt, pod którym płaszczyzna drogi płanety jest 
pochyłona лvzgłędem płaszczyzny drogi ziemskiej, 
ekłiptyki, nazywa się p o c h y ł e n i e m  drogi. Z dróg 
planet wielkich droga Merkurego posiada najлviększe 
pochylenie, dochodzące 7®. Droga AÂ enus jest pochy­
łona na 3.4®; płanety górne mają jeszcze mniejsze 
pochylenia, wahające się między 0 .8® dla Urana i 2.5® 
dla Saturna.
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2. Odległości planet.

Odległości planet, z 5vyjątkiein Neptuna, wyka­
zują wzajemną zależność, znaną pod nazwą s z e r e ­
g u  B o d e g o .  Jeżeli do liczb z szeregu 0, 3, 6, 12 
i t. d., z których każda, z lyyjątkiem drugiej, jest 
liczbą podwojoną poprzedzającej, dodamy po 4, otrzy­
mamy z dość znacznem przybliżeniem względne od­
ległości planet od słońca; tylko do odległości Nep­
tuna szereg ten nie stosuje się.

Mamy więc:
4, odległość istotna =  4$ Merkury 0 +  4 =

9 Wenus 3 +  4 =  7, „ „ =  7
5 Ziemia 6 +  4 =  10, „ „ =  10
^ Mars 12 +  4 =  16, „ „ =  15

Planetoidy 24 +  4 =  28, „ „ =  20—40
% Jowisz 48 +  4 =  52, „ „ =  52

Saturn 96 +  4=100, „ „ =  95
5 Uran 192 +  4 =  196, „ „ =  192
+  Neptun 384 +  4 =  388, „ „ =  301.

Dodać tu musimy uwagę, że astronomoAvie, do 
wyrażenia odległości pomiędzy ciałami niebieskiemi, 
nie używają miar ziemskich, jak mile, kilometry 
i t. d. Pochodzi to z dtvuch przyczyn: przedewszyst- 
kiem, miary ziemskie są zbyt drobne; stosując je do 
przestworzy nieba, postępowalibyśmy podobnie, jak 
ktoś, co odległości ziemskie, naprz. pomiędzy dwoma 
miastami, chciałby wyznaczyć w centymetrach; powtó- 
re, odległości niebieskie nie dają się tak dokładnie 
Avyznaczyć, jak ziemskie; niewarte więc podawać je 
ЛѴ kilometrach. AVszelako, skoro za jednostkę pod­
stawową przyjmiemy odległość ziemi od słońca, bę­
dziemy mogli AYzględne odległości pomiędzy piane-
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tami mvydatnlc лѵ przejrzystych, stosunkoivo niewiel­
kich liczbach. Ponieważ 5vyżej podana odległość ziemi 
od słońca jest wyrażona łiczbą 1 0 , tedy, aby odłegłości 
innych płanet podać w jednostkach astronomicznych, 
dość jest podzielić po5vyższe liczby przez 1 0 , innemi 
słowy, dość położyć przecinek przed ostatnią cyfrą 
we Avszystkich po5vyższych liczbach. W zestawieniu 
podanych przed chwilą odległości rzeczywistych opuś­
ciliśmy dziesiętne części, aby nie nużyć czytelnika. 
W istocie odległość naprz. Merkurego ivynosi 0.387; 
podaliśmy zaś tylko 0.4 pomnożone przez 10, w celu 
ulativienia porównania z szeregiem Bodego.

3. Prawa Keplera.

Stosunek odłegłości płanet ivedlug szeregu Bo­
dego jest tylko przypadkową, jeżeli można tak się 
lyyrazić, grą liczb, która zresztą do odłegłości Nep­
tuna nie daje się już stosować. Lecz bieg płanet po 
orbitach odbywa się istotnie według pewnych ściśle 
określonych praw,.które, jako wykryte przez K e p ­
l e r a ,  znane są pod nazwą ргалѵ Ke p l e r a .

O pier wszem ргалѵіе już wspominaliśmy: d r o g i  
p ł a n e t  s ą  e l i p s a m i ;  i v j e d n e m  z o g n i s k  
e l i p s y  z n a j d u j e  s i ę  s ł o ń c e .

Prawo drugie mówi, że planeta tern prędzej 
biegnie, im bliżej znajduje się słońca; wyrażając się 
ściślej, mówimy, że p o l a  z a k r e ś l a n e  w c i ą g u  
j e d n a k o 5 v y c h  o k r e s ó w  c z a s u ,  nap. лѵ ciągu 
miesiąca (rys. 42, P S  В  lub BSC, CSD, E S  A  i t. d.), 
p r z e z  l i n i ę  ł ą c z ą c ą  s ł o ń c e  z p l a n e t ą ,  czyli 
p r z e z  t a k  zлvane p r o m i e n i e  лvodzące  {ra-
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dius vector, P S  lub S B , SC, S A  i t. d. ) ,  m a j ą  
p o w i e r z c h n i e  t e j  s a m e j  t v i e l k o s c i  we 
Avszystkich częściach drogi, zarówno w pobliżu punktu 
przysłonecznego (P), jak i odsłonecznego (A).

AVedlug prawa trzeciego, s z e ś c i a n y  ś r e d ­
n i c h  o d l e g ł o ś c i  p l a n e t  od  s ł o ń c a  m a j ą  
s i ę  do s i e b i e ,  j a k  k w a d r a t y  z o k r e s ó w  
o b i e g u .  Przypuśćmy, że jedna z płanet jest czte­
ry razy odłegłejszą od słońca, niż ziemia; okres jej 
obiegu będzie więc osiem razy większy. Liczbę tę 
otrz^miamy, biorąc sześcian 4, co daje liczbę 64; wy­
ciągając pierwiastek kwadratowy z tej liczby, znaj­
dujemy 8, czyli okres obiegu.

Ponietyaż jednostką, używaną przez astronomów 
do tvyznaczania odległości w układzie słonecznym, 
jest średnia odłegłość ziemi od słońca, więc średnie 
odłegłości płanet tvewnętrznych stanowią, oczytviście, 
części tej jednostki, czyłi są prawidłotyymi ułamka­
mi; odłegłości zaś planet zetvnętrznych zmieniają się
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od 1.5 tychże jednostek dla Marsa do 80 dla Neptuna. 
‘Jeżeli Avezmiemy sześciany tych odległości i z otrzy­
manych stąd liczb ЛУ у ciągniemy pienviastki kwadra- 
toAve, otrzymamy okresy obiegu planet, Avyrażone 
AA" latach.

Planety zeAvnątrzne dokonyAvają obiegu av okre­
sach czasu dłuższych, niż AA"eAvnętrzne, nietylko dla­
tego, że ich drogi są dłuższe, lecz róAvnież i z tej 
przyczyny, że istotnie poruszają się Avolniej. Przy 
czterokrotnej nap. (av stosunku do odległości ziemi) 
odległości planety zeAvnetrznej od słońca bieg jej jest 
dAva razy Avoiniejszy, niż bieg ziemi. PonieAvaż zaś 
droga jej jest cztery razy dłuższą, niż droga ziemi, 
Aviec też do Avykonania całkoAvitego obiegu planeta 
zużytkoAA"uje 8 razy AAuęcej czasu, niż ziemia. Zie­
mia biegnie z szybkością około 30 km. na sekundę, 
najzeAvnętrzniejsza natomiast z planet. Neptun, z pręd­
kością zaledAvie 57-2 km. na sekundę. Lecz droga, 
którą ta planeta przebiega, jest 30 razy dłuższą, niż 
droga ziemi; stąd całkoAvitego obrotu dokoła słońca 
dokonyAva Neptun av ciągu ргаАѵіе 165 łat.

4. Merkury.

W zamierzonym Avykładzie o Avielkich planetach 
opoAAńemy Avszystko, co Aviadomo o tych ciałach nie­
bieskich, Av porządku ich odłegłości od słońca. РіегАѵ- 
szą zatem płanetą jest M e r k u r y .  Jestto nieiylko 
najbliższa słońca planeta, lecz zarazem najmniejsza 
ze Avszystkich ośmiu Avielkich ciał układu; aa" istocie 
Merkury jest tak mały, że tyłko dzięki miejscu, któ­
re zajmuje av układzie płanetarnym, został zaliczony

Newcomb, Astronomia. И
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do planet лѵіеікісіі. Średnica Merkurego jest przybli­
żenie o Ѵз większa od średnict^ księżyca; ponieważ 
objętości ciał są w stosunku prostymi do sześcianów 
ich średnic, więc objętość Merkurego jest około 2 Ѵ2 
razy Aviększą od objętości księżyca.

Z pośród \viełkich planet Merkury ma orbitę 
z najznaczniejszym mimośrodem, jakkolwiek niektóre 
małe planety, jak niebawem podamy, przewyższają

Rys. 46. Z łą czen ie  dolne M erkurego ze s ło ń cem .

pod tym lYzględem Merkurego. Stąd odległość jego 
od słońca waha się w szerokich granicach. W punkcie 
przysłonecznym zbłiża się on na 46 miłionóty km., 
w punkcie odsłonecznym oddala do 69 milionóty. 
Merkury obiega słońce w niespełna 3 miesiące, ra­
czej ЛѴ 88 dni. W ciągu roku zatem obiega słońce 
przeszło 4 razy. Zjawiska, jakie ivówczas zachodzą 
przed oczami obsertvatora ziemskiego, są podane na 
rys. 43.
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Kied^  ̂ ziemia znajduje się лѵ punkcie E,  Mer­
kury zaś ЛѴ punkcie M, jest on dokładnie лѵ złącze­
niu dolnem ze słońcem. Po upływie trzech miesięcy 
wraca ponownie do punktu M, wszelako nie będzie 
рополѵпіе лѵ złączeniu, gdyż ziemia przez ten czas 
posunie się naprzód po s\vej orbicie. Dopiero, gdy 
ziemia dosięgnie peлvnego punktu F , Merkury zaś 
punktu N,  planety рополѵпіе znajdą się лѵ złączeniu 
dolnem. ^ k r e s  czasu pomiędzy jednem złączeniem 
dolnem a następnem dolnem гллйе się s y n o d y c z -

R ys. 44. E lo n g a cy e  M erkurego.

n y m  o b i e g i e m  p lanetj. Okres ten dla Merku­
rego 4vynosi 116 dni, czyli~około Ѵз istotnego obie­
gu, a лvięc luk Ж/Ѵ jest nieco mniejszy od Ѵз peł­
nego koła.

Załóżmy teraz, że лѵ сЬлѵіИ, kiedy ziemia znaj­
duje się ЛѴ punkcie E  lub F  (rys. 43), Merkury zaj­
muje punkt A,  najлvyższy punkt na sлvej orbicie, 
jak лvskazuje rys. 44. Wóлvczas z ziemi ujrzymy go 
ЛѴ najлviększej odległości kątoлvej od słońca, czyli 
ЛѴ jego n a j л v i ę k s z e j  e l o n g a c y i  лѵ8сЬоп-  
n i e j .  Na лvieczornem niebie ujrzymy go ponad słoń-
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cem, zachodzić będzie późno, prawie лѵ lV -2 godziny 
po zachodzie słońca. Jestto najodpowiedniejsza chwi­
la do obserwowania planety; o zmroku, przy pogod- 
nem niebie łatwo zazwyczaj dostrzec planetę golem 
okiem. Podczas elongacyi przeciwległej, n a j w i ę k ­
s z e j  e l o n g a c y i  z a c h o d n i e j ,  planeta będzie 
w punkcie C, na zachód od słońca; \vówczas Avscho- 
dzić będzie przed słońcem, i szukać jej trzeba o świ­
cie na wschodniem niebie.

P o w i e r z c h n i a  ^ l e r k u r e g o  i j e g o  o b r ó t  
» d o k o ł a o s i .  >

Najdogodniejszą zatem porą do obserwacyi te­
leskopowych ]\Ierkurego jest czas elongacyi tvschod- 
niej w  późnych godzinach popołudnioлvych, lub też 
przed wschodem słońca podczas elongacyi zachodniej. 
Kiedy planeta znajduje się na wschód od słońca, wi­
dać ją  przez lunetę ргалѵіе przez całe popołudnie; 
wszelako w tym czasie powietrze nagrzane promie­
niami słońca jest nader niespokojne, i dokonanie do­
brej obserлvacyi jest bardzo tyątpliwe. Ku wieczorowi 
powietrze uspokaja się, obserwacya więc łatwiejsza. 
Po zachodzie jednak słońca grubość tvarshvy powie­
trza , przez którą oglądamy planetę, co raz to wzrasta 
(jak wiemy z ustępu o refrakcyi), i obraz znów się 
psuje. Stąd teź badanie planety jest nader trudne, 
i ostatecznie zdania obserwatorów co do szczegółóAv 
widzialnych na jej powierzchni są nader rozbieżne. 
Pierwszym obserwatorem, który zauлvaźył szczegóły 
na powierzchni Merkurego, albo raczej, któremu wy­
dawało się, że coś widzi, był astronom niemiecki 
S c h r o e t e r .  Obserwując Merkurego, kiedy ten przed-
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stawiał sią ж postaci wązkiego sierpa, S c h r o e t e r  
zauważył, że rożek południotvy jest nieco stępiony. 
Zja5visko przypisywał cieniowi 5Yysokiej góry u brze­
gu płanety; obserwując okresy czasu, pomiędzy któ­
rymi zau5vażył stępienie, лѵуwniosko5vał, że planeta 
5viruje dokoła swej osi лѵ ciągu 24 godzin i 5 minut. 
Dodać 5vszelako należy, że W i l l i a m  H e r s c h e l ,  
obserwujący planetę prawie róAvnocześnie, nic po­
dobnego nie dostrzegł, jakkohviek miał do rozporzą­
dzenia znacznie potężniejsze narzędzia.

Do niedaAvna ogół obserAvatoróAv zgadzał się ze 
zdaniem Herschla, że niepodobna Avyznaczyc czasu 
obrotu Merkurego dokoła osi. Tymczasem przed nie- 
Avieloma laty zauważył S c h i a p a r e l l i ,  obserwując 
przez Avyborną lunetę pod czystem niebem AYłoch 
północnych, że powierzchnia płanety posiada wpraw­
dzie peAAme szczegóły, lecz nie zdradza najmniejszej 
zmiany z dnia na dzień. Stąd AvyAvnioskoAval, że 
Merkury AYciąż jest zwrócony ku słońcu tą samą stro­
ną tarczy, podobnie jak tą samą stroną jest stale zaató- 
cony ku ziemi nasz księżyc. Na ten pogląd zgadza 
się róAvnież L o aâ e 11 z obserAvatoryum aa" Flagstaff. 
DoAAueść AYszelako faktu niepodobna, gdyż—jak już 
AYspomnieliśmy poAvyżej — obserAAmcye Merkurego są 
zbyt utrudnione. Ostrożny astronom jedno tylko po- 
AYiedzieć może — że nic zgoła peAAuiego nie Aviemy 
o okresie AAuroAAmnia Merkurego.

Ж  ostatnich czasach aaTcIu astronomóAY usiło- 
Avalo odrysoAA-yAAmć nader subtelne szczegóły na po- 
Avierzchni płanety. W zAvyklych Avszelako Avarunkach 
nic tam nie AAudać. Wybitnie pod tym AÂ zględem róż­
nią się obserwacye astronoma amerykańskiego, Lo- 
Avella. Na jego rysunkach poAAierzchni Merkurego
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yvidzimy pokrzyżowane ciemne linie. Lecz nikt tyięcej 
linii tych. nie dostrzegł, i dopóki ktoś jeszcze spo­
strzeżeń nie potwierdzi, astronomowie tyątpić będą 
w istnienie podobnych uhyorów na powierzchni pla­
nety. Wątpliwości tego rodzaju roziyażymy niżej, roz­
patrując planetę Mar s a .

Zajmując rozliczne położenia lyzględem słońca, 
Merkury ukazuje nam różne f azy,  na podobieństwo 
odmian księżyca. hMzy załeżą od położenia półkułi 
ciemnej i oświetłonej przez słońce wzgłędem łinii wi­
dzenia płanety z ziemi. Półkula odivrócona od słoń­
ca, zatem nieoświetłona, jest całkowicie dła nas nie­
widzialna. W złączeniu górnem półkula ośivietlona 
przez słońce jest zwrócona tvprost ku nam, widzimy 
przeto okrągłą oświetloną tarczę, jak księżyc w peł­
ni. W miarę biegu Merkurego od ełongacyi ivschod- 
niej ku złączeniu dołnemu, co raz więcej ku nam ztvra- 
ca się półkula nieośAvietlona, półkula zaś oświetlona 
co raz więcej się kryje. Lecz z drugiej strony planeta 
co raz bardziej zbliża się ku ziemi, co raz lepiej prze­
to dają się rozpatrzyć ividzialne części tarczy. Zmia­
ny kształtu i wielkości Merkurego w różnych cza­
sach podczas całkowitego obiegu synodycznego zu­
pełnie przypominają zmiany, jakim ułega W e n u s ,  
o czem wkrótce będzie mowa.

W sprawie istnienia atmosfery na Merkurym 
zdania są podziełone; większość astronomóiy jest zda­
nia, że Merkury atmosfery nie posiada. W każdym 
razie atmosfera, o iłe istnieje, musi być znacznie bar­
dziej rozrzedzona, niż atmosfera ziemska.
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P r z e j ś c i a  M e r k u r e g o  p r z e z  t a r c z ę  słońca.

Każda planeta dolna musiałaby, oczywiście, prze­
chodzić przez tarczę słońca podczas każdego złącze­
nia dolnego, gdyby obiegała słońce dokładnie лѵ tej 
samej płaszczyźnie, co ziemia. Niema лvszelako na- 
rvet dwuch planet, któreby miały wspólną płaszczyznę 
obiegu. Zwłaszcza płaszczyzna orbity Merkurego po­
siada znaczne pochylenie względem płaszczyzny dro­
gi ziemskiej. Zazwyczaj też w złączeniu dółnem prze­
chodzi nieco na północ lub południe od słońca. AVsze- 
łako, jeżeli Merkury znajdzie się wówczas лѵ pobliżu 
jednego z лvęzłóлv, dostrzeżemy go лѵ postaci czar­
nej, okrągłej plamki, przesimającej się przez tarczę 
słońca. Zjarvisko to znvie się p r z e j ś c i e m  M e r k u ­
r ego;  należy ono do zjaлvisk rzadkich, ponaлviających 
się ЛѴ okresie 46 łat. AV ciągu takiego okresu jest 
sześć przejść, z których cztery przypadają лѵ listo­
padzie, Ьллт лѵ maju. Astronomoлvie z лѵіеікіет za- 
Мегезолѵапіет obserллalją przejścia, аІЬолѵіет z cza­
su, ЛѴ jakim planeta лvchodzi na tarczę słońca i z niej 
schodzi, można лvnioskoлvać o prawach biegu planety.

Po raz pierлvszy przejście Alerkurego obserлvo- 
лѵаі G a s s e n d i  7 listopada 1631 roku. Nie miał 
jednak odpoлviednich narzędzi, obserлvacye rvięc je ­
go nie mają dziś лvartości naukoлvej. Nieco oyłko 
lepsze są оЬзеглѵасуе, dokonane przez H a 11 e у a 
ЛѴ roku 1677, podczas jego pobytu na лvyspie Ś-tej 
Heleny. Wszelako od tego czasu zajęcie zjawiskiem 
znacznie лvzrosło, i następne przejścia były obsenvo- 
лѵапе dość dokładnie.

Poniżej dajemy spis przejść, лvidzialnych лѵ cią-
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gu najbliższych 50 lat; wskazane są rótyiiież okolice 
ziemi, w których zjawisko można będzie obserwować. 
1914г., 7.XI. Widzialne w Europie i Ameryce.
1924 г., 8.\^. Początek лvidzialny na zachodniem лѵу- 

brzeżu Ameryki Północnej; przejście 
całkowite—na oceanie Spokojnym i na 
ivschodniem ivybrzezu Azyi.

1927 r., 10. XI. Widzialne w Azyi i Europie wschod­
niej. Merkury przejdzie prawie przez 
środek tarczy słońca.

1937 г., 11. V. Merkury dotknie południowego brzegu 
słońca; tvidzialne лѵ Europie i na ocea­
nie Atlantyckim.

1940 r., 11. XI. Widzialne лѵ zachodnich częściach 
Ameryki Północnej.

1953г., 14.XI. Widzialne w Ameryce Północnej.
1957 г., 6.Ѵ. Warunki лvidziałności, jak w r. 1924. 
1960 r., 7. XI. AMidzialne na oceanie Atlantyckim 

i ЛѴ Ameryce лѵ лѵагипкасЬ niesprzy­
jających.

Obserлvacзm przejścia z r. 1677 dała poznać za- 
dzh\iaiący fakt. Okazało się тіаполлісіе, że orbita 
Merkurego ролѵоіпіе zmienia położenie лѵ ten sposób, 
że punkt przysłoneczny przesmva się лѵ ciągu stu­
lecia o 43 sekundy ллhęcej, niż лл■ynosić może przesu­
nięcie лл'улѵоіапе лѵріулѵеш przyciągania лvszystkich 
znanych planet. Odchylenie to odkrył лѵ r. 1845 L e- 
v e r r i e r ,  лvsłaлviony лл-yznaczeniem miejsca na nie­
bie Neptuna, лvcześniej, zanim płaneta została do­
strzeżona przez lunetę. Leverrier przypisał odchylenie 
лvpływoлvi przyciągania nieznanej planety lub grupy 
planet, znajdujących się, tvedlug jego przypuszczenia 
pomiędzy Merkurym a słońcem. Zaczęto лvięc usiłnie
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poszukiwać domniemanej planetj^ Około r. 1866 pe- 
лѵіеп lekarz francuski, L e s c a r b a u l t ,  przez nie- 
лѵіеікі teleskop dostrzegł jakoby plamkę, przecho­
dzącą przez tarczę słońca. A¥krótce wszelako udo­
wodniono, że było to jedynie złudzenie. Inni astro­
nomowie, Avięcej dośлviadczeni, tegoż dnia оЬееглѵи- 
jąc słońce, nic nie zauAvażyli, oprócz nicAvielkiej, 
zwykłej plamy słonecznej. Dziś, od pół лѵіеки, słoń­
ce codziennie w лѵіеіи miejscoAvosciach bywa oglą­
dane i fotografoлvane, ale nie zauważono przejścia po- 
szukhvanej planety.

Niemniej jednak możliwą jest rzeczą, że лѵ tej 
okolicy słońca znajdują się jakieś drobne ciała, tak 
małe, że niepodobna ich dostrzec podczas przejść 
przez tarczę słoneczną. Blask ich ginie może na jas- 
nem tle nieba, tak iż w zwykłych лѵапшкасЬ są cał­
kiem niewidzialne. Wszelako podczas całkoлvitego 
zaćmienia słońca, kiedy tło nieba staje się ciemne, 
planeta lub planety powinnyby wystąpić dość wy­
raźnie. Rozpoczęto więc poszukiwania podczas zać­
mień całkowitych; raz nawet przypuszczano, że zo­
stały odkryte. Podczas zaćmienia z r. 1878 AVat- 
s o n z Ann Arbor i S w i f t ,  dAvaj dośлviadczeni ob­
serwatorowie, przypuszczali, że udało się im dostrzec 
kilka ciał tego rodzaju. Po krytycznem wszakże roz­
patrzeniu spostrzeżeń, przekonano się лѵ sposób nie 
pozostawiający лvątpłiлvości, że AYatson Avidzial dwie 
gwiazdy stałe, istniejące niezmiennie лѵ tej okolicy 
nieba. Co do spostrzeżenia Swifta pytanie pozostało 
nierozstrzygnięte, ponieллmż miejsca przypuszczalnych 
ciał лл̂ уznaczył był dość pobieżnie.

Pomimo niepoлvodzeń astronomoлvie лѵ dalszym 
ciągu poszukhvali planety lub planet podczas zaćmień
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całkmyitych. Autor tej książki również zajmotvai się 
tem zagadnieniem podczas zaćmienia z r. 1869 i na­
stępnie z r. 1878 przy pomocy nieAvielkiej lunety, lecz 
bez skutku. W ostatnich czasach podczas zaćmień 
z r, 1900, 1901 i 1905 P i c k e r i n g ,  C a m p b e l l  
i inni zużytkowali nowy potężny środek — f o t o-y 
g r a f i ę .  Wyniki otrzymane z obserwacyi tych zać­
mień są decydujące. Przy pomocy teleskopu do foto­
grafowania ciał niebieskich dokonano zdjęć licznych 
gwiazd, przyczem niektóre były ósmej wielkości; 
wszystkie wszelako były gwiazdami stałemi, znane- 
mi oddawna. Rzecz więc pewna, że planeta przed- 
merkurowa z blaskiem większym od blasku gwiazdy 
ósmej лѵіе1ко0сі nie istnieje. Zresztą trzebaby tysię­
cy podobnych planet, aby obserwoлvane przemiesz­
czanie się punktu przysłonecznego Merkurego można 
było utvażać za Avyjaśnione.

Wnosimy rvięc, że punkt przysłoneczny Merku­
rego przesuwa się z innej przyczyny. Przypuszczano 
nawet, że, może, prawo ciążenia po\vszechnego New­
tona nie jest ściśle dokładne, lecz лѵ ostatnich cza­
sach S e e l i g e r  z Monachium okazał, że pozorna 
sprzeczność daje się лvyjaśnić, jeżełi przypuścimy, że 
na bieg Merkurego лѵрі}^ѵа mnóstлvo drobnych cia­
łek, tworzących tak zwane ś w i a t ł o  zлvi e r zyń-  
c o we ,  albo z o d y a k a l n e ,  o którem później ob­
szerniej pomówimy. Na potwierdzenie nowej hypo- 
tezy niema ścisłego dowodu, n^szelako jest ona ргалѵ- 
dopodobniejszą od innych.
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5. W enus.

Ze wszystkicli ciał niebieskich, mających po­
stać gwiazd, planeta W e n u s  jest najśлvietniejsza. 
Przewyższają ją  blaskiem tylko słońce i księżyc. 
W jasną, bezksiężycową noc daje się na\vet zauwa­
żyć cień, rzucany przez płanetę. Wiedząc, w którem 
miejscu znajduje się na niebie, możemy ją dostrzec 
w biały dzień gołem okiem, o iłe nie jest w zbyt 
blizkiem sąsiedzhvie ze słońcem.

Jeżełi Wenus znajduje się na stronie wschod­
niej słońca, można ją spostrzec w zachodniej okołi- 
cy poziomu po zachodzie słońca; jeżełi jest лѵ ełon- 
gacyi zachodniej, tedy wschodzi zrana przed słoń­
cem i jest widzialna na stronie Avschodniej nieba. 
Stąd też planetę tę nazywają g w i a z d ą  wi e c z o r -  
n ą  lub g w i a z d ą  p o r a n n ą .  J u t r z e n k ą .  Grecy 
nazywali ją  H e s p e r o s ,  jeżełi była gwiazdą wie­
czorną, F o s f o r  os ,  gdy świeciła na niebie poran- 
nem. W pienvszych wiekach cyAvilizacyi podobno 
wogóle nie iviedziano, że H e s p e r o s  i F o s f o r  os 
są tą samą gAviazdą.

Oglądana przez najsłabszą палѵеі łunetę, Wenus 
zdradza fazy podobne do faz księżyca. Zjaлvisko to 
zauważył był już Galileusz, kiedy зкіеголѵаі swój 
pierwotny, własną ręką zbudo\vany teleskop na płane­
tę; otrzymał przez to pierwszy ścisły do\vód praлvdzi- 
wości teoryi K o p e r n i k a  o układzie słonecznym. 
Zgodnie z ówczesnym zwyczajem, wiadomość o od­
kryciu ogłosił ЛѴ postaci kryptogramu, t . j . szere­
gu liter, które po Avłaściwem ułożeniu zawiadamiały 
o odkryciu. Kryptogram лѵ przekładzie móivił: „Mat­
ka miłości naśladuje fazy Cyntii“ (księżyca).
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AVszysiko, co mówiliśmy o obiegu synodycznym 
Merkurego, stosuje się bez zmiany i do planety We­
nus; nie powtarzamy przeto szczegółó\y. Dołączony 
rysunek przedstawia zresztą postać i pozorne rozmia­
ry planety w różnych miejscach jej drogi w ciągu obie­
gu synodycznego. W miarę jak planeta przechodzi 
od złączenia górnego do złączenia dolnego, staje się 
stopniotvo co raz większą; wszelako cała tarcza nie 
jest widzialna. Część oświetlona tarczy maleje; stop-

ПІОЛСО przybiera postać księżyca лу kwadrze, dalej 
postać sierpa, który staje się co raz węższy, aż do 
punktu złączenia dolnego, kiedy planeta jest ku nam 
zwrócona ciemną stroną półkuli i oko nasze jej nie 
dostrzega. Najsilniejszy blask posiada AMenus, kiedy 
znajduje się mniej więcej pośrodku pomiędzy punktem 
złączenia dolnego a największą elongacyą лvschod- 
nią lub zachodnią. AAMwczas planeta, jeżeli jest na 
lewo od słońca, zachodzi w dwie godziny po słońcu; 
jeżeli zaś na prawo od niego, tedy AYschodzi na dwie 
godziny przed słońcem.

R u c h  w i r  o w 5̂  AA^enus.

Pytanie, dotyczące wirowego ruchu AÂ enus, od 
czasów Galileusza wciąż zajmuje astronomów i ogól.
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Wszelako, лѵоЬес silnego blasku planety, trudno coś 
decydującego powiedzieć: żadnych ostrych i wyraź­
nych szczegółów niepodobna na niej dostrzec; co 
najwyżej ЛѴ różnych okolicach jej błyszczącej po- 
лѵіеггсЬпі widzimy łekkie odcienie; przez teleskop 
planeta wydaje się niby kulą z poleroAvanego meta­
lu, z lekka tylko przyblakłego. Niemniej jednak różni 
obserwatorowie przypuszczali, że rozróżniają jaśniej­
sze i ciemniejsze plamy. W r. 1667 C a s s i n i  z obser- 
wacyi takich plam wnioskoiyał, że okres ruchu лѵі- 
rowego planety dokoła osi wynosi nieco mniej, niż 
24 godziny. ЛѴ następnem stułeciu włoski obserwa­
tor B i a n c h i n i  ogłosił obszerny traktat w tej spra- 
лѵіе, iłustrowany лѵіекі rysunkami płanety. Jako wy­
nik ostateczny podał, że płaneta wiruje dokoła osi 
w okresie czasu większym, niż 24 dni. S c h r o e t e r  
usiłował rozwiązać pytanie w sposób podobny, jak 
przy Merkurym. Zwracał więc mvagę na rogi Wenus, 
kiedy przedsta\via się w postaci sierpa, a więc kie­
dy planeta znajduje się przybliżenie między ziemią 
a słońcem. Otóż ivtedy wydarvalo mu się chivüami, 
że jeden z rogoiv jest nieco przytępiony. Zjawisko 
przypisyival, jak u Merkurego, obecności rvysokiej 
góry, rzucającej cień, i stąd Avywnioskowal, że płaneta 
wiruje w ciągu 23 godzin 21 minuty. Po Schroeterze 
nikt nie starał się dorzucić światła do zagadnienia 
wirowania Wenus. Dopiero лѵ roku 1832 de V i c o  
z Rzymu oświadczył, że лvidzi ponownie plamy, które 
niegdyś obserwował Bianchini. Obserwując plamy, 
orzekł, że Dvierdzenie Schroetera odpowiada rzeczy­
wistości, t. j., że planeta лѵіпуе лѵ ciągu 23 godzin 
21 minuty.

Zgodność лѵупік0лѵ, otrzymanych przez Cass i -
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n i e g o ,  S c h r o e t e r a i de  i c o, sprawiła, że 
ogólnie za okres obrotu A¥enus dokoła osi przyjęto 
23 godz. 21 min. Wszelako znalazły się liczne za­
rzuty przeciwko podobnemu ivynikowi. W. H er­
s e h e ] ,  przy pomocy najsihiiejszych swego czasu na­
rzędzi, nie mógł лѵукгус śladu stałej plamy na po- 
ivierzchni planety. Jeżeli nawet zjaivialy się jakieś 
odcienie przypominające plamy, to ginęły lub zmie­
niały się tak szybko, że trudno było myśleć o ivyzna- 
czeniu okresu obrotu. Znaczna większość obserwato­
rów potwierdziła ujemny лѵупік spostrzeżeń Herschla.

Noiyą i zadzhyiającą teoryę podał przed 20 laty 
S c h i a p a r e l l i ,  a potwierdził ją  L o w e l l .  Polega 
ona na tern, że AVenus iviruje dokoła swej osi w  tym 
samym czasie, лѵ jakim obiega dokoła słońca; innemi 
słowy, Merkury i Wenus stale zwrócone są tą samą 
stroną ku słońcu, jak nasz księżyc jest ziyrócony 
stale tą samą stroną ku ziemi. Do tego лѵупіки do­
szedł Schiaparelli, zamvazywszy na południowej pół­
kuli planety pewną liczbę nader słabych plam, które 
w tern samem położeniu trwały przez szereg dni. 
Schiaparelli obserwował planetę codziennie przez kil­
ka godzin, przyczem zauważona stałość plam wy­
kluczała przypuszczenie, że planeta dokonywa jedne­
go całkowitego obrotu лѵ czasie krótszym, niż doba. 
Ten sam wniosek Avyprowadzil ró4vnież Lowell po 
starannych obserwacyach planety we własnem obser- 
4vatoryum лѵ iArizonie.

Najnowszych danych co do obrotu planety do­
starczył nam spektroskop. Już raz objaśnialiśmy, лѵ ja­
ki sposób przy pomocy tego narzędzia można okreś­
lić, czy ciało niebieskie biegnie ku nam, czy też od­
dala się od nas. Ta sama metoda stosuje się żarów-



A tm osfera ЛѴегшз. 175

no do planety, błyszczącej światłem odbitem, jak 
i do gwiazdy, świecącej лѵіазпет światłem. Otóż, 
skoro Wenus wiruje, tedy jedna cząść jej tarczy 
biegnie ku nam, druga zaś лѵ kierunku przeciwnym. 
Przez рогблѵпапіе ciemnych linii ж widmach, otrzy­
mywanych z dwuch przeciwległych brzegów tarczy 
Wenus, można лѵуznaczyć, лѵ jakim kierunku лѵ sto­
sunku do ziemi biegną różne punkty tarczy. Na tej 
drodze лѵукгуі B i e ł o p o ł s k i  z Pułkowa, że płaneta 
posiada nader szybki ruch obrotoivy. Wszelako obser- 
wacya jest nader trudna, przemieszczenie Unii na­
der nieznaczne, nic ivięc decydującego powiedzieć 
niepodobna; naogół jednak nader jest prawdopodob­
ny wynikający z tych obserivacyi krótki czas obrotu 
AVenus dokoła osi, pomimo sprzeczności z przypusz­
czeniami Schiaparelłego i Lowełla. Wszelako dotych- 
czasotve obserwacye spektroskopowe nie są dość do­
kładne, aby można było ściślej \vyznaczyć okres wi­
rowania planety. Odkrycia ostatnich czasów, doty­
czące przyrody atmosfery planety, лѵ sposób niezbity 
wskazują, że \vszyscy obser\\mtoroAvie, którzy mieli 
jakoby cośkohviek dostrzegać na poлvierzchni pla­
nety, ulegali zapewne złudzeniu.

A t m o s f e r a  A¥ e n u s.

Dziś ustalono, że Wenus jest otoczona atmo­
sferą, praлvdopodobnie gęstszą, niż atmosfera ziem­
ska. Zjaлvisko zostało лл^укгуіе лѵ sposób niezлvykły 
1 сіекалѵу podczas przejścia A¥enus przez tarczę sło­
neczną ЛѴ r. 1769 i potллчerdzone лѵ r. 1882 podczas 
podobnych obserлvacyi, dokonanych przez autora tej 
książki na przylądku Dobrej Nadziei. Kiedy płaneta
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nieco więcej, niż w połowie, tveszia na tarczę sło­
neczną, zewnętrzny jej brzeg zajaśniał świetlistym 
pierścieniem, jak wskazuje rysunek 46.

Powstanie tego pierścienia świetlnego można 
wyjaśnić tylko na podstawie hypotezy istnienia na 
planecie atmosfery, przypominającej ziemską; atmo­
sfera taka, ЛѴ porównaniu z naszą, musi posiadać 
bardzo silną zdolność załamywania promieni (refrak-

R ys. 46. W p ły w  atm osiery  W en u s p od czas przejścia  
przez tarczę s ło ń c a  w r. 1882.

cyę). Jeżeli jednocześnie Aveźmiemy pod mvagę silny 
blask tarczy planety, dojdziemy do wniosku, że лѵу- 
dawane przez nią światło, pochodzi z odbicia nie od 
powierzchni planety, lecz od warsttvy chmur lub opa­
rów, zawieszonych лѵ jej atmosferze. A wobec tego 
trudno mieć nadzieję, abyśmy kiedykohviek zdołali 
ujrzeć trwałe jądro planety poprzez ową tvarstwę 
oblokóiy. Zauważone przez astronomóty przypuszczal­
ne plamy na tarczy były praAvdopodobnie grupami 
o bloków.
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Jak dalece wzrok nawet Avytrawnych obserwa- 
torótY podlega złudzeniom, AYskaże fakt, że niektórzy 
zauważyli jakoby całkoлvitą półkulę Wenus, kiedy 
planeta znajdoлvała się w pobliżu złączenia dol­
nego. Zatem w teleskopie miała ona dobrze nam 
znaną postać tvązkiego sierpa księżyca na полѵіи. 
ЛѴ tym przypadku dostrzegamy, jak лviadomo, ciem­
ną półkulę księżyca, nieco rozjaśnioną światłem, któ­
re odrzuca ziemia. ЛѴ stosunku wszakże do Wenus 
niemożna przypuścić, aby to było światło odbite 
od ziemi lub jakiegoś innego ciała. Niektórzy objaś­
niali zjaлvisko właśchYością powierzchni AVenus wy­
dawania blasku fosforyzującego. AVszelako jest rze­
czą prawdopodobniejszą, że wszystko polega na złu­
dzeniu optycznem. ObserAYOwano zazwyczaj podczas 
dnia, przy silnym blasku nieba, a AYięc \y  warun­
kach, kiedy światło fosforyzujące byłoby nieAYidzial- 
ne. JakakohYiek zresztą byłaby przyczyna tego świat­
ła, zawsze jednak powinnoby ono być widzialnem 
lepiej z nadejściem nocy, niż лу dzień. PonietYaż zaś 
w nocy właśnie śлYІatła nie obserwowano, mamy 
лYІęc stanowczy dowód, że zjawisko nie było istotne. 
Tego rodzaju złudzenia dobitnie ilustrują dobrze zna­
ne zjawisko psychiczne, że obraz, do którego przy- 
zлYyczailiśmy się, może wystąpić w wyobraźni bez 
udziału przedmiotu. Tak dalece przyzлYyczailiśmy 
się do znanego лYІdoku księżyca na nowiu, że, pa­
trząc na Wenus, pomimo\Yoli лYskutek podobieustwa 
ЛY ogólnych zarysach, uzupełniamy obraz zwykłym 
dodatkiem.

Newcomb, Astronomia, 12
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C zy  AVe n u s  p o s i a d a  k s i ę ż y c ?

AV ciągu ostatnich dtvuch Aviekow kilku obser­
watorom zdawało się, że czasami widywali księżyc 
przy A^"enus. AÂ szelako mnoshvo innych obserwato­
rów, z dobremi narzędziami, nic podobnego nie mog­
ło zauważyć. Z całą stanotyczością możemy \vięc 
stwierdzić, że AA'enus nie posiada księżyca, któryby 
można było dostrzec za pomocą najsilniejszych re- 
fraktorów spółczesnych. Owe przypuszczalne księży­
ce były, najprawdopodobniej, dobrze znanymi astro­
nomom „złudnymi obrazami“. Dają się one widzieć, 
gdy luneta jest skierowana na ciało nader błyszczące, 
z przyczyny podwójnego odbicia światła pomiędzy 
soczewkami objektywu lub okularu.

Przed kilkoma laty autor tej książki odebrał 
listotvne zatviadomienie od pewnego właściciela лѵіеі- 
kiego refraktora лѵ Anglii, że ten, starannie obser­
wując, widzi dokoła planety Alarsa słabą, okrągłą, 
лvyraźnie zakreśloną aureolę śtyietlną. Prosi zarazem 
o zawiadomienie, czy zjatvisko jest istotne i jak je 
należy wyjaśnić. OdpoAviedziano mu, że zjawisko po­
chodzi z podtyójnego odbicia światła pomiędzy obu 
ivewnętrznemi soczeivkami objektywu, których krzy­
wizny nie są ściśle jednakowe. Radzono mu, aby 
skierotval lunetę na Syryusza w celu przekonania 
się, że podobna aureola otacza również i tę giviazdę.

P r z e j ś c i a  AV e n u s.

Przejście AVenus przez tarczę słoneczną należy 
do najrzadszych zjawisk astronomicznych; przeciętnie 
przejścia pojawiają się co sześćdziesiąt lat. Najbliższe
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przeszłe i najbliższe przyszłe przejścia tworzą cykl 
praAvidlowy, obejmujący cztery przejścia лѵ ciągu 
243 łat. Przerwy czasu pomiędzy poszczegółnemi 
przejściami wynoszą: 8 łat, 121-̂ , 8 i 105|- łat; w na­
stępnym cyklu ponownie 8, 121-̂  i t. d. Daty przejść 
ostatnich i dwuch następnych podajemy poniżej:

7 grudnia 1631 r. 
4 grudnia 1639 r. 
6 czerrvca 1761 r. 
3 czerwca 1769 r.

9 grudnia 1874 r. 
6 grudnia 1882 r. 
8 czer\vca 2004 r. 
6 czerAvca 2012 r.

Widzimy \vięc, że niewiele z dziś żyjących lu­
dzi zdoła zaobserлvować zjaлvisko, gdyż najbliższe 
zajdzie dopiero w r. 2004. Wszelako сЬлѵіІа лvejścia 
Wenus na tarczę słoneczną лѵ dniu 8 czerwca олѵе- 
go roku daje się już obecnie przewidzieć dla wszyst­
kich miejscowości na ziemi z błędem nie przeno­
szącym jednej lub divuch minut.

Zajęcie, jakie wzbudzały przejścia w ubiegłem 
stuleciu, polegały na tern, że zjawisko poczytyлvano 
za najodpowiedniejsze do wyznaczenia odległości 
słońca od ziemi. Ten lyzgląd oraz rzadkość zja\viska 
ергалѵіаіу, że cztery ostatnie przejścia obserworvano 
nader gorliwie. W r, 1761 i następnie лѵ r. 1769 
głóryne mocarsDva morskie porozsyłały obserivatoróiv 
do różnych miejscowości śлviata, aby dokładnie za- 
mvażyli chAviłę wejścia planety na tarczę słoneczną 
i сЬллТк zejścia. W r. 1874 i 1882 Stany Zj. A. P., 
Anglia, Francya i Niemcy rozesłały bogato zaopatrzo­
ne ekspedycye паиколѵе przeлvażnie na południoii^ą 
półkulę ziemi. Zdobyte оЬееглѵасуе okazują się na­
der cennym materyałem do ivyznaczenia лѵ przy­
szłości biegu planety A¥enus; róлvnocześnie rvszelako
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wyjaśniono, że inne metody używane do wyzna­
czania odległości słońca prowadzą do wyników do­
kładniejszych.

6. Mars.

ЛѴ ostatnich czasach planeta Ma r s  więcej, niż 
każda inna, przyciąga ogólną uwagę. Podobieństwo 
jej do naszej ziemi pod względem klimatu, przy­
puszczalne na jej powierzchni oceany i kanały, prze­
strzenie śniegami pokryte i t. d., wszystko to pomi- 
толѵоИ naprowadza na myśl o domniemanych miesz­
kańcach planety.

Bez względu na to, że czytelnicy nasi doznają 
może rozczaroivania, ponieważ radziby tu znaleźć 
bezsporne dotvody istnienia istot rozumnych na na­
szym sąsiedzie Marsie, zastanowimy się jednak wy­
łącznie nad tern, co i s t o t n i e  лѵіету o planecie, 
oddzielimy f a k t y  od mnóstiya z ł u d n y c h  m n i e ­
m a ń  i b e z p o d s t a i v n y c h  r o z u m o w a ń ,  które 
w ciągu ostatnich łat przez pośrednictwo prasy po- 
pułarnej przedostały się do wiadomości ogółu.

Zaczniemy od niektórych szczególnych лѵ1а0- 
ciwości i przy ich pomocy postaramy się poznać 
planetę.

Czas obiegu dokoła słońca, inaczej ro k  Mar ­
sa, wynosi 687 dni, a лvięc ргалѵіе 2 lata ziemskie. 
Gdyby ten okres Avynosil dokładnie 2 łata. Mars do­
konywałby całkowitego obrotu dokoła słońca w cza­
sie dwuch obrotóiy ziemi, i moglibyśmy obserwować 
Marsa w opozycyi dokładnie co dwa łata. Wszełako 
Mars biegnie nieco prędzej; aby go więc dogonić,
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ziemia potrzebuje jeszcze jednego lub dwuch mie­
sięcy, tak że opozycje Avydarzają się co dwa lata 
i jeden miesiąc lub co dwa lata i dwa miesiące. Ta 
nadwyżka jedno lub dwumiesięczna w ciągu 8 opo­
zycji wynosi cały rok. Stąd wynika, że po upływie 
18 łat Mars ponownie znajduje się лѵ opozycji w tym 
samym miesiącu roku i w błizkości tegoż miejsca 
swej drogi, co na początku okresu.

Różnica miesiąca łub dwuch w okresie czasu 
między dwiema kolejnemi opozycjami pochodzi stąd, 
że ekscentryczność, inaczej mimośród Marsa jest 
lYzględnie duży; ze лvszystkich płanet wielkich tylko 
mimośród orbity Merkurego jest większy, niż orbity 
Marsa. Mimośród Marsa wynosi około Ѵю’̂ to znaczy, 
że ЛѴ punkcie przysłonecznym odległość jego od słoń­
ca jest o Vio mniejsza od odległości średniej; w punk­
cie zaś odsłonecznym jest o większa. Odległość 
Marsa od ziemi zmienia się w nader szerokich gra­
nicach. Punkt przysłoneczny Marsa leży w tem miej­
scu, w którem znajduje się ziemia w dn. 27 sierpnia; 
jeżeli ivięc opozycja Marsa przypada w tym czasie 
(лѵе wrześniu), odległość jego od ziemi wynosi tylko 
55 mil. kim.; wszelako, gdy opozycja przypada w lu­
tym lub marcu, a planeta jest ŵ pobliżu punktu 
odsłonecznego, odległość od ziemi dochodzi 100 mil. 
kim. Stąd jeszcze wynika, że podczas opozycji 
w punkcie przysłonecznym, co może zajść лvyłącznie 
we wrześniu, planeta jest trzy razy jaśniejsza, niż 
podczas opozycji w punkcie odsłonecznym, co znóAv 
zdarza się лѵ marcu lub lutym. Podczas opozycji 
z ллтześnia 1909 roku Mars znajdował się blizko 
punktu przysłonecznego, śiviecił przeto лvyjątkoлvo sil­
nie ЛѴ końcu lata i na początku jesieni oivego roku.
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W pobliżu opozycji łatwo rozpoznać Marsa po 
jego czerwonawym blasku, którym wybitnie się róż­
ni od większości gwiazd. Barwa czerwonawa ginie, 
jeżeli Marsa oglądamy przez lunetę; wydaje się wte­
dy żółtym, zwłaszcza przy siłnem powiększeniu.

P o w i e r z c h n i a  Ma r s a  i j e g o  r u c h  w i r o w y .

Astronom holenderski, H u y g h e n s ,  pierwszy 
badał Marsa przez łunetę, pierwszy też zwrócił uwa­
gę na różnorodny charakter jego powierzchni i po­
dał jej zarysy. Jakkołwiek były to tylko grube szki­
ce, niemniej jednak odtwarzają ogólne zarysy Marsa 
o tyle, że dziś jeszcze wybitniejsze szczegóły rysun­
ków Huyghensa dają się rozpoznać na powierzchni 
Marsa. Dalsze badania tych jaśniejszych i ciemniej­
szych okolic planety doprowadziły do wniosku, że 
Mars dokonywa obrotu dokoła swej osi w czasie 
nieco dłuższym, niż doba ziemska, mianowicie w cią­
gu 24 godzin i 37 minut.

Ten okres wirowania jest jedyny w całym 
układzie słonecznym, jeżełi pominiemy ziemię, któ­
ry dał się dokładnie wyznaczyć. Już więcej, niż 
200 lat wiruje Mars z tą samą szybkością, i niema 
powodu do przypuszczenia, aby ten okres cokolwiek 
się zmienił, zupełnie podobnie, jak ziemska doba. 
Nader лѵіеіка zgodność obrotu Marsa z obrotem na­
szej ziemi—różnica Ьолѵіет wynosi tylko 37 minut— 
sprawia, że Mars, obserwoivany w ciągu kolejnych 
nocy, ukazuje nam w tym czasie prawie tę samą 
część swej powierzchni. Jednakże z przyczyny owych 
37 minut w ciągu każdej następnej nocy daje się 
dostrzegać nieco dalsza część jego powierzchni, tak
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Że w ciągu 40 kolejnych nocy, лѵ tych samych go­
dzinach, obserwator ziemski może oglądać całą po­
wierzchnię planety.

Rys. 47 wyobraża, co w dogodnych лѵагшікасіі 
widać na powierzchni Marsa, a лѵіес ciemne i jasne 
plamy. Jeżeli szczegóły obrazu rozumieć, jak je za- 
ZAvyczaj pojmują spostrzegacze, a тіаполѵісіе, jaś-

Rys. 47. Ruch wiroAvy Marsa лѵ ciągu czterech godzin. 
Ryso^vał K. Graff лѵ г. 1909.

niejsze, żółtawe okolice poczytywać za lądy, ciem­
niejsze zaś, szaro-brunatne, za oceany, tedy po­
wierzchni Marsa рокгулѵаіЬу iąd, zaś tylko ^voda. 
Dają się też zauważyć okolice, które ttvorzą jak gdy­
by dziedzinę przejściową, pośrednią pomiędzy po­
wierzchnią lądu a лvody. Naogół można powiedzieć, 
że północna (dolna) część półkuli ma znaczną prze­
wagę lądu, południowa zaś (górna) przeivagę|wody.

Oprócz poAvyższych szczegółów, daivno już roz­
poznano, że dokoła każdego z biegunów ]\iarsa jest
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zarysotvana biała plama. W miarę, jak biegun zwra­
ca się ku słońcu, plama ролѵоИ zmniejsza się; kiedy 
biegun оЬлѵгаса się od słońca, plama się zwiększa. 
Obie plamy są poczytywane za pola śniegowe, tivo- 
rzące się лѵ zimie dokoła biegunów, zmniejszające 
się częścioлvo lub topniejące саіколѵісіе podczas lata.

„ K a n a ł y “ na Ma r s i e .

W roku 1877 począł swe słynne obserwacye 
powierzchni Marsa astronom włoski, S c h i a p a r e l l i .  
Między innymi szczegółami w jasnych okolicach po- 
ivierzchni zauważył ciemne linie, zaztyyczaj proste, 
i nazwał je k a n a ł a m i .

Niefortunny przekład włoskiej nazwy spowodo­
wał wiele nieporozumień. Wyraz włoski bez zmiany 
przyjęto ЛѴ innych językach, i do dziś dnia trwa mnie­
manie, że Schiaparelli istotnie linie te poczytyival za 
kanały, które na wzór ziemskich przeprowadziły przez 
lądy Marsa istoty rozumne.

Do dziś dnia panuje niezgoda pomiędzy bada­
czami co do tyłaściwego znaczenia олѵусЬ „kanałów“. 
Pochodzi to przedeivszystkiem z tej racyi, że kana­
ły nie są bynajmniej zupełnie wyraźne na jaśniejszej 
części poiYierzchni planety. Na całej powierzchni wi­
dać różne odcienie, jaśniejsze i ciemniejsze plamy; 
są one lYszelako tak słabe i nieiYyraźne, z mnó- 
stivem przejść pośrednich z odcienia w odcień, że 
niesłychanie trudno podać jakikolwiek zdecydowa­
ny obraz kształtu i przebiegu linii.

Obraz szczegółów zmienia się \vraz z różnem 
oświetleniem tarczy Marsa, wraz z właściwościami 
naszej atmosfery; wszystko to spraivia, że obserwa-
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torzy kanałó5v rozmaicie je pojmują i najrozmaiciej 
odrysowują. Mamy więc rysunki planety z obserwa- 
toryum L o w e l l  a, na których kanały występują 
w postaci wyraźnych, ostrych linii, przecinając, jak 
gdyby siecią, większą część powierzchni Marsa; na­
tomiast na mapach S c h i a p a r e l l e g o  kanały są 
podane w postaci słabych smug, zgoła nie przypo­
minających wyraźnych zarysów z mapy Lowella. 
Przytem Ьолѵеіі znacznie więcej widzi kanałów, niż 
Schiaparelli. Lecz w takim razie należałoby przypusz­
czać, że wszystko, co 5vidział Schiaparelli, powinno- 
by znajdować się także na mapie Lowella. Tymcza­
sem tak nie jest; widać tylko pewne ogólne podo- 
bieństAYO pomiędzy szczegółami, notowanymi w obu 
obserwatoryach. Na rysunkach Lowella jest zazna­
czona pewna osobliwość, тіаполѵісіе punkty krzyżo­
wania się kanałó5v są odznaczone okrągłymi punkci­
kami, plamkami, przedstawiającemi jak gdyby jezior­
ka. Tych plamek zgoła nie widać na mapach Schia­
parellego.

Podczas dogodnej opozycyi najwyraźniej zary­
sowy wuj e się na poAvierzchni Marsa лѵіеіка, ciemna, 
ргалѵіе okrągła plama, zwana Lacus solis—J e z i o r o  
s ł o ń c a .  Co do tego szczegółu wszyscy obserwatoro­
wie są w zgodzie. Do pe5vnego stopnia godzą się 
również na przyjęcie niektórych słabych smug, albo 
kanałów, wychodzących z jeziora. Wszelako nie 
zgadzają się ani na liczbę kanałów, ani też na 
szczegóły z najbliższego sąsiedztwa. Nader interesu­
jące jest poró5vnanie d5vuch rysunkó5v tejże okolicy 
Marsa, podanych przez C a m p b e l l a  i H u s s e y  a, 
wykonanych niezależnie jeden od drugiego w dniu
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17 sierpnia 1892 roku. Oba te rysunki podajemy 
(rys. 48).

Widzimy tutaj, Że bliższe i dalsze okolice po­
dłużnej plamy na obu rysunkach tak dalece różnie 
są przedstaAvione, że tylko z trudnością ivynajduje­
my podobieństwo. A лviedzieć trzeba, że rysunki wy­
konali dwaj jednakowo Avprawni obserwatorzy, po-

Rys. 4,8. L a cu s so lis  na Marsie Avedlug rysunków C a m p- 
b e i l a  i H u s s e y  a.

siłkując się jednakowemi narzędziami w jednakich 
лѵагипкасЬ atmosferycznych!

I jeszcze jedna rzecz zastanaiviająca: trzeci, wy­
jątkowo wprawny obserwator z Licke, B a r n a r d ,  
mógł potivierdzic tylko nietvielką część szczegółów, 
podanych na mapach Schiaparellego i Lowella. Przy 
wyjątkowo spokojnem powietrzu zdołał zobaczyć 
mnóstwo drobnych, nader słabych plamek, które 
były nie4vidzialne dla innych obserwatorów z mniej- 
szemi narzędziami. Szczegóły te tak dalece wyda-
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wały się Barnardowi галѵйуті, że nie mógł ich przed­
stawić na rysunku. Dostrzeżone plamki występowa­
ły nietylko na jaśniejszych częściach powierzchni, po­
czytywanych za lądy, lecz i na ciemniejszych, na t. 
zw. morzach, палѵеі лѵ większej liczbie. Przytem, jak 
hvierdzi, nie dało się zauważyć owej prawidłowości 
w układzie plamek, jaka cechuje kanały, łączące 
jedną okolicę z drugą. Wprawdzie oko mogło roz­
różniać miejscami ciemne linie, niektóre nawet od­
powiadające przypuszczalnym kanałom, linie te wy­
dawały się лvszelako nie tak prawidłowo zarysoAvane, 
jak na rysunkach Schiaparellego lub Lowella.

Właściciel prywatnego obserAvatoryum Avloskie- 
go Av Teramo, C e r u l l i ,  podaje dość praAvdopodob- 
ne Avyjaśnienie przyrody kanałÓAV, które zresztą ry­
suje i na Avlasnej mapie. Otóż Cerulli poAviada, że, 
rozpatrując księżyc przez ZAvykłą lornetkę teatralną, 
zdołał dostrzec na jego poAAuerzchni takie szczegó­
ły, takie plamy i linie, że przypominały mu szczegóły 
z poAvierzchni Marsa.

ZjaAvisko kanałóAY nie byłoby zatem prostem 
złudzeniem, lecz nie byłoby róAvnież odtAvorzeniem 
istotnych szczegółów. ZjaAvisko tłumaczyłoby się mi­
mowolną AvłaściAvością oka, która peAvnym słabym, 
nie dającym się pojedynczo rozróżnić, nie posiadającym 
przytem praAvidloAvych zarysóAV szczegółom stara się 
nadać taką Avłaśnie prawidłoAvość.

Tymczasem podczas opozycyi z roku 1907 Avłaś- 
ciciel pryAvatnego obserAvatoryum av Flagstaff (av Ari­
zonie), LoAvell ,  po raz pierAvszy zdołał otrzymać 
dość dobre fotografie poAvierzchni Alarsa (rys. 49), 
chociaż Av nader drobnych rozmiarach. Na niektórych 
negatyAvach zagadkoAve kanały istotnie są Avidzialne,
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jakkolwiek nie stanowią linii prostych, lecz ciemne 
smngi o niewyraźnych zarysach.

Pomimo zasadniczych różnic w poglądach as­
tronomów, ЛУ ostatnich czasach zaczęto skłaniać się 
ku przyjęciu ciemnych linii, wykrytych przez Schia-

Rys. 49. Zdjęcie fotograficzne Marsa z r. 1907 wykona­
ne w obserwatoryum Lowella.

parellego; prócz tego okazało się, że tvidziałność łinii 
podlega petvnej właściwej im zmienności. Wyjaśnia 
to wiełe różnic pomiędzy mapami Schiaparelłego, 
Loivelia i inn. Jeżeli weźmiemy naprz. dtva sąsied­
nie kanały, jużto jeden, już drugi może bjm lepiej 
widziahiy; zdarzyć się tvięc może, że jeden obser­
wator lepiej zauważył i odpoлYІednio odrysował ten, 
drugi zaś tamten kanał.
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P r z y p u s z c z a l n a  p r z y r o d a  k a n a ł ó w .

AVszystko, cokolwiek o kanałach można powie­
dzieć pe\vnego, daje się streścić w następujących 
twierdzeniach:

1. Powierzchnia planety jest nader różnorodna, 
z mnóstiyem subtelnych szczegółów o niewyraźnych 
konturach.

2. Powierzchnia Marsa zawiera mnóstwo ciem­
nych smug, zajmujących rozłegłe przestrzenie pła- 
nety; jedne z nich mają niewyraźne, zamazane kon­
tury, inne postać cieniutkich, jak nitki, kresek.

3. Wiełe z tych smug i łinii składają się, praw­
dopodobnie, z ciemnych, pojedynczych płamek; jedy­
nie przy najsiłniejszych poлviększeniach płamki te 
dają się rozdziełić.

Twierdzenie. ostatnie, które zbiega się z po­
przednio przytoczonem лvyjaśnieniem C e r u ł ł e g o ,  
można unaocznić następującem prostem dosiviadcze- 
niem. Weźmy stałoryt z portretem лѵукопапут punk­
cikami i patrzmy nań przez siłnie powiększające szkło: 
dostrzeżemy tyłko mnóstwo punkcików, tworzących 
proste i krzywe łinie. Po odjęciu szkła powiększają­
cego oko przestaje odróżniać pojedyncze punkciki 
i łączy je w pewne łinie, które hyorzą następnie za­
rysy twarzy łudzkiej. Coś podobnego dostrzegamy, 
patrząc przez łupę na rysunek лѵукопапу przez siat­
kę, naprz. na nasz rys. 48. Jak na stałorycie oko 
z grupy punkcików otrzymuje лvizerunek twarzy, tak 
mnósWo drobnych płamek na Marsie może dać лѵга- 
żenie długich, bez przerw ciągnących się łinii.

Chwiłami obserwowane, tak zwane d w o j e n i e  
s i ę  kanałóAY nałeży do najbardziej zadziwiających
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zjaAvisk na ролѵіеггсЬпі Marsa. Spostrzegł to pierivszy 
Schiaparelli; лvszelako później obserwoiyało zjawi­
sko jeszcze kilku innych astronomów. Otóż znale­
ziono, że kanał, ividywany przez jakiś czas pojedyn­
czo, nagle zda\yał się być złożonym z divuch rów­
noległych linii. Każdy obserwator wie, że podobne 
rozdwajanie zachodzi, jeżeli naprz. cienka,, ciemna 
linia o tyle jest zbliżona do oka, że na siatkówce 
nie może już powstać wyraźny obraz. Oko krótkowi­
dza w релѵпуск warunkach Avidzi druty telegraficz­
ne podwójnie. Zresztą nawet normalne oko widzi 
ciemną smugę na jasnem tle z pe\vnej odległości 
podwojoną, jeżeli zachodzi pewne osoblhve załama­
nie światła lub jeżeli ролѵіе^е znajduje się w ruchu 
pod Avplywem nagrzania. Czy лvogóle podobne złu­
dzenia zachodzą przy oglądaniu kanałów Marsa ■— 
trudno zdecydoivac. Na korzyść złudzenia na tle fi- 
zyologicznem przemawia okoliczność, że na zdjęciach 
fotograficznych Marsa nigdy nie znajdujemy kana­
łów podivojonych.

Rozważając różne hypotezy co do przyrody ka­
nałów, pamiętać należy, że linie, spostrzegane przez 
najlepsze narzędzia AYspółczesne w odległości Mar­
sa, muszą mieć w istocie co najmniej 50 do 150 km. 
szerokości. Już same te rozmiary przemawiają prze- 
сілуко przypuszczeniu, aby podobnie olbrzymie ka­
nały mogły być лѵукопапе przez mieszkańców pla­
nety. Nie wyłącza to Avszakże możlhvości, że owe 
„kanały“ są okolicami zabarwionemi na ciemno przez 
okryлYającą je roślinność.

Należy jeszcze dodać, że ЛY okolicach bieguno­
wych planety widywano kanały tylko wyjątkowo. 
Wszelako te okolice, naiYet po stopieniu się powło-
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ki Śnieżnej, są widzialne z ziemi pod tak ostrym ką­
tem, że szczegółów na ich powierzchni niepodobna 
wyraźnie rozeznać.

Ważnem jest pytanie, czy олѵе białe plamy 
biegшlOлve są istotnie powłoką śniegu, który pada 
podczas zimy marsoAvej i następnie taje, kiedy słoń­
ce zaczyna ogrzetvac okolice biegunóлv. Aby lepiej 
rzecz tę objaśnić, musimy rozważyć wyniki badań 
z ostatnich czasów, dotyczące atmosfery planety.

A t m o s f e r a  Mar sa .

AVszyscy lYspółcześni badacze zgadzają się, że 
a t m o s f e r a  planety, j e ż e l i  лѵo g ó l e  i s t n i e j e ,  
musi być n a d e r  r o z r z e d z o n a  w porównaniu z at­
mosferą ziemską. Shyierdzają to zgodnie i luneta, 
i spektroskop. Obserлvując planetę przy pomocy lu­
nety, лvidzimy, że szczegóły na poAvierzchni nigdy 
ргалѵіе nie są przysłonięte przez opary lub obłoki 
ЛѴ jej atmosferze; spektroskop zaś daje Avidmo, któ­
re jest dokładną kopią Avidma słonecznego. Zdarza 
się Avprawdzie, że szczegóły na powierzchni Marsa 
niezaAvsze są \vidzialne jednakoAvo dokładnie i ostro; 
lecz przyczyna tego kryje się przeważnie лѵ naszej 
ziemskiej atmosferze, лѵ zmiennej jej przejrzystości. 
Kanały na brzegu tarczy płanety są mniej лvyraźne, 
niż znajdujące się лѵ jej środku; lecz i to zjaлvisko 
wyjaśnić można raczej ostrością kąta лvidzenia, pod 
jakim oglądamy brzeg planety, podobnie jak objaś­
nialiśmy już brak лvyraźnych szczegółóлv лѵ jej okoli­
cach biegunoлvych. Coś podobnego można także ob- 
serлvoлvać, przyglądając się księżycoTvi golem okiem 
lub przez lornetkę; jakkohviek niema na nim naлvet



193 Część lY. Planety i icli księżyce.

Śladów atmosfery, daje się jednak zauważyć релѵпе 
zmniejszenie wyrazistości w  pobliżu brzegów tarczy. 
Pomimo to musimy przypuścić, że wspomniane zmniej­
szenie się wyrazistości w pobliżu brzegów Marsa 
w części przypisać należy wplytvowi lekkiej warstwy 
atmosfery.

Badania spektroskopowe w ten sposób były 
protvadzone, że widmo Marsa porównywano z ivid- 
mem księżyca, kiedy ten znajdował się лѵ pobliżu. 
Oba widma nie wykazały najmniejszej różnicy. Gdy­
by Mars posiadał atmosferę, zdolną do wchłaniania 
promieni śtyiatła, ж tvidmie planety dostrzeglibyśmy 
nowe prążki absorbcyjne, a przynajmniej niektóre 
prążki widma słonecznego byłyby wzmocnione. Po­
nieważ nic podobnego nie znaleziono, tvięc musimy 
przyjąć jako uzasadniony pogląd, że atmosfera Mar­
sa, j e ż e l i  ЛѴo g ó l e  i s t n i e j e ,  musi być n a d e r  
r o z r z e d z o n a  i zawierać bardzo mało pary wod­
nej. Śnieg spada wskutek zgęszczenia pary tvodnej 
лѵ atmosferze; stąd Avydaje się mało praлvdopodobnem, 
aby białe plamy biegunowe Marsa składały się istot­
nie z pól 1о0олл̂ усЬ lub śnieżnych, jak to Ьуллт 
лѵ okolicach biegunóлv ziemskich. Z drugiej strony, 
jak лviadomo, naлvet піелѵіеіка warstлva śniegu mo­
że pokryć białą poлvłoką całą okolicę; a лvięc białe 
plamy na biegunach Marsa mogą istotnie składać 
się ze śniegu. Nader лvięc pratvdopodobna, że obie 
plamy poлvstają ze zgęszczenia pary лvodnej na sil­
nie oziębionej poлvierzchni planety, że są czemś 
ЛѴ rodzaju naszego szronu, czyli zamarzniętej rosy. 
Tern się łat\vo tłumaczy często spostrzegane szybkie 
znikanie topniejącej plamy biegunoлvej. Wyrażone 
przez niektórych badaczóлv przypuszczenie, że plamy
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biegunoAve są zgęszczonym dwutlenkiem węgla, nie 
jest niemożliwe, chociaż mało prawdopodobne.

Na zakończenie, po rozważeniu wszystkich szcze­
gółów, jakich dostarcza nam obserwacya Marsa, mu­
simy zaznaczyć, że w i e ł e przemawia рг г ес і лѵко  
przypuszczeniu istnienia mieszkańców na tej plane­
cie, n i e w i e l e  tylko na korzyść. Pomiędzy astrono­
mami co raz więcej jest stronników poglądu pierw­
szego. Zdanie to zdziwi zapewne лѵіеіи naszych czy­
telników, gdyż jest ЛѴ sprzeczności z tern, co skądinąd 
słyszeli i czytali; powtarzamy Avszelako, że odpowia­
da ściśle temu, co nam dały dotychczasoAve obser- 
wacye. W s z e l k i e  w jakikolwiek sposób rozpo- 
лvszechniane w i a d o m o ś c i  o m i e s z k a ń c a c h  
Ma r s a  są  p ł o n n e m i  p r z y p u s z c z e n i a mi ,  z któ- 
remi badania naukowe nic nie mają wspólnego.

K s i ę ż y c e  M a r s a .

Niewiele odkryć ubiegłego stulecia tak dalece 
poruszyło umysły astronomów, co znałezienie dwuch 
księżyców Marsa, dokonane przez A. H a 11 a z Wa- 
shingtonu ЛѴ r. 1877.

Oba księżyce są tak małe, że nie mogły być 
dostrzeżone pomimo starannych obserwacyi Marsa 
ЛѴ ciągu przeszło dAvuch stułeci. Zgoła nawet nie 
przypuszczano, aby mogły istnieć podobnie drobne 
ciała jako towarzysze planet, i nie zadaAvano sobie 
trudu, aby przy pomocy лѵіеІкісЬ lunet starannie prze­
szukać okolice planety. Po znalezieniu, jak to często 
Ьулѵа, okazało się, że oba ciała niebieskie nie są znó\v 
tak bardzo nieprzystępne; лviększa łub mniejsza ich 
лvidzialność załeży głóлvnie od stanowiska ̂ larsa Avzgłę-

Newcomb, Astronomia. 13
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dem ziemi. W zwykłych warunkach, aby dostrzec 
księżyce Marsa, potrzebna jest luneta przynajmniej
0 40 centymetrach otworu. Wszelako podczas opo- 
zycyi, kiedy Mars jest w blizkości punktu przy sło­
necznego, \vystarcza znacznie mniejszy teleskop, a już 
od wpraivy obserwatora i jego umiejętności przysła­
niania rażącego światła samej planety zależy, czy zo­
baczy księżyc. Właśnie z przyczyny blasku planety 
łatwiej jest dostrzegalny księżyc zetynętrzny, jakkol- 
лѵіек, prawdopodobnie, jest słabszy, niż wetvnętrzny.

Hall nazwał księżyc zewnętrzny D e i m o s e m ,  
wewnętrzny F o b o s e m , tak bowiem według mito­
logii greckiej zwali się satelici boga Marsa. Księżyc 
wewnętrzny, F o b o s , zadziwia tern, że dokonyAva 
obiegu dokoła Marsa w ciągu 7 godzin 39 minut; 
jestto najmniejszy czas obiegu w całym układzie pla­
netarnym. Podczas całego obiegu bnbosa planeta głów­
na nie dokonywa na\vet Ѵз części swego obrotu do­
koła osi; \vskutek tego przypuszczalny mieszkaniec 
Marsa Avidzi pierivszy, bliższy księżyc wschodzącym 
na zachodzie, zachodzącym na лyschodzie. D e i m o s 
dokonywa obiegu dokoła Marsa również w nader krót­
kim czasie, gdyż лу ciągu 30 godzin i 18 minut. 
Planeta więc główna wiruje szybciej, niż obiega ją 
Fobos; ruch pozorny Deimosa ponad \yidnokręgiem 
Marsa jest tak wolny, że pomiędzy jego \yschodem 
a zachodem upływają dwa dni.

Odległość obu księżycóAy od Marsa wynosi 9000
1 30000 km. Średnica ich jest tak піелуіеіка, że bez­
pośrednio nie daje się wymierzyć i oceniana jest tylko 
w przybliżeniu. P i c k e r i n g ,  na zasadzie pomiarów 
fotometrycznych blasku, podaje liczbę około 11 km.
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Pozorna ich лѵіеікозс daje się porównać z rozmia­
rem jabłka o średnicy 5 ctm., oglądanego przez lu­
netę z odległości 300 km. Pewną analogię z księ­
życami j\Iarsa przedstawiają jedynie planetoidy i ma­
lutkie, ЛУ ostatnich czasach odkryte księżyce Jowi­
sza i Saturna, o których w następnych rozdziałach 
będzie mowa. AVszystkie te słabo Ś5viecące ciała są 
jednak znacznie dalej od nas położone, prawdopo­
dobnie więc znacznie też przewyższają księżyce Mar­
sa S5vymi istotnymi rozmiarami.

7. Grupa m ałych planet.

Pozorna przerwa w układzie słonecznym pomię­
dzy drogami Marsa i Jowisza od dawna zAvracala uwa­
gę astronomóAY. Szereg ośmiu liczb, podany przez 
T i t i u s a ,  a później przez B o d e g o ,  dokładnie odpo- 
5viadał miejscom siedmiu planet w ich różnych od­
ległościach od słońca. Zosta5vało 5Vszelako jedno próż­
ne miejsce pomiędzy Marsem a Jowiszem. Zjawiało 
się więc pytanie, czy tam jest istotna przerwa, czy 
też istnieje planeta tak mała, że nie zdołano jej do­
strzec.

Pytanie rozwiązał astronom włoski, P i a z z i 
z Palermo, лѵ pier5vszym dniu 19-go stulecia. Piazzi 
był pilnym obserwatorem i zajmował się właśnie ukła­
daniem katalogu gwiazd. Podczas roboty w dniu 
1 stycznia 1801 roku udało mu się znaleźć gwiazdę, 
która była właśnie oivą poszuki5vaną planetą w przer- 
лѵіе między Marsem .i Jo5viszem. Planeta otrz^^mała 
miano Ce r e s .

Niewielkie rozmiary planety луулѵоМу zdziwię-
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nie; droga planety, po jej tvyznaczeniu przez Gaus -  
s a, wykazywała znaczny miniośród. Po pierwszem od­
kryciu лѵкгбісе nastąpiło drugie. Jeszcze Ceres nie 
zdołała dokonać jednego obiegu dokoła słońca, gdy 
łekarz z Bremy, O l b e r s ,  сЬлѵйе wolne od zajęć 
fachowych poświęcający obserwacyom i badaniom 
astronomicznym, znalazł drugą planetę, zakreślającą 
drogę dokoła słońca prawie w  tym samym pasie nie­
ba. Przerwa zapełniła się zatem dwiema planetami 
mniejszemi, zamiast jednej wielkiej. Olbers wpadł 
na przypuszczenie, czy nie są to przypadkiem szcząt­
ki jakiejś rozbitej płanety. Gdyby tak było, to mię­
dzy Marsem a Jowiszem powinnoby się znałeźć znacz­
nie więcej małych płanet. Wkrótce hypoteza zna­
lazła poUvierdzenie. W ciągu następnych trzech lat 
znaleziono jeszcze dwa nowe ciała niebieskie, tak że 
ЛѴ r. 1807 w zagadkotvej przerwie znano już cztery 
planety, mianowicie C e r e r ę ,  P a l l a d ę ,  J i i n o -  
n ę i W e s t ę.

Teraz ustały na pewien czas odkrycia. Dopiero 
ЛѴ r. 1845 miłośnik astronomii, H e n c к e z Drezna, 
znalazł piątą planetę. Następnego roku odkryto szó­
stą. Odtąd zaczął się osoblhvy szereg odkryć, tak że 
z roku na rok liczba planet co raz się zwiększała, i dziś 
liczymy małych planet, albo planetoid, około 700.

Ob ł a л v a  n a  p l a n e t o i d y.

Do r. 1890 poszukiwaniem tych małych ciał nie­
bieskich zajmoлvała się піелгіеіка liczba obserwato- 
Г 0 Л Ѵ .  Przeważnie postępowano лѵ ten sposób, że na 
obszarze nieba z pobliża ekliptyki notowano wszyst­
kie gwiazdy i oznaczano ich miejsca na mapie; po
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upływie kilku tygodni lub miesięcy powtórnie bada­
no ten pas nieba przy pomocy lunety. Znalazłszy no­
wą gwiazdkę, poprzednio nienotowaną, i przekonaw­
szy się, że zmienia swe położenie wśród gwiazd są-

Rys. 50. Zdjęcie fotograficzne planetoidy Swea i jej 
ruch pośród nieruchomych gwiazd stałych.

siednicłi, astronomotvie ogłaszali o odkryciu nowej 
planetoidy.

W оЬІалѵіе uczestniczyło лѵіеіи amatorów astro­
nomii, skądinąd лѵ tej nauce zupełnie nieznanych.
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Tak naprz. w pięćdziesiątych latach ubiegłego stulecia 
wyróżnił się z pośród innych jubiler paryski, G o 1 d- 
s m i d t ,  który znalazł 14 planetoid. Kekord wszakże 
лvzięli dwaj fachowi astronomowie, P a l i s  a z Wied­
nia i P e t e r s  z Clinton, z których pierwszy odkrył 
83 planetoidy, drugi 48.

Kiedy do obserwacyi astronomicznych zaczęto 
stosować fotografię, okazało się niebawem, że meto­
da ta jest o wiele pewniejsza i dogodniejsza do wy­
szukiwania i obserwowania planetoid od bezpośred­
niej obserwacyi ocznej za pomocą lunety. Wystarcza 
skierować kamerę fotograficzną na niebo i przy dość 
długie] ekspozycyi, w ciągu jednej godziny lub dwuch, 
dokonać zdjęcia gwiazd. Na kliszy gAviazdy wystę­
pują ЛѴ postaci małych, okrągłych punkcików; jeżeli 
Avszelako znajdzie się pomiędzy niemi planeta, to, 
jako ciało obdarzone ruchem własnym, da obraz nie 
w postaci punktu, lecz niewielkiej kreski (rys. 50). 
Zamiast więc лvodzić uporczywie lunetą po niebie, 
obserwator, po dokonaniu względnie krótkiego zdję­
cia, rozpatruje kliszę. Metoda jest tern dogodniejsza, 
że nie potrzeba już robić poróлvnywań z mapą nieba; 
planetę, jako kreskę, można rozpoznać na kliszy na 
pierлvszy rzut oka.

Nader czynny kierownik obserwatoryum w Hei­
delbergu, M ax W o l f ,  pierwszy na tej drodze od­
krył planetoidę лѵ r. 1891. Od tej сЬлѵіІі, rok rocz­
nie, całymi dziesiątkami zaczęto odnajdywać te cia­
ła. Oczyiviście, z czasem, poszukiwania i odkrycia 
stają się co raz trudniejsze, chociaż dotąd przypusz­
czalnej, ostatecznej liczby planetoid nie da się jesz­
cze określić. Większość odnalezionych лѵ ostatnich 
czasach ma rozmiary nader nieznaczne, liczba zaś
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nowoodkrytych wzrasta w tym samym stosunku, 
ЛѴ jakim wielkość maleje. Nawet najświetniejsze z od­
krytych, zatem najwcześniej znalezione, są już tak 
małe, że oglądane przez zwykłe lunety mają postać 
pyłków gwiaździstych; przez najsilniejsze nawet na­
rzędzia niepodobna лvykryć śladótv tarczy. ЛѴ podob­
nych warunkach trudno po\viedzieć coś określonego 
o ich istotnych rozmiarach; przypuszcza się, że naj­
świetniejsze mają około 500 lub 600 km . лѵ średni­
cy. Co do najmniejszych, to, szacując wielkość je­
dynie według blasku, można im przypisać średnicę 
od 10 do 50 km.

D r o g i  p l a n e t o i d .

Drogi planetoid mają przeważnie znaczny mi- 
mośród. Mimośród P o l y h y m n i i  wynosi około 0.33, 
co znaczy, że w punkcie przy słonecznym jest ona 
o Ѵз bliżej słońca w роголѵпапіи ze średnią odległo­
ścią, w punkcie zaś odsłonecznym o Ѵз dalej. Przypad­
kowo zdarzyło się, że średnia odległość P o l y h y m ­
n i i  wynosi trzy jednostki astronomiczne (t. j .  od­
ległości ziemi od słońca); najmniejsza jej zatem od­
ległość od słońca wynosi плѵіе jednostki, największa 
cztery; a \vięc w punkcie odsłonecznym planetoida 
ta jest dлva razy odleglejszą od słońca, niż лѵ punk­
cie przysłonecznym.

Płaszczyzna dróg przeważnej liczby planetoid 
jest znacznie pochylona w^zględem płaszczyzny eklip- 
tyki. W niektórych przypadkach pochylenie przewyż­
sza 30°; droga P a l l a d y  nap. jest pochylona o 34°.

Hypoteza O Ib er s a, że te drobne ciała niebies­
kie są odłamkami wielkiej planety rozsadzonej лѵу-
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buchem, dziś, przynajmniej dla Aviększości małych 
planet, nie da się podtrzymać. W istocie, orbity 
planetoid zajmują w przestrzeni zbyt szeroki pas, aby 
mogły były niegdyś przecinać się лѵ jednym punkcie. 
A tak musiałoby być, gdyby planetoidy stanoAvüy 
niegdyś jedno ciało. Dziś przeważa pogłąd, że ciała 
te od samego początku istnienia były takiem i,jak 
Avidzimy je dziś na niebie.

Również zadziwiającym jest rozkład orbit pła- 
netoid w  przestrzeni między Marsem a Jowiszem, 
gdyż nie jest równomierny. Drogi te, narzucone na 
mapę, utworzyłyby nie dającą się rozwikłać plątani­
nę linii; aby móc wykryć prawo ich rozkładu, nało­
ży drogi ЛѴ inny sposób uporządkować.

Już poprzednio Avyjaśniliśmy, że orbity planet 
są zbliżone do kół; łecz środki tych kół znajdują się 
na|zeAvnątrz słońca. Odrysowane na mapie, koła te 
plączą się Avzajemnie i przecinają w postaci nader 
złożonej siatki, zajmując szeroki pierścień, którego 
średnica zewnętrzna jest dwa razy, mniej więcej, więk­
szą, niż wewnętrzna. Otóż wyobraźmy sobie, że wszyst­
kie te kółka przedstawiające drogi planetoid może­
my pooddzielać jedne od drugich, jak gdyby były 
zrobione z drutu, i poukładać każde zosobna, w po­
rządku wielkości, dokoła słońca jako środka. Otrzy­
mamy tedy szeroki pierścień, złożony z pojedyńczych 
kółek biegnących dokoła słońca; \vszełako cała sze­
rokość pierścienia nie będzie równomiernie zapełnio­
na kołami; niektóre grupy \vyraźnie się uwydatnią.

Jeszcze dobitniej wyjaśnić może te stosunki 
rys. 51, który w następujący sposób nałeży rozumieć: 
każda planeta dokonywa obiegu dokoła słońca лѵ релѵ- 
ną liczbę dni ziemskich; liczba dni tern jest лvięk-
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sza, im dalej od słońca leży planeta. Саіколѵііу obwód 
koła drogi liczy 360®, czyli 1296000 sekund; dzieląc 
powyższą liczbę sekund przez liczbę dni ziemskich, 
w których ciągu planeta obiega słońce, otrzymuje­
my w ilorazie luk, jaki zakreśla planeta po SAvej dro­
dze w ciągu naszej doby. Ten luk ztvie się ś r e d-
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Rys. 51. Układ planetoid Avedlug ich średniego ruchu 
dziennego.

n im  r u c h e m  d z i e n n y m  planety. Planetoidy, 
o których tutaj wyłącznie móivimy, mają średni ruch 
dzienny od 400 do 1100 sekund luku; liczba sekund 
jest, oczywiście, tern Aviększa, im czas obiegu jest 
krótszy, im planeta bliżej leży słońca.

Nakreślmy teraz linię prostą (rys. 51), podzie­
loną na jednakowe odcinki po 10 sekund, ze skalą 
od 400 do 1150 sekund. Pomiędzy dtviema kolejne-



202 Część l \ .  Planety i ich księżyce.

mi kreskami umieśćmy tyle punktów, ile jest pla­
netoid, posiadających odpowiednio do podziałki pe- 
лѵіеп średni ruch dzienny. Między 550" i 560" mamy 
nap. 5 punktó\v, t. j. 5 planetoid, co oznacza, że śred­
ni ruch dzienny tych 5 planetoid \vynosi 550" do 560". 
Dalej, między 560" i 570" znajdujemy 6 planetoid; mię­
dzy 570" i 580" trzy i t. d.

Na otrzymanym w ten sposób rysunku daje się 
utworzyć siedem lub osiem grup planetoid. Najze- 
Avnętrzniejsze leżą między 400" i 460" i są najbliższe 
Jowisza. Grupa ta obiega słońce w ciągu 8 lat. Da­
lej jest przerAva aż do 540", poczem mamy niewielką 
grupę między 540" a 590". Liczba planetoid następ­
nie silnie wzrasta; i teraz jednak znajdujemy przer­
wy, w których albo całkiem niema planetoid, albo 
też jest ich niewiele, jak naprz. pod liczbą 600  ̂
700, 750, 900 i t. d. Otóż faktem najbardziej zasta­
nawiającym ЛѴ poAyyższym układzie jest to, że miej­
sca puste dokładnie odpowiadają miejscom na skali, 
w których średni ruch dzienny planetoid pozostaje 
ЛѴ pewnym stosunku do średniego ruchu Jowisza. 
Planetoida ze średnim ruchem 900" na dobę dopełnia 
obiegu dokoła słońca w część czasu, w ciągu któ­
rego Jowisz obiega słońce; planetoida ze średnim 
ruchem dziennym 600" dopełnia obiegu w połowie 
czasu obiegu Jowisza; z ruchem 750" w roku 
Jowiszowego. Innemi słowy, wszystkie te planetoidy 
co peлYną łiczbę dokonanych obrotóAY zajmują wzglę­
dem Jowisza to samo położenie. Prawa mechaniki 
nieba mó\vią, że drogi płanet, pozostające лѵ podob­
nie prostym stosunku jedna do drugiej, z biegiem 
czasu ulegają silnym zmianom лvskutek wzajemnego 
przyciągania. Pierwszy К i r к лѵ o o d л\"skazał tego
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rodzaju przerwy w szeregu planetoid, przypuszczając,, 
że przerwy pochodzą stąd, iż planetoida na tern miej­
scu nie mogła trwale zachoлvać swej drogi. Pogląd 
wszakże Kirkwooda nie jest zupełnie bez zarzutu, co- 
najmniej \vymaga pewnych ograniczeń; przy 450" bo- 
лѵіет, t. ]. przy obiegu rocznym лvynoszącym ro­
ku Jowiszowego niema przerAvy; przechvnie, jest лѵу- 
raźna grupa planetoid.

O s o b Ü A v e  p l a n e t o i d y .

Setki planetoid, znanych do r. 1898, biegną bez 
Avyjątku pomiędzy drogami Marsa i Jowisza. Lecz 
w lecie r . 1898 W i 11 z Berlina znalazł planetoidę, 
która ЛѴ punkcie przysłonecznym zachodziła daleko 
Avewnątrz orbity Marsa i czasami mogła znaleźć się 
w odległości 20 milionów кі1оте1г0лѵ od ziemi, t. j. 
ЛѴ 2Д odległości Marsa, w najdogodniejszemu jego po­
łożeniu względem ziemi. Osobliwą planetoidę nazwa­
no E r o s e m .

Mimośród drogi Erosa wynosi 0.22. Nie jest za­
tem лvyjątkoлvo лѵіеікі, chociaż dość znaczny, tak 
że podczas opozycyi w punkcie przysłonecznym Eros 
względnie blizko podchodzi ku ziemi; podczas opo­
zycyi ЛѴ punkcie odsłonecznym znajduje się daleko 
poza drogą Marsa, co zresztą nie ma dla nas szcze­
gólnego znaczenia. Drogi więc Erosa i Marsa zacho­
dzą jedna na drugą, jak ogniwa łańcucha lub dwa 
połączone ze sobą kółka druciane.

Z naukoлvego punktu widzenia Eros jest wyjąt­
kowo interesujący, ponieważ od czasu do czasu tak 
dalece zbliża się do ziemi, że jego odległość można 
dokładnie bezpośrednio Avymierzyć; to znów daje moż-
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ność tvyznaczenia z tvielką dokładnością odległości 
ziemi od słońca i, co za tem idzie, wyznaczenia roz­
ległości całego układu słonecznego na podstawie trze­
ciego prawa Keplera. Niestety, dogodna opozycya 
Erosa zdarza się nader rzadko. Ostatnie największe 
zbliżenie się Erosa do ziemi było w r. 1892, zatem 
na krótko przed odkryciem planety. Jak się później 
okazało. Eros był w owym czasie wielokrotnie foto­
grafowany w  obserwatoryum H a r v a r d a ;  nie roz­
poznano go jednak wśród otaczających gwiazd. Od­
ległość jego od ziemi tvynosila wtedy 0.16 jednostek 
astronomicznych, t. j. 24 miliony kilometrów. W cza­
sie najbliższej dogodnej opozycyi, w r. 1931, odległość 
będzie jeszcze mniejsza, wyniesie 20 milionów kilo­
metrów. Przyszłe pomiary położenia Erosa na skle­
pieniu nieba pozwolą nam zatem wyznaczyć niezwykle 
dokładnie odległość ziemi od słońca; nadzieja jest 
uzasadniona przez to, że podczas mniej dogodnej opo­
zycyi z r. 1900, lecz dzięki korzystnemu położeniu 
planety na naszem niebie północnem i dzięki licznym 
i starannym obserwacyom, udało się jednak tvyzna- 
czyć odległość słońca w  liczbach nietylko zgodnych 
pomiędzy sobą, lecz zgodnych nawet z liczbami osiąg- 
niętemi przedtem na innej drodze.

Pod względem Avłaściwości fizycznych Eros osob­
liwie zainteresował astronomów, gdyż podczas po raz 
pierwszy przewidzianej opozycyi 1900—1901 roku oka­
zał okresową zmienność blasku. Zmiany blasku za­
chodziły ЛѴ okresie 21/2 godzin. Aby лvyjaśnić to zja­
wisko, przypuszczano, że Eros składa się z dwuch 
ciał, wirujących jedno dokoła drugiego, albo też, że 
jest ciałem 4vydłużonem lub kanciastem, obdarzonem 
ruchem wiroAvym. AYięcej prawdopodobnem wydaje
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się wszelako, że przyczyną tych zmian są ciemniej­
sze i jaśniejsze miejsca na poAvierzchni planetoidy,. 
której blask zmienia się więc zależnie od tego, czy 
na zwróconej ku ziemi półkuli przeważają plamy jaś­
niejsze, czy ciemniejsze. Zagadkowość zjawiska wzros­
ła jeszcze, kiedy zamvażono, że zmiany jasności po­
zornie bez przyczyny zaczęły zanikać i nie ponowiły 
się podczas następnych opozycyi. W budo\vie plane­
toidy kryje się zatem jeszcze coś zagadkowego.

W czasach najnoAvszych udało się ЛV’olfowi roz­
szerzyć nasze wiadomości o rozkładzie planetoid w prze­
strzeni w kierunku wprost przeciwnym do poprzednie­
go. W roku 1906 i 1907 odkryto w Heidelbergu w licz­
bie innych trzy planetoidy, które biegną dokoła słoń­
ca ЛѴ pobliżu drogi Jowisza, wychodząc częściowo 
poza tę drogę. Te trzy ciała otrzymały nazwy A c h i l ­
l e s a ,  H e k t o r a  i P a t r o k l a ;  są one jak gdy­
by przeciwлvagą Erosa. Na pierwszy rzut oka лѵу- 
daje się rzeczą nader dziwną, że tak małe ciała mo­
gą ostać się samodzielnie w bezpośredniem sąsiedz­
twie największej z planet. Tymczasem pytanie nie 
daje się rozwiązać; prawdopodobnie wiele lat upły­
nie, zanim zdołamy w tym względzie po\viedzieć coś 
określonego i rozstrzygnąć, czy orbity tych planet 
ulegają poważnym zmianom, czy też, jak reszta pla­
netoid, przez czas dłuższy zachowują pewne cechy 
zasadnicze.

8. Jowisz.

Po słońcu Jowisz jest największem ciałem nie­
bieskie m układu planetarnego. Objętością przeAvyż-
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sza trzykrotnie tvszystkie inne planety pospołu złą­
czone. Masa słońca jest tak jednak лѵіеіка, że masa 
Jowisza nie wynosi палѵеі Ѵюоо masy słońca. Jowisz 
obiega słońce w ciągu 11 lat 315 dni.

yj Planeta była w opozycyi лѵ końcu stycznia 
r. 1908, w końcu lutego r. 1909, лѵ końcu marca r. 1910, 
ЛѴ końcu kwietnia r. 1911. Czasy zatem najdogodniej­
szego położenia zja\viają się z roku na rok co raz póź­
niej o miesiąc. W okresie widzialności łatwo odróżnić 
Joivisza po blasku i po barwie. Blaskiem ustępuje 
jedynie Jutrzence (Wenus), najśллdetniejszemu ciału 
gwiaździstemu na niebie; prawie białą barwą światła 
różni się od czerлvonego Marsa, który czasem dorów- 
пулѵа blaskiem Jowiszoлvi. Oglądając Jowjsza przez 
niewielki teleskop, a nawet przez zwykłą lunetę po- 
loAvą, spostrzegamy natychmiast, że nie mamy przed 
sobą punktu świetlnego, na podobieństwo gллdazdy, 
lecz tarczę. Przy dość znacznem po\viększeniu roz­
różniamy na tarczy wyraźne smugi równoległe, po 
raz pierwszy spostrzeżone przed 200 laty przez Huy-  
g h e n s a. Po udoskonaleniu narzędzi optycznych roz­
poznano ЛС smugach uhvory podobne do chmur, tak 
dalece przytem zmienne, że ich obraz przekształca 
sie nietylko лѵ ciągu miesięcy, lecz піеІеЬлѵіе z dnia 
na dzień. Przez staranne оЬзеглѵасуе tych chmur 
na tarczy Joлvisza лvykryto, że planeta ллdruje doko­
ła osi ЛѴ ciągu 9 godzin 55 minut. Ten bieg лліголѵу 
jest tak szybki, że przy dogodnem położeniu plane­
ty astronom лѵ ciągu jednej nocy zimoлvej może oglą­
dać całą jej poллierzchnię.

^vażny оЬеегллтіог natychmiast spostrzeże dwie 
лvłaściлvości planety. Dostrzeże przedeлvszystkiem, że 
tarcza planety nie jest jednostajnie jasna, gdyż blask
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słabnie powoli лѵ kiemukii ku brzegom; brzegi więc 
są przyćmione i mętne w porównaniu z wnętrzem 
tarczy. To słabnięcie światła ku brzegom jest ogól­
nie przypisywane gęstej atmosferze, która prawdo­
podobnie otacza planetę. Drugą właściwością, którą 
mamy na myśli, jest kształt eliptyczny tarczy pla­
nety. Nie jest ona bowiem dokładnie okrągła, lecz 
jest spłaszczona u biegunóлv, jak nasza ziemia, tyl­
ko w wyższym stopniu. Nawet najbystrzejszy obser- 
Avator, oglądając ziemię z innej planety, nie mógłby 
dostrzec jej odchylenia od kształtu kulistego, tym­
czasem spłaszczenie Jowisza rzuca się лvprost лу oczy. 
Spłaszczenie лvynosi j- średnica biegunowa
jest o Vi6 mniejsza, niż średnica równikowa. Tak 
silne spłaszczenie poлvstało, nieAvątplhvie, wskutek 
nader szybkiego ruchu wiroлvego planety.

P o w i e r z c h n i a  J o w i s z a .

Zjawiska na powierzchni Joлvisza tak są zmien­
ne, jak jest'zmienny stopień zachmurzenia na naszej 
ziemi. Zazwyczaj Avidujemy na planecie wydłużone 
smugi obłoków; powstają one, prawdopodobnie, z tej­
że przyczyny, co ziemskie obłoki warstwoлve, mia­
nowicie, ivskutek prądów atmosferycznych. AVśród 
ciemnych obłoków widać czasami okrągłe białe pla­
my. Nieraz pasy chmur mająróżowawy odcień, zwłasz­
cza w pobliżu г0лѵпіка planety. W średnich szero­
kościach Joлviszoлvych, po obu stronach pasa równi­
kowego, chmury są najsilniej uwydatnione; one to 
dają się dostrzegać przez małe lunety i spraлviają 
лvrażenie ciemnych pasem.

Obraz ogólny Jowisza pod wieloma лvzględami
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różni się od Marsa i Wenus. W porównaniu z Mar­
sem zasadnicza różnica Jowisza polega na braku 
trwałych szczegółów. Z powierzchni ^larsa można 
zdjąć mapę i dokładność spostrzeżeń sprawdzać do­
wolnie ЛѴ ciągu szeregu lat. Na powierzchni Jowisza 
natomiast brak stałych punktów wytycznych, a od-

Rys. 52. Jowisz z czerwoną plamą лѵ r. 1889.

rysoAvana mapa służyć może dła jednej tylko obser- 
wacyi z pod wskazanej daty.

Pomimo ogólnego charakteru niestałości utwo- 
róAV na poAvierzchni Jowisza, obserwowano tam релѵ- 
ne szczegóły przez szereg lat. Do takich najosob­
liwszych szczegółóAY należy лѵ l e l k a  c z e r Av o n a  
p l a m a  na poludnioAvej półkuli planety, nagle spo­
strzeżona ЛѴ r. 1878. Przez szereg lat była ona nader
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wybitnym utworem, łatwo widzialnym z przyczyny 
SAvej barwy. W r. 1890 plama po pewnych waha­
niach zaczęła blednąc; czasami zdawała się ginąć cał­
kowicie, poczem ponownie stawała się wyraźniejszą. 
Zjawisko trwało ргалуіе do r. 1902, poczem plama 
stała się nader niewyraźną. Nie zginęła jeszcze do­
tychczas, Avszelako z roku na rok co raz jest słabszą.

B u d o w a  f i z y c z n a  J o w i s z a .

Zagadnienie co do budowy fizycznej Jowisza 
nie jest jeszcze rozлviązane. Niema dotąd hypotezy, 
któraby zdołała objaśnić лvszystkie zjawiska na jego 
powierzchni.

NajAYięcej interesującą лvłaściwością planety jest 
jej niewielka gęstość, czyli ciężar gatunkowy. Śred­
nica planety 11 razy przewyższa średnicę ziemi. Stąd 
лѵупіка, że objętość jej jest 1300 razy większa od 
objętości ziemi. Masa \vszełako jest większa od ma­
sy ziemi tylko 300 razy. A więc gęstość planety nie 
dochodzi 7^ gęstości ziemi; jeżeli zaś za gęstość tę 
przyjmiemy liczbę 5.5, okaże się, że gęstość Jowisza 
jest, przybliżenie, o Ѵз większa, niż gęstość wody. 
Prosty rachunek wykazuje, że siła ciążenia na po­
wierzchni Jowisza jest dwa do trzech razy większa, 
niż na powierzchni ziemi. Wobec tak wielkiego przy­
ciągania лvnioskujemy, że wnętrze planety jest silnie 
stłoczone i posiada gęstość względnie wielką. Takby 
być ролѵіппо, gdyby planeta składała się z materyi 
płynnych lub stałych, jak nasza ziemia. Ponieważ 
zaś, jak widzieliśmy wyżej, średnia jej gęstość jest 
mała, wnioskujemy więc, że co najmniej górne warst­
wy planety są w stanie gazowym. Teraz pytanie, jak

Newcomb. Astronomia. 14
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to . pogodzić ze stałością plamy czerwonej, obserwo­
wanej przez 30 lat.

Musimy wszelako przyjąć bypotezę gazowego 
stanu planety bez wielkich ograniczeń. Potwierdza 
ją  obecność par wodnych w atmosferze planety, zmien­
ność obrazów powierzchni, a przedewszystkiem ba­
dania spektroskopowe. Najważniejszem wszelako po­
twierdzeniem powyższej hypotezy jest prawo jej wi­
rowania dokoła osi. Znaleziono mianowicie, że na 
Jowiszu, podobnie jak na słońcu, okolica roivnikowa 
лviruje w krótszym czasie, niż szerokości średnie. 
Wydaje się więc, że Jowisz pod względem właści­
wości fizycznych jest mniej lub więcej zbliżony do 
słońca. Pogląd ten pod każdym względem odpoivia- 
da obrazowi planety, oglądanej przez lunetę.

Różnica pomiędzy czasem obrotu okolicy rów­
nikowej a okolic średnich szerokości wynosi, o ile 
dziś wiemy, około pięciu minut; mianowicie, pod 
równikiem obieg trwa 9 godzin 50 minut, w szero­
kościach średnich 9 godzin i 55 minut.  ̂ Temu cza­
sowi odpo\Yiada różnica w szybkości około 400 km. 
na godzinę; taka różnica jest niemożliwa do przyję­
cia nawet w założeniu, że powierzchnia planety jest 
płynną.

Jeżeli opierać się na луупікасЬ dotychczasowych 
spostrzeżeń nad wirowaniem Jowisza, należałoby wnios­
kować, że różnica w okresie wirowania nie wzrasta 
tu powoli, stale w kierunku od równika ku biegu­
nom, jak na słońcu, lecz, przechvnie, pod pewną sze­
rokością występuje raptownie. Tego rodzaju skok 
byłby zbyt dzhvny; zanim więc zjaivisko przyjmiemy 
za rzeczyлviste, musimy czekać jeszcze na dalsze, 
hczniejsze obserwacye.
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Podobieństwo w budowie powierzchni słońca 
i Jowisza naprowadziło na przypuszczenie, że Jowisz 
jest, może, całkowicie lub przynajmniej częściowo cia­
łem ŚAviecącem własnem światłem. Przypuszczenie 
to jest jednak sprzeczne z faktem, że księżyce Jo­
wisza całkowicie znikają, kiedy zanurzają się w je­
go cień. Możemy więc z całą stanowczością twier­
dzić, że Jowisz nie лvydaje dość śyyiatła, aby księży­
ce mogły być przy nim widzialne. Gdyby księżyce 
otrzymywały z poлvierzchni planety chociażby jeden 
procent tego światła, jaki otrzymują od słońca, już 
musiałyby świecić w cieniu Jowisza. Dokładne po­
miary okazały dalej, że światło, jakie Jowisz wysy­
ła, jest nieco słabsze od śAviatła, jakie otrzymuje od 
słońca. Stąd wynika, że wszelkie światło, jakie pla­
neta ta wydaje, może być wyłącznie światłem odbi- 
tem, do czego dostateczną jest już taka zdolność od­
bijająca powierzchni planety, jaką mają ciała białe 
na poAvierzchni ziemi.

Do objaśnienia w^szystkich opisanych faktów naj- 
лvięcej nadaje się hypoteza, że planeta posiada ją*dro 
stałe; піелѵіеіка zaś przeciętna gęstość całej plane­
ty pochodzi z właściwości materyi otaczającej owe 
stałe jądro. Prawdopodobnie jądro posiada nader wy­
soką temperaturę, którą nawet można porównywać 
z temperaturą na powierzchni słońca. Temperatura 
zniża się wszakże stopniowo лѵ kierunku nazewnątrz, 
tak że materye, z których składają się warstwy ze- 
Avnętrzne planety, nie posiadają już tak wysokiej tem­
peratury, aby mogły wypromieniowywać znaczną ilość 
światła i ciepła.

W najkrótszych tedy słowach można scharak- 
teryzoAYać Jowisza, jako піелѵіеікіе słońce, o tyle wy-
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studzone, że nie może już wjpromieniowywać włas­
nego światła.

K s i ę ż y c e  J o лѵ i s z a.

Kiedy G a l i l e u s z  po raz pierwszy skierował na 
Jowisza swą małą lunetę, z zachwytem ujrzał cztery 
księżyce, towarzyszące planecie. Badając je  przez sze­
reg nocy, zauważył, że księżyce obiegają ciało cen-

Rys. 5.8.. Jowisz ze swymi czterema wielkimi księżycami.

trałne, zgodnie z nieuznawaną wówczas jeszcze К o- 
p e r n i к a teoryą układu słonecznego. Szczególne 
podobieństwo układu świata Jowiszowego z układem 
słonecznym było poważnym dowodem na korzyść 
twierdzeń K o p e r n i k a .

Cztery лѵіеікіе księżyce Jowisza można widzieć 
przez najmniejsze lunety, a nawet przez dobre lor­
netki teatralne. Przypuszczano nawet, że silny wzrok 
może je dostrzec bezpośrednio, bez pomocy środków
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optycznych. Istotnie, księżyce są tak jasne, jak sła­
be gwiazdy, które można jeszcze rozpoznać golem 
okiem, lecz blask sąsiedniej planety stanoAvi niepo- 
konalną przeszkodę dla najbystrzejszego oka. Wiele 
dawniejszych podań o dostrzeganiu jakoby księżyców 
okiem nieuzbrojonem należy zaliczyć do kategoryi 
złudzeń, poczęści nawet rozmyślnych. Może się jed­
nak zdarzyć, że dwa księżyce zewnętrzne, znalazłszy 
się przypadkowo obok siebie, tak dalece ivzmocnią 
lYspólne światło, że gołe oko dostrzeże je.

Łatwe do obserwowania cztery główne księży­
ce Jowisza zainteresują niewątpliwie czytelnika szcze­
gółami, dotyczącymi ich dróg i wielkości. Oto liczby;

Księżyce Odległość 
od Jowisza Czas obiegu

1
Średnica

I 429000 kim. 1 dzień 18 godzin 4000 km.
II 683000 „ 8 dni 13 8300 „

III 1089000 „ 7 „ 4 „ 5700 ■„
IV 1915000 „ le „ 17 „ 5400 „

Co do wielkości, to księżyce pierwszy i drugi 
dają się poróivnać z naszym ziemskim towarzyszem; 
trzeci i czwarty przeivyższają \vielkością Merkurego, 
którego średnica mierzy 4800 km. Pomimo że лvszyst- 
kie cztery ciała są znacznie odleglejsze od Joivisza, niż 
nasz księżyc od ziemi, to jednak pod wpływem znacz­
nie potężniejszego przyciągania wielkiej planety, dn- 
żo prędzej ją obiegają, niż nasz księżyc ziemię.

Do r. 1892 tylko te cztery księżyce były znane, 
lecz ЛѴ олѵут roku B a r n a r d  przy pomocy wielkie­
go refraktora obserwatoryum L i c к a odkrył piątego 
towarzysza, położonego znacznie bliżej planety, niż 
cztery dawniejsze. Noivy księżyc obiega planetę лѵ cią-
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gu niecałych 12 godzin. Z wyjątkiem wewnętrznego 
księżyca Marsa, jestto najkrótszy czas obiegu w ca­
łym układzie słonecznym. Okres ten jest jednak 
dłuższy, niż okres wirowania planety głótynej, gdy 
tymczasem wewnętrzny księżyc Marsa kończy swój 
obrót, jak już wiemy, przed upływem obrotu planety 
dokoła osi.

Piąty księżyc należy do najsłabiej świecących 
ciał układu słonecznego; przez niektóre tylko z naj­
silniejszych na świecie lunet można go oglądać. 
Droga jego obiegu jest wyjątkowo silnie ekscen­
tryczna. Wskutek spłaszczenia tarczy Jowisza orbita 
piątego księżyca posiada tę osobliwą właściwość, że 
jej oś лѵіеіка, a zatem i punkt drogi najbliższy Jo­
wisza dokonywają w ciągu roku calkotvitego obrotu.

Szósty i siódmy księżyce Jowisza, liczone w po­
rządku, w jakim je wykryto, znalezione zostały zimą 
1904—1905 roku przez P e r r i n e  w obserwatoryum 
Li cka ;  ósmy księżyc odnalazł M e l o t t e  z Green­
wich w styczniu 1908 roku. Odkryć dokonano przy 
pomocy fotografii, która jedna tylko może dać \vize- 
runek podobnie słabo świecącego ciała, jakkolwiek 
szósty księżyc przez wielkie narzędzia \vidywano 
bezpośrednio. Te nowe księżyce są położone znacznie 
dalej od Jowisza, niż pięć pierwszych, zatem odby­
wają całkowity obieg w dość długim okresie czasu; 
szósty i siódmy księżyce obiegają planetę w cią­
gu 8Ѵз i 82/з miesięcy, ósmy zaś dopiero лѵ ciągu 
2 Ѵ2 lat.

Z przyczyny silnego pochylenia orbit, jak rów­
nież z przyczyny znacznych mimośrodów nowe księ­
życe zajmują względem poprzednich szczególne sta­
nowisko, podobne do stanowiska planetoid względem
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ivielkich planet. Podobieństwo to jest tak znaczne, 
że wielu astronomoAv podało hypotezę, że owe księ­
życe nie należały niegdyś do układu Jowisza, lecz 
z czasem zostały pochwycone z pośród planetoid 
przez olbrzyma - planetę. Odkrycie małych planet 
A c h i l l e s a ,  H e k t o r a  i P a t r o k l a  przesunęło 
granice pasa tych ciał poza drogę Jowisza; nader 
zatem prawdopodobna, że mogło zajść tego rodzaju 
uwięzienie płanetoidy, jakkolwiek nie mamy bezpo­
średnich na to dowodów.

Podczas biegu dokoła planety cztery stare księ­
życe Jowisza dają ciekawe zja\viska, łatwo dostrze­
galne przez niewielkie lunety. Opiszemy tutaj ich 
zaćmienia i przejścia przez tarczę planety.

Jowisz, jak każde ciało nieprzezroczyste, rzuca 
cień. Księżyce, obiegając planetę, muszą \vięc prze­
chodzić przez cień w tej części swej drogi, która 
leży poza planetą (w stosunku do słońca). Księżyc, 
wchodząc w cień, słabnie stopniowo i wreszcie staje 
się niewidzialny. Księżyc czwarty, najwięcej oddalo­
ny, stanowi pod tym względem wyjątek, może bo- 
лѵіет przechodzić powyżej łub poniżej cienia pla­
nety, zupełnie podobnie, jak nasz księżyc, zazivyczaj 
mijający cień ziemi.

Podobnie przechodzą księżyce przez tarczę pla­
nety w tej części swej drogi, która leży po stronie 
ziemi. Osobliwie ciekawy jest widok przejścia, kiedy 
cień księżyca także pada na tarczę planety; widzimy 
лvtedy na Jowiszu czarny punkcik, przesmvający się 
razem z księżycem (rys. 53).

Zjawiska, dotyczące księżyс0лѵ Jowisza, łącznie 
z przejściem ich cieni, są podawane w kalendarzach 
astronomicznych, tak iż obserwator jest uprzedzonyii ^
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O mającem nastąpić zjaAvisku zaćmienia lub przejścia. 
Tego rodzaju zaлviadomienie uprzednie jest bardzo 
ważne, ропіелѵаг obserwacja chwili zniknięcia i po­
jawienia się księżyca лѵ nieznanych miejscowościach 
ziemi pozwala oznaczyć długość geograficzną owych 
miejsc łatwiej, niż innymi sposobami. Należy tvsze- 
lako znać poprawkę zegara лvzględem czasu miejsco- 
Avego, co dokonywa się przy pomocy pewnych obser­
w acji astronomicznych i obrachowań, z któremi 
astronomowie i żeglarze są dostatecznie obyci. Mając 
dany czas miejscowy, przez obserwację określamy 
moment zaćmienia księżyca. Po poröAvnaniu z cza­
sem według obserwatoryum \â Greenwich, dla któ­
rego jest przeAvidziane zaćmienie aâ kalendarzu, znaj­
dujemy różnicę, i ta jest różnicą długości geogra­
ficznej miejsca obserAÂ acyi, podanej aa- jednostkach 
czasu.

Wadą tej metody jest jej niedostateczna do­
kładność. ObserAvoAvana chAAÜla początku i końca zać­
mienia jest Avątpłiwa o dość znaczny ułamek minuty. 
Minuta czasu odpoAviada pod roAvnikiem, jak to już 
Avidzieliśmy, 15 minutom łuku, ałbo 28 kilometrom. 
W okolicach podbiegunoAvych błąd aâ obserAvacyi 
jest znacznie mniejszy, ponieAvaż tam południki zbie­
gają się; stąd też w krajach i na morzach położo­
nych Av pobłiżu biegunóAA" metoda AÂ yznaczania dłu­
gości z zaćmień księżycóav JoAvisza jest i dziś jesz­
cze Avażnym środkiem pomocniczym.
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9. Saturn.

Po Jowiszu S a t u r n  jest największą planetą 
układu słonecznego. Drogi dokoła słońca dokonywa 
w ciągu 29|- lat. Kiedy Saturn jest Avidziainy na 
niebie, łatwo go rozpoznać po żółtawym, przyćmio­
nym blasku. ЛѴ latach najbliższych będzie w opo- 
zycyi jesienią, każdego roku o 11 lub 13 dni póź­
niej. W r. 1909 do 1910 opozycya przypadała w paź-

Kys. 54. Saturn według rj^sunku Keelera.

dzierniku, лѵ r. 1912 i 1913 przesunie się na listopad 
i grudzień i t. d.

Jakkohviek blask Saturna jest znacznie słabszy, 
niż Jowisza, to jednak przez układ swych pierścieni 
Saturn jest najbardziej zajmującem ciałem niebies- 
kiem. Tego rodzaju układu nie spotykamy więcej na 
niebie, nic też dziAvnego, że pierAvsi obserAAmtoroAAde 
przy pomocy lunet znaleźli się Avobec zagadki. Ga l i ­
l e u s z  przypuszczał, że Avidzi płanetę z dAvoma Avy- 
rostkami; został też mocno poruszony, kiedy po ro­
ku, czy dwuch OAvych dodatkóAA’̂ nie znalazł. Dziś
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wiemy, że podobne znikanie pierścieni występuje 
peryodycznie, ponieważ w niektórych miejscach dro­
gi Saturna do nas jest zwrócony tylko wązki brzeg 
płaskiego pierścienia. Lecz owo zniknięcie tak dalece 
zaniepokoiło Galileusza, że przestał obserwować Sa­
turna, przypuszczając, że stał się sam ofiarą jakiegoś 
złudzenia. Oczywiście, dodatki przy planecie wkrótce 
pojawiły się ponownie, wszelako na określenie, czem 
są istotnie, nie umiano się zdobyć. Dopiero лу 40 lat 
potem zagadkę rozwiązał astronom i fizyk holender­
ski, H u y g h e n s ,  zawiadamiając w kryptogramie, 
że „planeta jest otoczona cienkim, płaskim pierście­
niem, który jej nigdzie nie dotyka i jest pochylony 
względem ekliptyki“.

B u d o w a  f i z y c z n a  S a t u r n a .

Pomiędzy Saturnem i jego sąsiadem, Jowiszem, 
zachodzi zadziwiające podobieństwo. Obie planety ma­
ją gęstość małą; gęstość Saturna jest nawet mniej­
sza, niż gęstość wody. Obie planety bardzo szybko 
wirują; Saturn dokonywa obrotu dokoła osi w ciągu 
10 godzin 14 minut, zatem w czasie nieco dłuższym, 
niż Jowisz. Saturn posiada również silne spłaszcze­
nie u biegunów, wynoszące /̂l2- Powierzchnia Sa­
turna jest również pokryta obłokami, przypominają­
cymi smugi na Jowiszu. Nie są one wszelako г0лѵ- 
nie łatwo dostrzegalne, jak tamte; owszem, trudno 
zazwyczaj je dojrzeć. Z obrotu pojedynczych jaśniej­
szych plam, które лѵуstępują czasami na powierzchni, 
wywnioskowano, że na Saturnie, podobnie jak na 
słońcu i na Jowiszu, Avarstwy powierzchowne Avirują 
z różną szybkością ivzględnie do odległości od rów-
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nika planety. Wszelako obsenyacye te są tak trud­
ne, że niepodobna wyprowadzić stąd uzasadnionych 
wniosków co do obrotu Saturna.

Wszystko, co mówiliśmy o prawdopodobnej 
przyczynie małej gęstości Jowisza, w równej mierze 
stosuje się także do Saturna. Prawdopodobnie więc 
planeta posiada піелѵіеікіе stałe jądro, otoczone 
olbrzymią gęstą atmosferą, a obraz, który oglądamy, 
jest tylko zewnętrzną лvarstwą atmosfery. Jasne, 
białe plamy, tu i oлydzie czasami raptownie wystę­
pujące na planecie, są prawdopodobnie roziegłemi 
masami obłoków.

Z m i e n n y  o b r a z  p i e r ś c i e n i  S a t u r n a .

W r. 1675 C a s s i n i ,  ówczesny kierownik obser- 
watoryum paryskiego założonego przed 9 laty, od­
krył p r z e r w ę  лѵ pierścieniu Saturna. Stwierdzono' 
więc, że pierścień składa się z dwuch oddzielnych 
pierścieni, umieszczonych jeden w drugim i leżących 
W' jednej płaszczyźnie. Pierścień zewnętrzny zdaje 
się być również rozdwojony, a widoczna na nim 
przerwa nosi miano p r z e r w y  E n c k e g o  od na­
zwiska astronoma, który ją  pierwszy zauważył. Ta 
druga przerwa nie jest wszakże jeszcze dostatecznie 
wyjaśniona; nie jest również tak wyraźnie zarysowa­
na, jak p r z e r w a  C a s s i n i e g o ,  lecz wydaje się 
raczej subtelnym cieniem, którego przebieg wzdłuż 
pierścienia jedynie z trudnością daje się spostrzegać.

Rys. 55 wskazuje, jak лvyglądałby Saturn z pier­
ścieniami, gdybyśmy widzieli je z góry — co zresztą 
jest niemożliwe. Zauważylibyśmy więc przedewszyst- 
kiem ciemną przerwę Cassiniego, która dzieli układ
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na dwa pierścienie, wewnętrzny i zewnętrzny. Na 
mniejszym zewnętrznym pierścieniu wystąpiłaby sza­
ra przerwa Bnckego. Nie Avyczerpuje to tyszelako, 
jak tvidzimy, całego układu pierścieni. Na pierście­
niu wewnętrznym, od strony płanety widać szary 
obwód, zwany pierścieniem m g l i s t y m .  Zautvażył

Rys,. 55. Układ pierścieni Saturna, oglądanych od góry.

go piertYszy G a l i e  z obserwatoryum berlińskiego, 
a opisał dokładniej Bond.  Przez długi czas przy­
puszczano, że jestto oddzielny pierścień; atoli sta­
ranne obserwacye przekonały, że tak nie jest; pier­
ścień mglisty jest spojony z Avewnętrznym, gdyż 
między nimi niema przerwy.

Pierścienie Saturna są pochylone pod kątem 
28® względem płaszczyzny jego drogi i podczas obie-
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gu planety dokoła słońca zachowują swe położenie 
w przestrzeni. ЛѴупік takiego niezmiennego położe­
nia wyjaśnia rys. 56, gdzie droga Saturna dokoła słoń­
ca jest nakreślona w perspektywicznem skróceniu.

Kiedy planeta znajduje się w punkcie A, słoń­
ce oświetla północną (górną) stronę pierścieni. Po 
siedmiu latach, kiedy planeta przejdzie do punktu B, 
pierścienie zwrócą się krawędzią ku słońcu; następ­
nie, po przejściu punktu B, słońce będzie oświetlało 
południową (dołną) stronę pierścieni. W punktach 
A  i C pochylenie pierścieni względem słońca jest

Rys. 56. Niezmienny kierunek płaszczyzny pierścieni 
Saturna podczas obiegu planety dokoła słońca.

największe. W punkcie D  znowu jest oświetlona je­
dynie wązka krawędź pierścieni. Po przejściu punktu 
D i dalej, przez A  aż do punktu B, słońce ponow­
nie oświetla północną stronę układu.

Л¥ porównaniu z odłegłością Saturna, ziemia 
jest tak blizko słońca, że pierścienie dają nam ten 
sam obraz, jak gdybyśmy obserwowali je ze słońca. 
W ciągu zatem okresu 15 lat widzimy tylko północ­
ną stronę pierścieni; w innym czasie podczas takie­
goż okresu widzimy stronę tylko południową. W epo­
kach przejściowych pomiędzy tymi okresami widzi-
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my płaszczyznę pierścieni coraz ukośniej, aż w koń­
cu spostrzegamy je w postaci ciemnej, prawie całko­
wicie niedostrzegalnej linii. Po pewnym czasie pier­
ścienie zaczynają się roztwierać, aby po 15 latach 
jznowu zniknąć.

Znając już istotny kształt pierścieni, możemy

Rys. 57. Znikanie pierścieni Saturna.

łatwo zrozumieć ich wygląd pozorny лѵ teleskopie 
i częste zmiany. Rys. 54 wyobraża pierścienie w  ich 
położeniu przeciętnem; najlepiej wszakże możemy je 
Avidzieć, kiedy są najwięcej rozwarte, a Avięc kiedy 
planeta jest w miejscach A  lub C według rys. 56. 
Wtedy najlepiej widać przerwy i t. zw. pierścień 
mglisty.

Cień jądra planety pada na pierścień w posta­
ci ciemnego luku; z drugiej zaś strony pierścień
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zarysowuje się na jądrze planety лѵ postaci smugi 
cienia.

Bardzo ciekawe są rzadkie przypadki, kiedy 
płaszczyzna pierścienia przechodzi między ziemią 
a słońcem, co na rys. 56 jest oznaczone jako położe­
nia В i D. W  tych położeniach, co po raz ostatni 
zdarzyło się лѵ r. 1891 i 1907, pierścień przez kilka 
dni jest niedostrzegalny nawet przez najsilniejsze 
teleskopy (rys. 57). Obserwacye te wskazują, że pier­
ścień jest nader cienki. Według H o l d e n a  szero­
kość jego nie przekracza 80 km. Ponieważ średnica 
pierścienia zewnętrznego mierzy 278000 km., Avięc, 
budując model pierścieni Saturna z blachy grubości 
1 mm., średnicy pierścienia zewnętrznego musieli­
byśmy nadać długość 3|- metra, ażeby zacho\vać 
istotne stosunki układu.

BudoAva  f i z y c z n a  p i e r ś c i e n i  S a t u r n a .

Od kiedy zrozumiano, że pomiędzy prawami 
ruchu ciał na ziemi a ргалѵаті ruchu ciał niebies­
kich niema różnicy, zaczęto zastanawiać się nad za­
gadkowymi pierścieniami Saturna. Co utrzymuje pier­
ścienie w przestrzeni? Co powstrzymuje planetę od 
zetknięcia z pierścieniem Avewnętrznym, od rozsypa­
nia całej budoAvy?

Czas jakiś przypuszczano, że pierścień av stanie 
płynnym byłby zabezpieczony od podobnej katastro­
fy; Avszelako później udoAvodniono, że tak nie jest. 
MaxAvel l  np. już w r. 1856 AÂ yjaśnił, że pierścienie 
nie mogą się składać z ciał av jakikolAAÓek sposób 
ściśle z sobą spojonych, że zatem muszą być gęstem 
skupieniem pojedyńczych drobnych ciałek, av rodzaju
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obłoku pyłu. Dowód bezpośredni podał w r. 1895 
K e e l e r  przy pomocy spektroskopu. К e e ł e r foto­
grafował widmo Saturna, przyczem szczelinę spek­
troskopu skierował na oś wielką układu pierścieni. 
Wynik zdjęcia był zadziwiający: ciemne linie w wid­
mie 4vystąpiły nie w  postaci linii prostych, jak zwyk­
łe, lecz w postaci linii zgiętych i połamanych. Otrzy­
mano 4vięc dowód, że materye pierścieni obiegają 
planetę z różnemi szybkościami; лѵ szczególności jas­
no tyystąpił fakt, że ruch obrotowy na zewnętrznym 
brzegu pierścienia jest najpowolniejszy i 4vzrasta 
stopnioivo w kierunku do wnętrza, dokładnie лѵ ten 
sposób, w jaki, według trzeciego prawa Keplera, po- 
winienby obracać się dokoła planety w danem miej­
scu znajdujący się księżyc. Podobnie nierótvnomier- 
nym może być 4vszakże czas obiegu jedynie w tym 
przypadku, jeżeli pierścień składa się z oddzielnych 
cząsteczek; gdyby zaś był ciałem ściśle spój onem, 
otrzymalibyśmy wynik wprost przeciwny: szybkość 
na zewnętrznym brzegu powinnaby być największą. 
Jeszcze przed Keełerem hypotezę meteorycznego 
składu pierścieni poparł na innej drodze S e e l i g e r  
z Monachium. Liczne pomiary blasku (t. zw. foto- 
metryczne) Saturna dały szereg wielkości zmiennych, 
zależnie od większej łub mniejszej rozwartości pier­
ścienia. Otóż przebieg tej zmienności nie daje się 
pogodzić z hypotezą składu pierścienia z materyi 
stałej lub płynnej; jest natomiast w  zgodzie z zało­
żeniem, że pierścień, w myśl teoryi M a x w e 11 a, 
składa się z oddziehiych cząstek, pokryivających się 
wzajemnie cieniami.
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K s i ę ż y c e  S a t u r n a .

Oprócz pierścienia, otacza jeszcze Saturna po­
czet d z i e s i ę c i u  k s i ę ż y c ó w ;  jestto najwięk­
sza liczba księżyców w całym układzie planetarnym. 
Pod względem wielkości towarzysze Saturna są na­
der niejednakowe. Najświetniejszego, Ty t a n a ,  moż­
na obserwować przez małą lunetę; najsłabszy z ośmiu 
dawnych księżyców, H у p e r i o n, jest widziałny wy­
łącznie przez najsilniejsze narzędzia; księżyce dzie­
wiąty i dziesiąty występują tylko na płytce fotogra­
ficznej.

Tytana odkrył H u y g h e n s  w r. 1655, nakrót- 
ko przed rozwiązaniem tajemniczej sprawy pierście­
nia płanety. Wiadomość o odkryciu podał лѵ zagad- 
колѵут układzie liter, w postaci kryptogramu, w któ­
rym w krótkich słowach zawiadamiał odgadującego, 
że istnieje towarzysz Saturna z 15-dniowym okre­
sem obiegu. Odpis kryptogramu posłał matematyko­
wi angielskiemu, W a l l i s o w i .  Ten, dziękując Hu- 
yghensowi za uprzejmość, w odpoAviedzi przesłał 
również kryptogram z wiadomością o pewnem od­
kryciu. Odgadłszy kryptogram, Huyghens ze zdziwie­
niem przekonał się, iż zawiera wiadomość o tern sa­
mem odkryciu, w innych tyłko słowach podaną. 
Wkrótce wyjaśniło się wszelako, że Wallis nader 
szybko odgadł układ liter Huyghensa i, aby wykazać 
bezużyteczność tego rodzaju korespondencyi, w po­
dobny sposób odpłacił się przyjacielowi.

Ogłaszając o swem odkryciu Tytana w r. 1655, 
Huyghens zaAvyrokował, że liczba ciał w układzie sło­
necznym лтуczerpała się; jest bowiem 7 ciał wielkich 
i 7 ciał małych—liczba mistyczna! W niespełna jed-

Newcomb, Astronomia. 15
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nak 30 lat potem mistyczny ten pogląd zniweczył 
C a s s i n i ,  odnajdując cztery następne księżyce Sa­
turna. ЛѴ 100 lat potem, w r. 1789, W. H e r s c h e l  
odkrywa dwa nowe księżyce, wreszcie ósmy znajdu­
je B o n d  w r. 1848 w obserwatoryum Harvarda.

Na zdjęciu fotograficznem nieba, dokonanem 
w r. 1897 na oddziale obserwatoryum Harvarda w Are- 
quipa, w Ameryce Południowej, znaleziono w pobli­
żu Saturna gwiazdkę, położoną od planety znacznie 
dalej, niż ostatni ze znanych księżyców; gwiazdka ta 
co wieczór zmieniała swe miejsce. Z późniejszych 
spostrzeżeń przekonano się, że jestto dziewiąty księ­
życ Saturna. Na fotografiach, dokonyлvanych w  celu 
badania biegu dziewiątego księżyca, W. H. P i c k e ­
r i n g  w r. 1905 znalazł dziesiąty księżyc, obiegający 
planetę prawie po drodze Hyperiona.

Następująca tablica zawiera zestawienie wszyst­
kich dziesięciu księżyców. Podane jest nazwisko od­
krywcy, data odkrycia, odległość od Saturna лѵугпа- 
czona w jego promieniach jako jednostce miary, \vresz- 
cie czas obiegu.

Nazwa
księżyca Odkrywca Data

Odleg­
łość od 
Saturna

Czas obiegu

Mimas W. Herschel 1789 3.1 0 dni 23 godz.
Bnceladus „ 1789 3.9 1 dzień 9 „
Tb ety s Cassini 1Ć84 4.9 1 . 21 «
Dione 1684 6.2 2 dni 18 „
Rhea 1672 8.7 4 . 12 „
Tytan Huyghens 1655 20.2 15 „ 23 „
Themis W. H. Pickering 1905 24.2 20 « 20 „
Hyperion Bond 1848 24.5 21 - 7 „
Japetus Cassini 1671 58.9 79 r. 8 »
Phoebe ЛѴ. H. Pickering 1897 214.4 5.50 r 11 »
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w  powyższem zestawieniu najbardziej uderzają 
przerwy pomiędzy księżycami, тіаполѵісіе pomiędzy 
Rheą a Tytanem, dalej między Hyperionem, Japetem 
i Phoebą. Pięć księżyców \veAvnętrznycłi tworzą jak 
gdyby osobną grupę; potem następuje przerwa, sze­
rokością prze\vyższająca odległość między Rheą a Sa­
turnem; z kolei mamy grupę, złożoną z Tytana, Hy-

Rys. 58. Związek pomiędzy drogami księżyców Tytana 
i Hyperiona.

periona i Themis; znów następuje przerwa, szersza, 
niż odległość Hyperiona. Phoebe zaś przeszło trzy ra­
zy jest odleglejsza, niż Japetus.

Czasy obiegów czterech wewnętrznych księży- 
С0ЛѴ są w zadziwiającym wzajemnym stosunku. Czas 
obiegu trzeciego księżyca jest ргалѵіе dwa razy 5vięk- 
szy, niż czas obiegu pierwszego; okres cz5vartego dwa 
razy większy od okresu drugiego. Pozatem okres czte-
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rech obrotów Tytana prawie równa się okresowi trzech, 
obiegów Hyperiona.

Stosunek ostatni jest spowodoлvany przez nader 
ciekawy wpły\v prawa przyciągania na drogi obu ciał 
niebieskich: droga Hyperiona, księżyca więcej ze­
wnętrznego, jest wybitnie ekscentryczna, jak wska­
zuje rys. 58.

Przypuśćmy, że w danej chwili oba księżyce są 
w  złączeniu; wewnętrzny i \viększy Tytan w  punk­
cie A, zewnętrzny Hyperion odpowiednio w punkcie 
a swej drogi. Po upływie 65 dni Tytan dokona czte­
rech obrotów, Hyperion trzech, i znów spotkają się 
w złączeniu prawie w tem samem miejscu drogi, 
w punktach В  i b. ~Po trzeciem złączeniu znóAv znaj­
dą się nieco wyżej ponad punktami .S i /5» i t. d. Po 
пріулѵіе 19 lat te punkty złączenia obiegną całe ko­
ło, tak iż po tym okresie czasu złączenia ponownie 
zaczną występować w punktach A —a, B —b, i t. d.

Wynikiem takiego powolnego ruchu punktów 
złączenia po obwodzie koła jest to, że orbita Hype­
riona, ściślej jej oś wielka, przesuwa się razem z punk­
tem złączenia; w ten sposób punkty złączenia przy­
padają zawsze tam, gdzie odległość między orbitami 
jest największa. Linia zakreślona punkcikami wska­
zuje przemieszczenie drogi Hyperiona w ciągu 9 lat. 
Podobne stosunki mamy pomiędzy księżycami: pierw­
szym i trzecim, drugim i czwartym.

Wzajemne przyciąganie pomiędzy materyą pier­
ścieni a księżycami sprawia, że Avszystkie te ciała, 
z wyjątkiem najzewnętrzniejszych księżyców, leżą 
w jednej płaszczyźnie, a mianowicie w płaszczyźnie 
pierścieni. Dzięki temu przyciąganiu utrzymuje się
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wspólna płaszczyzna, jak gdyby pierścienie i księży­
ce tworzyły układ ściśle ze sobą spojony.

lo. Uran.

Siódmą Avielką planetą, w porządku odległości 
od słońca, jest U r a n ,  zwany zazwyczaj planetą te- 
leskopoлvą, chociaż każdy może go znaleźć gołem 
okiem, bez pomocy środków optycznych, jeżeli лѵіе 
dokładnie, gdzie go szukać. Gdyby daлvniejsi astro- 
потолѵіе oczyma nieuzbrojonemi podobnie piłnie prze­
szukiwali niebo, jak później czynili to H e i s  i Ar ge -  
l a n d e r  na naszem niebie północnem, a G o u l d  na 
południowem, byliby go znaleźli nadługo przed wy­
nalezieniem teleskopu.

Urana odkrył W. Herschel dopiero w r. 1781, 
mniemając początkowo, że ma przed sobą jądro ko­
mety. Wkrótce jednak, spostrzegając ruch tego cia­
ła niebieskiego, przekonał się, że jestto nowy człon 
naszej rodziny płanetarnej, nie zaś kometa. Przez 
wdzięczność dla swego protektora, króla angielskie­
go Jerzego III, Herschel nazлvał planetę G eorgium  
s id u s  ( g w i a z d ą  J e r z e g o ) ,  i ta паглѵа utrzymała 
się w Anglii przez lat 70. Dopiero w r. 1850, na propo- 
zycyę Bodego, zgodzono się na miano Urana. W Niem­
czech zresztą nazwa ta była już лѵ użyciu.

Kiedy po raz pierwszy wyznaczono dokładnie 
drogę Urana i podano pozorne jego położenia za sze­
reg lat Avstecz, przekonano się ze zdziwieniem, że no­
wa planeta była obserлvoлvana już dawniej, prawie 
na sto lat przed jej odkryciem. Astronom angielski, 
F l a m s t e e d ,  przygotowując swój katalog gwiazd,

KORPUSU KADETÓW Nr. 2 '
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pomiędzy r . 1690 i 1715 pięciokrotnie obserwował 
planetę, uważając ją  za gwiazdę stałą; astronom fran­
cuski , L e m o n n i e r  z obserwatoryum paryskiego, 
w grudniu 1768 r. i w styczniu 1769 osiem razy wy­
znaczył miejsce planety. Spostrzeżeń swoich tvszela- 
ko nie opracował, ani nie zestawiał i dopiero, kiedy 
Herschel ogłosił wiadomość o odkryciu, przekonał się, 
jaki klejnot miał ukryty przez łat przeszło 10 w swo­
ich spostrzeżeniach.

Niemniej jednak nauka skorzystała z owych daw­
niejszych spostrzeżeń; posłużyły one do dokładnego 
wyznaczenia pierwiastków drogi planety, a przede- 
wszystkiem czasu jego obiegu dokoła słońca, który 
obliczono na 84 lata. Z trzeciego prawa Keplera wy­
nika, że odległość Urana od słońca jest dtva razy 
większa, niż odległość Saturna; wynosi mianowicie 
19.2 jednostek astronomicznych, albo 2870 milionów 
kilometrów.

Średnica Urana mierzy 50000 km., t. j .  zaled­
wie połowę średnicy Saturna. Wobec dtva razy więk­
szej odległości od słońca, pozorna średnica tarczy 
Urana w lunecie wydaje się cztery razy mniejszą od 
Saturna. Niepodobna Avięc dostrzec coś ivyraznego na 
powierzchni planety. Kilku obserwatorów widziało ja­
koby słabe śłady plam na planecie, zdaje się wsze­
lako, że było to złudzenie optyczne. Za rzecz pe\vną 
uważać można, że Uran posiada ruch wirowy doko­
ła osi, jakkolwiek bezpośredniego dowodu na to nie 
mamy. B a r n a r d  wykrył przez pomiary lekkie spłasz­
czenie tarczy Urana; jeżeli tak jest, to dość szybki 
obrót лvirowy planety jest prawdopodobny.

Badania spektroskopowe wskazują, że Uran na­
der się różni właściwościami fizycznemi od wszyst-
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kich innych planet, krążących pomiędzy nim a słoń­
cem. Wszystkie te planety dają widmo niewiele róż­
niące się od widma słońca. Natomiast światło Urana 
daje w Avidmie pewną liczbę mniej łub więcej ciem­
nych smug, nie przypominających zgoła ciemnych li­
nii лvidma słońca. Czy smugi te są istotnie smuga­
mi absorbcyjnemi, twierdzić stanowczo niemożna; 
albowiem mogą one być tylko skupieniami znacznej 
liczby cienkich linii, których, wskutek nikłości лѵіп- 
ma, wzrok oddzielnie nie dostrzega. Naogół jednak 
spektroskop wskazuje, że odbite od planety światło 
musi przebyć gęstą warstwę jej atmosfery, znacznie 
różniącej się składem od naszej.

K s i ę ż y c e  U r a n a .

Cztery księżyce towarzyszą Uranowi w jego obie­
gu dokoła słońca. Dwa zewnętrzne można dostrzec 
przy pomocy lunety o 40 centymetrach otworu, лѵе- 
wnętrzne zaś лѵуłącznie przy pomocy najsilniejszych 
narzędzi spółczesnych. Trudność spostrzegania ostat­
nich Ayywołują nie zbyt małe rozmiary księżyców, 
gdyż wielkość ich jest, prawdopodobnie, prawie ta­
każ, jak zewnętrznych, lecz zbyt silne światło pla­
nety, w którem poblizkie księżyce toną.

Historya odkrycia księżyców jest nader zajmu­
jąca. W r. 1787 W. H e r s c h e 1 znalazł oba ze- 
Avnętrzne, T y t a n i ę  i O b e r o n a ;  prócz tego przy­
puszczał, że, od czasu do czasu, widzi świetlny ślad 
czterech innych ciał лѵ pobliżu planety; stąd dłużej, 
niż przez pół wieku, przyjтолѵапо, że Uran ma s z e ś ć  
księżyców. Błędne złudzenie trwało tak długo, po­
nieważ przez ten czas nie zbudowano lunety, która-
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by siłą rozpoznawczą przewyższała tełeskop Herschła. 
Przyjęto więc odkrycie Herschła bez sprawdzania.

Dopiero ЛѴ r. 1845 L a s s e 11 zbudował równie 
siłne narzędzia, z których jeden refłektor miał otwór 
mierzącji" лvięcej, niż 1 metr w średnicy. Pod czystem 
niebem wyspy Malty między innemi badał Lassell 
również układ Urana. Okazało się niebawem, że przy- 
pnszczałne cztery słabsze księżyce zgoła nie istnieją. 
Natomiast w  r. 1851 dostrzegł Lassełl dwa nowe księ­
życe Urana, położone tak blizko planety, że żaden 
z da\vniejszych obserwatorów, nie wyłączając Hersch- 
la, nie mógł ich \vidzieó. W ciągu następnych 20 łat 
nowe księżyce, nazwane A r i e l e m  i U m b r i e ł e m ,  
usiloAvano dostrzec przez inne najlepsze narzędzia ów­
czesne, lecz zawsze napróźno; w końcu astronomowie 
wręcz wątpić zaczęli o ich istnieniu. Dopiero zimą 
1873 r. dostrzeżono je przez niedaAvno wykończony 
wielki refraktor obserwatoryum w  Washingtonie; ruch 
ich okazał się zupełnie zgodnym z obserwacyami 
Lasselła.

Drogi tych księżyС0ЛѴ wyróżniają się pewną osob­
liwością: są, mianowicie, prawie prostopadłe do płasz­
czyzny drogi planety. Stąd na orbicie planety znaj­
dują się dлva przeciwległe miejsca, w- których orbi­
ty księżyców są лvidziałne tylko kantem. Kiedy Uran 
dochodzi do tego miejsca, wtedy z ziemi dostrzega­
my księżyce, jak gdyby wahające się z góry na dół, 
od północy na południe, po obu stronach planety. 
Następnie, w miarę dalszego biegu planety orbity księ­
życów powoli otwierają się; po łatach dwudziestu 
Avidzimy je pod kątem prostym, i лvtedy księżyce za­
kreślają całe koła; poczem z roku na rok drogi ich 
co raz bardziej się zwężają, w miarę biegu planety.
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Ostatni raz drogi księżycóAv Avidzialne były kantem 
w  r. 1882 i będą podobnież Avidzialne w r. 1924. 
W r. 1903 znajdoAvały się pod kątem prostym, i ten 
okres był nader dogodny do obserwowania księżycóлv 
i ich ruchów.

II. Neptun.

O iłe do dziś dnia лѵіету, N e p t u n  jest najze- 
wnętrzniejszą planetą układu słonecznego. Pod wzglę­
dem masy i objętości niewiele różni się od Urana, 
ze względu лѵвгеіако na znacznie Aviększe oddalenie 
od słońca—30 jednostek astronomicznych w porów -̂ 
naniu z 19.2—jest znacznie od Urana słabszy, o wie­
le trudniejszy przeto do obserwowania. Neptun stoi 
daleko poza granicami tvidzialności golem okiem; przez 
niewielką lunetę może być jednak dostrzeżony, o ile 
zdołamy go odróżnić 4vśród mnóstwa gwiazd tejże 
wielkości, rozsianych po niebie. Do tego celu służą 
różne subtelne sposoby, przede\vszystkiem zaś dokład­
ne mapy nieba.

Tarcza Neptuna jest dostrzegalna tylko przez naj­
większe teleskopy. Wówczas planeta ma odcień błę­
kitnawy lub оіолѵіапу; różni się tern wybitnie od zie- 
Іопалѵо zabarwionego Urana. Bezpośrednie wyznacze­
nie czasu wirowania planety jest, oczyлviście, podob­
nie niemożliwe, jak u Urana. Widmo Neptuna jest 
zbliżone do widma Urana, posiada палѵеі jeszcze 
wyraźniejsze smugi absorbcyjne; nader Avięc praw­
dopodobna, że oba ciała mają prawie jednaki skład 
chemiczny.
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H i s t o r y a  o d k r y c i a  N e p t u n a .

Odkrycie Neptuna w r. 1846 słusznie jest po­
czytywane za tryumf astronomii teoretycznej. Szcze­
góły, które prowadziły do odkrycia, są tak dalece zaj­
mujące, że ЛѴ krótkich віолѵаск musimy je przytoczyć.

W ciągu pierAvszych dwuch dziesiątków lat 19-go 
stulecia opracował był В o u a r d z Paryża nowe 
tablice ruchu Jowisza, Saturna i Urana, trzech wów­
czas kresowych planet układu słonecznego. Obliczo­
ny bieg Jowisza i Saturna był dość zgodny z biegiem 
obserwowanym; natomiast daremnemi okazały się 
лvsze]kie usiłowania, aby podobnie uzgodnić bieg Ura­
na. O ile dotyczyło to spostrzeżeń, dokonanych po 
odkryciu planety przez Herschla, zgodność była jesz­
cze jako tako dostateczna; natomiast nie dało się 
osiągnąć zgodności pomiędzy spostrzeżeniami a ra­
chunkiem ze wszystkich dawniejszych pomiarów 
Flamsteeda i Lemonniera. Bouvard odrzucił więc spo­
strzeżenia dawniejsze, SAvoje tablice dostosował do 
nowych obliczeń i wyniki ogłosił. W niedługim Avsze 
lako czasie okazało się, że Uran stopnioAVO uchyla się 
od miejsc AA ŝkazanych mu rachunkiem; spraAvą tą 
zaczęto się poważnie interesować. Wprawdzie obser- 
ААЮАѵапе odchylenia miejsca planety od miejsca prze- 
Avidzianego były nicAvielkie, dla oka nieuzbrojonego 
Avprost niedostrzegalne, jednakże av polu AAudzenia lu­
nety występoAvały Avyraźnie.

Trwało to do r. 1845. W tym czasie żył av Pa­
ryżu młody matematyk, L e v e r r i e r ,  nieznany jesz­
cze w kołach specyalistóAv, który jednak już avóav- 
czas cennemi pracami zAvrócił był na siebie UAvagę 
dyrektora obserAAmtoryum paryskiego, A r a g o.
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Arago, poznawszy zdolności Leverriera, zwrócił 
uwagę młodego uczonego na bieg Urana i zapropo­
nował mu podjęcie zagadnienia. I^everrier wziął się 
do pracy i піеЬалѵет 5vpadł na myśl, wcześniej już 
zresztą wypowiedzianą przez В e s s e 1 a , że wspo­
mniane odchylenia w  biegu Urana mogą być spowo­
dowane przez przyciąganie nieznanej planety, znaj­
dującej się poza drogą Urana. Zaczął więc obliczać, 
po jakiej orbicie ролѵіппаЬу poruszać się pewna pla­
neta i gdzie znajdować się na niebie, aby mogła wy­
wołać spostrzeżone odchylenia w drodze Urana. Wy­
niki swoich poszukiwań złożył Akademii Nauk już 
w lecie 1846 r.

Przypadkowym zbiegiem okoliczności, jeszcze 
przed rozpoczęciem tej pracy лѵе Francyi tę samą 
myśl podjął A d a m s ,  student uniwersytetu лѵ Cam­
bridge. Wyniki otrzymał wcześniej, niż Leverrier, 
i udzielił ich A i r y ’emu, ówczesnemu dyrektorowi 
obserwatoryum лѵ Greenwich. Ten początkowo zain­
teresował się spraлvą, лл^кг0ісе jednak o niej zapo­
mniał. Adams zwrócił się więc do C h a 11 i s a, astro­
noma z Cambridge, z prośbą o reллdzyę okolicy nie­
ba, w której, \vedług obliczeń, powinnaby znajdować 
się nowa planeta.

Należy jednak pamiętać, że niedoskonałemi na­
rzędziami ówczesnemi, zwłaszcza лѵоЬес braku dokład­
nej mapy nieba, niełatwo było rozróżnić drobną pla­
netę pośród mnóstwa sąsiednich g\viazd. Prócz tego, 
ponieważ przypuszczalna planeta posiadaćby z pew­
nością powinna ruch własny nader nieznaczny, na­
leżało лvięc koniecznie р о л ѵ і е 1 е к г о 0  wyznaczać 
miejsca wszystkich gwiazd z całej okolicy nieba, 
aby następnie, po zestaлvieniu spostrzeżeń, przeko-
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nać się, czy któraś z tych gwiazdek istotnie zmie­
niła położenie.

Kiedy Challis zajęty był jeszcze tą robotą, Le- 
verrier przypomniał sobie, że astronomotvie berlińscy 
pracowali właśnie nad przygotowywaniem mapy nie­
ba. Napisał tvięc do G a 11 e g o , obserwatora z Ber­
lina, prosząc, aby szukał przypuszczalnej planety. Zda­
rzyło się tak szczęśliwie, że właśnie dopiero co ukoń­
czona była mapa tej części nieba, gdzie planeta mia­
ła się znajdować. Tegoż wieczora, po otrzymaniu li­
stu, Galie przedsięwziął рогблѵпапіе mapy bezpośred­
nio z niebem. W istocie, w pobliżu przewidzianego 
miejsca znajdo\vała się nieznana gwiazda, która jesz­
cze w ciągu \vieczora zdawała się zdradzać pewien 
niezuacpiy ruch własny. Ostrożny wszelako Galie 
czekał do następnego wieczoru i przekonał się wresz­
cie, że badany przedmiot przesunął się tak znacznie, 
iż omyłka była tvykluczona. Teraz mógł już zawia­
domić Leverriera, że planeta rzeczywiście istnieje.

Kiedy wiadomość nadeszła do Anglii, Challis 
przejrzał natychmiast swoje spostrzeżenia i przekonał 
się, że planetę istotnie dwa razy obserwował. Zanied­
bał tylko, jak niegdyś Lemonnier przy Uranie, opra­
cować i porównać spostrzeżenia. Później przekona­
no się jeszcze, że лvśród spostrzeżeń L a l a n d e s ’a 
z r. 1795 w obserwatoryum paryskiem znajdują się 
dwa przypadkowo dokonane określenia miejsca Nep­
tuna, które okazały się nader pożytecznemi przy wy­
znaczaniu drogi noivej planety.

Pytanie, w jakim stopniu, obok Leverriera, przy­
pada Adamsowi zaszczytny udział лѵ odkryciu Nep­
tuna na drodze teoretycznej, wzbudziło bezużytecz­
ne rozprawy, o tyle niemiłe, że wchodziły tu лѵ grę
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podrażnione ambicye narodowościowe. Ostatecznie 
późniejsi astronomowie rzecz rozstrzygnęli prawidło­
wo , przyznając obu badaczom, L e v e r r i e r o w i  
i A d a m s o л v i ,  jednakowe zasługi w dokonaniu 
wspaniałego i zaszczytnego dzieła.

K s i ę ż y c  N e p t u n a .

Natychmiast po odkryciu nowej planety astro­
nomowie całego świata gorliwie ją, oczywiście, ob­
serwowali. Przy tej sposobności L a s s e 11 wkrótce 
wykrył, że płanecie towarzyszy księżyc z okresem 
obiegu, wynoszącym sześć dni. Księżyc ten ma za­
dziwiającą właściwość, тіаполуісіе, że obiega pla­
netę od wschodu na zachód, podobnie jak niektóre 
nowe księżyce Jowisza i Saturna. Byłoby rzeczą na­
der ciekawą do\viedzieć się, czy planeta wiruje do­
koła osi również w tymże kierunku, jak jej księżyc. 
Niema jednak nadziei, aby sposób wirowania Neptu­
na dał się stwierdzić bezpośrednio; jest on zbyt od- 
łegły, a tarczę ma tak drobną, że niepodobna odkryć 
na niej nawet śładu cieniów. Jeżełi przypomnimy, 
że czas obiegu dokoła osi tak wzgłędnie błizko po­
łożonej płanety, jak Wenus, jest dotychczas wąt- 
płiwy, to łatwo zrozumiemy, że niema najmniejszej 
nadziei, aby zdołano kiedykołwiek wyznaczyć bez­
pośrednio ruch wiroAvy odległego Neptuna. Istnie­
ją wszakże dowody pośrednie, że płaneta istotnie szyb­
ko wiruje. Okazało się mianowicie, że położenie or­
bity księżyca Neptunowego z roku na rok powołnie 
się zmienia. Jedyna przyczyna, na której podstawie 
możemy ten fakt wyjaśnić, połega prawdopodobnie 
na tern, że Neptun, podobnie jak ziemia oraz inne
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szybko wirujące planety, ma postać spłaszczonej u bie­
gunów elipsoidy i że płaszczyzna równikowa plane­
ty nie zbiega się z płaszczyzną drogi jego księżyca. 
W przyszłości astronom na podstawie tego ruchu zdoła 
może yvyznaczyc położenie biegunów i rótvnika Nep­
tuna; wszelako do tego konieczne są nader długo­
trwałe spostrzeżenia, rozłożone przypuszczalnie na wie­
le stuleci.

12. Pom iary odległości w przestrzeni.

Odległości ciał niebieskich można wyznaczać 
w  sposób podobny, w jaki topografoлvie lub geometrzy 
лyyznaczają odległości nieprzystępnych przedmiotów 
na powierzchni ziemi, naprz. szczytu górskiego, któ­
ry na rys. 59 oznaczyliśmy przez C. W danym przy­
padku odległość dtvuch punktów A  i B, wymierzo­
ną z możliwą dokładnością, przyjmuje się za p o d- 
s t a ЛѴ ę. Geometra w punkcie A  umieszcza kątomiar 
i mierzy kąt pomiędzy kierunkiem A B  a kierunkiem 
AC. Następnie przenosi narzędzie do punktu В  i wy­
mierza kąt ABC. Mając podstatyę A B  i oba kąty, 
można wyznaczyć inne części trójkąta, a лѵіес boki 
AC  i BC, o które w danym przypadku głóлvnie 
chodzi.

Przy pomiarach odległościowych w przestwo­
rzach nieba główną rolę odgrywa przede3vszystkiem 
kąt trzeci, лѵ opisanym przypadku nieлvymierzony, 
a na rys. 59 oznaczony literą C. Ponieważ jednak su­
ma trzech kątów лѵ trójkącie wynosi 180*’, otrzyma­
my 3vięc wartość kąta C  jeżeli sumę obu wymierzo­
nych kątów A i  В  odejmiemy od 180°. Otóż kąt Cjest
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kątem, pod którym obserwator z pimktii C dostrze­
ga podstawę AB; a więc kąt C, skoro mamy daną 
podstawę, jest miarą odległości punktu C. Kąt ten 
zwie się w ogólności p a r a l a k s ą .  Paralaksa Avięc 
punktu C, AYZględnie do podstaлvy AB, równa się 
różnicy кіегшік0лѵ punktu C, widzialnego z punk-

Rys. 59. Pomiar odległości punktu nieprzystępnego za 
pomocą triangiilacyi.

Łatwo rozumiemy, że im większą jest odległość 
przedmiotu, tern mniejszą jest jego paralaksa, oczy- 
лviście, przy niezmiennej podsta5vie. Jeżeli odległości 
są bardzo лѵіеікіе, paralaksa może okazać się tak ma­
łą, że jej niepodobna 5vymierzyć; kierunki BC  i AC  
pozornie zbiegają się, innemi słowy, biegną równo­
legle.
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Opisana metoda dokonywania pomiarów daje 
bądź co bądź tylko wyobrażenie o zasadzie ogólnej, 
stosowanej przy wyznaczaniu odległości ciał niebies­
kich w przestrzeni Avszechswiata. W istocie rzeczy 
4vyznaczenie paralaksy wymaga długich spostrzeżeń 
w dwuch miejscowościach ziemi, możłiwie jak naj­
bardziej oddałonych jedna od drugiej.

Aby z wielkości paralaksy móc osądzić, w ja­
kiej odległości znajduje się dane ciało niebieskie, 
wszystkie pomiary nałeży sprotvadzic do współnej pod­
stawy. Za taką podstawę bierzemy połowę średnicy 
równika ziemskiego, inaczej promień ziemski pod rów­
nikiem, tak iż paralaksą pianety wprost nazywamy kąt, 
pod którym z planety widać promień równikowy ziemi.

Ze wszystkich ciał wszechświata, księżyc, jako 
najbliżej nas położone ciało niebieskie, ma, oczywi­
ście, największą paralaksę^l*’. Wyznaczenie tej pa­
ralaksy nie przedstawia trudności, stąd też odległość 
księżyca znana jest z największą dokładnością. Już 
H i p p a r c h  w drugiem stuleciu przed naszą erą 
dość dokładnie wyznaczył odległość księżyca. Nato­
miast paralaksy planet są tak małe, że ich wymie­
rzenie, nawet u najbliższych ciał układu słonecznego,, 
wymaga najsubtelniejszych narzędzi i obliczeń.

Na szczęście, dość wyznaczyć bezpośrednio jed­
ną odległość w układzie słonecznym,* aby można by­
ło obliczyć odległości wszystkich innych ciał tegoż 
układu. Opieramy się tu na trzeciem prawie Keplera; 
znając bowiem czas obiegu planety, mamy przez to 
daną jej względną odległość od słońca. Ponieważ 
czas obiegu planet daje się zupełnie dokładnie wy­
znaczyć z obserwacyi ich położenia na niebie, więc 
i w z g l ę d n e  ich o d l e g ł o ś c i  od słońca może-
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my uważać za znane. Stąd zaś nader łahvo obliczyć 
o d l e g ł o ś c i  b e z w z g l ę d n e  w jakichkolwiek 
jednostkach ziemskich, skoro tylko jedna z odległo­
ści ЛѴ układzie płanetarnym będzie wyznaczona przez 
pomiar bezpośredni, t . j . przez лvyznaczenie parała- 
ksy jednego z ciał układu. Z najbliższego sąsiedztwa 
ziemi lYchodzą więc w grę tylko W e n u s  i Mar s ,  
że pominiemy rzadkie przypadki nieivyzyskanego do­
tąd, lyyjątkowego zbliżenia się do ziemi planetoidy 
E r o s a .  Lecz Wenus, w swem położeniu najbliż- 
szem ziemi (w złączeniu dolnem), daje się dostrzec 
tylko wówczas, kiedy przechodzi przez tarczę słonecz­
ną; лѵуznaczenie więc jej paralaksy jest możliwe je ­
dynie ЛѴ rzadkich przypadkach jej przejścia. Metoda 
ta, podana przez H a l ie y ’a, przez długi czas była je ­
dynym środkiem do określania odległości płanet od 
słońca. Dopiero лѵ 19 stułeciu równie dokładne rezul­
taty otrzymano przy spostrzeganiu dogodnej opozycyi 
Marsa i niektórych poblizkich planetoid (Flory, Wik- 
toryi, Safo i inn.).

Wyniki pomiarów podają się nie w postaci bez­
względnych wyznaczeń paralaksy Wenus, Marsa i t. d,, 
lecz oblicza się odpowiednia wartość na p a r a ł a -  
k s ę  s ł o ń c a ,  t. j. k ą t ,  p o d  k t ó r y m  p r o m i e ń  
z i e m i j e s t  л v i d z i a l n y  ze  s ł o ń c a .  Kąt ten, 
tak doniosły we ivszelkich poszukhvaniach astrono­
micznych, wynosi, o ile dziś wiemy, 8.80". Ponie- 
ivaż promień ziemi pod równikiem wyznaczono na 
6378 km., лvięc przytoczonemu kątowi odpowiada od­
ległość ziemi od słońca 23439 promieni ziemskich, 
ałbo 149501000 km.

Newcomb. Astronomia. 16
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S p o s o b y  p o ś r e d n i e  w y z n a c z a n i a  
o d l e g ł o ś c i  s ł o ń c a .

Oprócz wymienionej metody ротіаголѵ bezpo­
średnich, opartej na wyznaczeniu przynajmniej jednej 
odległości ЛѴ układzie słonecznym bezpośrednio, ist­
nieje szereg innych sposobów proivadzących pośred­
nio do tego samego celu.

Jeden z najprostszych i najdokładniejszych po­
lega na zużytkowaniu szybkości światła. Przez obser- 
wacye zaćmień księżyców Jowisza z różnych punk- 
tótv drogi ziemi dokoła słońca znaleziono, że światło 
przebiega przestrzeń, rótvną odległości ziemi od słoń­
ca, przybliżenie w 8 minut 18 sekund. Liczbę po- 
4vyższą tvyznaczono także na podstawie t. zw. a be­
r a  c у i gwiazd. NazyAvamy tak nieAvielką zmianę 
Av położeniu gwiazd na niebie, \Â yAvołaną przez spół- 
działanie biegu ziemi i biegu promieni światła. Z po- 
miaróAY aberacyi gAAdazd obłiczono, że światło prze­
biega odległość ziemi od słońca ргалѵіе dokładnie 
w ciągu 8 minut i 18.5 sekundy. AYiedząc zaś, jaką 
przestrzeń przebiega ŚAviatło лѵ ciągu jednej sekun­
dy, Млѵо obliczamy odległość słońca przez proste 
pomnożenie tej liczby przez 498.5 (= 8  min. 18.5 sek.). 
Obliczenie szybkości śAviatła stanotAu jedno z najtrud­
niejszych zagadnień fizyki, ponieAAmż Avymaga mie­
rzenia tak drobnych okresóAÂ  czasu, jak milionoAAm 
części sekundy. CiekaAvych odsyłamy do działu fizyki, 
dotyczącego tego przedmiotu, tutaj zaś zaznaczamy, 
że ŚAAuatło przebiega aâ ciągu sekundy 299860 km.; 
po pomnożeniu tej łiczby przez 498.5 otrzymujemy 
odległość słońca od ziemi.

Następny sposób pomiaróAv pośrednich połega
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na uwzględnieniu wpływu przyciągania księżyca przez 
słońce. W ciągu miesięcznego obiegu dokoła ziemi 
księżyc, 4vskutek przyciągania słońca, opóźnia się 
w czasie pierwszej kwadry przeszło o 2 minuty лvzglę- 
dem swego położenia średniego, t. j. położenia, jakie- 
by zajmoлvał, biegnąc z szybkością równomierną. 
W czasie pełni księżyc wraca do swego położenia 
średniego, a w ostatniej kAvadrze wyprzedza je o 2 mi­
nuty; podczas nowiu рополѵпіе лѵгаса do położenia 
średniego, W ten sposób bieg księżyca dokoła ziemi 
jest połączony z peAvnego rodzaju niewielkim ruchem 
AvahadloAvym. Wielkość tego ruchu AvahadloAvego 
jest AA" stosunku odAvrotnym do odległości słońca. Sko­
ro Avięc АА"уmierzymy ten ruch, znajdziemy odległość 
słońca. W^szelako pomiary tego rodzaju Avahań, jak 
zresztą Avszystkie dotyczące księżyca, należą do bar­
dzo trudnych. Pozatem, samo zagadnienie Avyzna- 
czenia, jakie odchylenie poAAunnoby spoAvodoAvać słoń­
ce z danej odległości, należy do najtrudniejszych za­
gadnień mechaniki nieba, zagadnień dotychczas jesz­
cze niedość zadoAvalająco rozAviązanych. Stąd też wy­
niki obliczeń nie są AA"olne od AvątpliAA"ości.

Istnieje jeszcze czAvarty sposób pośredni, rów­
nież oparty na prawie ciążenia poAvszechnego. Gdy­
by nam był znany stosunek pomiędzy masą ziemi 
a masą słońca, t . j . gdybyśmy mogli Avyznaczyć do­
kładnie, ile razy słońce jest cięższe od ziemi, mogli­
byśmy obliczyć, w jakiej odległości od słońca powin- 
naby znajdoAvać się ziemia, aby mogła dokonać obie­
gu dokoła niego av ciągu jednego roku. Otóż głÓAvną 
trudność stanoAvi tutaj poróAvnanie ciężaru ziemi z cię­
żarem słońca. Względnie najdokładniej można to АА"у- 
konać przez AA"yznaczenie zmian aa" położeniu orbity
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W enus, wywołanych 4vpływem przyciągania ziemi. 
Z porównania położeń drogi Wenus, po jej przejściach 
przez tarczę słońca w latach 1761, 1769, 1874 i 1882, 
лѵуwnioskowano, że orbita planety istotnie posiada 
ruch, który wskazuje, że masa słońca jest 382600 ra­
zy większa, niż masa ziemi i księżyca razem wziętych.

Z e s t a w i e n i e  p o s z c z e g ó l n y c h  p o m i a r ó w  
o d l e g ł o ś c i  s ł o ń c a .

Opisaliśmy tutaj kilka sposobów, które umożli- 
tviają wyznaczenie zasadniczej jednostki pomiarów 
odległościowych w astronomii; teraz przytoczymy wy­
niki poszczególnych wyznaczeń, aby czytelnik mógł 
się naocznie przekonać, jaki stopień ścisłości i pew­
ności posiada олѵа jednostka zasadnicza.

W kolumnie pierwszej podany jest sposób лѵу- 
znaczenia odległości słońca; лѵ drugiej wielkość pa- 
ralaksy, a zatem kąt, pod którym obserwator z od­
ległości słońca widziałby promień równikowy ziemi; 
w  trzeciej wreszcie kolumnie daną jest odległość właś­
ciwa, wyznaczona w promieniach ziemskich i kilo­
metrach.

Sposób pomiarów Paralaksa
słoneczna

Średnia odległość słońca 
od ziemi

w promieniach! w kiłome-
ziemskich i  trach

Pomiar bezpośredni
parałaksy 8.800" 28439 , 149501000

Przez szybkość światła 8.803" 23431 149450000
Przez bieg księżyca 8.794" , 23455 i 149603000
Przez masę ziemi 8.759" 1 23549 i  150201000

Różnice pomiędzy wynikami oddzielnych wyzna-
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czeń nie przewyższają \vielkości, którą można nznać 
za błąd dopuszczalny, skoro się ma do czynienia 
z podobnie złożonemi i trudnemi obliczeniami i sub­
telnymi pomiarami. Przeciwnie, zadzhviająca zgod­
ność лѵупіколѵ, otrzymanych tak zasadniczo różnymi 
sposobami, jest najlepszem stwierdzeniem pra5vidło- 
wości 5vspółczesnych poglądó5v kosmicznych na pod­
stawowe prawa astronomii, któremi tutaj się posiłko- 
лѵапо. Z przytoczonych 5vielkości paralaksy w użyciu 
powszechnem jest pierwsza; niemniej odległość słoń­
ca jest jeszcze niepe5vną o jakieś 100000 km. Dłużej, 
niż tego wymaga konieczność, astronomowie z po­
wyższą niepewnością godzić się nie będą.

13. Ciążenie powszechne.

Niema dzieła ducha ludzkiego, któreby podob­
nie przekraczało granice poznawalnego, pozornie za­
kreślone umysłowi ludzkiemu, jak matematyczne 
uzasadnienie i przewidywanie biegu ciał niebieskich 
na podstawie ciążenia powszechnego. MóAviliśmy już 
o orbitach planet dokoła słońca; nie sam wszelako 
bieg planet jest podstawowem prawem ruchu układu 
planetarnego; ruch ten jest rządzony р г а л ѵе т  c i ą ­
ż e n i a  p o w s z e c h n e g o .  Prawo to,jak je sformu­
łował N e w t o n ,  jest wysłowione tak dalece ściśle, 
że niepodobna nic dodać, ani ująć. Prawo, na którego 
mocy k a ż d a  c z ą s t k a  m a t e r y i  лѵе ws z e c h -  
ś w i e c i e  p r z y c i ą g a  k a ż d ą  i n n ą  c z ą s t e c z ­
k ę  z s i ł ą ,  z m i e n i a j ą c ą  s i ę  лѵ s t o s u n k u  od­
w r o t n y m  do k w a d r a t u  z o d l e g ł o ś c i  m i ę ­
d z y  t e m i  c z ą s t e c z k a m i ,  jest jedynem ргалѵет
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natury, o ile wiemy, beztyzględnie powszechnem 
i niezmiennem w swem działaniu. Wszelkie inne od­
działywania w przyrodzie mogą лѵ pewien sposób 
zmieniać się i ograniczać swe skutki pod wpłytyem 
ciepła lub zimna, zmian w przestrzeni lub czasie, 
obecności lub nieobecności innego ciała. AVszelako 
wszystko, cokolwiek zdołalibyśmy uczynić z daną ma- 
teryą, w najmniejszym stopniu nie zmieni jej ciąże­
nia. Dwa ciała ciążą Avzajemnie bez zmiany, bez 
względu na to, czego z niemi dokonywamy, bez 
względu na przeszkody, sta\yiane między niemi, bez 
względu na mniejszą lub większą prędkość ich bie­
gu. Wszelkie inne postacie energii we wszechświe- 
cie przechodzą jedna ж drugą i są pod tym wzglę­
dem dostępne badaniom; jedno tylko ciążenie jest 
niezmienne. Napróżno filozofo4vie usiłowali je wyjaś­
nić lub wykryć jakiś związek przyczynowy; dotych­
czas wszelkie próby okazały się płonnemi; nie zdo­
łano uzupełnić zakresu naszej wiedzy.

Z w i c h n i ę c i a  лѵ b i e g u  p l a n e t .

Biegiem planet rządzi ciążenie powszechne. Gdy­
by w naszym układzie istniała jedna tylko planeta 
krążąca dokoła słońca, działałaby na nią tylko jedna 
siła przyciągania słońca. Obliczenia czysto matema­
tyczne wykazują, że planeta zakreślałaby drogę elip­
tyczną, przyczem słońce byłoby w jednem z ognisk 
elipsy, po której planeta krążyłaby 4viecznie. Lecz, 
zgodnie z prawem ciążenia, planety Avzajemnie się 
przyciągają. To ciążenie wzajemne jest, oczy4viście, 
znacznie mniejsze, niż przyciąganie planety przez 
słońce, gdyż w naszym układzie masy planet znacz-
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nie są mniejsze, niż masa ciała centralnego. Pomimo 
to jednak ciążenie pomiędzy planetami tak jeszcze 
jest znaczne, że pod jego wpływem drogi planet 
odchylają się od postaci eliptycznej; są zbliżone do 
elips, lecz ściśle elipsami nie są. Zagadnienie biegu 
planet pod wpływem \vzajemnego ciążenia jest roz­
ważaniem z dziedziny czystej matematyki. Zagad­
nieniem tern zajmowali się najgenialniejsi matema­
tycy świata od czasów Newtona. Każde pokolenie 
rozważało i uzupełniało prace pokolenia poprzedniego. 
W sto lat po NeAvtonie Avykazali L a p l a c e  i La­
g r a n g e ,  że elipsy, po których krążą planety, stop­
niowo zmieniają kształt i położenie. Zmiany te mogą 
być obrachoAvane z góry na tysiące, na dziesiątki 
tysięcy, naAvet setki tysięcy lat naprzód. Wiemy, 
naprz., że mimośród drogi ziemskiej obecnie usta- 
AAńcznie się zmniejsza i że będzie się jeszcze zmniej­
szał przybliżenie przez 40 tysięcy lat. Następnie zacz­
nie AÂ zrastać i, po A\ńelu tysiącach lat, będzie znacz­
nie AAńększy, niż jest dzisiaj. To samo stosuje się 
także do Avszystkich innych planet. Drogi ich usta- 
Avicznie zmieniają kształty i po uplyAvie tysięcy lat 
Avracają do kształtóAÂ  poprzednich, niby „AAńelkie ze­
gary AAńeczności, które AA-ybijają Avieki, jak nasze Avy- 
bijają sekundy“.

ZAvykly czytelnik miałby słuszne praAvo scep­
tycznie zapatrywać się na owe przepoAAuednie, sięga­
jące tysięcy lat naprzód, gdyby nie zadziAviająca do­
kładność, z jaką astronom - matematyk przeAviduje 
bieg planet. Podobna dokładność osiągnięta została 
przez rozAviązanie nader zaAvilego zagadnienia, aa" jaki 
sposób Avyosobnić oddziałyAAmnie jednej planety na 
AÂ szystkie inne. AYogóle przeAAudyAvanie położenia
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tych ciał byłoby nader proste, gdybyśmy założyli, 
że każda planeta obiega słońce po niezmiennej elip­
sie; tak też byłoby w istocie, jak poprzednio zazna­
czyliśmy, gdyby nie było wzajemnego przyciągania 
pomiędzy temi ciałami. Skoro jednak podobne przy­
ciąganie istnieje, przewidziane przez nas miejsca by­
łyby obliczone błędnie, błąd zaś dochodziłby znacz­
nej części jednego stopnia łuku, a nawet, z biegiem 
czasu, stałby się jeszcze większy. Aby uprzytomnić 
sobie wielkość podobnego błędu, powiemy, że jeden 
stopień łuku tworzy kąt, pod którym dostrzegamy 
szerokość ramy ztvyklego okna z odległości 100 me­
trów. Przypuśćmy, że tvedlug naszych wyznaczeń 
planeta powinnaby się znajdotvać na linii prostej 
z jednym brzegiem ramy; tymczasem w rzeczyAvi- 
stości planeta może znaleźć się po drugiej stronie 
ramy lub w jej środku.

Jeżeli jednak uwzględnimy лѵ obliczeniach wpływ 
przyciągania 4vszystkich innych planet, miejsce pla­
nety będzie przez nas przewidziane tak dalece ściśle, 
że najsubtelniejsze pomiary astronomiczne zaledwie 
zdołają Avykryć AvyczuAvalne odchylenie. Gdybyśmy 
na ścianie odległego domu naznaczyli szereg 100 
punktów, odległych jeden od drugiego, jak przecięt­
nie odległe są od siebie miejsca planety przewidzia­
ne i istotne, cały szereg punktóAv, oglądany nieuzbro- 
jonem okiem, przedstawiłby się w postaci jednego 
punktu. Historya odkrycia Neptuna, opowiedziana 
ЛѴ poprzednich rozdziałach, służyć może za przykład, 
ze Avszystkich najbardziej przekonywający, jak dale­
ce dokładne są miejsca planet przewidziane przez 
obliczenie.



Л¥ jaki sposób zważono planety. 249

A V j a k i  s p o s ó b  г л ѵ а г о п о  p l a n e t y .

Damy teraz czytelшkoлvi niejakiepojecie o dro­
gach, po których kroczyć musi matematyk-astronom, 
aby osiągnąć podobnie zadziwiające wyniki. Przede- 
wszystkiem więc musi wiedzieć, z jaką siłą jedna 
planeta przyciąga drugą. Siła owa jest w stosunku 
prostym do tego, co лѵ fizyce i astronomii zwie się 
ma s ą  przyciągającej planety.

Wyraz m a s a  znaczy tyleż, co ilość materyi, 
a na powierzchni ziemi ma w przybliżeniu to samo 
znaczenie, co c i ę ż a r .  Można zatem powiedzieć, że 
astronom, obliczając masę planety, w a ż y  ją. Czyni 
to, posiłkując się tą samą zasadą, co kupiec, który 
odważa kawałek mięsa na wadze sprężynowej. Kiedy 
sprzedaAvca trzyma mięso лѵ ręce, odczuwa jego cią­
żenie ku ziemi; kiedy zaAviesi je na Avadze, ciążenie 
przechodzi z ręki na sprężynę Avagi. Im ciężar jest 
Aviększy, tern więcej rozciąga się sprężyna; sprze- 
daAvca oblicza zatem Avielkość rozciągnięcia. Otóż 
Aviadomo, że ciężar óav jest tylko przyciąganiem ka- 
Avalka mięsa przez ziemię. W myśl Avszelako ргалѵа 
poAvszechnego, że działanie róAvna się oddzialyAvaniu, 
калѵаіек mięsa przyciąga ziemię z tą samą siłą, z ja­
ką ziemia przyciąga калѵаіек. W istocie Avięc sprze- 
daAvca Avyznacza, z jaką siłą калѵаіек mięsa przycią­
ga ziemię, i to iiazyAva jego c i ę ż a r e m .  Opierając 
się na tej samej zasadzie, astronom AÂ yznacza c i ę ­
żar  ciała niebieskiego, określając Avi e l koś ć  p r z y ­
c i ą g a n i a ,  z jakiem dane ciało przyciąga jakiekol- 
Aviek inne.

ЛVszelako, gdy zasadę tę zechcemy stosoAvać 
do ciał niebieskich, napotkamy przeszkodę, pozor-
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nie niepokonalną. Przecież niepodobna zdjąć ciało 
z nieba i poddać je ważeniu! ЛѴ jakiż więc sposób 
zmierzyć jego ciążenie do innego ciała? Zanim odpo­
wiemy na pytanie, musimy wyjaśnić przedewszyst- 
kiem różnicę pomiędzy c i ę ż a r e m  ciała a jego m a- 
są. C i ę ż a r  ciała nie jest wiełkością niezmienną na 
całej kuli ziemskiej; przedmiot ważący we A¥łoszech 
10 kg., przeniesiony do Grenlandyi, ważyć będzie 
o 20 gr. więcej, na równiku o 20 gr. mniej. Pocho­
dzi to stąd, że ziemia nie ma postaci dokładnej kuli, 
lecz jest nieco spłaszczona na biegunach i tutaj przy­
ciąga przedmioty silniej, niż w okolicy równikowej. 
Również zmienia się ciężar przedmiotóAv, ważonych 
na poAvierzchni innych ciał niebieskich. Gdybyśmy 
kawał żelaza łub ołowiu o ciężarze 15 kg. przenieśli 
na księżyc i tam Z5vażyli, ciężar jego wyniósłby 
tylko 2^ kg., ponieważ księżyc dokładnie w tym 
stosunku jest mniejszy i lżejszy od ziemi. Tenże ka- 
лѵаі metalu na Marsie miałby inny ciężar, na słońcu 
jeszcze inny, mianowicie około 400 kg. I l o ś ć  wszak­
że, czyli m a s a  żelaza lub ołowiu pozostałaby we 
Avszystkich tych miejscach b e z  z m i a n y .  W  astro­
nomii nie móAvi się więc o ciężarze planety, gdyż 
ten zależy od miejsca, gdzie się ivaży, lecz mówi się 
o m a s i e  planety, rozumiejąc przez to i l o ś ć  ma- 
t e r y i ,  n i e z a l e ż n ą  od m i e j s c a  Avażenia.

Jednakże, bez obawy popełnienia nieścisłości, 
można się umówić, ażeby masę ciała niebieskiego 
Avyrażać przez ciężar, jaki ciało miałoby лѵ dauern 
miejscu, naprz. w Neiv-Yorku. Jakkolwiek do New- 
Yorku nie możemy przenieść planety, przypuszczal­
nie znacznie Aviększej od naszej ziemi, możemy 
AYSzakże wyobrazić sobie, że podzieliliśmy ją na mi-
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Kon тШополѵ jednakowych części i jedną z nich 
przenieśliśmy i zważyli w New-Yorku. Znaleźlibyśmy 
wówczas ciężar części лѵ kilogramach. Mnożąc zna­
lezioną liczbę przez milion milionów, otrzymalibyśmy 
ciężar planety. Tę Avielkość możnaby przyjąć zamiast 
masy planety.

Po tern 5vyjaśnieniu zobaczymy, w jaki sposób 
można wyznaczyć ciężar ziemi. Skorzystamy w tym 
celu z twierdzenia, że ciało kuliste o jednostajnej 
gęstości przyciąga niewielkie ciała, znajdujące się 
na jego powierzchni, z siłą, będącą лѵ stosunku pro­
stym do średnicy przyciągającego ciała. Tak, naprz., 
ciało o średnicy 2 metrów przyciąga dwa razy sil­
niej, niż ciało o średnicy 1 metra; ciało o średnicy 
3 m. trzy razy silniej, i t. d. Lecz ziemia nasza ma 
średnicę mierzącą około 13 milionów metrów, t. j. 
13 milionów razy lyiększą, niż 1 metr. A zatem, 
gdybyśmy utworzyli* mały model ziemi o średnicy 
1 metra z materyału tej samej przeciętnej gęstości,, 
co ziemia, model przyciągałby cząsteczkę, leżącą na 
jego powierzchni, 13 milionów razy słabiej, niż zie­
mia. W rozdziale o ziemi zaznaczyliśmy, лѵ jaki spo­
sób zdołano wyznaczyć przyciąganie, wywierane przez 
tego rodzaju model, i że w rezultacie лѵукгуіо, iż 
masa ziemi jest 5^ razu 5viększa, niż masa tejże 
objętości wody. Wyznaczenie masy ziemi nie przed­
stawia zatem trudności.

Zajmiemy się teraz planetami. Po5viedziełiśmy 
już, że masę, albo ciężar ciała niebieskiego można 
лvyznaczyć przez określenie przyciągania, jakie ono 
wyлviera na inne ciała. Przyciąganie planety można 
wyznaczyć dwoma sposobami. Sposób pierwszy po­
lega na 5vymierzeniu przyciągania, 5vywieranego przez:
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ziemię na poblizką planetę, którą ziemia odchyla 
z drogi, po jakiej biegłaby planeta, gdyby była sa­
motną. AYymierzając odchyłenia, wymierzamy przez 
to wielkość przyciągania i następnie już masę planety.

Czytelnik łatwo zrozumie, że rozważania i obli­
czenia matematyczne, protvadzące do celu, muszą 
być nader subtelne i skomplikotvane. Upraszcza się 
to nieco dla planet, które posiadają księżyce, po­
nieważ przyciąganie, a więc i masę planety można 
wyznaczyć na podstawie biegu księżyca. Według 
jednego z zasadniczych ргалѵ fizyki, ciało, będące 
w biegu, jeżeli nie działa na nie żadna inna siła, 
porusza się po linii prostej. Skoro tvięc ciało porusza 
się po linii krzywej, wnioskujemy, że oddziaływa na 
nie jakaś siła w tym kierunku, лѵ jakim bieg się 
odchyla. Ogólnie znanym przykładem jest ruch ka­
mienia rzuconego ręką. Gdyby ziemia nie przycią­
gała kamienia, kamień trwale poruszałby się po linii, 
po której był rzucony, i wreszcie zupełnie odbiegłby 
od ziemi. Lecz przyciąganie ziemi podczas całej dro­
gi rzutu pociąga go ku dołowi, dopókąd nie zmusi 
go do zetknięcia się z powierzchnią gruntu. Im Avięk- 
szą będzie siła rzutu, tern dalej, oczywiście, kamień 
poleci i tern mniejszą będzie krzywizna jego drogi. 
Droga pocisku armatniego jest w pierлvszej części linią 
prawie prostą. Gdybyśmy rzucili taki pocisk z wierz­
chołka \vysokiej góry, nadając mu szybkość 8 km. 
na sekundę, i gdyby poAvietrze nie stawiało oporu, 
krzywizna drogi pocisku równałaby się krzywiźnie 
powierzchni ziemi; pocisk nigdyby jej nie dotknął, 
lecz krążyłby dokoła ziemi po Avlasnej orbicie, ja ­
ko drobniutki księżyc. Gdyby tak się stało, astronom, 
mając daną szybkość pocisku, mógłby obliczyć przy-
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ciąganie ziemi. Takim pociskiem, podobnie porusza­
jącym się, jest nasz księżyc; obserwator z Marsa, 
wymierzywszy orbitę księżyca, mógłby zatem wy­
znaczyć przyciąganie ziemi równie dokładnie, jak my 
to czynimy dzisiaj, obsertvując bieg padających do­
koła nas ciał.

ЛѴ ten sam sposób, jeżeli planeta, jak naprz.. 
Mars lub Jowisz, posiada księżyce, astronom ziemski 
obser5vuje wpły5v przyciągania planety na ruch księ­
życa i oblicza stąd masę planety. Jeżeli zamierza 
otrzymać jedynie liczby przybliżone, wykonywa to 
łatwo: sześcian średniej odległości księżyca od pla­
nety dzieli przez kwadrat obiegu księżyca dokoła 
planety i otrzymuje i l o r a z ,  który jest liczbą pro­
per cyonalną do masy planety. Twierdzenie stosuje 
się zarówno do obiegu księżyca dokoła ziemi, jak 
planety dokoła słońca. Jeżeli sześcian odległości zie­
mi od słońca, лѵ okrągłych liczbach 150 milionów 
kilometrów, podzielimy przez kwadrat 365^4, t. j. 
przez kwadrat liczby dni w roku, otrzymamy liczbę 
proporcyonalną do masy słońca, czyli i l o r a z  s ł o ­
n e c z n y .  Dzieląc sześcian odległości księżyca od 
ziemi przez kAvadrat obiegu księżyca, otrzymamy ilo­
raz, zwany i l o r a z e m  z i e m s k i m .  Z obliczeń tych 
wynika, że iloraz słoneczny jest około 330 tysięcy 
razy 5viększy od ilorazu ziemskiego. A 5vięc masa 
słońca jest 330 tysięcy razy większa, niż masa zie­
mi, czyłi 330000 kul ziemskich 5vażą tyle, co słońce.

Przytoczone obliczenia objaśniają tylko s a m ą  
z a s a d ę ;  nie należy jednak mniemać, aby astronom 
istotnie postępo5vał лѵ ten sposób i miał do лл̂ уко- 
nania tylko poлyyższe Млѵе obliczenia. Bieg księżyca 
i jego odległość od ziemi zmienia się ustaлvicznie
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wskutek лѵріулѵи przyciągania słońca; istotna więc 
odległość Avzajemna obu ciał jest tyiełkością zmien­
ną. Bieg natomiast księżyсолѵ innych planet jest, 
na szczęście, mniej podległy zakłócającemu wpły­
wowi słońca, i tutaj metodę tę można stosować bez­
pieczniej. Przerabiając w powyżej wskazany sposób 
obliczenia dla zewnętrznego księżyca Marsa, znajdu­

jemy iloraz =  ---- -----  ilorazu słonecznego. Masa
3093500

Marsa stanotvi лѵіес masy słońca. Mniej-
3093500

sze, a zatem wygodniejsze są liczby, 5vyrażające ma­
sy planet w stosunku do masy ziemi, jak je podaje 
następująca tabliczka.

Planeta Masa Planeta Masa

Merkury 0.05 Jowisz 314
Wenus 0.81 Saturn 94
Ziemia 1.00 Uran 14
Mars 0.11 Neptun 17

Powtarzamy, że są to tylko o g ó l n e  z a s a d y ,  
na których opierają się astronomotvie przy oblicze­
niach. Jakkolwiek podstaAva całej roboty, prawo cią­
żenia potvszechnego, brzmi nader prosto, to jednak 
stoso5vanie tego ргалѵа Avymaga nader zawiłych roz- 
4vażań matematycznych, mozolną pracą dwuch stu­
leci doprowadzonych do stanu dzisiejszego, dalekie­
go zresztą jeszcze od doskonałości. Już same po­
miary odległości towarzysza planety nie są rzeczą 
łatwą; nie dają się one przeprowadzić w ciągu jed­
nego wieczoru, lecz wymagają pracy, rozłożonej na 
miesiące i łata, i jeszcze nie będą może tak dokład-
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ne, jakby tego pragnął astronom. Badacz nieba wo- 
góle pracować musi z całą gorliwością, jeżeli chce 
otrzymać dobre лѵупікі. Często zado5volić się musi 
myślą, że лѵупікі jego pracy są tylko pewnym kro­
kiem naprzód i będą stano\tdły materyał naukowy 
dopiero dla przyszłych pokoleń.



C z ę ś ć  p i ą t a .  

KOMETY I METEORY.

I. Komety.^

K o m e t y  różnią się od ciał niebieskich, które 
dotychczas rozAvażaliśmy, mglistym Avyglądem, osob­
liwą drogą biegu poza płaszczyzną ekliptyki, wresz­
cie zjawianiem się na niebie całkiem nieoczekiwanie.

Rozpatrując świetną kometę, rozróżniamy w niej 
trzy części, rzadko zresztą wyraźnie rozgraniczone, 
najczęściej zaś nieznacznie, stopnioAvo przechodzące 
jedna ЛѴ drugą. Część, która dla gołego oka wydaje 
się naj\vyrazistszą, jest zgęszczonem skupieniem ma- 
teryi w postaci gwiazdy o mniejszym lub większym 
blasku; jestto t .  zw. j ą d r o  komety (rys. 65; por. 
też rys. 60, 62, 64, 66, 67). Jądro otacza materya 
ЛѴ postaci obłoku łub mgły z natężeniem słabnącem 
ku obwodowi. Jądro łącznie z mglistym obłokiem 
stanowi g ł o w ę  komety. Tak лvięc gło\va ma wy­
gląd gwiazdy, przeświecającej przez okrągły obłok 
mgławicowy. Od głowy лvypływazazwyczaj warkocz ,  
czyli ogon,  nader rozmaitej długości. U komet ma­
łych лvarkocz jest przeważnie krótki, natomiast u лѵіеі- 
kich rozAvija się potężnie, obejmując znaczną część 
sklepienia niebieskiego. AYarkocz w pobliżu głowy 
komety jest zazwyczaj wązki i świetny; dalej, wraz
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Z wzrastającą odległością od głowy, staje się co raz 
szerszy i co raz słabszy. Koniec 5varkocza niknie za­
zwyczaj nieznacznie na tłe nieba, i oko nie jest w sta­
nie oznaczyć istotnej jego rozciągłości.

Komety posiadają najróżnorodniejsze stopnie 
blasku. Wielkie komety przedstawiają wspaniały, nie­
zwykły obraz na niebie; większość atoli dla oka nie­
uzbrojonego jest zgoła niedostrzegalną. Ostatnie zwą 
się k o m e t a m i  t e l e s k o p o w e m i  (rys. 60). Nie­
podobna tvszelako przeprowadzić ścisłej granicy mię­
dzy kometą jasną a teleskopową, gdyż ciała te przed­
stawiają całą skalę jasności, poczynając od najsłab­
szych aż do najświetniejszych. Czasami kometa лѵса- 
le nie posiada dostrzegalnego \varkocza; zdarza się 
to przeważnie u nader słabych komet teleskopowych. 
W innych znów przypadkach brak zupełny jądra, 
i wtedy kometa ma postać niewiełkiej mglistej plam­
ki, co najAvyżej z pewnem nieznacznem skupieniem 
materyi pośrodku.

O ile można sądzić ze źródeł kronikarskich, 
5vspominających komety, na jedno stulecie przypada 
przeciętnie 30 do 40 tych ciał, widzialnych golem 
okiem. Wszelako, jeżeli doliczyć komety teleskopo­
we, zjawiające się w tym czasie w obrębie naszego 
pola Avidzenia, liczba ich wzrośnie do wielu setek. 
Przeciętnie można liczyć na trzy do óśmiu komet 
w ciągu roku. Liczba ich zależy przeważnie od pro­
stego przypadku; istnieją 5vszakże, bez wątpienia, la­
ta 5vyjątkowo bogate, jak ró5vnież lata 5vyjątkowo 
ubogie ЛѴ odkrycia komet, chociaż na ich poszuki­
wania poświęcano jednako5vy, mniej więcej, czas. Jak 
dalece sk5vaplhvie odby5vają astronomowie łowy na 
komety, dowodzi okoliczność, że często jedną i tę
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samą znajdują równocześnie dwaj obserwatorowie, je­
den niezależnie od drugiego. Wiadomość o odkryciu 
przesyła się . zazлvyczaj do centralnego biura astrono­
micznego (redakcyl „Wiadomości astronomicznych“) 
ЛѴ Kielu, skąd drogą telegraficzną bywa oznajmiana 
wszystkim obserwatoryom kuli ziemskiej.

D r o g i  k o m e t .

W parę dziesiątków lat po wynalezieniu lunet 
wykryto, że komety pod tym względem są podobne 
do planet, że krążą dokoła słońca. Pierwszy N e w-

Rys. 61. Kształty dróg komet; elipsa, parabola i hy­
perbola.

to n  dowiódł, że bieg komet jest róivnie zależny od 
siły przyciągania słońca, jak ruch planet. Zasadnicza 
wszelako różnica polega na tern, że drogi komet nie 
są prawie kołowe, jak drogi płanet, lecz są tak da­
lece lyydłużonemi krzywemi, że w większości przy-
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padków nie można określić, gdzie znajduje się aphe- 
lium, t. j. punkt najodleglejszy od słońca.

Newton podał był ргалѵо ogólne, że ciało bieg­
nące pod wpływem przyciągania słońca, musi zakreś­
lać jedną z k r z y w y c h  p r z e c i ę ć  s t o ż k o w y c h .  
Tego rodzaju krzywa może być e l i p s ą ,  p a r a b o -  
1 ą lub h y p e r b o l ą  (rys. 61). Elipsa, jak wiemy, 
jest krzywą zamkniętą. Innego rodzaju krzywemi są 
parabola i hyperbola. Obie rozbiegają się лѵ nieskoń­
czoność w dwuch kierunkach, t . ztv. g a ł ę z i a c h ;  
w paraboli obie gałęzie w dalszym przebiegu są pra­
wie równoległe; лѵ hyperboli zaś co raz лvięcej się 
rozbiegają. Po jakiej z tych trzech krzywych musi 
przebiegać ciało лѵ obrębie układu słonecznego, za­
leży лл̂ уłącznie od szybkości tego ciała лѵ jakimkol- 
лѵіек punkcie jego drogi.

Mając te krzyлve лѵ pamięci, лѵуobraźmy sobie, 
że ziemia porzuciła nas лѵ jakimś punkcie sлvej dro­
gi i podąża dalej, zostaлviając nas zaлvieszonymi лѵ prze- 
stлvorzu do czasu sлvego ролѵгоіи po roku. Podczas 
nieobecności ziemi, wisząc лvciąż лѵ przeshvorzu, za- 
Ьалѵіату się rzucaniem pociskóлv, które, niby malut­
kie planety, poczynają krążyć dokoła słońca. Pociski, 
лл"yrzucone z szybkością mniejszą, niż szybkość ziemi, 
t. j. z szybkością mniejszą, niż 30 km. na sekundę, 
krążą dokoła słońca po drogach zamkniętych, elip­
tycznych, krótszych, niż droga ziemi. Nader proste 
i interesujące ргалѵо т0лѵі, że ciała te mają statecz­
nie jednako лѵу okres obiegu, jeżeli były rzucone 
z jednakoлл^ą szybkością. Wszystkie ллйęc pociski, лл̂ у- 
rzucone jednocześnie z szybkością ziemi, Ьокопулѵа- 
ją obiegu ЛѴ ciągu roku, a zatem лѵ jednej i tej 
samej сЬлѵіИ spotykać się będą лѵ punkcie, z któ-
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rego je wyrzucono. Jeżeli szybkość początkowa prze­
nosić będzie 30 km. na sekundę, droga obiegu bę­
dzie również eliptyczna, lecz dłuższa, niż droga zie­
mi, a okres obiegu będzie tern dłuższy, im większą 
była szybkość początkowa. Wobec szybkości pocisku, 
wynoszącej 42 km. na sekundę, przyciąganie słoń­
ca nie лѵуstarcza już do utrzymania go w obrębie 
układu słonecznego, i kula ulatuje w przestrzeń po 
jednej z gałęzi p a r a b o ł i .  Jeżełi szybkość przewyż­
sza 42 k m . na sekundę, pocisk biegnie po h y p e r -  
b o l i ,  tern więcej oddalającej się od paraboli, im 
większa jego szybkość. Z powyższego tvidzimy, że 
w każdej odległości od słońca istnieje pewna szyb­
kość graniczna; przekraczając ją , każde ciało nie­
bieskie, nap. kometa, musi odbiec od słońca bez 
możności powrotu; i naodwrót, jeżeli szybkość ciała 
jest mniejsza od owej granicy, musi ono prędzej lub 
później powrócić do słońca.

Wymieniona szybkość graniczna tern jest więk­
sza, im bliżej ciało znajduje się słońca, i zmienia się 
w stosunku odwrotnym do pierwiastku kwadrato- 
лvego z odległości od słońca; a tvięc na odłegłości 
od słońca cztery razy większej jest o połowę mniej­
sza. Mamy nader prostą regułę, jak znaleźć tę szyb­
kość graniczną w jakiejkohviek odległości od słoń­
ca, a mianowicie: szybkość ciała, któreby w danej 
odległości biegło po orbicie kołowej, należy pomno­
żyć przez у 2 =  1.414. W ten tvłaśnie sposób otrzyma­
liśmy przytoczoną ivyżej liczbę 42 km., mnożąc szyb­
kość ziemi, t. j. 30 km. na sekundę, przez 1.414.

Stąd wynika, że astronom może лvyznaczyć dro­
gę, po jakiej porusza się kometa (po elipsie, paraboli 
lub hyperboli), i może przewidzieć epokę jej powro-
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tu, jeżeli przy pomocy obserwacyi zdoła Avyznaczyc 
szybkość, z jaką kometa przebiega jakikolwiek punkt 
swej drogi. Staranne zestawienia spostrzeżeń, otrzy­
manych z dłuższego okresu Avidzialnosci komety, w y­
starczają zazwyczaj do AvyproAvadzenia ostatecznych 
AvnioskoAv w tej spraAvie.

Należy podkreślić interesujący fakt, że dotych­
czas nie spostrzeżono komety, której szybkość prze- 
Avyższałaby nieAvątpliAvie poAvyżej przytoczoną szyb­
kość graniczną. WpraAvdzie av kilku przypadkach spo­
strzeżenia AÂ skazały peAvną przeAvyżkę szybkości, lecz 
mogło to pochodzić z błędóAv nieuniknionych przy 
obserAvacyi. ZazAÂ yczaj otrzymuje się szybkość nader 
zbliżoną do szybkości granicznej, cechującej parabolę, 
tak iż trudno zaAvyrokoAvać, czy przeAYyżka rzeczyAvi- 
ście istnieje, czy też nie. Parabola jest krzyAvą przej- 
ścioAvą pomiędzy elipsą a hyperbolą, a av części SAvej 
przy słonecznej— .̂jedynej przystępnej dla obserAvacyi— 
jest nader podobna do bardzo Avydłużonej elipsy. Bar­
dzo Avięc możliAva, że A\iele z komet, które zdają się 
nam biegnąć po paraboli, biegną dokoła słońca po 
dłużonych elipsach z okresem obiegu Avynoszącym 
Aviele stuleci, a może naAvet tysiącoleci, W danym 
przypadku to tylko jest peAvnc, że kometa odbiegnie 
na bezmierną odległość i, jeżeli Avróci, to dopiero po 
setkach, tysiącach, może dziesiątkach tysięcy lat.

Zdarza się także, że szybkość komety jest znacz­
nie mniejsza od szybkości granicznej. Takie komety 
biegną po drogach zamkniętych, dokonyAvają obiegu 
dokoła słońca av okresach czasu znacznie krótszych 
i łatAvych do obliczenia i zAvą się k o m e t a m i  pe-  
r у o d у c z n e m i.

Historya biegu AAuększości komet, o ile AAuemy,
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je s t  następ u jąca : c iała te  z jaw ia ją  się, ja k  gdyby 
p ad a jąc  n a  słońce z ja k ie jś  olbrzym iej, nieznanej 
n am  odległości. G dyby k o m eta  isto tn ie  biegła wprost 
n a  słońce, n iew ątp liw ie  spad łaby  n a  nie; lecz przypad­
k u  podobnego  do tychczas n ie  obserw ow ano i trudno 
n a w e t czegoś podobnego oczekiw ać лѵ przyszłości. 
W  m iarę  ja k  kom eta zbliża się do słońca, szybkość 
b ieg u  co raz w zrasta, kom eta  okrąża ciało cen tralne , 
zak reśla jąc  лѵіеікі luk, i n ab y tą  w sk u tek  tego siłą 
odśrodkow ą odbiega dalej z pow rotem  лѵ bezgran icz­
n ą  przestrzeń , przybliżenie w  ty m  sam ym  k ierunku , 
sk ąd  przybyła.

W sk u te k  słabego b lask u  ty ch  ciał są  one do­
strzegalne przez najsiln iejsze n aw e t lunety  jed y n ie  
w  ty c h  częściach  drogi, k tó re  przypadają  w naj- 
bliższem  sąsiedztw ie słońca. Z tego  pow odu лѵ лѵіе- 
lu p rzзф adkach  nader trudno  w yznaczyć dokładnie 
okres obiegu kom ety na  podstaллde je j po jaw ienia 
się raz jeden .

K o m e t a  H a l l e  v ’a.

Pierлvsza z kom et, u  k tórej rozpoznano stały  
okres obiegu, je s t  лѵ h isto ry i astronom ii ściśle sp o ­
jo n a  z nazллiskiem H a l l e y ’a. Ta jasn a , jakkolлл•iek 
zgoła nie лvyjątkoлvo śлvietna, kom eta  zjaллdła się 
ЛѴ sierpn iu  1682; оЬзеглѵолѵапо j ą  przez n iespełna 
m iesiąc, poczem  zniknęła.

A by spraлvdzić stosoлvalność ргалѵа ciążenia po- 
лvszechnego dla dróg kom et na  szeregu przykładóлv, 
obliczył H a l l e y ,  uczeń N e лѵ t  o n  a, około r. 1705 
m iędzy innem i róлvnież drogę лvspomnianej kom ety. 
Otóż znalazł, że składoлve drogi tej kom ety, t. zлv.
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« l e r n e n ty,  ргалѵіе dokładnie zgadzają się ze skła- 
dowemi dróg komet, które poja5viły się poprzednio, 
przed 75 i 151 laty, шіаполѵісіе w r. 1607 i 1531.

Trudno było przypuścić taki szczególny zbieg 
przypadkowy, aby trzy różne komety zakreślały do­
kładnie tę samą drogę ргалѵіе лѵ. jednakoivych od­
stępach czasu. O wiele prawdopodobniejsze było przy­
puszczenie, że kometa z r. 1682 należy do naszego 
układu słonecznego i zakreśla лѵ nim elipsę dokoła 
słońca z 75-ietnim okresem obiegu. Jeżeli tak jest 
istotnie, tedy л\ddyлvano ją z pewnością już лvcześ- 
niej w okresach co 75 lat. 1 лѵ rzeczy samej udało 
się Н аіІеу’оллТ stллderdzić przynależność jednej daлv- 
niejszej, лvyjątkoлvo śлvietnej komety z r. 1456 do 
tegoż systemu obiegóлv. Dostępne лѵ0лѵсгае лviado- 
mości o innych, jeszcze daллmiejszych kometach by­
ły, niestety, tak szczupłe, że z nich tymczasem nie­
podobna było zaczerpnąć doлvodóлv o лvcześniejszych 
pojaлvieniach się tej komety. A¥szelako cztery dobrze 
zaobserлvoлvane przejścia przez punkt przysłoneczny, 
z r. 1456, 1531, 1607 i 1682, dostarczyły Н аііеу’оллі 
dostatecznych danych do przeллTdzenia jej ролѵгоШ 
лѵ sąsiedztwo słońca około r. 1758 lub 1759. Nakrótko 
przed лvskazaną datą, której zresztą Halley nie dożył, 
C l a i r  aut ,  jeden z najлvy bitni ej szych sлл"ego czasu 
та іета1 у к0 л ѵ  francuskich, obliczył przeлvidyлvany 
лvpłyлv przyciągania Joлvisza i Saturna na czas obiegu 
komety. Obliczenia лѵекагаіу, że obie planety tak da­
lece opóźnią РОЛѴГ0І komety, iż ta dosięgnie punktu 
przy słonecznego nie лvcześniej, niż na ллńosnę 1759 
roku. ЛѴ istocie kometa zjaллTła się лѵ końcu r. 1758, 
przechodząc лѵ pobliżu słońca dnia 12 marca 1759 r.

N astępny  z góry przeлvidziany роллт0і komety
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Halley’a przypadł na r. 1835. Wówczas wielu mate­
matyków zajęło się obliczeniami wpływu pianek

Rys. 62, Kometa Halley’a 80. X. 1885 r.

a osobliwie odkrytego w r. 1781 U rana, na czas je j  
obiegu. Obliczenia 5vypadły tak  dokładnie, że dw a 
w yniki, w skazujące chw ilę p rzejścia  kom ety  przez.
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punkt przysłoneczny, różniły się zaledwie o parę dni. 
R o s e n b e r g e r  podał datę 1 2  listopada, P o n t e -  
c o u l a n t  13, w istocie zaś kometa przeszła naj­
bliżej słońca dnia 16 listopada 1835 r. Obserwowana 
wóлvczas przez лѵіеіе miesięcy, stopniowo zniknęła,, 
aby znów w naszych czasach zjaivic się na лvidoлv- 
nię ziemską. 12 września 1909 r. została znaleziona 
za pomocą fotografii przez W o l f a  z Heidelberga.

Rys. 63. Droga komety Halley'a podczas powrotu w r. 1910..

ЛѴ miejscu zgóry przewidzianem przez G o лу e 1 Га 
i C r o m m e l i n ’a. Punkt przysłoneczny przypadł na 
dzień 20 kwietnia 1910 r., лѵ dniu zaś 20 maja tegoż 
roku kometa znajdowała się najbliżej ziemi (rys. 63)*.

Oryginał angielski tej książki i dwa pierwsze wy­
dania przekładu niemieckiego wyszły różnymi czasy p r z e d  
20 kwietnia 1910 r., o dacie więc p e r i l i e l i u m  i najwięk­
szego zbliżenia do ziemi nie mogło być лѵ nieb толѵу, jako 
o fakcie dokonanym; jednakże daty te są tam przeAvidziane zu-
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Golem okiem widzialna była лѵ kwietniu i maju 
o brzasku dnia, potem pod koniec maja o zmroku wie­
czornym; u nas nie przedstawiała zbyt uderzającego 
zjaлviska, natomiast лѵ okolicach bardziej południo- 
лѵусЬ kometa obserлvoлvana лѵггоколѵо i na fotogra-

Rys. 64. Fotografia komety Halley’a, 26. V. 1910. Barcelonette.

fiach była imponującą. Podczas największego ku zie­
mi zbliżenia rozpoznatvano jasne jądro i subtelny 
ллwkocz, długości przeszło 90 stopni. (Rys. 64, 65, 66).

pełnie dokładnie. Ponieważ przekład polski ukazuje się znacz­
nie później, ргалѵіе w dwa lata po zjawisku, podajemy dane 
s4 ЛѴ i e r d z o n e już podczas obserwacyi. (P r zy p . łłitm .).
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Czy podczas przejścia komety przez linię, łączącą 
nas ze słońcem, ziemia znalazła się w obrębie war­
kocza, trudno powiedzieć coś decydującego dla bra­
ku Avszelkich, wyraźnie zaznaczonych objawów.

Po Halley’u лѵіеіокгоіпіе ропалѵіапо poszukiwa-

Rys. 65. Głowa komety Halley’a, 26. V. 1910. Barcelonette.

nia ЛѴ celu wykrycia powrotów komety przed r. 1456, 
z5vłaszcza zaś od chwili, kiedy astronomom z zacho­
du stały się przystępnemi obserwacye chińskie, prze­
ważnie bardzo релѵпе. Sprawą tą szczególnie gorąco 
zajmowali się Hi nd ,  a w ostatnich czasach Co we l l  
i C r o m m e l i n .  Nader mozolnym obliczeniom tych
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badaczotv zawdzięczamy, że dziś przedtviekoAve przej- 
-ścia komety Halley’a лѵ pobliżu słońca możemy śle­
dzić wstecz ргалѵіе bez przerwy aż do 240 r. przed 
N. Ctir. W  рогблѵпапіи лтіес z innemi, kometa Hal­
ley’a jest przykładem wyjątkowej trwałości tego ro­
dzaju ciał niebieskich.

K o m e t y  E u  c к  e’g  o i B i e l a .

Z pośród komet peryodycznych najczęściej i naj- 
systematyczniej była obserwoAvana kometa, nosząca 
miano E n c к e’go, który pierwszy zbadał jej bieg 
dokładnie. Po raz pierwszy odkryto ją w r. 1786, 
lecz, jak to wówczas najczęściej bywało, nie udało 
się wyznaczyć jej drogi z przyczyny braku dosta­
tecznej liczby spostrzeżeń. Po raz drugi była spo­
strzeżona w r. 1795; ponownie zjaлviała się w latach 
1805 i 1818. Dopiero po ostatnim ролѵгосіе obliczył 
Encke jej drogę dokładnie, doAviódł okresowości 
jej pojawień i utożsamił z ролѵгоіаті z roku 1786, 
1796, 1805 i 1819. Zarazem Avyznaczył okres obiegu, 
wynoszący 3 lata i 110 dni; okres ten wszelako, po­
dobnie jak u komety Halley’a, zmienia się pod wpły- 
лѵет oddzialyivania planet, ztvlaszcza przez przycią­
ganie JoAYisza. Odtąd za każdym powrotem komety, 
o ile jej położenie względem słońca i ziemi było do­
godne, odnajdywano ją i obserwowano.

K om eta, oprócz лvyjątkoлvo k ró tk iego  czasu obie­
gu, najkró tszego  z pośród Avszystkich kom et peryo ­
dycznych, posiada jeszcze in n ą  osobłiw ą w łaśchvość. 
Ju ż  na zasadzie pierлvszych pow rotów  w ykrył E ncke, 
że czas obiegu ролѵоіпіе się skraca; skrócenie to 
nastąpiło  rów nież przy najbliższym  ролѵгосіе. Aby
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wyjaśnić zadziwiają- 
€e zjawisko, Encke 
podał hypotezę, że 
przyczyny szukać na­
leży w oporze środo­
wiska , otaczającego 
słońce. Cały zastęp 
wybitnych teorety­
ków, лvśród których 
лѵуmienimy tylko na­
zwisko В a c к 1 n n- 
d a, dyrektora obser- 
watoryum лѵ Pułko- 
wie, zajmowało się po 
Encke’m tern Avażnem 
zagadnieniem, z racyi 
różnych poAvrotótv ko­
mety. Lecz zadziwia­
jące przyśpieszanie 
biegu prawie ustało 
po r. 1860, tak iż hypo- 
teza istnienia oporne­
go środka stała się na­
der Avątpliwą. Musia­
no wreszcie przyjąć, 
że powolne zmniej­
szanie się czasu obie­
gu komety Encke’go, 
obserwowane przez 
70 lat, powstało wsku­
tek jakiegoś niezna­
nego Avplywu przy­
ciągania w układzie 
planetarnym.

Rys. 60. Kometa Halley’a. Te­
neriffa 7 maja, 1910. Zdjęcie fo- 
tosTaficzne Mascarta.
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Jeden z najciekawszych objawów wśród komet 
peryodycznych przedstawia, bez wątpienia, kometa 
Bi e l a .  Po raz piertvszy tyidziano ją  na niebie w r. 
1772; okreso\vość jej rozpoznano znacznie później, bo- 
dopiero w r. 1826. Dokonał tego pułkownik austryacki, 
B i e l a ,  który okres obrotu tvyznaczyl na 6 ^4  roku; 
należało лvięc oczekiwać powrotu komety лу r. 1832 
i 1839. Lecz podczas tych powrotów niedogodne sta­
nowisko ziemi nie poz\yoliło obserwować komety. 
Dostrzeżono ją ponownie dopiero \y r. 1845. Kiedy 
w końcu grudnia owego roku kometa zbliżyła się 
do słońca, ząmyażono, że rozpadła się na d\yie częścią 
t. j. składała się z dwuch луугагпіе rozgraniczonych 
komet. (Rys. 67). Początkowo część mniejsza słabo 
świeciła, poczem jednak blask jej tak wzrósł, że 
w końcu była równie jasną, jak część większa, głów­
na. Podczas następnego powrotu w r. 1852 obie części 
komety znajdowały się w odległości tyzajemnej więk­
szej, niż 2^ miliona kilometrów, gdy poprzednio, лу r. 
1846, odległość ta tyynosiła około 300.000 km. Ostat­
nie obserwacye ciekawej komety odbyły się ,we 
wrześniu 1852 r. Od tego czasu kometa lyielokrotnie 
dokonać musiała obrotu; mimo najstaranniejszych 
jednak poszukiwań nie zdołano jej odnaleźć. Ponie­
waż na podstawie poprzednich powrotów każdoczes- 
ne położenie jej w przestrzeni można było wyzna­
czyć z dostateczną ścisłością, złożyło się więc uza­
sadnione mniemanie, że kometa dzieliła się w dal­
szym ciągu i wreszcie, praлydopodobnie, rozproszyła 
całkowicie. ЛѴ jednym z najbłiższych rozdziałów zaj­
miemy się bliżej snbstancyą, z której kometa ta się 
składała.

Z pomiędzy 40 do 50 ionych znanych komet
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peryodycznych w podobny sp o só b , ja k  kom eta Bie­
la, zniknęły  jeszcze dw ie lub trzy. Za każdym  po- 
Avrotem były one co raz słabsze i trudniejsze do ob­
serw ow ania, aż ЛѴ k o ńcu  s ta ły  się zgoła n iedostrze­
galne.

J o t v i s z o w a  r o d z i n a  k o m e t .

A stronom  fran cu sk i. M e s s i e r ,  dokonał w r. 1770 
zajm ującego odkrycia kom ety . K iedy L e x e l l ,  które-

Rys. 67. Podział komety Biela w r. 1846.

go nazw iskiem  kom eta została  oznaczona, obliczył 
drogę noлvego ciała, astronom ów  ogarnęło zdzhvienie, 
gdyż otrzym ano drogę e lip ty czn ą  z k ró tk im  okresem  
obiegu, lyynoszącym  sześć lat. Najbliższy pow rót prze- 
лvidziano z całą dok ład n o śc ią , lecz kom eta nie zja-

Newcomb, Азігопотіа. 18
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лѵііа się i pozostała nadal iiie4vidzialną, pomimo naj­
troskliwszych poszukiwań. Przyczynę prędko лѵукгу- 
to. Ścisłe obliczenia tvykazaly, że kometa, dobiegłszy 
punktu zgodnego z rachunkiem, lecz niedostrzegal­
nego z ziemi, zabłąkała się лѵ najbliższe sąsiedzttYO 
Jo\sdsza, a potężne przyciąganie tego ciała tak dale­
ce zmieniło jej drogę, że uniemożlitviło wszelki jej 
powrót ЛѴ obręb widzialności z ziemi. Jednocześnie 
znaleziono wyjaśnienie, dlaczego komety nie widy- 
лѵапо już wcześniej. Otóż na trzy lata przed odkry­
ciem kometa przeszła była już raz blizko Jowisza, 
tak iż pierwsze pojaAvienie się jej лѵ r. 1770 zawdzię­
czamy również podobnej zmianie drogi. Olbrzym na­
szego układu słonecznego w  r . 1767 pchnął niejako 
kometę лѵ bezpośrednie pobliże słońca, a w kilka lat 
później znów ją  zmusił do odbywania w przestrzeni 
innej drogi, którą dokładnie obliczyć oiepodobna.

Pomiędzy r. 1886 a 1889 zdarzył się podobn^  ̂
przypadek, 4vskutek którego полѵа kometa stała się 
trwałym członkiem naszego układu słonecznego. 
W r. 1889 B r o o k s  z Genewy (w Anier. Półn.) za­
uważył kometę, której obieg wynosił tylko 7 łat. Po­
nieważ była dość jasną, 4vięc zrodziło się pytanie, 
dlaczego jej nie obserwowano już wcześniej. Poszu- 
кілѵапіа wykryły, że w r. 1886 kometa przeszła tuż 
obok Jowisza, a 4vpływ przyciągania planety, podob­
nie jak to było w swoim czasie z kometą Lexel l a ,  
do tego stopnia zmienił bieg nowej komety, że dro­
ga jej dokoła słońca znacznie się Z4vęziła.

Wobec tak dziwnych wpływów największej z pla­
net zaczęto ściślej przeszukiwać drogi innych komet 
peryodycznych i wykryto, że znaczna ich liczba w cza­
sie nie-przysłonecznym tak dalece zbliża się do drogi
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Jowisza, że i na nie, niewątpliwie, potężna planeta nie­
gdyś oddziałała, więżąc Je лѵ obrębie naszego ukła­
du słonecznego. Podobna, jakkohviek mniej liczna, 
„ r o d z i n a  k o m e t “ pozostaje pod wplyAvem Satur­
na i U rana.

Joivisz

Rys. 68. Przekształcenie drogi komety pod лvpływem 
przyciągania Jowisza.

Możnaby 5vięc przypuszczać, że 5vszystkie лѵо- 
góle komety okresoAve są związane z naszym syste­
mem pod wpływem planet. Tak jednak nie jest. Naj­
słynniejsze komety окгезолѵе, H a i l e y ’a i E n c k e ’- 
go, ani w jednym punkcie S5vych dróg nie zbliżają 
się tak blizko do którejko5viek z wielkich planet, aby
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te mogły je wytrącić z dróg obecnycji. O ile wiemy, 
komety te oddawna należą do naszego układu sło­
necznego i trwale w nim pozostają, bez względu na 
Avplywy zewnętrzne.

P o c h o d z e n i e  k o m e t .

Jeszcze przed niedawnym czasem przypuszcza­
no, że komety są jedynie przypadkowymi gośćmi 
układu słonecznego, t. j. że wpadają w  obręb przy­
ciągania słońca z bezmiernych przestworzy między- 
gwiazdowych.

Wszelako, jak się zdaje, wyrzec się należy te­
go mniemania. Wiemy bowiem, że nie znaleziono do­
tąd komety, któraby posiadała szybkość tak znaczną, 
jakiej nabraćby powinna, gdyby spadała na słońce 
z odległości międzygwiazdow^ych. Oprócz tego zoba­
czymy піеЬалѵет, że i słońce nasze posiada bieg 
w przestrzeni. Nawet w założeniu, że komety zjatvia- 
ją się z przestworzy nader odległych od granic ukła­
du słonecznego, przytoczony fakt biegu słońca wska­
zuje, że one wciąż uczestniczyły w ogólnym biegu 
naszego systemu, chociaż znajdowały się daleko po­
za n im . V

A więc dziś, jak się zdaje, za pogląd ostatecznie 
ustalony, oparty na całokształcie badań, można uwa­
żać zdanie, że wszystkie komety posiadają orbity elip­
tyczne, podobne do planetarnych, różniące się zaś od 
nich tylko nader лѵіеікіш mimośrodem i długim okre­
sem obiegu.- Okresy obiegu komet wynoszą tysiące, 
czasami dziesiątki tysięcy, a może i setki tysięcy łat. 
W ciągu podobnie olbrzymiego okresu czasu odbie­
gają na olbrzymie przestrzenie poza obręb układu sło-
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necznego. Podczas powrotnej drogi ku słońcu zdarza 
się, że muszą przejść tuż obok ktorejkohviek z лѵіеі- 
kicń planet; wówczas zajść może jedno z d\vuch wy­
darzeń: planeta może udzielić ruchowi komety znacz­
nego przyśpieszenia i odrzucić ją  na odległość jesz­
cze większą, niż poprzednia, a nawet na tak wielką, 
że kometa już nie wróci, albo też szybkość komety 
ulegnie zmniejszeniu, i kometa krążyć będzie po mniej­
szej orbicie. Stąd też mamy komety o nader rozmai­
tych okresach obiegu.

Gdyby komety przybywały z przestworzy mię- 
dzygwiazdowych, należałoby przyjąć, że bieg ich mu­
siałby być skierowany лvprost ku słońcu; padałyby 
więc Avprost na naszą gwiazdę centralną. Lecz o ile 
one są członkami naszego układu, byłoby to ргалѵіе 
niemożlhve: gdyby Ьолѵіет kometa zbliżała się ku 
słońcu po drodze przechodzącej przez samo słońce, 
byłaby лѵраЬІа na nie już daivno, przed wiekami, 
przy pierwszem zbliżeniu, i zjawisko nie mogłoby się 
już Avięcej ponowić.

Ś w i e t n e  k o m e t y  n o w s z y c h  czasóлv.

Świetne komety, zjawiające się od czasu do cza­
su na niebie, budzą największe zainteresowanie ogó­
łu. O ile лvszakże możemy dziś лѵпозіЬ, zjawisko ś\viet- 
nej komety jest zgoła przypadkowe. W ciągu 19-go 
stulecia obserwowano zaledwie pięć łub sześć t. zw. 
лѵі е І к і сЬ k o m e t .  Słynne zwłaszcza są komety 
z r. 18U, 1843, 1858 i 1882.

Najświetniejszą i najciekaлvszą była kometa 
z r. 1858, nosząca miano sлvego odkrywcy, astronoma 
tlorenckiego, D o n a t i e ’go. Historya tego zjawiska
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оролѵіасіа nam o zmianach, jakim te ciała niebieskie 
ulegają zazwyczaj z biegiem czasu. Po raz pierwszy uj­
rzano kometą Donati’ego dnia 2 czerwca 1858 r.; wi­
dzialna wóiYczas jedynie przez lunetą, przedstaAviala 
sią ЛУ postaci słabej mglistej plamki, przypominają­
cej drobny, biały obłoczek na niebie. Warkocza nie 
było widać, i do połowy sierpnia nic zgoła nie zapo­
wiadało, jak dalece roztvinie sią drobna mgławica. 
Lecz powoli zaczął wytwarzać sią Avarkocz, i na po­
czątku września można już było obserwować kome­
tą golem okiem. Od tej chwili kometa wzrastała na­
der szybko; co wieczór wydawała sią wiąkszą i jaś­
niejszą. Przez cały miesiąc przesunąła sią pomiądzy 
gwiazdozbiorami nader niewiele, i co noc widziano 
ją  zawieszoną na zachodniej stronie nieba. Najświet­
niejszą była w dniu 1 0  października 1858 r. Z otvej 
epoki posiadamy wyborne rysunki komety, wykona­
ne przez B o n d a  w obserwatoryum Harлwda. Po 
10  października blask zaczął szybko słabnąć. AVów- 
czas kometa przesunąła sią na południe i w końcu 
całkowicie zniknąła z oczu mieszkańców półkuli pół­
nocnej; w okolicach południowych widzialna była jesz­
cze do marca 1859 roku.

Jeszcze przed znikniąciem komety wielu astro­
nomów zacząło ściśle obrachowy\yać jej orbitą. Dro­
ga ta przedstawiała sią nie w postaci paraboli, lecz na­
der Avydłużonej elipsy. Okresu obiegu nie można by­
ło dokładnie obliczyć; rachunek tvykazal jakieś 1900 
lat, może 10 0  łat wiącej lub mniej. Podczas wiąc po­
przedniego swego położenia лѵ punkcie przysłonecz- 
nym kometa powinna była być ividzialna w pierw- 
szem stuleciu przed naszą erą; niema Avszelako wska­
zówek, któreby pozлvoliły stwierdzić tożsamość jakiej-
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kolwiek komety z олуусЬ czasów z kometą Donati’e- 
go. Około r. 3800 lub 3900 należy jej ponownie ocze­
kiwać w pobliżu słońca.

W history! komet spotykamy zadziwiający fakt, 
że odkryto kilka komet, obiegających jedną i tę sa­
mą drogę. Takiemi są naprz. komety z r. 1843, 1880 
i 1882. Pierwsza jest najgodniejszą uwagi ze wszyst­
kich nam dotąd znanych, ponieważ przeszła tak bliz- 
ko słońca, że prawie dotknęła jego powierzchni. W każ­
dym razie przeszła niewątpliwie przez zeAvnętrzną 
część korony słońca. ЛѴ końcu lutego 1843 r. poja­
wiła się nagle w najbłiższem sąsiedztwie słońca i by­
ła Avidzialna w biały dzień; jej Avarkocz sięgał w prze­
strzeń przeszło na 200 milionów kilometró\v, jak wska­
zywały obliczenia. Szczególnym zbiegiem przypadków, 
kometa zjawiła się Avkrótce po ogłoszeniu znanej prze­
powiedni ówczesnej, że лѵ r. 1843 ma nastąpić koniec 
ś\viata; łatwowierni przypuszczali, że kometa jest 
pierwszym zAviastunem katastrofy.

Lecz już w kwietniu 1843 roku kometa zniknę­
ła, tak że okres obserwacyi był nader krótki. Droga 
jej niezbyt odbiegała od drogi parabolicznej; o przy­
puszczalnym okresie obiegu można było jedynie po­
wiedzieć, że ролѵг01 komety nie nastąpi przed upły­
wem kilku stuleci. To też zdumienie ogarnęło astro­
nomów, kiedy po upływie 37 lat na poludnioAvej pół­
kuli, również w pobliżu słorica, odkryto kometę, któ­
ra biegła prawie po tej samej drodze, co kometa 
z r. 1843. Pierwszym zwiastunem komety był ivyjąt- 
kowo wielki warkocz, który po zachodzie słońca roz- 
Avijal się ponad horyzontem. AVarkocz widzialny był 
już w końcu stycznia 1880 r. лѵ Argentynie, na Przy­
lądku Dobrej Nadziei i лѵ Australii, głoл\"a zaś dopie-
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ro 4 lutego wynurzyła się z promieni słonecznych. 
Kometa лѵ dałszym ciągu posuwała się ku południo­
wi i zniknęła, nie ukazatvszy się ani razu mieszkań­
com półkuli północnej.

Powstało tedy pytanie, czy, zważywszy na po­
dobieństwo dróg drvuch tych komet, z r. 1843 i 1880, 
mamy do czynienia z jedną i tą samą kometą, czy 
też z dtviema różnemi. Odpowiedź na pytanie otrzy­
mano Avraz z pojaAvieniem się trzeciej komety, bieg­
nącej po tejże drodze, mianoAvicie komety z r. 1882. 
Tutaj nie było już AvątpliAAmści, że kometa nie może 
być identyczna z poprzednią, Avidziałną załedAAue przed 
dAvoma laty. Miano Avięc do czynienia z trzema jas- 
nemi, nader do siebie podobnemi kometami, które 
Av różnych odstępach czasu biegły po tej samej pra- 
AAue drodze. MożłiAva mxAvet, że do tej grupy należy 
Arięcej komet; poprzednio, aa" r. 1680 obserAtoAÂ ano raz 
już Avielką kometę, przebiegającą nader blizko słoń­
ca; Avszelako droga jej różniła się nieco od dróg 
trzech Avspomnianych. NajpraAvdopodobniejsze АА'у- 
jaśnienie można znałeźć aa" przypuszczeniu, że ko­
mety te były częściami jednej olbrzymiej mglistej 
masy, która następnie uległa podziałoAAu; Avszystkie 
części biegną obecnie oddziełnie, zachoAvując tę sa­
mą drogę. Przypuszczenie znajduje poparcie aâ bez­
pośredniej obserAAmcyi tego rodzaju podziału komety 
Bieła i kilku innych.

Ostatnie dziesięciolecia były dość ubogie pod 
AYZględem AÂ ybitnych komet. W styczniu r. 1910 gór­
nicy Av poiudnioAvej Afryce dostrzegli aâ biały dzień 
kometę AÂ yjątkoAÂ ej AAuełkości i błasku. W naszych 
szerokościach była AAidzialna przez czas bardzo krót-



Właściwości fizyczne koiiiet. 281

M nieuzbrojonem okiem i nigdzie osobliwego nie wy­
warła wrażenia.

W ł a ś c i w o ś c i  f i z y c z n e  k o me t .

BudoAva fizyczna komet jest лѵ wielu zasadni­
czych punktach dotąd nieznana. Jądro wielkich, świet­
nych komet może być iiaAvet ciałem stałem; jest przj-- 
tem, przypuszczalnie, o лѵіеіе mniejsze, niż się nam 
wydaje. Na zagadnienie to rzucają nieco ŚAviatła dwa 
zadzhviające spostrzeżenia, jedyne w historyi astro­
nomii. Dnia 17 \vrześnia 1882 r. udało się astronomom 
nbserwatoryów лѵ Captown i лѵ Cordobie zaobsenvo- 
лѵас powolne zbliżanie się i лvejście na tarczę sło­
neczną wyżej wspomnianej wielkiej komety z owe­
go roku. Ku wielkiemu zdziwieniu obserwatorów ko­
meta zniknęła całkowicie z сЬлѵіЦ лvejścia na brzeg 
słońca. Podobne zja\visko zaobserwoAvano na kome­
cie Halley’a 19 maja 1910, Przeszła również przez 
tarczę słońca, zniknąwszy dla naszego лvzroku. A więc, 
albo jądro tych komet było przezroczyste, albo też 
stała część лveлvnętrzna była zbyt drobna, ab̂  ̂ ją  
można było zauważyć podczas przejścia przez tarczę 
słońca.

Nawet niezależnie od tej obserwacyi, mamy wie­
le innych powodów do mniemania, że komety naogół 
nie są ciałami stałemi, lecz zbioroAviskami oddzielnych 
cząsteczek materyi pochodzenia meteorycznego, od 
wielkości ziarnek piasku aż do rozmiarów kamieni 
meteorycznych, jakie czasami spadają z nieba. Już 
sama zmienność kształtu, jakiej tak często podlega 
jądro komety, przemawia na korzyść tej hypotezy.

Niewiele komet zdołano dotychczas zbadać do-
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kładnie przy pomocy spektroskopu, gdyż blask tych 
ciał niebieskich jest zbyt słaby, aby można było użyć 
tej metody. Stwierdzono \vszełako, że komety błysz­
czą światłem nietylko odbitem, lecz również i swo- 
jem Avlasnem. AVykryte w ich widmie jasne prążki 
i smugi są wielce podobne do linii i smug rozżarzo­
nych związków węglowodorowych i cyanowych. Fakt 
ten na pierwszy rzut oka mówi, że kometa składa 
się z gazów rozżarzonych i błyszczących. Wniosek 
ten jednak byłby przedivczesny. Niepodobna bowiem 
przypuścić, aby komety posiadały temperaturę do­
statecznie wysoką do wywołania śлviatła; w miarę 
oddalania się od słońca, blask ich niknie, gaśnie 
лvreszcie zupeloie. NajpraAvdopodobniej zatem ś\vie- 
cenie bywa \vywoływane przez promienie słoneczne 
ЛѴ sposób dotychczas jeszcze niewyjaśniony.

Pozatem jest rzeczą nader praAvdopodobną, że 
przynajmniej część materyi składającej ciało jasnej 
komety jest lotną. Badając starannie kometę przy 
pomocy lunety lub płytki fotograficznej, dostrzegamy 
od czasu do czasu masy par, ролѵоіпіе wznoszące się 
z głowy w kierunku słońca; pary te następnie roz­
chodzą się i kierują лѵ stronę przeciwną słońcu, two­
rząc лvarkocz. A zatem warkocz nie jest zgoła do­
datkiem komety, jak naprz. ogon u zwierzęcia, łecz 
jest czemś лѵ rodzaju słupa dymu, wybiegającego 
z komina.

Zdarza się często, że nowoodkryta kometa nie 
ma Avarkocza, i że ten zaczyna się tworzyć dopiero- 
лvówczas, kiedy kometa zbliży się do słońca. Im bli­
żej podejdzie do słońca, tern więcej otrzymuje ciep­
ła i tern szybciej rozwija się jej Avarkocz. Wszystko 
to doAvodzi, że Avskutek ciepła promieni słonecznych
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materya wielkiej komety przechodzi poczęści w stan 
gazoлvy, podobnie jak лѵ tych samych warunkach pa-̂  
rowałaby woda. Wznoszącą się parę jakaś siła odpy­
chająca promieni słonecznych odrzuca wstecz, tak iź 
wreszcie tworzy się strumień materyi, wypływający 
z głowy komety i rozwijający się w przestrzeni jako 
w a r k o c z .

2. Gwiazdy spadające i meteory.

Każdy z czytełnikóлv widział niewątpliwie t. zw. 
g w i a z d k ę  s p a d a j ą c ą ,  błyszczącą gwiazdkę, któ­
ra zakreśla na niebie krótszy łub dłuższy łuk i nik­
nie Avreszcie; przypuszczamy nawet, że czytelnik był 
świadkiem znacznie rzadszego zjawiska—к u l i  o g n i ­
s t e j ,  raptownie zapalającej się śAvietnym blaskiem 
gdziekolwiek na niebie i po chwili rozpryskującej 
się AYŚród całego snopa iskier; wybuch może być cał­
kiem cichy łub połączony z ogłuszającym łoskotem. 
Gwiazdy spadające i kule ogniste łączą astronomo- 
лѵіе pod jedną wspólną nazAvą m e t e o r ó w .  Co wie­
czór pogodny, jak rok długi, uważny apostrzegacz 
naliczyć może w ciągu godziny do tuzina meteoróAv. 
W релѵпусЬ porach roku, jak naprz. pomiędzy 10  
i 15 sierpnia, w drugiej połowie listopada i inn., me­
teory pojawiają się wyjątkoAvo licznie; Ьулѵаіу nawet 
przypadki spadania tak wielkiej liczby gwiazd, że 
świadkowie zjawiska ulegali zdziwieniu i przerażeniu. 
Taki pamiętny spadek gAviazd zdarzył się naprz _ 
Av r. 1799 i 1833. ZjaAvisko z ostatnio Avymienionej 
daty tak dalece przeraziło murzynóAA" amerykan-
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skicii, że pamięć o niem dotychczas jeszcze trwa 
między nimi.

P o c h o d z e n i e  ше і еоголѵ.

Pochodzenie теіеоголу było nieznane jeszcze 
-do początku 19-go stulecia; dziś jednak do pewnego 
stopnia jest wyjaśnione. Obok znanych członków na­
szej rodziny słonecznej, planet, ich księżyców i ko­
met, dokoła słońca krążą niezliczone miliony cząste­
czek materyi kosmicznej, bądź pojedynczo, bądź ca- 
łemi gromadami. Są to cząsteczki materyi tak drob­
ne, że nie można ich dostrzec na\vet przez najpotęż­
niejsze lunety czasów obecnych; większość tych cia­
łek nie przewyższa wielkością cegły, a nawet ziarn­
ka piasku. Meteory, które ziemia spotyka na swej 
drodze, posiadają szybkość od 1 0  do 50 km. na se­
kundę. AYpadając лѵ atmosferę ziemską z podobnie 
olbrzymią szybkością, 4vskutek tarcia natychmiasto­
wo nagrzeAvają się tak silnie, że ich materya, cho­
ciażby była najstalsza, ulatnia się całkowicie, лѵурго- 
mieniowując jaskraAve światło. To, co dostrzegamy 
z  ziemi w postaci gwiazdy spadającej, jest palącym 
się pyłkiem kosmicznym, przebiegającym górne 4varst- 
лѵу atmosfery.

Meteor, oczyAviście, tern świetniej błyszczy i tem 
dłużej jest dostrzegalny, im jest większy i twardszy. 
Nieraz jest tak wielki i oporny na żar, że w posta­
ci kuli ognistej może zbliżyć się do ziemi na odleg­
łość paru zaledwie kilometrów, zanim całkowicie się 
stopi i spali. Zdarza się przytem czasami, że w pa­
rę minut po zniknięciu meteoru z tej okolicy nieba,
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gdzie on zgasł, dochodzi odgłos silnego wybuchu^ 
przypominający łoskot salw karabinotvych.

W rzadkich przypadkach rozmiary теіеогблѵ by­
wają tak wielkie, że dosięgają ziemi wcześniej, za­
nim zdołają się spalić i ulotnić. Mówimy wówczas 
o s p a d k u  m e t e o r u ,  albo a e r o  1 i t u ; w ciągu 
roku zdarza się to parokrotnie w tej lub owej oko­
licy ziemi. Najtvybitniejsze tego rodzaju spadki za­
notowano ЛѴ latach 823, 1492, 1511, 1751, 1868 i 1899. 
Ostatnio wymieniony spadek zdarzył się w Bjurböle 
w blnlandyi; meteor przebił poivłokę lodową ^/4 me­
tra grubości u brzegu morza i rozbił się na niezli­
czone części, które później z trudem z dna morskie­
go wydobyto. Całkowita masa meteoru лѵагуіа 325 kg. 
Вулѵаіу nawet przypadki śmierci spowodowane spad­
kiem meteorów.

Ścisłe badania spadłych meteoróty wykazały, że 
należy je podzielić na dwie kategorye: na k a m i e ­
n i e  m e t e o r y c z n e  i ż e l a z o  m e t e o r y c z n e .  
Pierwsze nie różnią się zasadniczo od t .  zw. tufów 
Avulkanicznych ziemskich, drugie zaś składają się 
z żelaza rodzimego, które ivogóle na powierzchni 
ziemi w tym stanie czystym spotyka się nader rzad­
ko. Bez względu na ten lub inny skład, wszystkie 
spadłe meteory mają na powierzchni wyraźne ślady 
stopienia, czego zresztą z góry należało się spodzie- 
лѵаЬ ze względu na szybki ich bieg przez atmosferę 
ziemską. Pierwotny, istotny kształt tych ciał niebies­
kich nie daje się odtiyorzyć, gdyż mamy tu do czy­
nienia jedynie z rozbitymi szczątkami.

Aerolity, zwłaszcza te , które podczas spadku 
zdołano zaobserwować bezpośrednio, są starannie gro­
madzone i przechoivyAvane w muzeach mineralogicz-
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nych. Najbogatsze zbiory tego rodzaju znajdują się 
ЛѴ AViedniu, Londynie i Washingtonie.

P e r у o d у c z n o ś 6 r o j ó w  g лѵ i a z d 
s p a d a j  ą c y  ch.

Najważniejsze odkrycie, do którego doprowadzi­
ły dłuższe obserwacye gwiazd spadających, dotyczy 
okresowości Avyjątkowo bogatych rojów, występują­
cych w pewnych porach roku. Osobliwie wydatny 
pod tym względem jest rój listopado\vy L e o n i d ó лу, 
zлvany tak dlatego, że meteory zdają się Avybiegac 
z okolicy gwiazdozbioru Lwa. Przed niedawnym jesz­
cze czasem rój ten co 33 lata, zwykle w końcu li­
stopada, dawał zjawisko istotnego d e s z c z u  g w i a ź ­
d z i s t e g o ,  przyczem setki meteoróty przecinały 
ЛУ ciągu minuty лѵе Avszystkich kierunkach czarne 
tło nieba.

O tym zadziwiającym roju Leonidów mamy wia­
domości, sięgające roku 599 po Nar. Chr. Wszelako 
pierwsze dokładnie opisane zjawisko znajdujemy do­
piero w r. 1799; obserwoAYał je A l e k s a n d e r  
H u m b o l d t  w wyjątkowo korzystnych warunkach 
w Andach.

Następny podobny rój zjawił się лу r. 1833, rów­
nież w końcu listopada. Już wówczas Avpadł Ot­
h e r s  na myśl, że rój ten jest identyczny z poprzed­
nim z r. 1799 i ma, prawdopodobnie, okres \vynoszący 
34 lata, wobec czego przewidział możliwość ponowie­
nia się świetnego zjawiska w r. 1867. I przepowied­
nia sprawdziła się, gdyż w listopadzie 1866 i 1867 
Ayystąpił spadek gwiazd ргалуіе równie obfity, jak 
ЛѴ r. 1833 i 1799. Trzy te zjawiska, z r. 1799, 1833
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i 1867, miały jedną cechę Avspólną, która doAVodzüa 
pochodzenia od jednego i tego samego roju. Otóż 
meteory nie strzelały bezładnie, w różnych kierun-

 ̂ Punki promieniowania.

Rys. 69. Ślady Leonidów z punktem рготіепіолѵапіа 
ЛѴ „sierpie“ Lwa. Rysunek Dr. K. Graffa.

kach przez sklepienie nieba, lecz tvszystkie zdawały 
się лvybiegać z jednego punktu, t. zw. p u n k t u  
p r o m i e n i o w a n i a ,  albo r a d у a n t u meteorów.
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Gdybyśmy podczas spadania gtviazd drogę każdego- 
meteoru oddzielnie przedłużyli na sklepieniu nieba 
ЛѴ kierunku przeciwnym biego\vi, otrzymane stąd łu- 
ki przecięłyby się w jednym punkcie nieba, czyli 
p u n k c i e  p r o m i e n i e  ЛѴ a n i  a. Dla теіеоголѵ li- 
еіораЬолѵусЬ punkt taki znajduje się w konstelacyi 
Ълѵа (rys. 69), dla sierpniowych w konstelacyi Per- 
seusza. Nie należy wszelako przypuszczać, że w isto­
cie meteory wytryskują z jednego nieruchomego punk­
tu w przestrzeni. Przeciwnie, gwiazdy spadające mo­
gą zabłyskiwać w najrozmaitszych odległościach od 
owegu punktu; chodzi tylko o to, że k i e r u n k i  
dróg meteorów spotykają się w jednym punkcie, jak 
linie równoległe rysunku perspektywicznego wybie­
gają z jednego odległego punktu. Ostatecznie лvięc 
drobne te ciała, zanim spotkają się z atmosferą ziem­
ską, biegną po liniach równoległych.

Obserwacye te były dokonytvane nader staran­
nie i doprowadziły wkrótce do odkrycia związku po­
między meteorami a kometami.

Z л v i ą z e k  p o m i ę d z y  k o m e t a m i  
a m e t e o r a m i .

Skoro stwierdzono, że roje Leonidów obiegają 
słońce ЛѴ okresie wynoszącym 33 do 34 lat, mogli 
już astronomowie zająć się dalszym ciągiem zagad­
nienia, wyznaczeniem więcej szczegółoлvem orbity 
roju. Pracą tą zajął się L e v e r r i e r wkrótce po 
listopadowym spadku gwiazd лѵ r. 1866. Przypad- 
колѵо ЛѴ grudniu 1865 roku zjaлviła się kometa, któ­
ra przeszła przez punkt przysłoneczny лѵ styczniu 
1866 roku; jako okres jej obiegu znalazł O p p o ł z e r
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liczbę, wynoszącą przybliżenie 33 lata. Ogłosiwszy 
wynik obliczeń, Oppolzer nie zauważył jednak, że 
droga komety jest prawie dokładnie zgodna z drogą 
roju listopadotvego meteorów nietylko pod \vzględem 
okresu obiegu, lecz także wszystkimi swymi ele­
mentami. Zadziwiającą zgodność pierwszy stwierdził 
S c h i a p a r e l l i  i zwrócił na ten fakt uwagę astro­
nomów. Istota zjawiska nie podlegała wątplhvości: cia­
ła, powodujące rój listopadowy meteorów, biegły za 
kometą z r. 1866 po tej samej drodze, co i ona. Sam 
przez się nastręczał się лvniosek, że rzeczone meteo­
ry p i e r Av o t n i e  stanowiły część składową komety 
i dopiero stopniowo oddzieliły się od niej.

Podobny związek ustalono również pomiędzy 
P e r s e i d a m i ,  sierpniowym rojem meteoróty, a jed­
ną z komet. Perseidy mają punkt promieniowania 
w Perseuszu i biegną po drodze komety, obser\vo- 
wanej ЛУ r. 1862. W олѵут roku nie zdołano dokład­
nie wyznaczyć drogi tej komety, wszelako okres jej 
obiegu wynosi przypuszczalnie 100 do 200 lat.

Trzeci podobny przypadek poznano w kilka lat 
później, w końcu r. 1872. Już parokrotnie wspomi­
naliśmy o podzieleniu się i następnem całkowitem 
zniknięciu komety Biela. Droga jej przecinała drogę 
ziemi w punkcie, który przebywamy w końcu listo­
pada. Kometa zniknęła Avprawdzie w r. 1852; nie­
mniej jednak na drodze rachunkowej bieg jej śledzić 
możemy лѵ dalszym ciągu. Otóż obliczono, że kome­
ta przecięłaby drogę ziemską w początku września 
1872 r., ргалѵіе na 3 miesiące przed przejściem zie­
mi przez ten punkt. O ileby szczątki komety były 
rozrzucone na znacznej przestrzeni, to w dniu 27 li­
stopada OAvego roku ziemia musiałaby je napotkać

Nownomh, Astronomia. 19



290 Część V. Komety i meteory.

jeszcze; zatem w олѵ wieczór należało oczekiwać desz­
czu gwiazd spadających, których punkt promienio­
wania, zgodnie z obliczeniami, powinienby znajdować 
się w konstelacyi Andromedje Przewidywania ziści­
ły się w zupełności; od tego czasu powracają A n­
d re  m e d i d у— tak bowiem rój nazлvano—rok rocz­
nie nader regularnie, jakkolwiek bez porównania 
ЛѴ mniejszej liczbie, niż w r. 1872.

Obok szybkiego i pomyślnego rozwoju badań, 
dotyczących rojów gwiazd spadających, należy rów­
nież zaznaczyć pewne niepowodzenia. Tak kometa 
z r. 1866 powinna była powrócić pomiędzy r. 1899 
i 1900; nie dostrzeżono jej wszakże, przypuszczalnie 
jednak głównie dlatego, że jej punkt przy słoneczny 
przypadł w nader wielkiej odległości od ziemi. Naj­
dziwniejsza wszelako, że przynależny jej rój Leoni­
dów, oczekiwany лт wyjątkowej obfitości, nie ukazał 
się ani ЛѴ r. 1899, ani 1900. Nieobecność roju, który 
stale pojaлYІa} się dłużej, niż przez tysiąc lat, była 
spowodowana prawdopodobnie przez przyciąganie pla­
net, zwłaszcza Jowisza; podczas ostatniego obiegu rój 
ineteorótY zbliżył się znacznie do olbrzjnniej plane­
ty, został odchylony od swej drogi dotychczasowej 
i pchnięty na nową, która go prawdopodobnie ni­
gdy już nie spro^mdzi лѵ pobliże ziemi.

Mamy więc wszelkie racye do uważania meteo­
rów za szczątki niezliczonego mnóstwa komet, które 
niegdyś obiegały słońce, a następnie ролтоИ rozpad­
ły się częściowo lub саіколѵісіе. Szczątki te biegną 
śladem komety, z której poivstaly, po jej pierwotnej 
drodze, niby maruderzy za wojskiem, a kied}" ziemia 
spotyka w SAYej drodze rój tych szczątków, mamy 
spadek gwiazd. Czy jednak wszystkie gwiazdy spa-
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dające, zwłaszcza kule ogniste, są resztkami komet, 
jest dotychczas co najmniej wątpliwe. W rzeczy sa­
mej, badania E l k i n a  przy pomocy zdjęć fotogra­
ficznych i inne stwierdziły, że szybkość biegu me­
teorów przekracza często paraboliczną szybkość gra­
niczną, o której kilkakrotnie wspominaliśmy Avyzej 
przy rozAYażaniu dróg komet, wskutek czego meteo­
ry te muszą biec po drogach parabolicznych lub hy- 
perbolicznych. Lecz ciała niebieskie, obdarzone tego 
rodzaju ruchem, przybyлvają tylko z nader odległych 
przestworzy międzygwiazdowych i nie mają związku 
z naszym układem słonecznym.

3. Światło zwierzyńcowe.

Światłem z Av i e r z j ^ h c o we m,  albo zodya-  
k a l n e m  nazywamy nader słabe światło, otaczające 
słońce ргалѵіе w płaszczyźnie ekliptyki. W okolicach 
równikowych światło to daje się widzieć лѵ każdy 
pogodny wieczór, w jakąś godzinę lub dwie po za­
chodzie słońca, w postaci stożkowej smugi śлvietłnej, 
wznoszącej się лѵ stronie zachodniej horyzontu. Л¥ na­
szych szerokościach względnie najlepiej można je лѵі- 
dzieć pod koniec stycznia i w lutym, kiedy, лѵ ІѴ2 
godziny po zachodzie słońca, zalega stronę zachodnią 
nieba ЛѴ kierunku ku Plejadom лѵ Byku. O tym cza­
sie лvidać je u nas najlepiej dlatego, że płaszczyzna 
ekliptyki, ЛѴ której śiviatło leży, jest лvóлvczas pochy­
lona лvzględem poziomu pod kątem лviększym, niż 
ЛѴ każdej innej porze roku. Podobne położenie zaj­
muje ekliptyka лѵ godzinach rannych na jesieni; 0ллиак 
ło zwierzyńcoл^^e jest też лvtedy szczególnie dobrze
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widzialne przed brzaskiem dnia i wznosi się na stro­
nie wschodniej, sięgając okolic Ълѵа lub Raka.

W miejscoлvościach, gdzie atmosfera jest prze- 
zroczystsza, niż u nas, światło zwierzyńcowe można 
obserwować czasami na całej przestrzeni nieba od 
strony zachodniej ku wschodniej. Jednocześnie po 
stronie przeciwległej nieba, a zatem na \yiosnę z wie­
czora na \vschodzie, лѵ jesieni rankiem na zachodzie, 
pojawia się często druga, słabsza smuga świetlna, 
którą nazywają o d b i c i e m  ś лv i e t l n e m.  Światło 
to nie ma wyraźnie zakreślonych konturów i jest tak 
dalece nikłe, że daje się zauważyć jedynie w wyjąt­
kowo korzystnych warunkach. Najsłabsze światło 
księżyca przyćmiewa je całkowicie; nawet na naj- 
ciemniejszem tle nieba nie widać go zgoła, jeżeli 
przypada w okolicach drogi mlecznej, jak to bywa 
w czerлvcu i lipcu, grudniu i pierwszej połowie 
stycznia.

Światło zwierzyńcoAye po\vstaje najprawdopo­
dobniej лvskutek odbijania się promieni słonecznych 
od roju drobniutkich ciałek kosmicznych, stale obie- 
g*ających słonce w płaszczyźnie drogi ziemskiej. Na 
korzyść tej hypotezy przemawia widmo tego śлYІatła: 
jak wykazały badania ostatnich lat, Avidmo to jest 
c i ą g ł e .  Im bliżej słońca, tern gęściej ciałka roju 
są rozmieszczone w przestrzeni; stąd całość, oczywi­
ście, sprawia wrażenie stożka o świetlnej podstawie 
i stopniowo zwężającym się wierzchołku. W takim 
zaś razie o d b i c i e  ś лv i e t ł n e  może pochodzić od 
cząsteczek, świecących po przeciwnej stronie ziemi.

Hypoteza ta jest niezupełnie zadowalającą; nie 
brak przeto prób, mających na celu wyjaśnienie zja­
wiska na innej drodze. Przypuszczano zatem, że zie-
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raia, na podobieństwo komet, posiada лѵагкосг; mnie­
mano również, że podobnie, jak Saturn, jest otoczo­
na pierścieniem z meteorytów. Z góry podobnych 
hypotez odrzucać nie należy, Avszelako są one mniej 
prawdopodobne, niż pierwsza.

4 . Ciśnienie światła.

ЛѴ ostatniej dobie fizyka лѵукгуіа лѵ dziedzinie 
energii promienistej szereg faktów, które znajdują 
zastosowanie przy wyjaśnieniu wielu zjawisk na nie­
bie, do niedaлvna tajemniczych. Do rzędu takich zja­
wisk należą warkocze komet, korona słoneczna, zo­
rze bieguuowe, magnetyzm ziemski i лѵ. inn. Przyto­
czone teorye interesują лvpraлvdzie przedeлvszystkiem 
fizykóAY, wszelako i astronomo\vie лvyprowadzają 
z nich niektóre сіекалѵе Avnioski. Tutaj musimy za­
dowolić się zarysem ogólnym, nie rozgraniczając ściś­
le, gdzie kończą się fakty niezbicie stAvierdzone, a za­
czynają proste domniemania.

Przed 160 laty E u l e r  Avyrazil był przypuszcze­
nie, że promienie śA\ńatła są obdarzone siłą odpycha­
jącą, że zatem na ciała, na które padają, AvyAvierają 
ciśnienie. PraAvdziAvość tego mniemania stAvierdził 
ЛѴ r. 1873 Махлѵеі і  лѵ SAVojej elektromagnetycznej 
teoryi śAAńatła; лѵ najnoAvszych atoli dopiero czasach 
A r r h e n i u s  zastosoAval teoryę do AÂ yjaśnienia zja- 
Avisk kosmicznych.

Ргалѵо MaxAvella, dotyczące ciśnienia promieni 
ŚAviatła, daje się AvypoAviedzieć w następujący sposób: 

p r o m i e ń  ś w i a t ł a ,  p a d a j ą c  p r o s t o p a d ­
l e  n a  c z a r n y  p r z e d m i o t ,  лѵулѵіега na  j e g o
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p o w i e r z c h n i ę  p e w n e  c i ś n i e n i e .  W i e l ­
k o ś ć  t e g o  c i ś n i e n i a  r ó w n a  się i l ośc i  e n e r ­
g i i  p r o m i e n i s t e j  d a n e g o  p r o m i e n i a ,  za ­
w a r t e j  w j e d n o s t c e  o b j ę t o ś c i .  W i e l k o ś ć  
t a  z m i e n i a  s i ę ,  p o d o b n i e  j a k  s i ł a  c i ą ż e ­
n i a ,  o d w r o t n i e  p r o p o r c Y o n a  1 n i e  do k w a ­
d r a t u  z o d l e g ł o ś c i  od p r o m i e n i u j ą c e g o  
c i a ł a .

Ponieważ całkowita energia promienista promie­
nia słońca, a zatem energia świetlna i cieplna, daje 
się wymierzyć, zatem Maxwell mógł obliczyć лѵіеі- 
kość tego ciśnieniar- AVielkość ta okazała się wszela­
ko zbyt nikłą, tak iż nie dała się ująć żadnym ów­
czesnym metodom pomiarów. Przyczyna ukryta by­
ła w tern, że nadzwyczajną trudność spratvia w po­
szukiwaniach tyytworzenie tak wysoce rozrzedzonej 
atmosfery (pustki), aby ciśnienie promieni świetłnych 
dało się odczuć лѵоЬес ciśnienia pozostałego jeszcze 
powietrza. Otóż rozrzedzenie tak dalece silne, że 
resztki powietrza wywierały ciśnienie porównywalne 
z ciśnieniem śлYІetlnem, zdołał pierwszy wytworzyć 
w r. 1900 fizyk rosyjski, L e b i e d i e w, a następnie 
dwaj amerykańscy uczeni, N i c h o l s  i H u l l .  Do­
świadczenia te лѵуkazały ciśnienie promieni światła 
dokładnie takie samo, jak to, które podał był Max­
w e l l .

Trudno лvyprowadzać zbyt daleko sięgające 
wnioski z pomiarów podobnie trudnych, jak w przy­
toczonych dośлYІadczeniach, musimy przeto poprze­
stać, przynajmniej czasowo, na obserwowaniu małych 
cząstek materyi kosmicznej w pustych przestworzach 
nieba. Tego rodzaju spostrzeżenia zależą wyłącznie 
od szczęśliwego trafu; nie można bowiem wznieść się
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ЛѴ owe przestworza, aby tam badać dotvolnie czą­
steczki materyi.

Tak naprz. tworzenie się warkoczów komet teo- 
rya Maxwella 5vyjaśnia w  sposób nader prosty.

Kiedy kometa zbliża się do punktu przysłonecz- 
nego, strona jej, zwrócona ku słońcu, nagrzewa się 
nader silnie; jądro komety paruje, tworząc obłoki na 
podobieństwo ziemskich w dzień upalny. Tego ro­
dzaju wypływy u jasnych komet dają się wyraźnie 
obserwotvac przez lunetę. Daje się więc zaimażyć, 
jak owe pary zakreślają luk dokoła jądra i tworzą 
wypływ materyi, od5vróconej od słońca w postaci 
tvarkocza. Otóż лѵ pe5vnej odległości od jądra wy- 
ріулѵу jego materyi nie podlegają przyciąganiu ani 
jądra, ani słońca, lecz wyłącznie ciśnieniu promieni 
słonecznych. Zaznaczyć Avszelako musimy, że pod­
czas wypływu materyi лѵуrzucane by5vają cząsteczki 
nie gazowe, lecz stałe łub płynne; wielkość i gęstość 
tych cząsteczek mieści się w pewnych określonych 
granicach. Jeżeli, co względnie rzadko się zdarza, 
Avskazane granice, dolne lub górne, zostają przekro­
czone, słońce przyciąga cząsteczki materyi jądra, 
i otrzymujemy wyjątko5vy obraz warkocza, zwróco­
nego ku słońcu.

Już astronomowie 16-go stulecia wiedzieli, że 
Avarkocze komet prze5vażnie są odwrócone od słońca. 
K e p l e r  Avyrazil mniemanie, że słońce posiada ja­
kąś siłę, która działa odpychająco na warkocze; nau­
kowe wszełako wyjaśnienie zjaAviska, ustalenie praw 
owego odpychania, zaAvdzięczamy wyłącznie teoryi 
makswelowskiej.

Objaśnienie innych zjawisk astronomicznych, 
które, bez -v\ątpienia, po5vstają przedewszystkiem pod
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wpływem ciśnienia promieni słonecznych, nie jest 
tak proste. Na tern miejscu możemy w krótkości 
tyłko przytoczyć zastosowanie teoryi ciśnienia pro­
mieni do objaśnienia zjawiska korony słonecznej, 
której promienie pod wiełoma wzgłędami są podob­
ne do warkoczów komet.

Wiemy już, że korona słoneczna składa się za­
równo z gazów świecących własnem śtviatłem, jak 
i z cząsteczek stałych. Dowodzi tego widmo korony, 
złożone z jasnych linii na tłe barwnego Avidma ciąg­
łego. Na gazy korony ciśnienie światła nie wywiera 
żadnego Avplywu, natomiast cząsteczki stałe odrzuca 
w przestrzeń wszechświata. Wszelako лѵ powstawa­
niu tych pyłków słonecznych, Dvorzących koronę sło­
neczną, wchodzą w grę jeszcze inne czynniki. W są­
siedztwie słońca gazy są z j o n i z o w a n e , czyli 
pod wpływem żaru słońca i pewnych rodzajów jego 
promieni o nader wielkiej liczbie drgań stają się do­
brymi przewodnikami elektryczności. Zjonizowane zaś 
gazy w wysokim stopniu posiadają zdolność zgęsz- 
czania par, które w pobliżu słońca mogą dojść do ta­
kiego stanu skupienia, że ciśnienie promieni otrzy­
ma przewagę w  porównaniu z przyciąganiem słonecz- 
nem i oderwie cząsteczki od słońca.

Wnioski z tej teoryi prowadzą do nowych, wprost 
nieoczekiwanych hypotez kosmicznych. Ponieлvaż 
Avszystkie gwiazdy stałe są słońcami otoczonemi atmo­
sferą, niektóre z nich zaś są jeszcze w wyższym stop­
niu rozżarzone, niż nasza gwiazda centralna, więc 
łatwo można sobie wyobrazić, że znacznie większa 
ilość inateryi bywa z nich odrzucana w przestrzeń, 
niż z naszego słońca. Małe cząsteczki materyi, któ- 
remi ЛѴ ten sposób jest przepełniona przestrzeń wszech-
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stviata, mogą skupiać się z kolei, tworząc лviększe 
lub mniejsze ciała.

Zdaniem A r r h e n i u s  a, niema лѵ tern nic nie- 
pratvdopodobnego, że spajanie się takich drobnych 
cząsteczek dziś jeszcze Uvorzy w przestworzach mię- 
dzygtviazdowych kamieniste i żelaziste masy meteo­
rów. Inaczej istnienie Avielkiej ilości tych ciał było­
by wprost nie do pojęcia, gdyż niepodobna zrozumieć, 
dlaczego większość z nich, wciągnięta лѵ sferę przy­
ciągania лѵіеІкісЬ ciał niebieskich, od dawien daw­
na nie лvpadła na nie. Sama budowa większości me­
teorów, gąbczasto-ziarnista, wskazuje, że powstały ze 
skupienia oddzielnych cząstek. Czy spraiva ta odby­
wała się w przestworzach, czy też na któremkol- 
лѵіек z ciał niebieskich, tymczasem pozostaje піелѵу- 
jaśnione.

ШЖШЛ
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GAVIAZDY STAŁE.

I. Pogląd ogólny.

Zakończyliśmy przegląd tej drobnej cząstki 
wszechświata, w którego obrębie żyjemy. Teraz Avznie- 
siemy się myślą лт bezbrzeżne przestrzenie, zajęte 
przez tysiące gwiazd stałych, rozsianych po naszem 
niebie. AYłaśnie w tej części astronomii poczyniono 
w ostatnich czasach najświetniejsze odkrycia. Dziś 
mamy o gwiazdach takie szczegóły, że nawet obser­
watorowi tej miary, с о Л Ѵі І І і а т  H e r s c h e l ,  лѵіа- 
domości te wydawałyby się лvykraczającemi poza gra­
nice poznawalnego. W niewielkiej książce niepodob­
na prawie przedstawić лѵ zwięzłym i jasnym wykła­
dzie wszystkich złożonych szczegółóAY, zgromadzo­
nych przez współczesne badania w tej olbrzymiej dzie­
dzinie. Musimy więc poprzestać na wskazaniu za- 
ledAvie rysóAv zasadniczych świata gwiaździstego. 
Czytelnika, życzącego sobie poznać bliższe szczegóły 
lub chcącego obznajmić się ze AYspółczesnemi meto­
dami badań i ich wynikami, odsyłamy do dzieł bar­
dziej wyczerpujących przedmiot*.

Ludzkość od okresu niemowlęctwa zadawała
Polecić możemy czytelnikowi; M. Er ns t .  A s t r o n o ­

mi a  g ЛѴ i a z (1 s t a ł y c h .  ^Yarszawa 1897 r. (P r sy p . iłu m .).
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sobie pytanie: czem właściwie są gwiazdy? Do nie­
dawna odpoAviedz była niemożebna. Jeszcze przed 
100 laty o gwiazdach stałych піелѵіеіе лvięcej dało 
się poлviedzieć nad to, że są to bardzo odległe ciała 
świecące, o naturze zgoła tajemniczej.

[Dzisiaj g\viazdy możemy już określić jako ol­
brzymie skupienia materyi, miliony razy większe, niż 
nasza ziemia. Są one obdarzone tak wysoką tempe­
raturą, że błyszczą własnem światłem; masa ich tak 
jest wielka, że nie stygną, chociaż bezustannie, лѵ cią­
gu milionów lat, wysyłają światło i ciepło. Wszyst­
ko, co mówiliśmy o. słońcu, mniej lub więcej dokład­
nie stosuje się do znacznej większości gwiazd. Co 
prawda, nie możemy bliżej badać ich powierzchni, 
gdyż przez najsilniejsze палѵеі lunety dostrzegamy 
jedynie świecące się punkciki. Wszelako, ze wzglę­
du na podobieństwo gwiazd do słońca i innych ciał 
niebieskich, śmiało możemy twierdzić, że wszystkie 
gwiazdy wirują dokoła swych osi, jak nasze słońce; 
że przedstawiałyby się nam w postaci słońca, gdy­
byśmy mogli je widzieć z podobnej odległości, co 
słońce. Mamy liczne wskazów^ki, że wiroлvanie jest 
ogólną właściwością ciał niebieskich, choć tylko w nie- 
лѵіеіи przypadkach była możliwość dowiedzenia te­
go zasadniczego pytania.

Wśród gwiazd stałych spotykamy niezliczone 
różnice ЛѴ szczegółach. Jak się zdaje, niema dwuch 
gAviazd dokładnie jednakich, jak niema dwuch ludzi 
zupełnie podobnych z zewnętrznego wyglądu i bu- 
doлvy. W rozdziale o słońcu daliśmy pogląd na ol­
brzymią temperaturę tego ciała, przewyższającą wszel­
kie źródła ciepła, możliwe do otrzymania na ziemi. 
Ponieważ gwiazdy różnią się swemi temperaturami,
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mamy więc poważne powody do mniemania, że znacz­
na ich лviększość posiada wyższą temperaturę, niż 
nasze słońce. Jestto Avysoce prawdopodobne co do 
ich powierzchni, a niewątpliwe лѵ stosunku do 
wnętrza.

Nie same wszelako gwiazdy wypełniają prze­
strzeń bezbrzeżną.^^P^ niebie rozsiane są jeszcze ol­
brzymie masy nader rozrzedzonej materyi, z pozoru 
podobne do mglistych obłoków; noszą one nazwę 
m. g 1 a w i c. Rozmiary tych ciał znacznie przetyyższa- 
ją  rozmiary słońca i gtviazd. Mgławica o rozmiarach 
naszego układu słonecznego byłaby prawdopodobnie 
niedostrzegalna przez najsilniejsze teleskopy i nie da­
łaby się zdjąć fotograficznie na najczulszej nawet 
płytce, chyba, że błyszczałaby лvyjątkowym blaskiem. 
Znane nam mgławice są, zapewne, setki i tysiące ra­
zy rozleglejsze, niż nasz układ słoneczny. Tak więc 
ciała лvszechświata, obdarzone własnem światłem, 
możemy podzielić na gwiazdy i mglatvice.

P o z o r n a  w i e l k o ś ć  i Ьаглѵа g t v i azd .

Nawet pobieżnie przeglądając niebo, niepodob­
na nie zamvażyć, że gwiazdy nader się różnią blas­
kiem lub, Avedług słownictwa astronomów, swoją 
Avi e ł kośc i ą .  Tylko niektóre, niezbyt liczne, wyka­
zują blask niez\vykły; dalej następują w znacznej licz­
bie gлviazdy o blasku pośrednim, wreszcie—mnóstwo 
gwiazd słabych aż do najsłabszych. Gwiazdy, Avidzial- 
ne okiem nieuzbrojonem, już astronomowie starożyt­
ni podzielili na 6 лѵіе1ко0сі Avedlug siły Avysyłane- 
go przez nie ŚAviatła. NalśAvietniejsze, лѵ liczbie około 
dAvudziestu, zaliczono do pierAÂ szej klasy, czterdzieści
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następnych z kolei do drugiej, znaczną już liczbę do 
klasy trzeciej i t. d., aż do klasy szóstej, za\vierają- 
cej gwiazdy najsłabsze, jakie dobre oko może jesz­
cze rozróżniać na ciemnem tle pogodnego nieba w no­
cy. Podział ten zatrzymano, rozszerzając go w na­
stępstwie na gwiazdy teleskopowe; rozróżniamy Avięc 
już dzisiaj gwiazdy siódmej, ósmej Avielkosci i t. d. 
Najsłabsze, jakie możemy jeszcze widzieć przez współ­
czesne wielkie refraktory albo fotografować, należą 
do 15, 16 lub 17 klasy wielkości.

Czytelnik rozumie, oczywiście, że określona 
w ten sposób wielkość gwiazdy nie odpowiada by­
najmniej jej istotnej jasności, ponieważ świecące cia­
ło wydaje się tern jaśniejsze, im bliżej jest nas po­
łożone. Najświetniejsza nawet gwiazda, odsunięta na 
odpowiednią odległość, stałaby się niedostrzegalną; 
z drugiej strony, najsłabsza gwiazda na niebie, prze­
niesiona bliżej, stałaby się gwiazdą pierwszej wielkości.

Poprzednio przypuszczano, że istotna jasność 
różnych gwiazd jest prawie jednaka, niektóre zaś wy­
dają się jaśniejszemi tylko dlatego, że znajdują się 
bliżej naszego układu słonecznego. Mniemanie to 
wszelako z biegiem czasu musiano porzucić. Pomia­
ry odległości gwiazd, jak o tern niezadługo szczegó­
łowo będzie mowa, okazały, że pomiędzy najbliższe- 
mi od nas gwiazdami jest kilka, zgoła niedostrzegal­
nych okiem nieuzbrojonem, natomiast niektóre pierw­
szej wielkości są tak odległe, że ich odległości nie­
podobna Avyznaczyć.

Nietylko stopniem jasności różnią się gAviazdy; 
różnią się jeszcze ba r wą ,  jakkolwiek pod tym wzglę­
dem różnice pomiędzy niemi nie są tak wybitne, jak 
między barwami ziemskich źródeł śn^iatła. Wszelako
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nawet niewprawny obserwator odróżni biały blask 
S y r y u s z a  lub W e g i  od wyraźnie czerwonej bar- 
лѵу A l d e b a r a n a  lub Au  t a r  es a. Poczynając od 
barwy białej, przez żółtą, aż do czerwonej, zwłaszcza 
przy użyciu lunet, możemy spotkać się na niebie z całą 
skalą barw, przyczem znaczna większość gwiazd ma 
barwę białą, względnie mniejsza żółtą, drobna zaś 
tylko część posiada istotnie czerwonawą barwę. Nie 
ulega Avątpliwości, że różnica barw przedewszystkiem 
jest w związku bezpośrednim z temperaturą danej 
gwiazdy; im intensywniej białą jest gwiazda, tern 
AYyższą jest jej temperatura; im więcej gwiazda wy­
daje się czerwoną, tern dalej już postąpiło oziębienie.

L i c z b a  g w i a z d  s t a ł y c h .

Ogólna liczba gwiazd na niebie, oglądanych 
zwykłym Avzrokiem, waha się między pięcioma a sześ­
cioma tysiącami. ; Szczególnie ostry wzrok pozwala 
może dostrzec Więcej, niż 6000 gwiazd, tvszelako 
ЛУ większości przypadków oko ludzkie dostrzeże co 
najwyżej 5000 na calem niebie. Z tych 5000 tylko 
połowa stoi jednocześnie nad poziomem; z tej zaś po­
łowy znów znaczna część leży tak nizko nad widno­
kręgiem, że ich światło jest silnie osłabione, a na­
wet całkiem pochłonięte przez grubą warstwę opa­
rów atmosferycznych. Tak więc ogólna liczba gwiazd, 
które dobre oko dostrzega i rozróżnia nad widnokrę­
giem w pogodny wieczór bezksiężycowy, nie prze­
kracza praAvdopodobnie 1500 do 2000.

N iepodobna przybliżenie n aw e t ocenić liczby 
gw iazd  teleskopow ych. Zazwyczaj p rzy jm uje  się, że 
przez w ielkie w spółczesne teleskopy лѵі0а0 na całem
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niebie od 50 do 100 тШополѵ gwiazd. Znacznie jed­
nak większą jest liczba gwiazd tvidzialnycb na foto­
graficznych zdjęciach nieba, gdyż przy pomocy lu­
net, przeznaczonych do fotografotvania nieba, można 
otrzymać zdjęcia gwiazd jeszcze słabszych, niż te, 
które dają się dostrzec przez najlepsze teleskopy. Nie­
ma zgoła Avskazowek co do granicy liczby gwiazd. 
Liczba ich wzrasta co raz bardziej лѵ miarę przejścia 
ku co raz słabszym. O liczbie ogólnej można jedynie 
powiedzieć, że oceniać ją  należy na setki milionótv.

W rzeczy samej mamy wszelkie podstawy do 
mniemania, że olbrzymia większość gwiazd jest nie­
dostrzegalna przez najsilniejsze lunety wskutek zbyt 
wielkiego oddalenia. Odległość ich jest tak olbrzy­
mia, że znamy jedynie najświetniejsze.

W niektórych częściach nieba drobne gwiazdki 
skupiają się w gromady. Niektóre z tych skupień są 
widzialne golem okiem. Gromady takie składają się 
często z setek, a nawet tysięcy gwiazd tak słabych, 
że bezjpomocy lunet niepodobna ich rozróżnić.

jOsobliwie skupione są gwiazdy w t. zлv. Dr o ­
dz e  Ml e c z n e j .  Tak пагулѵату jasną smugę лу po­
staci lśniącego obłoku, okrążającą całe niebo i ogar­
niającą szereg gwiazdozbioróiy. Pojedynczych gwiazd 
oko tu już nie rozróżnia; przy użyciu dopiero lunety 
spostrzegamy лvyraźnie, że droga ta składa się z gAviazd 
zapełniających przestrzeń wszechświata w osobliwie 
gęstem skupieniu.

G w i a z d o z b i o r y .

Ju ż  pobieżna o b serw acy a  n ieba poucza nas, że 
gлyiazdy nie są rów nom iern ie  rozsiane po niebie, lecz
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Że is tn ie je  w śród  n ich  p ew n a  dążność do tw orzenia 
g ru p , zw anych  g w i a z d o z b i o r a m i ,  albo k o n s t e ­
l a c j a m i .  ; D ążność ta  w y s tę p u je  zw łaszcza w yraź­
nie w śród:'gw iazd  jaśn ie jszy ch , dostrzegalnych  gołem  
o k iem . Pom iędzy poszczególnym i gw iazdozbioram i 
n iem a  w yraźn ie  zakreślonych  g ran ic , t. j .  n ie m ożna 
przepro4vadzić lin ii, k tó raby  w yraźnie 4vskazyAYała, 
gdzie kończy się je d e n , a zaczyna d ru g i gw iazdo­
zbiór.

Podział n ieba n astąp ił ju ż  лѵ najodległejszej s ta ­
rożytności. Trudno pow iedzieć z całą  stanow czością, 
kto pierw szy rozróżnił gw iazdozbiory i w ykreślił je  
na  m ap ach . W szelako je s t  rzeczą dow iedzioną, że 
C hińczycy w  najod leg le jszych  epokach swojej h is to ­
ry! лѵуг0гпіа1і n iek tóre g ru p y  gw iazd i nadali im  
nazw y. Nasze w spółczesne rozgraniczenia i m iana 
gw iazdozbiorów  pochodzą przew ażnie od P tołem eusza 
z drugiego stu łecia  po N ar. Chr. Są tam  лѵутіепіо- 
ne liczne im iona bogów, bogiń  i bohaterów  m itolo­
gii g reck iej, ja k  P e r s e u s  z, A n d r o m e d a ,  C e f e -  
u s z .  H e r k u l e s  i inn.; s tąd  w nosim y, że część ty ch  
nazw  sięga epoki s ta ro -g reck ie j.

W nowszych czasach, w 17 i 18 stuleciu, utwo­
rzono znaczną liczbę nowych gwiazdozbiorów, które 
zostały wstawione pomiędzy daAvne. Dotyczy to zwłasz­
cza półkuli południowej nieba, znanej w starożytno­
ści tyłko częściowo.

2. Rozróżnianie gwiazdozbiorów.

Rozdział ten  je s t  przeznaczony dla p rag n ący ch  
nauczyć się rozpoznawania gw iazdozbiorów  i chcą-
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cych Aviedziec, w k tó ry ch  okolicach  n ieba trzeba szu­
kać p lanet. Z agadnienie, j a k  w ynaleźć  daną konstela- 
cyę, w ik ła  podw ójny  ru ch  ziem i, dokoła osi i dokoła 
słońca. W y nik iem  m c h u  pierw szego  je s t  zm iana 
m iejsca gw iazdozbiorów  w  c iąg u  nocy; w ynik iem  d ru ­
g ieg o —  różny  w idok n ieb a  w  różnych  porach roku .

W jednym z rozdziałów poprzednich \vyjaśniłi- 
śmy, w jaki sposób, wskutek biegu ziemi dokoła słoń­
ca, ostatnie zdaje się zakreślać лѵ ciągu roku całko­
wite koło pomiędzy gwiazdozbiorami. Jeżeli więc wi­
dzimy gwiazdę cokohviek na wschód względem słoń­
ca, лvydaje się nam, że gwiazda z dnia na dzień 
przybliża się ku niemu (rys. 6). Obserwując ją  co 
noc o tej samej godzinie, zamvażymy, że gwiazda 
co noc przesuwa się co raz Avięcej ku zachodowi. 
Wskutek tego gwiazda Avschodzi i zachodzi dzień 
w dzień co raz wcześniej w porównaniu z dniem po­
przednim. Powiemy ściślej, że okres czasu pomiędzy 
dAvoma kolejnymi wschodami lub плѵота kolejnymi 
zachodami tejże gwiazdy wynosi 23 g. 56 m. 4 Ѵ2 sek.

W ciągu roku słońce zachodzi 365 razy, gwiaz­
da 366 razy. W ten sposób gwiazda w okresie roku 
raz лvschodzi i raz zachodzi kolejno we wszystkie go­
dziny dnia i nocy.

Astronomowie uniknęli gmatwaniny, któraby 
mogła stąd powstać, używając c z a s u  g w i a z d o -  
ЛѴ e g o, t. j. czasu regulowanego według biegu gwiazd. 
Jak już mówiliśmy, d n i e m  g w i a z d o w y m  nazy­
wamy okres czasu pomiędzy dwoma kolejnemi przej­
ściami gлviazdy przez południk; okres ten jest krót­
szy od naszej zwykłej doby o 3 m. 56^2 s. Doba 
gwiazdoAva dzieli się na 24 godziny, godzina na 60 
minut, minuta na tyleż sekund gwiazdoAvych. Zegar

Newcomb, Astronomia. 20
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gwiazdoлvy śpieszy się zatem w porównaniu ze zwyk­
łym zegarem o 3 m. 56 s. na dobę i, jak rok okrągły, 
dła tegoż miejsca gwiazdy na niebie wskazuje ten 
sam czas.

Kto pragnie śłedzić bieg gtviazdy, musi znać 
w przybiiżeniu czas gwiazdowy. Czas ten dła godzi­
ny s z ó s t e j  лѵіе c z or em  jakiegoś miesiąca otrzy­
muje się przez podwojenie cyfry porządkowej miesią­
ca лѵ roku; dła otrzymania każdej następnej godziny 
czasu gwiazdowego nałeży do otrzymanej z podwo­
jenia liczby dodać różnicę od godz. 6-ej do czasu, 
o który chodzi. Zatem o godzinie 7-ej wieczorem czas 
gwiazdowy będzie o godzinę późniejszy, niż otrzyma­
ny z podtvojenia; o godzinie ósmej—o 2 godziny i t. d. 
Przypuśćmy, że oglądamy niebo лѵ listopadzie o g. 
9 лvieczorem. Jest to jedenasty miesiąc; mnożąc 11 
przez 2, mamy 22, czyli czas giviazdowy o godz. 6 
Aviecz.; dodając 3, otrzymujemy 25, a po odrzuceniu 
doby, t. j. 24 godzin, pierwszą godzinę czasu gwiaz­
dowego. \¥  ten sposób л\"уznaczony czas gwiazdowy 
jest ЛѴ zupełnej zgodzie z niebem około 20-go każ­
dego miesiąca; tylko w pierwszym tygodniu, albo ra­
czej w pierwszej dziesięciodniówce miesiąca, jest on 
o godzinę łub nieco лvięcej późniejszy od istotnego; 
należy AYięc лvóлvczas odjąć jedną godzinę. Stosując 
tę regułę do stycznia, otrzymamy na godzinę dzie- 
лviątą z Avieczora 2 -j- 3, t. j. piątą godzinę gллdaz- 
doivą; na początku miesiąca będzie godzina czivarta.

O godzinie zero (0) czasu gлviazdowego p rzecho­
dzi przez po łudnik  p u n k t róivnonocy ллdosennej, o go­
dzinie 6- e j  koło ллте^Ьпе stanoAviska letniego i t. d.
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G w i a z d o z b i o r y  o k o ł o b i e g u n o \ v e .

Po tych przedлvstępnych wyjaśnieniach możemy 
przejść do właściwych gwiazdozbiorów, zakładając, 
że czytelnik mieszka w szerokościach średnich pół­
nocnej półkuli. Niektóre gwiazdozbiory nigdy tu nie 
wschodzą i nie zachodzą; jak rok okrągły, co noc 
można je widzieć na północnem niebie. Od tych gwiaz­
dozbiorów okołobiegunowych poczynamy. Zwracamy 
więc przedewszystkiem czytelnika do rys. 2 , gdzie

Rys. 70. Wielka NiedzAviedzica, czyli Wóz Wielki.

są naznaczone gwiazdy okołobiegunowe dla środko­
wej Europy. Aby mieć je  na rysunku w tern poło­
żeniu, jakie zajmują na niebie, należy rysunek tak 
trzymać, żeby nazwa miesiąca, kiedy czyni się ob- 
serwacyę, przypadała u góry; otrzymamy wtedy obraz 
układu gwiazd na godzinę 8-ą z Ayieczora. W godzinę 
później rysunek należy obrócić nieco лт kierunku 
strzałki; o godzinie 1 0 -ej u góry ролѵіпіеп być miesiąc 
następny.

Z pośród tych gwiazdozbiorów odszukamy prze-



308 Część Л'І. Gwiazdy stałe.

dewszystkiem W i e l k ą  N i e d ź w i e d z i c ę  (Ursa 
major), inaczej W óz W i e l k i  (rys. 70). Ostatnia na­
zwa lepiej stosnje się do kształtu istotnego. W naszych 
szerokościach Wielka Niedźwiedzica tkwi stale po­
nad poziomem; dopiero znacznie dalej ku południo­
wi w jesieni kryje się częściowo pod poziomem pół­
nocnym. Dwie gwiazdy, tworzące tylne koła wozu,, 
skierowane są wprost ku g w i e ź d z i e  B i e g u n o ­

w e j ,  jak ją widzimy na 
rys. 2 pośrodku mapki.

Gwiazda Biegunowa na­
leży do gwiazdozbioru M a- 
ł e j  N i e d ź w i e d z i c y  
{Ursa minor) (rys. 71). Po­
zostałe gwiazdy tej konste- 
lacyi znajdziemy, jeżeli od 
bieguna zakreślimy krzy­
wą linię w kierunku dyszla 
Wielkiego Wozu. Spotka­
my tam równie jasną, 
лvszelako nie białą, lecz żół- 

Rys. 71. Mała Niedźwiedzi- tą gwiazdę (ß Ursae mino- 
ca z gлviazdą polarną. kącie małego czwo­

roboku, utworzonego przez 
cztery niewielkie gwiazdy. Jeżeli Wielka Niedźwie­
dzica jest niewidzialna (np. zakryta obłokami), to 
i tak łatwo znaleźć gwiazdę Biegunową, o ile wie­
my dokładnie, w jakim kierunku jest północ, gdyż. 
gwiazda ta przypada mniej więcej pośrodku pomię­
dzy zenitem a północną stroną poziomu. Można ją  
odróżnić od poblizkiej gwiazdy ß po wyraźnie białej 
barwie.

Po drngiej stronie bieguna, w taj samej odleg-
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łości, CO Wielka Niedźwiedzica, znajduje się Kasyo-  
p e a {Kassiopea) w postaci rozszerzonej litery W  
(rys. 72).

Inne gwiazdozbiory okołobiegunowe zawierają 
znacznie słabsze gwiazdy i mniej nas interesują, niż 
trzy przytoczone grupy. Należy wszelako wspomnieć 
jeszcze S m o k a  {Draco), leżącego pomiędzy Małą

R ys. 72. K asyopea .

i Wiełką Niedźwiedzicami; trzy jasne gлviazdy лу je ­
go paszczy znajdują się лѵ sierpniu, z wieczora, w po­
bliżu zenitu.

G w i a z d o z b i o r y  j es i eńne . \ ,

Już poprzednio zauważyliśmy, że gwiazdozbio­
ry, przechodzące co wieczór przez południk i zenit, 
w różnych porach roku są różne. Aby systematycz­
nie zmiany te rozpatrzeć, zajmiemy się nasamprzód 
konstełacyami, odpowiadaj ącemi godzinie zero czasu 
gwiazdowego. Czas nasz zwykły Avskazuje wówczas 
jakąś 1 0 -ą godzinę z wieczora w październiku, 8-ą 
ЛѴ listopadzie, 6-ą лѵ grudniu.
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Południk zero, inaczej koło wrębne голѵпопосу 
wiosennej, leży na linii, przeprowadzonej od gtviazdy 
Biegunoлvej przez najwięcej na zachód położoną gwiaz­
dę Kasyopei (konstelacyi tkwiącej лvówczas w zeni­
cie) i przedłużonej na południe, przez dwie лvschod- 
nie gwiazdy wielkiego kwadratu P e g a z a .  Boki te­
go kwadratu mierzą po 15 stopni, a w kątach miesz­
czą się gwiazdy drugiej i trzeciej wielkości.

Nieco w lewo od północno - wschodniego kąta 
kwadratu dotyka Pegaza A n d r o m e d a .  W niej 
tkwi jedna z najświetniejszych mgławic nieba pół­
nocnego, która w jasne noce bezksiężycowe jest wi­
dzialna golem okiem jako podługowata smuga świetl­
na bez wyraźnych granic.

Droga Mleczna przecina niebo jesienne w po­
staci nieco pochylonego luku, wznoszącego się na 
stronie północno-wschodniej, otaczającego Kasyopeę 
w zenicie, sięgającego tvreszcie poludnioAvo-zachod- 
niej części poziomu.

Zwracając wzrok od Kasyopei na wschód, napo­
tykamy w Drodze Mlecznej przedewszystkiem Pe r -  
s e u s z a .  Na granicy tych dwuch gwiazdozbiorów 
świeci biaława plamka w postaci nieлvielkiego obło­
ku. Jestto g r o m a d a  g w i a z d  w P e r s e u s z u ;  
starożytni poczytywali ją  za rękojeść miecza boha­
tera, zawieszoną na niebie. ЛѴ południoлvej stronie Per- 
seusza leży zadziwiająca gлviazda zmienna ß P e r s e u -  
s za ,  albo A l g o l ;  zmiany światła tej gwiazdy będą 
rozлvażane w jednym z ostatnich rozdziałów książki.

Tuż obok Perseusza znajdujemy лѵіеікі gAviaz- 
dozbiór W o ź n i c y  (Auriga). Rozpoznać go łatwo po 
żółtawej Koz i e  (Capella), najświetniejszej gwieździe 
pierwszej лvielkośc]■ jesiennego nieba. Jestto jedna
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Z czterech lub pięciu najjaśniejszych gwiazd całego 
nieba.

Kierując się śladem Drogi Mlecznej od Kasjo­
pei w stronę zachodnią, napotykamy nasamprzód gru­
pę gwiazd Ł a b ę d z i a  {Cygnus). Pięć gwiazd tej kon­
stelacji tworzy krzyż, rysowany niegdyś na mapach 
nieba w postaci tułowiu, szyi i rozpostartych skrzy­
deł ptaka. Najświetniejsza z gwiazd tej grupy zwie 
się D e n e b ,  albo a Cygni\ jest pierwszej Avielkości 
i łatwa do rozpoznania, gdyż w jej pobliżu Droga 
Mleczna lśni osobliwszym blaskiem 
i rozgałęzia się na dAva rozbiegaj ące 
się konary.

Po prawej stronie Łabędzia, nieco 
nazeAvnątrz Drogi Mlecznej świeci nie- 
лѵіеікі gwiazdozbiór L u t n i  {Lyra)
(rys. 73), łat\vo rzucający się w oczy 
przez białą świetną gwiazdę, We g ę .
Pozostałe gwiazdy tej grupy zaliczają 
się zaledwie do trzeciej klasy, z in­
nych atoli względów są nader inte­
resujące.

Tak gwiazdka, leżąca na lewo ponad Wegą, 
£ Lyrae, składa się z dwuch ciał tak ściśle spojonych, 
że oko nieuzbrojone tylko z wielką trudnością może 
je widzieć rozdzielnie. Natomiast udaje się to łatwo 
przy pomocy lornetki. Najbardziej Avszelako zadziwia- 
jącem jest to, że obie składowe tej pary, jak \vska- 
zują wielkie teleskopy, są z kolei rozdzielone na dwie 
gwiazdy; tak więc, w istocie rzeczy, gwiazda s Lyrae 
składa się z czterech gwiazd.

Dwie dolne gwiazdy według rys. 73 (od strony 
lewej ku prawej) nazywają się y i ß Lyrae. Ostatni

Rys. 78. Lutnia.
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jest gwiazdą zmienną; prawem zmienności jej blasku 
zajmiemy się nieco później.

W głębi Drogi Mlecznej, na prawo od Lutni znaj­
duje się O r z e ł  {Aquila) z A t a i r e m .  Właściwie 
jestto gwiazdozbiór łetnich miesięcy; лѵзроіпіпату go 
jednak tutaj, bo Atair, Deneb i Wega tworzą лѵіеікі 
trójkąt równoboczny, лѵ którego wierzchołku іклѵі 
Atair.

G ЛѴ i a z d o z b i o r у z w i e r z y ń c o w e  jesien­
nego nieba łeżą лѵ naszych okołicach nader nizko; 
zawierają przytem nieAviełką tylko liczbę jaśniejszych 
gwiazd, niełatwo tvięc je rozróżnić. Gdyby można było 
w jakikolwiek sposób nakreślić na niebie linię zna­
ków zwierzyńcowych, ekliptykę, dostrzeglibyśmy ją 
teraz lYznoszącą się od północno-wschodniej strony 
poziomu, sięgającą swego najwyższego punktu na 
niebie w stronie południowej, gdzie pod піелѵіеікіт 
kątem przecinałaby równik, i wreszcie zapadającą 
pod równikiem ku południowemu zachodowi. Tam, 
w stronie południowo-zachodniej poziomu łinia ta spo­
tykałaby ЛУ październiku, o godzinie 10-ej z wieczora 
kołejno K o z i o r o ż c a  {Capricornus) , W o d n i k a  
{Aquarius) i R y b y  {Pisces). Ostatnio лѵутіепіопу 
gwiazdozbiór znajduje się bezpośrednio w sąsiedztwie 
południka, pod czworobokiem Pegaza. AVszystkie te 
gwiazdozbiory zawierają, jak już zaznaczyłiśmy, tyl­
ko słabe gwiazdy, przeważnie trzeciej wielkości.

Na wschód od południka graniczy z Rybami 
gwiazdozbiór B a r a n a  {Aries). Trzy główne jego 
gwiazdy, drugiej, trzeciej i czwartej klasy, tworzą 
trójkąt ostrokątny.

Przed 2000 lat gwiazdozbiór ten był pierwszym 
znakiem Zodyaku, i лѵ jego pobliżu leżał AvóAvczas
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punkt równonocy wiosennej, jak wskazuje rys. 11, 
na którym również jest zaznaczone współczesne po­
łożenie tego punktu. Barana dotyka B yk,który szcze- 
gółoAvo będzie opisany w następnym rozdziale.

Pod Baranem, na południe - wschodzie Avzgle- 
dem czworoboku Pegaza leży rozległy gwiazdozbiór 
W i e l o r y b a  (Cetus) z dwiema gwiazdami drugiej 
wielkości, a i ß, z których ostatnia leży nizko na 
południu. Nieco na południo-лvschód od a dostrzega­
my czasami na niebie Mira Ceti, „cudowną gwiazdę, 
w AVielorybie“, gwiazdę zmienną o barwie czerivo- 
nej. Zazwyczaj jest ona golem okiem niedostrzegal­
na, lecz przez miesiąc lub dлva w ciągu roku przy­
biera blask gwiazdy czwartej, trzeciej, a czasami 
палѵеі, jak лѵ grudniu 1906 roku, drugiej wielkości.

Tuż nad poziomem południowego horyzontu gó­
ruje w miesiącach jesiennych Fomalhaut, najŚAviet- 
niejsza gwiazda R y b  p o ł u d n i o w y c h  (Piscis 
aiistrinus).

G w i a z d o z b i o r y  z i m o w e .

W sześć godzin po dopiero co opisanych, a więc 
o drugiej godzinie z rana w listopadzie, o ósmej zaś 
z wieczora лѵ lutym, zjawiają się gwiazdozbiory, 
które są przedmiotem tego rozdziału. W ciągu tych 
sześciu godzin wiele konstelacyi zaszło na zachodzie, 
inne zaś wzeszły od Avschodu. Droga Mleczna prze­
chodzi teraz prawie dokładnie przez zenit, opuszcza­
jąc się ku poziomowi w punktach północnym i po­
lu dnioivym.

ЛѴ jej pobliżu, nieco na лvschód od południ­
ka widzimy gwiazdozbiór B y k a  (Taurus), którego
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gwiazdą najświetniejszą jest A l d e b a r a n  (rys. 74). 
Leży on w kącie grupy gwiazd, zwanej H y j a d a m i ,  
a mającej kształt litery V. Aldebarana rozpoznać 
lahvo po barwie czerwonawej.

Tuż obok Hyjad leżą P l e j a d y .  W tej grupie 
rozpoznajemy zazwyczaj sześć gwiazd, jakkolwiek 
лvyjątk.oлvo ostry wzrok zdoła лѵ niej odróżnić jesz­
cze pięć. Przy pomocy małej lunetki dostrzegamy

w Plejadach całą gro­
madę лviększych i mniej­
szych gwiazd, jak wska­
zuje rys. 75. Środkowa 
i najświetniejsza z nich 
nosi nazAvę A l c y o n e .

Na wschód od Byka, 
w blizkości zenitu, ma­
my Bliźnięta (Gemini), 
złożone z dwuch gwiazd 
prawie pierwszej wiel­
kości, zwanych K a s t o r  

Rys. 74. Hyjady z Aldebara- i P o l l u k s .  Ostatni jest 
nem i Plejady. jaśniejszy i leży więcej

na południe.
Następnym znakiem zwierzyńcowym jest R ak  

(Cancer)-, nierozległa to konstelacya i nie zawiera 
gwiazd wybitnych; świeci tam wszelako gromada 
gwiazd P r a e s e p e ,  w pogodne noce widzialna go­
lem okiem лѵ postaci niewielkiej plamki świetlnej.

Na Іелѵо od Raka, wysoko na wschodzie stoi 
Ьелѵ (Leo). Posiada on kształt trapezu, którego je­
den kąt zajmuje jasny R e g u l u s .  Gwiazdy ponad 
Regulusem mają kształt otwierającego się na zachód 
sierpa, ЛѴ którego osadzie tkwi Regulus.



Gwiazdozbiory zimowe. 315-

Na południu лѵ zimoAvych miesiącach wznosi się 
najwspanialszy gwiazdozbiór nieba —Or i o n  (rys. 76). 
Trzy gwiazdy drugiej Avielkosci w jednej linii, two­
rzące t. zw. P r z e p a s k ę  Or i o n a ,  są znane każde­
mu, kto chociażby pobieżnie rozglądał się po zimowem 
niebie. Pod Przepaską, poniżej, лvidzimy na rysunku 
jedną gwiazdę. W  rzeczywistości jestto grupa, zło-

Rys. 75. Obraz Plejad przez niewielką lunetę.

Żona z trzech gwiazd, stojących nader blizko siebie. 
Środkowa z nich błyszczy przyćmionem światłem 
i właściwie nie jest g5viazdą, lecz najwspanialszą 
mgławicą na niebie. Można ją  dobrze rozpoznać przy 
pomocy lunety połowej, a nawet lornetki. Aby jed­
nak podziwiać całą wspaniałość tej wielkiej m g ł a ­
w i c y  Or i ona ,  należy użyć silniejszych lunet lub 
też mgławicę odfotografo5vać.
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Boki gwiazdozbioru Oriona są zaznaczone czte­
rema giviazdami, z których dwie są pierwszej wiel­
kości. Na Іелѵо u góry іклѵі czerwony B e t e i g e u z e ,  
albo a O r i o n a, na prawo u dołu błękitnawy R i g e 1, 
ałbo ß Or i ona .

Na AYSchód od Oriona znajduje się P i e s  m a­
ł y  (Canis minor) z gwiazdą pierwszej wiełkości,

Rys. 76. Konstelaeya Oriona z Rigelem i Beteigeuzein.

P r o c y o n e m .  Poniżej, na południe-лvschód Oriona, 
w pobłiżu poziomu widać dałszą grupę jasnych 
gwiazd. Jestto P i e s  лѵіеікі  (Canis major) z bia­
łym S y r y u s z e m ,  najśAyietniejszą gwiazdą na ca- 
łem niebie.
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G w i a z d o z b i o r y  w i o s e n n e .

Trzeci zajmujący nas układ sfery niebieskiej 
zjawia się o godzinie dwunastej czasu gwiazdoлvego, 
czyli w lutym o godzinie drugiej z rana, w maju zaś 
o ósmej wieczorem. W ciągu tych dalszych sześciu 
godzin Lutnia przeniosła się na północo - wschód, 
natomiast Koza (Capella) opadła na północnym za-

Rys. 77. Wolarz z Arkturem i Korona północna.

chodzie. Drogę Mleczną o tej porze roku widać tylko 
w  razie wyjątkowo przejrzystego powietrza nizko po­
nad północną stroną poziomu. Ьелѵ przekroczył już po­
łudnik, gAviazdy zaś Oriona, Pies wielki i mały, albo 
ukryły się pod poziomem, albo też błyszczą nizko nad 
stroną zachodnią lub południowo-zachodnią poziomu.

Na południo - лvschód od zenitu ŚAvieci żółty 
A r k t u r  z W o l a r z a  (Bootes), z najświetniej­
szych gwiazd pierwszej лviełkości wiosennego nieba.
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Od strony wschodniej graniczy z Arkturem K o r o n a  
p ó ł n o c n a  ( Corona borealis), piękne półkole gwiazd 
drugiej i trzeciej лѵіеікозсі (rys. 77).

Po praAvej stronie Arktura, za Lwem, znajduje­
my W ł o s y  B e r e n i k i  (Coma Berenices), gsomd^ćią 
gwiazdek, przeważnie piątej лѵіеікозсі, nieco zaś na 
wschodzie, przed południkiem, P a n n ę  ( Virgo) z bia­
łą gwiazdą. K ł o s e m  (Spica). Wreszcie dalej na 
łewm, na południc - wschodzie, ivznoszą się nad po­
ziomem obie gwiazdy W a g i  (Libra).

G w i a z d o z b i o r y  l e t n i e .

Czwarty i ostatni układ sfery niebieskiej, który 
tutaj rozpatrywać będziemy, dotyczy 18-ej godziny 
czasu gлviazdowego i odpowiada w maju drugiej go­
dzinie z rana i ósmej z wieczora w sierpniu. Woźni­
ca zachodzi na południo-zachodzie, a z gwiazd jego 
tylko Koza błyszczy nizko nad poziomem północnym. 
Łabędź z Denebem i Lutnia z Wegą tkwią wysoko, 
w pobliżu zenitu. Z konstelacyi okołobiegunowych 
widzimy Kasyopeę na północnym Avschodzie i Wiel­
ką Niedźwiedzicę na północo-zachodzie.

Początek pory roku naogół nie nadaje się do 
obserwacyi nieba z przyczyny jasnych nocy; dogod­
niejsze są noce późnego lata, zwłaszcza kiedy do­
godne położenie Drogi Mlecznej tvzględem poziomu 
sprzyja obserwacyom. Wyraźnie odcina się delikatna, 
połyskliwa wstęga na czarnem tle nocnego nieba; 
szczególnie zaś лѵ Łabędziu, gdzie Droga się rozgałęzia, 
łat\va jest do rozpoznania jej swoista budowa, przy­
pominająca obłoki, opary lub lekkie warstwy dymu.

Na zeivnętrznym skraju lewej gałęzi Drogi Mlecz-
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nej spotykamy poniżej Lutni Or ł a  (Aquila) z At a i -  
r e m  (rys. 78), białą gwiazdą pierwszej лѵіеікозсі. 
Dwie poblizkie gwiazdy drugiej i cztvartej лѵіеіковсі 
tлvorzą łącznie z Atairem linię prostą.

Na wschód od Orła leży niewielki, lecz cieka­
wy gлviazdozbiór D e l f i n a  (Delphinus), dalej zaś, 
między Lutnią i Koroną, spotykamy rozległy, lecz

Rys. 78. Orzeł z Atairem i Delfin.

mało zajmujący gwiazdozbiór H e r k u l e s a .  Naj­
świetniejsza jego gAviazda, a H e r k u l e s a ,  jest za­
ledwie drugiej лѵіе1ко8СІ; Млѵо ją  tvszelako rozróż­
nić po czerwonej barwie i po sąsiedzHvie z jaśniej­
szą białą gwiazdą, a W ę ż o t v n i k a  (et. Ophiuchi). 
Ciałem najbardziej godnem uwagi w Herkulesie jest 
wielka gromada gwiazd, która dla gołego oka jest 
tylko nieAvyraźną gA\iazdą; wielka luneta jednak lub
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zdjęcie fotograficzne wskazują, że jestto cały układ 
światów nader skupionych, odłegłych słońc (rys. 83).

Wymienić tu jeszcze należy gwiazdozbiór zAvie-
rzyńcowy N i e d ź -  
ЛѴ i a d к a (Scorpius) 
tuż ponad południo\vo- 
zachodnią stroną pozio­
mu (rys. 79). Część je­
go gwiazd tworzy łuk, 
niby kleszcze zwierzę­
cia. W stronie wschod­
niej Niedźwiadka błysz­
czy A n t a r e s ,  albo 
a N i e d ź ЛѴ i a d к a, czer- 
лѵопа gwiazda prawie 
pierwszej wielkości.

Dokładnie na połud­
nie, od strony wschod­
niej Niedźwiadka, znaj­
duje się St r ze l ec ,  bo­
gata w gwiazdy kon- 

stelacya zwierzyńco\va, mało u nas лvszełako do­
stępna dla obserwacyi z poAvodu blizkości poziomu. 
Jeszcze dalej na wschód zajmują dolne części nieba 
K o z i o r o ż e c  i W o d n i k ,  wymienione już pomię­
dzy jesiennymi gwiazdozbiorami.

Rys. 79. Niedźwiadek z An- 
taresem. -

3. Odległości i ruch gwiazd.

Zasadę pomiarów odległości ciał niebieskich 
przez wyznaczanie kątów z dwuch końców t. zw. 
pods t aAvy znamy już z AvykładóAV poprzednich.
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Do wyznaczenia odległości księżyca i poblizkicłi pla­
net używaliśmy jako podstawy promienia ziemi lub 
nawet linii, łączącej dwa odległe punkty na jej po- 
ivierzchni. Wszelako do рошіаголѵ odległości gwiazd,

nawet najbliższych, podstaAva owa jest zbyt krótka. 
Nie mogąc porzucić ziemi, musimy użyć innego spo­
sobu, pewnego wybiegu: przyjmujemy za podstawę 
średnicę drogi ziemskiej, mierzącą około 300 milio­
nów kilometrów. Ponieлvaż ziemia bywa to po jed-

21Newcomb, Astrenomia.
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nej, to po drugiej, średnicowo przeciwległej, stronie 
swej orbity, tvięc, z przyczyny podobnej zmiany miej­
sca, muszą i gwiazdy, jako wolno лу przestworzu 
zawieszone ciała, ulegać niewielkiemu przesunięciu 
okresowemu w ciągu roku.

Niech na rys. 80 małe koło, które tvskutek 
skrócenia perspektywicznego przybrało postać elipsy, 
wyobraża orbitę ziemi ze słońcem w środku; litera 
5  niech oznacza względnie blizką gwiazdę, której 
odległość zamierzamy wymierzyć. Linie poprzerywa­
ne, biegnące prawie równolegle, niech wskazują kie­
runek znacznie odleglejszej gwiazdy T, pozornie tyl­
ko poblizkiej tyzględem 5. Kiedy ziemia znajduje 
się w jakiemkolwiek miejscu orbity, naprz. w punk­
cie P, mierzymy mały kąt SP T , który oddziela obie 
gwiazdy; tak samo, kiedy ziemia znajduje się po 
stronie przeciwległej, лѵ punkcie Q, mierzymy kąt 
SQ T. Różnica obu kątów i promień drogi ziemskiej 
dają nam za pośrednictwem obliczeń trygonometrycz­
nych wszelkie tyielkości, wystarczające do wyzna­
czenia odległości S. Połowa różnicy pomiędzy kątem 
S P T  i 5 ^ Г jest 3vłaśnie tern, co nazywamy r o c z ­
n ą  p a r a l a k s ą  gwiazdy, inaczej k ą t e m ,  pod któ­
rym dostrzegamy promień drogi ziemskiej z g3viaz- 
dy S. Kąt ten nawet u najbliższych gwiazd jest tak 
mały, że może być wyrażony tylko ułamkiem naj­
mniejszej wielkości kątowej, sekundy luku. Jak da­
lece jest mały kąt odpowiadający sekundzie łuku, 
zrozumiemy na przykładzie: przedmiot o średnicy 
1  m. jest 3vidzialny pod kątem 1  sekundy łuku z od­
ległości 206265 m., czyli, ЛѴ liczbach zaokrąglonych, 
206 km. Jeżeli za średnicę przedmiotu przyjmiemy 
nie 1 m., lecz promień drogi ziemskiej dokoła słoń-
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ca, tedy z paralaksy g\viazdy otrzymamy jej odleg­
łość ЛѴ promieniach drogi ziemskiej, dzieląc 206265 
przez wielkość paralaksy*.

* Naszkicowana tu metoda pośrednia jest peAvnego ro­
dzaju ułatwieniem przy pomiarze niezmiernie małego kąta S; 
wszelako pomiar ten może być dokonany bezpośrednio (w spo­
sób podobny do opisanego na str. 238 i n.) przez dokładne wyzna­
czenie narzędziem miejsca gAviazdy lub przez jej zdjęcie foto­
graficzne z dwuch średni­
cowo przeciwległych sta- s
nowisk na drodze ziem­
skiej dokoła słońca. Za­
kładamy przytem (por. 
rys. 80a), że linia S O — d, 
лѵу obrażająca odległość 
gwiazdy S od słońca O, 
jest prostopadła do płasz­
czyzny drogi ziemskiej, 
kąt więc S jest wówczas 
największy ze wszystkich 
możliwych, a trójkąt P S Q  
jest równoramienny. Kąt 
S,pod którym obserwator 
umieszczony na gwieź- 
dzie widziałby średnicę 
drogi ziemskiej P Q , jest
przepołowiony linią S O ,  kąt zaś P S O  =  p  zwie się p a r a ­
ł a  к są  r o c z n ą  g ЛѴ i a z d y, jest więc kątem, pod którym 
tenże obserwator z gwiazdy widziałby promień drogi ziem­
skiej O P  =  R .

Odległości na sklepieniu nieba są wymierzane lukami 
wielkich kół, jak w danym przypadku lukiem przeprowadzo­
nym z punktu S przez punkty P  i Q \ lecz wiemy, że kąt S 
jest nader drobny, możemy przeto zamiast luku P Q  wziąć 
odpowiednią cięciwę P Q  i podobnie zamiast łuków Q O  i O P  
wziąć ich cięciwy; możemy rÓAvnież odległość d  uważać za 
prawie równą odległości S P \  innemi słowy, nie czynimy róż­
nicy pomiędzy odległościami gwiazdy z ziemi lub ze słońca.

Rys. 80 a.
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W y z n a c z a n i e  p a r a l a k s y  g w i a z d .

Opisana przed chwilą metoda pośrednia pomia­
rów wychodzi z założenia, że z góry wiemy, która 
z dwuch gwiazd, 5  i T, jest bliższa; prócz tego za­
kładamy, że dalsza gwiazda leży w nieskończenie 
wielkiej odległości. Mamy 3vięc prawo zapytać, czy 
podobne założenie jest wogóle dopuszczalne, a prze- 
dewszystkiem, w jaki sposób rozpoznać, czy dana 
gwiazda jest bliższa, niż inna.

Otóż najtroskliwsze pomiary, wykonane najsub­
telniej szemi narzędziami, wykryły, że olbrzymia 3vięk- 
szość gwiazd teleskopowych nie zdradza najmniejszej 
zmiany we wzajemnem położeniu na niebie; są one 
jak gdyby na wieki przytwierdzone do tego samego 
miejsca na sklepieniu niebieskiem. A więc znaczna

Promieniem równym d  zakreślamy półkole; luk półkola =  Kd  
i zawiera 180 stopni, czyli 648000 sekundy luk 1 sekundy rów­

na się więc — łuk zaś odpowiadający p  sekundom (pa- 
648000

ralaksie gwiazdy) = %dp

648000
рготіепіолѵі drogi ziemskiej R-, piszemy więc

Lecz łuk ten г0лѵпа się prawie 

d̂p
648000

R

, r . 648000
1 z tego голѵпапіа wyznaczamy odległość d  = -------R . Lecz

648000
T.p

(liczba TC =  3,14159) równa się 206265; po podstawieniu

 ̂  ̂ 206265 „ . . ,więc w poprzednie równanie, mamy d  =  -------  R , t. j. od-
P

ległość gAviazdy wyrażoną za pomocą paralaksy gwiazdy 
w jednostkach promieni drogi ziemskiej. Gdyby paralaksa 
gwiazdy, p, wynosiła 1 sekundę, gлviazda znajdowałaby się 
w odległości 206265 promieni drogi ziemskiej. (P rzy p . tłu m .).



Wyznaczanie paralaksy gwiazd. 825

większość gwiazd istotnie jest tak od nas oddalona, 
że droga ziemska z ich odległości Avydaje się prawie 
punktem, a kierunki P T  i Г  zbiegają się w nie­
skończoności, są zatem bezwzględnie równoległe. Wol­
no nam jednak przypuścić, że przynajmniej część 
gwiazd świetniejszych leży bliżej nas, niż gwiazdy 
słabe. Spostrzegłszy więc, że jakaś gwiazda świet­
niejsza posiada w y m i e r z a l n y  ruch własny, astro­
nom z góry zakłada, że gwiazda ta jest względnie 
blizką ziemi, i może podjąć pomiary, opierając się 
na wyżej Avyluszczonych przypuszczeniach. W tym 
celu Avyznacza położenie większej gwiazdy, o którą 
chodzi, AYzględem gwiazdy sąsiedniej drobnej (nieru­
chomej) i czyni to raz w zimie, drugi raz w lecie, 
lub też raz na 5viosnę, drugi raz na jesieni. Z różni­
cy wykrywa wprdst pod5vojoną wartość paralaksy.

Z chwilą, kiedy K o p e r n i k  лѵукгуі istotne sto­
sunki między poszczególnemi ciałami naszego ukła­
du słonecznego, zagadnienie paralaksy gwiazd stało 
się zasadniczo doniosłem. Zarówno Kopernikowi, jak 
i innym astronomom, którzy uznali jego naukę, było 
jasnem, że, skoro ziemia istotnie obiega słońce po 
rozległej drodze, to gwiazdy powinnyby wykonywać 
pozornie pewien drobny ruch w kierunku przeciw­
nym na sferze niebieskiej. Fakt, że na razie nie zdo­
łano 5vykryć nawet śladu podobnego ruchu, był naj­
większą przeszkodą do powszechnego uznania nowej 
nauki. Ówczesnym filozofom zdawało się zgoła niepo- 
jętem, aby gwiazdy istotnie były tak 5vielokroć dalej 
położone, niż dotychczas mniemano. Nawet лѵе trzy 
лѵіекі później, kiedy narzędzia astronomiczne i metody 
pomiarów znacznie udoskonalono, kiedy użycie lune­
ty pozwalało na pomiar kąta sto razy mniejszego, niż
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za czasów Kopernika, czyniono bezowocne wysiłki 
w celu wykrycia wyczuwalnej paralaksy u której­
kolwiek z gwiazd. Wielokrotnie wydatvalo się, że do­
datni wynik został osiągnięty; w końcu jednak we 
wszystkich przypadkach przekonytvano się, że za do­
kładność trudno było zaręczyć, że więc paralaksa 
wszystkich gwiazd zbyt jest drobna, aby ją  można 
było mierzyć. Kiedy wreszcie przed mniej więcej 80 
łaty osiągnięto dokładność pomiaru dochodzącą 1 se­
kundy luku, okazało się, że niema gwiazdy, któraby 
miała paralaksę przewyższającą 1 sekundę, innemi 
słowy — że niema gwiazdy z odległością mniejszą, 
niż 206265 średnic drogi ziemskiej.

Astronom królewiecki, B e s s e l ,  pierwszy zdołał 
istotnie wyznaczyć paralaksę gwiazdy. Wykonał to 
w r. 1837 u gwiazdy podwójnej 61 Ł a b ę d z i a  przy 
pomocy heliometru, narzędzia, przeznaczonego do do­
kładnych pomiarów małych kątów. Paralaksa gwiaz­
dy wyniosła 0.34", zatem przybhżenie trzecią część 
jednej sekundy luku. Wynik ten następnie w zu­
pełności potwierdzili O. S t r u v e ,  Au  we r s ,  Kap-  
t e y n  i inni.

W tym samym prawie czasie, kiedy Bessel za­
wiadomił świat naukowy o swem epokowem odkry­
ciu, udało s i ę Wi l h e l mo л YІ  S t r u v e m u  z Dor­
patu wyznaczyć paralaksę лvynoszącą około V4 se­
kundy u We g i ,  inaczej a L u t n i .  Późniejsze po­
miary wykazały wprawdzie, że istotna paralaksa tej 
gwiazdy jest prawie o połowę mniejsza i niewiele 
przekracza 0 .1 "; лѵ każdym jednak razie oba pomiary 
w sposób niezbity stwierdziły możliwość wyznaczania 
odległości gwiazd stałych.

O ile dotąd wiemy, najbliższą nas jest gwiazda
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pierwszej лѵіеБіОбсі na niebie południowem, a C e n ­
t a u r a .  Paralaksajej wynosi 0.75". Według poprzed­
nio przytoczonej reguły, odległość jej jest 285000 ra­
zy większa, niż odległość ziemi od słońca. Liczba ta 
znacznie przeAvyzsza moc ludzkiej Avyobrazni. W gru- 
bem przybliżeniu zdołamy sobie poniekąd tę odleg­
łość uzmysłowić, jeżeli zważymy, że światło, biegną­
ce, jak wiadomo, z szybkością ЗОйООО km. na sekun­
dę, wymagałoby 4^ lat na przybycie od tej najbliż­
szej gwiazdy do nas. A лyięc dziś gwiazdę a Cen­
taura widzimy nie taką, jaką jest лѵ danej chwili, 
lecz jaką była przed 4 przeszło laty. Gdybyśmy mogli 
spojrzeć z odległości tej gwiazdy, cała orbita ziemi 
zwęziłaby się dla nas do jednego punktu, a naAvet 
cały olbrzymi obwód drogi Neptuna golem okiem 
byłby ztamtąd ividzialny w postaci zaledwie nikłego 
punktu. A jestto przecież najbliższa nas gwiazda!

Obok a Centaura znamy jeszcze trzy — cztery 
gwiazdy, przybliżenie dwukrotnie odleglejsze, następ­
nie jeszcze około jednego lub półtora tuzina trzy lub 
cztery razy dalej leżących. Naogół Avyznaczono do­
tychczas z Aviększą lub mniejszą dokładnością para­
laksy około 10 0  gwiazd; lecz w tej niewielkiej względ­
nie hczbie przypadków paralaksa jest tak drobną 
wielkością, że za jej dokładność ręczyć niepodobna. 
To tylko można powiedzieć, że w granicach dziesię­
ciokrotnej odległości a Centaura tkwi około słońca 
przybliżenie 50 gwiazd. Z pośród świetnych, oprócz 
a C e n t a u r a ,  należą tu S y r y u s z ,  P r o c y o n ,  
A t a i r ,  F o m a l h a u t ,  W e g a  i Koza  (Capella).

Dla innych gwiazd z paralaksą znikomo małą 
stosunki odległościowe przyjmujemy na podstawie 
oszacowań przypuszczalnych. Z niejakiem ргалѵпоро-
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dobieństtyem da sią powiedzieć, że pewna liczba sła­
bych gwiazd teleskopowych, a może nawet tvięk- 
szość ciał niebieskich, znajduje się лѵ tysiącokrot- 
nej odległości od nas gwiazdy a Centaura. Promień 
światła, który przynosi nam Avieści o ich istnieniu, 
biegł do nas całe tysiącołecia, a Avięc przez cały 
okres rozAvoju kultury ludzkiej od pierwszych jej 
zaczątkóAAC

R u c h  AYł asny g w i a z d  i u k ł a d u  
s ł o n e c z n e g o .

Gdyby nas zapytano, który z faktóAv nauko­
wych, Avyświetłonych przez umysł ludzki, jest naj­
donioślejszy, odpoAviedzielibyśmy bez wahania, co 
następuje.

W ciągu całej historyi ludzkości cały nasz 
układ słoneczny, słońce, płanety i ich toAvarzysze, 
Avszystko to nedzi АУ przęs_trmuL.ku я wiazdozbioroAvi 
Idltni.-Z bezprzykładną , na ziemi szybkością. Aby 
uprzytomnić sobie ten fakt, niech czytelnik spojrzy 
na Ayspaniały gwiazdozbiór Lutni i pomyśli, że po 
każdej sekundzie, którą AA-ybija zegar, zbliża się doń 
o 18 km.! Każdy dzień, przeżyty na ziemi, przenosi 
nas А У  przestrzeni na półtora miliona kilometróAy. 
Z każdem AyymóAyionem zdaniem, z każdym zrobio­
nym krokiem, zbliżamy się do tych gAyiazd o całe 
kiłometry. W ciągu czasu, który autor książki zużył 
na napisanie tych Ayierszy, zbliżyhśmy się o dzie­
siątki tysięcy kilometróAy, czytehiik zaś o tysiące 
przez czas, kiedy czyta te zdania. I tak Ayciąż, bez 
przestanku, przez АУІекі historyi ludzkiej, i, jak ma­
my ргаАУО mniemać, będzie tak Ayciąż przez Ayszyst-
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kie przyszłe pokolenia. Kiedy zaczęła się ta podróż 
i kiedy się skończy? — oto najdonioślejsze zagadnie­
nie astronomii. Lecz wobec tak ważnego pytania 
nauka milczy. O początku i końcu tej drogi astronom 
tyleż może poAviedziec, co dziecko nie umiejące jesz­
cze czytać. Ale może лѵроіс w umysł ucznia wyobra­
żenie o doniosłości zagadnienia.

Najlepiej uzmysłowimy sobie pojęcie o olbrzy­
miej odległości gwiazd, jeżeli pomyślimy, że pomimo 
szybkości, z jaką pędzimy przez cały czas history! 
rodzaju ludzkiego, глѵукіа obserwacya okiem nie- 
uzbrojonem nie zdołałaby wykryć najmniejszej zmia­
ny w лvyglądzie gwiazdozbioru, ku któremu dążymy.

Na zasadzie tego, co wiemy o odległości AVegi, 
przypuścić można, że nasz układ słoneczny dosięgnie 
przestrzeni, gdzie dziś znajduje się ta gwiazda, nie 
лvcześniej, niż po upływie okresu czasu, wynoszące­
go pół lub cały milion łat. Z tego jednak wcale nie 
лѵупіка, aby tak odlegli potomkowie nasi, o ile wo- 
góle istnieć będą na ziemi, znaleźli się w pobliżu 
Wegi, Idedy dosięgną jej teraźniejszego miejsca. ЛѴе- 
ga bowiem róAvnież posiada swój własny bieg w prze­
strzeni i oddala się od nas prawie z tą samą szyb­
kością, z jaką my ku niej dążymy.

To, co wiemy o ruchu słońca i AVegi, powie­
dzieć można o każdej gwieździe na niebie. Każde 
z tych ciał pędzi przez przestrzeń, niby wystrzelony 
z działa pocisk, z szybkością w Aviększości przypad- 
к0лѵ wprost niewyobrażalną. Bieg gwiazdy z szyb­
kością nieprzeлvyższającą szybkości pocisku działo- 
лvego byłby nawet bardzo powolny. AV olbrzymiej 
większości przypadków szybkość gwiazd wynosi 5 
do 50 km., a czasami przekracza 10 0  km. na sekun-
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dę. Istnieją nawet dwie gwiazdy, jedną mianowicie 
jest Arktur, których szybkość dochodzi 400 km. 
w ciągu sekundy! Otóż ten bieg gwiazd zwie się ich 
r u c h e m  w ł a s n y m .

Ruch tviasny gwiazd wyznaczamy pewną liczbą 
kilometrów na sekundę. Lecz Avskutek bezmiernych 
odległości gwiazd, ruchy te, pomimo olbrzymiej szyb-

Rys. 81. Ruch własny Arktura w ciągu 4000 lat.

kości, wydają się nam nader nieznacznymi. Ruchy 
te są pozornie tak powolne, że, gdyby Ptolemeusz 
zbudził się po 18 stuleciach snu i porównał niebo 
z tern, które oglądał za życia, nie Avykrylby najmniej­
szej różnicy w zarysach któregokolwiek z gwiazdo­
zbiorów. Nawet najstarsi kapłani asyryjscy widzieli 
gwiazdozbiory Lutni i Wegi zupełnie tak samo, jak 
my dziś je Avidzimy, pomimo że zbliżyliśmy się do 
nich o tak olbrzymią przestrzeń.
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Aby znaleźć człowieka świata przedhistorycz­
nego, który mógłby zauważyć jakąkolwiek różnicę^ 
musielibyśmy cofnąć się co najmniej o cztery tysią­
ce lat wstecz, może do czasów Ijoba, i Avziąć jedną 
z najszybszych gwiazd, Arktura. Ijob, gdyby zmar- 
twychpowstał i spojrzał na gwiazdozbiór Wolarza,^ 
mógłby zauważyć przesunięcie Arktura między gлviaz- 
darni o 2^/3 stopnia, t. j. prawie o pięć średnic tar­
czy księżyca w pełni. Jak dalece drobne jest to prze­
sunięcie, лvskazuje rysunek gwiazd Wolarza (rys. 81),. 
na którym miejsce Arktura z przed 4000 lat jest za­
znaczone kółkiem.

Rozważając te ruchy, mimo woli лѵра0ату na 
myśl, że gwiazdy zakreślają olbrzymie orbity dokoła 
jakiegoś centralnego ciała, zupełnie podobnie, jak pla­
nety odbywają bieg dokoła słońca; obserwowane лvięc 
ruchy byłyby biegiem gwiazd po orbitach. AVszelako 
fakty nie stwierdzają tego domniemania. Najsubtel­
niejsze spostrzeżenia nie zdołały лѵукгу0 najmniej­
szego śladu krzywizny obserлvowanych dróg której­
kolwiek z gwiazd. Zdaje się więc, że każda gwiazda 
pędzi na swój лvłasny rachunek, nie zbaczając ani 
w prawo, ani w Іелѵо. Wobec niesłychanie olbrzy­
mich odległości pomiędzy gwiazdami trudno wprost 
wyobrazić sobie ciało tak olbrzymie, z masą dosta­
tecznie wielką, aby zdolne było \vywoływać podobną 
szybkość biegu. Ciało, obdarzone masą, zdolną do 
rządzenia Arkturem лѵ jego szalonym biegu, zburzy­
łoby doszczętnie układ wszechświata. Zagadnienie 
więc, skąd mkną w za\vrotnym biegu g\viazdy i dokąd 
dążą, jest dotychczas dla nas nieroz\viązalnem. Gma­
twa spraлvę jeszcze okoliczność, że różne gwiazdy, 
prócz nader nielicznych wyjątków, biegną w  różnych
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kierunkach, pozornie bezładnie; bieg jednego ciała 
zdaje się być zgoła niezależnym od biegu drugiego.

G w i a z d y  p o d w ó j n e .

W лѵіеіи punktach nieba, gdzie oko dostrzega 
jedną tylko gwiazdę, przy pomocy lunety znajduje­
my dwa ciała najściślej ze sobą spojone. Bez ivąt- 
pienia, ЛѴ wielu przypadkach spojenie jest tylko po­
zorne; gwiazdy bowiem wypełniają przestrzeń tak 
gęsto, że byłoby rzeczą zadzhviającą, gdyby niektóre 
z nich, w istocie rzeczy nader odległe, nie wydawały 
się obserwatoroAvi ziemskiemu ściśle złączonemi.

U j&gz obok tego rodzaju p o d w ó j n y c h  g w i a z d  
o p t y c z n y c h ,  które zresztą nie przedstawiają nic 
osobliwego, Avykryto g w i a z d y  p o d w ó j n e  f i ­
z y c z n i e  s p o j o n e ,  a tvięc gwiazdy, w  których 
obydwa składowe słońca pojedyńcze tworzą układ 
związany wzajemnem przyciąganiem. Już w r. 1778 
C h r i s t i a n  M a y e r  zwrócił był uwagę, że лѵіеіка 
liczba gлviazd podwójnych nie daje się wytłumaczyć 
wyłącznie układem perspektywicznym, i że co naj­
mniej byłoby bardzo dziwne, że w лѵіеіи przypadkach 
obie składo\ve gwiazdy podwójnej mają prawie zu­
pełnie jednako\vą wielkość. Wszelako przypuszczenie 
Mayera o „towarzyszach“ gллńazd znalazło паиколѵе 
uzasadnienie dopiero, kiedy W. H e r s c h e l  z лvłaś- 
ciwą sobie wytrwałością zaczął wyszukiлvać gлviazdy 
podwójne i \vymierzać лvzajemne stanowiska skła- 
doлvych. Już ЛѴ r. 1803 mógł z całą stanowczością 
doivieść, że liczne z badanych przezeń gлviazd po­
dwójnych zmieniły wzajemne położenie лѵ ciągu ostat­
nich 25 lat; innemi sloAvy, że \vykazały ruchy, które
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dają się wyjaśnić tylko Avzajemnem przyciąganiem. 
Tak więc istnienie fizycznie spojonych układów 
gwiazd stało się niewątpliwie pewnem.

Od czasu odkrycia Herschla poszukiwania, obser- 
лѵасуе i pomiary gwiazd podwójnych zajęły ролѵагпе 
miejsce w rozkładzie prac astronomicznych. Obok 
obu Herschlów, ojca i syna, przy katalogo\vaniu i po­
miarach tych gwiazd wyróżnili się W i l h e l m  i O t t o  
S t r u V o w i e, w nowszych zaś czasach B u r n h a m  
i лѵіеіи innych. Dzięki tym dokładnym study om, 
znamy dziś nietylko лѵіеіе tysięcy gлviazd podwój­
nych, lecz jeszcze o \vłaściwościach obiegów nie­
których z nich mamy już ścisłe \viadomości.

Obrót gwiazd podwójnych odbywa się zgodnie 
z Newtona prawem ciążenia powszechnego, a więc 
w zgodzie również z prawami Keplera, dotyczącemi 
biegu planet. Ponieważ drogi obiegu лvidujemy nie 
w ich istotnych kształtach, lecz лѵ postaci rzutu na 
sferze niebieskiej; ponieważ, dalej, najmniejsza nie­
dokładność pomiaru poważnie zmienia лѵупікі, więc 
kształt i położenie drogi gwiazdy podwójnej obra- 
chowywa się zazwyczaj po лѵукопапіи przez nią 
większej części obrotu.

Czas obrotu gлviazd podwójnych bywa nader 
rozmaity. ToAvarzysz jednej z gwiazd z gлviazdozbioru 
K o n i a  M a ł e g o  (d Equulei) obiega w ciągu nie­
spełna 6 lat gwiazdę głóлvną, gdy tymczasem u naj­
bliższej sąsiadki naszego układu, gwiazdy a Ce n ­
t a u r a ,  która również składa się z dwuch gwiazd, 
czas obiegu \vynosi 79 lat. U znacznej większości 
atoli gwiazd podwójnych czas obiegu jest znacznie 
dłuższy i liczy się na wiele stuleci, a палѵеі na ty- 
siącolecia. Rzecz zastanawiająca, że mimośród orbit
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лѵі^кзгоБСІ gwiazd podwójnych jest bardzo wielki 
i przeciętnie wynosi 0.5, t. j. ogniska dróg eliptycz­
nych leżą prawie pośrodku obu wielkich półosi elipsy.

Istotną rozległość dróg gtviazd podwójnych uda­
ło się Avyznaczj^c tylko w niewielu przypadkach, 
mianowdcie, kiedy znaną jest roczna paralaksa ukła­
du; wówczas, mając w sekundach łuku wyznaczoną 
połowę wielkiej osi orbity gwiazdy podwójnej, wi­
dzianej z ziemi, możemy wyrachotvac rzeczywiste 
rozmiary orbity w jednostkach długości. Wielka półoś 
drogi a Centaura tvynosi 17.7", jej zaś paralaksa 
równa się, jak wiemy, 0.75". Stąd tyedług prostych 
reguł trygonometryi, dzieląc pienyszą liczbę przez 
drugą, znajdujemy dla połowy średnicy drogi a Cen­
taura liczbę 24 promieni drogi ziemskiej, czyli 
promienia drogi Neptuna.

Zgodnie z prawem ciążenia powszechnego w na­
szym układzie słonecznym słońce i planety zakreś­
lają elipsy, których wspólnem ogniskiem jest śro­
dek ciężkości całego układu. Lecz лvskutek przewagi 
masy słońca środek ten znajduje się лѵ samem słoń- 
•cu. W układach natomiast gtviazd podwójnych obie 
składowe zazwyczaj niewiele różnią się styą wiel­
kością, i w^spólny środek ciężkości znajduje się poza 
nwemi słońcami, gdzieś na linii, łączącej środki geo­
metryczne obu składowych; w razie dokładnie jed­
nakowej wielkości mas — w połowie wzajemnej od­
ległości. Otóż połączony ruch eliptyczny obydivuch 
składowych odbytva się dokoła tego AYspólnego środ­
ka ciężkości.

W przypadkach, kiedy jedna z gwiazd jest 
ciemna lub zbyt słaba, aby z ziemi można było ją  
dostrzec, czasami, pomimo to, z okresoлvych ruchów
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jasnej gwiazdy na niebie przecież wywnioskować 
można o istnieniu towarzysza. Istnienie tego rodzaju 
gAviazdy podAvöjnej z nieлvidzialnym towarzyszem 
ustalił pierwszy B e s s e l ,  тіаполѵісіе u gwiazd Sy- 
r y u s z a  i P r o c y o n a .  Czas obiegu towarzyszy wy­
znaczono na lat 50 i 40. Teoretyczne to odkrycie 
stwierdzone zostało bezpośrednio przez znalezienie to- 
лvarzysza Syryusza w r. 1862 (A. G. C l a r k  z Cani-

Rys. 82. Dwojenie się prążków w widmie ß Woźnicy.

bridge) i toivarzysza Procyona w r. 1896 (obserwa- 
toryum L ic  к a).

Ол ѵі а г Ьа ші  p o d A v o j n e m i  s p e k t r o s k o -  
p o w e m i  nazAvano takie ścisłe pary, w których po­
dwójność można było stwierdzić wyłącznie przy po­
mocy spektroskopu. Oczyлviście, jeżeli para gwiazd 
jest tak ściśle złączona, że oko, pomimo użycia naj­
większej lunety i najsilniejszego powiększenia, do­
strzega ją  stale лѵ postaci j e d n e j  gwiazdy, to i spek­
troskop nie rozdzieli jej na składowe. Lecz tak ściśle
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spojone ciała niebieskie mają często nader szybki 
ruch obiegowy. Zdarza się więc, że, krążąc dokoła 
wspólnego środka ciężkości, w danej chwili jedna 
z gwiazd biegnie ku nam, druga zaś od nas się od­
dala. Otrzymane w takiej chwili tvidmo gwiazdy da­
je linie podwojone, ponieważ linie jednej gwiazdy są 
przesunięte ku końcowi fijoletowemu, linie zaś dru­
giej ku czerwonemu. Stvietna Koza (Capella) w Woź­
nicy i Kłos w Pannie dają przykład tego rodzaju 
ciał niebieskich. Na rys. 82 mamy takie rozdtyojenie 
się prążków H i К w widmie gwiazdy podwójnej 
ß Woźnicy.

Niektóre z gwiazd podwójnych mogą być po­
znane po tern, że ulegają chwilotvemu pokryciu przez 
ciemnego towarzysza, i ten osłabia blask gwiazdy 
głównej, a nawet całkowicie ją przyćmiewa. Bliższe 
szczegóły o tego rodzaju gwiazdach podamy w roz­
dziale o gwiazdach zmiennych.

4. W łasności fizyczne gwiazd.

Ogół, czytając o odkryciach astronomicznych, 
przypuszcza zazwyczaj, że odkryć dokonywa się przez 
bezpośrednie spoglądanie przez lunetę. Tak było 
w istocie jeszcze przed nie wieloma dziesiątkami lat; 
dziś wszelako jest inaczej. AYidzieliśmy już, że przy 
sttvierdzeniu istnienia ciał ciemnych, które na podo­
bieństwo planet obiegają niektóre gwiazdy, dalej, 
przy rozważaniu ruchu gwiazd w kierunku linii лѵі- 
dzenia ku nam lub od nas (por. str. 79 i n.), słowem, 
przy wszystkich tych poszukiwaniach, którym prze- 
dewszystkiem zaлvdzięcza astronomia swój rozwój
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współczesny, luneta nie jest już głównem narzędziem. 
Nagły z\vrot лvywołał spektroskop i tak rozszerzył 
zakres badań, że, jak widzieliśmy, zgoła „niewidzial­
ne“ stało się dostępne badaniom.

W badaniach лvłaściwości fizycznych gwiazd, 
które przy użyciu najsilniejszego powiększenia wciąż 
pozostają tylko punkcikami, możemy posiłkować się 
jedynie spektroskopem, i właściwie dopiero od wpro- 
лvadzenia лѵ użycie metody spektroskopowej można 
poważnie т0лѵіс o właściwościach fizycznych gwiazd.

Istotną zaletą analizy widmo\vej w рог0лѵпапіи 
z tern, co daje luneta, stanowi okoliczność, że ana­
liza ta jest w pewnym stopniu niezależna od od­
ległości badanego ciała. Im odleglejszą jest gwiazda, 
tern trudniej ją dostrzec; reguła ta stosuje się za­
równo do nieuzbrojonego oka, jak i do lunety. ЛѴіе- 
my, że natężenie światła maleje лѵ stosunku do кллт- 
dratu z odległości, że zatem na odległości podwójnej 
jest tylko na potrójnej Ѵэ częścią pier\votnej 
sлvej \vartości. Jeżeli лvszakże od gлviazdy dochodzi 
jeszcze tyle światła, że jej \vidmo daje się rozpoznać, 
to o лvłaściwościach fizycznych gA\ńazdy г0ллиііе do­
kładnie można лvnioskoлvać, jak gdyby była najbli­
żej położona. Okoliczność, że promień biegnie do nas 
100 lub 1000 lat, jest zgoła obojętną; z лѵіЬта od­
ległej gwiazdy wnioskujemy zatem ргалѵіе гОлѵпіе 
dobrze, jak z widma jakiegokoh\ńek ziemskiego 
źródła 0лѵіаі1а.

ЛѴ i d m a g лѵ i a z d.

Widmo gwiazdy, podobnie jak лvidmo słońca, 
zaлvsze zaлviera ллйеіе ciemnych prążkóлv. Doлvodzi to,

99
Newcomb, Astronomia. - -
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Że Avszystkie gwiazdy, tak jak nasze słońce, są oto­
czone atmosferami, częściotvo pochłaniającemi światło, 
a zatem maj ącemi niższą temperaturę, niż ciało cen­
tralne. Jednakże nie wynika stąd bynajmniej, aby at­
mosfery te były chłodne. Przeciwnie, nawet u gwiazd 
najbardziej oziębionych są one, bez wątpienia, jesz­
cze o wiele gorętsze, niż żar ziemskiego pieca hutni­
czego.

Z najstaranniejszych porównań widm gwiazd лѵу- 
nika, że niema ргалѵіе d3vuch dokładnie identycznych 
słońc ЛѴ przestAYorzu. Jednakże astronom H. C. Л̂ о- 
g e l  zdołał ugrupować widma gwiazd w trzy klasy, 
mające pewne zasadnicze cechy, pomimo współrzęd­
nego istnienia typów przejściowych.

Do klasy pierwszej należą widma gwiazd bia­
łych. Charakteryzują je nieliczne, ale szerokie ciem­
ne prążki, należące do wodoru, żelaza, magnezu i so­
du. Pochłanianie atmosfery gwiazd Ayystępuje tu 
ЛѴ stopniu nader nieznacznym, co wskazuje, że gwiaz­
da jest w stanie nader silnego rozżarzenia. Tu nale­
żą najś3Yietniejsze gwiazdy, jak Sj^ryusz, Wega, Ri- 
gel i inne.

Do klasy drugiej zaliczamy widma, które w mniej­
szym lub większym stopniu przypominąją widmo słoń­
ca. Są to widma gwiazd przeważnie żółtych, za3vie- 
rające liczne ciemne, 3vązkie prążki metaló3Y,co ŚAYiad- 
czy o znacznem oziębieniu otaczającej gwiazdę atmo­
sfery. Wymienić tu należy Kozę, Aldebarana, Arktu- 
ra, gAviazdy, które wyobrażają nasze słońce, ogląda­
ne z odległości międzygwiazdo3Yych, i stąd dla nas 
są szczególnie interesujące.

Klasa trzecia za3viera Avidma, w których ciem­
ne prążki miejscami tak dalece skupiają się, że hvo-
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rzą smugi absorbcyjne, pokrywające prawie całko­
wicie niektóre barwne części widma, zwłaszcza część 
niebieską i fijoletową. Gлviazdy, od których widma 
te pochodzą, są przeлvażnie czerwone, jak Beteigeuze 
lub a Herkulesa; atmosfery ich osięgnęły już przy­
puszczalnie znaczny stopień oziębienia, tak iż po­
wstały już na nich niektóre zлviązki chemiczne, zлvłasz- 
cza węgla, wodoru i tlenu, jak tlenek węgla, węglo­
wodór i inne.

Najbardziej nas zastanawia, że większość linii 
widm gwiazd jest identyczna ze znanemi liniami zna­
nych pierwiastkóAY ziemskich. Stąd ivprost wynika, 
że materya, która tworzy te oddalone słońca, zasad­
niczo jest jednakowa z pierwiastkami składającemi 
ziemię.

Jednym z pierwiastkó\v, najczęściej spotykanym 
w atmosferach gwiazd, jest AVodór; w widmach pra­
wie wszystkich gwiazd występują liczne jego prążki. 
Dotyczy to również żelaza i wapnia, metalicznej pod­
stawy wapna. Wiemy, że szczególnie te ciała są na 
ziemi bardzo rozpowszechnione; podobnie ogólne roz­
powszechnienie tych ciał wśród gwiazd jest jeszcze 
jednym do3vodem jednolitości przyrody w najobszer­
niej szem tego sloAva znaczeniu.

Zdarzyło się już nawet, że odkrycie pewnego 
pierwiastku na ciele niebieskiem nastąpiło przed лѵу- 
kryciem go u nas na ziemi. Mianowicie, przy bada­
niu Spektroskope wem słońna, a następnie niektórych 
gwiazd pierлvszej klasy, np. z grupy Plejad, znalezio­
no pewne лvyraźnie zarysoлvane prążki nieznanego ga­
zu. Ze \vzględu na pierwsze źródło nieznany pierwias­
tek nazwano h e l e m ,  t. j. gazem słonecznym. Do­
piero dalsze posznkhvania doprowadziły do wykrycia.
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Że gaz ten znajduje się również лѵ релѵпут minerale 
ziemskim, k l e w e i c i e ,  a także, jakkolwiek w na­
der nieznacznej przymieszce, w atmosferze ziemskiej.

W widmach niektórych gwiazd, a także лѵ wid­
mie naszego słońca, znajdujemy prążki, których przy­
należność do jakiegokolwiek ze znanych pierwiastków 
nie została dotąd stwierdzona. Są to wszelako jedy­
nie wyjątki, które, prawdopodobnie, prędzej czy póź­
niej znajdą lyłaściwe wysivietlenie, jak było z helem.

Zważywszy wszystko, co wiemy dzięki spektro­
skopowi o budowie gwiazd stałych, dochodzimy do 
prawdopodobnego wniosku, że każda gwiazda ma so­
bie właściwy przebieg życiowy, swoją historyę. Za­
czyna więc istnieć jako mgławica kosmiczna, której 
wnętrze z biegiem czasu zagęszcza się лѵ rozżarzoną 
białą gwiazdę. Sprawa zgęszczania postępuje ivciąż 
naprzód, gwiazda staje się co raz gorętszą, dopókąd 
nie osięgnie najwyższego stopnia temperatury. W cią­
gu następnych milionów lat zaczyna stygnąć, barwa 
jej staje się stopniowo żółtą, potem czerwoną, a rów­
nocześnie ж tym samym stopniu prążki absorbcyjne 
jej widma stają się co raz liczniejsze i wyraźniejsze. 
W końcu światło jej musi całkiem wygasnąć, jak nie- 
podtrzymywany ogień—gwiazda staje się ciemnem 
niewidzialnem ciałem, history a jej życia kończy się. 
Im większą jest masa gwiazdy, tern dłużej trwa jej 
życie. Stąd też gwiazdy, które obserwujemy, mają 
różny лѵіек, od dzieciństwa w postaci pramgławicy 
aż do okresu późnej starości w postaci gwiazdy czer­
wonej.
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G ę s t o ś ć  i t e m p e r a t u r a  g w i a z d .

W całym szeregu przypadków, zwłaszcza gwiazd 
podwójnych, udało się zdobyć лѵуоЬгагепіе o gęsto­
ści gwiazdy, czyli, innemi słowy, o jej ciężarze właś­
ciwym. Rzecz zadziwiająca, że gęstość prawie wszyst­
kich gwiazd okazała się znacznie mniejszą, niż gę­
stość zwykłych stałych lub płynnych substancyi ziem­
skich; zdarza się nierzadko, że gęstość ta nie prze­
nosi gęstości powietrza, a nawet bywa jeszcze mniej­
sza. Słońce nasze, jakkolwiek samo przez się posia­
da gęstość nieznaczną, stanowi pod tym względem 
wyjątek, i, praAvdopodobnie, tylko nieznaczna część 
gwiazd posiada gęstość tak 4vzględnie wysoką, jak 
słońce. Mamy tu jednocześnie doAvód, jak dalece wy­
sokie są temperatury tych ciał niebieskich, skoro 
wszelkie płynne i stałe substancye ulegają ulotnie­
niu, podobnie jak ulatnia się \voda w ogniu. Mamy 
więc słuszne podstaAvy do mniemania, że gAviazdy po 
największej części składają się z pary o bardzo лѵу- 
sokiej temperaturze, tylko na poAvierzchni może nie­
co oziębionej. Możliwa także, że wiele gwiazd są to 
tylko bańki gazowe; Avszelako pogląd ten dotąd nie 
ma dostatecznego uzasadnienia.

Podobnie jak лѵ słońcu, temperatura gwiazdy 
jest z konieczności wewnątrz wyższa, niż na powierzch­
ni. Tylko bowiem z powierzchni ciepło może лѵурго- 
mieniowywać w przestrzeń wszechświata. Stąd też 
powierzchnia stopnioAYO stygnie, i, gdyby materya 
tworząca gwiazdę pozostaAvala stale лѵ spoczynku, 
stygnięcie w  krótkim czasie doproAvadziłoby do лѵу- 
tAvorzenia na gAvieździe tAvardej skorupy, niby na po- 
Avierzchni bryły roztopionego żelaza. Lecz aa” miarę
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stygnięcia, gwiazda z jednej strony kurczy się, z dru­
giej zaś oziębione części zewnętrzne stają się co raz 
cięższe i opuszczają się co raz głębiej лѵ rozżarzoną 
masę, a ponownie ogrzane, znów wynurzają się na- 
zewnątrz; części zaś wewnętrzne, jako cieplejsze, pod­
noszą się ku powierzchni, oziębiają się ź kolei i opa­
dają z powrotem i t. d.—a wszystko to, jeżeli nie zu­
pełnie staje na przeszkodzie utworzeniu się skorupy, 
to ЛѴ każdym razie znacznie je opóźnia. To samo dzie­
je się na słońcu.

Tego rodzaju ruchy materyi pomiędzy warshva- 
mi wewnętrznemi a zetynętrznemi, podobne do tego, 
co zachodzi лѵ gotującej się лYodzie, mogą іглѵас dłu­
żej tylko Avtedy, jeżeli rozmiary gллdazdy są dosta­
tecznie wielkie i nie przekraczają pewnej dolnej gra­
nicy. Gллdazda лvielkości księżyca лѵ ciągu niewielu 
tysięcy lat, niezależnie bd wszj^stkich innych лѵагип- 
к0лѵ, oziębłaby tak dalece, że na jej powierzchni utwo­
rzyłaby się trwała skorupa. Podobna ролѵіока zatrzy­
małaby prądy wstępujące; gorące лѵпе^е przestało­
by лѵуріулѵас na potvierzchnie, i gлviazda лvprędce 
musiałaby zagasnąć. Niema лѵвгеіако лvątpliлvości, 
że лѵіек лviększości gлviazd liczyć należy na miliony 
lat. Stąd zaś лѵпіовек, że gлviazdy muszą być olbrzy­
mie, skoro, wypromienioлvując ciepło przez miliony 
lat, nie лvytлvorzyły na poлvierzchni trwałej skorupy.

Już poprzednio zamvażyliśmy, że słońce nasze 
należy do gwiazd лvzględnie oziębionych i лvzględnie 
małych лѵе лvszechśлviecie. Oba te fakty są лѵ zgo­
dzie ze sobą. Im gwiazda jest mniejsza, tern prędzej 
stygnie, podobnie jak szklanka gorącej лvody stygnie 
prędzej, niż cała копелѵ.
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G w i a z d y  z m i e n n e .

Niebo gwiaździste powszechnie jest uważane 
za symbol niezmienności i wiecznej trwałości. Przy­
słowia wszystkich ludów po wszystkie czasy zgodnie 
głoszą, że na ziemi wszystko podlega zmianom i że 
jedynie gwiazdy wiek po wieku są tnvale te same, jak 
je dziś widzimy. Jakkolwiek pogląd ten dla więk­
szości gwiazd jeszcze dziś jest słuszny, są jednak лѵу- 
jątki z ogólnej reguły. ЛѴіету już zresztą o ruchu 
własnym gwiazd. Lecz nietylko położenie na niebie, 
aie палѵеі blask gwiazd nie jest tak dalece stały, 
jak to na pierwszy rzut oka mogłoby się Avydawac, 
W czasach historycznych już D a w i d  F a b r i c i u s  
pierwszy obserwował był zmiany w blasku jednej 
z gwiazd. Л¥ sierpniu 1596 r. zamvazyl w gwiazdo­
zbiorze Wieloryba nieznaną gwiazdę trzeciej wielko­
ści, która лvkrótce osłabła i wreszcie, w październi­
ku, przestała być widzialną. Gwiazda ta, później na­
zwana Mi r a  Ge t  i, inaczej „cudowna лѵ Wielorybie“, 
zjawiała się w latach następnych лѵ praлvidłowych od­
stępach czasu, przybliżenie jedenastomiesięcznych. 
Przeszły znów dAva stulecia, zanim poznano drugą 
podobną gлviazdę, zmieniającą okresowo swój blask. 
ЛѴ r. 1782 zauważył G o o d r i c k e ,  że gлviazda Al­
go 1 w Perseuszu, o której zmienności лviedział zresz­
tą już M on ta n  a r  i лѵ r. 1669, spada лѵ ciągu paru 
godzin od drugiej do cz4vartej лѵіе1ко0сі лѵ okresie 
nieco mniejszym od trzech dni.

ЛѴ początku 19-go лѵіеки stлvierdzono u лѵіеіи 
innych g\viazd mniej łub лvięcej okresoлve zmiany 
śлviatła; kiedy zaś zaczęto badać niebo z лviększą шѵа- 
gą, podobnych gлv i a z d  z m i e n n y c h  zaczęto znaj-
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dować rok rocznie co raz więcej. Dziś katalog лѵека- 
zuje więcej, niż 2000 gwiazd zmiennych, i rvzrasta 
nader szybko z roku na rok. Niektóre z nich zmie­
niają blask w okresach nieprawidłowych; лviększość 
wszelako ma mniej lub więcej prawidłowe okresy 
zmienności, wahające się od niewiełu godzin aż do 
wielu lat.

Pod względem stopnia zmienności blasku jesz­
cze dziś pierwsze miejsce zajmuje odkryta przez Fa- 
briciusa gwiazda zmienna Mi r a  Cet i .  Posiada ona 
dość prawidłotyy okres wynoszący 330 dni; w stanie 
największej swej jasności trwa, przybliżenie, dwa ty­
godnie; bywa wówczas czasami drugiej, czasami trze­
ciej, a czasami nawet piątej wielkości. Po osiągnię­
ciu podobnego m axim um , n a j  w i ę k s z o ś c i  b l a s ­
ku,  blask jej w ciągu paru tygodni słabnie, aż rvresz- 
cie gwiazda niknie dla oka nieuzbrojonego. Wszela­
ko przez lunetę można ją  przez rok cały oglądać 
i śledzić spadek bez przerrvy aż do t. zw. m inim um , 
czyli n a j  m n i e j s z o ś c i  b l a s k u .  ЛѴ następnych 
tygodniach siła światła znórv лvzrasta, aż do następ­
nego m axim um .

Druga z kołei odkrycia gwiazda zmienna Ał- 
g o ł, albo ß P e r  sei, dzięki swemu wysokiemu północ­
nemu położeniu w naszych szerokościach może być 
obserwowana, jak rok okrągły, co wieczór, a na je ­
sieni i w zimie położenie jej nad poziomem jest szcze­
gólnie dogodne. Główna rvłaściwość zmian blasku 
tej gлviazdy polega na tern, że лѵ ciągu prawie ca­
łego okresu, wynoszącego 2 dni i 21 godzinę, blask 
gwiazdy pozostaje bez zmiany i przyćmieAva się tyl­
ko na parę godzin. Te prawidłowo zjawiające się naj- 
mniejszości {m inim a) blasku pochodzą z częścioAcych



Gwiazdy zmienne. 345

zaćmień Algola przez ciało ciemne, dorównywające 
wielkością gAvieździe głównej i obracające się do­
koła niej. I tutaj jednak oko ludzkie nigdy лѵ rze­
czywistości nie 5vidziało owego towarzysza i nigdy 
go nie dostrzeże. O jego istnieniu dowiedzieliśmy się 
z owych zmian blasku, a głównie stąd, że zmusza 
gwiazdę jasną do zakreślania zacieśnionej orbity do­
koła wspólnego środka ciężkości. Ten bieg jasnej 
gwiazdy, podobnie jak u gwiazd podwójnych spek­
troskopowych, został wykryty przez badanie przesu­
nięć prążków ЛѴ widmie Algola, które 4vskazują bieg 
ciała raz ku nam, drugi raz лѵ stronę przeciwną, i to 
w tych samych okresach czasu, w jakich zachodzi 
zmienność blasku. W ten sposób stało się możli\vem 
wyznaczać na drodze rachunkowej rozmiary tego ukła­
du podwójnego tak dalece dokładnie, jak gdyby bieg 
0ЛѴ odbywał się w naszem najbliższem sąsiedztлvie 
i był dostrzegalny w swej rzeczywistej postaci. Bez 
wątpienia, jestto jedna z naj5yspanialszych zdobyczy 
współczesnej astronomii.

Z pośród g\viazd zmienn^mh o prawidłowym okre­
sie należy jeszcze wymienić ß Lutni, którą na naszym 
rysunku konstelacyi (rys. 73) widać u dołu, na pra­
wo. Gwiazda jest widzialna na naszem niebie co лѵіе- 
czór od Aviosny do jesieni. Zechciej, czytelniku, przez 
szereg wieczorów poró5vnywać tę gwiazdę z sąsied­
nią Y, prawie tej samej wielkości, a піеЬалѵет za- 
U5vażysz, że w niektóre wieczory obie są prawie jed- 
паколѵе, ŵ inne zaś prawm wydaje się czasami лѵу- 
raźnie słabszą, niż lewm. Staranne, często ponawiane 
spostrzeżenia, 5vskażą, że zmiana blasku posiada okres 
przybliżenie 13-dniowy; w" tym okresie czasu 5vystę-
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pują (ілѵа jednakotvo jasne maxima blasku i dwa nie­
co różniące się minima.

Dziś лѵіету, że i w tym przypadku zmiana blasku 
pochodzi nie z istotnej zmiany jasności gwiazdy, lecz 
stąd, że ß Lutni, podobnie jak Algol, jest gwiazdą 
podAYÓjną spektroskopową, a jej Avzajemnie obiegają­
ce się, ale, w przeciwieństwie do Algola, jednakowo 
jasne gwiazdy składowe stoją albo obok siebie, albo 
też zachodzą jedna za drugą.

Zmienność blasku Mira Ceti i innych jej podob­
nych zmiennych o Okresie długim i niezupełnie rów­
nomiernym jest trudniejszą do wyjaśnienia. W prze­
ciwieństwie do zmiennych, które, jak ß Lutni i Algoł, 
zmieniają blask w  prawidlotvych okresach, błyszcząc 
stale światłem białem, zmienne typu Mira Ceti mają 
przeważnie barwę czerwoną lub czerwono-żółtą. Ostat­
nie należą zatem do trzeciej klasy gwiazd Avedlug 
typu Avidma, a Avięc do gAviazd, u których stopień 
oziębienia postąpił już dość daleko. Bardzo być mo­
że, że te stygnące już słońca od czasu do czasu za­
pałają się ponoAAmie lub podczas powolnego ааігоаа п̂ -  

nia dokoła swych osi ZAvracają ku ziemi jaśniejsze 
części swej poAAuerzchni. Nie brak zresztą i innych 
prób objaśnienia zjaAAńska; AÂ szelako niepodobna spraAA"- 
dzić praAvidłoAvości tych lub OAÂ ych domniemań.

Pod względem rozległości, Avahania blasku u róż­
nych gAAuazd byAvają nader rozmaite. W AAuelu przy­
padkach rozległość ta Avynosi cztery, pięć, a naAÂ et 
osiem klas Avielkości, gdy tymczasem av niektórych 
jest tak nieznaczna, że tylko ААфгаААту obserAvator 
zdoła zauAvażyć zmianę błasku.

W obserAvatoryach astronom icznych  od paru  
dziesią tków  ła t AA^roAA^adzono narzędzia do pomiaróAA^
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blasku gwiazd, t. zw. f o t o m e t r y ;  wszelako лvszyst- 
ko nieledwie, co лѵіету o gAviazdach zmiennych, za- 
Avdzięczamy zwykłemu ocenianiu ich blasku na oko. 
Obserлvować i notować należy tu jedynie dokładną 
Avielkosc (jasność) gwiazdy, jaka wynika z porówna­
nia jej z sąsiedniemi, o okreśłonej już Aviełkości. Za­
leżnie od dłuższego lub krótszego okresu zmienności 
blasku, ta o c e n a  s t o p n i a  światła musi odbywać 
się w stosoAvnie Aviększych łub mniejszych odstępach 
czasu, musi być zatem ponawiana co dzień, co go­
dzinę lub co minutę, aby potem można było do­
kładnie wyznaczyć przebieg zmienności, a zwłaszcza 
epoki najAviększej i najmniejszej jasności.

G Av i a z d у n o Av e.

Do gwiazd zmiennych na niebie należą do pew­
nego stopnia również t. zw. g av i a z d у n o лѵ e. Nagle, 
w jakiemkolwiek miejscu nieba, gdzie poprzednio nie 
było nawet śładu najsłabszej gwiazdy, błyśnie полѵа, 
czasami o tak siinem natężeniu blasku, że doróAvny- 
Ava najśAvietniejszym gAviazdom, a czasami przeAvyż- 
sza je naAvet.

W rocznikach chińskich i europejskich kroni­
kach zjawiska gAviazd noAÂ ych są często Avspomina- 
ne; naAÂ 'et układ pierAÂ szego, najstarszego katalogu 
gAviazd H i p p a r c h a  zaAvdzięczamy pojaAvieniu się 
noAvej gAviazdy a v  г .  1134 przed Nar. Chr. Chcąc raz 
na zaAvsze dać możność stAAuerdzania podobnego ro­
dzaju zjaAvisk, Hipparch postanoаѵіі AÂ ymierzyć poło­
żenie Avszystkich gAviazd na niebie i ułożyć odpo- 
AAuedni spis.

Najsłynniejsze zjaAAUsko noAÂej gAAuazdy sięga
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Г. 1572. Na początku listopada OAvego roku zabłysła 
raptownie лт gwiazdozbiorze Kasjopei gwiazda tak 
wyjątkowo świetna, że, podobnie jak Wenus, była 
widzialna naivet лу dzień. Powszechnie nazywają tę 
gwiazdę noлyą T y c h o n a  na cześć jej odkrywcy, 
astronoma duńskiego, T y c h o  B r a h e ,  który staran­
nie wyznaczył jej położenie i przeszło przez rok śle­
dził zmiany jej blasku. Z notatek Tjmhona wynika, 
że gwiazda do marca 1573 była pierAYszej \vielkości, 
do maja tegoż roku spadła do drugiej lub trzeciej 
wielkości, a następnej zimy r. 1573 — 74 саіколѵісіе 
zniknęła dla gołego oka. Początkowa barwa gwiazdy 
była białą, później stawała się coraz czerwieńszą. 
Lunetę wynaleziono dopiero w 40 lat później, około 
r. 1610; pozostało ivięc zagadką, czy gwiazda istot­
nie całkowicie zniknęła, czy też stała się jedynie 
nader słabą.

Następne, znaczniejszej świetności gwiazdy no- 
лѵе zjawiły się лѵ latach 1600, 1604, 1866 i 1901. 
Gлvieździe Tychona dorównywa blaskiem tylko t. zw. 
g w i a z d a  K e p l e r a  z r. 1604 i ostatnia, z konste­
lacji Perseusza.

W dniu 21 lutego 1901 r. miłośnik astronomii, 
A n d e r s o n ,  spostrzegł gwiazdę trzeciej wielkości, 
odległą o parę stopni od zmiennej gwiazdy Algola 
ЛѴ Perseuszu. ЛѴ ciągu dлvuch dni blask noAvej gwiaz­
dy AYzrósł do wielkości AVegi lub Kozy, a następnie, 
aż do роіолѵу marca, spadał powoli, lecz statecznie. 
W tym czasie blask gAviazdy, który zdążył już zni­
żyć się do czwartej wielkości, zaczął objawiać okre­
sowe zmiany natężenia i Ьаглѵу; лѵаЬапіа wielkości 
miały okres trzech do pięciu dni i zachodziły w gra 
nicach jednej klasy. Nowa gлviazda bywała to czAvar-
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tej, to piątej лѵіеіковсі, banvy to żółto-białej, to znów 
mocno-czerwonej. Zmiany te trwały do końca czerw­
ca, poczem nastąpił powołny spadek лѵіеікойсі aż do 
11-ej klasy. Ргалѵіе od r. 1907 nowa gлviazda trwa 
statecznie bez zmiany, a poczet gwiazd w konste- 
łacyi Perseusza zwiększył się o jedną drobną gwiazd­
kę 11-ej лѵіе1ко8сі, która niczem nie wyróżnia się 
z pośród swego otoczenia.

W związku z zabłyśnięciem nowej gwiazdy 
w  Perseuszu ujawniło się również inne zadznviające 
zjawisko. W końcu sierpnia 1901 r. na zdjęciach fo­
tograficznych nowej gwiazdy zauważono dokoła niej 
mglistą masę, której części zdradzały Avyraźną zmia­
nę miejsca. Z dokładnych pomiarów i obliczeń na 
jesieni i zimą r. 1901—02 wynikło, że owe ruchy od­
bywały się mniej więcej z szybkością światła, a za­
tem z szybkością 300000 km. na sekundę. Tak szyb­
ki ruch, nawet wobec olbrzj^mich szybkości, właści­
wych ciałom niebieskim, musiał wydać się zgoła 
niepraлvdopodobnym. Ргалѵіе niepodobna było przy­
puścić, aby obserwoлvane ruchy węzłóiv ‘mgławicy, 
otaczającej noлvą, były istotnymi ruchami materyi. 
O лѵіеіе prawdopodobniejsza, że śлviatło, poAvstale po 
zabłyśnięciu лѵ lutym 1901 gwiazdy, stopniowo roz­
pościerało się i przenosiło лѵ AvarstAvach ciemnej 
mglaAvicy, która istniała już przedtem.

Jeżeli to AA^yjaśnienie je st słuszne, zjaAvisko no- 
Avych gAviazd tłumaczy się, Avedług S e e 1 i g e r a, av ten 
sposób, że jakieś ciemne ciało niebieskie, jedno z tych, 
które licznie zapełniać mogą przestAvorza, spotyka 
Av sAvym biegu mgłaAvicę, gęsty obłok meteoryczny 
lub inne podobnego rodzaju ciało, i że starcie to roz­
żarza nietylko przyciągniętą materyę gazoAvą, lecz
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палѵеі samo ciało niebieskie. Światło zapałającej się 
przytem nowej gwiazdy, odbijając się w Avarshvach 
powłoki mgłistej różnej gęstości, z odłegłości gwiaz- 
dotvej sprawia wrażenie współśrodkowego pierścienia 
gazotyego, co istotnie zauważono na nowej wPerseuszu.

Badania spektroskopowe jaśniejszych i słab­
szych gwiazd nowych z ostatnich kiłku dziesięcio­
leci zdają się potwierdzać powyższe w^yjaśnienia. 
Otóż gwiazdy nowe z początku posiadają zazwyczaj 
ziyykłe widmo gwiazdy stałej, t. j. лvidmo, jakie da­
ją  stałe łub płynne ciała rozżarzone; w następstwie, 
wraz ze spadkiem jasności лvidmo ło przechodzi stop­
niowo w widmo liniowe, czyli widmo, jakie dają roz­
żarzone gazy. AVidocznie po starciu ciemnego ciała 
niebieskiego z materyą mgłaлvicy rozżarza się nasam- 
przód powierzchnia ciała. Wytwarza się co raz wię­
cej światła i ciepła, atmosfera ciała i przyciągnięte 
cząstki materyi mgławicowe] rozżarzają się i dają 
Avidmo gazowe; jasne smugi tego widma można sta­
łe obserwować, dopóki луogóle nowa gwiazda jest 
dostępną obserwacyi spektroskopowej.

Pierwiastki, rozpoznaлyane лу лvidmach gлyiazd 
полуусЬ, niczem nie różnią się od tych, jakie \ycho- 
dzą ЛУ skład gazóлy, odnajdyлyanych лу atmosferach 
słońca i gлyiazd zлyykłych. Przeлyażają ллйęc лyodór, 
hel, луаріеіі, sód, pierллńastki zatem najbardziej roz- 
poлyszechnione луе лyszechśллńecie.

5. Gromady gwiazd i mgławice.

Gwiazda stała, oglądana палуеі przez najsilniej­
szą lunetę, przedstaлyia się zaлysze л у  postaci ś л y i e -
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cącego punkciku; lecz istnieją na niebie ciała, które 
już przez najsłabsze narzędzia 5vykaznją 5vyraźną 
rozciągłość. Przyglądając się dokładnie takim ciałom, 
spostrzegamy, że jedne z nich składają się wyłącz­
nie z pojedynczych, gęsto skupionych gwiazdek, dru­
gie zaś, mniej łub więcej rozległe, z materyi mgli­
stej. Na pierwszy rzut oka niepodobna przeprowadzić 
ścisłej granicy pomiędzy tego rodzaju g r o m a d a m i  
g w i a z d  a m g ł a лѵ i c a m i. Л¥ rzeczy samej, często 
jakieś ciało, ogłądane okiem nieuzbrojonem lub przez 
małą lunetę, ma wszelkie pozory mglistej masy, po­
dobnej do obłoczka; dopiero, kiedy skierujemy na nie 
potężne narzędzie, przekonywamy się, że w istocie 
składa się z mnóshya niezwykle gęsto skupionych 
gwiazd. DaAvniej tego rodzaju spostrzeżenia kazały 
przypuszczać, że mgła5vice 5vogóle są tylko odległe- 
mi gromadami gwiazd, które dadzą się wzrokoivo 
porozdzielać na oddzielne gwiazdy przy dostatecznej 
sile Ś5viatła i dostatecznie wielkiem powiększeniu 
teleskopu.

Pogląd ten dziś można uważać stano5vczo za 
niesłuszny. Obok gromad gwiazd przeróżnej wielkości 
i kształtu, mamy także na niebie istotne mgłaAvice, 
składające się nie z gwiazd, lecz ze świecących mas 
materyi gazowej. Kiedy gromady gwiazd dają 5vidma 
ciągłe, to ЛѴ widmach mgławic istotnych można za­
uważyć jasne prążki, świadczące, że światło tych 
ciał niebieskich pochodzi z materyi gazowych. Wiele 
ciał, które przedtem uważano za mgła5vice, po zba­
daniu tą metodą okazały się właściwie zbiorowiska­
mi g5viazd. Lecz jeszcze i dzisiaj wyrażenia mgła- 
лѵіса i gromada gwiazd nie są dość ściśle rozróżnia-
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ne i przeważnie stosują się do zewnętrznego wyglą­
du ciał.

Szereg wyjątkowo śлvietnycłl gromad gwiazd, 
jak Plejady (rys. 75), Praesepe, podwójną gromadę 
ЛѴ Perseuszu i inne, лѵуmieniliśmy już, opisując gwiaz­
dozbiory. Już u tych luźnych grup, i sąsiedztwo ich 
położenia, i podobieństwo widma doлvodzą istnienia 
pomiędzy niemi związku fizycznego; tembardziej 
związek taki łączy gromady, w których pojedyncze 
gwiazdy tworzą zbitą kułę ciał niebieskich. Jedna 
z najpiękniejszych kułistych gromad gлviazd łeży 
ЛѴ gwiazdozbiorze Herkułesa (rys. 83); łatwo ją  wi­
dzieć przy pomocy chociażby najsłabszych środków 
optycznych. ЛѴ środkoAvych częściach grupy gwiaz­
dy tak są ściśłe skupione, że ani płytka fotograficz­
na, ani oko przy łunecie nie zdołają ich rozdziełić.

Z pośród mgłaAvic niektóre tyłko można Avidziec 
gołem okiem. W  rzeczy samej mamy tyłko dwie tak 
лѵіеікіе i uderzające, iż bez pomocy środków optycz­
nych można rozpoznać, że to nie są zAvykłe gtviazdy. 
Są to: mgławica Oriona i m gtadca Andromedy.

Wiełka m g ł a w i c a  w O r i o n i e  błyszczy, j ak 
gwiazda piątej wiełkości; tyłko bardzo dobre oko 
zdołają odróżnić od gwiazd sąsiednich. Mgławica ta 
zajmuje miejsce pomiędzy Eigełem a najbardziej na 
południe położoną gwiazdą t. zw. Przepaski. Pierw­
szy H u y g h e n s  obserwował mgławicę przez lunetę, 
i, oprócz grubego szkicu jej nieregularnych zarysów, 
zostawił opis, w którym wyobraża mgławicę jako 
coś nader niezwykłego, dającego wrażenie, jak gdy­
by ЛѴ tern miejscu przez otwór лѵ skłepieniu prze­
świecało ŚAviatło niebieskie. Cechą charakterystyczną 
mgławicy Oriona jest jej nader nieregułarna postać.
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Ciemna szczelina dzieli obraz mgławicy na dwie ga­
łęzie; ЛѴ tej szczelinie już przez zwykłą łunetę лѵі- 
dzimy grupę złożoną z czterech oddziełnych gwiazd 
i zwaną t r a p e z e m  w O r i o n i e .  Do tej grupy na-

Rys. 8d. Wielka gromada gwiazd w Herkulesie.

leżą jeszcze dwie drobne gwiazdki Avidzialne przez 
silne narzędzia; jestto więc właściwie gwiazda s z e ś ­
c i o k r o t n a .  Jakkohviek nader łiczne pomiary 
układu nie zdołały jeszcze лѵукгус лѵ nim ruchu, to 
jednak ротітолѵоИ nastręcza się myśł, że gwiazdy

Newcomb, Astronomia. 23
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te, a przynajmniej олѵе cztery jasne, są лѵе wza­
jemnym związku i poAYstały prawdopodobnie przez 
zgęszczenie części mgławicy.

Wielka m g ł a w i c a  w A n d r o m e d z i e  przez 
silną lunetę przedstawia mieszaninę nader słabych 
gwiazdek i materyi mglistej. Czyni to ivrazenie, jak 
gdyby źródło światła było zasłonięte przezroczystą 
materyą, na podobienstAvo naprz. śAviecy, ukrytej za 
rogoAvym ekranem. Zdjęcie fotograficzne mgławicy 
(rys. 84) pozwala rozpoznać, że materya kosmiczna 
przybrała tu postać płaskiego zwoju spiralnego, któ­
rego płaszczyzna leży prawie лѵ kierunku płaszczy­
zny (układu słonecznego, tak iż my dostrzegamy nie­
jako wązki kant tych ZAYojów.

Naogół liczba jasnych mglaAvic jest nieznacz­
na; natomiast liczba mgłaAAdc teleskopoAA^ych jest 
praAvie nieograniczona. ЛѴ pogodną noc bezksiężyco- 
Avą już przez ZAvykłą lunetę rozpoznać można AAdełe 
setek mglaAvic; a przez AAńelkie narzędzia AÂ spółczes- 
ne poznano przeszło 10000 mglaAvic i Avyznaczono 
ich położenie na niebie. MóAviąc o teleskopie zAAier- 
ciadłanym, zauAvażyłiśmy już, że płytka fotograficzna, 
umieszczona av ognisku tego narzędzia, jest o Aviele 
potężniejszym środkiem do AvykryAÂ ania mglaAvic, 
niż oko. Zdjęcia, które AÂ ykonał K e e l e r  av obser- 
Avatoryum Licka, doAAmdzą, że na niebie istnieje Avię- 
cej, niż 200000 mglaAvic.

Jasne mglaAvice mają zazAÂ yczaj postać niefo- 
remną; av niektórych jednak przypadkach dają się 
rozpoznać praAvidloAve zarysy. Nader godne UAvagi są 
mgłaAAńce, których części jaśniejsze układają się av po­
staci spłaszczonych zAÂ jóAv. Tego rodzaju mglaAvi -  
cę s p i r a l n ą  poznaliśmy już av Andromedzie; inna,
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której płaszczyzna leży prostopadle do linii widzenia, 
iest podana na rys. 85. Tylko u niewielu jaśniejszych 
mgławic tego rodzaju można już przez lunetę rozpo­
znać czasami ślady poszczególnych zwojów; u więk­
szości jednak charakterystyczne kształty Avystępują

Rys. 84. Wielka mgławica w Andromedzie.

dopiero na długo eksponoAvanych płytkach fotogra­
ficznych. Widmo mgławic spiralnych, o ile je do­
tychczas poznano, jest ciągłe, a zatem zadziwiające 
te ciała niebieskie są odległemi gromadami gwiazd, 
nie zaś właściwemi mgławicami.
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Osobliwe kształty posiadają również t. zw. 
m g ł a w i c e  p i e r ś c i e n i o w e .  Z tych najwięcej 
jest znaną m g ł a w i c a  p i e r ś c i e n i o w a  w L u t n i  
(rys. 86), pomiędzy gwiazdami ß i y tego gAviazdo- 
zbioru. Przyglądając się badawczo mgławicy, widzi­
my, że лvnętrze pierścienia nie jest саіколѵісіе ciem­
ne, lecz jest wypełnione przymglonem ś\viatłem, słab- 
szem, niż światło pierścienia.

Cały szereg innych mgławic posiada kształt 
okrągłaлvej tarczy podobnej do tarczy płanet. Są to 
t. zw. m g ł a w i c e  p l a n e t a r n e .  Z mgłaлvicami 
nieregularnemi i pierścienicwemi mają tę Avspólną 
cechę, że ich widma są widmami gazów.

Co się tyczy składu chemicznego mgławic właś­
ciwych, to dotychczas nie udało się stwierdzić nic 
stanowczego ani przy pomocy teleskopu, ani na zasa­
dzie badań spektroskopoAvych. Znaczna liczba mgła- 
ЛѴІС posiada naprz. w Avidmie dwie lub trzy nieznane 
linie zielone, których nie można utożsamić z jakiemi- 
kolwiek liniami pierwiastków ziemskich. Oprócz tych 
linii szczególnie rozpowszechnione są w widmach 
mgławic linie helu i wodoru. Często jednak wystę­
pują niewszystkie linie wodoru; dotychczns лvięc nie­
wiadomo, w jakim stanie ivchodzi w skład mgławic 
ten najbardziej rozpowszechniony pierwiastek.

Bez wzgłędu zresztą na to, z jakich pierwiastków 
składają się mgła\vice, jedno лѵіету napewno, że są 
to ciała, będące w stanie nader rozrzedzonym. Gdyby 
ziemię naszą umieszczono pośrodku podobnej mgła­
wicy, najpewniej nie zauważylibyśmy tego nawet; 
co najwyżej, może niebo wydaлvałoby się nam nieco 
jaśniejszem, niż obecnie. O stopniu rozrzedzenia ma- 
teryi kosmicznej mglaAvicy można poniekąd sądzić
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Z faktu, że rozciągłość tych ciał setki tysięcy razy 
przekracza rozciągłość całego naszego układu sło­
necznego. Gdyby materya mgławicy chociaż w przy­
bliżeniu była doproAvadzona tylko do tego stopnia

Rys. 85. Mgławica spiralna лѵ W. Niedźwiedzicy.

najwyższego rozrzedzenia, do jakiego możemy sztucz­
nie doproлvadzić ролѵіе^е лѵ naszych ргасолѵпіасЬ 
fizycznych, to już rozległość aż po drogę Neptuna 
лvystarczałaby лѵ zupełności na pochłonięcie лvszelkie- 
go śлviatła, przechodzącego przez tę лvarstлvę; innemi
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słowy, podobnej grubości warstwa byłaby zupełnie 
nieprzezroczysta. Tymczasem większość mgławic, po­
mimo kołosalnycli rozmiarów, tworzy jedynie najsub- 
tełniejsze zasłony na niebie, poprzez które światło 
gwiazd przechodzi bez przeszkody niełedwie. Niepo­
dobna więc jeszcze dzisiaj tak rozrzedzić powietrze 
naszej atmosfery, aby dorównywało mgłaAviconi kos­
micznym w ich nieznacznej gęstości.

6. Droga Mleczna.

Zaznaczyłiśmy już, że najmniejsza nawet łune- 
ta ukazuje nam Drogę Młeczną w postaci niezmier­
nego skupienia gwiazd, których oko nieuzbrojone 
nie dostrzega oddzielnie z powodu ich wielkiej od­
ległości i słabego blasku.

Znaczenie Drogi Mlecznej лѵ zagadnieniu, doty- 
czącem położenia naszego лѵ przestrzeni лvszechświa- 
ta, jest nader doniosłe, a od czasu podstawowych 
prac H e r s  c h l a  zajmowało się niem wielu astrono­
mów. Błyszcząca Avstęga, opasująca niebo, jest niewąt­
pliwie zbioroлviskiem gлviazd; Avszelako istotny kształt 
tego zbioroлviska nie daje się ргалѵіе określić, ałbo- 
лѵіет my sami znajdujemy się лveл\mątrz jego granic.

Rzecz релѵпа, że ś\viatło Drogi Mlecznej pocho­
dzi nie od gлviazd stojących obok siebie, lecz od 
ułożonych jedne za drugiemi. Niema bezpośrednich 
pomiarów odległości олл̂ усЬ dalekich śлviatóлv, lecz 
fakt, że najbliższe nas gwiazdy, jak Syryusz, Procyon, 
Atair, Wega i inne, leżą w błizkości Drogi Mlecznej, 
naprowadza na myśl, że rozkład gлviazd stałych 
ЛѴ przestrzeni, podobnie jak rozkład planet лѵ ukła-
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dzie słonecznym, istotnie zachodzi лѵ jednej płasz­
czyźnie. ЛѴ kierunku tej płaszczyzny gAviazdy są naj­
bardziej skupione; w kierunku zaś prostopadłym do 
tej płaszczyzny, zatem w kierunku b i e g u n ó w  
D r o g i  Ml e c z n e j ,  daje się zauważyć zmniejszenie 
ich liczby. Koło o średnicy 1 stopnia w pobliżu 
biegunó5v Drogi Mlecznej zaAviera przeciętnie dwie

Rys. 86. М£-1алѵіса pierścieniowa w Lutni.

g5viazdy widzialne przez małą lunetę; natomiast 
ЛѴ samej Drodze Mlecznej 10 do 20.

Znawcy Drogi Mlecznej, nap. E a s t o n ,  twierdzą, 
że, gdybyśmy się umieścili pośrodku jednej z олѵусЬ 
płaskich mgła5vic spirahiych, któreśmy uznali za 
gromady gwiazd, 5vidzielibyśmy na niebie podobnie 
sAvietlisty pierścień, jak ten, który nam przedstawia 
Droga Mleczna. Gęściejsze zwoje mgla5vicy dałyby
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nam obraz szczególnie świetnych miejsc pierścienia, 
podobnych do jasnych gromad gwiazd, jakie dostrze­
gamy w naszej Drodze Mlecznej, w gwiazdozbiorze 
Łabędzia lub na południe gлYІazdozbioru Tarczy So­
bieskiego. ЛѴ założeniu, że nasza Droga Mleczna 
istotnie ma układ spiralny, udało się nawet Easto- 
nowi sporządzić mapę tego układu. Jeżeli pogląd ten 
jest słuszny, tedy mgławice spiralne, składające się, 
jak wskazuje ich^лvidmo, z gwiazd, są może odległymi 
układami dróg młecznych. Z faktu, że nie udało się 
jeszcze ani jednego z tych łicznych ciał niebieskich 
rozwiązać na gwiazdy, wynika tyłko, że ich odleg­
łość musi być niepomiernie wiełka.

Kozwiązanie całego zagadnienia, dotyczącego 
układu Drogi Młecznej, gromad gwiazd i mgławic, dziś 
jeszcze jest niemożlhve. Stułecie jeszcze nie upły­
nęło, od kiedy zaczęto wogóle mówić o astronomii 
gAviazd stałych, i dziesiątki łat jeszcze przejdą, za­
nim zakończone zostaną prace przedwstępne do sy­
stematycznych studyów dotyczących budoлYy лvszech- 
świata. Pierwsze dwa stułecia po wynałezieniu łunet 
były poświęcone badaniu naszego najbłiższego są­
siedztwa w przeshvorzach, naszego układu plane­
tarnego. Dziś przekroczyliśmy granice naszej rodziny 
słonecznej. Tutaj, w dziedzinie słońc bez łiku, nowe 
zjaлviają się zagadnienia dla ducha ludzkiego, a licz­
ba ich jest tak Avielką, że dopiero praca wielu przy­
szłych pokołeń zdoła może choć w części wyjaśnić 
zagadnienia, jakich z dnia na dzień dostarcza nam 
badanie nieba gwiaździstego.
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paralaktyczne (równikowe) 57, 
69. L. zwierciadlana 46,68. Zdol­
ność rozpoznaAvcza 1.46.

Lutnia (Lyra) 41,311,317in., 328, 
330, .345 in.; paralaksa a L-i 326.

Łabędź (Cygnus) 311, 318, .360; 
paralaksa 61 Ł-a .326.

Maddox 69.
Magnetyzm ziemski 293.
Magnez 100, 338.
Mantois 64.
Marę Imbrium 130, m. Procella- 
rum (Morze burzliwe), Serenita- 
tis (pogodne) 132.

Mars 88in., 90, 158, 161, 166, 
180—195,196,200,205. Atmosfe­
ra 191 in., badania spektrosko­
powe 192. Barwa 182. Deimos, 
Fobos,ich obieg i odległość 194. 
Iloraz 254. Jasność 181. Jezioro 
słońca (Lacus solis) 185in. Ka­
nały 184ІП., 189ІП., 191.Księży-
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ce І93ІП., 195 (wielkość). Masa 
'254. Mieszkańcy 180, 184, 190, 
193. Odległość 181. Opozycye 
181. Orbita,jej ekscentryczność 
(mimośród) 181. Paralaksa 241. 
Plamy Ьіезгшолѵе 184, 191 in. 
Powierzchnia 182 i n., 189 i n., j ej 
fotografie 187, 190. Rok Marsa 
180in.Ruch wirowy 182in. AVid- 
ino 191,192.

Masa 249in., m. a ciężar 250. 
M. Jowisza, Marsa, IMerkure- 
go. Neptuna, Saturna, słońca 
246in., Urana, Wenus254, ziemi 
251, 253in.

Mascart 271.
Maskelyne 115.
Maxwell 223in., 293.
Mayer Christian 332.
Mólotte 214.
Merkury 88in.,90,154in., 157in., 

161—170, 181, 213. Atm.osfera 
166. Elongacye 163in.Fazy 166. 
Masa 254. Obieg 162in., o. syno- 
dyczny 163. Obrót dokoła osi 
165. Odległość 161 in. Orbita 
162, jej odchylenie 168in. 
Powierzchnia 164in. Przejścia 
167ІП. Wielkość 161 in. Złącze­
nia 162 in.

Merz 61.
Messier 273.
Metale 338.
Meteory 89, 283—286, ich pocho­
dzenie 29in., 297. M. a komety 
288ІП.

Metoda wzroku i słuchu 85. 
Mglisty pierścień 220.
Mgławica Andromedy 310, 352, 
354in., kosmiczna 340, Oriona

315, 352, pierścieniowa w Lutni 
356, spiralna w ЛѴ.Niedźwiedzi­
cy 357.

Mgławice 300,350in.,ich gęstość 
356,liczba 354, postać 354, skład 
chemiczny 356, widmo 351, 355, 
wielkość 357.

Mgławice planetarne 356, pier­
ścieniowe 356, spiralne 354in., 
360.

Mieszkańcy księżyca 1.35, Marsa 
180,184, 190, 193.

Mikron 73.
Mimas 226.
Mira Ceti (Cudowna w ЛѴіеІогу- 
bie) 31,3, 343in., 346.

Montanari 343.

Narzędzia astronomiczne 45in., 
pomocnicze 80in.

Narzędzie południkowe 82in. 
Neptun 88, 90, 155,158,161, 168, 
233—238. Barwa 233. Księżyc 
237. Kształt237 i n. Masa 2.33,2.54. 
Objętość, odległość od słońca 
23.3. Ruch wiroлvy 23.3, 237. Wid­
mo 233.

Newton 66, 78, 111 in., 245in., 
260in., 264, 333.

Nichols 294.
Niebo, widok z ziemi 7in.; atlas 
fotograficzny 71 in. 

Niedźwiadek (Scorpius) 31 in.; 
320.

NiedŹAviedzica Mała (Ursa mi­
nor) 16, 308.

Niedźwiedzica Wielka (Ursa ma­
jor) 16, .307ІП., 318.

Nowa Keplera 348, лѵ Perseuszu 
350, Tychona 348.
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Nów księżyca 124,137,142.
Nyrón 117.

Oberon 231.
Obieg synodyczny Merkurego 
163, Wenus 172.

Objektyw 46 in., 60in., zbiorowy 
49.

Obraz odległego przedmiotu 
51 in.

Obserwatoryum berlińskie 220, 
w Captown 281, Cerulli’ego 187, 
w Cordobie 281, w Flagstaff 165, 
w Greenwich 17, 20, 23, 26, 235, 
Harvarda 61,204,226,278, w Hei­
delbergu 198, Licka 62, 64, 67, 
213in., 335, 354, Lowella 185, 
187ІП., paryskie 219,236,wPuł- 
kowie 61 in., 271, w Washing­
tonie 232, Yerkes’a 46, 62in., 
63 in.

Odbicie świetlne 292.
Odległości ciał niebieskich 6in., 
320. Pomiary odl. w przestrzeni 
238ІП., 321 in. Sposoby pośred­
nie wyznaczania odl. 242in., 
244ІП.

OdległośćgAviazd stałych 320in., 
324ІП., księżyca 121, 143, 240, 
księżyców Saturna 226, Marsa 
181, Merkurego 161 in., Neptuna 
233, planet 158 i n., 240 i n., słońca 
90in., 143, 179, 204, 241, Urana 
230.

Odmiany księżyca 122in., 124.
Odpłyлvy morza 135in.
Ognisko drogi planety, elipsy 154.
Ognisko w reflektorze 65, so­
czewki refraktora 47.

Ogniskowa płaszczyzna 51. 
Okresy zaćmień 140.
Okular 46,52 in.
Olbers 196,199, 286.
Ophiuchi (Wężownika) a 319. 
Opozycya planety 156. 
OpozycyeJowisza206, Marsa 181, 
Saturna 217.

Oppolzer 288 in.
Orion 315in.
Orzeł (Aquila) 312, 319.
Oś biegunowa (godzinna) 56, 58, 
zboczeń lunety 57 in.

Oś chwilowa wirowania ziemi 
116in., oś główna wir. z. 117.

Oś świata 26.
Otwór wolny objektywu лѵ re­
flektorze 65, w refraktorze 46.

Palisa 198.
Pallada 196,199.
Panna (Virgo) 31 in., 318, 336. 
Parabola 260in., 262in. 
Paralaksa 121, 239in., 244in., 
322ІП., par. roczna 322in. 

Paralaktyczne ustawienie 57in. 
Paruszowice na Szląsku 108. 
Patrokl 205,216.
Pegaz 310, 312in.
Pełnia księżyca 124,129,137in. 
Perihelium 156.
Perrine 214.
Perseidy 289.
Perseusz 288in., 310,343in., 348; 
gromada gwiazd лѵ P. 310. 

Peters 198.
Phoebe 226in.
Piazzi195.
Pickering W. H. 170,194, 226.
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Pierścień Antocillusa, Arcliime- 
desa, Aristillusa 130, Aristarcha 
135, Kopernika 155.

Pies mały, wielki (Canis minor, 
major) 316in.

Pion, odchylenie w górach 115. 
Pisces (Ryby) 312.
Piscis aiistrinus 313.
Planeta przedmerkurowa 170. 
Planetoidy 88,158,195 in.;ich dro­
gi 199in.; obserwacya met. fo­
tograficzną 198; pochodzenie pl. 
200; rozkład w przestrzeni po­
między Marsem a Jowiszem 195, 
200in.,205; ruch dzienny średni 
201.

Planety 4in., 32, 87in., 154in., 
dolne, górne 155, małe 195—205. 
Aphelium 156. Drogi planet 
154 in., ich ekscentryczność 154, 
pochylenie i węzły 157. Blonga- 
cya 156 in. Konjunkcya (złącze­
nie) ze słońcem 156. Odległości 
158in. Opozycya (przeciwsta­
wienie) 156. Prawa Keplera 
159in. Periheliiim 156. Punkt 
odsłoneczny i przysłoneczny 
156. Szereg Bode’go 158 in. Śred­
ni ruch dzienny 201. Układ wza­
jemny planet 154ІП. Wpływ na 
bieg i drogi komet 265, 274in., 
na bieg LeonidÓAv 290.

Plejady 291,314ІП., 3.39, .352. 
Pochodnie słoneczne 96in. 
Pochylenie drogi 157, ekliptyki
;зз.

Polluks 314.
Polyhymnia 199.
Południe 17 in.

Połn dnik 17Xzasadniczy, niebies- 
ki)in.

Pomiary ziemi, międzynarodowe 
biuro centralne 107,118. 

Pontćcoulant 267.
Pory roku 30ІП., 33, 38, 39, 
42 in.

Poszukiwacz 58.
Powierzchnia Joлvisza 206in., 
księżyca 126in., 131 in.. Marsa 
182ІП., 187, 189ІП., Merkurego 
164ІП., Saturna 218, słońca 91, 
93, Urana 231.

Powiększenie lunety 53in. 
Poziom 11, 34in.
Półcień ziemi 141.
Północ 21.
Praesepe 314, 352.
Prawo ciążenia powszechnego 
lllin .

Precesya punktów г0лѵпопос- 
nych 40in., 42.

Procy on 316, 327, 335, 358. 
Promienie wodzące 159.
Promi епіолѵапіе 73. 
Protuberancye 99,101, 147,150. 
PrzeciwstaAvienie planety 156. 
Przejścia księżyców JoAvisza 
215ІП. Przejścia Merkurego 
167ІП., Wenus 175ІП., 178in. 

Przepaska Oriona 315, 352. 
Przy])ływy morza 1.35in. 
Ptolemeusz 43, 304.
Punkt odsłoneczny, przysło­
neczny 156.

Punkt promieniowania meteo- 
Г0ЛѴ 287in., 290.

Punkt równonocy jesiennej 34 
in., 36, wiosennej 26in., .34in.,

Newcomb. Astronomia. 24
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36, 40in. (precesj-a, wyprzedza- Ruch istotny dzienny i roczny
nie), 306, 312. ziemi 38.

Punkty лѵаіпе 36. Ruch pozorny dzienny i roczny
sklepienia niebieskiego 38.

Radius yector 160. Ruch wirowy gwiazd 299, Jowi-
Rady ant meteorów 287. sza 206, księżyca 125in., ]\larsa
Rak (Cancer) 31 in., 292, 314. 182 i n., Merkurego 165, Neptuna
Reflektor 46, 64in., 67. 233, 237, Saturna 218in., słońca
Refrakcya światła лѵ atmosferze 93, Urana 230, Wenus 172in..
ziemskiej 119 in. ziemi 10,28, 38.

Refraktor 45in., 53, 60in., 68; so- Ruch własny gwiazd 328 i n.
czewki r. 46in. Rutherfurd 68.

Regulus 314. Kyby (Pisces) 31 in., 42, 312. R.
Repsold bracia 64. 
Rhea 226in.

południowe 313.

Richarz 114. Salo 241.
Rigel 316, 338, 352. Samoa 22.
Ritchey 67in. Saros 148 In.
Rok 40ІП., gwiazdowy 42, Jowi- Saturn 88in., 90, 155, 157in..
sza 206, Marsa 180in., Merkure- 217—229, 230, 234, 237, 265, 292.
go 162 i n., przestępny 43, Satur- Atmosfera 219. Barwa, blask
na 217, słoneczny 42, Urana 230, 217. Budowa fiz.,gęstość 218in.
Wenus 172, ziemi 38, zwrotniku- Księżyce 225in., ich obieg, od-
wy 42. ległość 226, położcaiie względem

Rosenberger 267. l^ierścieni 228in., wielkość 225.
Rosse lord 65, 67. Kształt 218. Masa 254. Opozycye
Rüsya 22,44 (kalendarz). 217. Pierścienie 217in., 219in.,
Rozszczepianie światła w atmo- ich budowa fiz. 223in., kształt
sferze 120,przez pryzmat 47in.. 222, 220in., ruch obrotowy 224,
ЛѴ reflektorze 65. widmo 224, wielkość 223. Po-

Równik niebieski 25, 28, .30, 32, wierzchnia 218. Rok 217. Ruch
34 i n., słońca 93,94 (pochylenie). wirowy 218in. Wielkość 217.
ziemi 24. Wpływ na bieg komet 275.

Równoleżniki 26. Schiaparelli 165, 174in., 184in.,
RÓAcnonocy punkty 34in., 36, 188,190,289.

40 in. Schott i S-ka 64.
Ruch ciał ]iiebieskich (badanie Schroeter 164 in., 173 in.
spektroskopowe) 79in. Schwabe 95.

Ruch dzienny ciał niebieskich 1 (), Scorpius (Niedźwiadek) 320.
13in., г.dz. średni planet 201. Seeliger 170, 224, 349.
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Sfera niebieska 9 i n. gAviazd nowych 350, Marsa (at-
Siła ciążenia 111 in. mosfery i powierzchni) 191 in..
Sklepienie niebieskie lin.;ruch ruchu ciał niebieskich 79in..
pozorny 9in., 37ІП., r. p. dzień- 174, 336, bad. słońca 97, 99in.,
ny 10in., 38, roczny 39. 339, zaćmienia słońca 150in.

Słońce 3in., 87, 90—106, jako Spica (Kłos) 318.
źródło światła i ciepła 91. Atmo- Stanowisko letnie i zimowe
sfera 92 in. Bieg pozorny 30in.. słońca 36, 39.
34 in. Bieguny 93. Budowa Steinheil 64, 67.
lOOin., bud. powierzchni 91. StozkoAve przecięcia 261.
Chromosfera 99in., 152. Ciepła Strefy czasu norm. Amer. Półn.
źródło 103in. Ciężar i gęstość 21.
103. Fotosfera 91,100in. Iloraz Struve 0. 326, 333.
253. Jasność 92. Jądro 101. Koro • Struve Wilhelm 326, 333.
na 100, 146, 151 in., jonizacya Strzelec 31 in., 320.
gazów kor., wpływ ciśnienia Swea 197.
światła 293, 295. Masa 103, Swift 169.
246in. Odległość 91, 143, 179, Syryusz 62, 302, 316,327,335,338,
204, 241, 244ІП. Paralaksa 241, 358.
244ІП. Pary wapnia 97in. Ріа- Szare światło księżyca 124.
my 94ІП., 155. Pochodnie 96in. Szerokość geograficzna 10, 13,
Pory 95. Protuberancye 99, 28, 58,115in., (wahania).
150in .Równik 93,jego pochyle- Szkło koronne (potasowe) 48in..
nie 94. Ruch obrotowy 93in. Sa- ołowiane 48.
ros 148in. Siły magnetyczne Szkło oczne 46,52, przedmiotowe
153. Średnie słońce 18. Tempe­
ratura 102. Widmo 79. Wielkość

46.

90in. Wyskoki 99in., 146in.. Średnie słońce 18.
151 in. Zaćmienia 138, 142in.. Światła ciśnienie 293,297, prawo
147 in., ich przewidywanie Махлѵеііа 293in., wpływ na ko-
148 in. Zaćmienia całkowite mety 295, na koronę słoneczną
(centralne) 143 in., 145 in.. 152, 296. Pala 73, skład 74, szybkość
obrączkowe 144. światła 2, 242.

Smok (Draco) 309. Światło zodyakalne (zwierzyń-
Soczewki 46in., 6] in. cowe) 170, 291 in., jego pocho-
Sód 338, 350. dzenie i лѵіЬто 292. Odbicie
Spektr 74, 78. 
Spektroheliograf 97, 99.

SAvietlne 292.

Spektroskop 72in., 78. Badanie Tales z Miletu (zaćm. słońca) 148.
gwiazd (Avłaściwości fiz.) 337, Tarcza Sobieskiego 360.
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Taurus (Byk) 313. Wahanie biegunów ziemi 110,
Teleskop 46, t. zwierciadlany 64. 116 in., 118.
Temperatura fotosfery 102, Ŵ allis 225.
gwiazd 341, Jowisza 211, słońca Wapień 100,339, 350.
101 in., wnętrza ziemi 109. Warner & Swasey 64.

Tetys 226. Warren de la Rue 68.
Themis 226in. Wattson 169.
Titius 195. Wega 31 in., 302, 311 in., 318,327,
Tlen 339. 329in., 338, 358; paralaksa 326.
Tlenek węgla 339. Wenus 88ІП., 90,155in., 158,166,
Towarzysze planet 88. 171—180, 206, 208,244.Atraosfe-
Trapez w Orionie 353. x’a 175ІП. Fazy 171 in. Księżyc
Triangulacya 239. 178. Masa 254. Obieg synodycz-
Tyclio, góra pierśc. na księżycu ny 172. Paralaksa 241.Przejścia

132. 175ІП., 178ІП. Ruch wirowy
Tycho Brahe 348. 172 i u., bad. za pomocą spektro-
Tytan 225in., 228. skopu 175.
Tytania 231. Westa 196. 

Węgiel 339.
Układ słoneczny 6, 87in., ruch ЛVęglowodór 339.
własny 328in. ЛVęzły dróg planet 157.

Umhriel 232. Węzły księżyca 139in., 142.
Uran 88,90,155, 157in., 229—233, Wężownika (Ophiuchi) a 319.
234І n., 266. Atmosfera 231. Księ- Widmo 74ІП., 78., absorbcyjne
życe 231 in. Kształt tarczy 230. 76, ciał gazowych, płynnych,
Masa 254. Bieg dokoła słońca. rozżarzonych, stałych 75, ciąg-
odległość, powierzchnia, ruch łe 75, 77, liniowe 76, na fotogra-
wirowy, wielkość 230. Widmo fii 80, nieciągłe, przerywane 75,
231. Wpływ na bieg komet 275. złożone 76.

Ursa major, minor (Wiełkai Mała Widmo gwiazd 337in., gлviazd
Niedźwiedzice) 308. nowych 350, komet 282, Marsa

UstaAvienie łunety 55in., 57,69. 191 in.. Neptuna 233, Saturna 
224, słoneczne 79, 340, światła

de Vico 173ІП. zwierzyńcowego 292, Urana 231,
Virgo (Panna) 318. Wenus 175, wodoru 76.
Vogel Н. С. 338. Widnokrąg 11.

ЛVieikość gлviazd300in., Jowisza
Waga (Libra) 31 in., 318. 205in., 209, księżyca 122, Mer-
Wahadło kompensacyjne 86. kurego 161 in.,Neptuna 233,Sa-
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turna 217, słońca 90 i n., 143, Ura- 
na 230; w . i postać ziemi i 06in. 

Wieloryb (Cetns) 313, 343. 
Wiktorya 241.
Witt 203.
Włosy Bereniki (Comae Bereni­
ces) 318.

Wodnik (Aquarius) 31 in., 312, 
320.

Wodór 76 (widmo), 100, 338in., 
350, 356.

Wolarz (Bootes) 317, 331.
Wolf Max 198, 205, 257, 267. 
Wollaston 78.
Woźnica (Auriga) 310, 318, 

335 in.
Wóz wielki 307in.
Wschód, zachód słońca 39, 
gwiazdy 39, 305.

Wszechświat 2in., 5in. (wiel­
kość).

Wyprzedzanie punkt. г0лѵпо- 
noen. 40.

Wyskoki słoneczne 99in., 101, 
146 in., 151 in.

Wysokość bieguna 13. 
Wyznaczanie położenia ciała 
niebieskiego 24in.

Wznoszenie proste 27in., 59,81, 
83.

Zaćmienia księżyca 138in., 142; 
zaćm. całkowite i częściowe 
140in. Okresy zaćmień 140. Z. 
księżyców Jowisza 215in. 

Zaćmienia słońca 138, 142in., 
145 i n., 169 i n.: zaćm. całkowite, 
centralne 143 in., 145 in., 152,

częścio\ve, obrączkowe 144. 
Obserwowanie przez spektro­
skop 150ІП. Przewidywanie za­
ćmień 148 in.

Załamanie światła w atmosferze 
ziemi 119ІП., 142, w pryzmacie 
74, w soczewkach 48in. 

Zboczenie gwiazdy 27in., 59,81, 
83 in.

Zegar 86,z. gwiazdowy 37, 83in., 
306.

Zeiss 67.
Zenit 12, 308, 310, 313in., 317in. 
Ziarnista budowa powierzchni 
słońca 91.

Ziemia 1, 4, 87 i n., 90,106in., 155, 
158. Atmosfera 119 i n. Bieg rocz­
ny 29in., 305. Cień ziemi 138in. 
Ciężar 111 in., 115, 251. Droga 
29in., 247, 321 in. Gęstość 109, 
111 in. Iloraz 253. Magnetyzm 
293.Masa 251,253in.Ruch istot­
ny dzienny i 1’oczny 38.ЕисЬлѵі- 
rowy 10, 28, 38. Temperatura 
109. Wahania biegunów 110, 
116in., 118. Wielkość i postać 
106 i n. AAnętrze 108 i n. 

Złączenie Merkurego 162in.,pla­
nety ze słońcem 156.

Zodyak 32, 312.
Zorze biegunowe 293. 
Zwichnięcia biegu planet 246. 
ZwierzyńcoAvy pas 31 in.; znaki 
zw. 32, 312.

Żelazo 338in., ż. meteoryczne 
285.

Życie na księżycu 135.



CORRIGENDA.

N a  s fr . w  w ie r s su z a m ia s t pow inn o być
59. 15. od dołu osi kole
m . 2. od góry pionowo prostopadle

115. 22. „ geodezistom geodetom
127. nad rysunkiem Połuanie P ołu dn ie
194. 8. od dołu Pobos Deimos
311. . » Ostatni Ostatnia



Wydawnictwa 6. Centnemwera i S-ki w Warszawie.
D A R W I N  I Z M
Ä. WIEDZÄ WSPÓŁCZESNA

T R E S C:
L. Krzywicki .  Słowo wstępne o wpły­

wie darwinizmu na nasz światopogląd 
i o nastroju umysłowym, jaki darwinizm 
wytworzył.

H. H Ö f f d i n g. Wpływ pojęcia ewolucji 
na filozofję współczesną.

W. C. D. W h 8 t h a m. Ewolucja materji.

R. 1.80, w oprawie R. 2.55.
George Darwin. Geneza gwiazd po­

dwójnych.
C. Bougie.  Darwinizm a socjologja.
J. B. В u r y. Darwinizm a historja.
P. Q i 1 e s. Ewolucja a językoznawstwo. 
J. E. Harrison.  Wpływ darwinizmu na 

badania w zakresie rełigji.
„Dobór zagadnień oraz nazwiska autorów wystarczają zupełnie jako najlepsza 

rekomendacja książki“. J. S. (W szechświat z  dn. zę. II. zęzz).
„...rozprawy te dają w kilku rysach naszkicowany, ale wielki obraz ogromnego 

znaczenia, jakie miała teorja ewolucji dla wszystkich nauk...“
D r, VI iadystaiv W itwicki (Ruch filozoficzny z  dn. zy. II. zęzi). 

„...Przyswojenie literaturze polskiej tej pracy zbiorowej jest niewątpliwie wielką 
zasługą nakładcy i tłumaczów. — Gorąco też można polecić książkę powyższą inteli­
gencji polskiej...“ K, Słołyh-wo. (Nowa Gazeta).

P R O F .  DR. J Ó Z E F  N U S B A U MIDEA EWOLUCYI W BIOLOGII
555 str. tekstu z 46 rys., 7 tablic, 10 portretów. R. 5.50, w opr. R. 6.50.

„w niej przystępnie,  a zarazem wszechstronnie,  wyłożoną została 
historja wraz z zasadami nauki... Niezmiernej  wagi publikacja,  dzieło, któ­
re powinno stać się księgą podręczną u całej naszej inteligencji. Nauka ewo­
lucji... ledz powinna w osnowie, jako główny fundament świ atopogl ą­
du nowożytnego,  powszechnego,  by rozproszyć nareszcie mroki, przesą­
dy i wierzenia, datujące się ze starożytności.

...T ego dokonać potrafi  praca prof. Józefa Nusbauma, czego jej naj­
serdeczniej życzymy“. D r. B. Dybowski (K u rjer Lwowski).

„...książka ta zaznajamia nas z rozwojem darwitizmu, z jego pochodnemi i zbo­
czeniami, jednem słowem daje obraz, o ile można, najpełniejszy, oświetla go jak najwy­
raźniej i podaje w formie bardzo łatwej nawet dla najmniej z na­
ukami przyrodni czemi  obeznanych do przyswoj eni a . . .  
wdzięczni powinniśmy być też autorowi i za to, że nie ominął również wskazania, jaki. 
wpływ wywarł darwinizm na naukę polską...“ Adam Czartkowski. (Nowa Gazeta).



Th. Н. Huxley. Zasady Fizjologji w opracowaniu Dr. I. Rosen- 
thala. Przekład Dr. Adama Landego z czwartego poprawio­
nego wydania 1910 roku. 105 rycin. R. 3.20

opr. płóc. . 3.80 
w półsk. „ 4.20

„Znakomity ten wykład zasad fizjologji stanowi nietylko podręcznik dla stu- 
djujących medycynę i nauki przyrodnicze, ale jest książką, która, z dużym pożytkiem 
przeczyta każdy człowiek inteligentny. Znajdzie on tu odpowiedź na wszystkie waż­
niejsze zagadnienia fizjologji i nauczy się patrzeć właściwie na funkcje organizmu 
własnego i organizmu zwierzęcego wogóle“. K u rjer  W arszaw ski z  dn. 2ß jX  lęzT.

Książkę tę „każdy lekarz przeczytać może z przyjemnością, dzięki bardzo udat- 
nemu układowi i przejrzystości wykładu. Dla warstw inteligentnych jest to książka wy­
borna, doskonale opracowana, spolszczona bez :;arzutu i godna polecenia... Książka ta 
zarówno dla wykładających, jak i dla uczniów jest pożądanym nabytkiem.“

J. Z. (M edycyna i Kronika lekarska, іт.ХІ. zprr). 
„Książka jest po mistrzowsku jasno napisana i dlatego poleca się szczególnie 

początkującym“. Zoologisches Centralblatt.
„Wykład jest ściśle naukowy, zgoła jednak nie wymaga wiadomości zawodo­

wych; całość napisana w sposób nader przystępny, wobec czego gorąco polecamy świa­
tu nauczycielskiemu to nowe wydanie Huxley-Rosenthala Zasad Fizjologji“.

Pädagogischer Jahresbericht.
„Niema chyba drugiego dzieła, któreby tak, jak to, nadawało się do zapoznania 

nas z budową i czynnościami ciała ludzkiego; jestto arcydzieło popularnego, jednakże 
ani razu nie zwulgaryzowanego wykładu“.

Z eitschrift f ü r  mat. и. naturw. Unterricht.
„Dziełko to jest jedną z tych znakomitych książek popularnych, których prze­

czytanie może być bardzo pożyteczne nawet dla zawodowca. Jak najgoręcej mo­
żemy je polecić każdemu lekarzowi, który w przyjemny sposób chce odświeżyć swą 
wiedzę fizjologiczni'“. Fortschritte der Medizin.

H. Hoffding. Psychologja w zarysie na podstawie doświadczenia. 
Przekład Ad. Mahrburga. R. 3.20

opr. w półsk. „ 4.20

H, Poincare. Nauka i Hypoteza, Przekład M. H. Horwitza. R. 1.50 
„ Wartość Nauki. Przekład Ludwika Silbersteina „ 1.50
„ Nauka i Metoda, Przekład M. H. Horwitza. „ 2.—

„Rzadko kiedy książka treści filozoficznej przyjęta została (zagranicą) z takim 
powszechnym entuzjazmem... jak te dzieła Poincarćgo... Są one świetną odtrutką prze­
ciw różnym pseudo-naukowym wykwitom na polu filozofji przyrody... Wdzięczność 
należy się tłumaczom za przyswojenie ich naszemu językowi“.

P rof. M. Smoluchowski. (Ateneum Polskie).

W DRUKU I NA UKOŃCZENIU.
A, E. Love. Zasady rachunku różniczkowego i całkowego. Prze­

kład z angielskiego St. Kalinowskiego i W . W ojtowicza.
R. Eucken. Poglądy życiowe wielkich myślicieli. Przekład Dr 

A. Zieleńczyka z dziewiątego wydania oryginału.
Prof. Dr. Józef Nusbaum. Embryologie.
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