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Ściśle naukow e stu d y ja  astronom iczne ta k  nielicznych u nas zn a jd u ją  
zwolenników i ta k  n iepraw dopodobne je s t  pow iększenie się ich zastępu  w n ie 
zbyt oddalonej przyszłości, iż , p rzy  uk ładan iu  p lanu  «Bibl. m at.-fiz .» , w je j 
IV seryi w ypadło całkiem  pom inąć astronom iją .

W zględem  jed n ak  tej nauki na leżało  w tak im , ja k  «Bibl », w ydaw rrctw ie 
poczuć się do obow iązku p rz e d s ta w ie n ia  p rzyna jm n ie j stanu  obecnego tych 
rezu lta tów  badań  astronom icznych , k tó re  zasłu g u ją  na szersze rozpow sze
chnienie i n ad a ją  się do w ykładu, u trzym anego  na  poziom ie o sta tn ich  k las 
szkoły średniej ogólnej. Od czasu bow iem , gdy w li te ra tu rz e  naszej ogłoszoną 
została o sta tn ia  tego ro d za ju  k siążka , op racow ana przez kom peten tnego  au to 
ra , t. j .  astronom a, m ija  ćw ierć w ieku —  a w tym  okresie pow stały  nowe m e
tody badań , zrobiono w iele nowych spostrzeżeń  doniosłych, n iek tó re  kw esty je  
w yjaśniono um iejętnym i teo ry jam i. R ozejrzeć się w tych  nab y tk ach , wydzielić 
z nich to , co uw ażać m ożna za stanow cze lub  wielce praw dopodobne, poprzeć 
tak i pogląd odpow iednim  uzasadnieniem , a w należy tym  rozw inięciu u p rzy s tę 
pnić, oile m ożna, w ażniejsze astronom iczne zagadn ien ia , choćby one do tąd  
w podobnego ro d za ju  opracow aniach by ły  pom ijane —  oto jed en  rodza j zało
żeń, jak ie  mieć m usiało opracow anie kosm ografii w sery i I I I  «Bibl.»

G dyby bowiem w sery i IV  tego  w ydaw nictw a astronom ija  by ła  uw zglę
dniona, ten  jego  tom  byłby  zw ięzłym , treściw ym  podręcznik iem , ch a rak te ru  
ściśle szkolnego, a w tedy w szystkie szczegółow sze rozw inięcia kw estyj d ru g o 
rzędnych, p rzy toczen ia  spostrzeżeń  podstaw ow ych, uzasadn ien ia  n iek tórych  
specyjalniejszych w niosków znalazłyby  się w dalszej sery i «B ibl.» , copraw da 
w wykładzie ściślej um iejętnym  całości g łów nych działów  astronom ii, ja k o  tle, 
do k tóregoby podręcznik  do nauczan ia  kosm ografii odnieść należało . Bez 
takiego w łaśnie tła  w naszej li te ra tu rz e  naukow ej wogóle było niew łaściw e 
ograniczenie zadan ia  tego  tom u do pełnienia ro li w yłącznie podręczn ika . P rz y 
bywał prócz tego  w zgląd , że obecnie nie zachodzi w ielka p o trzeb a  k s iążk i 
szkolnej, poświęconej w ykładow i zw ięzłem u kosm ografii w k lasach  wyższych 
gimnazyjów. M imo to , z uw agi, iż całość sery i II I  «Bibl.» m a m ieć głów nie 
na widoku wychowanie średn ie  ogólne, p rzygotow yw ujące do w yższych studyjów  
specyjałnych, nie m ożna by ło  dziełu tem u  nadaw ać c h a rak te ru  t. z. astronom ii 
popularnej, choćby to  mogło m ieć w pływ n a  większy na n ią  popy t, p ręd szą  
jej rozp rzedaż . Innego więc ro d za ju  założeniem  było u trzym anie tak iego
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n a s tro ju  w ykładu , iżby w nim  znalazły  zastosow ania w iadom ości m atem aty 
czne i fizyczne ucznia k las w yższych szkoły średniej ogólnej, o raz  baczność 
na to , iżby przysw ojenie sobie na  tak im  poziom ie u trzym anych  w ielu rozum o
w ań obudziło w czytelniku w najw łaściw szy w łaśnie sposób zain teresow anie się 
sam ym  p rzedm io tem .

P o  szczegółowym  rozw ażeniu  tych  założeń , stanęło  na  tym . aby  ta  
k siążka, p rzy  zachow aniu  tak iego  u k ład u  tre śc i i tak ieg o  n astro ju , ja k i  byłby 
w łaściwy podręcznikow i w klasie  wyższej szkoły średn ie j ogólnej, podaw ała  
dość szczegółowe rozw inięcia kw esty j po ruszanych , nie pom ija jąc  n iek tó rych  
speeyjaln iejszych , t .  j . ,  aby  m iała  n iejako  c h a ra k te r  książk i, w edług k tó re j 
nauczyciel, ograniczając się do rzeczy głów nych i s ta ra ją c  się o treściw ość 
w ich p rzedstaw ien iu , m ógłby prowradzić nauczanie w g im nazyjum , zachęcając  
ciekaw szych do odczytyw ania w całości odpow iednich części sam ego dzieła. —  

U stępu jąc  p rzed  argum entem , że.B łusznie cieszące się uznaniem  w l i te 
ra tu ra c h  obcych opisow e k siążk i astronom iczne są  w yłącznie p rzez  a strono 
mów opracow ane, a u to r  te j «K osm ografii», choć się nauczaniem  nie zajm ow ał, 
p o d ją ł się je j  u łożenia, mimo że go to  odryw ało od jego  zaw odowych i nauko- 
w o-astronom icznycli zajęć. —

Co do w stępu h istorycznego, to , p rzy  tak im  ch a rak te rze  w ykładu  ko 
sm ografii, odnosić się on m usiał do astronom ii wogóle, co nie było zadaniem  
wdzięcznym , gdyż należało  na  niew ielu ty lko  k a rtk ach  mówić o tym , czem u 
są  pośw ięcane obszerne tom y, trz e b a  więc było pom inąć wiele szczegółów , k tó - 
reb y  się podać  pragnęło . D latego też w yłącznie ty lko  K opernikow i je s t w tym  
« K ró tk im  rysie rozw oju  astronom ii” nieco obszern iejszy  ustęp  pośw ięcony. —  

L iczne  d rzew ory ty  w tekście , j a k  rów nież dołączone do dzie ła  tab lice , 
clioć n iew ielką je s t  ich ilość, podniosły  cenę te j k siążk i. W obec jed n ak  ta k  
nieczęsto zd arza jące j się sposobności pub likow an ia  u nas dzieła  tego  ro d za ju , 
godziło się w ydać je  odpow iednio do obecnych w ym agań.

22 lu te g o  r. 1856 .

M . A . B.
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się n iezm iennym , W z g lę d n ie  n iezm ien n e  p o ło ż e n ie  osi o b ro tu  ziem i w zg lędem  
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n a  stre fy . D łu g o ś ć  d n ia  i n o cy  w  ró ż n y c h  sze ro k o śc iach  ziem i, z a leż n a  g łó 
w n ie  o d  je j  p o ło ż e n ia  w zg lęd em  s ło ń c a , zm ien ia  się  w sk u te k  re f r a k e y i a tm o 
sfe ry czn e j. P r a w a  re fra k e y i, w p ły w  j e j  n a  zm ian ę  sp ó łrz ę d o y c h  g w iazd  o ra z  
n a  z m ia n ę  p o s tac i ta rc z y  s ło ń c a  i  k s ięży ca . P o w s ta w a n ie  zm ie rz ch u  i św ita 
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P R Z E D M O W A .

Badanie otaczającego nas wszechświata (kosmos, univer- 
sum) stanow i wogóle przedm iot w szystkich nank  p rzyrodni
czych. Obszerność przedm iotu wytw orzyła całą g rupę nauk  
oddzielnych, a je d n ak  schodzących się z sobą w punk tach  
spólnych badań. Pozostaw iając studyjow anie przedm iotów  
i zjawisk najbliżej nas o taczający cli na ziemi naukom  specy- 
ja lnym : fizyce, chemii, m eteorologii i t. d., a zastanaw iając się 
nad światam i odległymi i ich związkiem z ziemią jak o  cało
ścią, natrafiam y na trzy  ważne pytania. Pierwsze z nich d o ty 
czy stanu św iata dziś istniejącego, drugie jego  przeszłości, 
trzecie ogólnego jego  znaczenia. Pierwszym  z tych  pytań zaj
muje się «kosm ografija», d rugie je s t zadaniem «kosmogonii>>, 
trzecie należy do ^kosm ologii».

Kosmografija, ja k o  nauka opisowa, winna przedewszy- 
stkim uw zględnić niedokładność zmysłów naszych w ocenianiu 
tego, co około siebie spostrzegam y. -Oko ludzkie nie je s t 
w stanie objąć złożonych ruchów  ziemi i innych odległych 
światów, i tu  w łaśnie niedokładność w zroku ujaw nia się n a j
więcej. Dopiero rozum owanie, oparte  na spostrzeżeniach, 
je s t w możności przedstaw ić uk ład  św iata praw dziw y i o d 
dzielić złudzenie od rzeczywistości, ta k  co do rozm iarów  ja k  
i co do ruchów, światowi właściwych. To zadanie kosm ogra
fii, w znacznej części gieom etryczne, do ostatn ich  czasów 
przedstawiało się ja k o  główne. Rozwój w bieżącym w ieku 
fizyki kosmicznej rozszerzył dziś p rogram  kosm ografii, doda
jąc do niego rezu lta ty  badań stanu  fizycznego ciał niebieskich.
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N auka, tym, przedm iotem  zajm ująca się, «astro-fizyka», stano
w i czgló nieodłączną kosmografii. Badanie fizyczne i m ate
m atyczne ku li ziem skiej, wchodzące właściwie w zakres k o 
smografii, z powodu nagrom adzenia się m ateryjałów  stanowi 
przedm iot oddzielnej nauki, «gieogrufii fizycznej».

Kosm ogonija w badaniach  swych przeszłości świata 
fizycznego opiera wnioski na stanie rzeczy dzisiejszym, ale do 
odległej przeszłości sięga ty lko zapom ocą rozumowania i tym  
sposobem posiada ty lko ch a ra k te r teoryi.

Kosmologija nakoniec zajm uje się tym i pytaniam i, k tó 
re  drogą doświadczalną rozwiązać się nie dadzą, ja k :  celem 
świata, jego  początkiem  i końcem  i t. d., a tym  sposobem w s
chodzi z zakresu  nauk przyrodniczych i je s t  wlaściwie częścią 
m etafizyki. —

Z tych  trzech  działów nauki o wszcehśwdccie jed n a  ty lko  
kosm ografija ma podstawrę op artą  na bezpośrednich spostrze
żeniach, dostarczanych je j przez p rak tyczną  astronom iją.

Dane je d n ak  kosrnograficzne, tyczące się zarówmo rozm ia
rów  św iatą, ja k  jego  postaci i stanu  fizycznego m ateiyi, sk ła
dającej go, są częstokroć ta k  różme od tego, co nas najbliżej 
na ziemi otacza, że samo ich wymienienie bez dowodów i spo
sobów, jak im i do poznania icli doszliśmy, nie wystarcza ani do 
ich zrozum ienia, ani do u trw alen ia  w umyśle. D latego przy
ję to  powszechnie przy opisach kosm ograficznych podaw ać 
objaśnienia m atem atyczne i fizyczne w zakresie, odpow iadają
cym fizyko-m atem atycznem u przygotow aniu czytelników. Te
go też sposobu trzym ałem  się w niniejszym dziele, opracowTanym 
na wezwTanie Redakcyi «Biblijoteki m atem atyczno-fizycznej», 
s ta ra jąc  się zapom ocą praw  m atem atyki elem entarnej, zna
nych każdem u średnio w ykształconem u umysłowi, objaśnić 
większość praw d kosmograficznych. Niewszędzie to  w ystar
czało do żądanego celu; w przedm iotach więc trudniejszych 
albo n iektóre objaśnienia pomieściłem drukiem  drobnym , albo 
zrobiłem  wzm iankę o dziełach specyjalnych, w k tó ry ch  owe 
objaśnienia z całą ścisłością wyprowadzone się znajdują. Żo
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ten sposób w ykładu w nauce, opartej na rozwiązywaniu n a j
wyższych zadań m atem atycznych, musi mieć pewne niedogo
dności — samo z siebie je s t widoczne. W artości liczebne, 
przybliżonymi sposobami otrzym ane, muszą być ty lko przybli
żone i jako  tak ie  je  wrogóle uważać należy; różnice zaś pozor
nie znaczne, jak ie  w w artościach, różnymi drogam i o trzym a
nych, znajdujem y, łatwTo się objaśniają tą  okolicznością, że j e 
dyną bezpośrednio dostępną jed n o stk ą  do m ierzenia wszy
stk ich  wymiarów św iata je s t  w ielkość naszej ziemi, bardzo 
stosunkowro nieznaczna wobec trudnych do pojęcia w ielkości 
innych światów i  ich od siebie odległości; małe więc n iedokła
dności w samych w ym iarach ziemi sprow adzają ogrom ne ró 
żnice w m ierzonych nimi odległościach. Dla należytego oce
nienia tak ich  różnic, wTeźmy jak o  p rzyk ład  odległość ziemi od 
słońca. Za podstawę do je j obliczenia służy k ą t, pod jak im  
prom ień rów nikow y kuli ziemskiej, m ający 859,4 mili gieogr., 
byłby w klziany, gdybyśm y patrzy li na ziemię, ze środka słońca. 
K ąt ten, trudny  do dokładnego oznaczenia, zwany paralaksą  
słońca, do ostatn ich  la t p rzy ję ty  był ja k o  rów ny 8",9, a odle
głość słońca od ziemi, z tej liczby obracliow ana, W ynosiła 
19 929 314 mil gieogr. Gdy ostatnie spostrzeżenia popraw iły 
k ą t paralaksy słońca tak , że zam iast 8",9 przyjęto  8",85, to  
w skutek tego na odległość słońca wypada 20U47 052 mil g ., 
a tym  sposobem mała różnica k ą ta  (0",05) w paralaksie spro
wadziła różnicę w obliczanej odległości słońca 117 738 m. g.

Astronom ija, ja k  każda nauka, nie je s t nau k ą  skończoną; 
udoskonala ciągle sw'e liczebne dane i popraw ia je  w skutek 
nowych spostrzeżeń. Prom ień ziemi w powyższym przykładzie 
może również ulec nieznacznej popraw ce, a wdedy wielkości, 
nim mierzone, zm ienią się znowu.

Jeżeli dalej zastanow im y się nad  sposobam i bezpośrednie
go m ierzenia wymiarów' św iata, to  i tu  przekonam y się o k o 
nieczności różnic, ja k ie  z tych  sposobów w ynikają. 'Większość 
m iar astronom icznych po lega  na m ierzeniu kątów  na kołach 
wielkich pozornej ku li niebieskiej, ja k ie  tw orzą dwm prom ienie,
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od dwu punktów  do naszego oka idące. P rzy  dzisiejszych 
najdokładniejszych narzędziach ką t, wynoszący 0",5, już  z t ru 
dnością ty lko zmierzyć się daje. K ąt 0",5 na sklepieniu nieba 
odpowiada zaledwie grubości cienkiej nici pajęczej; praw dziw y 
zaś wymiar linijowy, ta k ą  n itk ą  zakry ty , w zrasta wmiarę odle
głości m ierzonego przedm iotu. Wynosi on w odległości księ
życa około 1 k ilom etra, słońca 360 km., S aturna 3 400 km  , 
N eptuna 10 500 km . Ponieważ mierzenie ta k ą  właśnie n itką, 
albo grubszą, najczęściej się odbywa, więc nic dziwnego, że 
b łędy  w w ym iarach przy różnych zdolnościach spostrzegaczów 
do podobnych liczb dochodzić m ogą i że w zrastają one w m ia
rę  odległości przedm iotu  m ierzonego. Tak np. niezgodność 
w m iarach ciała niebieskiego w odległości Saturna, wynosząca 
około 3 000 kilom etrów, je s t zupełnie możebna i dziwić bynaj
mniej nie powinna.

P rzy  tak ich  różnicach, pozornie rażących w nauce ścisłej 
dopóki nie zastanowim y się nad  ich źródłem, różnicach, k tó re  
pochodzą zarówno od doskonalenia danych, ja k  i od sposobów 
badania i rachow ania, starałem  się w całym w ykładzie nietyle 
o zupełną ścisłość samych danych liczebnych, ja k  o to , aby 
one najprzystępniej objaśnić były  w stanie głów ne praw a ko- 
smograficzne; w tab licach  zaś odpowiednich podałem  liczby 
ścisłe, na najnowszych spostrzeżeniach oparte  i dziś ogólnie 
przyjęte. —

Co się tyczy wysłowień n iektórych praw , winienem na nie 
zwrócić szczególną uw agę czytelnika, pragnącego się zaznaja
miać po raz pierwszy z praw dam i astronom icznym i.

W szystkie światy nas otaczające, nie w yjm ując naszej zie
mi, są w ciągłym  ruchu. W obec wpływów fizycznych jednycli 
światów na drugie, ruchy  ich muszą być w w ielu względach 
n ieregularne i nie dadzą się u jąć w jedno praw o, ani co do p o 
staci dróg, przez nie odbyw anych, ani co do ich prędkości. 
Aby je  poznać dokładnie, musimy przyjm ow ać pewne oderw a
ne pojęcia m atem atyczne, z początku  prostsze, aby na nich, 
ja k  na szablonach ogólnych, oprzeć dalsze i stopniowe zmiany.
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Kula ziem ska nie je s t kulą, ale ku la  m atem atyczna była p ie r
wszą podstaw ą do określenia zboczeń postaci ziemi od tejże 
kuli wyobrażalnej. Światło nie rozchodzi się po lin ijach p ro 
stych, bo u lega załam aniu w różnych środkach; w tak im  tylko 
razie przebiegałoby po linijach prostych, gdybyśm y mogli 
przypuścić bezwzględnie jednosta jną  gęstość środka, w k tórym  
przejście się odbywa, co prak tyczn ie  nie może mieć miejsca. 
Gwiazdy nie zakreślają  kó l od wschodu do zachodu, choć dro
gi ich pozorne za k o ta  przyjm ujem y, bo złożony ruch  ziemi 
przez czas od wschodu gwiazd do ich zachodu otyłe zmienia 
jej położenie, że pozorne utw orzenie się ko ła  m atem atycznego 
staje się nieinożebnym. W ysłowienia je d n a k  tak ie  w kosm o
grafii muszą być przyjęte, ja k o  tymczasowe środki, prow adzące 
stopniowo do w ykrycia p raw  rzeczyw istych—i ja k o  tylko tak ie  
uważny czytelnik przyjm ow ać je  winien. Tą jedyn ie  drogą 
możemy dójść do utw orzenia sobie w yobrażenia o praw dziw ym  
układzie św iata—zbyt złożonym, aby go odrazu w jeden  obraz 
u jąć było można. —

W opracow aniu książki posiłkow ałem  się głównie dziełami 
Brunnow’a, Secchi’ego, Newcomb’a, M adler’a, oraz publikacy- 
jam i bieżącymi obserw aturyjów  w B othkam p, 0 ’Gyalla, Pot- 
sdainie i t. d., albo pracam i, w dziennikach astronom icznych 
(«Astronomische X achricliten», «Bulletin astronom ique» i t. d.) 
pomieszczonymi.

Co do najnowszych spostrzeżeń i teoryj starałem  się tylko
0 takich wspominać, k tó rych  przyjęcie przez naukę je s t  już 
stanowcze, albo przynajm niej wielce praw dopodobne, opusz
czając zupełnie te  poglądy, k tó re , ja k o  jeszcze nieutrw alone, 
mogłyby tylko stanąć na przeszkodzie przysw ojeniu pojęć ju ż  
dowiedzionych. Bez teoryj zresztą opis św iata byłby  dziś nie- 
m ożebny,zbyt wiele faktów  je s t  dla nas jeszcze nieobjaśnionych
1 z konieczności zam iast ich w yjaśnienia musimy postaw ić teo-

opierając się na przyjętym  dziś w nauce mniem aniu, że 
każda teoryja naukowa, choćby jeszcze niedostateczna, byleby 
oparta na podstawach stałych fizyki i m atem atyki, przynosi dla
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nauk i te  korzyść, że wskazuje drogę, na której badania dalsze 
dokonywaó się m ają , i tym sposobem ułatw ia dojście do p ra 
wdy. —

Co się tyczy słow nictwa naukow ego astronom icznego, to 
należy mi zaznaczyć, że nie je s t  ono jeszcze w naszym języku 
doys ustalone. I dlatego, nie będąc sp e c ja lis tą , ale am atorem  
w  przedm iocie przeze mnie opracowanym , unikałem  stanów czo 
wszelkich term inów  nowych, n ieprzyjętych przez autorów spe- 
cyjalnych, u trzym ując oile można bez zmiany term iny n au k o 
we, używ ane przez Śniadeckiego, Steczkowskiego, pp. prof. 
d ra  Karlińskiego, dra Kowalczyka i innych, w tym przedm iocie 
piszących.

Pisałem  w P łońsku.
W rzesień  r. 1885 .
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Zjaw iska, zależne od dziennego ruchu  słońca, a  m ianowicie następstw o 
po sobie dn ia  i nocy, były zapew ne pierw sze, na  k tó re  człow iek zw rócił uw agę, 
tw orząc sobie jednocześnie rachubę czasu na dnie. N astępnie w idok odm ian 
księżyca pociągnąć za sobą m usiał oznaczenie okresu  czasu, zwanego m iesią
cem, a obserw ow anie odm ian p ó r roku  i zmian rocznych położenia  słońca na  
kuli niebieskiej zw róciły uw agę na trzeci, roczny, ok res czasu. -N a tu ra ln ie , 
poznanie tru d n eg o  stosunkow o do zauw ażenia rocznego ruchu  słońca było 
już  w ynikiem do pew nego stopnia  dość długich i reg u la rn ie  czynionych sp o 
strzeżeń .

I)o dalszego okresu, odpow iadającego znacznie ju ż  wyższem u rozw ojow i 
um ysłow em u, odnieść należy poznanie zjaw isk zaćm ienia księżyca i słońca, 
wschodu i zachodu gwiazd, niezm ieniania się ich w zajem nych odległości, a  na- 
koniec, jak o  osta tn i w ynik tych  p ierw otnych spostrzeżeń , w yróżnienie p lan e t, 
czyli gw iazd ruchom ych n a  kuli niebieskiej.

Chaldejczycy *) doszli do poznania okresu  pow ro tu  zaćm ień księżycow ych 
i słonecznych, zwanego «saros» .

Indusowie obserw ow ali złączenia p lanet, a  tak że  um ieli ju ż  naprzód  dość 
dokładnie obliczać zaćm ienia słońca i księżyca.

O Chińczykach wiemy7, iż obserw ow ali całkow ite zaćm ienie słońca na 
2158 lał p rzed  naszą erą . Zapisyw ali oni tak że  swoje spostrzeżen ia  kom et, 
naw et z podaniem  ich m iejsca na  kuli niebieskiej, oraz od bardzo  daw na no to 
wali spadanie aero litów .

G recy od najdaw niejszych czasów dążyli do tw orzen ia  systemat.ów ko- 
smogcniczny7ch, a więc te  ich usiłow ania p rzedstaw ia ją  ju ż  postęp od p o jed y n 
czy d  i obserwacyj faktów  do pew nego ich uogólniania. Oczywiście, p ierw sze 
owo pojęcia greckich filozofów o wszechświecie, ja k o  po większój części a  p rio ri 
tw orzone, w ielkiej doniosłości nie m ają. T a u ss , A n ak sim an d f.r , A naksim k- 
ctis, L kucippus, D e m o rry t i A n ak sao jo ra s  .budow ali owe m niej lub  więcej 
dziw aczne syTstem aty  kosm ogoniczne.

P itagoras pierw szy podał g ieocentryczny sy s tem at św ia ta : k u lis ta  zio- 
mia w środku  kuli n iebieskiej, obdarzonej ruchem  obrotow ym  koło osi, p rz e 
chodzącej p rzez  środek ziemi. Uczeń jego  F ilołaos p rzypuszczał ju ż  ruch

*) Co do dz ie jów  a s tro n o m ii w o g ó le  b y ły  m i p o m o cn e  d z ie ła  n a s tę p u ją c e : 
Tł. W o l f f . Geachichte der Ilim m elsku n Je  (M o n a ch iju m , 1877).
.1. M a t u  k r .  Gefichlchte d?r Ilim m elskunde  (B ru n ś w ik , i 873).

Iiilil. m.it.-fiz.. S. IT I ,T  IX .
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z ie m i  w  p r z e s t r z e n i ,  j a k k o lw ie k  n ie  o k o ło  s ło ń c a ,  le c z  o k o ło  j a k ie g o ś  o g n ia  
ś r o d k o w e g o .  P l a t o  z d a w a ł  s ię  k i lk a k r o t n ie  z m ie n ia ć  s w e  p o g lą d y  w  k w e s t y i  
u s t r o j u  ś w ia ta  i  p r a w d o p o d o b n ie  n ie o b c e  m u  b y ło  p r z y p u s z c z e n ie  h e l i j o c e n t r y -  
c z n e g o  s y s t e m a t u  ś w ia ta ,  j a k k o lw ie k  r z e c z  t a  d o t y c h c z a s  s p o r n ą  p o z o s t a j e .

N iedługo p rzed  P l a t o n e m , w  r .  434  p rzed  Clir., mam y dopiero  do za
znaczenia p ierw szą p racę  G reków  p rak tycznej doniosłości. J e s t to  ka lendarz  
M e t o n a , ułożony w celu pogodzenia ruchu  księżycowego z ruchem  słońca, po
nieważ w starogreck im  kalendarzu  oba te  ciała odgryw ały w ażną rolę. M ia
nowicie M e t o n  za podstaw ę swego k a lenda rza  p rzy ją ł okres 19 la t słone
cznych 12 X  19 +  7 =  235  miesiącom księżycow ym . Te 235  miesięcy 
rozdzielił n a  19 la t  w ten  sposób, iż w tym  peryjodzie 19 -le tn im  ro k  3-ci, fi, 
8 , 11, 13, 17 i 19-ty  m iały po 13 m iesięcy, pozostałe zaś po 12 . Z ostatnich 
określeń  w ynika, iż 19 la t =  6939 dniom  14 godzinom i 27 m inutom , podług 
zaś M e t o n a  19 la t =  235 miesiącom  =  6939  dniom 16 godzinom  31 m inutom . 
B łąd zatym  na dw a stu lecia nie wynosi jeszcze jednego  dnia . T en pery jod  
19-letn i M e t o n a , w k tó rym  liczba, oznaczająca ro k  kolejny, nosi nazw ę «liczbj 
z ło te j», p rzy ję ty  został podczas ig rzysk  O lim pijskich roku  432  przez całą 
G recyją,

Spółczesny P l a t o n a , E u d o k s y j u s z , przyjm ow ał system at kosm ogoni- 
ozny, oparty  na przyjęciu  27 spółśrodkow ych ku l, k tó rych  obro ty  m iały  tło- 
maczyć n ieregu larność  b iegu p lanet, księżyca i słońca.

N akoniec A r y s t o t e l e s , ja k  to  w idać z dwu jego  p ra c : « 0  iiiebie'> 
i « 0  m eteorach* , obserw ow ał zakrycie M arsa p rzez  księżyc (pod ług  K epplerki 
w r .  357  p rzed  C hr.) i jed n e j z gw iazd B liźn ią t p rzez  Jow isza, o raz  jednę  ko
m etę tak  szczegółowo, iż m ożna się było pokusić o w yw nioskow anie pewnych 
danych co do je j o rb ity . N adto  zauw ażył on, że pozorna  wielkość ta rczy  księ
życowej zm ienia się w ciągu m iesiąca, z czego następn ie  wniósł, iż odległość 
księżyca od ziemi je s t  zm ienna W szystkie te  prace cechują uw ażnego b ad a 
cza. W edług P l u t a r o h a , A r y s t o t e l e s  był zw olennikiem  dok tryny  o wielości 
św iatów  zam ieszkałych.

W pływ  pow stałego w IV w ieku p rzed  Chr. ogniska naukow ego w Ale- 
ksundryi w E gipcie p rzedew szystk im  da je  się dostrzegać  w dziejach a stro n o 
mii, k tó ra  odtąd  dopiero s ta je  się ju ż  rzeczyw istą  nauką . Pom ijając prace 
A r i s t i l l u s a  i T i m o c h a r i s a  (pierw sze dokładne oznaczenia położeń gw iazd), 
spotykam y w A r y s t a r » utj z  S a m o s  (około r .  2 7 0  przed  C hr.) pierw szego b a 
dacza, zasługującego n a  nazwę praw dziw ego astronom a. W edług doszłych do 
nas m iejsc w P l u t a r c i i u  (D e  f o c i e  in  orbe lu n a e ) i A r c h i m e d e s i e  ( A r e n a r iu s ) ,  
widzim y, iż A r y s t a r c h  uczył, że gw iazdy i słońce są n ieruchom e, ziem ia o b ra 
ca się około słońca ja k o  swego środka, a  sfera  gw iazd stałych, k tó re j środek le 
ży w słońcu, je s t  tak w ielka, iż obwód drogi ziem skiej je s t  nieskończenie m ały 
w stosunku do odległości gw iazd sta łych , « jak  środek kuli w stosunku  do jej 
pow ierzchni* (fragm en t u A r c h i m e d e s a ) ,  oraz , że « ziem ia obraca  się po uko
śnym kole i jednocześnie około swej osi* (frag m en t u P l u t a r c h a ) .  Lecz nie- 
ty lko  jak o  teo re tyk , k tó rego  pog lądy  po tw ierdziła  w zupełności dzisiejsza 
w iedza, w sław ił się A r y s t a r c h . Jem u  zawdzięczam y pierw sze określen ie  
odległości ziem i od słońca i księżyca. M etoda jeg o  je s t  n a s tęp u jąca : teo re ty 
cznie zrozum iał A r y s t a r c h , iż w chwili, gdy lin ija , dzieląca ja s n ą  część tarczy  
księżycowej od ciem nej, podczas kw adry  przechodzi przez śro d ek  ta rczy  księ
życow ej, t .  j .  dzieli ta rczę  na  połow y, tró jk ą t, k tó rego  w ierzchołkam i są zie-
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min, księżyc i słońce, je s t  p ro s tokątny  p rzy  księżycu. D alej ok reślił k ą t m ię
dzy prom ieniam i ocznym i, skierow anym i ku  księżycowi i słońcu, co m ożna było 
uskutecznić, poniew aż wówczas oba te  ciała niebieskie są  jednocześn ie  w ido
czne, tak  iż k ą t w słońcu według A rystarclia  w ynosił p rostego , t .  j .  3° (rze 
czywiście 1 0 r). S tąd  m ożna było odnaleść stosuuek odległości ziemi od słońca 
do odległości ziem i od księżyca. A b y s t a e c h , nie znając tryg o n o m etry i, by 
otrzym ać p rzyb liżoną w artość tego stosunku, uciekł się do gieom etrycznego 
w ykreślenia. C zw orokąt S T da tlig. A ) je s t  k w ad ra tem , p u n k ty  T, S i L

oznaozają odpow iednio położenia ziemi, słońca i księżyca, łuk  zaś lih  je s t 
zakreślony prom ieniem  dowolnym T i .  S tosunek luków , m ierzących k ą ty  
kTrj ~  22.',° i i T y  =  3°, je s t  m niejszy od stosunku  odcinków  k y  : iij. A więc

i ? — i ?  2<4
i<j c d  3

15
"IT*

ab a T ab bd a T T d a d  a T
L e c z =  -ar,, s k^  ~ r j -  =  f d — > cz3 ll r ,  = 1 +  T-] = 1 +bd T il " bd

-, zatym

bd T d '

Ponieważ zaś [ 2 >  ■

Gdy n ad to
TS
TL

a tl 3(1 
%d >  1 5 '

T c T e , T e a,d bd
a l  C<1 cd  bd  cd  '

TS
T L > 1 8 -

przeto

Aby mieć d rugą granicę, z p u n k tu  e spuśćm y p ro stopad łą  na TS i spodek n a 
zwijmy m, a na T e, jak o  na średnicy, zakreślm y koło; p u n k t m znajdzie  się na  
okręgu tego koła. Zatym  k ą t m eT  —  3°, a  cięciwa Tm  podp iera  łu k  6°.
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Oczywiście, 10 razy  w zięta cięciwa tuku 6U je s t  w iększa od cięciwy luku 60°, 
czyli od połow y średnicy  T e. A więc

TS _  T e ^ . 2 0 Tm 
T L  T m  ^  T iłT  ’

t. j .

- ^ < 2 0 .
T L  ^

Przytoczy liśm y w skróceniu ten racliunek A r y s t a r c i i a , aby w skazać, z jak im i 
przeszkodam i w alczyć musieli daw ni astronom ow ie z powodu niedostatecznego 
rozw oju  nauk m atem atycznych. S tosunek, p rzez  A r y s t a r c ii a  otrzym any, je s t 
w praw dzie p raw ie 20 razy  za m ały, ale to w sk u tek  przy jęcia  zby t wielkiej 
w artości d la  k ą ta  iT /t. Teoretyczne rozum ow anie je s t zupełnie ścisłe. —  Prócz 
tego  A r y s t a r g h  rów nież p ierw szy zdołał w yznaczyć odległość księżyca od 
z iem i: znalazszy, że średn ica księżyca wynosi p raw ie średn icy  ziem i i o k re 
śliw szy stosunek średnicy  księżyca do odległości je g o  od ziemi, w niósł, iż 
ow a odległość stanow i 59 do 60 prom ieni ziemi, p raw ie zgodnie z dzisiejszym i 
określeniam i. Z innych jeszcze zasług A r y s t a r c h a  zaznaczym y tu , iż  on, 
op iera jąc  się na  zjaw isku, że całkow ite zaćm ienie słońca  trw a  zaw sze bardzo 
k ró tk o , wniósł, że ty lko  w ierzchołek stożka  cienia księżycow ego do tyka  ziemi, 
a  więc stosunek  odległości słońca i księżyca od ziem i je s t rów ny stosunkow i 
średnic tych  ciał, stosunek  zaś ich objętości rów ny stosunkow i sześcianów 
odległości *).

G ieom etra E u k l i d e s  i poeta  A r a t u s  pozostawili nam  rów nież dzieła, 
tyczące się astronom ii; ale sław a szkoły A leksandry jsk iej op iera  się w dalszym 
je j rozw oju  głównie n a  E r a t o s t e n e s t e  i n astępn ie  na 111rra r c h i '.

E r a t o s t e n E s  (u r . r .  276 p rzed  C hr.) p ierw szy zaczął używ ać do mie
rzen ia  kątów  t. z. sfer arm illarnych  i astro lab ium . O ba te  przyrządy  polegały  
na  kom binacyi k ilku  kó ł, k tó re  mogły być ustaw ione rów nolegle do głów nych 
płaszczyzn ku li n iebieskiej. Jedno  z zew nętrznych kó ł A p M ji (fig. Ił) pom ie
szczano w płaszczyźnie po łudnika. N astępn ie obracano je  około śro d k a  (po
zostaw iając w tej sam ej płaszczyźnie), aż inne kolo E J  nie zostało um ieszczono 
bądźto  w płaszczyźnie rów nika p rz y  sferach arm illarnych , b ądź tez  w płaszczy
źnie ek lip tyk i p rzy  astro lab ium . W ewnętrzne, ko ła  m ożna było obracać  około 
osi PP . Były one zaopatrzone we w ziernik i, k tó re  nakierow aw szy na obser
wowane ciało n iebieskie m ożna było na  podziałkacli, um ieszczonych na  kolach, 
odczytać wznoszenie p ro s te  i zboczenie, lu b też  szerokość i długość. W  tak i 
sposób E r a t o s it e n e s  znalazł k ą t m iędzy zw rotnikam i —  ^1 całego obwodu 
koła , skąd  nachylen ie  ek lip tyk i =  23° 51 ' 15” . [Jeszcze p rzed  E r a t o s t e n e - 
s e m , P y t e a s  z  M a r s y l i i  **) znalazł, że stosunek  długości cienia, rzucanego  
przez gnom on podczas letniego stanow iska słońca, do jego  wysokości byl r ó 
wny stosunkow i J l | : 1 2 0 , skąd  m ożna wyrachować powyższe nachyleniu 
—  23° 9 '.] Oprócz tego E r a t o s t e n e s  pierwszy zajm ow ał się obliczeniem

* )  A r y s t a r c i i a  d z id o  po  raz p ierw szy  w ydano  w W en ec y i w  r. 1488 p ud  tyu ilem : 
D e m ayn ilud in ibus et d is ta n liis  S o l is  et Lunae.

**) O nim  J o a c h im  L e l e w e l  : F y th e a s  de i la r s e i l le  et la  geographie de son Lemps. 
B ru k sella , r. 1836.
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w ielkości ziemi. Zauw ażył on ju ż , iż w Syjonie w E gipcie, k tó ra , oile p rzy 
puszczał, loży pod jednym  południkiem  z A leksandry ją  (b łąd  o 2' 2 0 "), słońce

P

P
Fig. U.

podczas letniego stanow iska w bardzo  głębokiej studn i oświeca całkow icie dno, 
a zatym , że wówczas stoi w zenicie tej m iejscowości. W  tym że czasie w Ale- 
ksam łryi słonce było o A- ok ręgu  ko ła  oddalone od zen itu  ( t . j .  o 7° 1 2 '). 
Przypuszczając, iż odległość Syjeny od A leksandryi w ynosi 5 0 0 0  greckicli sta- 
dyjów, znalazł obwód ziem i =  5000  . 50 = r  250  000  stadyjów .

N ajw iększym  z astronom ów  G recyi i całego staroży tnego  św iata  był 
bezwarunkowo H ip p a k c h  ( ‘dTtTtapyoę) z NiOfii (g łów na jego  działalność p rzy 
pada na la ta  1 6 0 — 125). Z p rac  jed n ak  jeg o  oryginalnych doszedł naszych 
czasów ty lko jego  kom entarz  do A b a t o s a . W szystko pozostałe, co wiemy 
o pracach tego astronom a, czerpać trz eb a  z A lm a c /e s tu  P t o l e m e u s z a , k tó ry  
przew ażnie opiera się na  p racach  I I i p p a k o h a . —  Przedew szystk im  za ją ł się 
IIj p p a e c ii  badaniem  biegu słońca. D ostrzegszy , iż pory  roku  nie są  jednak ie j 
długości, zmuszony był usunąć ziem ię ze środka  orb ity  słonecznej, k tó rą , idąc za 
przykładem  poprzedników , uw ażał jak o  kołow ą, a  b ieg po niej jak o  jed n o sta jn y . 
Przyjąwszy m im ośrodow e koło, jak o  orb itę  słońca, oznaczył rów nanie biegu 
słońca =  ± 2 °  53 ', to  je s t  różnicę m iędzy długością słońca od apogeum , k tó re j 
m iarą je s t k ą t w środku  orbity  słonecznej, i k ą tem , utw orzonym  w oku obser
w atora przez prom ienie oczne, skierow ane ku apogeum  i ku słońcu; innym i sło
wy —  różnicę m iędzy auom aliją średn ią  m i rzeczyw istą  v. Z nając d la  danej 
epuki położenie słońca i m  —  v, m ożna w yznaczyć m ,  a następnie  i v  dla 
każdego dnia, a zatym  i długość słońca. Tym  sposobem  I I i p p a b c h  podał mo
żność opracow ania p ierw szych  efem eryd słońca.— Badania n ad  księżycem , ja k 
kolwiek czynione z wielkim staran iem , nie doprow adziły  I I i p p a b c h a  do tak  do-
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nioslyoh rezu lta tów . O dkrył 011 ty lko  jodnę nierów ność b iegu księżycowego 
w k ierunku  długości, gdy  tym czasem  księżyc posiada jeszcze  nierówności 
w k ie runku  szerokości. D latego to  przy jęc ie  d la księżyca koła m im ośrodowego 
nie mogło w ystarczyć dla oznaczenia jeg o  biegu, czego dopiero  P t o l e m e u s z  
dokonał. —  Co do p lane t, za ją ł H i p p a b c h  tak że  ty lko stanow isko obserw atora, 
zb iera jąc  m ate ry ja ł do poznania  ta k  gw iazdow ych obiegów p lanet, ja k  ich 
ruchu  w stecznego. —  N adto  H i p p a b c h  u łożył pierw szy k a ta log  gw iazd stałych, 
obejm ujący położenia 1022 gw iazd, oduiesione do eklip tyk i. W  tym  celu 
H i p p a b c h  obserw ow ał w dzień położenie księżyca względem słońca, a w nocy 
położenie gw iazdy w zględem  księżyca. U w zględniając zaś ruch  w łasny księ
życa w tym  czasie, o trzym yw ał położenie gw iazdy. M ając ta k  wyznaczonych 
k ilkanaście gw iazd, mógł ju ż  w zględem  nich określać położenia innych. —  
U kładając ten  ka ta log , zauw ażył, iż od czasów T i m o c i i a b i s a  przez  la t 150 
długość gw iazd pow iększyła się średnio o 2°, skąd  wywnioskował, iż p u n k t 
porów nania dnia z nocą cofa się po ekliptyco, t. j .  o d k ry ł precesyją. J e s t to 
jedno z najw iększych odkryć H i t p a e c i i a . Z wielu innych jeszcze zasług 
H i p p a b c h a  wspom nim y tu  ty lko , iż podał on now ą m etodę znalezienia odleg ło
ści ziem i od słońca i od księżyca.

Z następców  H i p p a b c h a  żaden , p rócz P t o l e m e u s z a , nie dorów nał mu 
aż do czasów K o p e e n i k a . P o s i d o n i u s  pozostaw ił nam  k ilka  liczb n iedo
kładnych w kw estyi odległości c ia ł n iebieskich , lecz pierw szy zauw ażył, iż 
p rzyczyną przypływ u i odpływ u m orza je s t  księżyc. Jem u  rów nież zaw dzię
czamy nowy pom iar po łudn ika  pom iędzy w yspą Kodos i A leksandry ją . Za 
J u l i j u s z a  C e z a e a  astronom  S o z i g e n e s  je s t  za ję ty  n ap raw ą  ka len d a rza  i uło
żeniem  now ego, znanego pod  nazw ą Ju lijańsk iego . U czeń P o s it j o n iu s a , 
C y o e e o , w  dziełach: De natura deorum i  Somnium Scipionis zastanaw iał się nad 
kw estyjam i astronom icznym i z p u nk tu  filozoficznego. F ilozof S e n e k a  w  swo
ich Qiiaestion.es naturales zachow ał nam  wiadomości o w ielu z jaw iskach  n ieb ie
skich (np. o rozdzielen iu  się jed n e j z kom et na  dw ie). W ogóla jed n ak  as tro - 
nom ija  u R zym ian, ja k  wogóle nauki ścisłe, nie kw itnęła  zupełnie. —  D opiero 
K l a u d y j u s z  P t o l e m e u s z  (około r. 140 po C hr.), d rug i wielki astronom  sta 
roży tnego  św iata, pozostaw ił nam  doniosłej w artości p race . Jego  Almagcst, 
będący ja k b y  encyklopedyją w iadomości astronom icznych staroży tnego  św iata, 
był p rzez  1400  la t jedynym  źródłem , z k tórego  czerpano wiedzę astronom i
czną. P t o l e m e u s z o w i  zaw dzięczam y pierw szą mniej więcej zgodną ze zjaw i
skam i te o ry ją  biegów  księżyca i p lanet. W spom nieliśm y ju ż , iż I I i Pp a k o h  
o d k ry ł tylko nierówność b iegu księżycowego w k ie ru n k u  długości, odkrycie 
zaś nierówności co do szerokości należy się P t o l e m e u s z o w i . Te dw ie n ieró 
wności spow odow ały, iż nie m ógł on d la  księżyca poprzestać  na  jednym  kolo 
m iniośrodowym  H i p p a k g h a . D la przedstaw ien ia  gieom etrycznego ty le  skom- 
binow anego ruchu  księżyca uciek ł się P t o l e m e u s z  do następnego obrazu: 
księżyc opisuje ruchem  jed n o s ta jn y m  w ciągu jednego  m iesiąca anom alisty- 
cznego koło , zw ane epicyklem , którego środek  w ciągu m iesiąca smoczego 
opisuje koło tak  zw ane deferencyjne około ziem i, p rzyczyni to  o sta tn ie  je s t 
nachylone do ek lip tyk i pod k ą tem , rów nym  nachyleniu drogi księżycowej, 
a  węzły obiegają ek lip tykę  ruchem  w stecznym . Średnicę epicyklu wyznaczył 
P t o l e m e u s z  ja k o  rów ną 0 ,0 8 6 9  średnicy ko ła  deferencyjnego. D la  p rzed sta 
w ienia zaś ewekcyi uw ażał ziem ię, jak o  położoną mimośrodowo względem 
środka  ko ła  deferencyjnego, i  prócz tego przypuszczał, iż apogeum  je s t  obda-
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rzone ruchem  w stecznym . Ten kunsztow ny gm ach, k tó rego  obm yślenie św iad
czy o bystrości um ysłu jego  tw órcy, w ystarczał d la  p rzedstaw ien ia  i obliczenia 
położenia księżyca i obliczenia tab lic  księżycow ych, n a tu ra ln ie  niezupełnie 
ścisłych, ale, w każdym  razie  ze znacznym  przybliżeniem . —  W podobny sposób 
została przez P t o l e m e u s z a  opracow ana teo ry ja  b iegu  planet: koło m im ośro- 
dowe z epicyklem stanow i tu ta j rów nież podstaw ę, przyczym  w ym iary tycli 
kół, położenie w zajem ne i czasy obrotów  w yrachow ane są  ściśle n a  zasadzie 
obserwowanych z jaw isk . N ie m ożem y tu  choćby w zarysach  ro zpa trzeć  m etod, 
jak ich  użył P-rcrUBMiitłS?: do obracliow ania w szystk ich  sta łych swego system atu , 
a także sposobu zastosow ania go do w yrachow ania tab lic  p lan e t, oraz wogółe 
bliższych szczegółów. Zauw ażym y więc jeszcze  tylko, iż P t o l e m e u s z o w i  
w jego  system acie nie szło zupełnie o to , czy ten  system at w rzeczyw istości 
istniał, d la  greckiego astronom a epicykle i ko la  m im ośrodowe były  p rzede- 
wszystkim gieom etrycznym  w ykreśleniem , u łatw iającym  obliczenie. —  W szy
stkie swoje i I I ip p a r c h a  praee zaw arł P t o l e m e u s z  we w spom nianym  wielkim 
dziele, za rabska  zw anym  Ahnagest, k tó rego  w łaściwy ty tu ł je s t: auvca£i<;
(wielkie zebran ie). Dzieło to , napisane pom iędzy 150— 160 r . po C hr., sk łada  
się z 13 ksiąg: pierw sza tr a k tu je  o w iadom ościach ogólnych, podaje  cały zarys 
gieocentrycznej teo ry i P t o l e m e u s z a , uczy o spó łrzędnych gw iazd i zaw iera 
nakoniec pierw szą znaną trygonom etryczną tablicę, a m ianowicie tablicę  cięciw 
kątów  co ^°. D ruga księga pośw ięcona je s t  zjaw iskom  w schodu i zachodu 
ciał niebieskich. T rz ic ia  mówi o długości roku  i teory i słońca (podług  IIip- 
1'A rch a ). C zw arta poświęcona je s t  teory i księżyca. P ią ta  opisuje astro lab ium , 
używane przez  P t o l e m e u s z a . Szósta podaje sposób obliczania zaćm ień. Siódm a 
i ósma poświęcone są  zjaw iskom  precesyi gw iazd stalycli i zaw iera k a ta log  
IIirPAEOiiA. P ozostałe  nakoniec obejm ują teo ry ją  p lanet.

W w iekach średnich  rozszerzy ł się Ahnagest w licznych odpisach i tłom a- 
czeniach. Arabowie ju ż  za kalifa  A l m a m u n a , zaw ładnąw szy jednym  z ręko 
pisów, przełożyli go na swój języ k  w  w ieku IX . P ierw sze w ydanie druk iem  
łacińskiego tłom aczenia wyszło w r . 1525 , greckiego zaś oryg inału  w r . 1538 .

Od czasów P t o l e m e u s z a  aż do K o p e r n i k a , przez  czternaście stu leci, 
nie zrobiła ju ż  astronom ija  żadnego w ybitniejszego postępu . Szkoła a lek san 
dry jska aż do upadku  swego w w ieku V nie w ydała ju ż  żadnego astronom a, 
dorównywającego P t o l e m e u s z o w i . Ja k o  je d n a k  je d n ę  z ostatn ich  ozdób tej 
szkoły wymienić należy nieszczęśliw ą I I ip a t t t ą , córkę m atem atyka i astrono
ma T e o jja , k tó ra , p ierw sza z kobiet, pośw ięcała się astronom ii i m iała napisać 
dzieło, niedoszłe do nas: Kanon astronomiczny; zginęła zaś z rą k  m otłochu 
chrześcijańskiego w r. 415  za n ieprzyjęcie chrześcijaństw a.

Z początkiem  wieków średnich  d la  całej E u ropy  n asta ła  e ra  b a rb a rzy ń 
stwa i ciem noty naukow ej. O rozw oju  więc dalszym  astronom ii i mowy być 
nie mogło. Jedynie u A rabów  spostrzegam y zajęcie się tą  nauką . Za kalifa  
A l m a m u n a , ja k  ju ż  wspom nieliśm y, Arabowie przysw oili sobie Ahnagest. T enże 
A lm a m Un  zarządził w roku  827  nowy pom iar południka, uskuteczniony przez  
astronomów C h a l i d a - b e n -A b d u l m e l i k a  i  A l i - b e n - I z a  w  rów ninie Scnaar, k tó 
rego rezu lta t daje się dziś p rzedstaw ić, ja k o  w ykazujący długość stopn ia  po
łudnika rów ną 58 700 sążni, używ anych p rzy  pom iarze po łudnika w P eru  
(«toises de Perou»). Od czasów rów nież A l m a m u n a  stolica kalifa tu , B agdad, 
zaczyna być ogniskiem , skupiającym  w sobie licznych uczonych arabskich; 
podobne ogniska pow stają  później w D am aszku i K airze. Spośród  uczonych
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arabsk ich  wymienić należy przedew szystk im  księcia A t, - B a t t a n i  (zm . r . 928), 
k tó ry  pierw szy, p rzeg ląda jąc  tab lice H i p p a r c h a , zauważył, iż od czasów tpgo 
ostatn iego, p rzez  la t tysiąc, apogeum  słoneczne posunęło się o 87° przeszło . 
W  zachowanym  do naszych czasów łacińskim  tłum aczeniu dzieła jego: Liber de 
mntu ste,llarvm w idzim y, iż był on nadzw yczaj gorliw ym  obserw ato rem . Z n a 
stępców  jego  A r u l - W a f a  je s t  au to rem  dzieła p. t. Almajestum , w tym że ro 
d za ju , co i klasyczne dzieło P t o l e m e u s z a , jakko lw iek , ja k  u trzym uje  S e d i l l o t , 
zupełn ie  oryginalnie napisanego . A l h a z e n  pracow ał wiele nad  op tyką i z a j
m ow ał się re frakcy ją . W ogóle poparcie  kalifów i zbudow anie k ilku  obserw a- 
to ry jów  wpływ ało na  rozw ój nauki astronom icznej u  A rabów .

W  E urop ie  zachodniej ra z  ty lko  podczas wieków średnich  pow ażniej 
upraw iano as tronom iją  za  czasów A l f o n s a  X  w H iszpanii. U czony ten  m o
narcha pow ołał w ro k u  1240  różnych astronom ów , nie w yłączając i A rabów , 
w celu u łożenia lepszych tab lic  astronom icznych. Tablice te  jednakże  nie 
odpow iedziały oczekiw aniom  i w ydatkom , hojnie na nie łożonym . W  ostatn ich  
czasach rząd  h iszpańsk i, chcąc uczcić pam ięć A l f o n s a , w  kosztow nym  w yda
niu w ydrukow ał te  p race  astronom iczne.

W ielkie państw o M ogołów, założone p rzez  C z y n o i s h a n a , rów nież stało  
się czasowo kra jem , w którym  astronom ija  pew ne postęp3T robić zaczęła. I tak , 
w nuk C z y n g i s i i a n a , H u L A ę u , pow ołał na swój dw ór astronom a N a s s Ws d d i n a , 
k tó ry  opracow ał nowe tablice niebieskie, U l u g i i  B f.i g h  w  S am arkandzio  
należał także  do p ro tek to ró w  astronom ii, budow ał olbrzym ie o b serw ato ry ja  
i przyczynił się do opracow ania nowego ka ta lo g u  gw iazd, dokładniejszego, niż 
H ir p a r c i i a , k tó ry to  k a ta log  doszedł do naszych czasów.

W  E uropie ,, p o c zy n a ją c  od  w iek u  X I, sp o s trz e g am y  c o raz  liczn ie jszy ch  
k o m en ta to ró w  lu b  k o m p ila to ró w  s ta ro ż y tn y c h  u czo n y ch . Z ow ych czasów  
zau w aży m y  tu  szczegó ln ie j k o m p ilacy ją , s łu ż ą c ą  p rz e z  k i lk a  w ieków  ja k o  
k lasy czn y  p o d rę c z n ik  a s tro n o m ii, do  k tó re g o  p ó źn iś j p isa n o  liczn e  k o m e n ta 
rz e ,  a  m ianow ic ie  d z ie ło  uczonego  z w ieku  X III , J an a  d e  S acro  B osco  ( J an a  
z I I olyw ood ), p . t . Sphaera Mundi, ro d z a j a s tro n o m ii s fe ry czn e j. Z re s z tą  
a s tro n o m ic z n a  w iedza  w ieków  śre d n ic h  z a s tą p io n ą  z o s ta ła  p rz e z  a s tro lo g iją ,  
k tó r a  się  b u jn ie  ro z ro s ła  n a  ty le  d la  n ie j p o d a tn e j n iw ie  c ie m n o ty  u m y sło w e j, 
j a k ą  n am  te  czasy  p rz e d s ta w ia ją .

D opiero w XV ju ż  stu leciu , w czasach, gdy  się zacz jna lo  ogólne o d ro 
dzenie nauk , spostrzegam y k ilku  uczonych, zasługujących na trw alsze w spo
m nienie. T ak  J e r z y  P u r b a c h , ur. w ro k u  1423 , usiłow ał dać now ą teo ry ją  
p lanet. J a n  M u l l e r  ( R e g i o m o n t a n u s ) ,  uczeń poprzedniego, oddaw ał się 
obserw acyi gw iazd, a  w r .  1472 sta ran n ie  obserw ow ał kom etę, ta k  iż te  ob- 
serw acyje dały późniejszym  astronom om  m ate ry ja ł do pierw szych obrachow ań 
d róg  kom et. S y k s t u s  IV  pow ołał R e g i o m o n t a n a  do Rzym u d la  napraw y k a 
lendarza , lecz śm ierć astronom a przerw ała  jego  prace w tym  k ie ru n k u .' Nako- 
niec F r a s o a t o r , spółezesny R e g i o m o n t a n a , sta ra ł się w ykazać n iedokładność 
system atu  P t o l e m e u s z a .

W  zakończeniu  ustępu  o tym okresie  rozw oju astronom ii pow iem y k ilka 
slow o narzędziach , jak im i, p rócz w spom nianych ju ż  sfer arm illarnych  lub 
a stro łah ijum , posiłkow ali się astronom ow ie s ta roży tn i.

Ja k  wiadom o, własności szkieł pow iększających odkry to  dopiero  znacznie 
później, ta k  że o lunetach  nie m oże być mowy. D la określan ia  położeń kąt.o- 
wjmh lub odpowiednio odległości zenitalnycb gwiazd używ ano przedew szjTstkim
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t .  z . « tri(juetrum ». Do lin ijk i pionow ej, ustaw ionej nieruchom o (fig. O), są 
na zaw iasach przy tw ierdzone dwie ruchom e linijki. O dcinek linijki u ierucho-

Fig. C.

mej między zaw iasam i je s t  rów ny długości tej z lii ijek ruchom ych, k tó ra  jest. 
p rzytw ierdzona bliżej w ierzchołka lin ijk i nieruchom ej. Jeżeli tę  długość n a 
zwiemy a, to  na pozostałćj ruchom ej linijce oddzielam y od zaw iask i odcinek 
długości o j 2 .  W ówczas, jeże li górną, ruchomą, lin ijkę, a  tym sam ym  i odci
nek nieruchom ej m iędzy zaw iaskam i, w ystawim y sobie podzielone n a  1000  czę
ści równych, oddzielony odcinek na  dolnej ruchom ej linijce mieć będzie tak ich  
części 1414. Posuw ając do tąd  koniec górnej ruchom ej lin ijk i w zdłuż dolnej, 
aż k ierunek górnej zgodzi się z k ierunkiem  prom ienia w idzenia, skierow anego 
ku gwieździe, otrzym am y m iędzy tą  lin ijk ą  i lin ijką sta lą  k ą t, rów ny odległości 
zonitalnej gw iazdy, k tó rem u odpow iadająca cięciwa będzie oznaczona p rzez  
podziałkę na linijce dolnej. M ając cięciwę, z tab lic  P t o l e m e u s z a  m ożna odna- 
leść szukaną odległość k ą to w ą .— O prócz trk ju e tru m , używ anego jeszcze w s ta 
rożytności, przybyły później także «quad ra tum  geom etricum » i «baculus», 
narzędzia, służące do tegoż sam ego celu, lecz jeszcze mniej dokładne. —  Poza 
narzędziam i do m ierzen ia  kątów  potrzebow ał jeszcze  astronom  mieć narzędzia  
do m ierzenia czasu. W  staroży tności w tym  celu praw ie w yłącznie używ ano 
naczyń, napełnionych w odą lub piaskiem , z k tó rych  w yciekania p rzez  m ałe 
otwory wnioskowano o czasie. Później, ja k  np . około ro k u  2 7 0  przed C hr., 
w A leksandryi K t e z i b i o s  budow ał form alne zegary  z cyferblatem  i w skazów 
ką, w prawianą w ruch  p rzez  p ływ ak, znajdu jący  się w naczyniu, z k tórego  w y
ciekała woda, gdyż opadał razem  z pow ierzchnią wody w naczyniu. D opiero 
od X  wieku po Chr. da ją  się spostrzegać zegary  z ciężaram i, a  w XVI w ieku 
nawet sprężynowe. N akoniec, niezależnie od m echanicznych środków  m ierze
nia czasu, budowano w starożytności liczne zegary  słoneczne (kom pasy ).

* *
*

Astronom iją w Polsce *) zaczęto upraw iać dopiero od za łożen ia  ak ad e 
mii krakow skiej ( r . 1?>G4), a  właściwie od je j odnow ienia przez  Jadw igę

*) D użo  cennego  m a te ry ja lu  do dziejów  a s tro n o m ii w P o lsce  z eb ra ł (częściow o n ie 
k ry ty czn ie ) p. F ,  K u c h a b z e w s k i  w  a rty k u le : O astronom ii w Polsce (P am iętn ik  to w a rzy -
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(r . 1400). W ówczas na  zachodzie zaczynała się epoka odrodzenia, a Polska 
w wieku XV i w pierwszej połowie XVI b ra ła  czynny u d z ia ł w podnieconym  
życiu umysłowym E u ro p y  zachodniej. Nie tu  miejsce mówić o św ietnym  ro 
zwoju studyjów  hum anistycznych, o pow ażnym  zaś na owe czasy upraw ianiu  
nauk m atem atycznych i astronom icznych najlepiej upew nia bezstronne świa
dectwo spółczesnego niem ieckiego k ro n ik a rza  ScH unĘi/a (zm . w r . 1483), 
k tó ry  w swojej kronice z r . 1473, opisując K raków , pow iada: « l’rzy  kościele 
«Św. Anny je s t  w ielka i sław na akadem ija, k tó re j chlubą są  mężowie uczeni 
«i głośnego im ienia. Najwięcej a to li zakw itła  tam  astronom ija : w całych 
«Niemczecli sław niejszej nauki astronom ii nie m asz».

Ju ż  w połowie w ieku XV is tn ie ją  w akadem ii k rakow sk ie j dwie k a ted ry  
astronom iczne. Jednę  z nich erygow ał S t o b n e r . W edług s ta tu tu  te j k a ted ry , 
p rofesor, j ą  zajm ujący, był obow iązany w ykładać E uk lidesa , a ry tm etykę, teo- 
ry ją  m uzyki *), perspektyw ę, teo ry ją  p lanet, objaśniać tablice alfonsyńskie, 
a  nad to  obrachow ywać zaćm ienia słońca i  księżyca, oraz corocznie uk ładać 
kalendarz z  przepow iedniam i. Z akres więc ten  obow iązków  obejm ow ał całą 
w iedzę m atem atyczno-astronom iezną wieków średnich . Główny dochód p ro 
fesora m iał stanow ić czynsz, pob ierany  z «bursy  bogatych*. G dy jed n ak  
w krótce po erygow aniu te j ka ted ry  bursę bogatych  oddano na «Collegium m i
nus* , p rzekazano  na u trzym anie «profesora astronom ii*  dochód jed n e j z p ro 
fesur fundacyi D ą b r ó w k i , w skutek czego tę k a ted rę  zw ano później «Stobne- 
riauo-D ąbrow sciana*. D rugą  k a ted rę , p raw ie jednocześn ie  z poprzednią , fu n 
dował około r. 1450  M a r c i n  (zwany R e x )  z P r z e m y ś l a , S ta tu t je j z  r . 1475 
najw yraźniej zaznacza, iż zajm ujący  j ą  p rofesor, «astro logus» , obow iązany by ł 
w ykładać różne  dzieła  astrologiczne, o raz  rok-rocznie uk ładać  prognostyki 
(« judicia»). Z czasem k a ted ra  «profesora astronom ii*  w skutek niedochodze- 
n ia dochodów stała  się je d n ą  z najuboższych, a  naukę astronom ii glów n.e 
p rzedstaw iał «ord inarius academ iae cracoviensis astro logus* , k tó ry  tak że  w y
k ład a ł pewne działy m atem atyki **). S tosunek tych  dwu k a te d r  nie by l do tąd  
należycie badany  ***).

Z pierw szych, zajm ujących te  k a ted ry , profesorów , wspomnieć należy 
przedew szystkim  o J a n i e  z  G ł o g o w y  (zm . w r. 1507). P isa ł on kom entarze 
do dzieła J a n a  d e  S a c r o  B o s p o  Sphaera, różne szczegółowe rozpraw y, tyczą
ce się średniow iecznej astronom ii, i nakoniee t .  zw. Computus chirometrags, obli
czanie św iąt ruchom ych, cyklu słońca, lite ry  niedzielnej i św iąt ruchom ych od 
r. 1482 do 1558 . Spółczesny mu, głośny w swoim czasie, M i c h a ł  W roc.l a - 
w i a n i n  (um . w r . 1533) nap isa ł k ilka p rac  astronom icznych i astro log icznych . 
N ajw iększą jed n ak  sławę z ów czesnych uczonych k rakow sk ich  posiadał W o j 
c i e c h  B l a r  z  B r u d z e w a , inaczej B r u d z e w s k i . U rodził się on w roku  1445

8tw a n a u k  ścis łych  w  P a ry ż u , tom  I I ,  r .  1872); n ie u w zg lęd n io n o  w  n im  n aw et n ie k tó ry ch  
w ażnych  szczegó łów , p o d an y ch  p rzez  J .  Ł u k a s z e w ic z a  w  H is to ry i s zk ó l w  Aaronie  
i  w  W  Lelkiem K sięstw ie  L iteuiskiein  (P o z n a ń  1849— 51).

*) A ry tm e ty k a , m uzyka , g ie o m e try ja  i a s tro n o m ija  tw o rz y ły  c a ło ść  m a tem atyczno - 
-a s tro n o m iczn y ch  s tu d y jó w , ta k  zw an e  od  czasu  B o e c y j u s z a  ( w  w iek u  Y I )  «quadrivium **.

* *) P o r .  J a n  Brożek ( J .  Broscius) ,  akademik krakowski ,  1 58 5 — 1652 ,  o p ra co w ał 
J a n  N e p .  F r a n k e  (K ra k iiw , 1 8 8 4 ) , s tr . 2 7 9 .

***) Pi-zed re fo rm ą  ak ad em ii k ra k o w sk ie j is tn ie je  w  r .  17CC ju ż  ty lk o  je d n a ,  nędzn ie  
u p osażona , k a te d ra  a stro n o m ii, a  z a jm u ją c y  j ą  p ro feso r używ a w c iąż  tra d y c y jn ie  zw iązanej 
z je j  u fu n d o w an iem  nazw y  a s tro lo g a .
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w W ielkopolscy. M atem atyki uczył s ię  u J a n a  z  G ł o g o w y , fizyki u M ic h a ł a  
z W r o c ł a w ia ; doktorem  został w r .  1474 , a p rofesorem  akadem ii w r . 1483. 
U niego mógł się pryw atn ie  uczyć astronom ii K o p e e n i k . W  roku  1497 B e u -  
d z k w k k t  zm arł na  L itw ie ja k o  sek re ta rz  w. ks. A l e k s a n d r a . W ażniejsze 
z jego  prac m ają być: lutroductorium astronomorum Cracouiensimn, De conslruclione 
astrolabii, Tabulae resolutae astronomicae, pro suppułandis motibus corponim coelestium, 
a jogo kom entarz do teory i p lan e t J e r z e g o  P ł  RKACi-fa w ydał w M edyjolanie 
(r. 1495) uczeń B r u d z e w s k i e c o , J o h a n n e s  H e r m a n u s  d e  v a l l e  V r a c e n s e  
p. t. Cumentaria utilissima in theoricis ptimetarum . . .  (na końcu) m studio tjenerali 
(Jracouiensi per Magistrum Albertum de Brudzewo. . . .

O kres od K o p e r n i k a  do N e w t o n ’r .

M ik o ł a j  K o p e r n ik  * )  urodził się w mieście T orun ia  19 lu tego roku 
1473. R odzina je g o  pochodziła ze wsi K opernik , w górnym  Szlązku, na  po-

*) L i te r a tu r a ,  od n o sząca  się do K o p e r n i k a , dzięk i zaw zię tem u spo row i o je g o  n a r o 
dowość, je s t  b a rd zo  o b sze rn a . N ie  m am y tu  m ie jsca , aby  p rzy ta czać  j ą  w ca ło śc i; ja k o  w sk a
zów ka tego , co do  r .  1873 o g ło szo n e  z o sta ło , m oże s łu ży ć  n a jz u p e łn ie js z y  spis w  p ra c y  ks. 
P o l k o w s k ie g o  ( Ż y w o t M ik . K o p .  s tr .  3 3 4 — 356). W y m ien ię  tu  ty lk o  n a jw a ż n ie jsze  ź ró d ła  
i op raco w an ia , d o d a ją c , iż tu  w  tekśc ie  p rz y ję te  zosta ło  pod u w a g ę  w szystko  w ażn ie jsze , co 
ty lk o  w  sp raw ie  K o p e r n i k a  do o s ta tn ich  czasów  w y p o w ied zian e  zo sta ło . O w e p ra c e  s ą :

S z y m o n  S t a r o w o l s k i , S crip to rum  polonicorum  hecatontas, F r a n k fu r t , 1 6 2 5 , i W e -  
n e e y ja , 162 7 .

P i o t r  G a s s e n d i , jy c h o n ie  B ra c h a e i, C opernici,... v itae , P a r y ż , 1 6 5 5 .
J a n  Ś n i a d e c k i , O K opern iku , W a rsz a w a , o d dzie ln ie  w  r. 1802, w  R o czn iku  tow . 

prz. n a u k  tom  I I  z r .  1803, w P ism ach  J .  S.
A d r y j a n  K r z y ż a n o w s k i , M ik o ła ja  K o p ern ika ... spom nienie jub ileuszow e , W a r s z a  

wa, 1844.
J a n  C z y Ńs k i , K opern ik  et ses tra va u x , P a r y ż , 1 8 4 7 .
D o m in ik  S z u l c , Ż yc ie  M ik o ła ja  K o p ern ika ,  W arsz a w a , 1 8 5 5 , i K ra k ó w , 1 8 7 3 .
F r a n c i s z e k  K a r l i ń s k i , Ż y w o t M ik o ła ja  K o p ern ika  i  jeg o  naukow e za s łu g i , K ra 

ków, 1873.
I g n a c y  P o l k o w s k i , Ż y w o t M ik o ła ja  K opern ika , G n iezn o , 1 8 7 3 .
R ( o m e r ) , B eitriige  zu r  B e a n tw o r tu n g  der P ragę  nach der N a tio n a litii t  von N . C opem i-  

cvs, W ro c ław , 1873. J e s t  to  n a jle p sz a , n a  ściśle  n au k o w y m  g ru n c ie  o p a r ta  o b ro n a  p o lsk ie j 
narodow ości K o p e rn ik a , o bca  n iczego  n ie  dow odzącym  i n ie p o p a rty m  dow odam i d e k lsm a  
cyjom  w ielu  n aszych  w  tym  p rzedm iocie  p isarzów .

L e o p o l d  P r o w e , N ico ła u s  Coppernicus, B e r lin , 18 8 3  (d o tą d  2  tom y części 1 -szej, 
obe jm ującej ł )  życio rys). T o  o s ta tn ie  d z ie ło , ja k k o lw ie k  p isan e  w  w y b itn ie  an ty p o lsk im  
duchu  przez n a jg o rliw szeg o  o b ro ń c ę  n iem ieck iej n a ro d o w o śc i K o p e r n i k a , za jm u je  b ezw a
ru n k o w o , pod w zględem  b o g a c tw a  m a te ry ja łu  i  tre śc i, p ie rw sze  m ie jsce  w  c a ły m  w ie l
kim zbiorze  pism , odnoszących  się  do K o p e r n i k a , i, gdy b y  n ie  ap rio ry s ty c z n a  d ążność  a u 
to ra , szkodząca sam ej p racy , b y ło b y  m oże je d n y m  z n a jp ię k n ie jsz y c h  p o m n ik ó w , ja k ie  p o 
tom ność w ielkiem u tw ó rcy  now oczesnej a s tro n o m ii w y staw iła . N ie s te ty , o w a  w szędzie i we 
wszystkim p rz e b ija ją c a  się te n d e n c y ja  p rzy sw o jen ia  K o p e r n i k a  N iem com  s p ra w ia , iż dz ie ła  
PROWE go  są je d y n ie  og rom nym  zb io rem  m a te ry ja łó w  i fa k tó w , z k tó ry c h  n a le ż y  k o rzy s tać  
tylko z w ie lką  o strożnośc ią . T y m n iem n ie j, w ła śn ie  dzięk i sp o ro w i o n a ro d o w o ść , b ib li jo -  
g ratija  i szczegóły  życia  K o p e r n i k a  w y św ie tlone  zo sta ły  z ta k ą  d o k ła d n o śc ią , j a k  rzad k o  
k tórego z uczonych  X V I  w ie k u , —

D la  b ra k u  m iejsca  w sze lka  tu  p o lem ik a , a  n a w et ro z trz ą sa n ie  sp o rn y c h  k w esty j z te k s tu  
usunięte  zostało. J e d y n y  w y ją te k  s tan o w i, z p o w o d u  sw ój d on iosło śc i, k w e s ty ja  z ap isa n ia  
się K opern ika do k s iąg  n a ro d u  n iem ieck ieg o  w  B o n o n ii, k tó re j szczegó łow e rozw in ięc ie  czy
te ln ik  znajdzie  w a r ty k u le  m oim : M ik o ła j K opern ik  wobec najnow szej Id s to ry jo g ra jii niemiec
k ie j, pomieszczonym  w  o d c in k ach  G azety  P o lsk ie j , w  s ie rp n iu  r .  1883. D a ty  są  tu  w szędzie 
podane  w ed łu g  na jn o w szy ch  b a d ań .

') Cześć 2-ga zawrze dokumenty, a 3-cia ocenę naukową dziel i działalności wielkiego astronoma.
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Juduio in iasla  Nissy, o m ilę od m iasta  F raukuuste inu . O kolica ta , dziś znacznie 
zniem czona, by ła  w XIV w ieku jeszcze przew ażnie po lską , słow iańską. P rzod
kowie K o p e r n i k a  ju ż  wcześnie, bo p rzed  r . 1367 opuścili Szlązk polski, p rze
nosząc się do stolicy k ra ju , K rakow a. Ju ż  1396 r. je d e n  z K o p e r n ik ó w  
otrzym ał praw o m iejskie w K rakow ie. Ojciec astronom a, rów nież M i k o ł a j , 
przen iósł się m iędzy r . 1454 a 1458 z K rakow a do T orunia . B ędąc bogatym  
kupcem , prow adził on różne pieniężne i bank iersk ie  in te resy , a w krótce po 
przybyciu  do T orun ia  ożenił się z B a r b a r ą  W a t z e l k o d e , córką rów nież k u p 
ca i obyw atela to ruńsk iego , Ł u k a s z a , znanego z przychylności i przyw iązania 
do spraw y polskiej podczas wojny z k rzyżakam i, i m atk i, praw dopodobnie 
polki, z dom u M o b l l b ó g . Syn ich, M ikołaj *), późniejszy  astronom , pierw sze 
nauki pobierał w szkole to ruńsk ie j przy  kościele Sw. Ja n a  i, o ile się zdaje, 
w prost s tam tąd  u d a ł się na  akadem iją  k rakow ską . Za re k to ra tu  M a te u S Ia  
z K o b y l i n a  przy  początku  zimowego pó łrocza r . 1 4 9 1 /2  spotykam y K o p &k n i - 
k a , zapisanego w poczet uczniów  akadem ii k rakow sk ie j. P rzez  trzy  la ta  stu - 
dyjow ał on tu ta j nauki h u m an ita rne  i m atem atyczne na w ydziale filozoficznym, 
k tó ry  w uniw ersy te tach  średniow iecznych stanow ił p rzedsionek  do wydziałów: 
teologicznego, m edycznego i praw nego. P rzypuszczać należy, iz ko rzysta ł 
z pryw atnych  ty lko wykładów  B r u d z e w s k i e g o , poniew aż w owych la tach  
B r u d z e w s k i  ju ż  na  akadem ii astronom ii nie w ykładał. Czy i oile spółeześni 
jego profesorow ie w zbudzili w K o p e r n ik ^ *  m yśl o nowym układzie świata, 
n iew iadom ą je s t  nam  rzeczą. W  każdym  razie  Jag ie llońska  Alma m ate r ma 
tę  n iespożytą  sławę, iż ona p ierw sza w prow adziła w ielkiego astronom a w dz ie 
dzinę studyjów  naukow ych, a ówczesny św ietny stan  in s ty tucy i w zupełności 
tlom aczy, iż K o p e r n i k  z pożytkiem  m ógł w niej swe stu d y ja  odbyw ać.

W  jesien i r . 1494 K o p e r n ik  opuścił K raków  i pow rócił tym czasow o do 
rodzinnego m iasta . W uj K o p e r n i k a , biskup Ł u k a s z  W a t z e l r o d e , chcia ł m u 
w yrobić m iejsce kanonika w kap itu le  w F rauenbu rgu  w W arm ii, aby tym  sp o 
sobem dać synowcowi obfite środki do dalszego kształcen ia  się na zag ran i
cznych włoskich uniw ersytetach . S ta ran ia  p ierw otn ie  nie zosta ły  uwieńczono 
należytym  skutkiem , i w lecie r . 1496 K o p e r n ik  ud a ł się przez A lpy do Ho
norni na uniw ersy tet, nie doczekaw szy się kanon ikatu . Po p rzybyciu  tam , 
w idzim y go pod d a tą  szóstego stycznia roku  1497 zapisanego do ksiąg sto
w arzyszenia studen tów  «nationis germ anorum ® , narodow ości niem ieckiej **).

*) N iem ieck ie  tow arzystw o  K o p e rn ik a ń sk ie  w T o ru n iu ,  k tó re g o  zab ieg o m  zaw dzię
czać n a leży  w y ja śn ien ie  w ażn y ch  w ie lu  szczegó łów , p rz y ję ło  o s ta tn im i czasy, n a  m ocy p ro 
stej u c h w a ły  w iększości sw ych  cz ło n k ó w  (częściow o p rzem ysłow ców  i t. d .) ,  p iso w n ią  n a zw i
sk a  w ie lk ieg o  a s tro n o m a  p rzez  d w a  p, a  w ięc: « C o p p e r n i c u s » ,  i u ży w a  tak ie j p isow n i w e  
w szystk ich  sw ych w y d aw n ic tw ach  (tym  ty lk o  tlo m ac zy  się ta k a ż  p iso w n ia  w w ie lk im  i w spa
n ia le  w ydanym  dzie le  P n o w E ’g o ). R zeczyw iście , w iększość w zm ian ek  n azw isk a  K o rE E N i- 
k ó w  w a k ta c h  i d o k u m e n ta ch  spó łczesnyeh  je s t  p isan a  p rzez dw a p , n a w e t is tn ie je  k ilk a  
po d p isó w  sam ego a s tro n o m a  ta k ą  p iso w n ią . W ięk szo ść  je d n a k  je g o  p o d p iso w  m a ty lko  
je d n o  p  i, co n a jw a ż n ie js za , ta k  się o n  p o d p isa ł n a  sw ym  dziele, o ra z  ta k  p isa li je g o  
nazw isko  wszyscy je g o  uczeni p rz y ja c ie le  i uczn iow ie. Co się zaś tyczy w sp o m n ian e j p iso 
w ni w  a k ta ch , to  ła tw o  ją  o b ja śn ić  tym , iż p isarze  ak to w i w G d a ń sk u , T o r u n iu  i w W arm ii, 
w n iem ieck ich  m iejscow ych  s z k o ła c h  na jczęśc ie j k sz ta łc en i, m im ow oli g ie rm a n iz o w a li p o l
sk ie  nazw iska , ja k  się to  d o n ie d a w n a  d a w a ło  widziSć w P o z n ań sk im , n im  ta k ie  p o s tęp o w an ie  
n ie  z o s ta ło  zg o ry  zalecone . N a k o n iec  k w e sty ja , iż sam  a stro n o m  w  m ło d o śc i ta k  się k ilk a  
ra z y  pod p isa ł (w szystk ie  późn ie jsze  podpisy  m a ją  je d n o  p j ,  m oże być ró w n ież  w y tło m acźo n a  
m im ow olnym  p o d d aw an iem  się począ tkow o  w p ływ om  otoczen ia .

* * )  K sięg i te  o d n a lez io n o  do p ie ro  w r .  1878.
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Zapis ten  —  zauważyć jed n ak  należy — nie dowodzi niczego w spraw ie n a ro 
dowości K opernika. Is tn ia ły  bowiem na włoskich uniw ersytetach  pew ne s to 
warzyszenia studentów , czyli ta k  zwane «natioues», do k tó rych  obowiązkowo 
się zapisywano. A zapisywano się nie odpowiednio do etnograficznego pocho
dzenia Btudenta, lecz li ty lko  i w yłącznie odpow iednio do te ry to ry ja łu eg o  po
łożenia m iejsca urodzenia studen ta , a  mianowicie stosownie do dyjecezyi, do 
jakićj owo miejsce urodzenia należało. [Do stow arzyszenia narodow ości n ie 
mieckiej zapisywali się, ja k  dow odzą archiw alne a k ta , ab an tiąuo  także  m ię
dzy innym i Czesi, M oraw ianie i naw et Duńczycy *).] P rzy  nazw isku każdego 
zapisywanego studen ta  w yraźnie dodaw ano, z jak ie j dyjecezyi pochodzi **). 
Otóż, co do dyjecezyj pruskich, ja k o  przez  czas dłuższy oderw anych od Polsk i, 
był usus uw ażania ich za te ry to ry ja łn ie  niem ieckie; odebranie ich niedaw ne na- 
zad przez Polskę nie zmieniło jeszcze tego  zw yczaju we W łoszech. Jak o  jeszcze 
jeden z dowodów, iż owe stow arzyszen ia  nie m iały ch a rak te ru  narodow ego, 
przytoczyć należy to , że pośród  owych studentów  «narodow ości n iem ieckiej» 
niem a ani jednego Niemca z dyjecezyj w ielkopolskich, lub m ałopolskich, cho
ciaż wiadomo, iż tam że po m iastach wielu Niemców było. Zapisyw ali się oni 
podobnie do ksiąg  narodu  polskiego, ja k  Polacy z daw nycli krzyżackich  dy je
cezyj do ksiąg narodu  niem ieckiego. N adto w idzim y tak że , iż np . w Padw ie, 
gdzie ni« było wcale stow arzyszeuia polskiej narodowości, wszyscy Polacy z a 
pisywali się do stow arzyszenia niem ieckiego ***).

W k ró tk im  czasie po przybyciu do W łoch został nareszcie K o p e r n i k  
kanonikiem  frauenburskim , w każdym  razie  po 26 sierpnia r. 1497 . M iał 
więc już  zapew nione środki do swobodnego oddania  się nauce. P row adząc  
w dalszym ciągu swe m atem atyczne i filozoficzne s tudy ja , pośw ięcał się jeszcze, 
uiozależnio od tam tych, początkow o w Bononii studyjom  praw a, zapisawszy 
się tam że na wydział praw ny. N ajlepszym  a to li dowodem niezaniedbyw ania 
prac astronom icznych służy, dokonana w Bononii zaraz po przybyciu , obserw a- 
cyja zakrycia A ldebarana przez księżyc, 9 m arca r. 1497 , spoinie z p ro feso 
rem bonońskim  astronom ii, D o m in ik ie m  N o w a r a .  Być m oże, że w skutek 
stosunku z tym ostatn im  pow ziął K o p e r n ik  pierw szy pom ysł swego uk ładu  
świata. W iadom o nad to , iż w Bonouii uczył się K o p e r n i k  języka greckiego, 
zapewne pod k ierunkiem  hellenisty  URC.Eus’a  Coi)RUS’a. Po czteroletn im  poby
cie w Bononii, nie uzyskaw szy jed n ak  stopnia naukow ego, opuścił K o p e r n i k  
to m iasto, udając się do Rzym u, gdzie rok  cały od W ielkanocy r . 1500 p rze 
bywał, w którym to czasie, obcując z miejscowymi uczonymi, sam , oile się zdaje , 
mógł miewać p ryw atne  w ykłady lub dysputy  o astronom ii. Opowieści, ja k ą  
podał R e t y k  ( R h e t i g u s ,  t. j . R ety jczyk )  o profesurze K o p e r n i k a  w  uniw ersy
tecie rzym skim , nie potw ierdziły  dowody archiw alne. W r. 1501, powróciwszy 
do F raucnburga na  k ro tko , w yrobił sobie K o p e r n i k  pozwolenie ua dalsze jesz 
cze studyja we W łoszech, przyczyni kap itu ła  w yraziła życzenie, by uw zglę
dniał także studyja  medyczne. Po pow rocie do W łoeh, baw ił od r. 1501 do 
1503 w Padwie, kończąc swe stu d y ja  praw ne i poczynając lek a rsk ie  ****).

* ) P r o w e , 1. c ., t. I ,  j tr . 2 3 2 , n o ta .

**) P r o w e ,  1. c .,  1 .1 ,  str . 2 3 1 , n o ta .

***) P r o w e , 1. c .,  t, I ,  str . 2 9 9 , n o ta .
** * * ) ]_)0 cza só w  p o b y tu  w  P a d w ie  od n o s i s ię  b łę d n e  św ia d e c tw o  PA PADOPO Ll’e g o , co

do zap isan ia  s ię  K o p e r n i k a  do  k s ią g  n a ro d o w o śc i p o ls k ie j  tam że . Ś w ia d e c tw o  to n ic  za s łu
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W  r. 1503 w F e rra rz e  doktoryzow ał się K o p e r n i k  z  praw a kanonicznego *), 
poczym w dalszym  ciągu do r . 150(1 studyjow ał w Padw ie m edycynę.

D opiero w ty m ostatn im  roku , po 10-letnim  pobycie we W łoszech, po
w rócił K o p e r n ik  do ojczyzny, gdzie do r .  1512 przem ieszk iw ał p rzy  boku 
w uja swego, b iskupa, w jego  rezydencyi, w Ile ilsbergu , i p rzy jm ow ał żywy 
udzia ł w całym politycznym  życiu P rus królew skich i w walce swogo w uja, go
rącego stronn ika  k ró la  polskiego, przeciw ko uroszczeniom  strony  sep ara ty sty 
cznej, niem ieckiej, Z tego czasu rów nież mam y pierw szą d rukow aną pracę K o 
p e r n i k a , łacińskie tłom aezenie listów  T e o e i l a k t o s a  S im o k a t t y , w ydane w K ra
kowie w r. 1509. Z tego rów nież okresu  zauw ażyć należy wezwanie K o p e r 
n i k a  przez L e o n a  X do wzięcia udziału  w pracach około popraw y kalendarza, 
czego jed n ak  astronom  p rzy jąć  na  siebie nie chciał. N akoniec z w łasnych słów 
K o p e r n i k a  wiemy, iż tu ta j w r. 1506 rozpoczął p racę  nad swym wielkim  dzie
łem  o obrotach ciał niebieskich.

Od śm ierci w uja w r. 1512 zam ieszkał K o p e r n ik  praw ie już bez p rze r
wy **) do swej śm ierci p rzy  k ap itu le  w F rauenbu rgu . D rak  m iejsca nie po
zwala nam tu  p rzedstaw ić szczegółowiej życia K o p e r n i k a  w  ciągu tego o sta 
tn iego okresu , k tó ry  dzięki PROWE’mu został również szczegółowo rozjaśn io
ny. O graniczam y się ty lko  do najw ybitniejszych faktów .

W r. 1522 czyta ł K o p e r n ik  na zjeździe stanów  prusk ich  w G rudziądzu 
rozpraw ę o popraw ie m onety, w k tó re j żądał, by znieść odziclne m ennice i na
tom iast zaprow adzić wszędzie jednakow ą m onetę, zgodną z używ aną w Ko
ronie.

• • * •
W tym że czasie w idocznie zaczęły się ju ż  rozchodzić wieści o teo ry i no

wej K o p e r n i k a , skoro w E lb lągu  n a  scenie wyśmiewano astronom a, jak o  je j 
tw órcę —  los analogiczny z losem S ok ra tesa  u A rystofanesa.

Uczona E u ro p a  p ierw szą wieść szczegółow ą o system acio lielijocentry- 
eznym pow zięła z m ałej rozpraw ki K o p e r n i k a : N ic o la i  C o p ern ic i de h yp o ih esib u s  
u w tu u m  coeles tium  a  se  c o n s ti tu tis  co m m en ta r in lu s . P raca  ta , w k tó re j K o p e r n ik  
piórwszy raz wypowiada swe zdanie o obrotach  ziemi, rozeszła  się po E uropie 
w rękopiśm iennych kopijach  praw dopodobnie około r . 1530  ***).

O statn ie la ta  życia K o p e r n i k a  by ły  nieco d lań  p rzyk re  z pow odu nie
porozum ień z D a n t y s z k i e m , biskupem  w arm ijskim . A toli coraz szerszy ro z 
głos, ja k i im ię K o p e r n i k a  zyskiw ało w E uropie, z pew nością stok ro tn ie  m u to 
drobne przykrości w ynagrodził. W  r. 1539 przybył do F rau en b u rg a  m łody 
m atem atyk , p ro feso r uniw ersy tetu  w W ittenbergu , J e r z y  J o a c h im  R e t y k , 
prosząc astronom a o zaznajom ienie go bliższe z system atem  łielijocentrycznym . 
Owocem pobytu  R e t y k a  u  K o p e r n i k a  była  jego  N a r r a t io  p r im a  o  przygotow a
nym ju ż  do d ru k u  dziele K o p e r n i k a  D e r e v o lu tio n ib u s . . . ,  w ydana w G dańsku 
w r. 1540.

O puszczając w r. 1541 F rau en b u rg , zab ra ł ze s o b ą  R e t y k  d o  Niemiec

g u jc  nu  ż ad n e  w iaro , ch oćby  d la te g o , iż  a rc h iw a ln e  b a d a n ia  obecn ie  w y k a za ły , że s tow arzy 
szen ia  po lsk ie j n a ro d o w o śc i w  P a d w ie  podów czas n ie  b y ło .

*) D yp lom  ten  o d n a lez io n o  w -Ferrftrze w  r .  1876.
* * ) W iad o m e są  ty lk o  dw a je g o  p o b y ty  n a  zam k u  w  O lsz ty n k u  (A lle n s tc in ) , ja k o

rzą d cy  tam te jszy ch  d ó b r  k a p itu ły ,  od r .  1516 do  1519 i od  r. 1520 do 1521.
***) T e n  z a tra c o n y  d aw n ie j z u p e łn ie  u tw ó r K o p e r n i k a  o d n a le z io n y  zosta ł w r. 1878

p rzez  C u K 'rzE ’go.
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trygonom etry ją  K o p e r n i k a , De laterilus et angutis triangulorum . . . ,  k tó rą  wydal 
w r . 1542 w W ittenbergu. Po w yjeździe R e ty k a , u stępu jąc  namowom p rzy 
jac ie la  swego, b iskupa chełm ińskiego, T y d e m a n a  G i z e , zaczął K o p e r n i k  p rzy 
gotowywać do druku  w ielkie swe dzieło o obro tach . Z ajęcie to  chwilowo 
przerw ane zostało podróżą  do K rólewca, dokąd K o p e r n ik  wezwany został, 
jako lekarz, przez księcia Ai.b e r t a  do chorego dw orzanina. N iedługo atoli 
po pow rocie i  w ysłaniu rękopisu  dzieła De recolutionihus do d ru k arn i do 
N orym bergi, zam knął K o p e r n ik  nazaw sze oczy 24 m aja  r. 1543 . N a k ilka 
godzin p rzed  śm iercią doznać m iał jeszcze te j radości, iż mu przyniesiono 
pierwszy odbity egzem plarz jego  wielkiego dzieła.

Pomnikowe to  dzieło nosi ty tu ł : Nicolai Copernici Torinensis de revolutio- 
nibus orbium coelesthnn libri V I  *). Oto mniejwięcćj w ynik ', do jak ich  doszedł 
K o p e r n ik  w  swym dziele. Z iem ia posiada ruch  po tró jny . D zienny je j ruch  
około swej osi, w k ierunku z zachodu na wschód, tłom aczy łatw o i na tu ra ln ie  
pozorny o b ró t całej ku li niebieskiej w  kierunku  w stecznym . D alej, b ieg ziem i 
roczny około słońca z zachodu na wschód spraw ia, iż słońce posuw a się p o zo r
nie także z zachodu na  wschód; ruch ten  odbyw a się jed n o s ta jn ie  po orbicie 
kołowej, a  słońce nie znajdu je  się w środku  tego  koła. N akoniec oś ziem ska 
opisuje w ciągu praw ie roku  w k ierunku  w stecznym  pow ierzchnią stożkow ą 
około osi, p rostopadłej do płaszczyzny eklip tyki. T en  osta tn i ruch  by ł K o 
p e r n i k o w i  potrzebny  do w ytlom aczenia zjaw iska precesyi. W szystkie p lanety  
m ają rucliy, podobne do ruchów  ziemi.

W yszedszy z tych  zasadniczych pojęć, s ta ra ł się K o p e r n ik  w ypracow ać 
we w szystkich szczegółach swą teo ry ją  i  w ykazać je j zgodność z rzeczyw isto
ścią. W tym  celu, ko rzysta jąc  ze spostrzeżeń daw nych, jak o też  i n iek tórych  
swych własnych, s ta ra ł się w yrachować wymiary o rb it według swego system a- 
tu, podobnie ja k  P t o l e m e u s z  obrachow ał rozm iary  swych epicyklów  i położe
nia ekscentryczne kół. Zauw ażyć tu  nam  należy, iż  bezpośrednie po tw ier
dzenie teoryi K o p e r n i k a  osiągnięte zostało dopiero  zapom ocą późniejszych 
ju ż  zdobyczy naukow ych, ja k  np. określenia p ara laksy  gw iazd stałych , ich abe- 
racyi i  t. p ., o czym w szystkim za czasów K opernika, dla b rak u  odpow iednich 
narzędzi, nie m ożna było myśleć. R ozum ow anie więc K o p e r n i k a  m ogło ty lko 
dążyć do w ykazania większego praw dopodobieństw a jeg o  system atu , jak o  bez 
porównania prościej, n iż ptolem euszow y, a jednakow o dobrze ( ja k  na  owe 
czasy) tłum aczącego zjaw iska niebieskie.

K o p e r n ik  u t r z y m a ł  w  s w y m  d z ie le  k o ło w e  o r b it y  z  j e d n o s t a j n y m  p o  
n ich  r u c h e m  c ia ł  n ie b ie s k ic h ,  a le  j e s t  ś la d  w  j e g o  o r y g in a ln y m  r ę k o p is ie ,  i ż  
p r z y p u s z c z a ł c h w ilo w o  m o ż n o ś ć  r u c h ó w  p o  p r z e c ię c ia c h  s t o ż k o w y c h ,  l e c z  o d 
p o w ie d n i u s tę p  w  r ę k o p is ie  p r z e k r e ś l i ł  * * ) .

*) N o ry m b erg a , 1541!. AVydanie d ru g ie  w  B azy le i, 1566. T rzec ie  w  A m sterd am ,e , 
IG I7. C zw arte  w  w y d an iu  w szystk ich  d z ie ł K o p e r n i k a  z po lsk im  tlo m aczen iem  J a n a  
B a r a n o w s k ie g o  i z n iew y trzy rnu jącym  żad n e j k ry ty k i życiorysem  J u l i j a n a  B a r t o s z e 
w ic z a , W arsz a w a , 1854. P ią te  ja k o  w y d an ie  n iem ieck ieg o  s to w arzy szen ia  K o p e m ik a ń -  
skiego w T o ru n iu , r .  1873, z u w zg lęd n ien iem  w a ry ja n tó w  o ry g in a ln e g o  rę k o p ism u  K o p e r 
n ik a , zachow anego  w  b ib lijo tece  lir. N o s T n z ’a  w  P ra d z e ; to  w y d an ie  je s t  n a jlep sze . N a 
koniec w r. J 879 w yszło  w  T o r u n iu  tło m a c ze n ie  n iem ieck ie , d o k o n an e  p rzez  M e n z e r ’:

**) W ażn y  pod  tym  w zględem  z a rz u t n a le ży  uczyn ić  w y d a n iu  J .  B a r a n o w s k i e g o , 
iż on , m ając  pod rę k ą  um yśln ie  sp ro w ad zo n y  z P r a g i  rękop is  K o p e r n i k a , ow ego  ustępu  
nie u w ydu tm i, co dopiero  u sk u te c z n ił C u r t z e .
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N akoniee trz eb a  jeszcze zauw ażyć, iż z całego dzieła w idoczna, że K o
p e r n i k  był p rzede w szystkim  teoretykiem , użytku jącym  z bogatego  m atcry jalii 
obserw acyjnego, ja k i  m u pozostawili staroży tn i. Sam  obserw acyj położeń 
gwiazd zrobił ledwo dw adzieścia k ilka w przeciągu  la t  kilkudziesięciu, ja k 
kolw iek je s t  ślad, że obserwow ał także  i w ielką kom etę w r . 1535 .

Dzieło D e  r e v o lu tio n ib u s , ja k  w ty tu le  zaznaczono, sk łada  się z sześciu 
ksiąg. W  pierw szej podaje K o p e r n ik  ogólny pogląd  na  swoję teo ry ją , tudzież 
dołącza sw ą tryg o n o m etry ją  z tab licą  w staw  kątów  co 10 ' p rzy  prom ieniu  
=  100 000 . W drugiej księdze m am y w iadom ości z astronom ii sferycznej. 
K o p e r n ik  uczy tu , iż nachylenie ek lip tyk i zm ienia się od 23° 52 ' do 23° 28 ' 
i daje  k a ta log  gw iazd stałych, różniący się od kata logu  I I i p p a r c h a  ty lko  tym , 
iż długości liczą się nie od p unk tu  porów nania dnia z nocą, lecz od poblizkiój 
mu gw iazdy 7 B arana . W trzeciej księdze tra k tu je  au to r o precesyi i o teo ry i 
b iegu koło słońca. W  czw artej podaje teo ry ją  b iegu księżyca, przyczym  nie
jednokro tn ie  popraw ia A lm a g e s t,  chociaż podstaw y rachunku  pozostaw ia też 
sam e. P iąte  zaś i szósta księgi zaw ierają  teo ry ją  biegu p lane t i obliczenia ich 
odległości od słońca.

Do dzieła D e  r e w h itio n ib u s  dołączył K o p e r n ik  przedm ow ę, k tó re j je 
dnakże nie w ydrukow ali pierw si wydawcy. Ogłoszona ona została  dopiero 
przez  B a r a n o w s k i e g o ; pozwolim y tu  sobie z niej na  zakończenie opisu dzieła 
przytoczyć następu jący  u stęp :

«Im  n iepraw dopodobniejszą na razie m a nauka o ruchu  ziem i zdaw aćby 
«się m ogła wielu, tym więcej zasłuży ona sobie uznania i podziw u, gdy, po ogło- 
«szeniu m ych badań , jusne dow ody u suną  pozorne n iepraw dopodobieństw o*.

Polakiem  był K o p e r n i k , ze w zględu na swe pochodzenie, ja k o  wyclio- 
waniec polskiej akadem ii, nakoniec ja k o  poczuw ający się do tego  w  swym 
życiu politycznym . Atoli p rzy tym  uw zględnić należy, że w wieku XVI p rze 
ciw ieństw a narodow ościowe nie były wcale rozw inięte, a szczególniej ludzie 
nauki byli im praw ie zupełnie obcy. K o p e r n i k o w i  nie szło i naów czas zgoła 
iść nie mogło z pew nością o m anifestowanie się pod  względem  narodow ościo
wym w ta k i sposób, ja k  to  się dzieje w b ieżącym  stuleciu. B ył 011 przede- 
w szystkim  mężem nauki; ja k o  tak i, należy rów nież do całego św iata.

N auka K o p e r n i k a  o ruchu  ziem i n ieodrazu  zyskała  sobie uznanie w k o 
lach naukow ych, a tym w ięcej u  nienaukow ego ogółu. Sprzeczność je j  pozorna 
ze św iadectwem  zmysłów, a także  rzekom a niezgodność je j z w ierzeniam i r e 
ligijnym i, a ściślej z li te rą  tekstów , długo staw ały  na przeszkodzie ogólnem u 
je j p rzy jęc iu . U czeń K opern ika R e t y k  ( 1 5 1 4 —  1576), zasłużony także  
W badaniach  nad trygonom etry ją  sferyczną, został w praw dzie do śm ierci w y 
znaw cą nau k i swego m istrza, ale inni spółcześni astronom ow ie op ićrali się, jak  
to często byw a, przyjęciu  nowej teo ry i. Jak o  więcej zasłużonymh zwolenników 
nank i K o p e r n i k a ,  należy uw ażać: P i o t r a  A p i a n u s A  (1495  — 1552), gorliw e
go obserw atora, k tó ry  pierw szy zauw ażył, iż ogony kom et są  zaw sze odw ró
cone od słońca, oraz RniNiiOLida ( 1 5 1 1 —  1553 ), k tó ry  opracow ał nowe tab li
ce astronom iczne.

Jednocześnie sz tuka  obserw acyjna posunęła się owiele n ap rzó d : w yna
lazek nonijuszow  um ożliw ił dokładniejsze, niż do tąd , ok reślan ie  odległości 
kątow ych; w prow adzenie zegarów  z ciężarkam i i w ahadłem  pozw oliło a strono 
mom określać czas lepiej, niż poprzednio . W N iemczech, dz ięk i landgrafow i 
hessen-kasselskiem u, W i l h e l m o w i  IV, u rząd zo n a  została  w Kassel w r. 1564
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bogato zaopatrzona w narzędzia  dostrzegaln ia , w k tó re j astronom ow ie R o t h m a n  
i BiTRGtOS określili położenia około 900  gw iazd stalycli. W  tym że czasie 
doszła ostatecznie do sku tk u  refo rm a kalenda rza  p rzez  pap ieża  G r z e g o r z a  
X III, w prowadzona przez  bullę z 1-go m arca  r . 1582 , a  o p a rta  na  rach u n 
kach, k tórych dokonał lekarz  L u d w i k  L i l i u s  z W erony (zrn. w r . 1 5 70 ).

T ych o  d e  B r a h e  (1 5 4 0 — 1601) był ostatn im  pow ażnym  przeciw nikiem  
teoryi K o p e r n ik a . D uńczyk z pochodzenia, zasłuży ł się on astronom ii p rz e 
dewszystkim jako  obserw ator, jak ieg o  nie było od czasów IIirrARCHA. O l
brzymi m atery jał obserw acyjny, pozostaw iony p rzezeń , posłużył je g o  uczniow i 
K e p p l k iP o w i, k tó ry  sam  był pozbaw iony m ożności rob ien ia  ta k  dok ładnych  
spostrzeżeń, za podstaw ę do jego  p rac  teo re tycznych . T y c h o  albowiem zn a
lazł się w tym  szczęśliwym położeniu, iż p race  jego zw róciły na  siebie uw agę 
króla duńskiego F r y d e r y k a  II, k tó ry  oddal m u wyspę H veen w Sundzie, p o 
budował mu na niej w spaniale ohserw atory jum , «U ran ienbu rg» , i szczodrze 
zaopatrzył je  w przy rządy  astronom iczne. N ie cieszył się jed n ak że  T y c h o  do 
końca życia możnością ko rzystan ia  ze swej pracow ni. P o  śm ierci bowiem 
swego p ro tek to ra  w r. 1588 , w skutek  in try g  dw orskich zm uszony został w r. 
1597, zabraw szy rękopisy  i p rzy rząd y , opuścić D an iją  i po p a ru  la tach  na 
schyłku swego życia szukać p rzy tu łku  w P rad ze  u cesarza R u d o l f a  II , jak o  
«cesarski astronom  i m atem atyk». Chociaż w ysoko cenił K o p e r n i k a , to  
jednak , może z pobudek więcej teologicznych, niż astronom icznych, podał 
inny uk ład  św iata, w k tó rym  ziem i przypisu je  nieruchom e położenie. Co- 
praw da postaw ił on bardzo pow ażny z a rz u t teo ry i K o p e r n i k a  : b ra k  para- 
laksy gwiazd stałych, k tó re j m etodę w yznaczania dopiero  w bieżącym  stuleciu 
podano.

W spomniany powyżej J a n  K e p p l e r  (1 5 7 1 — 1 6 3 0 ) studyjow ał w Tiibin- 
gen teologiją, a  niezależnie od tego  w w olnych chw ilach a stronom iją  u  pro fe
sora m atem atyki MAESTLijsOa, w ielkiego zw olennika teory i K o p e r n i k a .  R oz
stawszy się z zawodem teologicznym , by l od r . 1594  nauczycielem  gim nazyjum  
w Gracu i tam  napisał pracę, w k tó rć j usiłow ał na  podstaw ach  fizycznych 
i metafizycznych objaśnić system at K o p e r n i k a .  Gdy w skutek  prześladow ań 
religijnych, K e p p l e r  opuścił G rac, w ezw ał g o  T y c h o  do siebie, ja k o  pom ocni
ka, k rótko p rzed  swą śm iercią. Po nim  zosta ł K e p P l e r  « cesarskim  m ate 
matykiem * i objął w tym  spadku  cenny m ate ry ja ł obserw acyj, j a k i  T y c h o  
pozostawił. N a zasadzie tych w łaśnie obserw acyj, w yznaczyw szy różne po ło 
żenia M arsa w p rzestrzen i odniesione do słońca, p rzek o n a ł się d ro g ą  indukcy j
ną, iż gieom etrycznym  m iejscem tych  po łożeń je s t  elipsa. To «pierw sze» 
i «drugie» swe praw o, iż pola wycinków, zak reślane  p rzez  p rom ienie  w odzące 
planet, są p roporcyjonalne względem czasów, na ich zakreślen ie  po trzebnych , 
ogłosił w dziele: Astronomia n u v a ... de motibus stellae Martis ex obseroationibus 
Tyckonis Bralie (P rag a  r . 1009). « Trzecie* zaś p raw o , iż  stosunek kw adra tów
czasu obiegów gw iazdowych p lan e t rów na się stosunkow i sześcianów  ich śre
dnich od słońca odległości, ogłoszone zostało dopiero w ulubionym  p rzezeń  
dziele lląrmonices mundi libri V (L inz, r .  161 9 ). P rzez  te  trz y  p raw a  o sta te 
cznie u trw aloną została p raw dziw ość helijocen trycznego  sy stem atu  św iata. 
Obliczone nadto przez KEPPHElOa Tabulae Rmlolphinae (U lm , 1627 ) p rzez  wiek 
cały były dla astronom ów  podstaw ą w szystkich rachunków , do p la n e t się od 
noszących. K e p p l e r , zm uszony w ciągu życia n ie jednok ro tn ie , osobliw ie po 
śmierci R u d o l f a  I I ,  borykać się z ciężką b iedą  lub  prześladow aniem , zm arł

Rilil. nmt.-fis., s. HI, T. IX. e
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podczas sejm u Rzeszy w R egensburgu, na który7 by ł się udał, aby7 w yrobić so
bie w yp ła tę  zaległej m u peusyi ze skarbu  cesarskiego.

Gdy K e e e l e r  swymi pracam i teoretycznym i przygo tow yw ał pole dla 
moclianiki niebieskiej, na polu astronom ii p rak tycznej zaszedł fa k t niezm iernej 
doniosłości: odkrycie w łasności szkieł pow iększających i lune t a stronom i
cznych. W łasności te , w ykryte przypadkow o w łlo lan d y i w r. 1609 , n a p ro 
w adziły G a l i l e u s z a  ( G a l i l e o  G a l i l e i , 1 5 6 4 — 1642) na m yśl zbudow ania 
w r . 1610  pierw szej lunety  astronom icznej. Cały św iat nowy o d k ry ł się od 
tej chwili p rzed  oczam i astronom ów . Zapom ocą pierw szego swego niedosko
nałego te leskopu  zdołał ju ż  G a l i l e u s z  rozłoży7ć d rogę m leczną na  pojedyncze 
gw iazdy, odkryć księżyce Jow isza, fazy W enery  i M arsa, pierścień S atu rna  
i nakoniec plam y na słońcu. Zastosow anie lu n e t astronom icznych do m ierze
n ia  kątów  nastąp iło  atoli dopiero  później w r . 1669 przez HooKii’a .— Zycie 
G a l i l e u s z a  je s t  na jciekaw szą może ilu s tracy ją , ja k  ciężką w alkę staczać m u
siał system at helijocen tryczny  i jego  wyznawcy z ówczesnymi przesądam i, 
gdyż G a l i l e u s z , wsław iony również znakom itym i p racam i swymi w dziedzinie 
m echaniki i fizyki, był we W łoszech najgorliw szym  i najruchliw szym  zwolen
nikiem  system atu  K o p e r n i k a . W sku tek  ogólnego zajęcia się teo ry ją  K o p e r 
n i k a , jak ie  działalność G a l i l e u s z a  wywoływała, podniosła  głowę opozycyja, 
trzy m ająca  się lite ry  tek s tu  P ism a św. Głównie D om inikanie w lłzynue w r. 
1614  rozpoczęli w alkę, k tó re j bezpośrednim  skutk iem  było u tw orzenie  przez 
pap ieża  1‘aw ła V osobnej kom isyi, po tępienie przez nią w r . 1616 nauki K o
p e r n i k a  i pom ieszczenie na  «Indeksie» k siąg  zabronionych w szystkich pism , 
do owej teo ry i się odnoszących. (W ykreślenie z «Indeksu® nastąp iło  w r . 18 2 8 ,j 
L icząc się z tym  rozporządzeniem , G a l il e u js z  w  r . 1632 w ydal we Klorencyi 
g łośną p racę : D ia logo  s o p ra  i  du e  m a s s im i s is te m i d e ł m o ndo , '1 'otemaico e C o p e m i-  
ca n o , z k tó reg o to  dyjalogu, po roztrząśn ięc iu  zalet i n iedostatków  obu syste- 
m atów , pozornie pierw szy w ychodzi zwycięsko. I za to  uboczne propagow anie 
układu hełijocentrycznego G a l i l e u s z  ściągnął na siebie za pap iestw a U rbana 
V III silniejsze, niż uprzednio , p rze ład o w an ie . Pow ołany p rzed  K ongregacy ją  
łukw izyeyi do Rzymu, G a l i l e u s z  22 czerw ca r . 1633 w kościele M inerwy na 
k lęczkach  odprzysiągł swe «błędy i kacerstwa® naukow e. Po k ró tk im  wię
zieniu był przez dłuższy czas odosobniony początkow o w Yilla M edici, później 
w Sienie, od końca r. 1633 w swoim w iejskim  dom u pod  U lorencyją, a od r. 
1637  do śm ierci w dom u własnym w tym że m ieście, gdzie od r. 1839 m a ju ż  
odw arty  doń dostęp uczeń V i v i a n i , a w dw a la ta  później jeszcze T o r r i c e l l i . 
W  tym  peryjodzie, wobec zakazu d rukow ania dzieł jego  we W łoszech, ogłosił 
w L ejdzie  (r . 1638) sw ą głów ną pracę  w zakresie  m echaniki: D is c o r s i  e d im o -  
s tr a z io n i  m a te m a tic lie . . . . ,  w k tó re j w yk łada  p raw a spadku  ciał i naukę o spó j
ności ciał. —  Prześladow ania, jak ich  doznaw ał G a l i l e u s z , ubarw ione zo
sta ły  różnym i legendow ego ch a rak te ru  dodatkam i. T ak  np. co do tego , że 
to r tu rą  m iał być zmuszony do w spomnianego powyżej odw ołania swych pojęć, 
n iem a pow ażnego śladu (a k ta  procesu nie zostały  odszukane), i d lategotóż 
od pew nego ju ż  czasu wszyscy pow ażniejsi p isa rze  naukow i o owych to r tu 
rach , jako  nad er w ątpliw ych, całkiem  nie w spom inają. Przypisyw ano zaś 
G a l i l e u s z o w i  w yrzeczenie, po pow staniu z klęczek, pow szechnie p rzy tacza 
nych słów: «e p u r si muove» je s t ,  ja k  stanowczo dow iedziono, w jm yślom , 
pow stałym  w X \ III stuleciu.

H yp oteza znakom itego filozofa i m atem atyka Descartks^  (1 5 9 6 — 1650 ),
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m ająca  o b jaśn ić  ru ch y  c iu l n ieb iesk ich  z a p o m o cą  <-le o ry i w iró w * , m e p o p a r ta  
należy tym i m a te m a ty c z n y m i u z asa d n ie n ia m i, n ie  z d o ła ła  n a w e t s tw ie rd z ić  ż a 
dnego z trz e c h  p raw  K e p p ł e r Ti , j a k o  w y n ik u  tej te o ry i,  t a k  iż  je j  zg o ła  n ie  
m ożna uw ażać  z a  k ro k  p o s tę p u  w ro zw o ju  a s tro n o m ii. Ze w zględu  je d n a k  
na w ielki w pływ  DnscARTB5’a  m ia ła  o n a  w ie lu  i p o w ażn y ch  zw o len n ik ó w .

G dańszczanin J a n  Me w e l i .j u s z  ( I I k y e l i u ?, H b y b l , H o e v e ł k e , I I o e f R- 
:uWi, 1G11— 1687) zam yka sobą ten  okres przejściow y nauk i astronom icznej. 
Byl on po G a l i l e u s z u  jednym  z najznakom itszych obserw atorów . Syn zam o
żnego piw ow ara, po przygotow aw czych studyjacli w G dańsku  pod kierunkiem  
m atem atyka i astronom a KmiOEii/a (zm. w r . 1639 ), początkow o studyjow ał 
prawo w L ejdzie, a w podróży  po A nglii i F ran cy i zaznajom ił się^ze znako
mitszymi astronom am i, z k tó ry m i w ciągłej następn ie  korespondencyi p o z o 
stawał. Pow róciw szy do rodzinnego m iasta , pozostał tan i aż do śm ierci, p ia 
stu jąc p rzytym  różne m iejskie urzędy . Choć początkow o po pow rocie p raco
wał w zawodzie swego ojca, to  jed n ak  prędko  to porzucił, a m ając znaczny 
osobisty m ają tek , użył go na urządzen ie w ielkiego obserw atory jum  z o lb rzy
mimi teleskopam i (od r. 1641). Jem u  nauka zaw dzięcza p ierw szy  naukow y 
opis księżyca, ogłoszony w p rzepysznym  dziele z mnóstw em  tab lic , ry tow anycli 
na miedzi, p. t . ‘Śelenographia ( r . 1647). W  k ilku  następn ie  w ydanych ro zp ia - 
wach lub w iększych dziełach zajm uje się TIe w e l W ijsz  M arsńm , kom etam i, p la 
mami słonecznymi, księżycem  Jow isza, postac ią  zagadkow ą S a tu rn a  i t .  d. 
W v. 1673 ogłosił pierw szy tom swego w ielkiego dzieła, p. t- Machina ćoelestts 
zaw ierający opis narzędzi, a przypisany L u d w i k o w i  XIV; tom  drug i tegoż 
dzielą, zaw ierający rezu lta ty  spostrzeżeń, pośw ięcony J a k o w i  III S o b i e s k i e m u , 
wydany w r. 1679, zgorzał praw ie w całym  nakładz ie  podczas pożaru  obser
w atoryjum  H e w e c u j o Sz a  i z tego powodu je s t  nadzw yczajnie rzad k i [bibl. 
główna w W arsziw ie  i publiczna w P e te rsb u rg u  (ze zb ioru  bibl. Z ałuskich) 
posiadają obie części dzieła tegol. Pośm iertne p race  I I e w B l i j u s z a : Prodrumus 
astronomwc, Calalogus fixiirum  i Firmamentom iSóbiesciwiwn, razem  wydane 
(G dańsk, 1690), zasługu ją  tu  na zaznaczenie z togo względu, że pośród  dw u
nastu nowych gw iazdozbiorów , k tó re  u tw orzy ł H e w b l i Tu s z , jed n em u , między 
gw. Orla i A utinousa, nadal nazw ę: «Scutum  Sobiescianum », T arczy  S o b i e 
s k ie g o , powszechnie dzis p rzy ję tą . W ogóle królow ie polscy w ielokro tn ie  za
szczycali lIi;wELi,TuSi!A swymi w zględam i i pom ocą, i jeszcze w r . 1660  odwie
dzał lluwEi.i.juszA w jego  pracow ni J a n  K a z i m i e r z , a J a n  III uczynił toż 
samo w r. 1677.

* *%

Nic wydzieliliśmy w pow jższym  ustęp ie  z ogólnych dziejów  astronom ii 
dwu mężów, k tórzy , na polskiej zrodzeni ziem i, zajęli tak  w ybitne w nauce 
stanowisko, iż bez mek, a szczególniej bez K o p e r n i k a , nie m ożnaby nic mówić 
o rozw oju astronom ii iv tym  okresie. N ależy je d n a k  nam  wspom nieć jeszcze 
imię M a r c in a  z Oe k u s z a  (zwanego: m łodszym ), s jn a  bu rm istrza  tegoż m ipsta, 
od r. 1492 proafcora w akadem ii k rakow sk ie j, zm arłego w r. 1540 . W skutek 
otrzym anego przez akadcm iją  w r .  1515 breve pap ieża L e o n a  X , w zyw ają
cego do obmyślenia napraw y  kalendarza , podał on w r .  1516 , choć ju ż  «od 
siedem nastu la t astronom iją  się nie zajm ow ał*, n ad e r g run tow nie opracow any 
m etnoryjał p. t. De re.paratione calendarii. . . .  Poniew aż L e o n  X w yraził swe 
zadowolenie z tej p racy , p rze to  akadem ija , dla ułatwieni:. M a r c i n o w i  dalszej
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nad tym  zadaniem  pracy , zw olniła go od prow adzenia w ykładów  toologii. Lecz 
L e o n  X , za ję ty  innym i spraw am i, p rzes ta ł się ju ż  zajm ow ać r c io rm ą  k a lenda
rza . D opiero p rzysłany  do akadem ii przez G r z e g o r z a  X III  w r . 1577 p ro jek t 
L u u u s ’a, następn ie  zaś sam a refo rm a w r .  1582 wywołały w Polsce ożywione 
spory , k tó rych  śladem  pozostały liczne pism a rozm aite , ogłaszane w różnych 
m iastach  Polsk i do połow y w ieku X Y II.

O dkrycie p raw  ciążenia pow szechnego je s t  tym  w ielkim kam ieniem  g ra 
nicznym , k tó ry  oddziela astronom iją  daw ną od now szej. C hociaż p rzejaw y na 
ziemi pow szechnego ciążenia, t. j .  p raw a spadku  ciał, ruchu w ahadła, siły od 
środkow ej były oddzielnie ju ż  znane, chociaż m oże ju ż  K o p e r n i k , a w każdym  
razie  K e p p l e r , G a l i l e u s z  i P a s c a l  (1 6 2 3  —  1662 ) zdaw ali się mieć ideę 
o ciążeniu pow szechnym , to  jed n ak  pierw szy I z a a k  N e w t o n  praw a dzia łan ia  
ciążenia pow szechnego sform ułow ał i rzeczyw iście m atem atyczn ie  uzasadn ił, 
iż ruchy  ciał niebieskich odbyw ają pod w pływem jedne j siły  ogólnej, tej sa
m ej, k tó re j p rzejaw em  na ziemi je s t  spadek  ciał. —  N e w t o n  (1 6 4 3  —  1727) 
u rodził się w W hoolsto rpe  (L inco lnsh ire) w A nglii. P oczątkow o w szkołach 
by ł n ad e r m iernym  uczniem , lecz później w C am bridge p iln ie się do nauk 
p rzyk łada ł, głów nie pod k ierunkiem  m atem aty k a  i fizyka I z a a k a  BAirnow’a, 
po k tó rym  ob ją ł p ro fesu rę m atem atyk i w r , 1669 , Ju ż  w r . 1666 zaczął 
N e w t o n  zastanaw iać się nad  ciążeniem  pow szechnym , na k tó re  m iał go na
prow adzić w idok spadającego  ja b łk a  w ogrodzie, co me zdaje się hyc później
szym ty lko  w ymysłem. A toli spraw dzenie m atem atyczne p raw a o odw rotnej 
p roporcyjonalności siły pow szechnego p rzyciągan ia  w zględem  kw adratów  
odległości, k tó re  gienijalny ten  badacz ju ż  był dostrzeg ł, nie doprow adziło  
początkow o N e w t o n a  do oczekiwanego p rzezeń  rezu lta tu . W ówczas bowiem 
z jeg o  rachunku  (zob. w «Komograjii»  us. 147), odnoszącego się do drogi 
księżyca, k tó rego  odległość od ziem i była ju ż  dobrze w yznaczona, jako  rów na 
60 prom ieniom  ziem i, w tedyby ty lko  w ypadało , iż na tężen ie  siły dośrodkow ej, 
u trzym ującej księżyc na swej d rodze, je s t  60 X  *>0 m niejsze od natężen ia  siły 
ciężkości na pow ierzchni ziem i, kiedyby w artość  p rzyśp ieszan ia  p rzy  spadku 
ciał na  pow ierzchni ziem i wynosiła 2 6 ,586  stopy pa ry sk ie j, a nie, j a k  isto tn ie , 
30 st. p . B yło to  następstw em  tego , iż ówcześnie przyjm ow ano za m ałe w y
m iary  ziemi. G dy bow iem  obieg księżyca gw iazdow y trw a  T sekund , a jego  
odległość od ziem i je s t  R , to  w ciągu jed n e j sekundy księżyc rob i drogę 
2 itR

, d roga  zaś, k tó re jb y  dokonał tylko pod  w pływ em  siły p rzyciągania  

ziem i w ciągu sekundy p ierw szej (po u stan iu  działania siły naby tego  ruchu)

ciężkości na  pow ierzchni ziem i nazw iem y ,j, a  p rom ień ziem i r, to  stosunek 
tegoż sam ego przyśpieszenia  siły ciężkości w odległości księżyca ziemi do g 
będzie rów ny stosunkow i r1 : R 2, ta k  iż

O kres od N ew ton^ .

wynosiłaby ta k  iż przyśpieszenie siły  ciężkości w odległości

księżyca od ziem i wynosi • Z drugiej strony , jeże li przyśp ieszen ie  siły
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R
Chociaż więc w artości stosunku — i T  m iał N e w t o n  dobre, bliskie bardzo  rzc-

r
czywistyeh, to jednak  zbyt m ała w artość na r p row adziła  za sobą b łędną w ar
tość na (j. Zważmy, że jeże li długość stopn ia  rów nika nazwiem y s, to  możem y 
jeszcze napisać

Owóż, w pierwotnym  swym rachunku  N e w t o n  p rzy ją ł s —  297 251 stóp p a 
ryskich.'— W  kilkanaście la t dopiero potym , w r. 1682 , N e w t o n , na posiedze
niu londyńskiego tow arzystw a naukow ego, dow iedział się, iż w r . 1670  a s tro 
nom francuski P ic a jid  (1620  —  1682 ) uskuteczn ił nowy pom iar południka, 
z którego wypadło, iż s =  342  360  st. p. N e w t o n , nie będąc sam  w stan ie , 

powodu wielkiego w zruszenia, przerobić  wyżej przyw iedzionego raclm nku 
elem entarnego, uprosił o to  jednego  z obecnych przy jació ł. R achunek okazał 
zgodność hypotezy N e w to n ^  z rzeczyw istością: praw o ciążenia powszechnego 
było o d k ry te .—  Atoli niedość było spraw dzić to  praw o w jednym  szczególnym 
w ypadku: należało z niego wysnuć całą teo ry ją  ruchów  niebieskich, a przodo- 
wszystkim trzy praw a KErSLEH’a. Po dw uletniej p racy  rozw iązał N e w t o n  
to  zadanie, a rezu lta ty  wyłożył w dziele Philosopltiae naturcilis principia mathema- 
tica, Londyn, r. 1687. P ierw sze dw ie księgi tego  dzieła poświęcone są rozw a
żaniu praw  ruchu wogóle, trzec ia  zaś zastosow aniu tych ogólnych rezu lta tów  
do ustro ju  w szechśw iata. S pośród rozm aitych  wielce kw ostyj, jak ie  N e w t o n  
porusza w tej p racy , co j ą  czyni p raw dziw ą encyklopedyją  dynam iki, w ym ie
nimy tu  naprzód tw ierdzen ie , iż ku la  gęstości jednakow ej, lub też  sym etrycznie 
rozłożonej, przyciąga p u n k t m atery jn lny  tak , jak g d y b y  cała je j m asa znajdo
wała się w jej środku —  tw ierdzenie , k tó re  nieobliczone oddaje  usługi w m e
chanice nieba, um ożliw iając obliczanie o rb it. Z najdujem y tu  rozw iązanie za
gadnienia o dokonywanym pod wpływem siły ciężkości ruchu  ciała  w środku, 
stawiającym opór tem u ruchow i, teo retyczne w ykazanie zw iązku m iędzy p ro 
cesują i spłaszczeniem  ziem i i t. d. Słowem, porusza N e w t o n  w  tym  dziele 
mnóstwo kw estyj, m ających jak iko lw iek  zw iązek z a s tronom iją  fizyczną. Im ię 
N e w to n ^  Principia okryły sław ą niespożytą. N ad to , nie m ożna nam  pom inąć 
doniosłych zasług Ni wrosCa w optyce, a także  nie w zm iankow ać o praw ie 
jednoczesnym  z LEiBNrrzfem odkryciu  rachunku  «fluksyj», t. j .  różniczkow e
go, k tóre umożliwiło należy ty  rozw ój m echaniki teoretycznej w ogóle, a n ie
bieskiej wszczególnoścb —  Nie mógł się N e w t o n  uskarżać  na  b ra k  uznania 
u spółczesnyeh. Od r . 1669 p ro feso r w C am bridge, pozyskał od r . 1695, 
jak o  zarządzający m ennicą k rólew ską, znakom ite dochody. Członek wielu 
towarzystw uczonych, prezes królew skiego tow arzystw a w Londynie, poseł do 
parlam entu, widział się N e w t o n , um iera jąc  w głębokiej starości w r . 1727, 
otoczonym w szelkimi możliwymi zaszczytam i.

W  drugiej połowie wieku X V II pozyskała nauka astronom ii k ilk a  jeszcze  
cennych przyczynków . Duńczyk O l a u s  R o m e r  (1 6 4 4  —  1710) obrachow ał 
prędkość św iatła z zaćm ień księżyców  Jow isza, k tó re  spóźn ia ją  się tym w ięcćj, 
im Jowisz dalej je s t od ziemi. —  J a n  R i c h e r  (zm. w r . 1696) podczas swój 
podróży w celach astronom icznych w la tach  1671 —  3 do K ajeny zauw ażył 
i ob jaśnił zmianę długości w ahadła sekundow ego, zależną od szerokości gieo- 
graficznej. —  S tarszy  C a s s i n i  (1 6 2 5 — 1 7 1 2 ), pierw szy dy rek to r nowo zbudo
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w anego (1 6 6 7 — 72) abserw atory jum  w P aryżu , był bard zo  czynny jak o  spo- 
strzegaez i pisarz. —  Głośny p rzez  swe znakom ite badan ia  nad  teo ry ją  św iatła, 
siłą odśrodkow ą, k sz ta łtem  ziem i i t. d ., C b ry s ty ja n  IItjy'G.Bnę (1621)— 1605), 
w ykrył is to tn ą  postać p ierścien ia  S a tu rn a  i pierw szy dostrzeg ł w r. 1655 je 
den jego księżyc (cz tery  inne znalazł CasStmi w  la tach  1671 — 84). Outo 
w prow adził do zegarów  w ahadło, czego teo ry ją  w yłożył w dziele Horoloyiwn 
osrillatormm (P aryż , 1673), a w dziele De ratiocbiiis in ludo aleae (L e jd a , 1657) 
położył podstaw y rachunku  praw dopodobieństw a. —

J a n  F la m s tb b d  (1 6 4 6  — 1710) stanow i przejście  do w ieku X V III. Jego 
zabiegom  obsorwat.oryjuin w G reenw ich zaw dzięcza swe pow stanie (r. 1675). 
Jak o  pierw szy w nim «astronom  królew ski* , na podstaw ie swych licznych 
i na czas ow n ad er dokładnych obserw acyj, opracow ał now ożytny pierwszy 
k a ta log  w ielki gw iazd: Historia coelestis britannica (1 712 . 1725) i Atlas coelestis 
(1 7 2 9 ).

I I a l l b y  ( 1 6 5 6 —  1742 ), następca  F la m s te e d A  w  G reenwich, pierwszy 
w edług m etody N e w to n ^  obliczał d rog i w ielu kom et i jednej z nich, m iano
wicie kom ety, dostrzeganej w r . 1682, zapow iedział pow rót na r. 1758 lub 
1 7 M . Z obserw acyj na  wyspie św. Heleny u łoży ł ka ta log  gw iazd stały oli 
półkuli południow ej: Calalogus stellarum australkun (L ondyn, 1679). A nalogi
czną p racę  uskutecznił także  astronom  francuski L a c a i l l e  (1713  —  1762 ) 
na p rzy ląd k u  D obrej N adziei: Coetum australe stelli/wum  (P ary ż , 1763). P o d 
czas pobytu  na  św. H elenie IIa l l k y , obserw ując przejścio M erkurego  przed 
ta rc z ą  słońca w r. 1677 pow ziął myśl oparcia  na  podobnych przejśc iach  Wo
liery m etody w yznaczenia p ara laksy  słońca, k tó rą to  metodę, wyłożył w r. 1693 
i 1716. W  r. 1718 zw rócił uw agę na  w łasny ruch gw iazd stałych.

Z akładan ie od połow y X V III stulecia coraz liczniejszych obaerw atoryjow  
pozwulilo g rom adzić bogaty  m atery ja ł obserw acyjny. Cały szereg  astronom ów  
im ienia C a s s i n i , synow ie, w nuki i p raw nuk i poprzednio  w spom nianego, stoją
cy na  czele dostrzegaln i p a ry sk ie j w ciągu X V III w ieku, wsławił obserw ato- 
ry jum  parysk ie . —  W pierwszej połow ie w ieku X V III rozstrzygn ię tą  została 
kw estyja k sz ta łtu  ziemi, k tó rą  jed n i chcieli w idzieć, ja k o  ja jo , spłaszczono 
u rów nika, a  inni, s tronnicy  teo ry i N e w to n ^ ,  jak o  sfero jdę spłaszczoną ku 
biegunom . Pom iary  MAUPERXUis’a w L aponii, a  D ow sujer i L  ycondam inbA  
w P eru  (1735  —  1746) w ykazały, iż stopnie szerokości ku biegunom są d łuż
sze, t. j .  po tw ierdziły  teo ry ją  N ew to n A .

D w ukro tne p rze jśc ia  W enery p rzed  ta rc z ą  słoneczną w la tach  1761 
i 1769 wywołały pierwsze spółdziałanie p raw ie w szystkich rządów  europejskich 
w organizow aniu dalekich w ypraw  naukow ych po zdobycie m atery ja łu  do w y
liczenia para laksy  słońca.

B r a d l e y  (1 6 9 2 —  1762), następca I I a l l e y ^  na stanow isku  dy rek to ra  
ohserw atory jum  w Greenwich, k tó ry , jak o  dostrzegacz, zajm uje w histo ry i 
astronom ii stanow isko rów norzędne z najznakom itszym i obserw ato ram i, t .  j .  
tak ie  sam o, ja k  H i p p a r o h , T y c h o  i późniejszy B e s s k l , uw ickopom nił swe n a 
zwisko p rzed  dw a wielkie odkrycia , przez n u tacy ją  i p rzez  aberacyją, gw iazd 
stałych. P ierw sze  z tych  odkryć uzupełniło  poglądy  K o p e r n i k a  na ruchy kuli 
ziem skiej. A beracyja zaś, czyli zboczenie św iatła gw iazd sta łych , k tó rą  B r a - 
h l Ey  zauw ażył p rzy  poszukiw aniu  rocznych p a ra lak s  gw iazd, słusznie ją  ob ja
śn iając ja k o  kom binaeyją. prędkości św iatła i ruchu  ziem i, by ła  pierwszym 
bezpośrednim  potw ierdzeniem  ruchu  ziem i w p rzes trzen i.
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N astępca BlW.t>SPv’a w G reenw ich, M a sk e e y n e  ( 1 7 3 2 — 1811), pierw szy 
zapom ocą buzpośreduich fizycznych dośw iadczeń spraw dził praw o N:isw'.L'Os’a 
na p rzyciąganiu  gór ziem skich. Onto rozpoczął w r. 1767  w ydaw anie n a j
więcej rozpow szechnionych efem eryd: N a u t ic a l  a h n a n a c .

Zbudowanie w r. 1758 pierwszej lunety  achrom atycznej p rzez  op tyka  
Dm:XONjra, k tórycli możliwość teo re tyczną  okazał był w r. 1747  znakom ity  
m atem atyk Ei I.KB (1707  —  1783), rozpoczyna now ą erę  w astronom ii: trz y 
metrow ej długości luneta  achrom atyczna przew yższała  swą, silą dawno nie- 
achrom atyczne lunety , k tó ry ch  długość 50-u  m etrów  dochodziła.

W i ł W j .h: łlE B snrE L  (1 7 3 8  —  1 8 2 2 ) , p o ch o d zący  z H an ow eru , lecz 
w m łodzieńczym  ju ż  w ieku  s ta le  o s iad ły  w A nglii, p rz e z  d łu g i czas n a u czy c ie l 
m uzyki i o rg a n is ta  w B a th , w sław ił się  w a s tro n o m i p o czą tk o w o  p rz e z  o d k ry 
cie p lane ty  U ran u sa  w r .  1 7 8 1 , a  n a s tę p n ie , k o rz y s ta ją c  ze  s ta łe g o  u p o sa ż en ia , 
nadanego  m u p rz e z  k ró la  J e r z e g o , p rz e b y w a ł j u ż  w ciąż w S lo u g h , zb u d o w ał 
w ielk ich  ro zm iaró w  i n iezn an e j d o tą d  d o k ład n o śc i te le sk o p y  z w ie rc ia d la n e , z a  
k tó ry ch  p om ocą  z d o ła ł zn aczn ie  ro z sze rz y ć  w iad o m o ści o to p o g ra f ii i  c ia l n ip- 
h ieskich  i w ogóle g w iazdow ego  n ieb a . IlE R S cnE ifow i zaw d z ięc za m y  d o s trz e 
żenie, oprócz  p ięc iu  ju ż  u p rz e d n io  zn an y ch , je s z c z e  d w u  now ych  księży có w  
S a tu rn a , o zn aczen ie  czasu  o b ro tu  te j p lan e ty , o d k ry c ie  ok o ło  7 0 0  g w ia zd  p o 
dw ójnych  w raz  z w ym ierzen iem  ich  w zajem n y ch  od leg ło śc i i o zn aczen iem  ich 
kolorów , b a d a n ie  w zg lędnych  ru ch ó w  g w ia zd  p o d w ó jn y ch , d o s trz e ż e n ie  o k o ło  
2 5 0 0  m gław ic , ro zd z ie len ie  d ro g i m lecznej i k ilk u  m gław ic  n a  p o jed y n c ze  
g w iazd y , ja k o tó ż  p ić rw sze  b a d a n ia  n a d  s to su n k iem  naszeg o  sy s te m a tu  s ło n e 
cznego do  św ia ta  g w iazd  s ta ły ch . W  p ra c a c h  s ta le  d o p o m ag a ła  H e r s c h e l ’owi" 
s io s tra  jeg o , K a r o u n a  (1 7 5 0  —  1 8 4 8 ) , k tó ra  o d k ry ła  osiem  k o m e t, w icie 
m gławic i u k ła d a ła  k a ta lo g i gw iazd . —  Je d y n y  syn  Wir.HKT.MA, J a n  H ersu h et . 
(1 7 9 2 — 1 8 7 1 ), s ta ł  się  sp a d k o b ie rc ą  ró w n ież  sław y  i ta le n tu  o jca , szczegó ln ie j 
w sku tek  swych b a d a ń  n a d  g w ia zd a m i p o d w ó jn y m i i m g ław icam i, tu d z ie ż  sp o 
strzeżeń  n ad  g w iazd am i p o łu d n io w ej p ó łk u li, czyn ionych  n a  p rz y lą d k u  D o b re j 
N adziei.

We Francyi nauka astronom iii od połow y w ieku X V III postępow ała r ó 
wnież olbrzymimi k rok i. Z nakom ity analityk  C l a i r a C T  (1713  — 1765) podjął 
pierwszy, wespół z IjAT.AN.rann i p an ią  L e p a u te , tru d n ą  p racę  w yrachow ania 
powrotu kom ety z r . 1682 , przepow iadanego  p rzez  H  v&AfVi, a re z u lta t tego 
rachunku, oznaczenie dnia jej p rze jśc ia  p rzez  p u n k t przysloneczny, ty lko  
o miesiąc okazał się m ylnym  (nie by ł uw zględniony wpływ nieznanych w tedy 
planet, U ranusa i N eptuna). ■— ■ P o trzeb a  u jednostajn ien ia  m iar w yw ołała p o d 
czas wielkiej rew olucyi francuzkiej usku teczn ien ie  nowego, z n ieznaną doów- 
czas dokładnością, dokonanego przez M e c .h a i n  i DGLAMBEE’a, pom iaru  łuku 
południka m iędzy D unk ierką  i M ontjouy koło B arcelony. W  zw iązku z tym  
było założenie w P aryżu  doniosłej d la astronom ii prak tycznej in sty tucy i, tak  
zwanego «b iu ra  długości® (bu rea it des longitudes).

W ielce p ra co w ity  o b se rw a to r  L a l a n d e  (1 7 3 2  — 1 8 0 7 ) , a u to r  p o d rę c z n i
ka, n a  k tó ry m  w iele  p o k o leń  a s tro n o m o w  się  k sz ta łc iło , o ra z  zn ak o m ic i m a te 
m atycy, L a g r a n g e  (1 7 3 6  — 1 8 1 3 )  i L a f e a o e  (1 7 4 9  —  1 8 2 7 ) , z as łu ż y li się  
a stro n o m ii, d o sk o n a ląc  m eto d y  b a d a n ia  m a te m a ty c z n e g o  w m ec h an ic e  n ie b if ' 
sk ić j. Szczególn ie j o s ta tn ie g o  w ie lk ie  dzie ło , M e c a n b /u e  cćleste  (P a ry ż ,  t .  I  i I I  
1799 , Tli i IV  1805 , a  V 1 8 2 5 ) , k tó re  n ie ja k o  za  k o n ty n u a c y ją  i d a lsze  ro z w i
nięcie NnWTONkiwskicli Princiyńd u w a ż a n e  b y ć  m o że , w ro z w o ju  n p tronom .i
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n o w o ży tn e j w y b itn y  m o m en t s tan o w i. W  p ierw szy ch  dw u to m ach  L a p l a c e  
ro z w ija  o g ó ln e  p ra w a  s ta ty k i  i d y n am ik i, ro z p a tru je  p ra w o  c ią ż e n ia  p o w sze 
chnego  i w y n ik a jące  s tą d  ru c h y  śro d k ó w  ciężkości c ia ł n ieb ie sk ich . B ad an ia  
n ad  k sz ta łte m  z iem i, o scy lacy ja ra i a tm o sfe ry  i m ó rz  pod  w p ływ em  c ia ł n ieb ie 
sk ich , n ak o n iec  o b ró t ty c h  c ia ł oko ło  sw ych osi, p rz y cz y m  co do z iem i ro z  
w aża  się  te o ry ją  p re ce sy i i n u tac y i, a  co do  k siężyca  te o ry ją  l ib ra c y j , z am y 
k a ją  tę  p ie rw sz ą  część d z ie ła , m a ją c ą  ty tu ł :  Theorie generale des mmoements et 
de la figurę des corps celestes. W  d ru g ia j części ( t .  I I I  i IY ), t. j .  w  Theories jutr- 
ticulieres des moiwements celestes, ro z w ija  L a p l a c e  sław ne z ad a n ie  o ru c h u  trz e c h  
c ia ł w  z as to so w an iu  do k s ię ży c a , d a le j p e r tu rb a c y je  p la n e t , p o z o sta ły ch  s a te 
litó w  i k o m e t. N ak o n iec  w to m ie  V z n a jd u je m y  u z u p e łn ien ia : te o ry ją  r e f r a 
k c j i  a s tro n o m ic zn e j, h j-p so m etry i b a ro m e try c z n ć j i t .  p ., tu d z ie ż  h is to r jTj ą  
p o stę p ó w  m ec h an ik i n ieb ie sk ie j. —  P ra c o m  w sp o m n ian y ch  w ty m  u stęp ie  b a - 
daczów , a  p rz ed e w sz y s tk im  LAPLAGE’ow i, zaw d z ięczam y  p ierw sze  d o k ła d n e  po 
z n an ie  z m ian  e lem en tó w  p la n e ty  p o d  w p ływ em  p la n e t  p o zo sta ły ch ; L a g r a n g k  
i L a p l a c e  p ie rw si dow ied li, iż  ze  w szy s tk ic h  ty c h  e le m en tó w  ty lk o  ro z m ia r  
w ie lk ie j osi e lip ty czn e j o rb i ty  j e s t  w ie lk o śc ią  s ta łą . —

1 stycznia r .  1801 P i a z z i  ( 1 7 4 6 —  1826 ) w Palerm o odkrjd  nową p la 
netę , C ererę, p ierw szą z tak  licznej, ja k  się później okazało, g rupy  aste ró jd . 
N iedługo później w r .  1802 lekarz  O l b e u s  (1 7 5 8  — 1840) w B rem ie, k tó ry  
podał (1 7 9 7 ) znakom itą  m etodę obliczania d róg  kom et, odkrył d rugą  z nich, 
Pallas, a  w r .  1807 jeszcze  inną, Y estę, uprzednio  zaś I I a k d i n g  w  L ilienthal 
w r . 1804  p lanetę  Juno . W ygotow anie dopiero  w ielkich i dok ładn jrch atlasów' 
niebieskich, zaw ierających gw iazdy sta łe  aż do 9 -ej w ielkości, um ożliw iło, po
czynając od r. 1845 , szybkie pow iększanie ilości odkryć w tym  k ie ru n k u . Do 
najszczęśliw szych w tym  w zględzie astronom ów  należą  G a s p a b i k , I I i k d , L u- 
tłOsr , G o l d s c h m i e d , P e t e r s , W a t s o n  i inni. Ilość a s te ró jd  do lipca  r .  1885 
doszła do 248.

D oniosły try u m f doskonałości swych zasad  teo re tycznych  św ięciła astro - 
nom ija  w r. 1846 , gdy L e v e r r i e r  (1 8 1 1 ‘— 1877), późniejszy (od r .  1853) 
d j-rek to r obserw atory jum  w P aryżu , ze zboczeń, jak im  w swym biegu podle
gał L ran u s, wniósł o is tn ien iu  p lanety  poza U ranusem , k tó re j przyciąganie 
wywołuje owe zboczenia. /  tych w łaśnie danych obrachow ał L e Y e r r i e r  o r 
b itę  przypuszczalnej p lanety , oraz je j m iejsce na n iebie, bardzo  b lisko  k tó rego  
znalazł ją  rzeczyw iście astronom  G a l l ® w B erlinie, n aza ju trz  po o trzym aniu  
w iadom ości o w skazówce L e y e r i u e r ^ o . P lan e ta  ta  nosi nazw ę N eptuna. 
Jednocześnie i zupełn i! niezależnie od LuVBRRiER’go, toż sam o zadanie co do 
N ep tuna rozw iązał A d a m s , p ro feso r w C am bridge, lecz L iiy e r r I B r  wcześniej 
rezu lta ty  swych badań  ogłosił. —

Z innych zasług astronom ów  w bieżącym  stu leciu  m ożem y w tym  « Krót
kim rysie» wzmiankować tjdko o najw ażniejszych i to  bardzo  pobieżnie. Cha
ra k te r  bowiem subteln iejszy  wielu z tych  p rac  lub ich założeń nie n ada je  się 
do k ró tk iego  choćby ich przedstaw ien ia . D latego tak że  spośród wiciu zasłu
żonych nauce astronom ów  bieżącego w ieku wspom nim y ty lko  o najw ażn iej
szych.

W ielkich zasług na  polu  m atem atyk i, gieodezyi i fizyki, G a uss (1 7 7 7 —  
1S55), od r .  1807  d y rek to r nowego obserw atoryjum  i p ro feso r m atem atyki 
w G iittingen, n iezależnie od różnych p rak tycznych  p rac  astronom icznych, za
lecających się pom ysłow ością sposobu ich wjrkonania, zapisał swe imię w liisto-
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ry i  a stro n o m ii d w iem a don io sły m i p ra c a m i:  Theoria motus corporum coelestium 
( 1 8 0 9 ) ,  w k tó re j ro zw in ął m e to d y  w y zn ac z an ia  d ró g  c ia ł n ieb ie sk ich , i Theoria 
combinationU obsewatiomnn . . .  ( 1 8 1 9 — 1 8 2 7 ) , w k tó re j  w in n y  sp osób , n iż  to  u c zy 
n ił LegcnDiA-: w r .  1 8 0 6 , ro z w in ą ł ta k  z w an ą  m e to d ę  n a jm n ie jszy c li k w a d ra tó w , 
s to su ją c ą  ra c h u n e k  p ra w d o p o d o b ień stw a  do sp o s trz e ż e ń  w te n  sposób , iż  o trz y 
m u je  się  w y p a d k i n a jo d p o w ied n ie jsze , w raz  z o zn ac ze n iem  m ożliw ego  b łęd u .

Z uczn iów  G A u^s’a  w ym ien im y  ENCKJpgo (1 7 9 1 — 1 8 6 5 ), d y re k to ra  o b se r
w a to ry ju m  i p ro fe so ra  w B e rlin ie , w sław io n eg o  sw ym i b a d an iam i n ad  k o m e tą  
o k ró tk im  czasie  o b ieg u , k tó r a  je g o  n o si n azw isk o , n a d  oznaczen iem  p a ra la k s y  
sło ń ca  z p rze jść  W en e ry  w la ta c h  176 1  i 1 7 6 9 , ja k o te ż  n a d  a s te ro jd a m i.

B e s se i .  ( 1 7 8 4 — 1 8 4 6 ) ,  p o czą tk o w o  p o św ięca ł się  zaw odow i k u p ieck iem u . 
Od r .  1 8 0 4  w sp ie ran y  ra d a m i Oij£ERs’a p o w a żn ie  z a ją ł  się  a s tro n o m iją  i w r .  
18 1 0  zo sta ł d y re k to re m  św ieżo p o b u d o w an eg o  o b se rw a to ry ju m  i p ro fe so rem  
astro n o m ii w K ró lew cu , O prócz do n io sły ch  re z u lta tó w  je g o  b a d a ń  n a d  p rece - 
sy ją , n u ta c y ją , re fra k c y ją ,  a b e ra c y ją , poch y len iem  e k lip ty k i,  w ie lk iego  k a ta lo g u  
g w iazd  do 9-ój w ie lk o śc i m ięd zy  — 15° i - f  4 5 °  zb o czen ia , n a u k a  zaw dzięcza  
m u p ie rw szą  p a ra la k s ę  g w iad  s ta ły c h , t .  j .  o s ta te cz n e  s tw ie rd ze n ie  te o ry i K o 
p e r n i k a  o rocznym  ru c h u  z iem i. M ianow icie  B e s se i ,  z ap o m o cą  z n ak o m ite g o  
p rz y rz ą d u , lie lio m e tru  (zob . w Kosmografii s t r .  2 6 3 ) ,  w y k o n an eg o  p rzez  F r a u n -  
nOEN!R’a , z n a la z ł w r .  1 8 3 8  p a ra la k s ę  g w iazd y  6 1 -e j Ł a b ę d z ia , ró w n ą  O1' , 3 1 4 ;  
obecn ie, ja k o  o s ta te c z n y  w yn ik  w ielu  o b se rw acy j te j  g w iazd y , n a le ży  p rz y ją ć  
w a rto ść  je j  p a ra la k sy  O11, 51 , sk ą d  w y p a d a , iż  o d leg ło ść  te j  g w iazd y  od zien  
w ynosi 4 1 2  5 0 0  p ro m ie n i d ro g i z iem sk iej.

Jed n o cześn ie  W tl i ie lm  S t r u T *  (1 7 9 3 — 1 8 6 4 )  z A lto n y , k tó ry  p o c z ą t
kow o stu dy jow ał filo log iją  w D o rp ac ie , lecz  ju ż  od ro k u  1 8 1 3 , n a  s ta n o w isk u  
o b se rw a to ra  w m iejscow ej d o s trz eg a ln i, z y sk a ł sob ie  u z n an ie  p ra c a m i n ad  
gw iazdam i p o dw ójnym i, n a  n ie z n a n ą  d o tą d  sk a lę  p ro w adzony  m i, o k re ś lił  p a 
ra la k sę  W egi (a  L u tn i)  p o czą tk o w o  (1 8 3 8 )  n a  0 " ,2 5  , lecz  tę  liczb ę , j a k  p ó 
źn iejszo  o bscrw acy je  w y k aza ły , zm n ie jszy ć  w y p ad ło  do O11,2 0 . — O d r .  1 8 3 2  
zajm ow ał się  S t iu jv e  u rz ąd z en ie m  b u d u jąc eg o  się  zn ak o m ite g o  i u p o sa ż an e g o  
wciąż w n a jlep sze  p rz y rz ą d y  o b se rw a to ry ju m  w B ulkow ie p o d  P e te rs b u rg ie m , 
w k tó ry m , ja k o  je g o  d y re k to r ,  ro z p o cz ą ł p ra co w a ć  od r .  1 8 3 9 . K sz ta łcąc  
liczny zas tęp  astro n o m o w  i g ieo d ez is tó w , p ro w a d z ił  d a le j, częśc ią  w espół ze 
swym  synem  O tto n e m  (n r . w r .  1 8 1 9 , d y re k to r  po  o jcu  od  r .  1 8 6 3 ) , b a d a n ia  
nad  gw iazdam i p o d w ó jn y m i, ja k o te ż  n ad  ró ż n y m i w ażn y m i a s tro n o m iczn y m i 
zadan iam i, z k tó ry ch  w spom nim y o w y zn aczen iu  p o ło żen ia  p u n k tu  w iosennego , 
pocliy ienia ek lip ty k i, re fra k e y i, ab e racy i i t .  d. N a d to  p o d  k ie ru n k iem  S trO -  
Oidgo d o k o n an y  z o s ta ł w R osy i (1 8 2 0 — 1 8 5 3 )  p o m ia r  b a rd z o  w ie lk iego  lu k u  
po łudn ika , gdyż od 70° 4 0 ' 1 1 " ,3  d o  4 5 °  2 0 '2 " ,8  sze ro k o śc i (A.rc rlv m e rid ien ...  
2 tom y, P e te rsb u rg , 1 8 5 7 — 6 0 ). W  p ra c y  te j  m ia ł u d z ia ł A d am  P jia ż m o w sk i, 
ówcześnie (1 8 5 2 — 3 ) a d ju n k t  o b se rw a to ry ju m  w W arsz a w ie , k tó ry  p y ł  p r z e 
wodniczącym  o d d zia łu , w y m ierza jąceg o  część od  5 2 ° do 46°.

A iig ela n u rr  ( 1 7 9 9 — 1 8 7 5 ) , uczeń  B n ssE iJa , d y re k to r  now eijo  o b se rw a  
to ry jnm  w A bo, a  po  je g o  p o żarze  i p rz en ie s ie n iu  u n iw e rsy te tu , w  H elsin g fo r- 
sie, nakoniec  od r. 1 8 3 7  p ro fe so r  i d y re k to r  now ego o b se rw a to ry ju m  w B onn, 
prócz p rac  nad ru ch em  w łasnym  k ilk u s e t  g w ia zd  s ta ły c h  i n a d  g w iazd am i 
zm iennym i, dokonał p rz e p a trz e n ia  p ó łn o cn eg o  n ieb a  i w y d a l, n a  zasad z ie  
o trzym anych  w yników  p rz e sz ło  m ilijo n a  o k ^ ś le ń ,  ro zp o w szech n io n y  m iędzy  
astronom am i A tla s  des n a rd lieh en  g e s tirn tc n  l l im m a ls .  A b g e l a n DKR z a jm o w ał się 
rów nież badan iem  w łasnego  ru c h u  sy s te m a tu  słon eczn eg o .
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-W sp o m in a li  pow yżej L e VERRI]SR z n iez n an y  d o ty ch czas d o k ład n o śc ią  
o p ra co w a ł d ro g i i ru c h y  siedm iu  w ielk ich  fljMret, a  t a  je g o  p ra s a  ( to m y  
IV  —  X IV  Annales de fobseroatoire de Parts, 18 4 3  —  1 8 7 5 )  d łu g o  p o zo stan ie  
p o d staw o w ą  w  te j  g a łęz i a s tro n o m ii. •—

W y n a laz e k  fo to g ra fii i z a s to so w an ie  go w a s tro n o m ii, p ra c e  n a d  fo tom e- 
t r y ją  i n ak o n iec  zas to so w an ie  a n a liz y  w idm ow ej do  b a d a n ia  c ia ł n ieb iesk ich , 
o to  n a jw y b itn ie jsz e  m o m en ty  w ro z w o ju  a s tro n o m ii w o s ta tn ic h  czasach . Z d ję 
c ia  fo to g raficzn e  p o w ie rzch n i sło ń ca , k sięży ca  i p la n e t  częściow o z a s tą p iły  
d aw n y  m ozo lny  sp o só b  o k re ś la n ia  sp ó lrz ęd n y c h  o d d z ie ln y ch  p u n k tó w  ta rc z y  
ty ch  c ia ł n ieb ie sk ich . S t e in j ie il  (1 8 0 1  —  1 8 7 0 )  i Z ó lln er  (1 8 3 4  —  1 8 8 2 )  
p ie rw si p o d a li  d o k ład n e  p rz y rz ą d y , u m o ż liw ia jące  o k re ś lan ie  siły św ia tła  o d 
dz ie ln y ch  c ia ł n ieb iesk ich , k ła d ą c  ty m  sposobem  p o d w a lin y  n au k o w ej fo tom  e- 
t ry i.  N akoniec  ro z b ió r  w idm ow y p o zw o lił ro z c iąg u ą ć  b a d a n ia  a s tro n o m iczn e  
n a  tę  d z ied z in ę , o k tó re j  się  u p rz e d n io  z d aw a ło , iż j e j  n ig d y  one o b jąć  nie 
b ęd ą  w s ta n ie . N a jw aż n ie jsz e  re z u l ta ty ,  w ty m  k ie ru n k u  o s ią g n ię te , ja k o te ż  
now e b a d a n ia  ScniAPATtELLpego n ad  m e te o ry ta m i, łączn ie  z je g o  te o ry ją  ko m et, 
s ą  te j  n a tu ry ,  iż p rz e d s ta w ie n ie  ich  w ja k k o lw ie k  zw ięz łym  za ry s ie  w y m ag a
ło b y  k o n ieczn ie  p rz y to c ze n ia  szczegó łów , k tó re  w y ch o d zą  p o z a  z a k re s  tego  
a r ty k u łu .  W szy stk ie  z re s z tą  n a jw aż n ie jsz e  z ty ch  d o ch o d zeń  nau k o w y ch  są  
p rz y to c z o n e  w tek śc ie  Kosmorjntjii. I

4- *
*

P rz e z  cały  wiek NVIT i p rz e z  p ie rw sz ą  po łow ę w ieku  X I  I I I ,  ch o ciaż  na 
a k ad e m ijac h  w K ra k o w ie  * ), W iln ie  i Z am ościu  w y k ła d an o  a s tro n o m iją , to  
je d n a k  w łaśc iw ie  b aw iono  się p rz ew a ż n ie  a s tro ło g iją  i ż a d n e  za s łu g u jąc e  na  
u w ag ę  p ra c e  a s tro n o m iczn e  lu b  s p o s trz e ż e n ia  czynione n ie  były'.

W p raw d z ie  w K ra k o w ie , gdz ie  w p o p rz ed n ich  w iek ach  z zam iłow aniem  
a s tro n o m iją  u p raw  iano, p o w a żn ie  z a p a tru ją c y  się n a  w ażność  p ra c  is to tn ie  
n au k o w y ch , zas łu żo n y  w d z ie ja c h  m a te m a ty k i w P o lsce , J an  B ro żek  ( 1 5 8 5 —  
1 0 5 2 ) , p o p rz ed n io  « o rd in a r iu s  a c a d e m ia e  cracov ier.s is  astro logus®  (1 0 1 4  —  
1 0 2 9 ) , w r .  1G39 z a p isa ł ak ad em ii 3 0 0 0  z ło ty c h , z k tó ry c h  dochód  w ró w n y ch  
częściach  m ia ł iść  n a  p o w ięk szen ie  ś ro d k ó w  p ro fe s o ra , n a  s ty p e n d y ju n i d la  
je d n e g o  uczn ia  a s tro n o m ii i n a  p rz y rz ą d y  lub  k s ią żk i a stro n o m ic zn e  **). L ecz  
d o p iero  p o  p rzy w iez ien iu  w r .  1 7 4 5  z W ło ch  p rz ez  p ro fe s o ra  teo log ii J ó z e f a  
P o p io i.ka  now szych  p rz y rz ą d ó w  a s tro n o m ic zn y c h , ja k o tć ż  dz ie ł CASSUNi’ego, 
N e w t o n ^ ,  CAMtLl/Pego i in n y ch  (co w szy s tk o  o p łaco n o  z pow yższej fu n d acy i 
B r o żk a ) , z aczę to  sob ie  p rz y sw a ja ć  nowrsze p o jęc ia  o a s tro n o m ii p ra k ty c z n e j.

P o c z ą te k  p o w ażn eg o  tr a k to w a n ia  a s tro n o m ii w a k a d e m ii w ileń sk ie j, z a 
tw ie rd z o n e j i o d d an e j Je z u ito m  p rz e z  S t e f a n a  B a to reg o  w r .  1 5 7 9 , odnieść  
n a le ży  ró w n ież  do  po ło w y  w ieku  X V III . W  ro k u  bow iem  1 7 5 3  T omasz Ż e
b r o w s k i w y jed n y w a u księżnej E l ż b ie t y  z  O g iń s k ic h  P u zy n in t  p ew u ą  sum g 
n a  zbu d o w an ie  o b se rw a to ry ju m , a  z d a ró w  in n y ch  o só b  z a o p a tru je  jo  w nic-

*) D o  l i s t o w i  u p ra w ia n ia  a s tro n o m ii w  K ra k o w ie  o d noszącą  się, je d y n ą  d o tąd , p ra c ą  
ź ró d ło w ą  je s t  p ro f. l ł\  K a r l i Ń s k i e s o  l i y s  chiejtj o obserw atoryjum  astronom icznego uniw er
sy te tu  krakow skiego , o g ło szo n y  w  ju b ile u szo w e j k s iążce  zb io ro w ej Z a k la ily  uniw ersyteckie  
w  K ra ko w ie  (K ra k ó w , 18G4).

**) Z dochodów  z togo  le g a tu ,  w o g ó le  n ie u d o ln ie  a d m in is tro w a n eg o , zak ap o w an o  
od czasu  do czasu  n a rzęd z ia  a stro n o m iczn e  i m ie rn icze, w r. 1701 p o k ry to  koszta  o b se rw a 
c j i  p rze jśc ia  W e n e ry  p rzed  ta rc z ą  s ło ń ca , i jeszcze  J an S iłlA D E cirr w r .  1 770 o trzy m a ł s t j -  
p e n d y ju m  (zob , w przy toczonym  ju ż  dz ie le  pro l'. P k a n k e g o  s tr . 1.05 i t>08).
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któ re  narzędzia. Lecz dopiero M y r c i n  O d l  yntgki P o c z o b u t  (1 7 2 8 — 1808), 
rów nież Jezu ita , w ysiany kosztem  kancle rza  ks. M io h A e a  C z a r t o r y s k i e g o ,  
we W łoszech i w południow ej P ran cy i (1761  — 1764) gorliw ie pracow ał n!M 
m atem atyką i astronom iją, pilnie p rzez  czas dłuższy w praw iając się w spo
strzeżen ia  w obserw atory jach  w M arsylii i Awinionie. Po pow rocie do W ilna, 
za ją ł się uzupełnieniem  obserw atoryjum , a uzyskaw szy od P u z y n in y 7 nowy 
znaczny zasiłek, niezależnie od je j zapisu 6000  dukatów  na u trzym yw anie ob- 
serw atoryjum , pojechał w r .  1768 przez lla n iją  i Ilo lan d y ją  do A nglii po p o 
trzebne narzędzia. Po p racy  w obserw atory jach  w Greenwich i w P aryżu , 
wróciwszy w r. następnym  do W ilna, do końca r .  1772 był zaję ty  ustaw ianiem  
przybyw ających narzędzi. Od tego czasu rob ił s ta ranne  spostrzeżen ia , spoinie 
z ks. J ijd r z iń ie m  S t r z u c j d s i  ( z i i i .  w r. 1797), a  w sparty  szczerą p ro tekcy ją  
S ta n js la w a -A iW w & s ta  *) pom naża środki obserw acyjne. Część jogo  spostrze
żeń została ogłoszoną p. t. Cahiers des obseruation-s astronoiniqu-es fa ile s  a l ’obser- 
vatoire de Yilna en 1113. PoozojjUT, u trzym ując  wciąż stosunki z astronom am i 
i obserw atoryjam i zagran icą, przez pracę sum ienną w yrab ia  pow ażno imię 
obserwatoryrjum  wileńskiem u, co się przejaw iło w w yborze P o g z o b u t a  na 
członka królewskiego tow arzystw a naukow ego w L ondynie i akadem ii nauk  
w Paryżu, a jednocześnie gorliw y b ierze ud^.ał w pracach  nad  refo rm ą szkół, 
przedsięw ziętą przez K om isyją E dukacy jną, jak o tćż  troskliw ie zabiega w w a
żnych m om entach około ocalenia funduszów edukacyjnych. W  r. 1799 złożył 
re k to ra t ■“'Szkoły Głównej litewskiej® , k tó ry  mu pow ierzono w r . 1780 , a k ie 
runek  obserw aturyjum  w r. 1807 zdał J a n o w i  Ś n i a d e c k i e m u ,  poczym usunął 
się do k lasztoru  Jezu itów  w Dymaburgu, gdzie zm arł w roku  następnymi. 
Z prac  astronom icznych P o g z o b u t a  najwięcej znaczenia m a ją  obserw acyje 
planety M erkurego, k tó re  posłane do P aryża  posłużyły L a l a n d i P o w i  do po
praw ienia elementów i ułożenia tablic biegu tej planety7. Oddzielne obserw a- 
cyjo przesyłał do wydawnictw  naukow ych w W iedniu, B erlin ie i G otha.

Również Jezu ita , ks. J ó z k ę  R o g a l i ń s k i  (1 7 2 8 — 1802), a u to r pierw szej 
popolsku ogłoszonej fizyki naukow ej, w łasnym sta ran iem  u rządził sobie około 
r. 1765 wr Poznaniu  mało obserw atoryjum , a je g o  spólpraeow m kiem  od r. 1770 
był Jezu ita  J ę ORZEJ G a w r o ń s k i  (1 7 4 0  — 1813), późniejszy członek tow arzy
stwa do ksiąg elem entarnych i tłom acz podręczników  m atem atycznych L h u i-  
M E lf ig o , ogłaszanych przez K om isyją Iidukacy jną, a następnie biskup k rakow 
ski. Zamknięcie w r. 1773 zakonu Jezu itów  p rzerw ało  istnienie dostrzegaln i 
poznański.j, a  narzędzia  w  r. 1783 przew iózł J ak Ś n i a d e c k i  do K rakow a.

W W arszawie pierwszo m ałe obserw ato ry jum  urządził na  Zam ku k ró 
lewskim S t  a  n i s  11 a  w- Au g i ■ s t  , a  za przy7kladem  kró la  poszli ks. C z a r t o r y s c y  
w swoim pałacu, gdzie dostrzeżenia robił w roku  17 7 5 — 6 ich lekarz W oŁfk. 
Kierownikiem dostrzegaln i królew skiej był Jo za ita , F r y d e r y k  B y s t r z y c k i  
(1737— 1821), po k tórym  pozostał bszny m atery ja ł dostrzeżeń  m eteorologi
cznych, spożytkowanych następnie p rzez  J a s t r z ę b o w s k i e g o  i p. K o w a l c z y k a  
w odpowiednich p racach  obszerniejszych, odnoszących się do W arszawy7. 
Jednak właściwie astronom iczne spostrzeżenia B y s t r z y c k ie g o  nie m iały  żadnej 
wartości naukowój.

W skrzeszenie nauk astronom icznych i m atem atycznych w akadem ii k ra 
kowskiej łączy się ściśle z im ieniem J an a  Ś n i a d e c k i e g o  i z reform ą je j p rz e z

*) A liy  sijsiza nią w yw dzięczyć, w r. 1 78ft z a p ro je k to w a ł, w brew  w oli k ró la ,  u tw o rzen ie  
gw iazdozb io ru  “ T a u ru s  Poniatovii®  (C io łek  P o n i a t o w s k i e g o ) b lisk o  T arczy  S o b i e s k i e g o .
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K o ł ł ą t a j a  w  r. 1780. J a n  Ś n i a d e c k i  ( l7 5 (!— 1830), urodzony w W ielko- 
połsce, już  w r . 1775 , ja k o  d o k tó r filozofii, rozpoczął w K rakow ie  w ykłady 
a lg iebry , jako  nowej nauki w akadem ii. W  r. 1778 wysłany za g ran icę, stu - 
dyjow ał w Niemczech, a od r . r . 1780 w P ary żu , g d /io  się zbliżył z m atem a
tykiem  i astronom em  CoświlPem, LAPLACE’m i TfALAMBEiiFem. Powróciwszy 
do k ra ju  w r. 1781 ja k o  pro feso r m atem atyk i i astronom ii w nowo zreform o
wanej «Szkole Głównej koronnej* , gorliw ie się za ją ł sp raw ą pobudow aniu 
obserw atoryjum  astronom icznego. Z tą  m yślą w ystąpił pierw szy w r. 1749 
w spom niany ju ż  P o p i o ł e k ,  a później podejm owali ją  w r . 1764 prof. N j e g o -  
w i k c k i  z rek to rem  B i e g a c z e w i c z e m .  W  r. 1780 podczas reform y IIu g O  K o ł 
ł ą t a j  zapow iedział wzniesienie obserw atoryjum . Lecz dopiero w r. 1787, 
i to  w skutek ty lko  zabiegów Ś n i a d e c k i e g o ,  udało się rozpocząć budow ę, gdy 
p rzy rządy , przezeń zam ówione podczas p o by tu  w P aryżu , nadeszły ju ż  w r. 
1785. Aby uzupełnić swe przygotow anie do praktycznych  zajęć, w yrobił sobie 
Ś n i a d d o k i  pozwolenie udan ia  się jeszcze raz  zagranicę w r . 1787 , głównie 
do P ary ża  i A nglii, w k tó re j zw iedzał obserw atory ja  w G reenwich, O ksfordzie 
i dw ukrotn ie znakom itego HERSGHEi/a w Sloiigb. W  r. 1791 rozpoczęły się 
reg u la rn e  obserw acyje, k tó re , aż do r . 1803 z n iejakim i p rzerw am i, spow o
dowanym i przez ówczesne w ypadki, prow adził Ś n i a d e c k i .  P race  te  zjednały 
mu uznanie astronom ów  europejskich , szczególniej odszukanie nowo odkry ti j 
w r. 1801 , k tó re j w ro k u  następnym  długo astronom ow ie znalóść nic m ogli, 
p laneto jdy  Ceres, oraz obserw acyje odkry tej p rzez  0'DnEBs’a p laneto jdy  Pallas, 
k tó rą  Ś n i a d S S k i ,  w edług B a e i i S i i e g o ,  miał dostrzec niezależnie od O nnnus’a. 
S postrzeżenia swe pom ieszczał Ś n i a d e c k i  w  spółczesnyeh czasopism ach a s tro 
nomicznych, głównie w efem erydach wiedeńskich (1 7 9 8 — 180 5 ). N akoniee, 
jeszcze w r. 1791 zajm ow ał się Ś n i a d e c k i  spólnio- z T a d e u s z e m  C z a c k im  
wielkim p ro jek tem  pom iaru  gieodezyjnego całćj Polski, ku  czem u p lau  szcze
gółowy w ygotow ał, lecz o p rzeprow adzeniu  go mowy ju ż  być nie m ogło. —  
Uwolniwszy się w r. 1803 od wszelkich obowiązków w K rakow ie, Ś n i a d e c k i  
wyjechał do F rancy  i i W łoch, a po pow rocie w r . 1805, w następnym  roku, 
ustępu jąc  naleganiom  C z a c k i e g o  i ks. A d a m a  C z a r t o r y s k i e g o ,  p rzy ją ł wybór 
na kierow nika obserw atoryjum , a w krótce i na re k to ra  w W ilnie. Nic tu  m iej
sce śledzić koleje publicznego żyw ota o t i i a d e c k i e & o  w  Wilnie; zauważymy 
ty lko, iż, jako  astronom , prow adził on pilnie swe spostrzeżen ia  od r . 1808 aż 
do r. 1825 , przesy łając je  corocznie do P a ry ża  i P e te rsb u rg a , a n iek tóre  k o 
m unikując W in c e n t e m u  W i ś n i e w s k i e m u  (1 7 8 4 — 1853), k tó ry  z polecenia 
akadem ii pe tersbursk ie j w yznaczał położenia gicograficzne różnych miejscowo
ści w Kosyi. W r. 1825 Ś n i a d e c k i  od w szystkich godności w w ydziale w y
chow ania się usunął i przebyw ał ju ż  do śm ierci na wsi pod W ilnem. Z pism 
astronom icznych Ś n i a d e c k i e g o  zaznaczym y tu  w spom nianą ju ż  powyżej rzećz 
o K o p e r n i k u ,  k tó ra  zaw arła tra fn ą  ocenę ze stanow iska specyjalisty  dzieła 
K o p e r n i k a ,  dalej: Jeograjią, czyli opisanie mat. i j iz .  ziemi (cz tery  wydania: 1804, 
1809 , 1818, w Pismach 1837— 8) i Trygonometryą kulistą , analitycznie wyłożoną . . .  
(1 817 , 1820, tłom aczonie niem ieckie FELDFa w ydane w L ipsku  w r. 1 8 2 8 ).—  
Uczniem Ś n i a d e c k i e g o  i następcą  jego  w obserw atoryjum  wileńskim do r .  1843 
by ł F i o t r  S ł a w i ń s k i  (1 7 9 4 — 1862), do r. 1832 profesor astronom ii, k tó ry  
nap isał dotychczas jed y n e  dzieło o astronom ii teo re tycznej w języ k u  polskim : 
Początki astronomii teoretycznej (W ilno, 1826). W espół zaś ze swym adjunktem  
M i c h a ł e m  H ł u s z n i e \ v i c 2 E m ( 1 7 9 7 — 1862) ogłosił cztery  zeszyty wydawnictwa: 
E xtra it des obseroations fa ite s  a VUna, a  dalsze dwa ogłosił ju ż  sam I I l u s z n i e -
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Wj.CZ, jako  kierujący do r . 1848 obserw atoryjum  w ileńskim , k tó re  i dalej było 
czynne, lecz z czasem, z uwagi na nieodpow iednio nowszym wymaganiom po. 
m ieszczenie w ludnej i ruchliw ej dzielnicy, zostało  zam ienione na dostrzegaln ią  
fotograficzną. P ożar w r . 1877 położył kres i tej insty tucyi.

O bserw atoryjum  krakow skie po usunięciu się Ś n i a d e c k i e g o  przechodziło  
p rzez  długi przeciąg  czasu różne, wogóle niepom yślne koleje *). D opiero, 
gdy w r. 1825 został w skutek  konkursu  dyrek to rem  obserw atoryjum  i profe
sorem  astronom ii M a k s y m i l i j a n  W r i s s e  (1 7 9 8 — 1863), pochodzący z niższej 
A ustry i, k tó ry  pow ażnym i pracam i, do r. 1842 z ad junktem  J a n e m  K a n t y m  **) 
S t e c z k o w s k i m  (1800.— 1 881), następnie  zaś do r. 1862 z innym i ad junktam i 
dokonanym i, nanowo podniósł znaczenie dostrzegalni k rakow sk iej, wcielił ją  
do zastępu czynnych i um iejętn ie prow adzonych obserw atoryjów . Z prac 
z okresu zarzą.du W m ssu 'go  przedew szystkim  wymienić należy kata log  gw iazd 
m iędzy —  15° i -j- 45° zboczenia, przez B e s s e i / r  obserwow anych, ogłoszony 
przez akadcm iją pe te rsb u rsk ą  (2 tom y, 1846, 1863); inne o b łe rw ac ije  były 
drukow ane w Astrmwmische Nachrichten, w w ydaw nictw ach w iedeńskich i od
dzielnie w K rakowie. Za staran iem  rów nież W EissE’go w la tach  18 5 8 — 9 
przebudow ano obserw atoryjum . Po Wjsi6SSłm, w r. 1862 został dyrek torem  
i profesorem  astronom ii poprzedn i a d ju n k t w obserw atoryjach w K rakow ie 
i P radze, p. d r . F r a n c i s z e k  K a r l i ń s k i ,  adjunktem  zaś od r . 1865 je s t p. d r. 
D a n i e l  W i e r z b i c k i .

Założenie dzi ńejszego obsorw ateryjurn  w W arszaw ie je s t  zasługą F r a ń -  

c X $ /k a  A r m i ń r k i u ę o  (1 7 8 9 — 1848). Po studyjacli m atem atycznych w szkole 
inżynierów  księstw a w arszaw skiego, a n a s ttp n ie  trzy le tn ie j pracy naukow ej 
w Paryżu do r. 1815 , od r. 1816 do r . 1831 pro feso r astronom ii w królew - 
sko-w arszaw skim  uniw ersytecie, w yrobi! A r a u ń s k i  u  rząd u  krajow ego  pobu
dowanie obserw atory jum  astronom icznego. Budowlę, rozpoczęto w r .  1820, 
a tak  nią sam ą, ja k  i u rządzeniem  wewmętrznym obserw atoryjum  z w ielką 
pilnością zajm ow ał się A r m e ń s k i .  W r. 1825 oddano m u do uży tku  obser
w atoryjum , którym  ou kierow ał do śm ierci. —  N astępca A r m i ń s j k i e g o ,  J a n  

B a r a n o w s k i  (1 8 0 0 — 1876), ad ju n k t od r . 1825 , dy rek to r zaś obserw atoryjum  
od r. 1848 do 18i$9, p ro feso r astronom ii w Szkole Głównej (1 8 6 2 — 9), ogłosił 
z e  swych obserwacyj tylko spostrzeżenia  o komecie B i e l i  w  r .  l 8f\6 , a  nadto  
dokonał wydania dzioł K o b e r n i k a  z polskim ich przek ładem .— D rugim  pomo
cnikiem A r m i ń s k i e g o  od r . 1839, a następn ie  ad junk tem  B a r a n o w s k i e g o  do 
r. 1863 był A d a m  P r a ż m o w ' s i t i  (1821.— 1885), od r. 18 6 0 — 3 pro feso r fizyki 
w akadem ii m edyko-cliirurgicznej i w Szkole G łów nej. Z licznych jego  prac 
wymienimy: opracow anie części astronom icznej p rzy  tró jk ą to w au iu  K rólestw a 
polskiego w latach 1846 —9 i połączeniu  tych pom iarów  z pom iaram i P rus 
i A ustryi, w spom niane ju ż  poprzednio  kierow nictw o w  r . 1852 ekspedyoyją,

*) IV  tym  p e ry jo d z ie  oil ro k u  1808 do  1810 b y ł d y rek to rem  późn ie jszy  a stro n o m  
w K azan iu  i W ie d n iu , J ó z e f  J a n  L i t t r o w .

**) S t e c z k o w s k i  w  r. 1861 o g ło s i ł  w  K r a k o w ie  k s ią ż k ę :  A stronom ija , sposobem dla  
każdego dostępnym w yło żo n a , . . .

[B ra k  m ie jsca  n ie  d o zw ala  tu  czyn ić  w zm ian ek  o ro żn y ch  p o p u la rn y c h  k s iążk ach  
astronom icznych  u n as. P rz e g lą d  ta k ic h  dz ie ł, w  w iek u  bieżąovm  w y d a n y ch , c h O # n ie jed n o 
k ro tn ie  b a rd zo  p o b ła ż liw y , d o p ro w ad zo n y  do r .  1870, czy te ln ik  z n a jd z ie  w  o s ta tn im  ustępie  
w zm iankow ane j pow yżej p racy  p . K u c h a r z e w s k i e g o . P ó ź n ie j n a k ła d e m  re d a k cy i <■ P r z e 
g ląd u  T ygo d n io w eg o *  og łosił p . K a r o l  I I e r t z  o b sz e rn ą  k s ią ż k ę : K osm ograjija  (W a rs z a 
w a, 1880).]
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kończącą w B esarabii bo mi a r  południka, oraz z prac, ogłoszonych w Comptes 
ren d u es  parysk iej akadem ii nauk: rozpraw ę o błędach osobistych obserw atorów  
w r. 1854 , spostrzeżenia nad po laryzacyją kom ety D oxA 'rrego w r. 1858 
i nakomoc doniosłe b adan ia  nad św iatłem  korony słonecznej, uskutecznione 
18 hpca r . 1860  podczas obserw ow ania całkow itego zaćm ienia słońca w H i
szpanii, dokąd P r a ż m o w s k i  przez  w ładze w W arszaw ie wysłany został. Spo
strzeżen ia  te  doprow adz-ły go db wniosku, stanow iącego początek  nowszych 
poglądów  w tym  kierunku: że św iatło korony je s t  spolaryzow ane, a zatym  
chociaż w części odbite od słońca. Astronom ow ie am erykańscy i francuscy nie 
p rzy jęli zrazu  zdania P r a ż m o w s T i iE G O ;  lecz po Litach k ilku , po zastosow an.il 
p rzy rządu  widmowego do badan ia  pow łok słonecznych, pogląd  P r a ż m o w s k i h -  

g o  został potw ierdzony. —  Po w yjeździe PRAŻMOwsKHJGCr z  W arszaw y w r. 
1863 , adjunktem  obserw atory jum  zosta ł p . dr. J a n  K o w a l c z y k ,  P r a ż m o w s k i  

zaś przebyw ał w P aryżu , gdzie, k ie ru jąc  w arsztatom  przyrządów  naukow ych 
optycznych, rozw inął w ielką pomysłowość w ich budowie lub udoskonalaniu , 
zajm ując się jednocześnie badaniem  kw estyj teo re tycznych , napotykanych przy 
owych pracach praktycznych.

W inniśm y tu  jeszcze dodać, że przy  szkole politechnicznej we Lwowie 
w ostatn ich  la tach  pow staje zwolna obserw atoryjum  dla w praw ian ia  studentów  
w praktyczny m rozw iązyw aniu zadań z astronom ii sferycznej i g ieodezyi wyż
szej, k tó rym  k ieru je  p . prof. D o m i n i k  Z b r o ż e k .  —

W w ieku bieżącym , ta k  w E uropie zachodniej, ja k  i w A m eryce pó łno
cnej wiele pow stało obserw atoryjów  astronom icznych pryw atnych ln sty tucy je  
tak ie , najczęściej z w ielką w ytrw ałością i zam iłow aniem  prow adzone przez  
swych założycieli, mimo niekiedy skrom nych środków obserw acyjnych, pow a
żne czasem usługi nauce św iadczą, jn ż to  p rzez  obssrwaoyjo, z w łasnej inicy- 
ja tyw y  ich właścicieli prow adzone, ju ż też  jako  wzywane do spoludzialu  w p ra 
cy przez n iek tó re  państw ow e dostrzegalnie. Samo się p rzez  się rozum ie, iż 
ze względu, że b y t obserw atoryjów  tak ich  me je s t  na długie la ta  zapew niony, 
nie p rzedsięb iorą ono zadań, wlaśeiw'yeh obserw atoryjom  zasobniejszym  i m a
jący m pewność co do ciągłości obserw acyj. —  U nas rów nież, i to  nie przez 
naśladow m etw o. Lecz pod  wpływem zam iłow ania do czynienia spostrzeżeń , 
pow staw ały tak ie  obserw atoryja. I  ta k  L u d w i k  R u ki k o w s i s i  (17S5 '— 1872) 
około r. 1840 w m ają tk u  swym Św ierże w W iołdisk ni, a po r . 1861 w Swita- 
rzowie pod Sokalem  w Galioyi m iał obserw atory jum  z -dob rym i p rzyrządam i, 
k tó re  częściowo zapisał insty tucyjoin  galicyjskim , częściowo zaś p rzekazał 
swemu zięciowi, p . K a j e t a n o w i  K r a s z e w s k i e m u ,  m ającem u urządzone od 
r. 1855 bardzo  zasobne obserw atoryjum  w Romauowid Podlaskim . T. J a n  

J f u i i z e j e w i c z ,  a u to r niniejszej Kosintup-ą/ii, posiada urządzone od r . 1875 
obserw atoryjum  w P łońsku, o wciąż w zm agających się zasobach do robienia 
dostrzeżeń , należące do rzędu naukow o-czynnych obserw atoryjów  as tro n o 
micznych pryw atnych i pozostające w połączeniu z ogólnym zw iązkiem  obser- 
w atoryjów .

 «[.#>--
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KULA NIEBIESKA T Jpfcj' RUCH POZORNY.

1. O gólny w i d o k  n i e b a .  Z jakiegokolwiek pv.nk.tu na ziemi, 
w miejscu otwartym, spoglądać będziemy na świat nas otaczający, zawsze 
nam się wyda, żu znajdujemy się w środku płaszczyzny koli.stój, podpiera
jąc^  półkul ii te. nad naszymi głowami jakby nieoa spłaszczone sklepienie 
nieba, do którego różnorodne gwiazdy, słońue i księżyc wydają się przy
czepionymi. A\ rażenie to niezmiennie powtarza się wszędzie, w każdym 
punkcie na ziemi, dokąd tylko człowiek zdołał dotrzeć — wyjąwszy natu
ralnie przypadki, w których nierówności gruntu, budowle i t. p. zasłania
ją  nam widok. Nie, v dzimy nigdzie aui łączności z iunynii światami, 
ani nie możemy wyznaczyć żadnego krańca; stąd wnieść należy, że ziemia 
nasza jest wolno w przestworzu zawieszona i że powierzchnia jej przed
stawia wogóle powierzchnią bryły odosobnionej, taką mianowicie, k tóra 
nie posiada żadnych kantów i na której każdy punkt, a wszczególności 
oko nasze, zdaje się być środkiem olbrzymiej półkuli nieba, nad nami roz
postartej.

Przypatrując się u nas dłużej gwiazdom^płońcu lub księżycowi, do
strzeżemy, że sionce, księżyc i większość gwiazd wychodzą z jednej strony, 
spod widzialnej płaszczyzny ziemi, wznoszą się coraz wyżej, zakreślając regu
larną liniją krzywe], i doszedszy na niej do pewnego najwyższego punktu, 
który zowią g ó r  o w a n tpm  g w i a z d y  (culminatio), opuszczają się ku 
dołowi i nikną pod płaszczyzną ziemi. Ruch ten wschodu, górowania 
i zachodu cial niebieskich trwa ciągle, się przedstawiające również żadne
go zakończenia, ani przerwy.

Et 11. III, T. IX. 1
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położenia gwiazd przy braku fizycznych grania, któreby do oryjcutowunia 
sih w przestworzach)dęba posłużyft mogły, korzystamy z powyższego złudze
nia przyjmujemy, to  oko nasze jest w środku tej wielkiej gieoinetrycznój kul 
"Wszystkie odległości na powierzchni tej kuli oznaczamy lukami kól wiel
kich, których miarą są kąty, fiiMące wierzchołek w oku naszym, lub- 
też odnosimy położenia ciał niebieskich do pewnych przypuszczalnych 
płaszczyzn, przechodzących przez środek kuli, a- więe również przez oko 
nasze. Położenia tveli p ł a s z c z y z n  o d n i e s i e n i a  (oryjentacyjnych) 
wdnny być wyprowadzone z pewnych naturalnych danych, aby były nie
zmienne, a w każdym czasie i w każdj 111 miejscu możebne do odszukania.

Podstawą główną takiego oznaczania wszystkich kierunków' s ta ły c h  
w' każdej miejscowości na ziemi jest pion, a narzędziem pomocniczym ku 
temu — bbella, czyli śródwaga. Pion, t. j. nitka z zuw ieszonym u dołu 
ciężarkiem ■ wolno puszczona, w skazuje w Każdym fu ejscu kierunek stały, 
p i o n o w y ,  a zarazem prostopadły do powierzchni wód stojących. P ła- 
szazyzna, prostopadła do kierunku pionu, nazywa się p ł a s z c z y z n ą  po- 
/  i o m ą.

3 . P o z io m . D o  oznaczenia płaszczyzny poziomej służy śródwaga 
(fig.- P ) , t t j. rurka szklana, walcow a, osadzona w oprawie płaskiej, metalo

wej, nieżupefriiw wypełniona jdy- 
liein, tak iż bańka powietrza w niej 
pozostaje. Jeżeli umieścimy śród- 
wagę na płaszczyźnie poziomej, to 
bańka powietrzna utrzymnis się 
w środku rurki- przy przechyleniu 
płaszczyzny, bańka powietrza z po

wodu swej lekkości, przesuwa się do końca podniesionego. Tvm sposobem 
w każdym miejscu ziemi jesteśmy w stanie oznaczyć płaszczyznę do pionu 
prostopadłą, t. j. płaszczyznę poziomą.

Jeżeli płaszczyzna pozioma przechodzi przez oko nasze, to nazywa się 
ona p o z i o m e m  f i z y c z n y m ;  przedłużona — oddziela półkulę niebieską, 
widzialną nad nami, od niewidzialnej będącej pod nami. J  eżeli spostrze
gasz znajduje się na powdsrSmmi zic mi, to poziom widziałŁy; czyli p o z o r- 
li y, przedstawia tę okrągłą powierzchnią, nie będącą właściwie płaszczyzną 
którą w-około siebie spostrzegamy, zakończoną kołem, zwanym w i d n o 
k r ę g i e m .

Odróżniamy jeszcze p o z i o m  a s t r o n o m i c z n y ,  t. j. płaszczyznę, 
przechodzącą przez środek ziemi, rówmoległą do poziomu fizycznego, prze
chodzącego przez oko sjiostrzegacza. Oczywiście, że każdemu punktowi na 
powierzchni ziemi odpowiada inny poziom astronomiczny.
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Płaszczyzna pozioma, którą dla każdej miejscowości zapomocą fród- 
wagi wyznaczyć możemy, przsciim powierzchnią kuli ninbiuąkićj według 
koła, zwansgo k o ł e m  p o z i o m u ,  odpowiadającym tej miejscowości. 
L iniją zaś do poziomu prostopadłą, a więc mającą w owój miejscowości 
kierunek pionowy, nazywamy l i n i j ą  w i e r z c h o ł k o w ą  tej miejscowo
ści. Ona przecina półkulę widzialna w p u n k c i e  w i e r z c h o ł k o w y m ,  
imucaćj zwanym z e n i t e m; przedłużona zaś ku dołowi spotyka drugą j)ół- 
kulę niewidzialną w punkcik zwanym n a  d i r e m.  Zenit i nadir są wię,c 
odległe (us. 2) od poziomu o 90°. L iniją w7ierzcholkowTą nazywramy także 
l i n i j ą  z en i t a i n ą.

Przez liniją wderzcholkowu], można poprowadzić dowmluą ilość p 1 a s z- 
c z y z n  w i e r z c h o ł k o w y  cli; wszystkie one są prostopadłe'do pozio
mu i przecinają kulę niebieską według k ó ł  w i e r  z c h o ł  k o w7 y c h.

Jako jednę z płaszczyzn odniesienia, o których mówiliśmy w us. 2-iin, 
możemy przyjąć poziom miejscowości, w której robimy spostrzeżenia. Aby 
mieć drugą taką płaszczyznę, potrzeba z płaszczyzn wierzchołkowych wy
brać pewną szczególną, dla danej miejscowości tak określoną, iżby ją  nie
wątpliwie wyznaczyć było można.

4. L i n i j ą  p o ł u d n i o w a .  W tym calu oprzćć się możemy na zjawisku 
widzialnego ruchu słońca. ISTa stoliku poziomym utwierdzamy pręcik pio
nowy. W miarę wznoszenia się słońca, cień rzucony przez pręcik staje się 
coraz krótszym. W  chwili, kiedy słońce około godziny 12-ej w południe, 
jest najwyżej, oień jest najkrótszy; chwilę tę jak  wiemy (us. 1), nazywamy 
górowaniem słońca, 
luli południem; wte
dy koniec najkrót
szego cienia znaczy
my na stoliku w pun
kcie z. [Powtarza
jąc to spostrzeżenie 
co jakiś czas. lub je» 
szcze lepiej, w ró
żnych poracli roku, 
znajdziemy, że d łu 
gość cienia od zimy 
do lata skraca się, 
tak iż cień ostrza k 
przypada na wuosnę 
w punkcie w, latem w punkcie l; punkty te jednak leżą na jednej lin ii pro
stej, przez podstawę pręcika przechodzącej; górowanie więc słońca przy
pada zawsze na tej samej płaszczyźnie wderzchołkowej], Prostą, według
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której płaszczyzna wierzchołkowa k z l  przecina poziom, t. j. liniją z J ' 
nazywamy l i n i j ą  p o i  u d u  i ową .  Punkty przecięcia tej linii z koleni 
poziomu stanowią: w stronic widzialnego słońca p o i u d n i e  P , w przeci
wnej zaś stronie p ó ł n o c  N . Linija, poprowadzona przez punkt o prosto
padle do linii południowej, przetnie kolo poziomu w punktach V i Z. s t a 

nowiących w s c h ó d  i z a c h ó d .  Płaszcżyzna wierzchołkowa, przecho
d z iła  przez południe P  danego miejsca, którąhy można nazwać płaszczy
zną wieischołkową południową, -stanowi właśnie te płaszczyznę, o której 
mówiliśmy na końcu ust poprzedzającego. Płaszczyzna zaś wierzchołkowa,, 
przez prostą W  Z przechodząca, zowie się p ł a s z c z y z n ą w i e r z  o h o ł-  
k o w ą:- p i e. r  w s z ą.

Te eztóry ]innkty na poziomia: południe, północ, wschód zachód 
stanowią tak zwane cztery (kardynalna) g ł ó w n e  s t r o n y  ś wi a t a .

5. Gnomon. Wyznaczenia li iii południowej praktycznie dokonać 
można prędzej i dokładniej, stawiając na. stoliku pręcik, mający na końc-ir 
przygiętą blaszkę z otworkiem 8 (fig. 3). Przepuściwszy przez otworek

nitkę pionu, znaczy
my na stoliku punkt 
o, jako podstawę, li
nii wierzchołkowej,, 
i z tego punktu za
kreślamy kilka kół' 
spólśrodkowyeh pro
mieniami dowolny
mi. Następnie, śle- 
dząpł,l>acznie obraz, 
jasny otworka,, rzu- 
i ,any przez słońce 
przed południem, 
znaczymy na ka
żdym kole jego miej
sce: a, b. c i powta

rzamy to po południu w punktach ć , V , a'. Następnie cięciwy, łączące- 
odpowiednie punkty, dzielimy na połowy; podziały fi erzypadną na jednej 
linii prostej, przez punkt o przechodzącej, t. j. na linii południowej. Wł a 
ściwie dostateczny tu jest jeden środek cięciwy; większa ich ilo^ó służy do 
sprawdzenia dokładności

Zasada tego narzędzia zwanego g nom  o n e  m jest bardzo prosta. 
Płaszczyzny wierzchołkowe, na których słońce znajduje się w jednakowych 
wysokościach kątowych przed górowaniem i po górowaniu, tworzą kąty 
równe z płaszczyzną wierzchołkową górowania. N a fig. 3-ej widzimy śla

— P

F ig . 3.
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dy tych płaszczyzn: rannej o a z kątem wysokości słońca ocrS'. popołudnio
wej o a' z kątem wysokości słońca o a' S; kąty aolSr i Nora! są równa, jako- 
też kąty wysokości o a b> i 0 a! >S (które tylko z powodu perspektywicznego 
rysunku nie wydają, się równymi). Płaszcz)zim więc N oS jest płaszczy
zną górowania., a ślad jej Ntf j«st szukaną liniją południową. Dodać tu 
należy, że z powodów, które dopiero poznamy przy opisie ruchu słońca, 
■sposób ten oznaczania linii południowej jest istotriie dokładny tylko około 
20 grudnia lub 20 czerwca.

(J. S p ó e e z ę d x e  u k ł a d u  p o z i o m e g o .  Poziom i płaszczyzna wierzchoł
kowa południowa (na. 4) przedstawiają płaszczyzny odniesienia u k ł a d u  
p o z i o me g o .  D la danego miejsca mając oznaczone: poziom i punkt połu
dniowy, możemy z łatwością oznaczyć spółrzędne kątowe jakiejkolwiek' 
gwiazdy, odniesione do płaszczyzn układu poziomego.

Przypuśćmy, że kolo PW N  (fig. 4) jest kołem poziopiu, PZ N  pła
szczy zna w ićrzehoł-
kową, przez punkt ~
południowy P  prze
chodzącą; OZ  bę
dzie wówczas linii ą 
wierzchołkową, spo
tykającą kule nie
bieską w zenicie Z.
, leżeli gwiazda na 
półkuli nieba jest 
w puukcie G, to kąt 
GO W  między pro
mieniem ocznym, 
idącym do gwiazdy,
■a poziomem, jest jej 
wys o kości ą ,  mie
rzoną na kole wierzchołkowym od poziomu w punkcie W . K ą t GOZ jest 
jej o d l e g ł o ś c i ą  w i ó r z c h o ł k o  wą, którą także nazywam) o d l e 
g ł o ś c i ą  z e n i t a 1 u ą; dwa te kąt) dopełniają się do 90°. K ąt zaś clwu- 
ścienny między płaszczyzną wierzchołkową gwiazdy W ^ Z  i płaszczyzną 
IW Z. przechodzącą przez południe, mierzy się kątem poziomym między 
śladami tych płaszczyzn PO i OW  i nazywa się a z y m u t e m  gwiazd) 
liczy się go zawsze od południa P ku zachodowi na całym okręgu koła od 
0U do 360n.

Azymut więc i wysokość, hibteż odległość wierzchołkowa, będąca 
jej dopełnieniem do 90°, w zupełności okrćślają położenie gwdazd, 
na półkuli nieba. Azymut i wysokość gwiazd) przedstawiają jej s p ó ł -

IM . n
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r z ę d n e  p o z i o m e ,  nazywane także s p ó ł  r z ę d n y  mi  a zy mu  t a l 
ii y 111 i.

7. Kątoaiia e ogólny. Do mierzenia azymutu i wysokości używa
ją  się kątomiary różnej budowy; najprostszy ich wzór przedstawia k ą t o 
in i a r  o g ó l n y  (instrument uniwersalny) wyobrażony na fig. 5-ej.

N a trzech nóżkach, opatrzo
nych śrubami do regulowania po
ziomu, umocowane j(est koło pozio
me, tak  zwane azymutalne aa a, 
podzielone na stopnie. W  środku 
koła stoi słupek, obracający się na 
osi pionowej, u dołu opatrzony 
wskazówką i  do oznaczania ilojjjj 
stopni na kole a a « , u góry zaś za
kończony rozdwojeniem, na któ
rym osadzona jest oś pozioma 
z przymocowaną do niej lunetą 
i kołem, podzielonym na stopnie; 
jest to koło wierzchołkowo ze wska
zówką Jc, do słupka przytwierdzoną. 
W  ognisku lunety rozpięte są dwie 
pajęcze nici, przecinające się pod 
kątem prostym, dla dokładnego 

Fig. 5, umiejscowienia obrazu gwiazd\
Koli*-azymutalne ustawia się na

przód poziomo za pomocą śródwagi, lunetę zaś tak  należy skierować, aby 
jej oś optyczna wskazywała punkt południowy. W tym celu jednak nic 
używamy gnomonu, mając daleko dokładniejszy sposób wyznaczeniZtipolu- 
dnia samym kątomiarem.

Obieramy mianowicie jakąbądź gwiazdę, bliską swego górowania, 
i skierowawszy na nią lunetę fak, aby owa gwiazda Stanęła na przecięciu 
się nitek, umocowywamy lunetę śrubką ?; to ją  zabezpiecza od zmiany kąta 
wysokości przy obracaniu w.skazówki koła azynnitalnego. Następnie od- 
czy tuj Hu ly ilość, stopni, wyznaczonych wskazówkę i  na kole pozio
mym. Po górowaniu gwiazdy, śledzimy ją  lunetą, obracając słupek około 
osi pionowej, a niezmieniająę nachylenia lunety dopóty, dopóki gwiazda 
nie znajdzie się na skrzyżowaniu się nitek, t. j. na tej samćj wysokości, co 
przed górowaniem, i w tym drugim położeniu odczytujemy znowu kąt na 
kole poziomym. Nadawszy wskazówce i kierunek dwusiecznej kąta 
między owymi dwoma kierunkami, otrzymamy położenie lunety, od
powiadające południowi. Zasada tego postępowania, powyżej przy opi-
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si(' gnomonu objaśniona, nazywa. się zasadę w y s o k o ś c i  o d p o w i a d a 
j ą c y c h .

Tan np., jeżeli. pierwsze odczytanie dało 114° 10', drugie 128° 20'. 
wtedy podział odpowiadający dwusiecznej kąta między dwoma kierunkami 
hedzie:

u ,

i od tego podziału wszystkie azyniuty_ liczyć ię będą. jako od punktu po
łudniowego.

Zabezpieczywszy narzędzie od wszelkiego wypadkowego wstrząś" ne
nia, mamy je gotowe do oznaczenia w każdej porze położenia giriazd. Sa
jno wyznae<?enie spółrzędnych odbywa się bardzo łatwo. Obraca się słu
pek wraz z poziomą wskazówką i jednocześnie nachyla się. lunetę tak, aby 
mierzona gwiazda znalazła się na skrzyżowaniu się nitek. Odczytujemy 
ilość stopni azymutu od punktu południowego i jednocześnie wysokość 
w stopniach od poziomu na kole wierzchołkowym, a te dwa kąty- będą 
dwiema spółrzędnymi gwiazdy dla danej chwili.

P rz y  prak tycznym  zastosow aniu kątom iarów  do  oznaczania stanow isk 
gw iazd unika się niekiedy um ieszczania lune ty  w środku ko la  azym utalnego, gdyż 
w tedy słupek środkow y niepozw oli sp ostrzegać  gw iazd blisko zenitu; d latego też 
lunetę zaw iesza się w sposób przedstaw iony na fig. 6 -ąj (por. tak że  fig. 18-ą), 
w yobrażającej k ą to m ia r 
z góry  w idziany . N a 
kole nzym utalnym  Jc cho
dzi drugie kolo spółśrod- 
kowe, tak  zwane a lid ad a , 
ze skazów kam i ww', a  na 
nim  w panew kach s i s 1 
je s t osadzona oś poziom a 
r r 1, m ająca na jednym  
końcu lunetę , na  d rug im  
kolo w ierzchołkow e tt'.
M ierząc lu n e tą  k ą t  ąob  
o w ierzchołku w  p u n 
kcie o, m am y właściwie 
przy obrocie ko la  k ie 
ru n k i Ja! i ab'. P rzy  
przedm io tach  b lisk ich  
k ą t  a'o'b byłby różny  od 
k ą ta  cioć; odległość j e 
dnak gw inzd je s t ta k  w ielka, że o w yznaczaniu k ą ta  m iędzy p roctym i ab i o'b'.

..■■b

F i* , o.
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lu b  k ą ta  m iędzy p ro s ty m i n a  i <> u m owy być n ie  j  , że  ta k  je d n e , j a k
i d ru g ie  p ro s te  żad n y m  p rz y rz ą d e m  nm  m o g ą  być o d ró ż n io n e  od  i ó w n o leg ly ch . 
D la te g o  k ą t  d o 'b ' j e s t  z u p e łn ie  rów ny k ą to w i aob.

D o p o jęc ia  te j  w zg lęd n e j ró w n o leg ło śc i p ro m ie n i, id ący ch  od  g w iazd y  do 
p ew n y ch  d w u  p u n k tó w , k o n ieczn ie  n a le ży  p rz y w y k n ą ć , ab y  z ro zu m ieć  w iele 
in n y ch  p ra w d  k o sm o g ra ficzn y cb .

8 .  R u c h  d z i e n n y .  Azymut i wysokość gwiuzd zmieniają się z ka
żdą oli wiła z powodu pozornego pomni poziomem rw:hn gwiazd od wScho- 
du do zachodu, co często utrudnia spostrzeżenia, Ale. jak  zobaczy my. ten 
ruch, zwany r u c h e m  d z i e n n y m ,  wskutek swej joduostajności-. daje 
nam możność odnalezienia dogodniejszego układu płaszczyzn odniesienia.

Badając pilniej ruch gwiazd od wschodu ku zachodom i, dostrzeżeni) >• * 
że wszystkie one zakróśluja linije krzyw® na prost \ rzut oka zbliżona do 
koła. Te gwiazdy, które wschodzą blizko punktu południowego, zakie- 
ślają luk mniejszy i punkt ich górowania przypada blisko poziomu. W mia
rę posuwania się wschodu gwiazd od południa ku polnocy. loki tc począt
kowo stają się kolejno coraz większymi, jakby coraz wiotszym promie
niem zakreślanymi, & .następnie zuowu stopniowo się zmniejszają. Idąc 
dalej, spostrzeżemy gwiazdy, które ani nie wschodzą ani nie zachodzą, ale 
zakreślają w swym biegu zamknięte kola, stopniowo* coraz mniejsze, ni 
nareszcie znajdziemy ua północy punkt, w które m żadnego ruchu nie wi- 
daó,vl ten punkt vydaje się Środkiem owych kćl zak eślanycli. Ten punk, 
jestto  b i e g u n  kuli niebieskiej północnej; drugi podobny znaleźlibyśmy 
na półkuli nieba południowej. Linija. łącząca te dwa bieguny, jest osią 
kuli niebieskiej, czyli o s i ą  ś wi a t a .  okolO której odbywa się ten rueli 
gwiazd zwany ruchem dziennym.

P u n k t ,  w k tó ry m  gw iazela z n a jd u je  s i§  n a jw y że j n a  g ó rn e j czijści 
sw ej d ro g i, jest- p u n k t e m  g ó r o w a n i a  (c u lm in a tio  su rpeiio ij. a  pu n k  
w k tó ry m  b y w a  n a jn iż e j n a  d o ln e j części sw ej d ro g i, p u n k t e m  d o ł o 
w a n i a  (c u lm in a tio  in te r io r ) .  O b a  te  p u n k ty  w idzim y  ty lk o  w g w a -  
z d a c h  liiezach o d zący c li; w g w ia z d a c h  zaś  .zachodzących  p u n k t d o ło w a n ia  
z n a jd u je  s ię  p o d  po z io m em . —

Dla przekonania się. jakiego kształtu  są drogi, zakreślane przez 
gwiazdy, użyć możemy kątom iaru ogólnego (110. 7).

Mają.c stale ustawiony kątomiar, obracamy słupek jago w raz z lune
tą  na północ, to jest o 180° od pierwotnego położenia, i, skierowawszy lu
netę w punkt nieruchomy nieba, możemy tak, jak.--mierzymy wysokość 
gwiazdy, zmierzyć przybliżenie kolom wierzchołkowym łukową wysokość 
tego punktu nieruchomego, t. j. w y s o k o ś ć  b i e g u n a  dla danej miej- 
Jpowości. (W  us. następnym mówić będziemy o dokładnym sposobie 
zmierzenia tego luku.) M ając zmierzoną wysokość bieguna w stopniach.
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nachylamy cały kątomiar ku północy tak. aby oś jogo pionowa zeszła się, 
z osią świata, to jest tworzyła w stronie północająi z poziomem kąt, równy 
wysokości bieguna (kąt AOB =  tp na fig. 7). Podstawiwszy pod nóżki

C

Z  , ....  }

o
F ig . 7.

równią pocln łą  z odpowiednim kątSm nachylenia i stale utorowawszy 
przyrząd w tym położeniu, skierujemy lunety na jakąbądź gwiazdę w stro
nie wschodu tak np., jak  na fig. 7.

iSlodząc tę gwiazdę w jej biegu dzmnnym, zauważymy, że clośó będzie 
obr%ca6 kolo aa, a właściwie os-jego ze słupkiem, aby, postępując za ru 
chem gwiazdy, widzióć ją  wciąż przez- całą noc w lunecie w punkcie skrzy
żowania się nitek. Tym sjiosobem, kąt (3, zawarty między osią,' obrotu 
OB i osią lunety LG-, nic zmienia się wcale dla spostrzeganej gwiazdy 
przez cały czas jćj biegu; oś więc lunety, czyli promień widzenia, dążący 
za tą gwiazdą, zakreśla w przestrzel i stożek, który, mając swój środek 
w środku kuli niebieskiej, przecina tęż kulę według koła. A  zatun , lolo 
jest itrowa dzienną kaśdćj gwiazdy. .Od nachylenia osi lunety zależeć będzie



1 0 K O S M O G - B A E I . I A .

rozwartość‘stoika, a więc i promień dróg dziennych. Z teg*, że wszyst
kie koła dzienne gwiazd mogą być uważane jako p o c ię c ia  kuli jn-zoz 
stożkń mające oś spoiną, wynika, że koła dzienne ywiaad są równoległe do 
siebie i do koła aa.

Jeżeli luneta będzie ustawiona równoległe do koła aa, t. j. pod k.i- 
tem 90° do osi obrotu, wtedy już zakreśli nio stożek, ale idaszczyznę. p ła
szczyzna ta, jako przechodząca przez środek kuli i prostopadła do osi, 
przetnie kulę niebieską według koła wielkiego i przedstawi r ó w n i k  
niebieski. Takie ustawienie kątomiaru nazyw a' się r ó w n i k o w y m  
(ekwatoryjalnym), lub ‘naczśj p a r a l a k t y o z n y m ,  i ina zastosowanie 
w wielu narzędziach astronomicznych.

9. W ysokoŚ® bieguna. Przekonawszy się z powyższych spostrze
żeń, że krzywe, zakreślone pozornym ruchem gwiazd, są kołami, łatwo 
oznaczymy dokładną wysokość bieguna niebieskiego zapomoeą kątomia- 
ru  poziomo, czyli azymutalnie, ustawionego^ N a fig. 8-ej marny poziom

^miejscowości 1U\ ]fi 
OZ liniją wierz
chołkową, B biegun 
g r d i g'r'd' drogi ko 

łowTe gwiazd. U sta
wiwszy w punkcie O 
kątomiar azymutal- 
ny, obróćmy jego lu
netę o 180° od połu
dniowego kierunku, 
przez co zmienimy 
ten kierunek na pół
nocny. Obieramy 
następnie jednę z 
gwiazd niezachodzą- 
cych, czyli okojo- 
biegiinOwyoh, i mie

rzymy jej wysokość od poziomu, raz w chwili górowania, t/oN*, a nastę
pnie w chwili dołowmnia, tfoN. Połowa różnicy tych wysokości B <1 da 
nam w łuku promień koła gwiazdy, a ten dodany do wysokości dołowania. 
N a, lub odjęty od wysokości górowania N</, da wysokość bieguna NB, 
czyli inaczej

kąt BON J 0N- ,
p

t. j. wysokość bieguna pewnej miejscowości równa się średniej arytnuiy- 
cenej wysokości górowania i dołowania gwiazdy niemckodsącej.
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Znając wysokość b ieguna, a więc 
nieniem  wysokości do 90°, m ożem y, 
p rzy  użyciu  k ą to m ia ru  azym utałne- 
go, dokładnie stw ierdzić najg łów niej
sze praw o ruchu  dziennego —  d ro 
gę kołow ą gwiazd. M ając na fig_
9-'ćj ZG =  c, odległość zen ita lną  
gw iazdy ja k o  dopełnienie do 90° 
w ym ierzonej je j w ysokości W G, je j 
azym ut PW  = o i  odległość zen ita lną  
b ieguna BZ —  p, poprow adźm y 
przez gw iazdę G i oś św iata p ła 
szczyznę OBG. Ł nk  ko ła  w ielkiego 
BG =  b m ierzy odległość gw iazdy 
od bieguna. 'Ĵ ję odległość h łatw o 
znaleść z tró jk ą ta  BZG , w którym  
BZ — 'P, ZG t ó  z, k ą t BZG — 180°—
•—  PZG  180° —  a, m ianowicie

cos b = : cosp . c o s z - j - s in p .  sin;:. cos (1 8 0  —  n);

w staw iając zaś zam iast cos (180  —- a) w artość jego  —  cos a, mieć będziem y

cos b rr r  cos p . cos z —  s iu p . sin z. cos a,

t. j . ze spółrzędn3Tch azym utalnych i odległości w ierzchołkow ej b ieguna może
my zawsze obliczyć odległość biegunow ą gw iazdy.

Jeżeli, obraw szy jakąko lw iek  gw iazdę, wyznaczymy je j  spółrzędne z i n k il
ka razy  w ciągu nocy, w różnych więc m iejscach je j dziennej d ro g i, i w artości 
otrzym ane wstawimy w pow yższy w zór, to  p rzekonam y  się, że cosć, a więc 
i odległość biegunow a gw iazdy, nie zm ienia sw ej w artości dla w szystkich miejsc 
obserwowanych, k tó re  p rze to  leżą  n a je d ń y m  kole, p rostopad łym  do osi św ia
ta  i m ającym  środek na te jże  osi.

10. Inne prawa ruchu dziennego.—Czas g w i a z d o w ą . —W yzna
czywszy wysokość bieguna miejscowości i położenie osi świata, około któ
rej ruch dzienny gwiazd się odbywa, a wiedząc już, ż© droga dzienna gwia
zdy jest kołowa, najłatwiej nam będzie wyprowadzić inne prawa tegoż ru 
chu drogą bezpośrednich spostrzeżeń.

W  tym celu, mając zegar dobrze idący, ustawiamy kątomiar ogólny 
sposobem paralaktyczpym i oznączamy podział koła, odpowiadający poło
żeniu lunety na płaszozyźnie, przechodzącej przez południe.

ISTotniąc chwilę czasu na fegarze, w której każda gwiazda podczas 
górowania przecteefzi przez nitkę pionową lunety, przekonamy się, żc

odległość jego  od zenitu , będącą dopeł-

Z
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esas, uplyw ająty od jednego do drugiego górowania tejże gwiazdy, jest je- 
dnahdwy dla wszystkich gwiazd. Przeciąg ten czasu nazywa się d n i e m  
g w i a z d o w y m ;  dzielimy go na 24 godzin} gwiazdowe po 60 minut gw., 
a minutę na 60 sekund gw.

Obróciwszy lunetę ku wschodowi, śledzimy za obraną gwiazdą, za
trzymując od czasu do czasu ruch lunety i notując wtedy ilość stopni koła 
równikowego, oraz chwilę na zegarze. Spostrzeżemy, że ilość stopni na 
kole jest ściśle proporcyjonalna względem czasu, potrzebnego na przebie- 
żenic tycldsiopni, i to bez względu na położenie gwiazd}- w różnych miej
scach jej drogi, jak  również na promień tej drogi kołowej. A  więc, ruch 
dzienny gwiazd jcstyc.dnostajny i tuszystkic gwiazdy posiadają tg samę 
prgdkdść kątową. Przez godzinę gwiazdową koło równikowe wskazuje 
15° różnicy,, przez pół godziny 7° 30' i t. d.

Ponieważ luneta przez całą drogę gwiazdy nie zmienia kąta, jaki 
czyni z osią świata, przeto, jakeśmy już widzieli (113. 8). przecięcia kuli 
przez wszystkie tak  utworzone stożki są kołami do siebie równoległymi, 
bo wszystkie stożki przy różnym nachylaniu tworzącej, mają oś spólną — 
oś świata. A więc i koła, będąuo drogami dziennymi gwiazd, jako leżące 
na odpowiednich im stożkach, m ają swe środki na spólnćj icli osi, t. j. 
środki kół dziennych leżą na osi świata.

Przy równym czasie obiegu dla wszystkich gwiazd o różnych pro
mieniach kół równoległych, prędkość w długości łuków przebieganych pod
czas ruchu dziennego gwiazd jes t dla różnych gwiazd różna; przy biegu
nach ruch ich jest bardzo wolny, na równiku zaś najszybszy.

Nakoniec miui*ząc conoc o d l e g ł o ś c i  k ą t o w e  g w i a z d  różnych, 
to jest kąty między kierunkami, idącymi od oka do dnu  gwiazd, przeko
nywamy się, że oneniezmieniają się, t. j ..odległości kątowe gwiazd pozosta
ją  stałe. W skutek tego, pomimo różnej prędkości, ugrupowanie gwiazd 
pozostaje niezmiennym.

Z tego wszystkiego wynika, że ruch dzienny nie jest ruchem każdej 
gwdeździe w inny-sposób właściw-yin. ale jest ruchem obrotowym całej po- 
so-rnćj kule niebieskiej, wraz ze wszystkimi widzialnymi na niej gwiazdami, 
Qdbywrają.cym się jednosta jnie wr ciągu 24 godzin gwiazdowych, od weścho- 
du (ponad poziom) na zachód-

11. B uch prosty i wsteczny. Buch taki od wschodu na zachód 
nazywa się r u c h e m  w s t e c z n y m  dla odróżnienia go od ruchu od za
chodu na wschód. który, jak  zobaczymy, wypadnie nam rozważać, a zwa
nego p ro c h e m  p i-o s t y 111.

12. Pkkad nów ni ko wy peaszczyzn odniesienia. JednostajnoSć 
ruchu dz:ennego i związane z nim przyczynowo stałe położenie bieguna 
dają nam możność wyznaczenia nowych płaszczyzn odniesienia.



K U Ł A  N IE B IE S K A  I  J E J  BU C K  PO ZO BN Y . ----- 1 3 . 1 3

Wyobraźmy sobie kulę-niebieską (lig. 10) ZNuS, oraz, że mamy 
wyznaczony poziom z czterema stronami głównymi N, O, 8, W i liniją 
wierzchołkową ZA  
w punkcie spostrze
żeń A, t. j., żc ma
my wyznaGzony u- 
khnl płaszczyzn po
ziomy. Około linii 
O W, będącej śladem 
pierwszej płaszdźy- 
zny Wierzchołkowej, 
jak  około osi, prze
chylmy cały układ 
poziomy tak, aby li
ii ij a w i erzchołkow a 
AZ zeszła się z osią 
świata AB; wtedy 
poziom W OS W zej
dzie śi1̂ ż równikiem 
Al'OS W, a zenit 3

biegunem
F ic .  10.w miejsce zaś p ła

szczyzn wierzchoł
kowych wystąpią.
odpowiednie płaszczyzny, przez oś świata przechodzące i pizeeinające kulę 
według kół, zwanych k o ł a m i  god  z i n n  y m iP łu B 1, B AB', B cB '. J e 
dna z tych płaszczyzn, przechodząca przez południe.,- schodzi się w zupeł
ności z płaszczyzną wierzchołkową południową (us. 4) i w tym układzie 
luzywa się p ł a s z c z y z n ą  p o ł u d n i k  o w ą, a okrąg koła SZBB', bę
dący jej przecięciem się z kulą niebieską, jeest p o ł u d n i k i ę m m i e j s c o 
wo ś c i  danój.

< )wóż, równik i pewne z płaszczyzn kół godzinnych, stało określone, 
są płaszczyznami odniesienia u k ł a d u  r ó w n i k o w e g o .

K ola LL; L 'L ', L"L" na fig. 10-ej przedstawiają drogi pozorne- 
gwiazd podczas ich ruchu dziennego; nazywają się'one r ó w n o l e ż n  i k a 
ni i n - f  li i e s-ki m i.

13. Poeudnik. Płaszczyzna południka, prz&diodząe przez oś świa
ta i liniją wierzchołkową danój miejscowości, je s t co do swego położenia 
przez te1 dwie proste zupełnie określona. Widocznie, że:

Koło południka dzieli wszystkie równoleżniki na połowy.
W  punktach togo podziału przypadają z jednej strony górowania: k ^ j y



(fig. 10), z drugie.) dołowania gwiazd: ł« ,N '. d\ przeciąg więc czasu między 
górowaniem i dołowaniem, jako połowa drogi dziennej, wynosi 12 godzin 
gwuazdowych.

Południi deicli czas od wschodu do zachodu gwiazdy na połowy. 
Przypatrując się kołom L L , L 'L ' (fig. 10), drogom ruclm dziennego 
gwiazd, widzimy, że gwiazdy okołobiegunowe wcale dla nas nie zachodzą; 
cała bowiem droga gwiazdy L"L" jest ponad poziomem NOS W. Drogi 
zaś L L , L 'L ' są przez poziom przecięte na dwie wogóle nierówne części; 
część takiej drogi ]iod poziomam jak in il, /razywTa się lukiem nocnym, 
część nad poziomem, jak  ilil, łukiem dziennym. Łatwo można objaśnić, 
że ten luk dzienny ik l, obejmujący drogę gwuazdy od jej wschodu w punk
cie i  do zachodu w punkcie l, jest przez południk podzielony na połowy 
w punkcie górowania />'..

14. Spółrzędne godzinne. Chcąc do tego układu odnieść poło
żenie gwiazdy, wyobraźmy’ sobie poziom NOS W  (fig. 11), gwiazdę O i bie

gun P>. Poprowa
dzimy płaszczyznę 
godzinną BOB' i, u- 
stawuwszy lunetę ką- 
tomiaru równikowe
go na gwiazdę G. 
zmierzymy łuk rG  
od równika do gwia
zdy, oraz kąt S'A r 
na kole równiko
wym, czyli łuk S 'r  
od południa do ]nyi- 
ktu przecięcia się 
równika z kołem go
dzinnym gwuazdy
B O .

Luk r  G lub r G '
Fig ii. nazywamy z bocz e-

n i e m gwiazdy (de-
chnatio), północnym (+ ) ,  lub południowym (—), ktosownie do tego, czy 
gwuazda jest nad równikiem w punkcie G, czyteż pod rówiokiem w punk
cie G'. Znaki -f- lub — stawiają się przed ilością stopni, wyrażaj fcycli 
zboczenia. Łuk BG jest o d l e g ł o ś c i ą  b i e g u n o w ą  gwiazdy; stanowi 
ona dopełnienie zboczenia do 90°. Oznaczywszy zboczenie północne
przez +  8, a południowe przez — 8, odległość zaś b;egunowrą przez h,
mamy odpowiednio:

h —  90° — 8; b =  90® +  8.

1 4  KOSM OGBAłU.TA.
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Kąt dwuśeienny S 'A  r  między płaszczyzną południka i płaszczyzną 
godzinną, gwiazdy zon ie się k ą ttem  g o d z i n n y m  i liczy się ód południ
ka ku zachodowi. AYskutek jednostajności ruchu dziennego, kąt godzin
ny może być  wyrażony albo av stopniach równika, alboteż w  czasie gwia
zdowym, licząc ]5° na jednę godzinę gwiazdową; stądto pochodzi jego na
zwa. Tak ii[>., jeżeli mamy kąt godzinny słońca s=z 1 godz. +  20 minut, 
to kąt między płaszczyzną godzinną słońca i płaszczyzną południową wy

nosi 15° X 1 "iw — 20°.• bO
Przy oznaczaniu tych spól rzędnych zapomocą kątom iaru równiko

wego, nazwy dwu jogo kół ulegają odpowiedniej zmianie koło poprzednio 
azym utalne zowią k o ł e m  g o d z i n n y m ,  koło zaś wierzchołkowe k o- 
ł eni  z h o u f e ń .

1 5 . Z m ia n a  SBÓł k z ij d n Yc h . Jeżeli m am y wyznaczone spólrzę- 
due gw iazdy zapom ocą k ą to m iaru  azym utalnego , t .  j .  odniesione do poziom u, 
a po trzebne nam  są sp ó łrzędne  te jże  gw iazdy godzinne , t, j .  odniesione do r ó 
wnika, to , zn„]ąc na tu ra ln ie  wysokość b ieguna m iejscow ości, m ożem y łatw o od 
pierw szych z tych  spółrzędnych  p rzejść  do drugich.

P rzez gw iazdę G, k tó re j wysokość G a  r =  h (fig. 11), i azym ut S a  —  a, 
poprow adźm y płaszczyznę godzinną BGBr. M ając dane a i ż ,  o raz  wysokość, 
bieguna, albo jeg o  odległość w ierzchołkow ą BZ po trzebu jem y obrachow ać
zboczenie r G 8 i k ą t godzinny Sr r =  t. —  W tró jkącie  ku listym  BZG m a
my wiadome: BZ, odległość w ierzchołkow ą b iig u n a  =  />; ZG, odległość wierz- 
cliolkową gw iazdy 9 0 ° — h —  z; k ą t BZG r =  1 8 0 -— S Z G = 1 8 0 ° —  a. 
Chcąc znaleść BG, odległość b iegunow ą gw iazdy, będącą dopehneniem  zbocze
nia, i k ą t godzinny ZBG, zauw ażm y, że

cos BG =  cos BZ cos ZG -J- sin BZ sin ZG cos BZG, 
cot ZG sin BZ =  cos BZ cos BZG -(- sin BZG cot ZBG.

Ponieważ dostaw a BG je s t  w staw ą dopełnienia, to  je s t  zboczenia 8, dostaw a 
zaś BZG r =  dostaw ie azym utu , ja k o  spełn ien ia  do 180°, p rze to , w st iw iając te  
w artości, otrzym am y

sin 8 = i  cosp  cos z —  sin p  sin z cos a, 
cot z sin p  =  —  cosp  cos a -f- sin a cot t,

rów nania te  dadzą  w artość zboczenia i k ą ta  godzinnego, o trzym ane ze spół- 
rzędnyeh azym utalnych.

W podobny sposób w yprow adzić m ożna w zory na  zm ianę spó łrzę- 
dnych godzinnych n a  azym utalne:

cos z =  cos p  sin  8 +  sin p  cos 5 cos t, 
ta n g  8 sin p  : =  cos p cos t —  sin  t co t a, 

t j c h  ostatn ich  w zorów  bard zo  rzadko  się zd a rz a  używ ać.
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Ui. Spółrzędne równikowe. Jednostajność ruclm dziennego 
prowadź' do znacznego ułatwienia w oznaczaniu położenia gwiazd, odnie
sionego do układu równikowego. Jeżeli mianowicie wyobrazimy sobie 
punkt stały na niebie, a zegar wskazuj o czas gwiazdowy tak uregulowa
ny, że w Oliwili przechodzenia tego punktu przez południk wskazuji- 0 go
dzin 0 minut 0 sekund, w takim razie godzina, wskazana prz< z zegar 
w chwili przejścia innaj gwiazdy, wprost wyznaczy odlegloś' jej od owego 
punktu stałego, wyrażoną w czasie— skoro bowiem pewien puiikt na nie
bie obiega ruchem dziennym cały obwód drogi kofowój podczas 24 godzin

gwiazdowych, to podczas jednej godziny obicgnie-^ ^ - =  lo°.
24

Sposobem, na tej zasadzie opartym, możemy odrazu oznaczyć obie 
4 >ólrzędne. Lunetę kątomiaru równikowego ustawiamy na południku 
(mając raz na zawsze ten punkt podziału na kole godzinnym oznaczony); 
przy zbliżającym sie-górowaniu gwiazdy tak nastawiamy nitkę poziomą 
lunety,-aby przecinała obraz gwiazdy, a następnie zaraz notujemy czas 
jej przejścia przez nitkę pionową,- wyolirażającą południk. Odczytanie po
działu na kolę. zboczeń daje nasze zboczenie. ' Go zaś do drugiej spólrzc- 
dnćj — przypuśćmy, że zegar wskazał 2 godz i 30 minut, t. j. że od chwili 
pi zejścia obranego punktu staJego przez południk upłynęło 2 godzin -f  30

OA
minut — koło równika przeszło 15° X 2®̂ -, t. j. 37° 15'; odległość więc ką- 

towa gwiazdy od punktu stałego jest 37° 15'.
T a ostatnia spółrżędna nazywa się w z n o s z e n i e m  p r o s t y m  

gw iazdy (aseonsio recta) i wyraża'się ją  albo w czasie, albo w luku, liczijc 
od stałego punktu ku wschodowi po całym kole równika. Punkt stuły, 
w tym celu obrany, jest piuikteni na równiku, w którym słońce w swym 
i uchu pozornym na więsiię'się znajduje, i dlatego nazywa się on p u n k  
t ern w i o s e n n y m .  Xv.ej, mówdąc o słońcu, poznamy sposób znalezie
nia punktu wiosennego.

17. I jU neta południkowa. Oznaczanie w-zuoszenia prostego za- 
pomocą czasu sprawna, ż użycie koła rówunkowego w kątomiarze jest 
zgoła zbyteczne. lvoło zboczeń, albo wrprost koło w ierzcliołkowe (co 
w tym razie wschodzi na jedno), połączone z lunetą, zupełnie wystarcza 
do, wyznaczenia obu spólrzędnycli. K ątom iar tak zmodyfikowany jest 
znany jako l u n e t a  p o ł u d n i k o w a ,  albo k o ł o  p o ł u d n  1 ko we.

.Luneta południkowa ma zwykle większe rozmiary, aby jaśniejsze 
gwiazdy nawet w dzień widzieć było można. Oś, na której luneta je s t 
utwierdzona, spoczywa swymi stalowymi czopami na panewkach, osadzo
nych w slupach murowanych lub kamiennych, aby narzęd- ie, raz na po
łudniku ustawione, nie mogło wskutek wstrząśnień zmieniać położenia.
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Na osi lunety osadzone są dwa koła , jedno z grubszymi podziałami, dru
gie bardzo starannie podzielone na drobne części stopnia. T e ostatnie po
działy, dla dokładności, odczy
tują się zapomocą mikrosko
pów. W  ognisku lunety po
mieszczona jest siatka z nici pa
jęczych pionowych, przeciętych 
jedną poziomą. Choć bowiem 
właściwie chwila przejścia gwia
zdy przez nitkę środkową, przed
stawiającą południk, jest do
stateczna do oznaczenia wzno- 
szeniaprostego, jednak, dla uni- 
knienia błędów, zwykle notują 
chwile przejść przez nitki, sy
metrycznie rozpięte z obu stron 
południkowej, a chwilę średnią 
tych przejść bierze się jako czas Kolo południkowe,
górowania. N itka pozioma słu- I,js-
ży do nastawienia jćj na gwiazdę dla otrzymania wysokości jej kątowej 
nad poziom; w tym celu przed spostrzeżeniom oznacza się na kole punkt 
podziału, odpowiadający położeniu poziomemu lunety, aby pizy mierzeniu 
wysokości mieć oznaczony punkt poziomu, lub o 90° odległego zenitu, jako 
kraniec, od którego wysokość liczyć należy.

Ustawienie lunety takie, aby jej oś optyczna znajdowała się na po
łudniku, wymaga, jaknajwiększego starania. Przybliżone położenie połu
dnika otrzymuje się sposobami wyżćj podanymi; dla osiągnięcia zaś wię
kszej dokładności obieramy gwiazdę okołobiegunową i notujemy chwilę 
jej górowania, a potym cliwilc dołowania. Jeżeli prz°rwa między dwoma 
spostrzeżeniami wynosi na zegarze ściśle 12 godzin gwiazdowych, to lune
ta jest dobrze ustawiona.

18. Mierzenie wznoszenia prostego. Mierzenie tak  ustawionym 
narzędziem spółrzednycli równikowych jest jednym z najważniejszych za
dań astronomii praktycznej.

Z określenia tych współrzędny eh wiemy już, że godzina, jaką  wska
zuje zegar w chwili górowania gwiazdy, oznacza czas ubiegły od górowa
nia punktu wiosennego, a więc mierzy odległość kątowrą między kołem 
godzinnym punktu wiosennego i kołem godzinnym gwiazdy, t. j. czas 
gwiazdowy zegaru w chwili górowania gwiazdy wprost daje jej wznoszenie 
proste. Oznaczywszy czas zegaru przez 0, a wznoszenie proste przez a, 
mamy dla chwili górowania

a =  0.
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19. Z w i ą z e k  m ię d z y  w z n o s z e n ie m  p b o s ty m  a  k ą t e m  g o d z in n y m .
Układ godzinny i układ równikowy m ają jedne spółrzęduą spoiną, 

t. j. zboczenie; druga zaś spółrzędna przedstawia się tam jako kąt godzin
ny, tu  zaś jako wznoszenie proste. Związek między tymi d\\ iema wielko
ściami jest bardzo prosty.

Oznaczmy na fig. 13-tej punkt wiosenny w punkcie Y (znak ozna
czając}" rosi barana. od nazwy gwiazdozbioru Barana, w którym niegdyś

ten punkt się znajdo
wał); kąt Y AG będzie 
wznoszeniem prostym 
gwiazdy G, zaś S'AG 
kątem godzinnym tejże 
gwiazdy. P unk t wio
senny, początek -wzno
szeń prostych, jak  ka
żdy punkt nieba, prze

or biega ruchem dzien
nym po równiku 15° na 
godzinę od wschodu na 
zachód. A  gdy zero ze- 
garu przypada w łaśnie 
w chwili przejścia te
goż punktu przez połu
dnik w punkcie S', za- 
tym oddalenie punktu 

Eig. i3. wiosennego od południ
ka (t. j. łuk S'Y) jest

w każdej chwili v skazywane przez zegar, tak iż, mnożąc 15° przez ilość 
godzin, wskazanych przez zegar, otrzymamy ilość stopni łuku S FY. który 
mierzy kąt godzinny punktu Y- Czas więc zegaru, czyli tak  zwany c z a s  
g w i a z d o w y ,  jest rówuiy w każdej chwili kątowi godzinnemu punktu 
wiosennego. Oznaczywszy, jak wyżej, przez 0 czas gwiazdowy, przez t zaś 
kąt godzinny punktu Y w stopniach; mamy więc

t =  15° X 0 •
Przypuśćmy, że gwiazda znajduje się w punkcie G. K ą t jćj go

dzinny t =  S 'AG, a wznoszenie proste a =  YAG. Oczywiście, w każdym 
położeniu mamy

Y A S '= Y A G  +  GAS'.
Ponieważ YAS', jako kąt godzinny punktu wiosennego, jest równy w chwili 
spostrzeżenia czasowi gwiazdowemu 0. zatym 0 =  a +  f, skąd

t =  0 — a ,
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t . j.. mając zegar uregulowany i wiadome wznoszenia proste gwiazdy, mo
żemy oznaczyć kąt godzinny, odpowiadający położeniu gwiazd)- w danej 
■chwili.

20. W y r a ż a n i e  c z a s u  g w ia z d o w e g o  w s t o p n i a c h  ł u k u .  W szyst
kie trzy wielkości: a, 0, t mogą być wyrażone zarówno w czasie, jak  i w lu
ku, licząc 15° na jednę godzinę. Ponieważ 1 godz. =  15°, przeto wTido- 
cznie 1 min. :=: 15', 1 sek. =  15". Tak np. gdy mamy kąt godzinny, wy
rażony jako 2 g. 5 m. 22 s., to

2 g. =  30°
5 m . =  75

22 s.=z.

K'
. 30°

=  1° 15
330" = 5' 30"

2 g. 5 m. 22 s. = 31" 20r 30".

21. M i e r z e n i e  z b o c z e n ia .  Dla oznaczenia zboczenia gwiazdy zapo
mocą lunety południkowej, potrzeba w chwili górowania nastawne nitkę po
zioma tak, aby ona przecięła

d  Z
obraz gwiazdy; odczytawszy 
podział koła, otrzymujemy 
właściwie wysokość gwiazdy 
nad poziom. Jeżeli mierzy
my gwiazdę (I na fig. 14-tej, 
przedstawiającej w rzucie ku
lę świata, to otrzymujemy 
jej wysokość SA G =  h, a za- p? 
razem odległość wderzchoł- 
kową, będącą jej dopełnie
niem. ZA G  =  z. Przy wia
domej wTysokości bieguna 
N AB, a w ięc i wysokości ró
wnika R A S =  r, odjąwTszy 
tę ostatnią od SAG, otrzy
mamy zboczenie gwiazdy 
RAG =  8  — jak tu  północ
ne, a więc dodatne; gdy zaś h < r ,  t. j. gdy gwiazda G" jest pod równi- 
kiem, wypadnie w artość ujemna, zboczenie bowiem jest pofnduiow* ogólnie:

rfc § —  7( —  r.

Chcąc w zór n a  zboczenie w yrazić zapom ocą w-ysokości bieguna p  i odle
głości w ierzchołkowej gw iazdy z, m ożem y w zór pow yższy napisać tak ;

8 =  90° — r —  90° +  h —  (90° r)  —  (90° —  h),

3

L

^ ^ 3

Fig. 14.
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czyli
#  —  p —

gdzie należy p rzy jąć  - albo jak o  dodatne, gdy je s t  liczone ku  południow i (np. 
ZG), albo ja k o  u jem ne, gdy je  liczym y ku  północy (np . Z G '), ta k  iż, za leżn ie
od tego, czy górow anie gw iazdy p rzy p ad a  1) m iędzy rów nik iem  i zenitem
w G, 2) czy m iędzy zenitem  i b iegunem  w G', 3 ) czyteż pod rów nikiem  w G,r, 
mam y. w edług pow yższego w zoru, odpow iednio:

] )  RG =  Z R — ZG t. j .  p  —  z —  +  3
2) RG' = Z R  +  ZG t .  j p —  (—  z ) — p - f  j  —  +  3
3) R G 1' —  7R  —  ZG ’’ t  j .  p  —  —  5; z bowiem je s t

w iększe od pi, czyli zboczenie b ę lz ie  południow e.
22. K o ło  .MUROWE. D aw niej, p rzed  dzisiejszym  udoskonaleniem  n a 

rzędz i, czynność oznaczenia dwu spółrzędnycłi rów nikow ych rozdzielano  zupeł
nie. Do oznaczania zboczenia służyło koło m urow e, to  je s t  koło z podziałam i 
połączone z lune tą  i osadzone na k ró tk ie j osi w mocnym m urze, zbudow anym  
w k ie ru n k u  po łudn ika , przyczyni sposób m ierzeni i wysokości gw iazdy niczym  
się od dzisiejszego nie różn ił.

22. Luneta PRZEJŚCIOWA. Do m ierzenia sam ego w znoszenia p ro s tego  
posługiw ać się m ożna lune tą  bez ścisłych podz: iłów  ko ła , ale z dokk.dni" u rz ą 
dzonym  poziom owaniem  osi poziomej i ruchem  azym utalnym  panew ek, aby oś 
■optyczną lunety  zawsze u trzym ać w płaszczyźnie po łudnika (fig. 15). Do od

szukania gw iazdy, k tó re j p rze jśc ie  m iało 
być spostrzegane, służy m ałe kołko z p o 
działam i, w raz ze śródw agą zaw ieszone 
u końca lunety . T ak ie  lu n e ty  przejściow e 
do dziś się używ ają do oznaczania ramegc 
w znoszenia p rostego .

24 W y z n a c z e n ie  c z a s u .  N arzę
dzia przejściow e w m niejszych ro zm iarach , 
budow ane ja k o  przenośne, służą do w yzna
czenia czasu, t. j .  do regu low ania zegarów  
gw iazdowych.

W yznaczenie czasu narzędziem  p rz e j-  
J-unctn południkowa przejściowa. ściowym polega n a  spostrzeżen iu  górow a-

Fig. 1 n ia  gw iazdy, k tó re j w zniesienie p ro s te
je s t  dobrze znane. W iem y, że 0 =  a; p rzypuśćm y, że a  znanej gw iazdy =  2 g. 
12 m. 5 au w chwili je j  górow ania zegar tę  w łaśnie godzinę w skazać pow i
nien. Tym czasem  zegar w skazuje np, 2 g. 12 m . 55 s. R óżnica 50  s. je s t  po 
p raw k ą  czasu i w tym  raz ie  u jem ną, bo ją  od jąć należy od godzińy zegaro 
wej, aby mieć praw dziw y czas gw iazdowy.



25. PODZIAE KULI NIEBIESKIEJ NA-GODZINY. SpOSÓb OZnaCZiUtia 
położeń gwiazd zapomocą spółrzędnych równikowych jest najdogodniej
szy, gdyż jest niezależny od czasu i miejscowości. U łatwia on przytym 
oryjentowanie się na niebie w każdej chwili. Wyobraźmy sobia bowiem lin
ię niebieską, podzieloną płaszczyznami godzinnymi na 24 wycinki. Po
wierzchnia kulista każdego z tych wycinków z wszystkimi na niej gwia
zdami w ciągu jednej godziny oznaczonej przechodzi przez nitkę narzędzia 
południkowego. Dość więc spojrzeć na zegar, wskazujący godziny gn ia
zdowe, aby u każdej, chwili, czyto w nocy, czytęż we dnie, wiedzieć, któ
ry  wycinek, czyli godzina nieba., i w jakiej swej części jest na połu
dniku.

26. Znalezienie gwiazd w dzień. Sposób ten również umoże- 
bnia odnalezienie gwiazd w dzień, jeżeli ieh spółrzędne były poprzednio 
oznaczone. Pam iętając bowiem powyżej wyprowadzony związek między 
kątem godzinnym guiazdy t a wznoszeniem prostym a, t. j.

1 =  6 —-a ,

i mając spółrzędne szukanej gwiazdy, a i o (zboczenie), potrzebujemy tyl
ko nastawić kątomiar ogólny urządzony równików o, aby zadanie z ła 
twością rozwiązać.

Przypuśćmy, że spółrzędne gwiazdy są:

a =  3 g. 10 m. 20 s., o =  +  5° 15' 3"

i że zegar wskazuje 5 godz. 8 mm. Zachowując sobie 2 minuty na nastawie
nie narzędzia, mamy znaleść miejsce na niebie, w którym gwiazda znajdu
je się o 5 g. 10 m. Kierujemy naprzód lunetę tak, ab) koło zboczeń 
wskazywało +  5° 15' 3"; następnie szukam)', w jakim  kącie godzinnym 
gwiazda się znajduje; ten kąt =  6 — a, t. j.

[5 g. 10 m.] — [3 g. 10 m. 20 s.] =  1 g. 59 m. 40 s. =  29° 55'.

Obróciwszy kuło godzinne kątomiaru o te 29° 55' na zachód, posta
wimy lunetę w kole godzinnym gwiazdy i na jej zboczeniu. W  chwili, 
kiedy zegar dojdzie 5 g. 10 m* gwiazda ukaże się w polu widzenia 
lunet).

27. Teleskopy pakalaktyczne. Aby jednak gwiazdy w dzień 
widzieć można było, potrzeba dużych lunet, a w tym celu kątomiar ogólny 
musi ulec zmianie. Zachowuje on wprawdzie ten sam układ dwu osi i dwu. 
kół, ale na osi zboczeń jest zawieszoha wielka luneta, lub teleskop zwier
ciadlany; narzędzig. takie, powstałe z modyfikacyi kątomiaru ogólne
go, zowią się teleskopami paralaktycznymi. Jeden z takich teleskopów 
średnich rozmiarów z lunetą zwykłą soczewkową, zwany refraktorem,
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przedstawia fig. 16-ta; podobny teleskop zwierciadlany, czyli reflektor,., 
wyobraża fig. 17-ta.

T e le sk o p  p a ra la k ty c z n y  zw ierc iad lan y  

R e f ra k to r  m nie jszy  w  L ip sk u . (re f lek to r) w  0 ’G y a lla  (W ę g ry ) .
F ig . 16. F ig .  17.

28. Budowa narzędzi a s t r o n o m i c z n y c h .  Z estaw iając razem  to , 
cośmy dotychczas mówili o użyciu  narzędzi do oznaczania położeń ciał n iebie
skich, w idzim y, że p o dstaw ą  w szystkich są  dw a uk łady  osi, do siebie p ro s to 
padłych, z ko łam i podzielonym i, odpow iadającym i tym  płaszczyznom ,, k tó re  
ja k o  podstaw ow e w kuli niebieskiej p rzy jęliśm y —  przyczym  lu n e ta  służy ja k o  
celownik.

1) Jeżeli ty lko  kolo poziom e je s t  s ta ran n ie  podzielone, pionow ego zaś 
albo n iem a, a lboteż m a ono podziały  ty lko przybliżone, to  narzędzie  służy do 
m ierzen ia  kątów  poziom ych, t .  j .  azym utów , i zowie się t e o d o l i t e m .

2) Jeżeli oba ko ła  z rów ną dokładnością  są  w ykonane, to  narzędzie  
zowie się k ą t o m i a r e m  o g ó l n y m  (a łtazim utem , in strum en tem  azy - 
m utalnym ) dlatego , że m ożna go używać do oznaczania położenia gw iazd, 
nie oczekując na  prze jśc ie  ich p rzez  południk , w każdym  czasie  oile ty lko  
gw iazda je s t nad  poziom em ; da je  ono bowiem w każdej chw ili wysokość i azy 
m ut (us. 7). G dy zaś ustaw im y lunetę  w płaszczyźnie po łudn ika , wówczas 
możem y oznaczyć wznoszenie p roste  i zboczenie (us. 2.1). N arzędzie  to , które-
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d la  łatw iejszego zrozum ienia go podaliśm y na  fig. 5-ej w niezłożonęj form ie, 
p rzedstaw ia  się więcej skom plikow anym , gdy m a służyć do p rak ty czn y ch  ce
lów. J e s t ono niezbędne d la  podróżników  w k ra ja c h  n ieznanych, ja k o  służą
ce do wyznaczenia położenia miejscowości z położeń ciał niebieskich  i do wy
znaczenia czasu. F ig . 18-ta  p rzedstaw ia  k ą to m iar ogólny w kształcie  jego 
praw dziw ym . O patrzony on 
je s t  śród we gą d la  u staw ia
n ia  go do poziomu; podzia
ły  na kołach, dla dokładno
ści, odczytują się zapomo- 
cą lup , czyli m ikroskopów .
N arzędzia tegoż sam ego 
uk ładu , nieprzenośne, ale 
w większych rozm iarach, 
u staw ian e  sta le  na m uracb, 
zowią się k o ł a m i  w i e r z 
c h o ł k o w y m i  z powodu 
szczególnie sta rannego  dzie
lenia ko ła  pionowego. D ają  
one dokładniejsze rezu lta ty  
ja k o  większe, a  użycie ich 
je s t  tak ież  samo.

3) G dy od k ą to m ia ru  
ogólnego odejm iem y kolo 
poziome, to  pozostanie ko
ło wierzchołkowe, k tó re , po
większone co do swych rozm iarów  i ustaw ione na  m urze, tw orzy  opisane ju ż  
powyżej (us. 17) k o ł o  p o ł u d n i k o w e .  W  m niejszych rozm iarach  może 
i ono być przenośne.

4) N akoniec, je ż e li sobie w yobrazim y, że k ą to m ia r ogólny, dokładnie 
ustaw iony, przechylim y, o b racając  go około linii, łączącej w schód z zachodem , 
t . j .  około śladu płaszczyzny w ierzchołkow ej pierw szej na  poziom ie, ta k , aby 
jego  oś pionow a zeszła się z osią św iata, czyli tw orzy ła  z poziom em  k ą t  rów ny 
wysokości bieguna, to  w tedy o trzym ujem y u k ład  obu osi rów rikuw y , czyli 
paralaktyczny. U kład ten  je s t  podstaw ą budow y w szystkich w ielkich lu n e t 
i p rzy  całej rozm aitości w ykonania zaw iera  zaw sze też  sam e podstaw ow e kola , 
t .  j .  koło godzinne i koło zboczeń —  z ich  osiam i. D ogodność tak iego  u rz ą 
dzen ia  zależy głów nie na  tym , że przez cały czas sp o s trzeg an ia  nie po trzeb a  
zm ieniać nastaw ienia w zboczeniu, poniew aż ruch  dzienny nie zm ienia go wea- 
le . M ożna ciągle śledzić gw iazdę, obracając ty lko sarnę oś godzinną, a i ten  
ruch  osi godzinnej je s t  często u łatw iony  p rzez  m echanizm  zegarow y, porusza-

K ą to m ia r  ogó lny . 
(A lta z im u t.)  

F ig .  18.
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7 '/2 stopow y  re  t r a k to r  C o o k e 'a  w  P ło ń s k u . 
F ig .  19.

ją cy  oś rów no
m iernie z ruchem  
dziennym , ta k  iż 
gw iazda ani na 
chwilę z pola lune
ty  nie w ychodzi. 
Z asadą  tego  m e
chanizm u je s t  ruch 
osi godzinnej spół- 
czesny z ruchem  
ku li niebieskiej o- 
koło tej sam ej osi, 
osi św iata. Wy- 
obrażalny p unk t 
końcow y osi o p ty 
cznej lunety  odby
wa w raz z gw iazdą 
ruch  kołow y, k tó 
rego ślad  je s t p rze
cięciem ku li przez 
stożek, zakreślony  
p rzez  oś optyczną. 
Z pow odu spółcze- 
sności tego  ruchu, 
gw iazda w ciąż po 
zostaje na osi o p ty 
cznej lunety, a więc 
nie w ychodzi z po 
la  lunety . F ig . 19 
p rzedstaw ia  ta k  
urządzony  re fra k 
to r  7 */2 stopowy 
obserw atory jum  w 
Płońsku. Koło g o 
dzinne A um ie
szczone je s t  u  dołu 
osi godzinnej, za
m kniętej w czw oro
g ran iaste j sk rzyn 
ce żelaznej, ko 
ło zaś zboczeń B
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osadzone je s t  na osi zboczeń D p rzy  sam ej lunecie CC; podziały  jego  m ogą 
być odczytane z dołu zapom ocą lu ne tk i I, um ieszczonej p rzy  okularze. Do 
odczyt} w ania wieczorem służ} lam pa L, s ta le  na lunecie w isząca; rzuca  ona 
św iatło  na podzia ły  ko la  przez  o tw ór, w ru rze  lunety  będący, i jednocześnie 
przez odbicie w ew nątrz ru ry  ośw ietla n itk i pajęcze, um ieszczone w okularze o. 
Z apom ocą śrub  długich aa  ham uje się ruch  lune ty  g łów nej, śru b a  zaś b służy 
do nadania  m ałych ruchów  nastaw ien ia  na  gw iazdę. N adanie osi godzinnej 
w łaściwego nachylen ia  w zględem  bieguna dokonyw a się zapom ocą lu k u  żelazne
go Ł , k tórym  całą skrzynkę z osią podnieść lub  opuścić m ożna. L u n e tk a  k 
je s t  przym ocow ana do lunety  głów nej i służy do odszukania  żądanego  na n ie 
bie p rzedm iotu , k tó ry  w tedy i w głównćj lunecie w idzieć się daje; osi bow iem  
optyczne obu lune t są  rów nolegle. N a k o n so liE ,z łączone j ze slupem  żelaznym , 
dźw igającym  całe narzędzie , sto i p rzy rząd  zegarow y M, poruszany  ciężką w a
gą  F; zapom ocą kółek zębatych  i d rążk a , oraz śruby  bez końca, kom uniku je  
on ruch  kołu  W , osadzonem u na osi godzinnej, i tę  oś ob raca  od wschodu na 
zachód z p rędkością  jednego  obro tu  na  24 godziny, u trzym ując  ciągle tym  spo
sobem gw iazdę b ad an ą  w polu lunety . Z p rzy rządem  zegarow ym  złączone 
je s t  kó łko  r,  po ruszane  sznurem  s, k tó re  m oże służyć do nadan ia  dow olnego 
m ałego ruchu  osi godzinnej bez po trzeby  za trzym yw ania  albo  cofania całego 
m echanizm u.

20. O c i a ł a c h  n i e b i e s k i c h  w o g ó le .  Ciała niebieskie, w takiej 
mnogości rozsypane na sklepieniu nieba, są dwojakie. Jedne z nicli, wy
kony wając ruchy spólne całemu sklepieniu niebieskiemu, nie zmieniają 
wzajemnego względem siebie położenia (ściślej mówiąc, zmiany w icli 
wzajemnym położeniu są tak nieznaczne, iż zaledwie po wieloletnim prze
ciągu czasu dadzą się oznaczyć); te gwiazdy oddawna nazywają się s t a 
ł ymi .  Pośród nieb, jakby na tle stosunkowo niezmiennym, dają się spo
strzegać inne, których rucli jest tak  znaczny, że z dnia na dzień, a nawet 
z godziny na godzinę zmiana ich położenia jest widoczna; są to gwiazdy 
oddawna nazwane ruchomymi. Takimi są: słońce, księżyc, planety, ko
mety i meteoryty.

Podstawą tego podziału jpst różnica ich odległości od nas. Gwiazdy 
stałe są tak bardzo odległe, że dla niektórych potrzeba dziesiątków i se
tek lat, ab} icli ruch dał się ocenić. Przeciwnie, ruch planet, jako znacznie 
blib j nas będących, choćby niewielki, może być dostatecznie rozpoznany.

Dla poznania praw tego ruchu i innych zjawisk, z nim połączonych, 
niezbędne jest zapoznanie się z topografiją ogólną nieba gwiaździstego, 
na którego tle wszystkie te zjawiska zachodzą.

30. G w ia z d y  s t a ł e .  Ilość gwiazd, gołym okiem widzialnych, 
jest bardzo mała w porównaniu z tą  ilością, jaką wdelkie lunety widzieć
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pozwalają. Powodem tego jest słabe światło wielu gwiazd. Różnica bla
sku gwiazd fe st podstawą ich podziału na tak  zwane w i e 1 k offc i. Gwia- 
zdam 1-szej wielkości są najświetniejsze; w naszych stronach około 13 
naliczyć ich można. Ilość gwiazd 2-ej, 3-ej i t. d. wielkości wzrasta sto
pniowo, tak iż gwiazd 6-ej wielkości, jeszcze dostrzegalnych bystrym 
wzrokiem, znajduje się na północnym niebie około 1800. Ilość gwiazd 
drobnych, czyli teleskopowych, jest ogromna; dotychczas widzianych do 
40 blisko miljonów dochodzić może.

3 1 . G w i a z d o z b i o r y .  Różne ugrupowanie gwiazd stałych względem 
siebie oddawna wytworzyło podział ich na tak  zwane g w i a z d o z b i o r y  
(konstelacyjsł, którym ponadawano dowolnie rozmaite nazwy. W  tych 
gwiazdozbiorach świetniejsze gwiazdy pojedyncze również mają oddzielne 
nazwiska, alboteź oznaczaj ą się literam i greckimi i łacińskimi w porządku 
odpowiadającym natężeniu ich blasku. Podział na grupy datuje się od 
bardzo dawnych czasów, kiedy jeszcze Chaldejczycy i Egipcyjanie, korzy
stając z pogodnego w ieb krajach nieba, pierwej niż inne ludy, zwracać za
częli uwagę na te światy odległe.

Liczą sto kilkanaśdfe gwiazdozbiorów na całym niebie^ z których 
przeszło 50 na niebie północnym. Najlepszym sposobem poznajomienia się 
z nimi jest częste porównywanie map niebieskich z widokiem nieba, przy
czyni należy naprzód obićrać gwiazdozbiory najwyraźniejsze i łączyć je 
z innymi zapomocą linij wyobrażalnycb.

Zwróciwszy się do północy, najłatwićj spostrzeżemy grupę siedmiu 
gwiazd niezachodzą&ych, zwaną przez lud «wozem Dawida*; jest to 
gwiazdozbiór w i e l k i  ćj  n i e d ź w i e d z i c y  (constellatio Ursae majoris), 
od którego najłatwiej oryjentować się można.

Jeżeli przez dwie gwiazdy czworoboku, stanowiące, według nazwy 
ludowśj, tylne koła wozu, poprowadzimy liniją ku biegunowi północnemu, 
to natrafimy na tej linii na równie świetną gwiazdę 2-ej wielkości, na t. z. 
g w i a z d ę  b i e g u n  o wą. Leży ona bardzo blisko bieguna północnego, 
stanowiąc zakończenie gwiazdobioru, kształtu podobnego do wielkiej nie
dźwiedzicy, i jest ostatnią gwiazdą dyszla gwiazdozbioru m a ł e j  n i e 
d ź w i e d z i c y  (c. TJrsae mmoris). N a mapie północnej części nieba (Tai). 
I)  mamy ją  prawie w środku. Z gwiazd Świetniejszych jest ona najbliższa 
bieguna i służy często żeglarzom, w braku lepszych środków, do rozpo
znawania kierunku północnego na morzu.

Idąc dalej liniją, powyżej wskazaną, natrafiamy na smugę mglistą, 
poprzecznie do owśj linii leżącą, a okalającą cale niebo. Je s t to d r o g a  
m l e c z n a ,  złożoną z najdalszych i najdrobniejszych utworów niebieskich.

Praw ie w punkcie spotkania się owej linii z drogą mleczną widzimy 
gwiazdozbiór K a s y j o p e i ,  o postaci podobnej do litery Y. Stąd droga
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mleczna idzie w jednę stronę smugą równą i prowadzi do gwiazdozbioru 
P e r  s e n s  z a, a następnie W o ź n i c y  z bardzo świetną gwiazdą 1-ej wjel- 
kości, zwaną Ko z ą .  N a przeciwnym zaś przedłużeniu droga mleczna 
rozdzicda się dwa razy na dwa ramiona; w pierwszym, mniejszym, roz
dwojeniu zaczyna się gwiazdozbiór C e f e u s z a  trzema gwiazdami, ułożony
mi w trójkąt; w drugim, większym, rozdwojeniu leży gwiazdozbiór Ł a b ę 
d z i a  ze świetną gwiazdą, zwaną D e n e b.

W racając do małej niedźwiedzicy, widzimy między nią a wielką nie
dźwiedzicą długą, wijącą się, krzywą liniją gwiazd 3-ej wielkości, 
kończącą się małym czworobokiem gwiazd słabych; jest to wielki gwia
zdozbiór S m o k a  (c. Drticonis).

Te gwiazdozbiory nie zachodzą wTcale i każdej nocy są widzialne,. 
Z leżących zaś więcej na południe zasługuje na szczególną uwTagę gwia
zdozbiór O ry j  o n a  (c, Orionis), który zimą łatwo można znalćść, pro
wadząc lmiją prostą od gwiazdy biegunowej przez świetną gwiazdę Kozę. 
Natrafiamy w ten sposób na czworobok gwiazd świetnych, prawie w poło
wie przez równik przecięty. W  środku czw-oroboku widać trzy gwiazdy 
w ukośnym szeregu, stanowdące t. z. P r z e p a s k ę  O r y j o n a ;  na prze
dłużeni t tej przepaski, ku wschodowi, widać najświetniejszą białą gwia
zdę naszych stron nieba, S y r y j u s z ,  główną w gwiazdozbiorze P s a  
w i e l k i e g o  (c."Canis majoris). Oba te gwiazdozbiory bitwo znaleść- 
można na tablicy I I ,  na której znajdują się gwdazdy po obu stronach ró
wnika, aż do 50° zboczenia.

Tu także, idąc po prostej od [3 przez a Oryjona ku północy, spotyka
my gwiazdozbiór B l i ź n i ą t  (c. Geminorum) z trzem a gwiazdami, ułożo
nymi w długi trójkąt.

W  kierunku linii prostej przez -( i a Oryjona kolejno napotykamy 
wyróżniające się blaskiem gwiazdy: P s a  m a ł e g o  ( P r o c y j  on), L w a . 
(Ił e g u hi s), a dalej, wT kierunku 
tejże prostej, gwiazdę j<wmą 
żółto - pomarańczowego koloru:
A r k t u r u s, należącą doi gwia
zdozbioru IV o l a r z  a (c. Boo- 
tis). Gwiazda ta  leży prawie 
na przedłużeniu trzech gwiazd, 
stanowiących dyszel wozu -wiel
kiej niedźwiedzicy.

Przy pomocy odpowiednio 
wybranych takich linij prostych 
na mapie i przenoszenia ich 
na niebo, najłatwiej można
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się zaznajomić z gwiazdozbiorami; powyżej wymieniliśmy najwybit
niejsze.

Dawniej, oznaczając gwiazdozbiory na mapach nieba, otaczano je fi
gurami, ich nazwę wyobrażającymi, jak  np. na fig. 20-ej gwiazdozbiory 
Łabędzia i Lutni. Sposób ten, zaciemniający położenia gwiazd pojedyn
czych, dziś już tylko w dawnych mapach się sjiotyka. Praktycznie jest 
on niepotrzebny, a nawet utrudnia oryjentowanie się.

32. K atalogi gwiazd. W szystkie świetniejsze gwiazdy mają 
już dziś dokładnie wyznaczone wznoSżenia proste i zboczenia; określone 
położenia tych gwiazd służą jako punkty wyjścia do podobnego wyznacza
nia miejsc gwiazd słabszego blasku. Do 200 000 gwiazd jest w ten spo
sób oznaczonych i w katalog’ ułożou} eh.Elłówmojsze obserwatoryja przy
jęły na siebie dalszą pracę w tym kierunku, rozdzieliwszy kulę niebieską 
na strefy, częściowo przez pewne obserwatoryj a opracowywane. Dla uje
dnostajnienia tych prac, przez różnych ludzi dokonywanych, przyjęto za 
podstawę ścisłe pozycyje kilkudziesięciu gwiazd świetniejszych, po całym 
niebie mniejwięcćj jednostajnie rozmieszczonych.

Następująca tablica zawiera wznoszenia proste i zboczenia najświe
tniejszych gwiazd nieba północnego i j>ołminiowego na r. 1885 wraz z ich 
nazwiskami łacińskimi, przyjętymi zwykle w katalogach.

Nazwa gwiazdy a 1885 0 1885

a Andromedae 09 2̂ 26s +  28° 27' 19' t'
o. Ursae minoris (Polaris) 1 16 36 -j- 88° 41 43 ,3
a Arietis 2 0 41 A +  22 55 5 ,2
a Aurigae (Capella) 5 8 11 ,6 +  45 52 46 ,4
P Orionis (łtigel) 5 9 0,6 — 8 20 1 ,8
a Canis mąioris (Sirius) 6 40 4 ,9 — 16 33 33 fi
a Hydrae 9 21 56 d — 8 9 38 A
a Ursae majoris (Dubhe) 10 56 37 A +  62 22 17 fi
a Bootis (Arcturus) 14 10 24 9 +  19 46 53 A
a Ilerculis (Ras Algethi) 17 9 24 <4J" +  1* 31 19 fi
a. Lyrae (Wega) 18 33 2 1 +  38 40 3 7 fi
a. Cygni (I)eneb) 20 37 30 +  44 52 U d
a Cephei 21 15 50 fi +  62 5 54 p
o. Biscis australis (Fomalhaut) 22 51 . 17 fi — 30 13 54 A

33. Mątw nieba. Z położeń gwiazd, tak oznaczonych, układają 
się mapy nieba. N a podstawie powyżćj objaśnionego jiodzialu natural
nego nieba na 24 godziny gwiazdowe, łatwo zrozumieć układ map, p rz j- 
ję ty  w tablicach I  i II . N a tablicy I, przedstawiającej gwiazdy około- 
biegunowe, widzimy godziny na okręgu koła. stanowiącego obwód mapy.
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Linije, wyobrażające rzuty kół godzinnych, schodzą się jako promienie 
koła w biegunie północnym, rzuty zaś kół równoleżnikowych, t ako koła 
spółśrodkowe, otaczają biegun, a odległości ich w stopniach zboczenia pół
nocnego są oznaczone ńajednym  z rzutów kół godzinnych.

Tablica I I  przedstawia pas nieba po obu stronach równika. Iłównik 
i równoleżniki niebieskie, jako rozwinięte na płaszczyźuie papieru, tworzą 
linije poziome ze stopniami zboczenia, oznaczonymi na prostopadłych do 
nich brzegach mapy. Godzinom zls, na poziomych brzegach oznaczonym, 
odpowiadają koła godzinne — linije proste pirostopadłe do równika.

Dla ułatwienia w odszukiwaniu, gwiazdy różnych wielkości są ozna
czane rozmaitego kształtu «gwiazdkami®, a prócz tego linije łączą je  
w grupy, przypominające widok na niebie.

N a takich mapach oznaczane są zwykłe tylko gwiazdy stałe, drogi 
zaś ciał niebieskich ruchomych, mogą w razie potrzeby, być łatwo za ka
żdym razem wykreślono.

34. Gwiazdy ruchome. Zbudzenie paralaktyczne. Znaczna 
odległość gwiazd stałych od ziemi wielce ułatwia oznaczenie ich wzaje
mnych położeń. K ierunki promieni ocznych, z dwu różnych punktów 
ziemi do jednej gwiazdy idące, nie dadzą się rozróżnić od dwu prostych, 
do siebie równoległych (por. us. 7).

Gdy jednak chcemy oznaczać położenia gwiazd ruchomych, to rzecz 
się przedstawi inaczej.

Gwiazdy ruchome, jako 
bliżej nas będące, przedstawia
ją  się nam na tle gwiaździstego 
nieba jednocześnie w różnych 
miejscach, co zależy od pun
któw, z których na nie pa
trzymy. Jeżeli mamy tło nieba 
gwiazd stałych <jg' (fig. 21), a 
w a i w a' dwa punkty spostrze
żeń na ziemi z ich linijami wierz
chołkowymi uw, a' w', G zaś 
jest gwiazdą ruchomą, wtedy 
(nie uwzględniamy tu właści
wych rozmiarów, jako niemo- 
żebnych do oddania na ry
sunku) gwiazda G widziana 
z punktu a będzie się wydawała 
na niebie w punkcie g. widzia
na zaś z punktu «' przedstawi

9 )

siG

.w Ur

Fig. 21.
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się w punkcie g' — a więc jednocześnie w dwu różnych miejscach, o czym 
przekonamy się praktycznie z różnicy kątów (odległości wierzchołkowych > 
tcaO  i w 'a!Gł. Złudzenie to nazywamy z ł u d z e n i e m  p a r a ł a k t y o z -  
n y m,  a kąt aGa! kątem p a r a l a k s y .  Dla usunięcia tego złudzenia 
i  oznaczenia właściwego punktu Gł potrzeba mieć tró jkąt aGa'\ do tego 
zaś, oprócz wymierzalnych kątów wierzchołkowych przy a i «', potrzebna 
jest koniecznie podstawa na ziemi, prostu aa’, pozostałe bowiem boki 
aG , a'Gr, jakoteż kąt a G a , jako pozaziemskie, są niedostępne i mogą być 
tylko wyrachowali o.

Z  tego powodu, zanim przystąpimy do badania ruchów gwiazd ru 
chomych i towarzyszących im innych zjawisk, zajmiemy się kształtem, 
wymiarami i ruchem samej ziemi, aby móc w każdej chwili spostrzeżenia 
oznaczyć podstawę a a!, z której gwiazdy ruchome badamy.



liOZDZLAL II.

ZIEMIA. JAKO M IEJSCE SPOSTRZEŻEŃ.

35. O k r ą g ł o ś ć  z i e m i . Przypuszczenie okrągłości ziemi nie jest 
110we — robili je już starożytni myśliciele. Przeszkodą do rozpowsze
chnienia tej myśli była w części nieznajomość praw siły ciężkości. T ak  
np. Kolumb, pragnący znaleść drogę na zachód do Indyj Wschodnich, 
opierał właśnie swój projekt na okrągłości ziemi, a musiał pokonywać go
rącą opozycyją tych, co się obawiali, aby okręty jego po tej domniemanej 
okrągłości nie stoczyły się gwałtownie i nie runęły w przestwór masztami 
na dół.

Mimo jednak braku fizycznego objaśnienia, za okrągłością od da
wna dużo przemawiało.

Sam widok sklepienia niebieskiego, zewsząd jednako półkulisty, 
wraz z widnokręgiem, zawsze widzialnym jako koło, nasuwają to przypu
szczenie koniecznie; nie widać bowiem nigdzie ani kantów, ani zakończe
nia, aniteż łączności z innymi światami.

Zastanowienie się nad własnościami widnokręgu jeszcze więcej 
to przypuszczenie popiera. N a otw artym  morzu widnokrąg przedstawia 
się dokładnie jako koło, a okręty, zdała dostrzegano, zawsze naprzód 
wierzchołki masztów przedstawiają, jakby z niższych miejsc wTznosiły się 
wyżej.

Zjawisko to także na wielkich jeziorach w Szwmjcarji dostrzec się 
daje. Powierzchnia więc wód, zajmujących tak  wielką przestrzeń ziemi, 
jest okrągła, a wskutek tego przypuszczenia, obszar ziemi, widzialny 
z pewnego punktu, jest zbliżonj do powierzchni odcinka kuli. Odcinek 
ten powinien być ograniczony kołem, według którego stożek o tworzących, 
będących promieniami widzenia or, o t '  i t. d. (fig. 22), wjchodzącymi 
z oka o, jest styczny do kuli. W m iarę wznoszenia się oka o nad po
wierzchnią ziemi, widnokrąg zwiększa się, gdyż punkty styczności pro
mieni o'R, o'R/ do kuli dalej na nim przypadną. Doświadczenie codzien
ne potwierdza ten wniosek, stanowiący jeden z wyników okrągłości ziemi. 
/  wysokich wież, a jeszcze więcej z gór, mamy widnokrąg większy, przy-
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czym zwiększa się także kąt rop , utworzony w punkcie o przez styczną 
e r  i liniją poziomu oy>, zwany o b n i ż e n i e m  p o z i o m u  p o z o r n e g o .

F ig .  2 2 .

Obszerność poziomu pozornego łatwo daje się obliczyć, jeżeli przypuści
my, że rozmiary ziemi i jej kształt kulisty są nam znane. Gdy prosta ab (fig. 
23) jest średnicą kuli ziemskiej, punkt w na widnokręgu punktem styczności 
promienia ocznegb o w, stycznego do 
powierzchni ziemi, o a wzniesieniem 
oka nad poziom pp \ wtedy z dwu 
trójkątów podobnych oaw i owi ma
my oa:o!ii =  oK):oi), czyli o w2 =
— o a . ob, t. j. odległość widnokręgu 
lest średnią gieometryczną wzniesie
nia oka nad poziom i średnicy ziemi, 
zwiększonej o toż wzniesienie (ob=.
- ab -j- a o).

Tym sposobem łatwo obliczyć^ 
że np., chcąc wokoło objąć okiem 
obszar o promieniu półtorej mili gieo- 
graficznej, potrzeba wznieść się na 
wysokość 16,8 łokcia.

Z wierzchołków S-to Krzys- 
kich, wzniesionych na 1960 stóp nad 
poziom gubernii kieleckiej, odległość widnokręgu od oka wynosi przeszło 
8,T) mili gieograficznej.

Gay-Lubsac, wzniósszy się balonem w r. 1802 na 20000 stóp, mógł wi
dzieć naokół obszar opromienił1 przeszło 38 mil gieograficznych.

Zasada zwiększani', się widnokręgu jest praktycznie stosowana 
przy urządzaniu latarń  morskich, które im wyżej stoją, tym większy ob
szar morza oświecić są w stanie, a obszar oświetlony jest zawsze kołem.
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Okręty, dopływające do tego koła, widzą światło latarni z początku na 
poziomie, gdyż do nicli naprzód dochodzi promień światła L o  (fig. 24), 
styczny do powierz
chni morza. Wmia
rę zbliżania się okrę- /* " " ----- _
tn, światło latarni 
wznosi się w górę, 
gdyż poziom okrętu ^  
coraz większy two
rzy kąt z promie- Fig 24
niem L  o.

Podobne zjawisko, choć w daleko większych, ho wszechświatowych, 
rozmiarach, spostrzegają podróżujący do bieguna północnego na gwieździe 
biegunowej. Wmiarę posuwania się ku północy, wysokość gwiazdy bie
gunowej, a więc i wysokość bieguna, zwiększa się; przytym w całym ruchu 
dziennym gwiazd zachodzą takie zmiany, iż tylko przypuszczenie ok rą
głości ziemi może je  nam objaśnić. AYyobraźmy sobie w kierunku podró
ży ku północy trzy punkty: a , a ', a "  (fig. 25), a ich linije wierzchołkowe 
az, a's', a"z"i przyj
mijmy nadto pod 
uwagę, że, z powodu 
wiełkićj odległości 
gwiazd stałych, kie
runki promieni ocz
nych, z różnych pun
któw ziemi do jednej 
gwiazdy poprowa
dzonych, są dla na
szych zmysłów zu
pełnie równoległe; 
proste zatym z pun
któw a, a ', a "  ku 
biegunowi świata, 
t. j. proste a b , a 'V ,  F ig .  25.

a"h" są równoległe.
Wmiarę posuwania się na północ, wysokość biegowa (t. j . kąty [5, p', p") 
wciął się powiększa, a jednocześnie odległość wierzchołkowa (t. j. odpowie
dnie kąty. Z, Z’, Z") wciąż się zmniejsza. Przy niezmienności przeto kie
runku bieguna, zmienia się widocznie kierunek linii wierzchołkowej, któ
ra  wmiarę posuwania się ku północy twoizy kąt coraz mniejszy z kierun
kiem bieguna, tak, iż kąt między dwiema linijami wierzchołkowymi, np.
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między ag i a's'. jest równy kątowi, o który wysokość bieguna się po
większyła. t. j. kątowi p 'a 'b '— p a b . Zmiana więc, jakiej-co do owego 
kierunku doznają w ten sposób linije wierzchołkowe, prostopadłe do po
ziomów w odpowiednich miejscach, a tymsamym normalne do krzywych 
okrągłości ziemi, jest wynikiem .tej właśnie okrągłości. (Bezpośrednie 
wymierzanie kąta  między dwiema linijami wdćrzchołkowymi w dwu odle
głych od siebie punktach było również przedsiębrane i sprawdziło w zu
pełności, że linije wierzchołkowe nie są równoległe, lecz m ają zawsze 
punkt zbiegu w głębi ziemi, jakby promienie kuli, zbiegające się w jej 
środku.)

T ak  np . na wieży katedry  wr S trasbu rgu , odległej od wieży w D urlach  
o 9 ,576  mili gieogr., zm ierzono k ą t  BSD (fig. 26 ), utw orzony przez  k ierunek  linii

wuerzcholkowej SB i przez prom ień 
STRASBURG BUR LACH oczny SD; znaleziono, że k ą t BSD = r

=  S9° 4 8 '. W  D urlach zaś podobny 
k ą t CDS okazał się równy m 89° 35 '. 
S um a obu kątów' je s t  m niejsza od 
180° o 3 7 r; k ą t p rze to  między lini- 
ja m i wutTzehołkowymi, odległym i 
o 9 ,576  m ili g ., wynosi 3 7 '. Z te j 
danej, p rzy p u szcza jąc ,' że przecięcie 
ku li ziem skiej płaszczyzną, p rzecho
dzącą przez środek ziemi i przez te 

Fis- 2e- puuikty S i D, je s t  kołem , i w iedząc,
że luk  SD =  9 ,576  m. g ., łatw o 

m ożem y o trzym ać w artość prom ien ia  r tego koła . D ługość luku 37'. stanowd 
0 ,0 1 0 7 6  prom ienia r, a  więc

0 ,0 1 0 7 6  : 1 =  9 ,576  : r. skąd  r =  889 ,9  m. g ,

co, na tu ra ln ie , p rzedstaw ia  w artość ty lko przyb liżoną.
36. Z a l e ż n o ś ć  w i d o k u  n i e b a  o d  m i e j s c o w o ś c i . Ze zmianą linij 

wierzchołkowych zmienia się nachylenie odpowiadających im poziomów 
do osi świata. AVskutek tego, koła ruchu dziennego gwiazd, jako pro
stopadłe do osi, m ają lównież coraz inne położenia względem poziomów 
różnych miejscowości na ziemi. Im  dalej udajemy się na północ, ty m 
biegun świata wyżej nad poziom się w znosi, a koła dzienne gwiazd tym 
mniejsze kąty' tworzą z poziomem, gdyż wysokość równika staje się mniej
szą. Ilość gwiazd okołobiegunowych, t. j. wcale niezacliodzącycli, po- 
wdększa się również, jak to łatwo objaśnić. Aby bowiem gwiazda pod
czas swego dołowania była widoczna nad poziomem, potrzeba, aby jej 
odległość biegunowa nie by ła większa od wysokości bieguna. W  W  ar-
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•szawie, gdzie wysokość biaguna jest 52° 13', wszystkie gwiazdy, mające 
odległość biegunową mniejszą od 52° 13', nie zachodzą, jak to widać na 
fig. 27-ej, na której p p 2 oznacza poziom, a punkt B biegun. (N a figurze 
tej przedstawiamy sobie ziemię jako kulę Z  w środku kuli świata położo
ną, gdyż jej wymiary w stosunku do odległości jakiejkolwiek gwiazdy 
stałej, czyli do promienia pozornej kuli niebieskiej, są tak  małe, iż to, 
co się mówi o poziomie jej pozornym lub fizycznym P P , przez oko prze
chodzącym, stosuje się bezpośrednio do poziomu astronomicznego p p , , 
t. j., jak wiemy, przechodzącego przez środek ziemi.)

Cała powierzchnia odcinka kuli niebieskiej, zakreślonego z punktu 
B lukiem BGp, jest przez dobę całą widzialna nad poziomem. Skoro 
w podróży ku północy 
wysokość bieguna po 
większy się od wartości 
BGp do BGj/, t. j. po
ziom P P  zastąpiony 
zostanie przez P 'P ', 
wówczas odcinek, obej
mujący cały obszar 
gwiazd okołobieguno- 
wych, zakreślony być 
może lukiem B G p 1, 
większym od BGp. J e 
dnocześnie "wysokość 
równika p2r zmniejszy 
się i stanie się równą, 
p'2 r, tak iż część gwiazd 
południowych, poprze
dnio widzialnych w pa
sie p 2p ’ 27 przestanie 
zupełnie pokazywać się 
nad poziomem.

37. P o ł o ż e n i e  s f e r y  r ó w n o l e g ł e .  Ze wzmiankowali) cli do
tychczas spostrzeżeń możemy wnieść, że, postępując dalej ku północy, 
dojdziemy do punktu, w którym biegun podniesie się aż do zenitu, 
a wówczas -wszystkie gwiazdy aż do równika, razem się schodzącego, 
z poziomem, nie będą zachodziły. Położenie takie poziomu względem 
kuli niebieskiej wskazuje fig. 28-a. Poziom N S schodzi się tu  razem 
z równikiem, biegun B z zenitem, a drogi dzienne gwiazd TU, T 'L  są 
równoległe do poziomu. ~W tym położeniu -wszystkie gwiazdy półkuli 
północnej nie będą zachodziły wcale, zahaczając koła równoległe do po
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ziomu, bez górowania i dołowania; wysokości ich bod;]; stałe i równe zbo
czeniu. Oryjentacyja co do północy i południa będzie stracona; trzy

bowiem punkty, przez 
które położenie połu
dnika bywa określane, 
t. j. zenit, biegun i śro
dek zi"mi znajdują się 
tu  na jednej linii pro
stej, przez k tórą do
wolną ilość płaszczyzn 
poprowadzić można.

P unkt ten na zie
mi b jest jej biegunem 
jako kuli — w tym ra 
zie północnym; drugi,, 
południowy, w którym 
zjawiska podobnie się 
przedstawiają, leży na 
przeciwnym końcu osi 
ziemskiej w punkcie V- 

*'ig.»3£. Do punktów tych do
tychczas najśmielsi po

dróżnicy nie mogli się dostać z powodu nagromadzonych tam  lodów; zja
wiska jednak, które w bliskości biegunów dostrzegali, niewiele już od 
opisanych się różnią.

Takie położenie kuli niebieskiej ze względu na położenie patrzące
go nazywają p o ł o ż e n i e m  s f e r y  r ó w n o l e g ł y m .

38. P o e o ż e n i e  s f e r y  u k o ś n e . Gdy się cofamy od bieguna ku 
południowi, wraca nam widok nieba gwiaździstego taki, jaki na wstępie- 
był opisany. Zmienia się on stopniowo wmiarę zniżania się bieguna nie
bieskiego. Oprócz odcinka kuli zakreślonego wysokością bieguna BN  
(fig. 29), na którym gwiazdy nie zachodzą, drogi dzienne innych gwiazd 
są przecięte poziomem N S na dwie części. W  przedstawionym na fig. 
29-ćj położeniu, które się nazywa p o ł o ż e n i e m  s f e r y  u k o ś n y m ,  
luk dzienny gwiazd, leżących na równiku, jest równy łukowi nocnemu,, 
gdyż poziom przecina się z równikiem według średnicy im spólnej; dla 
innycli gwiazd to niema miejsca. Gwiazdy o zboczeniu północnym, 
lip. G, mają łuk dzienny W T Z  większy od nocnego; wszystkie zaś gwia
zdy o zboczeniu południowym, jak  G', m ają łuk dzienny W T Z ' tym 
mniejszy, im zboczenie południowe jest większe.

Stosunek łuku dziennego do nocnego z łatw ością m ożna obliczyć, znając
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■wysokość bieguna i zboczenie gw iazdy. W yobraźm y sobie gw iazdę G (fig. 2 9 ), 
k tó re j zboczenie R T —  r Z =  3; luk je j dzienny je s t W T G Z , łu k  nocny ZU W ; 
gw iazda bowiem zacho
dzi w punkcie Z, a wscho
dzi w punkcie W , ja k o  
w punk tach  p rzecięcia  
się je j drogi z poziom em .
Jeżeli k ą t ZIW\ = : 2 a ,  
to  m iarą jeg o  będzie k ą t 
ZOW; jego  zaś połow a 
ZOII =  a je s t  m m rą k ą 
ta  dwuściennego KBZ 
między p łaszczyzną po. 
łudn ika  i p łaszczyzną 
godzinną, przez p u n k t 
zachodu Z p rzechodzą
cą. K ąt a możem y zna- 
leść z tró jk ą ta  kulistego 
BKZ, p ro s toką tnego  przy 
N, znamy bowiem wyso
kości bieguna BK =  tp
i  BZ —  B r  — Z r  —  90° — 3; m am y m ianow icie:

cos a co t BZ . tg  BK, 
czyli cos a =  tg  Z r . tg  BK, 
t. j .  cos a =  tg  3 . tg  ®.

Zualazszy a i odjąw szy 2 a  od 360°, o trzym am y łuk  dzienny, z k tó rego  w nie
siemy o ilości godzin gw iazdow ych, podczas k tó ry ch  gw iazda zn a jd u je  się nad  
poziomem

D la przyk ładu  obliczmy długość dn ia  14 czerw ca w W arszaw ie i w P e 
tersburgu , to je s t  łu k i dzienne słońca w ty ch  dw u m iejscach, w iedząc, że  w y
sokość bieguna w W arszaw ie =  52° 1 3 1 5", a  w P e te rsb u rg u  —  59° 5G' 2 9 " , 
oraz że zboczenie słońca 14-go czerw ca je s t  -f- 23° 1 7 )  w edług  w zoru  pow yż- 

.szego, otrzym ujem y
W arsz. 

a —  56° 16' 50"
2 a — 112° 3 3 '4 0 "

360° —  2a  —  247° 26 ' 2 0 " , 
czyli 16 g. 29 m. 44  s.

Zapom ocą ostatn iego z w ypisanych pow yżej w zorów  m ożem y spraw dzić  
to , co powyżej dla sfery ukośnej g ieom etrycznie było w yprow adzone. Gdy

P e te rsb .
41° 57 ' 45"
83° 55 ' 30 

276° 4 ' 30",
18 g. 24  m. 18 s.
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gwiazda jest na równiku, wtedy o =  0 a więc co sa = :0 , czyli a — DO1*; 
2 a =  180°. Przy wzrastaniu zboczenia o powiększa się cosa dopóty, dopóki 
5 nie dojdzie do wartości 90° — <p; wówczas cos a =  1, łuk więc nocny równy 
zeru, t. j . najmniejsze zboczenie gwiazd niezachodzącycli jest 90° — 'f — wy
sokości równika.

Gdy postępować będziemy dalej ku południowi; to biegun świata 
będzie się zniżał, przestrzeń przez gwiazdy okołobiegunowe zajęta maleje, 
a  równik, podnosząc się coraz wyżej nad poziom, pozwala nam dostrzegaj®1 
coraz nowe gwiazdy południowe.

3 9 .  P o ł o ż e n i e  s p e e y  e b o s t e . Stopniowo dojdziemy tak do pun
ktu  na ziemi, w którym zobaczymy biegun północny na poziomie; jednocze
śnie i biegun południowy ujrzymy w przeciwległej stronie nieba, równik 
zaś przechodzić będzie przez zenit, jak  na fig. 30-ćj. W tym położe

niu poziom przecho
dzi przez oś świata, 
a -wskutek tego, drogi 
dzienne gw iazdką na 
połowy przez poziom 
przecięte i są do nie
go prostopadłe. W i- 
docznie, że łuk i dzien
ne są równe nocnym; 
gwdazd niezachodzą- 
cycli niema wcale, ale 
za to gwiazdy całych 
obn półkul niebieskich 
są widzialne.

Takie t. z. p o ł o 
ż e n i e  s f e r y  p r o s t e  
ma miejsce tylko w pun

ki.?. 30. ktaeli, znajdujących się:
na równiku ziemi. —

Oczywiście, że na półkuli południowej mieć będziemy znowu poło
żenie sfery ukośne, a na biegunie południowym równoległo.

W idzimy z tego, że zjawdska trzech różnych położeń sfery, znane 
ze spostrzeżeń codziennych, doskonale i jedynie-objaśniają się przypusz
czeniem knlistości ziemi.— Istotnie, wyobraźmy sobie liniją wierzchołkową 
w biegunie ziemi a (fig. 31), zatym przez biegun niebieski B przechodzącą. 
.Teżeli ta  linija wraz ze swym poziomem obracać się będzie około punktu 
O od północy ku południowi, to punkt a przyjmie położenia a, ó, e, 
w których powyżej opisane objawy m ają miejsce; punki y te muszą iezefr
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na okręgu koła, zakreślonego z punktu O, jako środka, albo przynaj
mniej na linii krzywej zamkniętej, bardzo mało różniącej się od koła.

Do tych najważniejszych dowo
dów kulistości ziemi można jeszcze do- g 
dać' inne, w zupełnej zgodzie z tym 
przypuszczeniem będące.

40 I n n e  d o w o d y  o k r ą g ł o ś c i  

z i e m i .  Podróże, naokoło świata odby
wane, dowiodły, że można ją  całą obje
chać, jadąc czyto od zachodu ku wscho
dowi, czytćż w kierunku odwrotnym, 
i wrócić do miejsca wyjazdu.

Podczas zaćmień księżyca, kiedy 
tenże wchodzi w cień prz^y. ziemię rzu
cony, zawsze spostrzegamy, że ten cień 
ma kształt koła, jakiekolwiek ziemia Fig. 3 1 .
zajmuje wówczas położenie; cień zaś
okrągły we wszystkich położeniach ciała, cień ów rzucającego, jest do
wodem, że ciało to jest kuliste.

Poniżej natrafimy na inne jeszcze dowody, a raczej potwierdzenia
przypuszczenia o kulistości ziemi i jej swrobodnym zawieszeniu w prze
stworzu. Oilo zaś pewne zboczenia od ścisłćj postaci kuli gieometrycznej 
zmieniają ten przyjęty teraz przez nas kształt ziemi, o tym dopiero póź
niej będziemy mogli mówić, gdy powiemy o ścisłych pomiarach, na jej 
powierzchni w różnych czasacli dokonanych.

41. P o d z i a e  p o w i e r z c h n i  z i e m i .  I) la  ścisłego oznaczenia poło
żeń na powierzchni ziemi dzielimy ją  płaszczyznami w podobny sposób 
jak kulę niebieską. Płaszczyzny przechodzące przez oś ziemską przeci
nają powierzchnią ziemi według połu
dników, przez oba bieguny przechodzą
cych. Płaszczyzny zaś prostopadle do 
osi przecinają kulę ziemską według kół, 
zwiększających się od każdego bieguna 
aż do największego koła, którego p ła
szczyzna przechodzi przez środek kuli, 
stanowiącego r$wrnik ziemski; koła te 
są równoleżnikami ziemi. Do tego ukła
du płaszczyzn, na fig. 32-ej perspekty
wicznie przedstawiony cli, odnoszą się 
spółrzędne, służące do wyznaczenia po
łożenia miejsc na ziemi, t .  j. szerokdfć F ig . .32 .
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gieograficzna i długość gieograficzna. S z e r o k o ś ć  g i e o g  r a f i e  z n a  
pewnego miejsca jestto  kąt, utworzony przez jego lim ją wierzchołkową 
z płaszczyzną równika (zatym odpowiada ona zboczeniu gwiazd); liczy 
się ją  od równika w stopniach na południku, jako szerokość północną lub 
południową. Zaś d ł u g o ś ć  g i e o g r a f i  czu  a pewnego miejsca jestto 
kąt między płaszczyzną pewnego południua, wybranego stale, a południ
kiem owego miejsca; liczy się ją  od obranego południka w stopniach ró
wnika, oznaczając zarazem, czy długość jest wschodnia, czyteż zachodnia 
względem południka, na którym przyjęto zero długości. (Długość odpo
wiada do pewnego stopnia wznoszeniu prostemu gwiazd, tylko że to osta
tnie liczy się w jednę stronę od 0° do 360°.)

Tak podzieloną kulę ziemską uważamy jako spółśrodkową z kulą 
niebieską, a środek ziemi jako punkt, do którego wszystkie spostrzeżenia 
odnosić będziemy w celu poprawienia wspomnianego wyżej (us. 34) złu
dzenia paralaktycznego; dla gwiazd jednak stałych, nie podlegających te
mu złudzeniu, oko nasze pozostanie, jak  dotychczas, środkiem kuli nie
bieskiej.

Łatwo spostrzec, że, gdy środek ziemi przyjmujemy za środek kuli 
niebieskiej: równik ziemski powstaje z przecięcia ziemi płaszczyzną ró
wnika niebieskiego; odcinek osi świata, przecinającej powierzchnią ziemi 
w dwu jej biegunach, zawarty między tymi punktami, jest jej osią; połu
dniki ziemi powstają wskutek przecięcia powierzchni ziemi płaszczyzna
mi godzinnymi; każdy zhś równoleżnik ziemi i odpowiadający mu rów no
leżnik nic bieski leżą na powierzchni tegoż samego stożka o wierzchołk u 
w środku ziemi, mającego oś spoiną z osią świata.

42. W y z n a c z e n i e  s z e r o k o ś c i . Przy wyznaczaniu szerokości 
gieografieznej miejscowości na ziemi nie należy zapominać, że określenie 
szerokości, jako odległości od równika w stopniach południka, stosuje się 
do południków wyobrażalnych, jako kół gioometrycznych; południki bo 
wiem fizyczne ziemi, choćby zredukowane do poziomu morza, jak  pokazu
ją  pomiary, w tym celu przedsiębrane, różnią się nieco od kól gieome- 
trycznych.

Z podróży ku północy przedsiębranych wynika, że wysokość biegu
na zwiększa się stopniowo od równika ziemi, gdzie =  0°, aż do bieguna 
ziemi, gdzie dochodzi 90°. T a  zależuość, określając okrągłość ziemi, na
daje się i do oznaczenia szerokości różnych na niej miejscowości, jako 
ścisłe związana z położeniem linii wierzchołkowej każdego miejsca. 
Wyobraźmy sobie mianowicie kulę ziemską, spółśrodkową z kulą niebie
ską w punkcie O (fig. 33). N a rów niku w punkcie a lin ija . wierzchołko
wa jest w płaszczyźnie równika nieba; wr punktach a', a" i t. d. tw orzy ką
ty z płaszczyzną równika SOT, SOU, będące szerokością gieograficzną
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miejsc a', a" i t. d. Te kąty zaś wyrażają także odległość zenitalną ró
wnika niebieskiego w tycliże miejscach, która widocznie jest równa wyso
kości bieguna nad po
ziom. A  więc icysókoić u
bieguna w danym miej
scu jest mmrą szeroko
ści gitograficznej tego 
miejsca. W edług tego, 
cośmy wyżej mówili, 
możemy także powie
dzieć, że szerokość gico- 
graficzna danego miej
sca jest kątem, jaki two
rzy linija tcierzcholko- 
wa tego miejsca z lini
ją wierschołkoioą p u n 
ktu na równiku, na tym
że południku s nią 
leżącego.

Trzymając się te
go ostatniego określe
nia, unikniemy wielu 
trudności w zrozumie
niu kształtu ziemi l w  odnoszeniu położeń gwiazd ruchomych do jej środ
ka. Wysokość bowiem bieguna określa, niezależnie od kształtu południ
ków, kąt między linijami 
wierzchołkowymi — co jest 
ważne ze względu na nie
zupełnie kulisty kształt zie
mi. Przypuśćmy bowiem, że 
kula ziemska jest przy bie
gunach spłaszczona— na fig.
34-ej to spłaszczenie jest 
umyślnie, dla uwidocznienia, 
znacznie powiększone. Bie
guny jej są (na fig. 34) 
b i V\ rr' równik, »\R li
nija wierzchołkowa na ró
wniku, as linija wierzchoł
kowa w punkcie danym a.
Szerokość punktu a jest ró- Fig. 34.



wna kątowi między linijami wierzchołkowymi R O Z . Jeżeli przez 
punkt a poprowadzimy liniją a B „  równoległą do osi świata h'b\\. to ona 
wskaże biegun niebieski, a kąt j ia B ,,  wysokość bieguna nad poziom p a . 
będzie równy kątowi a O R.  I  w tym przeto razie wysokość bieguna 
jest m iarą szerokości gieograficznój.

Widzieliśmy powyżej (us. 9), że wysokość bieguna można otrzymać, 
mierząc kołem wierzchołkowym wysokość jakiejkolwiek gwiazdy okolo- 
biegunowej w jej górowaniu i dołowaniu i dzieląc sumę obu przez dwa. 
Jeżeliby zaś warunki miejscowe nie dozwalały wykonać takiego wyznacze
nia, to można postąpić inaczej. Wiemy, że najgłówniejsze gwiazdy mają 
ściśle oznaczone zboczenia; odszukawszy jednę z takich gwiazd, mierzymy 
na południku jej wysokość, a odjąwszy od niej zboczenie gwiazdy, wzięte 
z katalogu, otrzymamy wysokość równika, będącego dopełnieniem wyso
kości bieguna do 90°. Tak np. zboczenie a| Oryjona =  +  7° 23'. W yso
kość tej gwiazdy zmierzona w pewnej miejscowości zwykłym kątomiarem 
na południku wyniosła 44° 59'; wysokość przeto, równika jest (44° 59') — 
— (7° 23') =  37° 36', a szerokość gieogr. cp =  +  52° 24'. Podobnie, przy 
pomocy gwiazdy [3 Oryjona, której zboczenie =  — 8° 20', a której wysokość 
w tymże miejscu mierzona, była 29° 10', znajdziemy, iż wysokość równika 
jest (29° 16') — (— 8° 20') =  37° 36', a więc o, jak  wyżój, ~ ~  4- 52° 24'.

i ' i .  D ł u g o ś ć  g i e o g r a f i c z n a .  Długość gieograficzna jest kątem 
dwuściennym, jaki tworzą płaszczyzny dwu południków, zwykle mierzo
nym stopniami równika (us. 41). Ponieważ przez oś ziemską można 
przeprowadzić dowolną ilq$£ płaszczyzn południkowych, przeto za punkt 
stały  można obrać punkt przecięcia się którejkolwiek z nieb z równikiem, 
tak  iż długość wyraża • słę ilością stopni równika od pewnego punktu 
obranego na wschód i na zachód. Południk, odpowiadający owemu pun
ktowi obranemu, zowiemy pierwszym; jest on zwykle określony położe
niem ważniejszego w kraju obserw atorium . Tak np. w Anglii przyj
mują za pierwszy ten południk, który przechodzi przez obserwatoryjum 
w Greenwich, we Francyi paryski, i t. d. Południk najdawniej przyję
ty jako pierwszy przechodzi przez wyspę Ferro, jednę z wysp K anaryj
skich; jako dokładne określenie jego położenia, przyjmuje się obecnie to. 
iż on ma leżeć o 20° na zachód od paryskiego. Przy wiadomym zresztą 
położeniu tych i podobnych miejsc główny c i, łatwo jest długość, podaną 
względem któregokolwiek z nich, o dnieść do innego.

Ruch dzienny gwiazd daje nam możność wymierzenia kątaj stano
wiącego długość gieograficzna pewnego miejsca względem ;nnego.

"Wyobraźmy sobie kulę ziemską (fig. 35) ustawioną tak, aby oś jej 
była pionowa względem powierzchni papieru, na której równik niebieski 
przedstawi się w postaci koła R R '; biegun ziemi będzie w punkcie o.

4 2  K O S M O e E A F IJA .
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a płaszczyzny południków przyjmą, w rzucie tym kształt linij prostych 
o R , oR ; należy wyznaczyć różnicę długości miejscowości a i b. Gdy 
w miejscowości a 
spostrzegamy gó
rowanie punktu 
wiosennego, to 
zegar gniazdowy 
wskazuje wów
czas 0 godz. 0 m.
0 sek. Następnie, 
wskutek ruchu 
dziennego, punkt 
whisenny dojdzie 
do górowania na 
południku oR' 
w miejscowości b
1 zegar tej osta
tniej miejscowo
ści wskaże wtedy 
0 godz. 0 m. 0 s.
Od górowania 
więc punktu wio- Fig- 35-
sennego w miej
scu a do górowania w b upłynęła taka część 24 godzin, jaką część 360°' 
przedstawia w stopniach łuk E R ', t. j. zegary, wyregulowane dla tych 
miejsc, różnią się o takąż część 24 godzin. Jeżeli między górowaniami

upłynęła cała godzina, to łuk E R ' jest ~  częścią 360°, t. j. kąt między
oanl)

płaszczyznami ao i ob jest Ł1- =  15°. Różnica więc zegarów, wyregulo-
24

wanych dla pewnych miejsc, czyli, jak  się mówi, różnica nńcjstomjch csa- 
sów wskazuje różimę długości (/i-cograficznych w czasie, którą łatv o zamie
nić na stopnie. Różnica długości gieogr. wszystkich miejsc wzdłuż obu 
południków położonych jest oczywiście jednakowa, mimo, że różnica lini- 
jowa odległości dwu południków zmniejsza się od równika ku biegunowi 
z powodu mniejszych promieni równoleżników.

Widocznie, że zamiast punktu wiosennego można do wyznaczenia d łu 
gości użyć jakiejkolwiek gwiazdy, byleby tej samej w obu miejscowościach.

Praktycznie można dwojakim sposobem takie porównanie czasów 
miejscowych -wykonać. Najprościej jest przewieść bardzo dokładny ze
gar, zwany chronometrem, do miejsca, którego długość chcemy wyzna
czyć. Tak np. chronometr, wyregulowany w Berlinie podług czasu miej-
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■scowego, po przewiezieniu do Warszawy wskaże o 30 minut 32,5 sekundy 
mniej, niż zegar wyregulowany w Warszawie; a więc W arszawa leży na 
wschód od Berlina o 7° 38' 7", 5 luku równika. Zam iast pray pomocy 
przewożenia zegarów, można porównać czasy miejscowe, dając telegrafem 
elektrycznym sygnał z jednej stacyi na drugą i zestawiając z sobą zauwa
żone jednocześnie wskazania zegarów miejscowych; prędkość bowiem 
przebiegu elektryczności może być, jak  wiadomo z fiwyki, całkiem nie. 
brana pod uwagę. Ten sposób daje doskonałe wypadki; w Ameryce jest 
on często stosowany w tym celu w tamtejszych obserwatoryjach.

Zadanie oznaczenia długości gieogr. można inaczej roz\;iązać, no
tu jąc według miejscowego czasu chwilę jakiegokolwiek zjawiska, jedno
cześnie widzianego w dwu miejscowościach. Zasada tu taż sam a: poró
wnanie miejscowych czasów. D la miejscowości bliskich siebie można 
taki sygnał sztucznie urządzić, jak  np. wybuch prochu lub pęknięcie ra 
kiety między' dwiema miejscowościami, z którychby go było widać. Dla 
miejscowości dalszych od siebie służą w tyrm celu zaćmienia słońca lub 
księżyca, a właściwie chwile ich początku lub końca, i wogóle zakrycia 
ciał niebieskich jedne przez drugie, alboteż obrachowane uprzednio poło
żenia gwiazd ruchomych, np. księżyca, względem gwiazd stałych.

44. O z n a c z e n i e  p o ł o ż e n i a  m ie j s c o w o ś c i  n a  m o r z u .  Ten ostatni 
sposób bardzo często bywa stosowany' y>rzez żeglarzy, dla których ścisłe 
oznaczenie miejsca, gdzie się w danej chwili znajdują na morzu, jest za
daniem, związanym z ich bezpieczeństwem lub kierunkiem dalszej drogi. 
Dlategoteż w celach yraktyki żeglarskiej oddawna starano się o ułatwie
nie i udokładnienie sposobów oznaczania długości; szerokość bowiem, jak  
powyżej widzieliśmy, łatwo (por. zresztą us. 45) J»r!zy znanych zbocze
niach gwiazd da się oznaczyć.

Ponieważ dokładne wyznaczanie długości jakimkolwiek sposobem 
zasadza się na porównaniu czasów miejscowych, zatym doskonała budowa 
zegarów przenośnych jest głównym do osiągnięcia tego celu warunkiem. 
Jeszcze w zeszłym wieku zadanie to było trudne. W  r. 1714 parlam ent 
angielski przeznaczył 10 000 funtów szterlingów za najdokładniejsze 
rozwiązanie tego zadania. Część tej nagrody otrzymał Harrison za 
zbudowanie przenośnego chronometru, a reszta przypadła M ayer’owi 
i E u le rW i za prace około wyznaczenia dokładnych położeń księżyca 
pośród gwiazd stałych, jako jednej z najważniejszych pomocy do oznacze
nia długości gieogr. na morzu. Zasada tego sposobu jest następująca.

Dokładna znajomość drogi księżyca pozwala przewidzieć i ściśle 
•obrachować jego odległości kątowe od pewnych znanych gwiazd; teto odle
głości dla oznaczonych chwil zamieszczane są w kalendarzach żeglarskich. 
Przypuśćmy, że w pewnym dniu oznaczonym, według kalendarza żeglar
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skiego, wyrachowanego względem czasu w Greenwich, odległość kątowa 
środka księżyca od znanej gwiazdy lub od słońca, rachowana na równiku 
i odniesiona do środka ziemi dla usunięcia złudzenia paralaktycznego.. 
jest:

o godz. 0 w południe 33° 10',
„ 6 po południu 36° 181,
„ 12 w nocy 39° 0',

żeglarz zaś na morzu, licząc według swego czasu (o wyznaczeniu czasu 
w us. 84-ym), znajduje o godz. 3 m. 20 po południu odległość =  37° 12’_ 
Przyjmijmy, dla uproszczenia objaśnienia, że ruch księżyca jest jedno
stajny; łatwo wtedy obliczyć, która godzina jest w Greenwich przy odle
głości 37° 12'. Z proporcyi

[(39° Oj — (36° 18j ]  : [(37ft 12 j  — (365 18 j ]  =  6 godz. : x ; x  —  2 godz.

W  Greenwich przeto to położenie księżyca przypada o 2 godziny po 6-ej,. 
czyli o 8-ćj wieczór. Nła okręcie zaś ono było widziane o 3 godz. 20 min.; 
różnica więc czasów miejscowych =  4 g . 40 m., co odpowiada 70° oddale
nia okrętu na zachód od Greenwich. Jeżeli przytym szerokość gieogr... 
wyznaczona w tejże chwili, okazała się północną i równą 18°, to rzut oka 
na mapę wskaże, że okręt znajduje się blisko południowego brzegu wyspy 
Haiti, niedaleko od miasta S. Domingo.

45. S e k s t ą n s .  N a m orzu, z pow odu kołysan ia  się okrętu , nie m ożna 
użyć przy w ym ierzaniu kątów  żadnego z pow yżej opisanych kątom iarów , p o 
trzebujących stałego ustaw ienia. U żyw ają w tym  celu na  okrętach  narzędzia , 
zwanego s e k s t a n s e m .  Na m etalow ym  w ycinku ko ła  (fig. 36 ), urządzonym* 
do trzym ania za d rew n ianą  rączkę 
T, łuk AB, obejm ujący p rzesz ło  60°
(stąd nazwa: sekstans), je s t d robno 
podzielony; na nim  chodzi a lidada  C 
ze wskazówką, obracając się około 
środka luku S. W  punkcie S p rzy 
tw ierdzone je s t do alidady  zw iercia
dło płaskie M prostopadłe do p łasz
czyzny wycinka i m ające k ie runek  
promienia SC; ob raca się ono około 
środka S w raz z a lidadą . D rugie 
małe zwierciadło, do połow y ty lko  Eig. 36.
amalgamowane, stoi stale na  prom ie
niu SA równolegle do p rom ien ia  SB, w skazującego  zero podziału łuku AB. 
Luneta L  z nitkam i pajęczym i w ognisku służy do um iejscow ienia ob razu  
gwiazdy. Użycie tego narzędzia  do m ierzenia odległości ką tow ej gwiazd naj —
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.lepiej się objaśni na schem acie (fig. 37 ), p rzedstaw iającym  k ierunk i prom ieni 
joJ gwiazd idących; zachow ane są tu  też sam e lite ry , co na  figurze poprzedniej.

A by zm ierzyć odległość k ą 
tow ą dwu . gw iazd G i G ', 
nastaw im y lunetę  L  tak , 
aby p rzez  część n ieam alga- 
m ow aną zw ierciadła m zoba
czyć gw iazdę G na skrzyżo
w aniu się n itek , t .  j .  w k ie 
ru n k u  o G. N astępnie ali- 
dadę MC posuw am y po lu 
ku AB (obracając więc je 
dnocześnie zw ierciadło M) 
dopóty , dopóki światło od 
d rugiej gw iazdy, podw ójnie 
odbite  od zw ierciadeł M 
i m, nie w ejdzie do lunety . 
P rzeb ieg  tego  prom ienia 
będzie G’M m o. Jeżeli p ła 
szczyzna sekstansu  będzie 
oile m ożna w płaszczyźnie 

Fig. 37. ko ła  w ielkiego tych dwu
gw iazd , to  te raz  zobaczym y 

je  obie w lunecie tw orzące jed en  obraz; w tedy odczytujem y łu k  BC (zob. fig. 
36), k tó ry , w zięty podw ójnie, da je  nam k ą t m iędzy dwiem a gwiazdam i. N a
leży  ty lko dowieść, że zaw sze k ą t BMC, czyli jem u  rów ny MNm r=; [1, jak i 
z sobą tw orzą  k ierunk i zw ierciadeł, je s t  połow ą k a ta  G'oG =  6 m iędzy k ie
runkam i idącym i od gw iazd, t .  j .  że 8 — 2p.  Jakoż , pam iętając o równości 
kątów  w padania i odbicia i. i; i', i' mam y w tró jk ą tach  odpowiednio M mo 
i MNm

S =  180° —  (180° —  2 i) —- 2 i' —  2 i —  2 i'.

(3 =  180° —  (90° —  i) —  (90° +  i') =  i —  i'.

a więc
8 =  2p .

Zapom ocą teąo  narzędzia  m ożna podobnie, ja k  na lądzie  kołem  w ierz
chołkow ym , zm ierzyć na  m orzu w ysokość gw iazdy, staw iając  je  w tym celu 
pionowo ta k , aby ono schodziło się z płaszczyzną w ierzchołkow ą. N astępnie 
nad a je  się lunecie tak ie  położenie, iżby mieć w niej ob raz  linii w idnokręgu 
m orza, ruchem  zaś a lidady  naprow adza się obraz gw iazdy przez odbicie do te 
go, aby on w lunecie razem  się zeszedł z obrazem  lin ii w idnokręgu. O trzy-
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mamy tym sposobem wysokość gw iazdy, od k tó re j jed n ak  odjąć należy w spo
mniany powyżej (us. 35 ) k ą t obniżenia poziom u pozornego.

Uwaga. Gdybyśmy pragnęli zm ierzyć wysokość gw iazdy n a  lądzie 
w przypadku, k iedy nierów ności zasłan ia ją  nam  koło w idnokręgu , to  w tedy 
używamy sztucznego poziom u, t .  j .  staw iam y m iseczkę z r tęc ią  i m ierzym y k ą t 
między gw iazdą i je j obrazem , odbitym  od zw ierc iad ła  r tęc i; k ą t ten  je s t  po
dwójną wysokością.

46. P o ł o ż e n i a  n i e k t ó r y c h  m ie j s c o w o ś c i .  Następująca tablica 
zawiera położenia kilku najważniejszych obserwatoryjów w Europie w po
rządku alfabetycznym, z uwzględnieniem miejscowości naszego k ra ju :

M ie jsc o w o ść S z e r .  g ie o g r .  
p ó łn o c n a  +

D łu g o ś ć  g ie o g r .  
w z g lę d e m  B e r l in a  
( +  z a c h .,  —  w sc h .) .

A te n y +  37» 58 ' 20 ' ,0 —  07 41 "i 20*,8
B e r l in +  52 30 16 ,7 0 0 0
G re e n w ic h +  51 28 38 +  0 53 34 ,9
K ra k ó w +  50 3 7>1 ,8 —  0 26 15 ,6
L ip s k +  51 20 6 ,3 +  0 4 0  .9
M o sk w a +  55 45 19 ,8 —  1 36 42 ,0
P a r y ż +  48 50 11 ,2 +  0 44 14 ,0

P e te r s b u r g +  59 56 29 >7 — 1 7 38 ,6
P ło ń s k +  52 37 46 i7 —  0 28 0 ,8
P u łk o w a +  59 46 18 J 7 —  1 7 43 ,7
K o m a n ó w  P o d la s k i +  51 44 22 ,0 — 0 39 24  ,3
W a r s z a w a +  52 13 5 — 0 30 32 ,5
W ie d e ń +  48 12 35 ,5 —  0 11 56 ,8

W iln o +  54 41 0 —  0 47 37 ,0

Oczywiście, że z tej tablicy łatwo wyznaczyć długość gieogr. tych 
miejscowości np. względem Greenwieli lub Paryżra; co się tyczy oznacza
nych dotąd na mapach długości wTzględem Ferro, to przypomnieć-sobie 
należy to, cośmy mówili w us. 43-ym.

47. P o ł u d n i k  k a l e n d a b z o w y .  Uważny rozbiór sposobów wy
znaczania długości gieogr. nastręcza pytani ■: jakim  sposobem ujedno
stajnić praktycznie rachubę dni i czasu na całej kuli ziemskiej? W iemy 
wogóle, że rachuba cząsu polega na spostrzeganiu górowania pewnych 
gwiazd; górowanie zaś to, wskutek ruchu dziennego, jest późniejsze dla 
miejscowości więcej na zachód położonych. Wyobraźmy sobie podróżni
ka, jadącego z Greenwich na zachód. Porównywając swój zegarek, ure
gulowany według czasu w Greenwich, będzie on wr różnych miejscach 
w Ameryce znajdował coraz większe opóźnienia czasu miejscowego; po 
przebyciu gór Skalistych, w bliskości cieśniny Behring’a, o 180s od 
■Greenwich odległtj, spostrzeże już różnicę, wynoszącą około 12 godzin,
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tak  iż wtedy, kiedy w Anglii będzie np. Niedziela, godz. 6 rano, tam bę
dzie dopiero Sobota, godz. 6 po południu. Jeżeli inny podróżnik uda się 
również z Greenwich, lecz ku wschodowi przez Europę i Azyją, to po dro
dze wszędzie będzie znajdował czas miejscowy, wyprzedzający jego zega
rek w stosunku jednej godziny na 15° długości. Przybywszy na krańce 
Syberyi około cieśniny Behring’a, różnicę tę oceni już na 12 godzin, tak 
iż wówczas, kiedy w Greenwich jest Niedziela, godz. 6 rano, znajdzie tam 
Niedzielę, ale już 6 godzinę po południu. Z  jednej więc strony wąskiej 
cieśniny Behring’a będzie około 6-ej godz. po południu w Sobotę, gdy 
z drugiej około tejże godziny w Niedzielę. Obaj jednak podróżnicy nie 
mylą się, choć się spotkają w dniu inaczej przez każdego z nich nazwa
nym. Położenie to krajów bardzo odległych od europejskiego ogniska 
cywilizacyi zależy od tego, z której strony podróżnicy europejscy, przy
noszący z sobą ścisłą rachubę czasu, przybyli po raz pierwszy do tych 
krajów. Hiszpanie, odbywający w wiekach średnich podróże po naj
większej części na zachód, przywozili na wyspy oceanu Spokojnego swój 
czas wcześniejszy. Holendrzy i Anglicy, podróżując częściej na wschód 
około Afryki, dochodzili do tych samych miejsc, dając im swój czas pó
źniejszy. W  tym położeniu były np. okolice posiadłości doniedawna ro
syjskich w Ameryce północnej, do których rachuba czasu dostała się tain 
od zachodu, kiedy sąsiadujące z nimi okolice zachodniej Ameryki, nawet 
nie rozdzielone morzem, mając czas przywieziony od wschodu, o cały 
dzień inaczej go rachowały. Dopiero po przejściu tych posiadłości na 
własność Stanów Zjednoczonych uregulowano tę szczególną sprzeczność,, 
wprowadzając czas przyjęty w całej Ameryce, tak  iż cieśnina Behringm. 
rzeczywiście, jak  w powyższym przykładzie, rozdziela Azyją od Ameryki 
także pod tym względem, że na jednej jej stronie o jednę dobę data cza
su jest wcześniejsza niż na drugiej. Bóżnice te nieraz jeszcze większe' 
wypadają. N a wyspę Djilolo, jedne z Moluckicli, Holendrzy wprowa
dzili od zachodu (względem tych wysp) rachubę czasu. N a sąsiednim 
archipelagu wysp Filipińskich w mieście Manili Hiszpanie zaprowadzili 
od wschodu swTój kalendarz. Otóż trafia się w tych dwu tak blisko po
łożonych miejscowościach, że w Manili jest Niedziela godz. 11 min. 44 
wieczorem, w Djilolo zaś — W torek godz. 12 min. 15 po północy.

Podróżnicy przeto, opływający całą ziemię w kierunku ku zachodo
wi, którzyhy liczyli dnie kolejne według słońca, traciliby pozornie jeden 
dzień, t. j. liczyliby np. w chwili powmotu do portu W torek, kiedy w por
cie liczono Środę, gdyż co 15° traciliby jednę godzinę, jakby ją  jednocze
śnie zyskując na długości dnia. Odwrotnie byłoby przy opływaniu ziemi 
ku wschodowi: podróżnicy zyskiwaliby pozornie jeden dzień. Należy zatym 
przyjąć pewien stały południk, jako rozdzielający długość wschodnią od
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zachodniej. Wówczas dla ujednostajnienia rachuby każdy przejeżdżający 
przez taki południk do sąsiedniej miejscowości dodawałby lub odejmował 
jedon dzień, stosownie do kieruiiku podróży, aby odrazu znaleść się 
w zgodzie z rachubą, czasu, właściwą odpowiednim miejscowościom. N a j
dogodniejszy pod tym względem jest południk przeahodzący około cieśni
ny Behring’a, prawie o 180° od Głreenwich, gdyż prawie cały przypada 
na ooeauie, mało natrafiając na lądy, na których tego rodzaju rachuba 
czasu byłaby w każdym razie bardzo uciążliw a,tak i południk proponują 
nazywać p o ł u d u i k i e ni k a 1 e n d a r  z o w y m.

48. AVy n ik i  p o m ia r ó w  z i e m j . Z  przypuszczenia kulistości ziemi 
wynikałby naturalny wniosek, ze luki jjołuduika, jednakową ilość stopni 
zawićrające, powinny być równo co do długości we wszystkich miejscach 
południka. Tymczasem pomiary ścisłe części południków, w różnych 
szerokościach gieogr. przedsiębrano, wykazały, że dwa oddzielne stopnie 
południka (z nachylenia lin i j wierzchołkowych oznaczone, us. 42), z któ
rych jeden jest bliższy równika niż drugi, nie są jednakowej długości. 
Szczegółowiej będzie o tym mowa w «Gico(frąfi-i jkycm ąj* . Nie możemy 
tu jednak pominąć ostatecznych wypadków, które potrzebne nam są do 
dopełnienia wiadomości ogólnych o kształcie ziemi.

Pomiary czę,$ci południków przedsiębrano wielokrotnie w różnych 
• krajach Europy, Azyi i Ameryki. Wszystkie one przekonały, że d łu 
gość jednego stopnia południka przy równiku jest mniej,s/d od długości 
takiegoż stopnia w bliskości bieguna. .Różnice t-e są dość; znaczneffwe- 
dług bowiem pomiarów, w wieku X V I I I  dokonanych, mierzona w Peru 
długość jednego stopnia, którego środek przypada, pod szerokością gieogr.
■— 1° 31' 0”, wąynosi

5^ 7114,0 sążnia (toise) paryskiego,

w Lapor ■ zaś długość stopnia, pod §>.er. gieogr. jego środka 6(5® 20' 10", 
wynosi

57 196,2 sążnia paryskiego.

Krzywizna więc ziemi je.st większa jpny równiku, niż u bieguna, ku któ
remu wiec ma miejsce jej spłaszczenie. Zalym  południk nie przedstawda 
koła, ale elipsę, ą  przynajmniej liniją krzywą, do elipsy'zbliżoną, której 
oś wielka jest średnicą równika, a oś inała osią ziemską. Stosunek tych 
oei, z powyższych pomiarów otrzymany, byłby

310 1^09.

Spłaszczenie więc elipsy południka, t. j. iloraz 7. podzielenia różnicy jej 
osi wielkiej i małej przez oś wielką, nie jest znaczna. .Jeżeli średnicę ró
wnika przedstawimy długością metra, to oś ziemska powinna być o 3 mi
limetry krótsza.

»!!•). m.'il.-[iz., s .  I II , T . IV. 4
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4 !) . G i e o j u a - W skutek właśnie podanych powyżej wyników po
miarów południka, przyjęto, że ziemia nie jest kulą, lecz że jej powio- 
rzclinia jest taka, jakaby powstała, gdyby elipsa południka dokonała 
obrotu około swej osi małej, czyli że ziemia jest elipsojdą obrotową, albo 
t. z. sferojdą. Z dokonanych atoli później dokładnych pomiarów w po
łączeniu z poprzednimi okazało się, że równik i równoleżniki ziemskie 
także nie są kołami, że mianowicie i one mają kształt elips, choć zna
cznie mniej Spłaszczony cli niż elipsy południków; z tegobi wynikało, żc 
ziemia ma kształt cdipsojdy róźnoosiowćj. W ielkie jednak osi elips ró
wnoleżników1 nie znajdują się w płaszczyźnie jednego południka; diategó 
nie można przyjmow ać, że ziemia (choćby jej pov ierzchnia była* sprowa
dzona do poziomu morza) ma łłsztalt prawidłowej bryły gieometrycznńj. 
Szczególny kształt, ziemi właściwy, niedokładnie dotąd znany, nazwano 
g i e o j d ą .  •

5 0 .  lłozMiAitY z i e m i . W  przypuszczeniu, że równik ziemi jest 
kołem i że mila gieograficzna jest 15-t<ą.Częścią jednego stopniu równika, 
według rachunku astronoma Besselki, dokonanego w r. 1837, z różnych 
pomiąrów' części południków wypada, że:

promień równika - =  859,43 mili gieogr. =  6 §77 397 metrów,
" pół osi ziemskiój =  856,56 „ ,, =  6 356 081 „

oliwód równika =  5 400 ,, ,. = 4 0  071843 ,,
obwód południka =  5 390,78 ,. ,. = 4 0  003424 „

spłaszczenie południka - - - - - - .
1 299,lt>28

Ciarkę w r. 1878. uwzględniwszy wymiary stopni długości, obrac-ho- 
wyWująe cdipsojdę i'óżnoosiową jako kształt ziemi, otrzymał

długość połowy osi wielkiej elipsy7 równika =  6 378 321 metrów 
,. ,. ,, m a łe j „ „ =  6*577 857 ,,
,. ,, ,, ziemskiej =  6 356 330 „

spłasz.największego południka =  —J -  , spłasz. najmn. piołnd. =  -- .
289,o 29o,8

Listing w r. 1878 obliczał elipsojdę obrotowrą, mającą tę sarnę 
objętość, no zjpmia; według tego rachunku

promićń rówuika =  6 377 377 nietrów
połowa osi ziemskiej =  6 3f>p270 ,.
spłaszczenie południka*. =  ; ł

288,4800
długość ćw ierei południka =  J 0 Ó(J0 205 

,. równika =  10 017 560



długość mili gieograficznej *). czyli - i ' - oliwo-5400
du równika =  7 420, 415 metra
długość wahadła sekundo
wego pod biegunem =  996,1495 „
takaż długość na równiku — 990,9948 „

51 S z e r o k o ś ć  g ie o c e n t r y c z n ą . Spłaszczenie ziemi, choć tak
nieznaczne, winno być uwzględniane przy wyznaczaniu położeń gwiazd 
ruchomych, podlegających złudzeniu paralaktycznemu (us. 34).

Jeżeli bowiem południk ziemi jest elipsą ab a'b' (fig. 38), wtedy 
linija wierzchołkowa w miejscu W  nie przechodzi przez środek elipsy, 
jakby to dla koła wypadło.
Linija W K . jako normalna 
do elipsy w punkcie W , prze
tnie wierzchołkową równika 
()a w punkcie K  i wyzna
czy szerokość gieograficzną 
W K«. Odniesienie więc po
łożeń ciał niebieskich do ta 
kich punktów K  nie zape
wniłoby jednostajności ob
serwacyj, w różnych miej
scach dokonywanych. Ody 
zaś należy położenia gwiazd 
ruchomych wyznaczać wzglę
dem środka ziemi (us. 41). 
przeto i szerokość gieogr. 
każdej miejscowości wypada poprawić, t. j. zamiast kąta  aK W  wziąć 
kąt «OW. Tak poprawiona szerokość gieogr. «O W  nazywa się s z e r o 
k o ś c i ą  g i e o c e n t r y c z n ą ,  czyli środoziemską. Tak np. poprawka 
szerokości gieogr. dla W arszawy wynosi — U  9",4, t. j. gdy szerokość 
gieogr. Warszawy jest +  52° 13' 5",7, to jej szerokość gieocentryczną je s t 
tylko +  52° 1' 56",3.

52. O b r ó t  z i e m i . Wnosząc bezpośrednio z wrażenia, jakie spra
wia zjawdsko ruchu dziennego gwiazd, należałoby przypuszczać, że cała
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*) N ajczęśc ie j d łu g o ść  m ili g ieo g ra ficzn e j w y p ro w a d z a ją ,  p rzy  u k ła d a n iu  k a r t  o d 
dz ie lnych  k ra jó w , ja k o  15-tą  część  ś re d n ieg o  s to p n ia  p o łu d n ik a ,  t. j ,  ja k o  ró w n ą
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kula niebieska, usiana na swym sklepieniu gwiazdami, wraz z nimi obra
ca się około naszej ziemi, a ściślej około linii, będącej przedłużeniem osi 
ziemskiej. Takieteż było przekonanie starożytnych ludów i przetrwało 
aż do X V I wieku, w którym Kopernik objaśnił to zjauisko zapomocą 
obrotu ziemi około jej własnej osi, odbywającym się w kierunku prze
ciwnym względem pozornego ruchu gwiazd, t. j. od zachodu na wschód 
Mimo przeróżnych opozycyj, jakie wywołała teoryją Kopernika, tak 
wstrząsająca tylowiekowymi pojęciami, utrw aliła się ona, wciąż coraz no
we w badaniach astronomicznych zyskując potwierdzenie. Wobec dzi
siejszego postępu astronomii, tak pod względem narzędzi, jak  i pod 
względem ścisłości danych o odległościach i naturze fizycznej gwiazd, 
ruch obrotowy ziemi jest jedynym tłomaczeniem ruchu dziennego; tymwię- 
cćj przeto należy podziwiać gienijałność Kopernika, dla którego ta  prawda 
stała sie tak  jasną przed czterema niemal wiekami, gdy nie było ani lu
net, aniteż wielu za ich pomocą osiągniętych wiadomości.

Złudzenie wzroku przy ocenianiu ruchu nawet na ziemi jest rzeczą 
zwykłą, jeżeli ów ruch odbywa się bez szczególnego wstrząśniema. Przy 
mijaniu się pociągów wolno idących na kolejach, przy płynięc-iu statkami 
po wodach bieżących, często to złudzenie ma miejsce; nie dziw więc, że 
ono się przedstawia również przy obrocie ziemi, unoszącym z sobą wszyst
kie otaczające przedmioty i pozbawionym wszelkich nieruchomych pun
któw oryjentacyjnyeh.

Ogromne, a różne od siebie odległości ciał niebieskich sprawiają, iż 
niemożebne jest prB$#uszczenie, aby te ciała w ciągu 24 godzin, porusza
jąc się z prędkościami, o których pojęcia należytego wyrobić sobie nawet 
nie możemy, odbywać mogły ruch tak dokładnie jednostajny. W edług 
praw mechaniki, jest rzeczą niemożliwą, aby tak  olbrzymie ciała niebieskie, 
względem którycb ziemia nasza jest drobnym pyłkiem, mogły około niej 
dokonywać owego ruchu. Kuch zaś obrotowy ziemi najlepiej te wszystkie 
zjawiska tłomaczy, zostając w zgodności i z zasadami mechaniki i obja
śniając najprościej, a zarazem jakn aj dok ładniej, wszystkie oczami spo
strzegane objawy. Przy. badaniu ruchów ciał niebieskich i objawów siły 
ciężkości znajdziemy na każdym kroku dmvody obrotowego ruchu ziemi. 
P arę ważniejszych tu  przytoczymy.

53. S p a d e k  c i a e .  Pierwotni przeciwnicy przekonań Kopernika 
dowodzili, że ciało, spadające z wysokości, biegłoby nie po linii pionowej, 
ale musiałoby upaść na zachód od podstawy gdyż ziemia, obraca
jąc się z szybkością 3,75 mili gieogr. na minutę (na równiku), usunęłaby 
sięfcpod niego. Zarzut ten, sprzeczny z zasadami mechaniki, po zbadaniu 
go, obrócił się przeciwko jego autorom. .Teteli wyobrazimy sobie ciało, 
spadąjącę z wielkiej wysokości, np. z punktu a (fig. 39) nad ziemią i t 'c ,
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wtedy należy przyjąć pod uwagę, iż to ciało ma w chwili spadania ruch 
obrotowy nabyty saybszy, aniżeli punkt b u podstawy pionu, zakreśla bo
wiem kolo o promieniu większym 
w jednakowym czasie. Gdy więc 
podczas spadania punkt b, wskutek 
obrotu ziemi, przejdzie do położenia 
w b', to punkt a  zakreśli łuk większy, 
ciało zaś z punktu a spadające, upa
dnie w punkcie c, na wschód od pod
stawy pionu a'b'. Doświadczenia 
w wielu miejscach powtarzane, zu
pełnie z tym rozumowaniem są zgo
dne. Z prób tego rodzaju, przez Rei
cha w r. 1832 we Freibergu czynio
nych, okazało się, że ciało, spadające z wysokości 488 stóp, zbacza na 
wschód od pionu prawdę o 13 linij.

54. S i ł a  o d ś r o d k o w a . W skutek ruchu obrotowego ziemi wy
twarza sfcęj siła odśrodkowa, która wTzrasta od bieguna do równika wr sto
sunku kwadratów' z prędkości obrotu. Ciało na biegunie podlega tylko 
-sile ciężkości, w innych zaś miejscach działa na nie wypadkowa dwu sił, 
siły ciężkości, utrzymującej je przy ziemi, i siły odśrodkowej, niweczącej 
częściowo siłę ciężkości, a na równiku np. działającej w' kierunku wprost 
przeciwnym. W skutek wdęc ruchu obrotowego ziemi ciężar ciał, bliżej 
równika będących, jest mniejszy.

Jeżeli przypuścimy, że ziemia kiedyś, zanim ostygła, była płynna, 
to siła odśrodkowa, wytwarzająca się przy jej ruchu obrotowym, odsu
wała części materyi przy równiku dalej od środka ziemi, niż przy bie
gunach, wskutek czego utworzyła się wypukłość wr okolicach równi
ka a ku biegunom spłaszczenie, w rozmiarach odpowiednich zmniej
szaniu się siły ciężkości. O wielkości tego spłaszczenia mówiliśmy już 
w us. 50-ym.

55. D ł u g o ś ć  w a h a d ł a  s e k u n d o w e g o . Rozumowanie to po
twierdzają w zupełności doświadczenia, czynione z wahadłem, narzędziem 
najczulszym na małe zmiany w natężeniu siły ciężkości. Ponieważ d łu
gość wahadła, mającego określony czas oddzielnego wahnięcia, zmienia się 
proporcyjonalnie wrzględem natężenia siły ciężkości, przeto wahadło se
kundowe, t. j. robiące 86 400 wahań na dobę, powinno być coraz dłuższe 
wmiarę, jak od równika postępujemy ku biegunom. F ak t ten został za
znaczony przez RiclieFa wr r. 1672, podczas podróży z zegarem w celach 
astronomicznych z Francyi do południowej Ameryki. S ta ł się on wa
żnym dowTodem obrotu ziemi i pobudził do oznaczania zapomoeą doświad

cz' ci

—-------

ł i g .  39.
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czeń i odpowiednich rachunków długości wahadła sekundowego dla ró
żnych szerokości gieograficznych. Tak np.

M ie jsc e s z e ro k o ś ć
g ie o g ra f ic z n a

d łu g o ś ć
w a h a d ła

R ó w n ik 0» 0 ' 0»>,99103

P o d  s z e ro k o ś c ią 45 0 0 99356

P a r y ż 48 50 0 99390

G r e e n w ic h 51 29 0 99413

W  a r s z a w a 5‘2 13 0 ,99415

B e r l in 52 30 0 ,99422

W iln o 54 41 0 99440
B ie g u n 90 0 0 99610

a

56. ObbÓt p ł a s z c z y z n a  w a h a ń . W  r. 1851 francuski lizyk 
Foucault przedstawił jeszcze nowy i widoczny dowód obrotu ziemi. 
Opiera się on na własności, jaką posiada wahadło, iż puszczone w ruch

nie zmienia płaszczyzny wahań mimo obrotu 
punktu zawieszenia. W ahadło zawieszone 
w punkcie a (fig. 40) nad tarczą ABC, mo
gącą obracać .się zapomocą rączki T około 
osi pionowej, mimo obrotu tarczy waha się 
ciągle w tejże samej płaszczyźnie abb '. .le
żelibyśmy mogli zna le*  się na biegunie ziemi 
i tam  tarczę z wahadłem ustawilibyśmy nie
ruchomo, to ona obracałaby się wraz z zie
mią od zachodu na wschód, a płaszczyzna 
wahań ab U pozostałaby niezmienioną. Z  po
wodu, że nie czulibyśmy ruchu ziemi, zdawa
łoby się nam, że płaszczyzna wahań obraca
się w stronę przeciwną, t. j. od wseliodu na 
zachód, i obiega 360° w ciągu 24 godzin, to 
jest po 15° na godzinę.

Doświadczenie takie wykonał Foucault na wielkim wahadle w gma
chu Panteonu w Paryżu- z zupełnym powodzeuiem. Obrót jednali płasz
czyzny wahań w Paryżu nie wynosi całych 15° na godzinę, jakby to było
na biegunie, ale 11° 11'. Szybkość tego obrotu zmniejsza się ku równi
kowi, gdzie południki mogą być uważane za równoległe, a tarcza taka 
tam  ustawiona, zamiast ruchowi obrotowemu, ulegałaby ruchowi postę
powemu po kole równika; dlategoteź na równiku i dla naszego oka płasz
czyzna wahań nie będzie się zmieniała.

Stosunek zm niejszan ia  się k ą ta  o b ro tu  p la szcz jzn y  w ahań w pew ną je 
dnostkę czasu oblicza się sposobem  następu jącym . P rzypuśćm y, że w ahadło,
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dokonyw ające w ahań w płaszczyźnie południka, je s t  w punkcie  a na rów nole
żniku t-abr (iig. 4 1 ), k tó rego  szerokość gieogr. — '$■ S tyczna aB . ja k o  le
żąca na poziom ic punk tu  a, 
p rzedstaw ia k ierunek  waliań.
Gdy, w skutek o b ro tu  ziemi, 
p unk t u znajdzie  się w A, t j  
k ierunek  w ahań pozostan ie  
tenże sam, to  je s t  AC, rów no
legły do a B , i tw orzyć będzie 
z k ierunkiem  m iejscowego p o 
łudn ika w punkcie b, t . j. z je 
go styczną  AB, k ą t szukany 
O AB; o ten  bowiem k ą t k ie ru 
nek pierw iastkow y w ahań p o 
zornie się zm ienił. Należy 
więc oznaczyć wiedkość togo 
ką ta  w stosunku do k ą ta  je d n o 
cześnie dokonanego ohro tu  zie
mi 9 "} , gdzie p u n k t » je s t  
środkiem  ko la  rów noleżn ika.
W  d w u  t r ó j k ą t a c h  a o h  i  o I i  A. 

m a ją c y c h  b o k  s p ó l n y  a A. 

z  u w a g i ,  ż e  c ię c iw a  ab p o d p i e 

ra  l u k i ,  o d p o w i a d a j ą c e  k ą t o m  ' ś r o d k o w y m  «oA  

s p ó ln a ,  m a m y
t  a A —  <> h . sin \ a. =  B A . sin \  [3,

°kąd siu J, a  : sin J,-p = :  BA : oA, lub, p rzybliżenie biorąc stosunek kątów  za
miast stosunku wstaw,

y. : p ~  BA : ab .

W  t r ó j k ą c i e  p r o s t o k ą t n y m  A r/li

o h =  B A sin p =  B 1\ f iu  ip, 

k ą t bowiem AB« BAB' —  wysokości bieguna —  ip; w edług więc poprzedniej 
proporcyi

F ig . 41.

a  i uBA =  C a B —  p, j e s t

skąd
P —  B A  : B A  s in  ip ,

p =  a  . sin ip.

Tak nj). dla szer gieogr. W arszaw y tp—  52° 1 3 ’, mieć będziem y w ciągu godziny

P =  15° X  sin 52° 13'.

t. j .  płaszczyzna wabań pozorn ie  ob raca  się w W arszaw ie na godzinę przeszło  
o 11° 51'.
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57. P k ą d y  pov ,7i e t k z n e .  przypuszczenia obrotu ziemi wszyst
kie zmiany L ądów  atmosferycznych pozostałyby do dziś nierozwiązaną 
zagadką. Tworzenie się cyklonów i wiatrów stałych (pasatów) daje się 
objaśnić należycie tylko przy pomocy obrotu ziemi. W skutek niejedno
stajnego rozgrzewania się powietrza przez ciepło słoneczne, część jego 
cieplejsza; uchodź w górę, powietrze zaś'zimuiejsze, napływając z różnych 
stron, przynosi z sobą różną prędkość nabytą przez obrót ziemi; prędkość 
obrotowa napływających mas z wyższych szerokości gieograticznych, 
gdzie równoleżniki są niniejsze, jest niniejsza, i odwTrotnie. Te różne 
prędkości, oraz iuna jeszcze prędkość miejsca ogrzanego wytwarzają wy
padkowo kierunki, inne zupełnie od kierunków pierwotnych tam, skąd 
wiatry płyną. N a przestrzeniach niniejszych tworzą się wskutek tego 
wiry (cyklony i antycykłony), na równiku zaś, gdzie z powodu silnego 
rozgrzania ma n i i^ c e  ciągła wymiana powdetrza, powstają wiatry o sta
łym kierunku (pasaty). P rądy  zimno, spod biegunów przypływając^, 
przynoszą z sobą prędkość mniejszą od prędkości na równiku, a więc 
jakby spóźniają się wTzgledein tych miejscowości na równiku, zbaczają ku 
zachodowi od pierwotnego kierunku południków, po których płynąć mia
ły wciągane ku równikowa na miejsce wskutek rozgrzania wznoszących 
się w7 górę warstw powietrza. To spóźnienie ku zuehodowh robi wrażenie, 
jakby wiatr wiał od wschodu, co w7 połączeniu z kierunkiem pierwotnym 
półnośuym lub południowym po południku tworzy wiatr stały północno-. 
-wschodni z jednej strony, a południowo-wschodni z drugiej strony równi- 
ka. Bez przypuszczenia obrotu ziemi tegoby w7ytłoniaczyć się nie dało.

Wszystkie powyżej przytoczone zjawiska służą nam dziś jako dowo
dy obrotu ziemi około jej osi; w łaściwie zaś mówiąc, fakty te, dawno zna
ne, cbfkały na teoryja Kopernika, aby wr niej znaleśó dla siebie wyjaśnie
nie należyte. N ieraz jeszcze przy badaniu rucliu gwiazd podobne dowody 
nam się nasuną.
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ROZDZIAŁ III.

SŁOŃCE.

5 8 .  K u c h  s ł o ń c a  p o  s k l e p i e n i u  n i e b a .  Słońce, jako najświe
tniejsza gwiazda, blaskiem swym tak  przyćmiewa światło wszystkich in
nych gwiazd, że z ukazani ;m się jego nad poz,-omem wszystkie one po
zornie dla oka naszego znikają, pozbawiając nas możności rozpoznania 
bezpośredniego zmian położenia tarczy słonecznej na tle kuli niebieskie 
A jednak łatwo ruch słońca nawet powierzchownym spostrzeganiem (ale 
drogą pośrednią) rozpoznać się daje.

Na początku la ta  przypatrując się niebu, widzimy przed wschodem 
słońca wschodzący gwiazdozbiór Barana. Praw ie w miesiąc później, 
w podobnej chwili już Baran znajduje się wyżej, a gwiazdozbiór Byka 
wynurza się przed wschodzącym słońcem. Następnie znowu, po kilku 
tygodniach w tym samym czasie już oba wspomniane gwiazdozbiory stoją 
wysoko, a niżej od mcii są widz, alne dwie gw iazdy Bliźniąt, Castor 
i Pnllux, za którymi dopiero idzie słońce. W ydaje się więc, jakby te 
gwiazdozbiory spoza słońca wynurzały się, dążąc ku zachodowi, albo 
jakby słońce po nich przesuwało się ku wschodowi Prócz tego widzimy, 
że wschód słońca ma miejsce zimą w innym punkcie nieba, bliżej połu
dnia, i stopniowo codzień przesuwa się ku północy, tak, iż latem słońce 
wschodzi w stronie północno-wschodniej, co, jak wiemy, zależy od zmiany 
równoleżnika nieba, to jest < d zboczenia; gwiazdy bowiem, mające zbo
czenie niezmienne, zawsze w jednym punkcie wschodzą i zachodzą. L u 
dowe nazwy tych punktów: letniego i zimowego wschodu, oraz letniego 
i zimowego zachodu, świadczą o łatwości tego spostrzeżenia.

Zjawiska te, corocznie powtarzające się, dowodzą, że słońce porusza 
się ciągle po pewnej drodze, odbijającej się na sklepieniu nieba w postaci 
zamkniętej linii krzywej. Do zbadania natury tego ruchu przedewszy- 
stkim użyjemy pomocy spółrzędnych równikowych środka słońca (us. 16), 
oznaczonych kołem południkowym co 10 dni w ciągu całego roku. T a 
blica następna zawiera te spółrzędne, t. j. wyniesienia proste zboczenia 
oznaczane w Warszawie w chwili górowania słońca na r. 1885
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G ó ro w a n ie a  1885 0 186 5

1 s ty czn ia 18? 48»> 57< 8 —  22® 04 oo 3 4 ' 0
11 u 19 32 44 3 —  21 44 26 7
21 o 20 15 32 1 —  19 48 20 4
31 20 57 2 2 —  17 15 34 3
10 lu te g o 21 37 10 8 —  14 12 25 3
20 22 16 3 6 —  10 45 42 4

2 m a rc a 22 53 49 9 —  7 2 28 0
12 >1 23 30 47 3 —  3 9 15 7
22 0 7 18 8 +  o 47 34 6

1 k w ie tn ia 0 43 39 7 +  i 41 46 7

11 1 20 12 4 +  8 27 37 0
21 1 57 15 o +  11 59 26 3

1 m a ja 2 35 0 6 +  15 11 32 2

11 3 13 40 1 +  17 58 39 4
21 3 53 17 5 +  20 15 47 1
31 4 33 46 3 +  21 58 20 7
10 cze rw ca 5 14 56 6 +  23 2 49 9
20 )> 5 56 29 8 +  2.3 26 56 6
30 >? 6 38 0 6 +  23 9 50 2
10 l ip c a < 19 8 9 +  22 12 17 3
20 ł» 7 59 35 1 +  20 36 37 4
30 5ł 8 39 4 8 +  18 26 24 4

9 s ie rp n ia 9 17 35 4 +  15 45 56 1
19 9 55 9 3 +  12 40 1? 5
29 łł 10 31 54 0 +  9 14 24 3

8 w rześn ia 11 8 5 8 +  5 33 48 6
18 Jj 11 44 1 4 +  1 43 51 1
28 >1 12 19 59 1 —  2 9 49 9

8 p a ź d z ie rn ik a 12 56 21 4 —  6 1 41 8
18 V 13 33 27 3 —  9 45 40 6
28 )> 14 11 33 "1 —  13 15 21 3

7 lis to p a d a 14 50 57 1 —  16 24 16 0
17 15 31 44 0 —  19 5 36 1
27 }» 16 13 52 2 —  21 12 44 3

7 g ru d n ia 16 57 12 4 —  22 39 59 4
17 17 41 20 4 —  23 22 56 0
27 1)9 - t 18 <g5 44 3 — 23 19 10 5

1 s ty czn ia  r .  1886 18 47 52 6 __22 59 42 1

5 f) . G l o b u s . Do pierwszego przybliżonego oznaczenia kształtu 
drogi słońca na sklepieniu nieba może służyć tak  zwany globus niebieski, 
przedstawiony na fig. 42-ej. W  papierowej kuli. wyobrażającej kulę nie
bieską, są dwa ostre czopy b  i b ' ,  na których ona jest osadzona w mo
siężnym kole p p ' p " ,  przedstawiającym południk niebieski. Pierścień



drewniany NS wyobraża poziom, a w jego małych wykrojach i i i' po
łudnik pp ', opierający się o słupek r, może być tak ustawiany, aby bie
gun b był wyżej lub niżej nad poziomem, łuk zaś tri', odczytany na po
działach koła mosiężnego p p ’, 
przedstaw i wysokość bieiflina 
miejscowości, co do której na 
globusie oryjcntować się zamie
rzamy. N a końcu czopa b osa
dzona • jeet m ała wskazówka, 
która jednocześnie z gdobusem 
obraca się około osi bb' i ozna
cza na małym kole K K ' podzia
ły, odpowiadające 24 godzinom 
ruchu dziennego. Globus taki 
jest podzielony zapomocą połu
dników na 24 godziny, otkiowie- 
duie podziałowi nieba, ma na 
sobie oznaczone położenia głó
wniej szycli-gwiazd i może słu
żyć do uzmysłowienia niektó
rych praw kosmograficznycli, 
związanych szczególniej z ruchom dziennym, jak  wschodu i zachodu 
gwiazd, różnych położeń sfery (us. 37—39) i t. d. *)

Oznaczając na takim globusie miejsca słońca w ciągu roku obser
wowane z powyżgzśj tablicy, przekonywamy się, że droga jego jesd kołem 
EE', przecinającym się z równikiem niebieskim E R 1 w dwu punktach, 
o 180° od siebie odległych. Jea t więc ona kołem wielkim nieba. Koło 
to wielkie nazywa .się e k 1 i p t y k ą.

Na. mapie nieba (Tab. I I )  ekłiptyka przedstawia się jako linija 
krzywa powyginana; kształt ten pochodzi od rozwinięcia pasa równiko
wego nieba na płaszczyźnie papieru. Dość bowiem tę mapę zwinąć w po
stać walca, stroną rysowaną nazewnątrz, aby w ten sposób przybliżenie 
się przekonać, że eluiptyka jest kołem na płaszczyźnie, przecinającej się 
pod kątem ostrym z płaszczyzną równika.

60. Z o d y jak . P a s  nieba, po obu stronach tej pozornej drogi 
•słońte leżący, od najdawniejszych czasów zwano z o d y j a k i e m ,  albo

s ł o ń c e . —  GO. 5 9

*) W  celu  u p rz y s tę p n ie n ia  o b ja śn ia n ia  z ja w isk , zw iązanych  z ru c h e m  dziennym , 
obm yślono ró żn e  u rząd ze n ia  g lo b u só w  n ie b ie sk ic h . P o m y sło w o śc ią  w tym  k ie ru n k u  zaleca  
się przyrząd d ra  J .  Ż u liń sk ieg o  w e L w o w ie  (zob . je g o  a r ty k u ł  N o w y  glob z iem sk i o sam oru- 
chomym poziomie i  d w o is ty  sferze  w P a m ię tn iku  I I  z ja zd u  le k a rz y  i p rz y ro d n ik ó w  po lsk ich  
r. 1875). ‘ v

F ijr. 4 2.
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p a s e m  z w i e r z y ń c o w y m ,  od nazwisk gwiazdozbiorów tu znajdują
cych się, a w znacznej części noszących miana zwierząt. Pas ten rozdzie
lono na 12 części czyli z n a k ó w  z o d y j a k u ,  po 80° każdy. Nazwy 
tych znaków od czasów starożytnych do dziś się utrzym ują wraz z ich 
.symbolami, a mianowicie:

B aran Byk Bliźnięta B ak Lew Panna
T  tf U  0  SI np

W aga Niedźwiadek Strzelec Koziorożec Wodnik By by
^  ni f  b -  x

6 1 . E k l i p t a k a . D la poznania położenia ekliptyki względem innych 
kół znanych nam na kuli niebieskiej, wyobraźmy sobie na fig. 43-ej kulę 
świata i ziemię T w jej środku; BB' niech przedstawia oś świata, B B ' 
równik niebieski, koło wielkie E E ' eklijjtykę, dla której punkty [3 i (31, od
dalone o 90°, są jej biegunami. (Mówiąc tu  o ekliptyoe, pomijamy tym
czasowo istotny kształt drogi słońca; ponieważ ona leży na pl aszczyźnie, 
przechodzącej przez środek ziemi, przeto, jakiegokolwiek jest kształtu, 
zawsze przecięcie się jej płaszczyzny z kulą niebieską przedstawia się 
nam jako koło wielkie i to właśnie koło, a nie jmawdziwą drogę słońca, 
zowie.my eklintyka.l N a figurze 43-ói iest ono oznaczone znakami zo

dyjaku. Płaszczy
zny ekliptyki i ró
wnika przecinają się 
według linii f  ■ 
Dwa punkty, T  i ^ : 
zowdą się p u n k t a 
mi  r ó wu o n o c n y -  
m i, Y punktem 
w i o s e n n y m ,  Ą? 
punktem j e s i e n 
nym.  Gdy słońce 
w tych punktach się 
znajduje, to jest ono 
jednocześnie na ró
wniku i wówczas łuk 
dzienny słońca jest 
równy nocnemu. Po- 
równywając figurę 
43-c.ią z powyższą 
tablicą (us. 58) spół- 
rzędnych słońca, wi
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dzimy Je 0110, wychodząc z punktu wiosennego Y na równiku, gdzie bywa. 
około 21 marca, wznosi się stopniowo codzień ponad równik i dochodzi 
do punktu E ', o 90° oddalonego od Y> w znaku R aka ®, gdzie zbocze
nie jego wciągu paru dni bardzo nieznacznie się zmienia, wynosząc około 
+  23° 27'. Punkt ten największego zboczenia nad równikiem zowiemy 
p u n k t e m  p r z e s i l e n i a  d n i a  z n o c ą  l e t n i e g o ,  albo punktem le 
t n i e g o  s t a n o w i s k a  s ł o ń c a  (solstitium). Dalej zboczenie słońca, 
zmniejsza się przy jego przechodzeniu przez znaki Lwa Panny np, aż 
do punktu w znaku W agi, gdzie około 2 1  września znowu zboczeni^ 
słońca — 0 . Je s t to punkt równonocny jesienny (ą©quinoctium autumna- 
lo). Odtąd zboczenie z północnego stoję się południowym, słońce schodzi 
pod równik i. przy coraz więfcfcun zboczeniu, dochodzi do znaku Kozio
rożca £, gdzie zboczenie jego jest największe, około — 23° 37', i znowu 
przez parę dni prawie niezmienionym pozostaje. Punkt ten, w którym 
zmiana w zboczeniu jakby była wstrzymana, zowiemy p u n k t e m  p r z e 
s i l e n i a  d n i a  z n o c ą  z i m o w e g o ,  albo punktem z i m o w e g o  s t a 
n o w i s k a  s ł o ń c a .  Od tego punktu słońce, codzień powiększając wzno
szenie proste, podnosi się coraz wyżój ku równikowi, na którym znowu się 
znajduje około 21 marca w punkcie P arana Y; ten punkt jest punktem 
jtównonocnym wiosennym (aequinoetium i ernale).

Poniżej (us. 87) znajdziemy objaśnienie, dlaczego znaki zodyjaku 
nieodpowiadają obecnie właściwym gwiazdozbiorom; tak np. słońce, któ
re we wrześniu przypada w znaku W agi m?, znajduje się wtedy na 
niebie w gwiazdozbiorze Parmy; na wiosnę zaś, gdy je  liczymy w zna
ku Baraua y ,  jest w gwiazdozbiorze Ryb, jak  to na mapie (Tab. I I )  
widzićó można.

Przypatrując się na fig. 43-ej biegowi całorocznemu słońca, widzimy, 
że ono przoz pół roku jest nad równikiem, przez drugie zaś półrocze pod 
równikiem. Dochodzi ono w7 h‘ęie największego zboczenia w punkcie stano
wiska letniego w znaku Raka. Równoleżnik niebieski, przechodzący przez 
ten punkt stanowiska letniego, zakreślony przez ruch dzienny słońca, na
zywa się z w r o t n i k i e m  R a k a ,  od tego bowićm punktu słońce « zwracać 
się» zdaje, dążąc ku równikowi. Podobny równoleżnik, na którym przypa
da punkt stanowiska zimowego słońca, jest z w r o t n i k i e m  K o z i o r o ż c a .  
Między tymi dwoma, kołami niebieskimi jest zawarta cała droga pozorna 
słońca. K ąt, który tworzy płaszczyzna eklijityki z jiłaszczyzną równika, 
zowie się n a c h y l e n i e m  e k l i p t y k i ,  wynosi około 23° 27' i mierzy je 
dnocześnie, zboczenia punktów przesileń, R E , R 'E '. Takiż kąt widocznie 
tworzą z sobą osi świata i ekliptyki, TB i T[3., i o ten kąt są od siebie od
dalone odpowiednie ich bieguny B i  [3, B' i [i'. K oła ruchu dziennego, 
przez punkty (3 i £3' przechodzące, zow7ią się k o ł a m i  b i e g u n o w y m i .
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Nakoniec dwa kola wielkie, przechodząc* przez oś ekliptyki i albo przez 
punkty przesileń, albo przez punkty równonocne, nazywają się «koluraani* 
(coluri), albo k o ł a m i  w r ę b n y m i :  jedno kołem wrębnym stanowisk, 
E d ljlE ; drugie kolom wrębnym punktów równonocuycli, T (3^[3r. 
szczyzliy tych dwu kół są do siebie prostopadłe.

6 2 .  S p Ó b e z ę d n e  e k l I p t ^ o z m e .  Stałość drogi pozomńj słońca 
i określone jćj położenie względem równika dają nam możność użycia p ła 
szczyzny eklipotyki jako płaszczyzny odniesienia, do której spółrzędne in
nych ciał niebieskich odnosić można. Spółrzędne w tym razie nazywają 
się s z e r o k o ś c i ą  i d ł u g o ś c i ą .  Szerokość mierzy się na kole prostopa
dłym do płaszczyzny ekliptyki. przez jej oś przechodzącym, i bywa półno
cna lub południowa, liczona od płaszczyzny ekliptyki. Długość zaś będzie 
kątem między płaszczyzną wrębną, przez punkt Barana y  przechodzącą, 
i płaszczyzną szerokości, na której ciało niebieskie się znajduje.; długość 
liczy się od punktu wiosennego (podobnie jak  wznoszenie proste) ku 
wschodowi na ekliptyce, t. j. w kierunku ruchu prostego, ocł 0° do 360°. 
Ponieważ układ ekliptyczny jest nachylony względem układu równikowe
go pod kątem około 23° 37r, przeto spółrzędnyeh ekliptyeznych nie możemy 
mierzyć, bezpośrednio narzędziami południkowymi, których budowa, jak 
wierne jost oparta na układzie równikowym. Z  tego powodu szerokość 
i długość, odniesione do ekliptyki, muszą być obrachowane z^iśpostrzega- 
nycli spółrzędnyeh równikowych.

615. Z M IA N A  SPO B E ZiĘ D N Y C H  B O W N IK O W Y C H  NA  E K L IJPT Y C Z N E . G d\ 
kolo RU’ (fig. 4 4 ) je s t rów nikiem , a jego  biegunam i są punk ty  B i Bf, to

F ig . 44.

11 spó łrzędnym i gw iazdy G 
są : wznoszenie proste

y W  =  a  i zboczenie 
północne = W G  —  8. 
T ejże gw iazdy spółrzę- 
dnym i ek lip tyczn j mi są: 
szerokość na  kole szero
kości pGp', liczona od 
ek lip tyk i E E ', t . j . D G r ^  
=  b, o raz długość na  e- 
k lip ty c e E E ' od p u n k tu y  
do p u n k tu  1) przecięcia 
się je j z kołem  szeroko
ści, t. j .  y D  == /. Z dwu 
danych a  i o, oraz w ia
domego j ochylenia ekli
p tyk i E TR  —  BT3 =  oi.
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naieży obliczyć / i i .  W tró jk ąc ie  BGJ3 m am y w iadom e: BG r=  90° —  S 
P —  M> k ą t [3BG —  R 'l  y  y T W  == 90° -j- a ;  należy w yznaczyć: Ttrt —  

—  9 0 ° — i  i k ą t BflG =  E T D  =  90° —  /; m am y więc:

cos $G —  cos Bfj cos BG sin B[3 sin BG cos (3BG, 
co tB G  sinBj-j * :  cos Bp cos [3BG - f  singBG  cotB[3G,

albo

cos (90° —  Ł) =  cos w cos (90° •—  §) -f- sin co sin (90° —  5) cos (90° +  a ), 
cot (90° —  5) sin co =  cos co cos (9 0 °  -f a )  +  sin (90° +  a )  cot (9 0 °  —  /),

t. j. sin i  =  cos co sin 5 — sin  co cos 8 sin a ,
tg  8 sin co —  cos co sin a  -f- cos a  tg  /.

Zapomocą tych dwu r ^wnari m ożna położenie każdej gw iazdy, w yrażone we 
spólrzędnych rów nikow ych, odnieść do e k lip ty k i .— U la słońca, k tó rego  sze 
rokość v=i 0° 0 ' 0" , gdyż ono zna jdu je  się na  eklintyce, możem y uprościć 
wzór na w yznaczenie długości. G dy S (fig. 44) p rzed staw ia  położenie słońca, 
SW jego zboczenie = ;  8, a  y W  w znoszenie p ro s te  —  a ,  to y S  je s t  d ługością  
słońca, k tó rą  zw ykle oznaczają przez Q ;  wówczas w tró jk ąc ie  p ro s to k ą tn y m  
TSW  mam y

cos y  S = ś cos y  W cos s w ,  
t. j .  cos 0  r =  cos a  cos S.

6 4 . Położenie ekliptyki. W  celu stałego określenia położenia 
ekliptyki na kuli niebieskiej, należy wyznaczyć jej nachylenie względem 
równika i punkt równonocny wiosenny.

Nachylenie ekliptyki. Nachylenie płaszczyzny równika R R ' 
(fig. 44) względem płaszczyzny ekliptyki E E ' mierzy się kątem E T R 1 
który jest zboczeniem słońca w chwilach przesilenia dnia z nocą i, jak  
wszystkie zboczenia, mierzy się na kole południkowym. Chociaż chwila 
przesilenia niekoniecznie podczas górowania słońca przypada, to jednak, 
z uwagi, że podczas stanowisk słońca zboczenie jego, jak  już mówiliśmy, 
bardzo mało z dnia na dzień się zmienia (zaledwie o kilkanaście sekund), 
możemy przynajmniej w przybliżeniu jjęzyjąó największe obserwowano 
zboczenie jako pochyłość ekliptyki; tak np. w roku 1885 największe zbo
czenie słońca w południe 21 czerwca wynosiło: +  23° 27' 5", co jako- 
przybliżoną wartość pochyłości ekliptyki przyjąć można. W artość ta  
zresztą w ciągu wieków ulega nieznacznym zmianom i dlatego często 
musi być oznaczana.

6 5 .  Punkt wiosenny. P unkt równonocny wiosenny, jako spólny 
początek tak wznoszeń prostych na równiku, jak i długości na ckbptyce, 
jest jednym z najważniejszych punktów oryjentacyjnych na niebie i z tego 
powodu niezbędne jest zrozumienie dokładne jego położenia.



61 K O S M O G K A F I J A .

Oznaczenie chwili, w której słońce przez ten punkt przechodzi, po
lega na porównaniu z sobą dwu położeń słońca, z których jedno jest 
ostatnim górowaniem poniżej równika, drugie zaś pierwszun górowanhm 
ponad równikiem. T ak np. w roku 1885 zboczenie słońca w południe:

19 marca — 0° 23' 28",5;
20  zaś marca + 0° 0 ' 13",5;

między więc tymi dwiema chw iłami przypada przejście słońca przez ró
wnik. Z  drugiej strony, w tychże dwu dniach obserwowano przejście
gwiazdy a Lutni przekonano się, że słońce przeszło przez południk 
po przejściu gwiazdy

19 m arca w 5 godz. 23 m. 20,5 sek.,
20 m arca dopiero w 5 godz. 20 m. 59,1 sek.,

t. j wznoszenie proste słońca powiększyło się w czasie między dwoma 
górowaniami o 3 m. 38,5 sek., a czas między tymiż górowaniami wyniósł 
24 g. 3 m. 38,5 sek. czasu gwiazdowego. W  tym więc przeciągu czasu 
zboczenie słońca zmieniło się o 23' 42",0. Przyjąwszy dla tak krótkiego 
czasu jednostajność w zwiększaniu się zboczenia, potrzebujemy obli zyć, 
ile czasu upłynęło, aby od południa 19 m arca zboczenie od — 0° 23' 28",5 
doszło do zera. Z proporcyi

23' 42",0 : 23' 28”,5 =  24 g. 3 m. 38,5 s . : a; 
wypada x  —  23 g. 49 m. 56,1 sek.

Przejście więc słońca przez punkt wiosenny, czyli chwila porównania 
dnia z nocą, wypada nazajutrz, t. j. 20 marca, o 11 g. 4y m. 56,1 s. 
przed południem.

Aby oznaczyć miejsce na równiku, w którym to przejście nastąpiło, 
zauważymy, -że powiększenie wznoszenia prostego słońca o powyższe 3 m.
38.5 s, nastąpiło między dwoma górowaniami, t. j. w ciągu 24 g. 3 m.
38.5 s.; w ciągu więc 23 g. 49 in. 56,1 s., oddzielających punkt wiosenny od
jiołudma 19 m arca obliczymy jak i poprzednio, część równika z proporcyi:

24 g.. 3 m. 38,5 s. : 0 g. 3 m. 38,5 s. =  23 g. 49 m„ 56,1 s. : %■ 
x  =  3 m, 36,4 s.

Słońce więc wr chwili górowania 19 m arca było od punktu równonocnego 
jeszcze oddalone o 3 m. 36,4 s. łuku równika w czasie, czyli wznoszenie 
jego proste w tej chwil było 24 g. — 3 m. 36,4 s., t. j. 23 g.;56 m. 23,6 s. 
Ponieważ przytym obserwowano, że a Lutni przechodziła wcześniej 
o 5 g. 23 m. 20,5 s., przeto jćj wznoszenie proste musiało być =  (23 g. 56 m.
23.6 s.) — (5 g. 23 m. 20,5 s.) r=  18 g. 33 m. 3,1 s.

Punkt więc wiosenny y ,  choć nieoznaczony na niebie żadną gwia
zdą, był w dniu 19 marca roku 1885 zupełnie pod względem położenia
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określony, skoro wiemy, że od koła godzinnego gwiazdy stałej a Lyrae 
był odległy o 18 g. 33 m. 3,1 s. na równiku.

6 (i. Ogói.ne cecht ruchu seońca. M ając ustalone położenie dro
gi pozornej słońca zapomocą jej pochylenia względem równika i punktów 
przecięcia się jej z płaszczyzną równika, możemy przystąpić do bliższego 
zbadania postaci tej drogi. [ W  tym celu zamienimy spółrzędne równiko
we poioźeń słońca co 10  dni na długości od punktu równonoenego racho
wane na ekliptyce zapomocą wzoru (us. 63):

cos ©  =  cos a cos 3.]

Następująca tablica zawiera długości słońca o godzinie 1 2 -ej w południe 
w Warszawie co 10  dni (l), wraz z ich 10-dniowymi różnicami (P ) i kąta
mi odpowiednimi, pod jakim i promień słońca był widziany (R) w r. 1885:

D z ia li i Y R

r .  1880 ] s ty c z n ia 281“ 15',3
10“

9 7 7 " ,6
11 ',4

11 » 291 20 ,9 97 7 ,3
10 11 ,0

21 301 37 ,9
10 9 ,5

976  ,5

31 „ 311 47 ,4 975  ,3
10 7 ,7

10 lu te g o 321 55 ,1 973  ,6
10 5 ,5

20  ., 332 0 ,6
10 a ,0

971 ,0

2 m a r c a 342 3 ,2
9 59 ,6

969 ,3

12 „ 332 2 ,8
9 5 0 ,6

900 ,7

22 1 59 ,4 904 ,0
- 9 52 ,8

3 k w ie tn i a 11 52 ,2
9 4 9 ą5

901 ,3

3 i „ 21 41 ,7 958" ,5
9 40 ,5

21 31 2 8  .2
9 42 ,9

935 ,9

i  m a ja 41 11 ,1 953  ,5
9 40 ,3

11 „ 30 51 ,4
9 37 ,9

951 ,2

21 00 29 ,3
9 35 ,4

949 ,2

31 „ 70 4 .7 947 ,7
9 34 ,0

10 c z e rw c a 79 38 ,7
9 32 ,8

940 ,5

20 „ 89 1 1 ,5
9 32 ,0

945  ,7

30 ,, 98 43 ,5 94 5 ,4
9 32 ,0

10 i ip e a 108 1 5 ,5
32 ,0

945 ,5
9

-5*1 » 117 4 8 ,1 940  ,0
9 33 ,2

J ą 127 21 ,3 947 ,1
9 34 ,9

9 s i e r p n ia 130 56 ,2 94 8 ,4
9 30 ,9

19 14C 33  ,1
9 38 ,8

95 0  ,2

29- „ 150 11,9 952 ,3
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Dzień l P I i

9°  41 ' , 9
8 września 165 °  53' , 8 9 5 4 ' , 6

9 4 5  ,0
18 „ 1 75  3 8 , 8 , 9 5 7  ,2

9 4 7  ,9
28 1 85  2 6 , 7 9 5 9  ,9

9 51 ,5
8 paździor. 1 95  1 8 , 2

9 5 5  0
9 6 2  ,6

18 „ 2 0 5  1 3 , 2 9 6 5  ,3
9 58  ,0

2 8  „ 2 1 5  1 1 , 2 9 6 8  ,1
10 1 ,5

7 l i s t o p a d a 2 2 5  12 ,7 9 7 0  ,5
10 4  ,2

17 2 3 5  1 6 , 9 9 7 2  ,7
10 6 , 6

27 2 4 5  2 3 , 5 9 7 4  , 6
10  8 ,9

7 g r u d n i a 2 5 5  3Ł 4 9 7 6  ,0
1 0  10 ,5

17 ,• 2 6 5  4 2  ,9 9 7 7  ,0
10  1 1 , 0

27 2 7 5  5 3 , 9 9 7 7  , 6

1 8 8 6  r .  1 s t y c z n i a 2 8 0  59 ,7 —

Przypatrując się uważnie tej tablicy, spostrzegamy, że rucli słońca po 
ekliptyce nie jest przez cały rok jednostajny Tak np. różnica między 
długością słońca 1 styrcznia i 1 1  stycznia jest 10 ° 1 1 ',4. T a różnica 
jestto droga w łuku, którą słońce przez 10  dni odbyło, i nazywa się 
p r ę d k o ś c i ą  k ą t o w ą  oznaczonego 1 0 -dniowego czasu. Porównywa- 
jąc tę prędkość kątową pierwszych dni stycznia z innymi, widzimy ciągłe 
zmniejszanie się jej aż do końca czerwca, w którymto czasie wynosi ona, 
tylko 9° 32',0; potym wzrasta znowu aż do końca roku. Albo więc ekli- 
ptyka jest tylko rzutem na niebie drogi słońca, będącej inną liniją krzy
wą niż koło, alboteż, jeżeliby ona była kołem, ziemia nie znajduje się 
w jej środku. Takie przypuszczenie zrobione było przez Hipparcba, je 

dnego z. astronomów sta-

l i g .  45 .

rożytnego świata, 
wogóle, uw ażając koło za 
najdokładniejszą i najre
gularniejszą liniją krzy
wą, przyjmowali je za 
podstawowy kształt we 
wszechświecie. fiipparcb 
przypuszczał, że słońce 
postępuje jednostajnie po 
kole E E ’ (tig. 45), którego 
środkiem jest punkt S, 
ziemia zaś stoi w punk



cie Z Jednakowe więc łuki drogi słońca ab, cd, t. j prędkości prawdzi
we równe, widziane z ziemi Z  przedstawią się pod różnymi kątam i aZb  
i J Z e  jako prędkości kątowe; nazwijmy je  P  i P '. Stosunek, w jakim 
one się zmieniają, wynika z powyższej tablicy. Weźmy dla przykładu 
z tej tablicy w lecie i w zimie prędkości:

P  =  9° 32',0 i P ' =  1 0 ° 1 1 ',4.

Ponieważ z powodu wielkiego oddalenia słońca można bez błędu przyjąć, 
iż te łuki są odwrotnie proporcyjonalne względem odległości dZ,  Za ,  
które oznaczymy przez O, Of, przeto wypadałoby

(1) P  : P f =  O ': O

t. j.
9° 32',0 : 1 0 ° 1 1 ',4 — 572",0 : 611",4 —  Z d : Z a .

Z tego Hipparch wnioskował, jak  to łatwo obliczyć, że ziemia jest odda

lona od środka drogi słonecznej o połowy średnicy ad.o 0
Przypuszczenie to jednostajnego biegu słońca musi upaść, jeżeli do 

spostrzeżeń prędkości kątowej dołączymy miary pozornej średnicy słońca, 
t. j. kąta, pod jakim  tę średnicę widzimy z ziemi w różnych porach, co 
Hipparcliowi nie było dokładnie znane.

Średnica pozorna słońca mierzy się odpowiednio dokładnym kąto- 
miarem, jak każdy kąt na sklepieniu nieba, przyczyni średnicę słońca ab 
(fig. 46) można, z powodu wielkiej odległości, przyjąć jako równą długo-

s ł o ń c f . .  —  6 6 .  6 7

F ig .  46.

ści łuka. zakreślonego promieniem Z a ,  równym odległości =  O. K ąt. 
pud którym widzimy promień słońca as, t. j. kąt aOs, nazwijmy II . P o 
nieważ długość okręgu koła o promieniu Z s  =  0  jest 2 x 0 , to długość

R 7c OR
jego luku as  jest 2 x 0  . 7 ^ 5  =  . P rzy odległości innej Z 's  =  O’

obi lo  - ?rOfR '
tenże promień a s  widziany pod kątem a Z 's  =  R ' wyrazimy jako ■. 
Te dwa wryrażenia przedstawiają tę samę długość, a więc

xOR xO’R f • o p  n rp , m( " I W ’ t . j .  O R - O R ,

skad

( 8  0 : 0 ’ =  R ' : R



Promienie przeto pozorne słońca (a wiec i średnice) są odwrotnie propor
c jo n a ln e  względem jego odległości od ziemi. W  tablicy powyższej po
mieszczone są pozorne promienie słońca mierzone co 10 dni w sekundach 
łuku. Z  porównania ich odrazu spostrzec można, że odległość słońca od 
ziemi codziennie sitięmienia. Około 1 stycznia jest najmniejsza, gdyż R  
jest największe; odpowiednio około 1 lipca jest największa przy najmniej
szym 11.

Porównywając promienie pozorne słońca (lub średnice) z odpowie
dnimi prędkościami kątowym1, przekonywamy się, że i jedne i drugie je 
dnocześnie zwiększają się lub zmniejszają; nie są jednak one względem 
siebie proporeyjonalne. Zależność, jaka  tu  zachodzi, jest taka: prędko
ści kątowe P, P ' są proporeyjonalne względem kwadratów średnic pozor
nych, t. j.

(3) P  : P ' =  R 2 : R  2.

W celu sprawdzenia tego związku, weźmy z tablicy powyższej krańcowe 
zmiany w lipcu i w grudniu; jakoż, mieć będziemy :

P  _ 1 0 ® i r , 4 _ 6 1 1 ' , 4 _
P' ~  90 3 l',0  ~  572',0 “  J ’

R2 (.977^6)= _  955701,7 _
R ’2 (945,4)2 ~  893781,1 — ’

Z proporcjj (2) i (3) wynika, iż P  : P ' — O' 2 : O2, czyli

(4) PO 2 =  F O  2,

t. j. w każdym punkcie drogi słońca istnieje stały związek, wyrażony 
wzorem (4), miedzy jego prędkością kątową i prawdziwą odległością. 
W ymiary więc pozornego promienia słońca nie pozwalają przypuszczać 
jednołtajności w ruchu słońca, jak  to starożytni przyjmowali, przypusz
czając istnienie proporeyi (1). Przeciwnie: prędkość prawdziwa słońca 
śmienia się eodzknnic, wzrastając od lata do zimy, a zmniejszając się od 
simy do lata.

0 7 .  Z a s a d a  z a c h o w a n i a  s ó d .  D o  bliższego określenia tej zmien
ności wystarczają nam powyższe dane. Przypuśćmy w dwu miejscach 
drogi słońca dwie małe jej cząstki dc  i ha  (fig. 47) nierówne, ale prze- 
bieżone w jednakowym a krótkim czasie; będą to prędkości kątowe P. P '; 
•długość prawdziwa tych cząstek, które bez błędu można przyjąć za luki,

7lOPNakreślone promieniami odpowiednio Z d  =  O i Z «  =  O1, jest dc —  ' 07r
710 'P ! ^9-

i ab — - . wycinki zaś d Z c  (1) i a Z b  (II), które, na tejże zasadzie,

6 8  R O S M O ) i E A F I J A .
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za wjcinki kół przyjąć można, będą miały pola odpowiednio dc 

i a h . A -więc pola I  i I I  są.:

I _ ! ? x °  *
180° *  2 ’

O

I I : jtO 'P ' Or 
: 180 X 2 ’

czyli

I  =  :160 . PO 1,

* = s r ° ' 3-

Z t związku (4) wiemy, że
P O 2 =  P '0 '2; przeto pola wy
cinków, wrazie równości cza
sów, którym odpowiadają pręd
kości kątowe P  i P r, są równe.
Jeżeli długość odcinka linii prostej od punktu ziemi Z do jakiegokolwiek 
punktu drogi słońca, przedstawiającego, jak wiemy, zmieniającą się cią
gle odległość- słońca ( Za ,  Z l ,  Z c, Z d), nazwdemy p r o m i e n i e m  wo
d z ą c y m  (radius vector), wtedy to prawo ruchu słońca, zwmne z a s a d ą  
z a c h o w a n i a  p ó 1, możemy tak  w yrazić:

Pola trycrnków, zakreślonych przeć promień wodzący iv równych 
csasa.ch, są równe.

Albo ogólniej:
Pola wucinkóic, zakreślane promieniem icodzącym, są proporcyjonal- 

ne względem czasów, na ich zakreślenie potrzebnych.
Prawo to, wyprowadzone przez Keppler’a, jak  później zobaczymy, 

stosuje się do dróg wszystkich innych ciał niebieskich. —
Tym sposobem sjiostrzeżenia roczne spółrzędnyeh słońca i jego po

zornego promienia doprowadziły nas do następnych stanowczych wnio
sków :

1) Odległość słońca od ziemi zmienia się peryjodycznie w ciągu 
roku odwrotnie proporcyjonalnie względem pozornego jego promienia.

2) Prędkość słońca na jego drodze również ciągle się zmienia od
wrotnie proporcyjonalnh względem kwadratu z odległości

3) Promień wodzący słońca zakreśla pola proporcyjonalne wzglę
dem czasu.

68. Kształt dbogi słońca. Należy nam jeszcze zająć się wyzna
czeniem kształtu tej drogi słońca, która, jak  już wiemy, nie może być ko
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łem, gdyż ekliptyka, jako koło (us. 61), jest tylko jej rzutem. W  przybliże
niu można to graficznym sposobem wykonać, kierując się pierwszym z trzeeb 
tylkoco wymienionych, wniosków z rozważania spółrzędnych rocznych 
słońca. N a kole ABCD (fig. 48), przedstawiającym rzut drogi słońca,

odetnijmy od punktu A 
łuki A  a, ab, lic, i t. d., 
równe prędkościom ką
towym (wziętym z ta 
blicy długości słońca), 
zacząwszy od 2 2  mar
ca, tak  jakbyśmy je  
z ziemi na eklipty- 
ce widzieli. N a linii 
oA odcinek odwrotny 
o A ’ —  O przyjmijmy 
za odległość słońca 22 
marca. Gdy słońc-e- 
przejdzie 1 -go kwietnia 
do a, odległość jego 
wówczas, O', zadość 
czyni proporcyi 

0 : 0 '  =  R ' : R .
Przyjm ując więc od
ległość o A ' za je 
dność, obliczymy dłu

gość o d  —  O' 1 -ego kwietnia z powyższej (us. 00) tablicy:
964.0

A dĄ '

j
\ \ /\ V \ /  /\ /

\
\ /

^  -___

\D

O
F ig .  48.

oA' : o d  —  961",3 : 964",0; o d 961,3 =  1,003

i odetniemy ją  od o do d .  Postępując tak  dalej dla każdego następnego 
punktu i łącząc z sobą punkty d , d , d  i t. d., otrzymamy liniją krzywą 
zamkniętą, zbliżoną do elipsy, a rachunek ścisły potwierdza, że ona 
w rzeczywistości jest elipsą, w której jednym ognisku o stoi ziemia. N a 
figurze 48-ej elipsa dla uwydatnienia jest więcej spłaszczona, aniżeli to 
istotnie ma miejsce.

O prawdziwym kształcie elipsy, przedstawiającej drogę słońca, mo
żemy sobie wytworzyć pojęcie, obliczywszy stosunek krańcowych promie
ni pozornych, który jest zarazem odwrotnym stosunkiem krańcowych 
odległości. Promienie te są:

1 lipca R  =  945",4 
1 stycznia R '-=  977,,,6;



odległości więc słońca od ziemi zimą SZ (fig. 49) i latem 8 'Z są w stosunku

945.4 : 977,6;

w tym razie oś wielką elipsy drogi słońca, zwaną l i n i j ą  a b s y d o  w 
(albo: apsydów), mamy podzieloną na 945,4 +  977,6 =  1923,0 równych

z  o(jzęści; wówczas tak zwany m i m o ś r ó d  tej elipsy, t. j. liczba u jest
Uo

około stosunek zaś osi wielkiej do osi małej jest 1 : 0.9998.

Widzimy, że eliptyczna droga słońca niewiele się różni od koła.
Punkt 8  (lig. 49) tej drogi zowiemy p u n k t e m  p r z y z i e m n y m
(perigeum), punkt 
zaś S’ punktem 
od z i e mn y  m (a- 
pogeum). Oś wiel
ka SS', t. j. lini- 
ja  absydów, nie 
sc hodzi się razem 
z liniją, łączącą 
punkty letniego 
i zimowego prze
silenia. Grdy bo
wiem według ta 
blicy powyższej 
perigeum przy
pada 1 stycznia, 
przesilenie zimo
we przypada w r.
1885 2 1  grudnia 
w znaku długo
ści słońca w tych 
dwu dniach były 
w południe: 21 
grud. 269° 47 ',8
(jak to łatwo przy pomocy tablicy w us- 66  obliczyć), 1  stycznia r. 1886 
280° 59',7. Pomijając więc ułamki obu dni, o które perigeum i przesile
nie są oddalone od południa, jako chwili mierzenia długości, wiuznny, że 
kąt £ZS, jaki linija absydów czyni z liniją, łączącą punkty przesilenia 7) 
i 69, wynosił w r. 1885 około l l p.

Linija Y=+> łącząca punkty równonocne, w których słońce prze
chodzi równik, dzieli drogę słońca na dwie części nierówne, choć ekli- 
ptykę, rzut tejże drogi, dzieli na połowy. W  połowie letniej Y 69.+

— G8. 71

S  V

F ig . 49.
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słońce, idąc wolniej, przebiega 180° w ciągu 185 dni od 20 marca do 
21 grudnia; znajduje się więc dłużej nad równikiem o 5 dni, aniżeli pod 
równikiem, którąto drogę przebywa w ciągu prawie 180 dni.
Mniejsza prędkość kątowa podczas lata. jak  widzieliśmy w tablicy 
długości, i dłuższa część elipsy w tej stronie, wyjaśniają nam tę nie
równość.

6!). R u c h  z ie m i oko .i,o  s e o ń c a .  Rozważając prawa ruchu słońca, 
dotychczas, dla jasności w przedstawieniu, nie dotykaliśmy pytania, czj 
ten rucli jest rzeczywisty. Z a taki go uważano w starożytności i póź
niej, aż do końca wieku X V . Dopiero Mikołaj Kopernik, wychowaniee 
Akademii Krakowskiej, lekarz, ksiądz i astronom, gienijalnością swe
go umysłu po wielu latach ścisłych badań całe to pojęcie obalił sta
wiając natomiast swój układ świata, w którym ziemię uznał za jednę 
z planet, dokoła obiegających nieruchomo stojące słońce. Układ świata 
Kopernika, wy łożony w jego dziele « De rerolidionibus orbmm coeleMń<m>>. 
wyróżnił się od wszystkich dawniejszych przypuszczeń przez to, że prze
szedł poza granicę hypotez. a w swych zasadach przedstawił się jako 
prawda niezbita. Szczegóły tylko tego układu potrzebowały poprawy, 
co jednak w naturalnej kolei postępu nauk bynajmniej jego olbrzymiej 
zasługi nie umniejsza. Brak przyrządów, jakim i dzisiejsza nauka roz
porządza, i zakorzeniałość dawnych pojęć, z którą walka zawsze jest tru 
dna, tymwięcej każą podziwiać ten potężny umysł, który silnym i odwa
żny m przeświadczeniom o prawdzie skrócił o setki lat czas. potrzebny do 
tego rozwoju astronomii, wt jakim się ona dziś znajduje. -—

Należy' nain tylko okazać, że wszystkie wyprowadzone prawa ruchu 
słońca całkiem się nie zmienią, jeżeli przypuścimy, tak  jak jest w rzeczy
wistości, iż słońce.stoi w jednym z ognisk elipsy, którą ziemia wT ciągu ro
ku ruchem prostym od zacliodu na wschód obiega. W yrażanie się więc: 
«rucli słońca®, tylko jako przyjęty sposób mówienia uważać wypada.

W yobraźmy sobie koło (fig. 50), t. j. ekliptykę na sklepieniu nieba 
w' takiej odległości, jakiej rozmiar rysunku oddać nie może, ze zna
kami zodyjaku Y, 'rj i t. d., i przypuśćmy, że w chwili przesilenia zimo
wego z ziemi Z  widzimy słońce S odbijające się na kuli niebieskiej 
wr znaku

Wiemy, że po upływie miesiąca wchodzi ono \ znak . Rzeczy
wiście. w tym znaku i pod tym samym kątem względem £ zobaczymy je 
z ziemi:

tak  wtedy, kiedy przyjmiemy, że słońce przebyło po elipsie SS'Sr' 
drogę SSr,

jak  i wtedy, kiedy prz; jmiemy, ż<? ziemia z tą  samą prędkością 
przebyła drogę Z Z 1 po elipsie Z Z fZ".
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N a zasadzie bowiem względnej równoległości promieni (us. 7 ). idą
cych od gwiazd stałych, kąt fZ m  jest równy kątowi t Z ’t". —

a-fVj

%  ̂  " ...- ^ V P
X  \

F ig .  50.

Gdy następnie słońce wejdzie w znak B arana T , również w tymże 
samym punkcie nieba zobaczymy słońce, patrząc z nieruchomej ziemi 
na S", albo z ziemi Z ” patrząc na nieruchome słońce S.

Słowem, z ziemi, obiegającej po elipsie Z Z 'Z '', w każdym punkcie 
jćj obwodu będziemy widzieli słońce taksamo przechodzące kolejno przez 
właściwe znaki zodyjaku i z tą  samą prędkością kątową, jakgdybyśmy 
z nieruchomej ziemi spoglądali na słońce, obiegające po elipsie SS 'S 'r. 
Każdy bowiem kąt SZ S’ jest równy kątowi odpowiedniemu Z S Z ’; zatym. 
z powodu położenia tych równych elips względem siebie, każde dwa od
powiednie promienie wodzące ZS ' i S Z r są sobie równe; a wiec średnica 
pozorna słońca zmienia swą wielkość jednakowo przy obu powyższych 
przypuszczeniach.



7 4 k o s m o g r a e i .t a .

Odtąd więc elipsę ZZ'%" przyjmować będziemy jako istotną drogę 
ziemi, czyli jako jej o r b i t ę .  P raw a ruchu ziemi po niej są też same, 
cfi wyprowadzone dla drogi pozornej słońca, będącej rzutem słońca na 
sklepienie niebieskie z różnych stanowisk ziemi na jej orbicie. P unkt Z , 
w którym ziemia najbliżej słońca się znajduje, nazywamy p u n k t e m  
p r z y s ł o n e c z n y m  (perilieliuni), punkt zaś Z, największego jej odda
lenia p u n k t  e m o d  s ł o n e c z n y m  (aphelium).

70. Z j a w i s k a  w y w o w  n  e p r z e z  r u c h  z i e m i  o k o k  o s ł o ń c a . Po
znaliśmy dotychczas dwojaki ruch ziemi, jeden obrotowy, odbywający się 
w ciągu 24 godzin gwiazdowych około jej własnej osi, drugi p o s t ę p o w y  
dokoła słońca, odbywany w ciągu roku po elipsie, leżącej na płaszczyźnie 
ekliptyki.

Puch obrotowy ziemi, jak  widzieliśmy, wywołuje złudzenie ruchu 
dziennego gwiazd i określa położenie wyobrażalnej osi świata, która w ła
ściwie jest przedłużeniem osi ziemi. Ponieważ w ciągu całego roku wi
dzimy niezmienione położenie osi świata i jej biegunów, mimo ruchu po
stępowego ziemi, przeto z tego wnosimy, że oś ziemi zachowuje ciągle 
kierunek stały, t. j. położenia jej przy ruchu postępowym są .do siebie 
równoległe.

Jeżeli na fig. 51-ej wyobrazimy sobie widok perspektywiczny orbity 
ziemskiej a w ognisku jej S słońce, to kierunki BR, B 'B ', B"B''

Ę"

Fig. 51.

i t. d., do siebie równoległe, przedstawią położenia osi ziemskiej nachylo
nej do ekliptyki pod kątem  p=:66°33 ', będącym dopełnieniem pochylenia 
ekbptyki do równika (us. 61) wr=23°27'. Z  powodu wielkiej odległości 
gwiazd stałych i równoległości promieni, od nich idących, wszystkie kie



S iO Ń C E .  —  7 2 . 7 5

runki osi BB, B‘B f i t. d. w różnych punktach drogi ziemi zawsze wska
zują, na jeden punkt nieba. Dlategoteż biegun niebieski, mimo zmian 
położeń ziemi na jej rocznej drodze, zawsze przypada w tym samym 
punkcie.

7 1 . Efemerydy. Tu należy zw rócić uw agf, że w objaśnieniu zjaw isk 
wszechświata wszelkie w yrażenia «niezm ienności» m ają  znaczenie w zględne 
i służą do przysw ojenia sobie pojęć ogólniejszych, zanim na ich tle  zm iany  
mniejsze zostaną objaśnione. Oś ziem ska, bezw zględnie b iorąc, nie pozostaje  
w ciągu roku  ściśle w tym że sam ym k ierunku ; pod lega  ona pew nym  w ah a
niom , k tó re , dopiero po zrozum ieniu  je j położenia w ogóle, objaśnione być mo
gą. Niema we wszechświecie ani jednego zjaw iska stałego, ani jed n eg o  ruchu  
pozornie peryjodycznego, k tó ry b y  n ieograniczenie mogl się niezm iennie p o w ta 
rzać. O rb ita  ziem i, k tó re j położenie je s t  do pew nego stopnia s ta łe  w zględem 
słońca, zm ienia m iejsce w zględem gw iazd stałych; słońce, w zględem  ziem i n ie 
ruchom e, postępu je  w p rzes trzen i ogólnej. Po łożenia gw iazd sta łych  zm ienia
ją  się corocznie, ta k  z pow odu praw dziw ego ich ruchu w łasnego, ja k  i z pow o
du zm ian w położeniu ziem i, w pływ ających na ich w idok pozorny. Ciągły 
ruch je s t  w łaściwością w szechśw iata: pojęcie spoczynku i stałości je s t  w nim 
tylko względne, a lboteż w ynikające z k ró tk iego  stosunkow o życia człowieka,, 
niem ogąeego objąć spostrzeżeń  w dłuższych okresach  czasu.

Z tych powodów w szystkie dane astronom iczne o położeniach ciał n ie
bieskich tak  ruchom ych, ja k o  i gw iazd stałych, o czasie pew nych zjaw isk, 
zowią się e f e m e r y d a m i ;  m ają  bowiem one znaczenie ty lko  d la  chwil ozna
czonych, poza k tórym i zjaw iska, choć pozornie peryjodyczne, ju ż  w pow rotach  
swych różn ią  się co do czasu i m iejsca.

W szystkie ka lenda rze  astronom iczne, zaw iera jące  w sobie położenia 
gwiazd, czas itli w schodu i zachodu , chwile zaćm ień i t. d. są  efem erydam i, 
bo praw dziw e ith  znaczenie odnosi się do tego ty lko  roku , na k tó ry  są 
obliczone.

TZ. P ory  roku. llzu t oka na fig. 51-szą wskazuje, że ziemia, 
obiegając słońce dokoła i zachowując ciągle jednakowe położenie swej 
osi obrotu, jest coraz inaczej ku słońcu pochylona. Oświetlenie więc jej 
i ogrzanie przez słońce, to źródło dla nas ciepła i światła, muszą się 
zmieniać w ciągu roku. O dyby oś ziemi była prostopadła do płaszczyzny 
orbity, położenie ziemi względem słońca zawsze byłoby jednakowe — nie- 
byłoby wcale pór roku. Pochylenie osi ziemi sprawia właśnie to, że pe
wna miejscowość ziemi pod różnymi kątam i bywra nachylona względem 
ki< runku promieni słonecznych, a to nachylenie reguluje skutki fizyczne 
ciepła i światła.

W yobraźm y sobie k w a d ra t a cd b  (fig. 5 2 ), ustaw iony p ro stopad le  da 
prom ieni rów noległych słońca Sc, S 'U i t .  d. Pada  na  tę  p łaszczyznę cały
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snop  prom ieni, ob jęty  kraw ędziam i Sc. S 'd, S"b i S ’"a.  Po przechyleniu  p ła 
szczyzny do położenia ahc'd!. z prom ieni padających ubędzie część, odpow ia

dająca p łaszczy
źnie c f g d .  Po 
dfilszym przechy
leniu do położe
nia a i  c”d".  z p ie r
w iastkow ego sno
pa  padnie  tylko 
część prom ieni, od 
pow iadająca p ła
szczyźnie ah ih .  
Ilości więc pada 
iących prom ieni 
są proporcyjonalne

w zględem  liaij db,  g b  —  r f h, i l  —  r f i :  te  zaś lin ije  są w staw am i kątów  na
chylenia db l ,  ( f b l ,  d"bl .  Z atym , ilości prom ieni św iatła, padających na pew ną 
pow ierzchnią, są  p roporcy jonalne względem  w staw  kątów  nachylenia te jże  
pow ierzchni do k ie runku  prom ieni.

Okrągłość ziemi wytwarza różne nachylenie jej powierzchni do pro
mieni słońca, uważanych jako równoległe do siebie; z tegoteż głównie po
wodu panuje na ziemi taka różnorodność klimatów. Zmienna odległość 
słońca (us. 66) ma tu  wpływ stosunkowo nieznaczny, co potwierdza np. ta  
okoliczność, że słońce podczas naszego lata jest więcój od nas odległe, 
aniżeli zimą.

W  celu zrozumienia zmian w oświetleniu i ogrzaniu ziemi w różnych 
porach roku, przypatrzmy się fig. 53-ej, przedstawiającej orbitę ziemi 
w rzucie poziomym z czterema głównymi położeniami ziemi.

73. Z im a. Położenie Z ziemi jest- to, w jakim ona znajduje się 
względem słońca 21 grudnia. Toż samo jej położenie w rzucie pionowym 
przedstawia większy nieco rysunek fig 54-ej. Promienie 8S', idące od 
słońca, które jako równoległe uważać możemy, padanie na kulę ziemską, 
oświetlają jej połowę, wj twarzając w punktach dyczności granicę światła, 
będącą kołem wńelkim, którego rzut na fig. 54-ej przedstawia linija gg' 
Każdy punkt, leżący na oświetlonej połowie ziemi podczas obrotu jej oko
ło osi, raz jest wystawiony na światło słońca, to znowu pogrąża się w cień, 
co wywołuje dzień i noc. Granica światła gg' dzieli równoleżniki ziemi 
(prócz równika R B ') na części nierówne: na półkuli pólnocnćj widzimy in
ki dzienne krótsze, nocne zaś dłuższe -— jest więc dzień krótszy od nocy: 
na półkuli południowej, przeciwnie. W  jednym tylko punkcie K  promienie 
słońca są prostopadłe do jego poziomu p p ’; miejsea więc na równoleżniku
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KK' miewają w tej porze słońce w zenicie. Z  powodu, że równik E R ' 
jest względem ekliptyki E E ' nachylony pod kątem 23° 27', punkt K  m a

Fig. 33.

szerokość gieograticzną — 23° 27', a równoleżnik ziemski K K T, podobnie 
jak odpowiadający mu (us. 61) na kuli niebieskiej, zowie się z w r o t n i 
k i e m  K o z i o r o ż c a ,  
w tym bogiem znaku 
$  słońoeisię wtedy znaj
duje. Z powodu na
chylenia osi ziemi BB' 
pod kątem 66° 33' do 
ekliptyki, punkt g, 
w którjm krańcowo 
padające promienie są 
styczne do powierzchni 
ziemi, odległy jest od 
bieguna o 23° 27'; ró
wnoleżnik gh  przed
stawia k o l o  b i e g n -

3 ,
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n o w e  p ó ł n o c n e ;  cała część powierzchni ziemi, przez nieograniczona, 
włócznie z biegunem, jest w cieniu pogrążona—pozbawiona słońca. Od
powiednia część powierzchni ziemi, ograniczona k o ł e m  b i e g u n o w y m  
p o ł u d n i o w y m  g'h', przeciwnie, jest ciągłe na słońce wystawiona.

W szystkie miejsca na półkuli północnej, z powodu odchylenia jej 
w stronę przeciwną od słońca, m ają w południe słońce niżej, aniżeli miej
sca, mające tęż sarnę szerokość gieograficzną południową, i promienie słoń
ca padają na nie ukośniej; ilość ciepła na półkuli północnej jest z tego po
wodu mniejsza — zima półkuli północnej jest jednoczesna z latem na pół
kuli południowej.

74. W iosna. W m iarę posuwania się ziemi od położenia Z do W  
(fig. 53) przez styczeń i luty, widać z ziemi słońce przechodzące kolejno 
znaki , )(, aż do Y w marcu. Objawy oświetlenia stopniowo zmieniają 
się. Koło biegunowe północne wynurza się z cienia, po całych miesiącach 
braku słońca zaczyna ono codziennie wschodzić nad poziom, choć począt
kowo na bardzo krótko; za to koło biegunowe południowe pogrąża się 
w cień, tracąc na krótkie chwile obraz słońca, będącego popizedmo ciągle 
uad poziomem.

W  punkcie W , do którego ziemia dochodzi 21 marca, granica świa
tła przechodzi przez bieguny, przecinając wszystkie równoleżniki na poło
wy—dzień jest równy nocy na całej ziemi (stąd nazwa punktu równonocne- 
go). Dopiero wtedy biegun północny wychodzi z cienia, a od tej pory przez 
całe miesiące słońce dlań me zachodzi, zataczając ruchem pozornym koła 
ukośne coraz wyżej wmiarę zwiększania się zboczenia, twnrzące razem li
niją spiralną. Biegun zaś południowy wchodzi w długomiesięczną noc.

75. Lato. W  dalszym ciągu ruchu ziemi dnie na półkuli pół
nocnej stają się coraz dłuż
sze, na południowej zaś skra
cają się, Kiedy ziemia do
chodzi do położenia L  (fig. 
53) 21 czerwca, słońce staje 
wT punkcie przesilenia letnie
go na zwrotniku B aka; wów
czas wszystkie objawy oświe
tlenia zimowe przedstawiają 
się w odwrotnym porządku. 
Połowa oświetlona ziemi jest 
teraz więcej północną swą 
częścią ku słońcu uachylona; 
luki dzienne na połnocy 
W f f "  (fig. 55) są większe,Fig. 55.
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nocne WW ' niniejsze. Mniej ukośny kierunek promieni słońca na pół
noce i (lłu/izo ich działanie w ciągu każde,, doby sprowadzają wyższe 
ciepło, tworząc lato, kiedy odwrotne warunki półkuli południowej wytwa
rzają zimę. Mieszkańcy z w r o t n i k a  R a k a  W W " widzą słońce w ze
nicie; koło biegunowe północne ma ciągły dzień (oh), zaś południowe 
(jjti)  ciągłą noc.

7(>. J e s i e ń .  Dalsze zmiany przy przebiegu ziemi od punktu lata 
L do jesieni J  podobnie łatwo można objaśnić. Granica światła na pół
nocy cofa się, a na południu posuwa się ku biegunowi, aż nakoniec w po
łożeniu J ,  t. j. 22 września, przechodzi znów przez bieguny, sprawiając 
na całej ziemi dzień równy nocy. Biegun północny, po 6-miesięeznym 
daiu, trwającym od 21 marca, wstępuje tu  znowu w cień na całe 6 mie
sięcy. Na biegunie południowym zaczyna się 6-iniesięczny dzień. —

Jak  widzieliśmy, tylko miejscowości równika m ają przez cały rok 
dzień równy nocy, gdyż granica światła, jako koło wielkie ziemi, zawsze 
przecina równik na połowy.

7 7 .  P o d z i a e  z i e m i  n a  s t e e f y .  Nachylenie osi ziemi do jej orbi
ty wytwarza pewne podziały powierzchni ziemi, odróżniające się od siebie 
warunkami oświetlenia przez promienie słońca; koła biegunowe i zwro
tniki, dzielące właśnie powierzchnią ziemi na różnie oświetlane pasy, zwa
ne s t r e f a m i ,  są wynikiem nachylenia osi ziemskiej do kierunku pro
mieni słonecznych. Nadto, światło iłońca wraz z nierozdzielnie z nim 
złączonym ciepłem jest hodźcem dla całego życia organicznego ziemi. 
Wskutek tego, owe podziały są donioślejszego znaczenia i odróżniają su 
warunkami fizycznymi.

1) "W strefie ziemi między obu zwrotnikami miejscowości otrzymu
ją większą ilość ciepła słonecznego, niż znajdujące się poza nią; w całym 
tvm pasie ziemi słońce codzień wschodzi
i zachodzi, a w południe może mieć naj
niższą wysokość 66° 33', dwa razy zaś 
do roku bywa w zenicie każdego miej
sca. Pas ten, rozciągający się po obu 
stronach równika do 23° 27' szerokości 
północnej i południowej, nazywa się 
s t r e f ą  g o r ą c ą  (rr'kh ' fig. 56). Odzna
cza się ona największym rozwojem życia 
organicznego, a różnice w porach roku 
są w niej tak niewydatne, iż właściwie 
pory roku dla niej nie istnieją.

2) Między zwrotnikami i kołami 
biegunowymi każdej półkuli rozciągają
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się d w i e  s t r e f y  u m i a r k o w a n e :  północna ntirr' i południowa 
klćss'. Słońce w obudwu nigdy do zenitu nie dochodzi, a przez wszystkie 
dnie roku wschodzi i zachodzi. D la oddzielnych miejscowości w tych stre
fach, wmiarę zbliżania się do bieguna., różnica między dniam1 najdłuższym 
i najkrótszym coraz się powiększa, tak iż na kole biegunowym podczas 
jednego przesilenia noc, a podczas drugiego dzień trw a przez całą dobę.

Różnice tych długości dni, zależne od szerokości gieograbcznej, za
warte są w następującej tablicy:

Szer.
g ie o g r .

u  a j d ł .  d z ie ń  
t r w a

n a j k r .  d z ie ń  
t r w a

S z e r .
g ie o g r .

n a jd ł .  d z ie ń  
t r w a

n a jk r .  d z ie ń  
t r w a

30° 13.J 56 w 100 4771 5 5 u 170 7 w 61? 5 3 *
35 14 26 9 38 00 18 30 5 30
40 14 51 9 9 65 21 9 2 51
45 15 26 8 34 6C« 33 ' 24 0 0 0
50 16 0 7 51

Podział roku na cztery pory właściwie do tych dwu stref się stosuje, 
gdyż tu  one są najwydatniejsze.

3) K akoniec d w i e  s t r e f y  z i m n e ,  które tworzą odcinki po
wierzchni kuli ziemskiej, zamknięte przez kola biegunowe, odróżniają się 
od innych stref pod wielu względami. Słońce nie wschodzi tu  codziennie. 
Podczas porównań dnia z nocą te okolice podbiegunowe mają przez pe
wien czas dnie zwykle, ze wschodem i zachodem słońca. Po porównaniu 
jedna ze sti ef zimnych pogrąża się na dłuższy czas? w zupełną noc, a po pół 
roku dopiero, przy drugim porównaniu, znowu przez pewien czas słonce 
dla tych okolic wschodzi i zachodzi, pozostając coraz dłużej nad pozio
mem, aż do dnia, w którym całkiem nie zachodzi, przez cale tygodnie 
obiegając ruchem dziennym kola bardzo mało nad poziom wzniesione; 
s kolei, przy stopmowym zniżaniu się słońca, powracają przy najbliższym 
porównaniu dnie zwykłe, /  szybko wzrastającymi nocami. Jednocześnie 
dla drugiej strefy /i mnij ma toż samo miejsce w odwrotnym porz.ądku. — 
Różnice te zimy od la ta  tym są wyraźniejsze, m miejsca lezą bliżej bie
guna, tak  że w bliskości bieguna prawie przez cale pół roku między po
równaniami trwa dzień, poczym po paru dniach zwykłych podczas poró
wnania jesiennego (na półkuli północnej) następuje półroczna noc aż do 
końca marca. Kilkomiesięczny dzień sprawia, rozgrzanie ziemi, mimo 
ukośnego kierunku promieni słońca; noc zato, całe miesiące trwająca, 
pokr\wa te strony pozbawione ciepła lodami i śniegami, wpływając uje
mnie na życie roślin i zwierząt. — W  tych strelach w ciągu roku są dnie 
pory tylko: jeden długi dzień i jedna długa noc, przerwane mniejszą lub
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większą ilością dni zwykłych, co zależy od oddalenia od biegana. Zmiany 
te są bardzo nagłe, bo promień całej strefy zimnej wynosi tylko w łnku 
południka 23° 27', a ilośó dni bezsłonecznych wzrasta od 1 dnia na kole 
biegunowym, aż do 6 miesięcy na biegunie, gdzie ściśle jest tylko jeden 
6-miesięczny dzień i jedna 6-miesięczna noc; mianowicie dla pasa zimnego 
północnego:

Szerokość
gieograficzna

Słońce latem 
nad poziomem 

przez dni
Słońce zimą 

pod poziomem 
przez dni

+  060 33 ' 1 1
+  70 65 60
+  75 103 97
+  80 134 127
—{- 8 5 161 153
+  90 186 179

Różnice w odpowiednich ilościach dni w drugiej i trzeciej kolumnie (dla 
pasa zimnego południowego odwrotnie) pochodzą z wyłożonych powyżej 
(us. 68) powodów, t. j. większej długości łuku orbity, odpowiadającego la
tu, i wolniejszego na nim biegu ziemi.

78. R efrakcyja. Te długości dnia i nocy dla różnych miejsc 
ziemi są wyprowadzone na mocy tego, iż promienie równoległe słońca pa
dają na kulistą powierzchnią ziemi.

W  rzeczywistości one różnią się od tu  podanych; kula ziemska bo
wiem otoczona jest warstwą przezroczystego powietrza, grubą na kilka 
ini-1 gieogr. *), a t m o s f e r ą .  Promienie przeto słońca, przechodząc przez 
atmosferę, załamują się i do oka naszego dochodzą pod innym kątem, niż 
kąt pierwiastkowego wpadania w zewnętrzną jej warstwę, i ukazują nam 
słońce w innym miejscu, niż ono jest istotnie. Zjawisko to, zmieniające 
w części warunki oświetlenia ziemi i wpływające na zmianę prawdziwych 
położeń wszystkich ciał niebieskich, zowie się r e f r a k c y j ą  a s t r o n o 
mi c z n ą .

Ponieważ gęstość atmosfery zmniejsza się stopniowo wmiarę wznie
sienia nad ziemię, przeto dla zrozumienia zmian, przez refrakcyją wywo
łanych, przypuśćmy, że atmosfera składa się z warstw spółśrodkowych, 
baulzo cienkich: 1, 2, 3, 4, 5 (fig. 57), kolejno coraz gęstszych. P ro-

:f) G rubość  w arstw y  atm osfery  z iem skie j n ie  je s t  ściśle ozn aczo n a . W y n ik i  b a d a ń  
baronretryczuyeh p ro w ad zą  do  w n io sk u , że ta  g ru b o ść  w ynosi o k o ło  8 —  10 m il g ie o g r . 
Z obserw acyj zaś m eteo ry tów , ro z p a la ją c y c h  się w  g ó rn y c h  w a rs tw a c h  a tm o sfe ry , n a le ży  
przypuszczać g ru b o ść  znaczn ie  w iększą , o k o ło  2 3 — 25 m il g . T a k  z n aczn a  ró ż n ic a  w ocenia.- 
u in  w yn ika  z tego , iż w arstw y  n a jw y ższ e  a tm o sfe ry  są  w ielce ro z rzed zo n e , w sk u tek  czego 
w yw ierają  bardzo  n iezn aczn y  w p ły w  n a  b a ro m e tr .

Billi, mat.-liz., S.m , T. IX. G
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mień Ga, od gwiazdy G idący, wchodząc do warstwy 1, ulega załamaniu 
w kierunku ab, zbliżając się do kierunku linii wierzchołkowej A Z ; w na

stępnych warstwach gęstszych 
ki**runk załamanego promienia 
będą hc.,ad, dr, tworzące lini
ją łamaną (która właściwie, 
przy nieznacznie wzrastającej 
gęstości powietrza, jest liniją 
krzywą), tak iż spoętrzegaczo- 
wi w punkcie e przedstawi się 
gwiazda w kierunku ostatniego 
załamania dc, t. j. wr kierunku 
prostej eG \ stycznej do linii 
abcdr ,  a więc gwiazda wyda 
mu się bliżej zenitu Z , t. j. wy
żej, aniżeli jest w rzeczywistości.

Oprócz zm iennej gęstości 
pow ietrza, na w ielkość refrakcy i 
■wpływa odległość w ierzchołkow a 

gw iazd, czyli ich w ysokość. Ł atw o  spostrzec, że gw iazda, będąca w zenicie 
przedstaw i się w swyrm istotnym  m iejscu, p rom ień bowiem, padający  p ro s to 
padle  na  w arstw y atm osfery  nie u lega załam aniu. W m iarę zaś oddalania  się 
gw iazdy od zenitu  re frakcy ja  w zrasta; najw iększa je s t  p rzy  poziom ie, gdzie 
prom ienie przez najw iększą ilość w arstw  pow ietrza przechodzić m uszą.

W  celu w yprow adzenia przybliżonej w artości refrakcyi d la  różnych odle
głości w ierzchołkow ych, p rzyjm iem y (bez 
znacznego błędu), że prom ienie, idące od 
gw iazd, k tó ry ch  wysokość je s t  w iększa od 
15°, spo tykają  w arstw y pow ietrza rów no
ległe i p łaskie  (fig. 58 ). W tak im  razie  
sum a załam ań jiojedy ńczych je s t  równa 
załam aniu, jak iem uby  uległ prom ień ga,  
padając na o sta tn ią  w arstw ę a A w k ierun
ku  rów noległym  od pierw iastkow ego GM; 
możem y zatym  obrachow ać tylko załam a
nie prom ienia , k tó ryby  w prost z próżnych 
przestw orów  nieba pada ł na  atm osferę  gę
stości jednosta jnej i tak ie j, ja k  ta  je j 
część, k tó ra  o tacza nasze oko. P rzy  p rze j
ściu prom ienia  św iatła z p różn i do powie
trz a  tem pera tu ry  0° pod ciśnieniem baro-
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m etrycznym  760  milimetrów,, spólczynnik załam ania je s t  rów ny 1 .000294 ; 
gdy  więc przez Z oznaczym y praw dziw ą odległość w ierzchołkow ą gw iazdy,’, 
przez 71 zaś je j  odległość zm niejszoną w sku tek  refrakey i, t. j .  pozorną , to

sin Z =  1 ,00 0 2 9 4  sin 71.

Z tego wzoru obrachow yw ują się ta k  zw ane tablice refrakeyi, w skazujące ilość 
minut lub sekund, k tó rą  do pozornej odległości w ierzchołkow ej dodać należy 
aby otrzym ać praw dziw ą. Poniew aż spólczynnik załam ania zm ieńia się ze 
zmianą tem p era tu ry  i ciśnienia pow ietrza , p rze to  w tablicach tak ich  te  dw a 
czynniki m uszą być uw zględnione. P rzy  samym poziom ie w artość refrakey i 
bardzo szybko w zrasta  i z trudnością  daje  się dokładnie oznaczyć. N astępu 
jąca  tab lica  p rzedstaw ia średnie popraw ki re frak ey i d la  różnych odległości 
w ierzchołkowych przy +  10° Cels. i 760  m illim . ciśnienia:

O d le c i .
w ie rz c h .
p o z o rn a

r e f r a k c y ja
O d le g ł.

w ie rz c h .
p o z o r n a

r e f r a k c y ja

0« 0 " 50° 1' 9"
5 5 55 1 23

10 10 60 1 40
15 15 65 2 4
20 21 70 2 39
25 27 75 3 34
30 33 80 5 20
35 41 85 9 54
40 49 87 14 28
45 58 90 33 46

Te popraw ki refrakeyi należy dodaw ać do odległości w ierzchołkowej gw iazd, 
mierzonej czyto na po łudn iku  m iejsca, czyteż zew nątrz  n iego. Poniew aż 
płaszczyzna załam ania przechodzi przez prom ień i lin iją  w ierzchołkow ą, 
przeto oczywiście refrakcy ja  zachodzi ty lko  w płaszczyźnie w ierzchołkowej. 
P ią te g o :

a. P rzy  układzie  azym utalnym  refrakcy ja  zm ienia wysokość, nie wpły
wając na azym ut.

b. P rzy  spostrzeżeniach na południku  re frak cy ja  wpływa na  zboczenie, 
'nie zmieniając w znoszenia prostego: je że li jed n ak  spó lrzędne rów nikow e ozna
czamy kątom iarem  para łak tycznym  zew nątrz  południka, to  re frak cy ja  zm ienia 
obie spólrzędne.

c. Postać kołowa tarczy  słońca lub księżyca blisko poziom u zm ienia się 
■wskutek refrakey i w ten  sposób, że średnica, p rzy p ad a jąca  w płaszczyzn ę 
wierzchołkowej ulega skróceniu , średnica zaś rów noległa do poziom u p o zosta je  
bez zmiany, tak  iż ok rąg ła  ta rcza  s ta je  się eliptyczną. Pow ód tej zm iany leży
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w szybkim  w zroście re frakcy i p rzy  poziom ie. B rzeg m ianowicie górny tarczy 
słońca je s t  w praw dzie w skutek refrakcyi podniesiony, ale mniej niż b rzeg  dol
ny. o 32 ' odległy ocl górnego; różnica ta  wynosi 2 ’ do 3 ', je ż e li słońce jest 
bardzo  bliskie poziom u,

d. W zrost refrakcyi ku  poziom owi je s t  przyczyną, że sklepienie nieba 
w ydaje nam  się ja k b y  spłaszczone.

7 9 .  P r z e d ł u ż e n i e  d n i a  w s k u t e k  b e f e a k c y i .  W skutek refra
kcyi sionce, rzeczywiście już u poziomu będące przy zachodzie, wydaje się 
nam wyżej nad poziomem; ]*o istotnym zaś zachodzie, kiedy ono joż pod 
poziomem fizycznym się znajduje, jego promienie jeszcze przez parę mi
nut do nas dochocfea. Przy wschodzie słońca również widzimy tarczę 
jego na poziomie o parę minut wcześniej, niż ma miejsce prawdziwy 
jego -wschód.

Tym sposobem trwanie dnia, na podstawie gieometrycznej powyżej 
podane dla różnych miejsc ziemi, wskutek refrakcyi przedłuża się, a wiel
kość tego przedłużenia zależy od miejscowości, t. j. od nachylenia kół ru
chu dziennego względem poziomu. Wiemy mianowicie, że refrakcyja 
]>iz\ poziomie podnosi obraz słońca przeszło o 331 (na kole wierzchołko- 
wym). TY położeniu więc stery prostym, t. j. na równiku, gdzie koła ru 
chu dziennego są prostopadłe do poziomu, dla przejścia tych 33' od po
ziomu aż do zniknięcia słońca potrzeba 2,2 minuty; cały wię,c, dzień na ró
wniku z powrodu refrakcyi jest dłuższy mniejwięcej o 4 minuty od istotne
go przeciągu czasu znajdowania się słoiica nad poziomom. W m iarę wię
cej ukośnego położenia kół dziennych względem poziomu te wyższych sze- 
lukościach gieogiaficznyeh, słonce potrzebuje coraz więcej czasu do zniże
nia się pod poziom o te 33' na kole wierzchołkowym; powiększenie zatem 
długości dnia wskutek refrakcyi wzrasta. Tak np. w szerokości gieogra- 
ficznćj naszego kraju (52°) przedłuża snę dzień prawie o 4 minuty rano 
i o tyleż wieczorem.

isajwnększą różnicę w długości dnia sprawia refrakcyja w miejsco
wościach poza kołami biegunowymi. Tam bowiem słońce w ciągu dnia. 
tr w ającego miesiące, zakreśla codzień koło bardzo w-zględe.m po z io m u  po
chylone, wynosząc się jakby po linii spiralnej wT górę; następnie opuszcza 
Się coraz niżej aż do ełasu porównania, kiedy zaczyna zachodzić na czas: 
hiótki; Odtąd stopniowo pozostaje codzień ooraz dłużej pod poziomom, 
aż do zupełnego pod nim zniknięcia, ciągnącego się miesiące całe. "Wów- 
czns jednak słonce po zajściu pod poziom fizyczny, wskutek refrakcyi 
jest widzialne tym dłużej, im miejscowość jest bliżej bieguna; na sa
mym biegunie jest ono widzialno po zachodzie i przed wschodem przez 
35 godzin.

Dla wszystkich więc beż -wyjątku miejsc na ziemi obecność atmosfo-
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ry wywołuje przedłużenie dni ponad ich długość, wynikającą z gieonietry- 
cznych warunków oświetlenia.

<S0. Z miekzgij. Z przedłużeniem dnia z przyczyny refrakcyi joat 
w związku zjawisko stopniowego gaśnięcia światła słonecznego w7 atmo
sferze, czyli tak zwany z m i e r z c h ,  albo z m r o k .  Po zachodzie słońca 
pod poziom nie daje się odrazu uezuć brak światła, coby było konieczne 
przy braku atmosfery. W arstwy górne paw ietrza, odbijając promienie 
.spod poziomu idące, są powodem tego łagodnego przejścia od jasności do 
ciemności. Czas trwania zmroku astronomicznego liczy się od zachodu 
słońca -do chwili, w której śladu śwńatla słonecznego nie widać — kiedy 
juz drobniejsze gwiazdy dostrzćc można. Oliwiła ta, z doświadczeń obra- 
chowana, przypada wówczas, gdy słońce znajduje się o 18° pod pozio
mem. Toż samo stosuje się do zmroku rannego, czyli ś w i t a n i a .

Wyobraźmy sobie- na hg. 59 kulę ziemską otoczoną atmosferą. 
Promień zachodzącego słońca »SA, styczny w miejscowości A , przechodzi 
przez atmosferę, po odbiciu się 
od jej górnych warstw w punk
cie B, w kierunku BG; w7sze- ' * »
dzie więc na -luku AC panuje 
zmrok. Dalej poza C, ku I), 
odbite promienie już nie sięga
ją. Wielkość luku AC oczywi- 

• śeio zależy od wysokości atmo
sfery; z doświadczenia zaś wia
domo, że zmrok kończy się gdy 
słońce znajdzie się o 18° pod po
ziomem, t. j. gdy kąt BCS' — 1%. 59.
=  18°, a więc i A.KC =  18°.
Przy pomocy wdęc kąta  A K C można z tró jkąta BOK obliczyć KB, a stąd 
oznaczyć przybliżenie wysokość atmosfery (K B —KC), a przynajmniej tych 

, jej warstw, które, mimo rozrzedzenia się, jeszcze mogą sprawić widoczne 
odbicie światła,. Tą drogą obliczono wysokość atmosfery na, 9 mil gieogr.

Jeżeli poprowadzimy na powierzchni ziemi koło, równolegle do po
ziomu pewnej miejscowości i od niej oddalone na 18°, to odcinek powierz
chni, ograniczony tym kołem, przedstawi tak  zwaną s t r e f ę  z m r o k u  
owej miejscowości.

Czas trwania zmroku jest zależny, podobnie jak  refrakcyja, od na
chylenia kół dziennych słońca do poziomu. Je s t więc on również naj
krótszy na rowniku; trwa tam  zaledwo godzinę i kilka minut; przy 45° 
szer. gieogr. trwanie zmroku podczas porównania wynosi 2 godziny, a na 
biegunach do 50 dni.
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D la oddzielnej miejscowości, pora roku, jak % powyższego wynika, 
ma także wpływ na długość zmroku. Tak np. w "Warsowie podczas 
przesilenia letniego slońoQ zaledwie się zniża pod poziom o 14° 17'; zmrok 
więc trw a przez całą noc.

81. .Rok zwbotnikowy. Poznane dwa ruchy ziemi wyznaczają, 
jak  widzieliśmy, warunki otrzymywania przez nią ciepła i światła. Jo- 
dnos&ajność zaś tych ruchów jest jedynym źródłem regulowania czasu. 
Podstawa większej miary czasu, w zwykłym życiu przyjętej, jest prze
ciąg czasu, przez jaki ziemia obiega około słońca, wychodząc z punktu 
wiosennego, aż do najbliższego powrotu do tegoż punktu; ten przeciąg 
czasu nazywa się r o k i e m  zwi  o t n i k o w y m .  Nazywa się on zwrotni
kowym dlatego, że kolejne lata  liczymy od punktów przesilenia zimowego, 
zamiast od punktów równonocnych (co na jedno wychodzi). W Celu ozna
czenia długości roku w znanym nam czasie gwiazdowym, należy porównać 
chwile przejśoia słońca przez punkt wiosenny z dwu lat, albo lepiej z lat 
kilkudziesięciu dla zmniejszania błędu obsarwuuyj. Tak obraehowany 
okres czasu gwiazdowego między dwoma przejściami słońca, czyli rok 
Zwrotnikowy, wynosi dni 366,2422008 *). Czasy obiegu ziemi około słoń
ca i jej obrotu około osi nie są z sobą spólmiarno; środek ziemi kończy 
obieg, całej orbity wtedy, kiedy ziemia znajduje się w pierwszej ćwierci 
swego 367-go obrotu.

82. Czas siuwECZNr. Mówiliśmy już o tym, że ruch obrotowy 
ziemi jest m iarą czasu gwiazdowego. W  życiu jednak praktycznym, gdzie 
zmiana dnia i nocy kieruje zajęciami życia codziennego, a górowanie słoń
ca, południe, jest niejako środkiem dnia, czas gwiazdowy nie jest dogodny. 
Słońce bowiem, powiększając codziennie swe wznoszenie proste prawi®
0 1°, opóźnia się codzieft względem punktu wiosennego, tak iż punkt wio
senny przechodzi przez południk codziań o innej porze dnia słonecznego
1 przejście jego przez południk nie może służyć jako stały moment w ra
chubie dni.

Aby oznaczyć związek czasu gwiazdowego z czasem, wyznaczonym 
przez bieg pozorny słońca, przyjmujemy za d z i e ń  s ł om- eezny okres 
czasu miedzy dwoma po sobie następującymi górowurniami słońca, Ponie
waż wznoszenie proste słońca powiększa się codziennie prawie o 1°, przeto 
dzień słoneczny jest dłuższy prawie o 4 minuty od dnia gwiazdowego, 
gdyż o taki przeciąg czasu spóźnia się z dnia na dzień górowanie słońca. 
Gdy zaś ruch słorica nie jest jednostajny — zimą jest Szybszy, latem wol
niejszy — zatym, przy nierównym wzroście jego wznoszenia prostego,

*) Według liiinsen’ft.
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okresy między dwoma górowaniami nie mogą być ściśle jednakowe, wsku
tek czego dnie słoneczne nie są równe.

Nd. Cz a j k ę  dni. Aby uniknąć tej niejednostajności, która w ze
garach, jako mechanizmach równo idących, nie nioSe być uwzględniona, 
wyobraźmy sobie drugie słońce, postępujące po równiku ruchem jedno- 
itajnym i obiegające równik raz w ciągu roku w okresie, ściśle równym 
czasowi obiegu słońca prawdziwego po ekliptyce. Słońce to nazywamy 
słońcem średnim, a czas, jednostajnie za jego pomocą mierzony, c z a s e m  
ś r e d n i m .  D z i e ń  ś r e d n i ,  podobnie jak  gwiazdowy, dzieli się na 24 
godziny; astronomowie liczą go bez przerwy od południa zwykłej daty do 
drugiego południa, tak iż np. godzina 4 rano w zwykłej rachubie jest przy 
rachubie astronomicznej godziną 16-tą poprzedniego dnia.

Słońoo, uczestnicząc w pozornym ruchu dziennym gwiazd, spóźnia 
fjię wcskutek pozornego swego ruchu rocznego tak, iż to opóźnienie między 
dwoma przejściami ziemi przez punkt wiosenny wynosi cały jeden obrót 
dzienny zienii. -Rok przeto zwrotnikowy zawiera o jeden mniej dni śre
dnich, aniżeli gwiazdowych, t. j. zawiera 365,242(fcl dnia średniego, czyli 
365 dni 5 godz. 48 minut i 47,8 sekundy czasu średniego *). W skutek tego

, . . , , . 366.24220 , . ,dziou średni =  - dn. gw .=24g. 3m. 56,55s. ez. gwiazdowego,

dzień gwiazdowy — ,[lh £r _ —23g. 56m. 4,09 s. cz. średniego;

a zatym
1 godz. cz. śr. — 1 g. O ni. 9,86 s. cz. gw.
1 godz. cz. gw. =  O g. 59 m. 50,17 s. cz. śr.

Słońce średnie, obiegając 360° równika w ciągu 365,24220 dnia śre- 
360°dniego, przechodzi dziennie —rr-- - --- =  0°,9856472. Dodajac te ilość sto-365,24220 ’ J - z

pni, pomnożoną przez odpowiednią ilość dni, do wznoszenia pirostego pun
ktu, z którego sobie oba słońca wychodzące wyobrażamy, otrzymamy co
dzienne wznoszenie proste słońca średniego. Z powodu niejednostajnego 
biegu słońft^ prawdziwego, słońce średnie to wyprzedza słońce prawdziwe, 
to znow u spóźnia się, a 4 razy w ciągu roku, t. j. w kwietniu, ozerwcu, 
wrześniu i grudniu, razem się z nim schodzi. Te różnice między góro- 
waniami słońca- prawdziwego i średniego tworzą tak zwane r ó w n a n i e  
c z a s u  i są zamieszczane w kalend irzach astronomicznych, służąc do 
regulowania czasu średniego.

*) Niżej (us. 87) zobaczymy, że długość roku zwrotnikowego nie jest bezwarunko
wo stała; zmienia się ona w pewnych okresach, choć zmiany te są bardzo nieznaczne.
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Następna tablica zawiera równanie czasu co 10 dni obracliowane 
na rok 1885:

1 s ty c z n ia + 3™ 50-' 10 m a ja — 3 m 475 7 w r z e ś n ia — 2 »‘ 15»
10 91 + 7 55 20 V — 3 41 17 11 — 5 39
20 ii + 11 24 30 JI — 2 43 27 71 — 9 7
30 ii + 13 36 9 c z e r w c a — 1 2 7 łaźc lz . — 12 13
10 Lutego + 14 27 19 ?! + 1 4 17 jł — 14 38
20 + 13 54 29 )! + 3 10 27 11 — 16 3

1 m a r c a + 12 28 9 l ip c a P 4 55 6 is to p . — 16 13
10 ji + 10 21 19 P 6 1 16 >7 — 15 0
20 ii + 7 30 29 J 7 P 6 11 26 17 — 12 26
30 ii + 4 26 8 s i e r p n ia P 5 21 6 g r u d n ia — 8 38
10 k w ie tn ia + 1 14 18 P 3 35 16 V — 4 0
20 91 — 1 11 28 j; P 0 59 26 P 0 57
30 11 — 2 56

8 4 .  W y b a c z e n i e  c z a s u  Ś r e d n i e g o  i  r e g u l o w a n i e  z e g a r ó w .  
Wyznaczenie czasu stanowi jedno z najważniejszych zadań praktycznych 
astronomii. Je s t ono zarówno ważne dla pohukiwań naukowych, ja t  
i dla celów praktycznych, szczególniej na morzu, gdzie stanowi głównj 
środek poznania długości gieograficznej.

Położenie słońca średniego względem prawdziwego, oraz porówna
nie czasu gwiazdowego i średniego wystarczają w zupełności do rozwią
zania tego zadania i regulowania zegarów w każdej porze dnia i nocy, 
zapomocą obserwaeyj czyto na południku, czy też zewnątrz niego.

1) Chcąc wyznaczenie czasu uskutecznić zapomocą obserwacyi po
łudnikowej słońca, spostrzegamy lunetą pfzejściową, ustawdoną na połu
dniku i zasłoniętą szkłem czarnym, górowanie słońca, t. j. prawdziwe po
łudnie. Przypuśćmy np., że 9 lipca r. 1885 w chwili górowania słońca 
zegar średni wskazał 12 g. 3 m. 10 s. Ponieważ równinnie czasu w tym 
dniu wynosi + 4  ni. 55 s., przeto w chwili górowania powinien zegar śre
dni wskazywać 12 g. 4 m. 55 s.; zatym zegar spóźnia s ięp  1 m. 45 s.

2) Do tegoż celu możemy użyć wieczorem górowania każdej gwia
zdy, której położenie jest znane. Jeżeli np. pragnęlibyśmy wyznaczyć 
czas średni 1 m aja r. 1885 wr Warszawie, używając do tego znanej /  po
łożenia gwiazdy a Panny, mafapej w dniu rzeczonym wznoszenie proste 
13 g. 19 m. 10 s., to potrzebujemy zauważyć chwilę jej górowania na ze
garze, wskazującym czas średni. Przypuśćmy, że w takiej chwili zegar 
wskazuje 10 g. 39 m. 0 s. Ponieważ tego dnia wynoszenie proste średnie
go słońca podczas średniego południa według efemeryd wynosi 2 g. 38 m. 
5 s., przeto a Panny, oddalona od średniego słońca w południe o kąt 
(13 g. 19 m. 10 s.) — (2 g. 38 m. 5 s.), t. j. o 10 g. 41 m. 5 s. czasu gwia
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zdowego, czyli o 10 g. 39 m. 20 s. czasu średniego, otyłe później po śre
dnim południu powinna przez południk przechodzić. Ponieważ zaś zegar 
wskazywał w chwili jej górowania 10 g. 39 m. Os. ,  zatym spóźnia się 
o 20 sekund. ■—•

W razie, gdy południk miejscowości nie jest oznaczony, lub obser- 
wacyja na nim z jakichkolwiek powodów jest utrudniona, można wyzna
czenie czasu średniego wykonać innymi sposobami, a mianowicie:

3) Zapomocą odpowiednich wysokości na tej zasadzie, na jakiej 
wyznacza się południk kątomiarem ogólnymi (us. 7). Nastawia się lu
netę kątomiaru na gwiazdę znaną, która jeszcze pewnego czasu potrzebu
je dla dojśosii do południka, i notuje się chwilę, kiedy gwiazda znajdzie 
się na skrzyżowaniu nitek. Potym. niezmieniając lunety co do wysoko
ści, obraca się koło poziome, dopóty, wciąż idąc za gwiazdą, dopóki ona 
z drugiej strony południka znowu nie stanie na skrzyżowaniu nitek, i no
tuje się tę chwilę. Połowa czasu od pierwszego do drugiego notowania 
wskaże cza-s przejścia przez południk. Pozostaje porównanie z wznosze
niem prostym słońca średniego, którego dokonywa się tak, jak  przy po
przednich sposobach. — Jeżeli do wyznaczania czasu tym sposobem ma 
służyć słońce, to nastawia się nitkę poziomą tak, aby ona była styczna do 
górnego lub do dolnego brzegu tarczy słonecznej; to postępowanie jest 
mniej dokładne i tylko w czasach przesileń może być użyte, kiedy słońce 
wt ciągu paru godzin, potrzebnych do obserwacyi, bardzo nieznacznie 
zmienia swe zboczenie.

4 ) Z dosta teczną  do codziennego uży tku  dokładnością m ożna w yzna
czyć czas, m ierząc w pew nej oznaczonej na zegarze  chwili zdaleka od po łu 
dnika sam ę ty lko wysokość słońca, je że li p rzy tym  w iadom a je s t  szerokość 
gieogr. m iejsca i dane zboczenie 
słońca, k tó re  w kalendarzach  zna- 
lćść można. —  Jeżeli na  fig. 60-ej 
wyobrazimy sobie słońce w punkcie 
G i mamy biegun B, zenit Z,  poziom 
US, w tedy, p rzy  w iadomej w ysoko
ści rów nika SSf i zboczeniu słońca 
r-G, dość zm ierzyć w jsokość jeg o  
uG , aby obliczyć k ą t godzinny S 'A r, 
o k tó ry  słońce oddalone je s t  w d a 
nej chwili od południka ZS'S. K ąt 
ten  przedstaw ia czas słoneczny p r a 
wdziwy, k tó ry  przez dodanie ró 
w nania czasu z łatw ością zam ienia 
się na średni. Znalezienie k ą ta  go-
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godzinnego rA S' polega na  rozw iązaniu  tró jk ą ta  ZBG, w k tórym  mamy wszy
stk ie  3 boki wiadome, t. j .  GB dopełnienie zboczenia §, czyli 90 —  o —  b, 
GZ dopełnienie wysokości h, czyli 90 —  7i —  z, nakoniec BZ odległość w ierz
chołkową; bieguna, w iadom ą jak o  dopełnienie szerokości g ieogr. cp, to  je s t 
90 —  'S> —  p.  K ąt ZBG je s t kątem  szukanym  rAS'; nazw awszy go przez A , 
mam y

i \  (z +  p —  U  sin (z +  h —  p)
i A =  ‘

sin b

f

Jeżeli idzie o stopień  dokładności, odpow iadający zw ykłej potrzebie  codzien
nej, to  m ożna p rzy  m ierzeniu wysokości słońca ograniczyć się w tyra razie 
do bardzo prostego  narzędzia , zwykłego sekstansu  (por. us. 45). W  n a jp ro s t
szej postaci je s t  to  łuk  koła, zaw ierający 60°, d rew niany, połączony z dwiema 
listwam i aa, bc (fig. G l), osadzony zapom ocą jednej z nich na drew nianym

czopku B, tkw iącym  w słupku  BD. Na 
luku ab przy k lejona je s t  podzialka na 
stopnie, pap ierow a, z początk iem  podzia
łów na p rom ien iu  oJ; z punktu  o, ze środ
ka, wisi pion op. N a listw ie cb p rzy tw ier
dzona je s t  b laszka cienka d z otw orkiem , 
a  w punkcie  a d ruga  b laszka ze znaczkiem  
podhiżnyrm e takim , aby znaczek e z o tw or
kiem  <1 by ł w płaszczyźnie prostopad łe j do 
płaszczyzny sekstansu  i do prom ien ia  ob.— 
Jeżeli prom ień słońca Sd, padający  przez 
o tw orek  d, naprow adzim y ruchem  luku 
około czopka B tak , aby p ad ł na znaczek 
e, tw orząc  na nim  św ietlny k rążek , w tedy 

k ą t Sef  je s t w ysokością słońca i je s t rów ny kątow i hop, ja k i prom ień luku  vb 
tw orzy z pionem . O dczytujem y więc ilość stopni, p rzez  n itkę pionu w skazaną,
1 m am y wysokość słońca. Tak np. w miejscowości, gdzie wysokość rów nika 
wynosi 37° 22 ',3  zm ierzono sekstam em  wysokość słońca w dniu  8 w rześnia 
r. 1873 i znaleziono 41° 32 ' w chwili, kiedy zegar średni w skazyw ał 11 g.
2 m. 15 s. Zboczenie słońca w tym  dniu było -j- 5° 3 7 ', a rów nanie czasu —  
2 m. 29 s. M am y więc

 ̂ 90° —  (410 3 2 ') 483 28 ' ,
p  —  37° 22 ',3
b = .  90° —  (5° 3 7 ') =  84° 23',- 

s tą d  A =  7° 10' 2 ''; zaś A  =  14° 20 ' 4" , albo w czasie: 57 m. 20 s. O ten 

w ięc k ą t słońce w chwili obserwacyi było oddalone od praw dziw ego południa.

F ig . 6 1
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W owym dniu, z powodu rów nania  czasu —  2 m. 29 s,, w praw dziw e południe 
była godzina 11 m. 57 s. 31 cz. średniego; odjąw szy od tego  57 m. 20 s., 
otrzymamy, ja k o  chwilę obserw acyi, l i g .  O m .  l i s .  Poniew aż zaś zegar 
wskazywał 11 g. 2 m, 15 s., zatym  sp ieszy ł się o 2 m. 4 s. —-

W y z n a c z e n i e  CZASU n a  M OEZU. Na naorzu w yznaczenie czasu je s t  
zadaniem wielkiej ważności. D okonyw a się go różnym i bardzo  sposobam i, 
co zależy od pogody i pory  dnia lub nocy. W ysokość b ieguna, czyli szerokość 
gieogr. wyznacza się na m orzu bardzo  często i w k ażde j chwili, choćby p rzy 
bliżenie, może być w iadom a. Jeżeli w arunk i je j  oznaczenia chwilowo są t r u 
dne, wtedy znana prędkość o k rę tu  i k ie ru n ek , kom pasem  w skazany, pozwalają, 
do szerokości, poprzednio  ju ż  w yznaczonej, dołączyć odpow iednią popraw kę. 
Gdy tak  określona szStokość, k tó rą  żeglarze zow ią « po in t estim e», je s t  w iado
ma, wtedy zm ierzenie sekstansem  sam ej tylko w ysokości słońca w ystarcza do 
przybliżonego obliczenia czasu z pow yższego w zoru k ą ta  godzinnego. W yzna
czenie dwu w ysokości jednćj gw iazdy, lub  w ysokości dwu różnych  gw iazd, 
byle znanych, daje  podobne wzory do obliczenia w czasie icli odległości od 
punktu górow ania. Rozw iązanie wzorów u ła tw ia ją  odpow iednie tab lice . —  
Jeżeli szer. gieogr. je s t  zupełnie n ieznana, w tedy m etoda odpow iadających 
wysokości, ja k a  w celu w yznaczenia po łudn ika w ustęp ie  7-yrn była oj isana, 
daje odrazu czas górow ania gw iazdy lub słońca. W  tak ich  je d n a k  razach , 
z powodu ruchu okrę tu , odbyw ającego się m iędzy chw ilam i dwu spostrzeżeń, 
należy obie chwile sprow adzić do jednego  m iejsca, co rów nież ze znanej p ręd 
kości okrętu  i k ierunku  busoli daje  się obliczyć. —  Gdy jak im kolw iek  z tych 
sposobów oznaczy się chwila górow ania gw iazdy na zegarze okrętow ym , łatw o 
ju ż  sposobem, powyżej pod  n. 2-im  opisanym , o trzym ać czas właściwy.

5) K o m p a s y . Nakoniec najprostszy 
ale i najmniej dokładny sposób wyznaczę- C
nia czasu słonecznego prawdziwego stano
wią z e g a r y  s ł o n e c z n e ,  czyli k o m p a -  
sy. Zasada ich jest następująca:

Wyobraźmy sobie na biegunie ziemi 
płaszczyznę ubed  (fig. 62), prostopadłą do 
osi ziemskiej, i na niej pręt BC, będący 
przedłużeniem osi. P rę t ten będzie ró
wnież osią, około której płaszczyzna cie
nia, przez słońce rzuconego, będzie się 
obracała z taką prędkością, z jaką słońce 
ruchem dziennym po niebie się porusza,

t. j. obróci się o J  - część obwodu w ciągu

godziny. Jeżeli koło abed  podzielimy na



24 równe części, to kierunek cienia na płaszczyźnie wskaże odpowiednią 
godzinę czasu słonecznego w każdej chwili podczas obrotu ziemi. Jeżeli 
taki pręt, wraz z płaszczyzną, umieścimy w innym miejscu na ziemi 
w tym samym położeniu, t. j. pręt BB' (fig. 63) równolegle do osi ziemi.

płaszczyznę zaś P P ' w kierunku ró
wnika, to otrzymamy k o m p a s  r ó 
w n i k o w y ,  na którym kąty między 
kierunkami pojedyńczych godzin są 
sobie równe, t. j. każdy z nich wynosi
15°. 2STa takim kompasie obie po
wierzchnie deski P P ' muszą być po
dzielone, ho przez lato słońcty znaj- 

F ig . 63 . dując się nad równikiem, wskazuje
godziny na górnej powierzchni, przez 

zimę zaś — na dolnej. Kompasy te łatwo się psują i niedogodnie wska
zują godziny; rzadko się tćż używają.

Daleko lepwej mieć cień rzucimy na płaszczyznę, nie łatwo ulegają
cą zmianie położenia, jak  np. na płaszczyznę muru pionowego lub pozio
mego, albo nawet na powierzchnią głazów, choćby nieregularnych kształ
tów, ale stale ustawionych. W tedy jednak linije godzinne nie będą
z sobą tworzyły kątów jednakowych po 15°. Do ich oznaczania sposobem
graficznym (zupełnie wystarczającym) służy następma zasada.

Jeżeli kompas równikowy pwzedstawia pdaszczyzna BJRtW (fig. 64) 
wraz z pirętem B A B 1, ustawionym pod kątem szerokości gieogr. mfejsco-

R
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K g .  64.

wości A B ’a =  <p, chcemy zaś oznaczyć linije godzinne na płaszczyźnie po
ziomej C D EP, to należy zauważyć, że płaszczyzna cienia, np. AB'ł>,
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przecinająca płaszczyznę równika według linii godzinnej Ab, przetnie 
płaszczyznę poziomu we.dług linii B'ó, łączącej punkt B' osadzenia 
pręta z punktem b. Linija rr', jako przecięcie równika z poziomem, jest 
śladem płaszczyzny wierzchołkowej pierwszej i jest prostopadła do lini 
południowej NS, a punkt b jest jej punktem przecięcia się z liniją godzin
ną A 10. — Gdy płaszczyznę r b l f f i ',  po wyjęciu pręta, przechylimy około 
linii rr' na płaszazyznę poziomą, to ona zajmie położenie rC D r ' i punkt A  
padnie na A'; wówczas linije godzinne, o 15° od siebie odległe, A 'X I , 
A 'X  i t. d., przedłużymy do śladu płaszczyzny wierzchołkowej rr ' i pun
kty c, b i t. d. połączymy z punktem B'; linije B'ć, B'ó i t. d. będą linija- 
mi godzinnymi odpowiedniego kompasu poziomego.

Wykonanie rysunku odbywa się sposobem następującym. N a fig. 
65-ej, na której litery odpowiadają figurze poprzedniój, linija SN jest linija 
południową wykre
śloną zapomocą gno
monu (iis.ł>)-, a punkt 
na niej B r jest do
wolny, jako osada 
pręta, licu jem y  kąt 
NB'G =  tp (na fig.
65-ćj kąt N B 'G  ró
wny jest szerokości 
gieogr. Warszawy, 
t.j . 52° ] 3'). Z pun
ktu dowolnego A  na 
linii W  wyprowa
dzamy prostopadłą 
do niej liniją A a; 
trójkąt B 'A «  (bg.
(15) jast oczywiście 
trójkątem B 'A a (fig. 
hi), przechylonym 
na płaszczyznę po
ziomą około linii 
w.B', a linija A a  jest 1-Is- 6s-
promieniem kompa
su równikowrago. Odcinamy na linii południowej « A ' =  a A  i koło, za
kreślone promieniem A'«, dzielimy na 24 równe części; przedłużając 
linije godzinne A 'l ,  A '2, A '3 i t. d. do przecięcia się ze śladem pła
szczyzny wierzchołkowej pienvszej rr ' i łącząc punkty przecięcia b, c,



d, c i t. (1. z punktem B', otrzymamy ślady cienia w odpowiednich go
dzinach *).

Stolik kompasu, jako wystawiony na zmienne wpływy powietrza, 
powinien być kamienny; w tym razie linije godzinne po ich wyrysowaniu

utrw alają się przez wykucie odpowie
dnich rowTków, na linii zaś południowej 
osadza się metalowca wskazówka w po
staci tró jkąta  (fig. 66), tak  aby kant jej 
główny przedstawiał kierunek osi świa
ta  i zagłębiał się wT kamień wt punkcie 
B' (fig. 65). -

Ponieważ kompas wskazuje czas 
słoneczny prawTdziwTy, przeto dla zre- 
gulowańia z nim zogaru, wskazujące
go czas średni, należy w chwili połu
dnia prawdziwego do 12 godzin dodać,

Fis- 66. uwzględniając znak właściwy, równanie
czasu poprzednio podane (us. 83).

85. Iy a l e n d a k z . Mówiliśmy już (us. 81), że przeciąg czasu, ja 
kiego potrzebuje słońce w swTvm pozornym ruchu, aby powróciło do pun
ktu równonocnego, z którego wTyszło, zowiemj rokiem zwrotnikowym. N a
leży zaś go nazywać «zwrotnikowym* dla odróżnienia od roku «gwiazdo- 
go» i «anomalistycznego», których znaczenie później (us. 87, 95) poznamy.

JSTiespółmiernoSć czasu obiegu środka ziemi po orbicie z czasem j#j 
obrotu około osi (us. 81) jest powodem, źe słońce, wyszedszy z pewmego 
punktu ekliptyki wT jednym roku w południe, nie dokonywa 360° swego 
obiegu podczas 365 dni, t. j. nie kończy tego obiegu w południe. Tak np. 
z tablicy długości słońca (us. 66) widzimy

1885 r. 1 stycznia w południe 0  =  281° 15',5
1886 r. „ „ 0  =  280° 59’,7;

brak więc jeszcze 15',8, t. j. prawie - -  dnia, aby słońce nade 860° obiegło. 

Bok zaś «cywilny», regulowrany obiegiem ziemi, tylko na całe dnie liczony 

być może. Przyjmując tylko 365 dni na rok z opuszczeniem ■— ęzęści dnia,

*) D o  k re ś le n ia  kom pasów  n a  ró żn y ch  p o w ie rzch n iac h  W o jc ie c h  Jas trz ę b o w sk i 
obm yśli! p rzy rz ąd  m ech an icz n y , zb u d o w a n y  na zasadzie  o g ó ln e j n a rzęd z i u k ła d u  ró w n ik o 
w eg o . O pis teg o  p rzy rząd u  i je g o  użycie  z n a jd u ją  się  w  je g o  d z ie łk u  w ydanym  w W a r 
szaw ie  w  r. 1843 p. t .  «K o yn p a s p o l s k i " .

9 4  K OSM OGRAFIA  A.
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doszlibyśmy do tego, że np. dzień 22 czerwca po latach 720 przypadłby 
podczas przesilenia zimowego. Dlutegoteż oddawna starano się tak urzą
dzać rachubę roku, aby, po uzbieraniu się całego dnia z tych czwartych 
jego corokil części, zaliczać go jako dzień nadmiarowy do roku bieżącego 
i tym sposobem nazwę dni utrzymać w zgodzie z warunkami fizycznymi 
ziemi, regulowanymi jej miejscem na orbicie. Zbiór pewnych w tej mie
rze przepisów zowiemy k a Ł'e u d a r z e  ni.

W starożytnym Egipcie, skąd rachuba czasu przeszła do Rzymian, 
liczono 365 dni na rok; już wi§p po 4 latacli prawie zbierał się dzień ca
ły, o który prawdziwe położenie ziemi różniło się od przyjętej rachuby. 
JDługość roku kalendarzowego Egipcyjan, jako wynosząca 365 dni, krótsza 
była od prawdziwego (us. 83) o 0,24220 dnia.

Pierwszą poprawę w tym kalendarzu wprowadził, idąc za wskazów
kami astronoma Sosigenasa, Julijusz Cezar w r. 46 przed Chr., poleciw
szy dla wyrównania błędu co 4 lata dodawać w miesiącu lutym jeden 
dzień, tak iż w okresie, czteroletnim miesiąc luty, mający po 28 dni przez 
3 lata, znane z wy o z aj  nyi ni ,  w czwartym roku, tak  zwanym p r z e 
s t ę p n y m,  albo p r z y b y s z o w y m ,  miał dni 29.

Tak urządzony kalendarz, zwany J  u l i j  a ń s  k im,  przyjął sobór 
Nicejski w r. 325, postanowiwszy dzień 21 marca, w którym owego roku 
przypadło pliejście słońca przez punkt-rownonocny, przyjąć za początek 
wiosny astronomicznej. Gdy zarazem rok 325-t} uznano za pierwszy 
w okresie Sztćroletnii i, z łatwością przyszło oznaczać lata przestępne: 328, 
332 i t. d., gdyż liczby, je oznaczające, są podzielne przez 4. Przyjęta w tym 
rachunku średnia długość roku wypada 365,ji5 dnia; dłuższa więc jest od 
prawdziwej o 0,00780 dnia; wskutek tego, wiosna kalendarzowa spóźnij, 
się coraz więcój w porównaniu z prawdziwym położenie.m ziemi na orbi
cie.—Rachunek kalendarza Julijańskiego utrzymał się bez zmiany aż do 
r. 1582, t. j. trwał 1257 lat, w ciągu których z rocznego ułam ka 0,00780 
dnia uzbierało się spóźnienie tak znaczne, że w r. 1582 w dniu przejścia 
słońca przez punkt wiosenny kalendarz wskazywał 11 marca, zamiast 21; 
spóźnienie bowiem roczne 0,00780 dnia X  1^57 daje 9,8 dnia.

Wtedy to, wskutek postanowienia (na podstawie obliczeń, których 
dokonał astronom Lilius) papieża Grzegorza X I I I ,  naprzód zmieniono 
odiazu datę 5 października r. 1582 na 15 października, aby owe 10 dni 
spóźnienia wynagrodzić, a następnie poprawiono rachubę, di i przestępnych 
na przyszłość w taki sposób, iżby owego spóźnienia uniknąć. A  mianowi
cie, ponieważ różnica długości roku prawdziwego od Julijańskiego wynosi 
0,00780 dnia, przato w Gagu 400 lat zbierze się, około 3 dni, które nale
żałoby z rachuby wypuścić. Wypuszczenie to w ten sposób się dokonywa, 
że, gdy rachubie Julijańskiej wszystkie la ta  końcowe stuleci, t. j. lata



9 6 K O S M O G R A R IJA .

1600,1700,1800 i t. iL, powinny być przestępne, juko podzielne przaz 4, to 
w kalendarzu G r e g o r y j  a ń s k i m  uważają się : nich te tylko za przestępne, 
których setki przedstawiają liczby, podzielne przez 4, a tym sposobem z 4 lat

1600, 1700, 1800, 1900

tylko pierwszy rok jest przestępny, trzy zaś pozostałe są, zwyczajne. Po
zostawiając więc niezmienioną kolej czteroletnią lat przestępnych, przy
jętą  w Julijańskiej rachubie dla wszystkich lat, nie będących końcowymi 
stuleci, a co do tycli ostatnich stosując tylkoco wypowiedziane prawidło, 
zmniejszamy długość średnią roku Julijahskiego (365,25 dnia) i przyjmu
jemy w roku Gregoryjańskim średnio 365,2425 dnia (t. j. 146 097 dni 
w ciągu 400 lat).—W edług więc kalendarza Gregoryjańskiego nie wypa
da średnio na rok 365,24220 dnia; z różnicy 0,00030 dnia w ciągli trzech 
tysięcy lat przeszło uzbiera się-cały dzień, który znowu trzeba opuścić.

ivulendarz;Gregoryjański, czyli rachuba czasu tak zwana «nowego 
stylu» (u. s.), po ustanowieniu go w i. 1582 bullą papieską został wkrótce 
wprowadzony do krajów katolickich (do Polski w r. 1586). Protestanci 
przyjęli gilnlopićro w wieku X V III . Kalendarz zaś Julijański, czyli ra 
chuba czasu «stafago stylu » (v. s.) używanym jest dudziś w Kosyi. Grecyi 
i wogóle przez w rznawców obrządku wschodniego.

K a l e n d a r z  ż y d o w s k i ,  istniejący obecnym stanie od osta
tniego wygnania Zydow z. Jerozolimy, opiera się na roku księżycowym,, 
złożonym z 12 okresów obiegu księżyca, t. j. ma około 354 dni; 'dla zró
wnania jednak roku księżycowego z rokiem słonecznym przyjęty jest 
okres 19-letni, w którym jast 7 lat przestępnych, mających po 13 miesię
cy, i 12 lat zi\ yczajnycli po 12 miesięcy. P ata zwyczajne w pewnej kolei 
mają po dni 353, 354. 355, la ta  zaś przestępne po 383, 384, 385, jako- 
dłuższe o cały mieniąc. W  peryjodzie 19-letnim lata przestępne są skolei 
3-ci, 6, 8, 11, 14. 17 i 19-ty. Przy bardzo zawiłej rachubie, jaką kalen
darz żydowski przedstawia,, średnia długość roku nie jest w nim mnie] do 
prawdy zbliżoną od długości roku według innych kalendarzy; wynosi ona 
365,24682, t. j. zajmuje miejsce pośrednie między rokiem Julijańskim  
a Gregoryjańskim.

K a l e n d a r z  p e r s k i ,  od dawna już będący w użyciu, dokładno
ścią swą przewyższa rachubę czasu, zaprowadzoną w Kuropie. 03fr»* 
przez Persów przyjęty wynosi 33 lata, z których 28 la t liczy się tak  jak  
i\ kalendarzu Julijańskim, t. j. 3 zwycz.ajne a czwarty przestępny, z po
zostałych zaś pięciu lat cztery są zwyczajne a piąt-y przestępny, poczym 
wraca cały okres 83-letni od początku. Tym sposobem średnia długość 
roku wypada 3135,24 240; z różnicy 0,00020 dnia dopiero po 5000 lat mo
głaby się sftbr&fc jedna doba, którąby opuścić wypadło.
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K a l e n d a r z  t u r e c k i  opiera się na roku księżycowym, rachuba 
zaś lat zaczyna się od daty ucieczki Mahometa, t. j. od 16 lipca r. 622 
naszej ery. Dwanaście obiegów księżyca stanowi rok, mający dni 354, 
tak iż Nowy Rok w Turcyi (pierwszy Moliarrem) corocznie o 11 dni wy
przedza zwykłą słoneczną rachubę, przypadając we wszystkich skolei po
rach roku. W ostatnich dopiero latach wprowadzono tam  do rachowania 
czasu zwykłego kalendarz Julijański. —

Jak  widzimy, wszystkie przyjęte 'wartości średniego roku różnią się 
od wartości prawdziwej, co uwydatnia następujące zestawienie długości 
średniej roku:

starożytnych Egipcyjan 365 dni
kalendarza Julijańskiego 365,25 ,.

„ żydowskiego 365,24682 ,.
,, (rregoryjańskiego 365,2425 ,,
,. perskiego 365,24240 ,,

prawdziwa 365,24220 ,.

Długość jed n ak  o sta tn ia  nie je s t  tak że  bezw zględnie s ta ła -  zm ienia się 
ona w ciągu wieków, choć w g ran icach  bardzo  m ałych, bo około 5 sekund na 
1000 la t (us. 87 ), j a k  o tym  rachunk i L ap lace’a, a potym  B essel’a  p rzekonały . 
T a jednak  m ała różn ica, pochodząca od ham ującego działan ia  p lan e t na k u lę  
ziemską, nie ma dla pow yższej kw esty i p rak tycznego  znaczenia.

O k r e s y  k a l e n d a r z o w e . Niespółmierność czasu obrotu ziemi oko
ło osi z czasem jej obiegu około słońca, a przy tym, jak  poniżej zobaczy
my, każdej z tych wielkości z czasem odmian księżyca, wywoływała od 
bardzo dawna próby połączenia tycli trzech podziałów w pewne oznaczo
ne «okresy». N atura jednak tycli zjawisk z trudnością się do rozwiąza
nia tego zadania nadawała; stądto, jak  -widzieliśmy, powstało tyle ró
żnych sposobów liczenia czasu. Ślady zagmatwania w tycli usiłowaniach 
przetrwały do dziś w zmiennej ilości dni w miesiącach. Ponieważ okres 
odmian księżyca wynosi przeszło 29 i pół dnia, przeto oddawna starano 
się dla wyrównania w jednym miesiącu pomieszczać 29, w drugim 30 dni, 
skąd powstały miesiące księżycowe «niepełne» i *pełne».

Większość tak utworzonych okresów ma dziś zaledwie znaczenie h i
storyczne; przytoczymy tu  tylko te, które dotąd mają pewne zastosowania.

O k r e s  s ł o n e c z n y .  Oznaczając pierwsze 7 dni roku literami 
a, b, ć, d, e, /  i (j i powtarzając to dla następnych tygodni, otrzymujemy 
w ciągu roku stalą literę dla pewnej nazwy dnia w tygodniu, wyjąwszy 
rok przestępny, w którym dzień 24 lutego oznacza się tą  samą literą, co 
i 23 lutego. Ponieważ jednak w roku jest 52 tygodnie i albo 1 dzień albo 
dni 2, przeto coroku litery właściwe oddzieli)} m dniom w tygodniu zmie-

l lib l.  m at.-fiz ., S. I II , I  IX . 7
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niać się będą i dopiero po 28 latach znowu w tym samym porządku po
wrócą. L itera  przypadająca na Niedzielę, coroku inna, zowie się l i t e r ą  
n i e d z i e l n ą .  Rok przestępny ma oczywiście 2 litery niedzielne, jednę 
do 23 lutego, drugą od 24 lutego do końca roku. — Ten okres 28 lat na
zywa się okresem słonecznym, a ponieważ początek jednego takiego okre
su przjjm uje się na 9 la t przed naszą erą, przeto danemu rokowi n  odpo
wie, jako liczba porządkowa w tym okresie, reszta z podzielenia liczby 
n +  9 przez 28. Oczywiście, że ta  liczba porządkowa jest w związku z li
te rą  niedzielną (przyjmuje się, że w r. 1-ym naszej ery przypadała litera 
niedzielna b)\ odpowiednia zależność jest stała dla kalendarza Julijańskie- 
go, a w Gregoryjańskim, raz zmieniona z przyczyny opuszczonych dni 
przy reformie, zmienia się dalej z powodu zwyczajnych końcowych lat 
stuleci.

O k r e s  M e t o n a  czyli k s i ę ż y c o w y .  N ieład w rachowaniu cza- 
^u u Greków w znacznej części usunął Meton w V  wieku przed Chr., obli
czywszy, że w ciągu 19 lat odmiany księżyca dokonywają się 235 razy, 
poczym w tejże samej kolei na odpowiednie dnie wracają. Ułożył on 
wskutek tego okres ze 125 pełnych i 110 niepełnych miesięcy, a nadto 
połączył 12 lat po 12 miesięcy z 7 latam i przestępnymi po 13 miesięcy, 
a tym sposobem długośęi miesiąca i roku w tym 19-letnim okresie wy
padły odpowiednio:

125.30 +  11029 ^  =  29)532 dn . 1 ^ 3 0 + 1 1 0 .2 9  ^  =  ^  ^
ZoO 1J

Mbton, ktorego zasada do dziś jest utrzymana w kalendarzu żydowskim, 
zbliżył się wiele do prawdy, bo według dzisiejszych danych

235 lunacyj stanowi 6939 dni 16 godz. 31 ni.,
19 zaś lat zwrotnikowych 6939 ,% 14 „ 27 m.

L ata okresu Metona liczą się od 1-szego do 19-go, a miejsce, jakie rok 
w tym okresie-' zajmuje, zowie się l i c z b ą  z ł o t ą .  Rok, poprzedzający 
naszę erę, jest przyjęty za początek okresu; łatwo przeto oznaczyć liczbę 
złotą, dodając jedność do liczby danego roku n i wyznaczając resztę z po
dzielenia tej sumy przez 19. Tak np.

1886 +  1 — 6 
19 ■ 19 ’

t. j. dla it>ku 1886 liezbą złotą jest 6, czyli, że ten rok jest szó$tyin 
w okras.ie Metona.

O z n a c z e n ie  ś w ią t  r u c h o m y c h . Liczba złota służy do oznaczania 
w różnych latach święta Wielkanocy, jedynego święta ruchomego, które 
w krajach chrz&ścijańskicli z ruchem księżyca jest związane. Wielkanoc,



s ł o ń c e .  —  8 5 . 9 9

zgodnie z postanowieniem soboru nicejskiego w roku 325, obchodzi się 
w pierwszą Niedzielę po tej pełni księżyca, która albo przypada na poró
wnaniu wiosennym, stale przy tym wyliczeniu przyjmowanym w dniu 21 
marca, albo po nim następuje; jeżeli zaś pełnia przypada w Niedzielę, 
to Wielkanoc odkłada się na Niedzielę następną.

Dla oznaczenia więc Wielkanocy w pewnym roku potrzeba wiedzieć 
datę pierwszej pełni księżyca po 20 marca. Po 19 latach okresu Metona 
wszystkie odmiany księżyca przypadają znowu na też same dnie roku; li
czba zatym złota, litera niedzielna okresu słonecznego i odległość w dniach 
pierwszej pełni roku od 1 stycznia są tu  potrzebne.

Ostatnia z tych danych wynika z tak zwanej w kalendarzach e pa -  
kt y,  czyli liczby, oznaczającej «wiek księżyca* w dniu 1 stycznia, t. j. 
ilość dni od ostatniego nowiu do początku roku. Epakta, jako zalezna od 
odmiany księżyca, ma również okres 19-Ietni Metona, a więc zmienia się 
razem z liczbą złotą. Ponieważ 12 obiegów księżyca przedstawia w liczbie 
całkowitej dni 354, przeto jeżeli w d. 1 stycznia roku pewnego w okresie 
Metona wiek księżyca wynosi np. 1 dzień, to 1 stycznia roku następnego 
wiek księżyca powiększy się o 365 — 354 — 11 dni (po opuszczeniu ułam 
ka), t. j. wiek księżyca wyniesie 1 +  11 =  12 dni, czyli dla owego roku 
epaktą będzie liczba *XII. O tę liczbę 11 epakta corok się powiększa, 
a tylko ostatniego roku okresu Metona powiększa się o 12; zamiast 
zaś każdej tak otrzymywanej sumy, większej od ilości dni miesiąca «peł- 
nego», bierze się tylko nadm iar nad 30. T aka jest, bez żadnych zastrze
żeń, zasada obliczania epakt w kalendarzu .Tulijańskim, w którym się 
przyjmuje, że w każdym roku, którego liczbą złotą jest 1, epakta jest X I. 
przy liczbie złotej 2 epakta X X I I ,  przy liczbie złotej 3 epakta I I I  i t. d.

Błąd z powodu opuszczania mniejszych ułamków przy takim  obli
czaniu wieku księżyca wynosi na lat 19 zaledwie 1 godz. 28 m. 15 sek., 
tak iż dopiero po latach 300 (zamiast dokładniejszej liczby 310 lat), kiedy 
cały dzień się uzbiera, o który nów księżyca się posunie, epakty o jedność 
należałoby powiększyć. Tego się jednak w kalendarzu Julijańskim  nie 
robi, wskutek czego różnica między datam i pełni kalendarzowej i prawdzi
wej może wynosić jeden lub więcej dni.

Lilius w swych obrachunkach uwzględnił z powyższego powodu 
potrzebę zwiększania epakt co 300 lat o jedność, a także to, że na 
zmniejszenie ich wpływa okoliczność, iż z la t kończących stulecia nie 
wszystkie są przestępne. Wogóle, aby obliczyć epaktę t. z. Clregoryjańską 
na pewien rok, należy liczbę złotą, odpowiadającą mu, pomnożyć przez 
11, od iloczynu odjąć największą możliwą wielokrotność 30-u, a od tej 
reszty (wrazie potrzeby powiększonej o 30) odjąć dla la t od 1582 do 1699 
liczbę 10, dla la t od 1700 do 1899 liczbę 11, dla lat od 1900 do 2199
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liczbę 12. W  wieku więc ubiegłym i bieżącym w ciągu każdego 19-letuie- 
go okresu Metona odpowiadają sobie w kalendarzu Gregoryjańskim:

liczba złota 1 2 3 4 5  6 7 8  9
epakta 0 X I  X X I I  I I I  X IV  X X V  V I X V II  X X V II I
liczba złota 10 11 12 13 14 15 16 17 18 19
epakta IX  X X  I  X I I  X X I I I  IV  X V  X X V I V II  X V II I

Obliczmy datę Wielkanocy n. s. np. w roku przestępnym 1884; dla 
tego roku, według powyższego, liczba złota jest 4, a odpowiednia epakta 
II I ,  nadto litery niedzielne są /  i e. Pierwsza pełn ia: 15 dni — I I I  =  12
stycznia; dodawszy 3 obiegi księżyca w całycb liczbach, t. j ...............  89
dni (aż do pełni kwietniowej), otrzymamy d n i ...........................................101
od początku roku, czyli 14 tygodni i dni 3. Przy literze niedzielnej / ,  
dzień 1-go stycznia jest AVtorkiem; dzień więc 101-szy roku, t. j. 10 kwie
tnia m a literę b (przy literze niedzielnej e od 24-go lutego), jest Czwart
kiem; Wielkanoc zatym przypada 13 kwietnia.—Odpowiednie tablice u ła
twiają ten rachunek, podam tu  dla /rozumienia w najprostszej formie *).

Sposób obliczania d a ty  W ielkanocy w p ro st z liczby n, oznaczającej rok, 
w skazał Gauss. N iepodając uzasadn ien ia  tak iego  obliczania, przytoczym y tu 
ty lko  samo praw id ło . R eszty  z podzielen ia  liczby n oddzieln ie przez każdą  
z liczb: 19, 4 i 7 nazw ijm y odpow iednio: o, b i c. O znaczm y następn ie  przez 
k i l  dw ie liczby: d la  k a len d a rza  Ju lijań sk iego  wciąż stale , m ianow icie:

k —  15, l = .  6,

dla k a len d a rza  zaś G regory jausk iego  ty lko  w pew nych okresach s ta łe , m ia
nowicie **) :

od r . 1700 do 1799 1 ;= : 23 , 1 =  3,
od r. 1800  do 1899 k =  23, 1— 4,
od r . 1900  do 2099  k  =  24 , 1 =  5.

Gdy jeszcze reszty  z podzielenia liczby 19u -f- k przez 30 i liczby 2 i  +  4c  +  
-f- 6d -p  l p rzez 7 nazw iem y odpow iednio d i e, to  dla obu k a lenda rzy  w owym 
ro k u  n W ielkanoc p rzy p ad a

(22  f - s f - j - e )  m arca, czyli (d. +  e — 9) kw ietnia.

Jed n ak , je że li W ielkanoc w edług tego rachunku  w ypadałaby 26 kw ietn ia , to  ma 
ona w rzeczyw istości m iejsce 19 kw ietn ia , jeże li zaś m iałaby  p rzypaść 25 
kw ietnia p rzy  d =  28 i a >  10, to je s t  ona 18 kw ietn ia.

*) R ó żn e  d a n e  k a le n d a rz o w e  w raz  z icli o b ja śn ien ia m i są  z es taw io n e  w p ra c y  d y 
re k to ra  o b se rw a to ry ju m  w  K ra k o w ie , p ro f. d ra  i \  K a r liń s k ie g o  w  tom ie  V J I 1  R ozpraw  
'  spraw ozdań z  posiedzeń  w ydz. m a t.-p rz y r. a k ad e m ii u m ie ję tn o śc i w K ra k o w ie  (r. 1881).

**) k w zra sta  o 1 g d y  e p a k ta  zm n ie jsza  się o 1; l  w z ra sta  o 1 od  k ażd eg o  końcow ego  
z w y c z a jn e g o ro k u  s tu lee ia .
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Dla roku  1886 =  n m am y: a = 5 ,  b =  2, c =  3, o raz  w edług n. s. 
rf =  28, e =  6; a zatym  w edług u. s. wT r. 1886  W ielkanoc p rzypada

( 2 2 28-J-6) m ar. =  56 m ar. =  25 kw ie t., czyli (28 - j-6 —  9) kw. =  25 kw iet,;

według zaś s. a. d —  20, e =  2; a-w ięc W ielkanoc p rzy p ad a  13 kw ietn ia.

Następna tablica mieści w sobie epakty, litery niedzielne i daty 
Wielkanocy (n. s.) dla lat od 1882 do 1901:

1882 11 a 9 kw . 1887 G b 10 k w . 1892* 1 cb 1 7 k w . 1897 26 c 18 k w .
8-3 22 <j 25 m . 88* 17 ag  1 k w . 93 12 a  2 k w . 98 7 6 10 k w .
84* 3 /e  13 kw . 89 2 8 / 2 1  k w . 94 23 g  25 m . 99 18 a  2 k w .
85 14 d  5 k w . 90 9 e G k w . 95 4 / 1 4  k w . 1900 29 g 15 k w .
8G 25 c 25 k w . 91 20 d  29 m . 96* 15 ed 5 k w . 01 1 0 /  7 kw .

Uwaga. Zgodnie z tym ,.cośm y mówili o różn icy  w rachub ie  czasu w ró 
żnych miejscowościach na  kuli ziem skiej (us. 4 3 , 4 7 ), łatw o zrozum ieć, że, 
biorąc chwilę pełni księżyca za podstaw ę rachunku  św ią t ruchom ych, konie
cznie trzeba j ą  odnieść do pew nego po łudn ika; w przeciw nym  bow iem  razie  
święta dla miejsc, nie na  tym  sam ym  po łudn iku  będących, m ogłyby k iedy in - 
dziej przypadać. Z tego pow odu ju ż  na  soborze n icejskim  postanow iono, że 
do patry jurchy a leksandry jsk iego  m a należeć ogłaszanie dnia W ielkanocy, 
gdyż wówczas w A leksandryi najpow ażniej upraw iano astronom iją . Z czasem  
wyznaczanie św iąt ruchom ych p rzesz ło  do pap ieży , a papież K lem ens X I kazał 
w kościele X . Panny A nielskiej (S . M aria  degli A ngeli) w ykreślić południk  
i według tego "p o łu d n ik a  rzymskiego® w yznaczać się m a chwilę wiosennej 
pełni, służącej lo określenia dn ia  W ielkanocy.

8(>. K i e r u n e k  o s i  z i e m s k i e j  w z g l ę d e m  e k l i p t y k i . O rbita zie
mi, jakkolwiek bardzo wielka w porównaniu z rozmiaram i ziemi, jest je 
dnak tak mała stosunkowo do odległości gwiazd stałych, ze możemy o niej 
to samo powiedzieć, co już powyżej nieraz było powiedziane o ziemi, iż 
dwa promienie widzenia, poprowadzone z dwu krańcowych punktów orbi
ty do jednej gwiazdy, mogą być uważane jako równoległe do siebie. Po
wierzchnia walcowa, którą oś ziemska jako tworząca zakreśla podczas ro
cznego obiegu, może być uważana za liniją wciąż schodzącą się z osią 
świata i skierowaną zawsze ku temuż samemu punktowi nieba dopóty, do
póki jej nachylenie i położenie względem stałej ekliptyki pozostaje nie
zmienione. Za to najmniejsza zmiana w kierunku nachylenia tęiże osi 
względem punktów stałych ekliptyki da się wyraźnie ocenić z powodu 
wielkiego promienia kuli niebieskiej; wówczas bowiem tak  biegun, jak  
i wszystkie płaszczyzny oryjentacyjne i punkty kardynalne, z kierunkiem 
osi świata związane, zmienia swe położenia.
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f, 87. P e e c e s y j a . Dotychczas przypuszczaliśmy, że kierunki osi 
ziemskiej w różnych punktach jej drogi są do siebie równoległe; w takim 
razie punkty równonocne zawsze byłyby widoczne w tych samych miej
scach nieba, o 180° od siebie odległych. D la wyjaśnienia tego, weźmy 
spółrzędne równikowe kilku gwiazd stałych, liczone od punktu wiosenne
go, i przekształćmy je na spółrzędne ekliptyczne, t. j. na długość i szero
kość (us. 62). Sprawdzając te ostatnie, przekonamy się, że we wszystkich 
latach szerokość tych gwiazd stałych pozostaje niezmienną, długość zaś 
wszystkich, od punktu wiosennego liczona, corok wzrasta przeszło o 50". 
W iedząc już, że kula niebieska nie jest całością jednolitą, mogącą rzeczy- 
wiście ulegać ruchowi tak  ściśle jednostajnemu, musimy w tym zjawisku 
widzieć ruch punktu wiosennego po ekliptyce w stronę przeciwną, t. j. ruch 
wsteczny (us. 11), który według powyższego dowodzi pewnej zmiany w po
łożeniu osi ziemi; na tę bowiem zmianę położenia punktu równonocnego 
nie wpływa ruch postępowy ziemi. AYyohraźmy sobie na fig. 67-ej w środ
ku kuli niebieskiej ziemię Z z jej układem równikowym ItiP B  i ekliptykę

tueski jest wprost zależny od położenia osi ziemi, przeto widocznie ta 
ostatnia zmienia swą pozycyją w ten sposób, że, zachowując kąt 66° 33', 
jaki tworzy z płaszczyzną ekliptyki, zatacza kierunkiem swym BB' stożek, 
przecinający się z kulą niebieską według koła B nm . Rzeczywiście, po
łożenie bieguna niebieskiego B zmienia się bardzo powoli i w ten mianowi
cie sposób, iż biegun ziemi zakreśla pośród gwiazd stałych koło, którego

Fig. 67.

E A E 'D , której biegunem 
jest pukt (3. Punkty ró
wnonocne A  i D, oddala
jąc się ruchem wstecznym 
od gwiazd stałych o 50" 
przeszło na rok, bez zmia
ny szerokości postępują 
po ekliptyce tak, że skolei 
przechodzą do punktów 
A ' i D'. Zjawisko to, od- 
dawna znane pod nazwą 
c o i  a n i a s i ę p u n k t  ó w 
r ó w n o  no c n y  cli, wska
zuje, że równik B R 1 wła
ściwie zmienia swe po
łożenie, przecinając się 
z ekliptyką w coraz in
nych punktach A ' i D'. 
Ponieważ zaś równik nie-
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środkiem jest biegun ekliptyki, znajdujący się w gwiazdozbiorze Smoka. 
Koło to jest oznaczone na Tab. I. (Oczywiście, że przez «ruch osi ziem
skiej » rozumieć należy ruch całej kuli ziemskiej.)

Całość tego zjawiska zowie się p r e c e s y j ą .  Ruch ten osi ziem
skiej jest bardzo powolny. Biegun świata, znajdujący się dziś zaledwie 
o 1J stopnia od gwiazdy biegunowej (a Ursae min.), za czasów H ipparcha 
(130 lat przed Chr.) był od niej o 12° oddalony. Do zakreślenia całego 
tego koła biegun potrzebuje około 26 000 lat; za 12 000 lat najbliższą bie
guna świetną gwiazdą będzie a Lutni.

Cofanie się punktów równonocnych sprawiło to, że punkt wiosenny, 
znajdujący się w znaku B arana i będący przed 2000 lat w gwiazdozbiorze 
tegoż nazwiska, dziś już jest w gwiazdozbiorze Ryb. Mimo to, zawsze 
się mówi, że punkt wiosenny przypada w pierwszym znaku, znaku B ara
na, i przyjmuje się go za zero koła ekliptyki. W szystkie więc inne 
«znaki» również nie odpowiadają nazwom gwiazdozbiorów, wT których się 
znajdują (por. us. 61), clioó kiedyś od nich swTe nazwy wyzięły; obecnie 
znajdują się one w idących za nimi gwiazdozbiorach, t. j. np. znak Byka 
jest w gwiazdozbiorze Barana, znak Bliźniąt w Byku i t. d.

W skutek precesyi:
1) Słońce po dokonaniu swego obiegu pozornego, zwianego rokiem 

zwTotnikowym (us. 81, 85), który reguluje fizyczne warunki ziemi, nie po
wraca do tój samćj gwiazdy, od której przed rokiem wyszło, gdyż punkt 
wiosenny przez ten czas cofa się o 50",221 na ekłipt.yce—powrót zaś słoń
ca do tójże samćj gwiazdy kończy r o k  g w i a z d o w y ;  jest on dłuższy od 
zwTrotnikowrego prawie o 0,014 dnia, gdyż wynosi 365,2563582 dnia, t. j. 
365 d. 6 g. 9 m. 9,35 czasu średniego *).

2) Ponieważ punkt wiosenny, początek wrznoszeń prostych, ciągle 
zmienia miejsce, zarówno jak  i biegun, przeto spółrzędne równikowe 
gwiazd również się ciągle zmieniają i dlatego w katalogach gwiazd po
dany być winien rok, na który położenia ich są obliczone. Katalogi te 
są zatym efemerydami (us. 71), mającymi znaczenie dla danego roku; 
chcąc ich użyć wr innym czasie, trzeba położenia gwiazd poprawić w^edlug 
zasad prawTa prewsyi. Tak np. w katalogu gwiazd na r. 1884 znajduje
my spółrzędne gwiazdy a Ursae majoris

a =  10 g. 56 m. 33 s. § =  +  62° 22' 37",

na rok zaś 1874 były one

a —  10 g. 55 m. 56 s. § — +  62° 25' 49".

* ) W e d łu g  H m s e n ’a  i  0 1 u fse n ’a.
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3) Z  powodu ciągłej zmiany równika i spółrzędnych, widok nie
ba dla pewnego poziomu z czasem, choć bardzo powoli, zmieniać się 
musi: pewne gwiazdy, które były okołobiegunowe, zaczynają zacho
dzić pod poziom, inne zaś przeciwnie; biegun przenosi się stopniowo co
raz w inne miejsce, gwiazdy blisko niego będące oddalają się. zataczając 
coraz większe koła ruchu dziennego, inne zaś, przeciwnie, zbliżają się do 
bieguna.

4) Liczba 50",211, wyrażająca wielkość corocznego cofania się pun
któw równonocnych, ńie jest bezwzględnie stała, lecz podlega małym zmianom. 
Przeto długość roku zwrotnikowego jest także odpowiednio zmienna. Wzrost 
precesyi roczny wynosi, według Hansen’a +  0”,000 264 296 6; rok więc zwro
tnikowy jest krótszy corocznie o 0S,00595. Gdy np. w r. 1800 precesyja była
=  50”,2235, a długość roku zwrotnikowego =  365 d. 5 g. 48 m. 46,43 sek.,
przeto długość takiegoż roku w t lat po r. 1800 będzie

365 d. 5 g. 48 m. 46,43 s. — 0S,00595. t

i np. rok 1885 będzie miał 365 d. 5 g. 48 m. 45,94 sek.
8 8 .  N u t a c y j a . Droga kołowa bieguna nieba około bieguna ekli

ptyki nie jest właściwie tak  jednostajna, jakbyśmy ją  sobie z poprze
dniego objaśnienia wyobrazić mogli. 
P unk t bieguna zbacza od okręgu te
go kola w jednę i w drugą stronę-
w okresie 18 i pół lat, nie przestając
ciągle dokonywać owego obiegu; u ła- 
śeiwie więc ta  droga bieguna ma 
kształt zbliżony do linii krzywej, 
przedstawionej na fig. 68-śj. To 
zbaczanie bieguna w obie strony po
wtarza się peryjodycznie w ciągu 
prawie la t 19. Zbaczania tego, po
dobnie jak  i innych ruchów ziemi, 
nie czujemy; odbija się ono tylko na 
tle nieba w coraz zmienianym poło
żeniu wyobrażalnego bieguna. Aby 

wyrozumieć ten ruch osi, przypuśćmy chwilowo, że biegun nie dokonywa 
ruchu postępowego na kole pod wpływam precesyi zakreślanym, t. j. wyo
braźmy sobie, że biegun około czasowo stałego punktu obiega, wskutek 
tylko owego zbaczania osi, m ałą elipsę ee' (fig. 69). T a  elipsa, przy postę
powym ruchu bieguna po kole precesł/i pp'p", wydaje się właśnie krzywą 
E E ', częścią krzywej na fig. 68-ej. Bradley ze zmian zboczenia gwiazd, 
zależnego od precesyi, wyrachował, że to wahanie ma miejsce w grani-
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cacli, zaledwie około 10" luku od siebie oddalonych. Euch ten peryjody- 
czny osi ziemskiej nazywa się n u t a c y j ą .

8 9 .  W y m ia r y  o b b it t  z i e m 
s k i e j . P a r a l a k s a . Wobec nie
dostępności ciał niebieskich dla 
zwykłych miar bezpośrednich, pod
stawą ogólną wymierzania ich 
odległości od ziemi jest tak zwane 
złudzenie paralaktyczne (us. 34), 
opierające się na tym zjawisku, że 
ciało niebieskie, widziane z dwu 
punktów ziemi, odbije się na tle 
kuli niebieskiej w dwu różnych 
miejscach. Wyobraźmy sobie na 
fig. 7O-ej dwu spostrzegaczów w 
miejscach a i a', leżących na je 
dnym południku, których szero- FiS- 69-
kości gieocentryczne (us. 51) są
odpowiednio i ą/, Iiuije ich zaś wierzchołkowe odpowiednio OZ i OZ'. 
Widzą oni jedno 
ciało niebieskie, np. 
księżyc K , w dwu 
różnych punktach 
nieba: h i k \  a kąt p, 
między promienia
mi widzenia zawar
ty, zowie się kątem 
paralaksy, alboteż 
wprost p a r a l a k s ą  
ciała K  dla podsta
wy aa'. Zmierzyw
szy odległości wierz
chołkowe ciała K  
w obu miejscach, z i z', łatwo oznaczyć kąt paralaksy; mamy bowiem 
w czworokącie O a K  a'

j> =  .360° — (<p +  tp') — (180 — s) — (180 — z'), t. j. 
p  =  (z +  z') — (<p +  ?')•

Mając zaś kąt p i długość cięciwTy aa' południka, przy wiadomych kątach 
z i z', łatwo obrachować bok a  Ty  tró jkąta  aK ® 1, a następnie, przy wia
domym promieniu ziemi O a , można znaleść odległość OK  ciała K  od 
środka ziemi O.
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Łatwo spostrzec, że wmiarę powiększania się odległości ciała od 
ziemi przy niezmiennej podstawie kąt paralaksy się zmniejsza, oraz że ze 
zwiększeniem się podstawy przy niezmienionym położeniu ciała kąt pa
ralaksy się powiększa. D la ujednostajnienia pojęcia paralaksy zgodzono 
się odnosić go do promienia ziemi jako podstawy.

Jeżeli ciało niebieskie znajduje się na poziomie a k  (fig. 71) w pun
kcie K , to dwa promienie, idące od dwu spostrzegaczów w a i w a', two

rzą kąt P , który zo- 
wiemy p a r a l a k s ą  
p o z i o mą ;  spostrze- 
gacz w a widzi ciało 
K  na poziomie ak, 
spostrzegacz zaś w a' 
widzi K  w zenicie. 
Zatym, paralaksa 
posiomagwiasdyjest 
kątem, pod jakim  
widzielibyśmy pro
mień ziemski, pa
trząc nań ze środka 
tejże gwiazdy.

Gdy ciało znaj
duje się w pewnej 
wysokości nad po
ziomem, np. w pun
kcie L ,  to kąt pa
ralaksy «LA , odnie

siony do tegoż promienia, zowie się p a r a l a k s ą  w y s o k o ś c i :  stopnio
wo on się zmniejsza wmiarę powiększania się wysokości k i, Jem, kn. Gdy 
nakoniec ciało jest w zenicie, to paralaksa wysokości jest równa zeru; 
wtedy bowiem tak  spostrzegacz, będący w punkcie a, jak  i ten, któryby 
mógł patrzeć ze środka ziemi, widzieliby obaj ciało T w jednym punkcie t.

90. Z m ia n a  k ą t a  p a r a l a k s y . W trójkącie La A (fig. 71), w któ
rym kąt a \j\  =  p jest paralaksą wysokości gwiazdy L w punkcie spostrzeżeń 
a o poziomie ak,  a kąt TaL =  z jest jej odległością wierzchołkową, mamy 

AL : a A =z sinLaA : sinp,

albo, oznaczywszy AL, odległość gwiazdy, przez d, zaś a k ,  promień ziemi, 
przez r, i zważywszy, że La A =  180° —  z,

d  : r  =  sin z : s in p .

Ponieważ przy wielkich odległościach gwiazd ruchomych paralaksa p jest
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zawsze bardzo mala, przeto , zam iast wstaw.y p  p rzy j ąwszy łuk  je j  odpow ia
dający, mieć będziemy

r  .
p —  — sin z.1 d

Gdy w tym ogólnym w yrażeniu przy jm iem y z =  90°, to  p a ra lak sa  wysokości
¥

staje się paralaksą poziom ą, k tó rą  nazw ijm y P , i P  — — , co w staw iając 

w wyrażenie poprzednie, o trzym am y

p  —  P  sin z .

Ze znanej więc paralaksy  poziom ej gw iazdy, możem y, m nożąc j ą  p rzez  w staw g 
odległości wierzchołkowej te j gw iazdy, otrzym ać odpow iednią je j p a ra lak sę  
wysokości.

Wobec zm ieniającej się wysokości gw iazdy w skutek  ruchu dziennego, ten  
sposób obliczania je j para laksy  wysokości, czyli w yznaczanie t . z. p a r a l a k s y  
d z i e n n e j ,  ustaw icznie w ypada stosow ać.

Paralaksa pozioma, stale dla pewnej gwiazdy oznaczona, zmienia 
się jeszcze wskutek różnej odległości tejże gwiazdy na jej drodze, jak  to 
ma miejsce ze słońcem, zmieniającym ciągle swą odległość od ziemi. 
Z tego powodu przyjęto oznaczać paralaksę dla odległości średniej, 
a mała poprawka dla odległości mniejszych i większych łatwo się wpro
wadza na mocy odwrotnej proporcyjonalności średnic pozornych wzglę
dem odległości (us. 66), a więc prostej proporcyjonalności średnic wzglę
dem kątów paralaksy, co także z określenia paralaksy poziomej wypada

91. W y z n a c z e n ie  p a r a l a k s y  c ia e  n i e b i e s k i c h . Wyznaczenie 
wielkości paralaksy odbywa się wogóle sposobem podanym w powyższym 
objaśnieniu jej znaczenia na fig. 70-ej (us. 89). Wyznaczywszy z dwu 
odległych punktów ziemi, oile można na tymże południku leżących, odle
głości wierzchołkowe jednej gwiazdy dla tój samej chwili, otrzymujemy 
kąt p  =  (z +  s') — (<f +  <f'), a z niego oblicza się kąt paralaksy pozio
mej P, odniesionśj do promienia ziemi.

Dla ciał bliżej ziemi będących sposób ten jest wystarczający. Ju ż  
jednak dla słońca, z powodu jego odległości, otrzymujemy kąt tak mały, 
bo tylko kilka sekund wynoszący, że jakkolwiek dokładne jego mierzenie 
tym sposobem jest niemożebne. Najlepiej tego dowodzi zestawienie w ar
tości paralaksy słońca z dawniejszych czasów. A rystarch z Samos ozna
czył ją  na 3', Keppler zniżył ją  do 1', Halley do 25", a jeszcze te w arto
ści są zawielkie; bezpośrednio więc nie daje się ona wyznaczyć. Sposoby 
zaś pośrednie polegają na tym, że bezpośrednio wyznacza się paralaksa 
ciał, bliżej ziemi będących, np. księżyca, lub planet bliższych, a dopiero na 
mocy ogólnych praw układu słonecznego, które później poznamy, obra-
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chowywa się paralaksa słońca. Tym sposobem Lacaille w połowie zeszłe
go wieku z wymierzonej (fig. 70) paralaksy planety M arsa obracliował pa- 
ralaksę słońca na 10", wartość dość zbliżony do prawdziwej; późniejsze 
obracliowania również z obserwacyj M arsa w r. 1862 dały wai tości od 
8",84 do 8",96 i te są bardzo bliskie prawdziwej, zgadzają się bowiem 
prawie z wartościami paralaksy, obrachowywanej innymi drogami po
średnimi.

Przejścia planety W enus przed tarczą słońca, o których przy opisie 
planet będzie mowa, dają najlepszą sposobność do dokładnego oznaczenia 
paralaksy tej planety, a pośrednio i słońca. W artość otrzymana z takich 
obserwacyj w r. 1874 wypada średnio 8",860. Do czasu sprawdzenia tej 
liczby zapomocą spostrzeżeń ostatniego w tym wieku przejścia W enery 
w r. 1882, przyjmiemy *) za paralaksę słońca w średniej jego od ziemi 
odległości:

8",9.

9 2 .  S p b o w a d z e n i e  p o e o ż e ń  g w i a z d  d o  ś b o d k a  ziejM I. K ąt pa
ra lak sy  należy uw zględniać p rzy  w yznaczaniu położenia gw iazdy. O znaczając 
je  bowiem w różnych m iejscowościach ziem i, o trzym ujem y ich t. z. po lożen 'a  
p o z o r n e ,  u legające para lak sie  zależnej od m iejscowości; d la  u jednosta jn ien ia

tych  położeń należy je  wszy
stk ie zredukow ać do takich , 
jak im ib y  się p rzedstaw iały  ze 
ś ro d k a  ziemi, t. j .  do t .  z. po
łożeń p r a w d z i w y c h .

G dy m am y oznaczyć 
zboczenie gw iazdy G (fig. 72), 
to  z p u n k tu  a na ziemi mie
rzym y na po łudn iku  je j odle
głość w ierzchołkow ą pozorną 
Z a y  —  z-, p raw dziw a zaś je j 
odległość w ierzchołkow a je s t 
ZA ( j  —  z ' .  Poniew aż z  —

=  Zax-\-xaQ  = :  ZA(/ +  oGA —  
—  4-  p ,  p rze to  zm ierzona

Fig. 72. odległość w ierzchołkow a je s t

*) Za podstawę do obliczeń odpowiednich w tym dziele przyjęta jest paralaksa 
słońca 8",9. Zaznaczyć tu jednak należy, że w ostatnim czasie (r. 1885_) większość astrono
mów, dla ujednostajnienia ogłaszanych ścisłych spostrzeżeń, przyjęła liczbę 8",85, jako pra
wdopodobnie najbliższą wypadków ostatnich obliczeń; ta liczba jest także w większości ka- 
lendarzów astronomicznych podana.
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większa od prawdziwej o całą paralaksę wysokości p, którą odjąć należy 
(w odpowiednim rachunku również potrzeba szerokość gieograficzną zastąpić
przez gieocentryezną, o której była mowa w us. 51). Paralaksa zatym zniża 
prawdziwe położenie gwiazdy na południku, nie wpływa jednak na zmianę 
wznoszenia prostego, bo gwiazda znajduje się w płaszczyźnie właściwego koła 
godzinnego; zewnątrz południka obie spółrzędne są przez paralaksę zmienione.

Paralaksa pozioma wpływa na wschód i na zachód gwiazd, zmieniając 
chwile obliczane dla poziomu astronomicznego. Z powodu tego złudzenia 
każdą gwiazdę (która ma paralaksę) widzimy wschodzącą później, a zachodzącą 
wcześniej. Tak na fig. 71-ej widzimy z a w chwili wschodu gwiazdę K w pun
kcie k fizycznego poziomu, kiedy ona już nad poziom astronomiczny AB po
dniosła się o kąt KAB. Toż samo złudzenie ma miejsce odwrotnie przy za
chodzie. Z tego powodu oznaczenie obu tych chwil należy poprawić o ilość 
czasu, potrzebnego na przejście gwiazdy po luku KB1. Wschód i zachód 
gwiazd stałych nie podlegają tej poprawie — nie mają bowiem gwiazdy stałe 
paralaksy, którąby można odnieść do promienia ziemi, gdyż one są tak odległe, 
że, jak wyżej (us. 7) było objaśnione, promienie widzenia, do dwu najodle
glejszych punktów ziemi od nich idące, nie dadzą się odróżnić od równoległych.

5 )3 .  O d l e g ł o ś ć  z i e m i  o d  s ł o ń c a .  Paralaksa pozioma służy głó
wnie do wyznaczenia odległości gwiazd ruchomych od ziemi, oraz do wy
znaczenia ich prawdziwej wielkości z •wielkości średnic pozornych. D la 
oznaczenia odległości ziemi od słońca przyjmujemy paralaksę jego 
=  8",9, odpowiadaj ącą średniej odległości, t. j .  połowie osi większej or
bity ziemi. Jeżeli na fig. 73-ej ab jest promieniem ziemi = 8 5 9 ,4  mili

gieogr., a środek słońca jest w punkcie S, to kąt a >S b będzie paralaksa 
słońca =  8",9.

Przy tak  małym kącie, jak  8’',9, możemy, hez dającego się uczuć 
błędu, przyjąć, że luk zakreślony promieniem S i  =  x , równym odległo
ści środka słońca od środka ziemi, odpowiadający temu kątowi, schodzi 
się razem z promieniom ziemi ab. Zważmy, że długość połowy okręgu 
koła, itx, odjiowiada 180° czyli 848000'', a wuęc w tym kole

'K  CC1" odpowiada długość łuku
o4o 000

a
■s

Fig. 73.

8",9
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, j  i orn . 648 000 , 206 264,98skąd wypada x  —  859,4 m. g. X —  -  859,4 m. g. X  óT,-—  =
0 ,9 7 1  0 , 9

=  859,4 m. g. x  23 175,7 =  19 917 884,1 m. g., czyli prawie 20 milijo- 
nów mil gieograficznych.

Z pow odu tej m ałości k ą ta  aS ć , możem y p rzy jąć , że (w staw a k ą ta  
3", 9 =  0 ,0 0 0 0 4 3 1 2 2 3 ):

x =  ——TTfj-r —  23 189 ,8  ab =  19 929 3 1 4 ,12  m ili g ieogr. s i u o j y

Zapom ocą podobnego postępowania, możemy odwrotnie, z wielko
ści kąta paralaksy ziemi, czyli pozornego promienia słońca (us. 66), zna- 
leść wielkość prawdziwego promienia słońca; otrzymamy mianowicie:

promień słońca =  93 044,7 mili gieogr.

M ając średnią odległość słońca od ziemi, z łatwością obliczymy 
przy pomocy stosunku pozornych średnic słońca (us. 68) wszystkie roz
miary orbity ziemi. W  okrągłych liczbach wypadają one:

oś wielka drogi ziemskiej =  39 858 610 mili gieogr.
odległość punktu przyziemnego (parigeum) =  19 595 090 m. g.

„ „ odziemnego (apogeum) =  20 263 520 m. g.
mimośród tej elipsy =  334216 m. g.

Liczby te są oparte na paralaksie =  8",9. Gdy jednak niepewność pa
ralaksy słońca do 0".04 dochodzi, przeto otrzymana z rachunku odległość 
słońca może się różnić od prawdziwej o 90 000 mil blisko; z tegotćż po
wodu, aż do ostatecznogo ustalenia wielkości paralaksy słońca, oznaczają 
średnią odległość słońca w okrągłej liczbie na 20 milijonów mil gieogr.

94. Wymiary słońca. Prawdziwy promień1 kuli słonocznćj mo
żna także w mny sposób obrachować z paralaksy słońca i jego pozornego 
promienia. Gdy bowiem promień ziemi, widziany ze słońca, przedstawia 
się jako kąt =  8",9, promień zaś słońca widziany z ziemi zmienia się od 
977f',6 do 945".4 (us. 66), czyli średnio jest =  961 ",5, przeto

prom. słońca R  : prom. ziemi r =  961",5 : 8",9
t. j.

R  — 108,03 r,

czyli promień kuli słonecznej jest przeszło 108 razy większy od promie
nia ziemi, a tymsamym wynosi 92815,2 mil g. Liczba ta  niewiele się 
różni od otrzymanej inną drogą w us. poprzednim, t. j. od 93 044,7 m. g.

Ponieważ powierzchnie dwu kul są proporcyjonalne względem kwa
dratów promieni, a objętości względem sześcianów promieni, przeto ła
two wnieść, że powierzchnia słońca jest około 11 000 razy większa od po
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wierzchni ziemi, objętość zaś jego wyrównywa prawie 1280 000 razy 
wziętej objętości ziemi.

Rachunek, oparty na prawach siły przyciągania, którymito prawa
mi później się zajmiemy, doprowadza do wniosku, że masa słońca jest 
322 000 razy większa od masy ziemi.

Z tej danćj i z wiadomego stosunku objętości tych dwu ciał otrzy
mamy średnią gęstość słońca, t. j. w przypuszczeniu, że ona w całej kuli 
byłaby jednakowa,

322 000 n , . , . .
1 28Q 0Qq =  0,25 gęstości średniej ziemi.

Gęstość więc słońca jest prawic 4 razy mniejsza od gęstości ziemi. P rzyj
mując zaś, według Cavendislra, średni ciężar właściwy kuli ziemskiej 
=  5,48, otrzymamy, jako ciężar właściwy słońca, liczbę 1,37.

95. Z m i a n a  p o e o ż e n i a  o r b i t y  z ie m i.  Przy niezmienności roz
miarów orbity ziemskiej, położenie jej względem linii absydów, czyli osi 
wielkiej, ciągle, choć bardzo powoli, ulega zmianie; mianowicie punkty 
przysłoneczny i odsłoneczny, końce osi wielkiej, oddalają się corocznie 
ruchem prostym od punktu wiosennego o 0°,0172 t. j. o V 1",9. W sku
tek tego, okres czasu od przejścia ziemi przez punkt przysłoneczny do 
powrotu do tegoż punktu, zwany r o k i e m  a n o m a ł i s t y c z n y m  (us. 
85), dłuższy jest od roku zwrotnikowego o czas odpowiadający łukowi 
1' T',9, t. j. o 0,01745 dnia. P unk t przysłoneczny tym sposobem oddala 
się corocznie od punktu wiosennego, przebiegając całą ekliptykę w ciągu 
21 000 lat przeszło; położenie więc punktu przysłonecznego schodzi się 
kolejno to z punktami równonocnymi, to z punktam i przesileń.

Ponieważ długość pół roku zależy od położenia linii równonocnej 
względem osi elipsy, przeto owa długość nie jest stała. Gdy linija absy
dów schodzi się z liniją równonocną, to elipsa orbity jest przez liniją ró- 
wnonocną podzielona na połowy; wtedy półrocze letnie jest zupełnie ró
wne zimowemu. Gdy zaś linija równonocną jest prostopadła do osi 
wielkiej, wówczas zachodzi największa różnica długości tych dwu czę
ści roku. To położenie miało miejsce w r. 1250, w którym punkt przy
słoneczny przypadał w znaku R aka @, jak  to widzimy na fig. 74-ej, 
przedstawiającej 4 główne położenia orbity ziemskiej względem linii ró- 
wnonocnćj, uważanej odpowiednio za nieruchomą. W  celu uwydatnienia 
położeń postać orbity ziemskiej jest nadmiernie wydłużona. Widzimy, 
że punkt przysłoneczny, który w czasie około 4000 la t przed Chrystusem 
był w znaku B arana Y, w roku 1250 po Chr. przeszedł do znaku R aka § ;  
w tym czasie największa była różnica między długością półrocza zimo
wego, odpowiadającego dla półkuli północnej łukowi ap'b, i długością



półrocza letniego, dla tejże półkuli odpowiadającego łukowi ach.  Odwro
tnie zdarzy się dopiero po upływie od r. 1250 po Clir. prawie 10 500 lat.

Obecnie linija absydów 
od położenia swego w r. 
1250 zaledwie o 10° się 
oddaliła, jak  to przy
bliżenie wyznaczyliśmy 
w us. 68-ym.

Na tej różnicy 
długości zimy i lata, 
trwającej dla każdej 
półkuli kilka tysięcy 
lat, oparł Adhemar 
swe przypuszczenie pe- 
ryjodycznycli potopów 
co 10 500 lat, przez któ
re dłuższa zima na je
dnej półkuli powinna 
zgromadzić tak  zna
czną ilość lodów biegu
nowych w porównaniu 
z inną półkulą, że one 
byłyby powodem zmia
ny położenia środka 

ciężkości kuli ziemskiej i naruszenia równowagi oceanów. N ie rozbierając 
tej kwestyi, k tóra granic prostego przypuszczenia nie przechodzi, należy 
jednak przyznać, że ta  powolna zmiana położenia orbity ziemskiej nie 
pozostaje bez wpływu na równie powolną zmianę warunków fizycznych 
rozmieszczenia ciepła na obu półkulach ziemi.

9 6 .  P l a m y  s ł o n e c z n e .  Przypatrując się słońcu przez teleskop, 
opatrzony ciemnym szkłem dla zabezpieczenia oka od zbyt silnego blasku, 
przekonywamy się, że błyszcząca jego powierzchnia, czyli t. z. ś w i a t ł o -  
s f e r  a (fotosfera), nie jest zupełnie gładka, lecz że jest jakby usiana bar
dzo drobnymi nierównościami. Nierówności te różnie się przedstawiają, 
stosownie do siły szkieł użytych. Zapomocą lunet średnich widać ziarna 
różnego kształtu, najczęściej do elipsy zbliżonego, niekiedy wydłużone, 
o konturach najczęściej niewyraźnych. Przy użyciu silniejszych telesko
pów ziarna te przedstawiają się jako złożone z bardzo drobnych punktów 
błyszczących, których średnice wynoszą od O1',3 do 4"; teto dla naszego 
oka małe ich wymiary są poY odem niewyrażności konturów grup wię
kszych. Różnica zaś w świetle tych ziarn zdaje się zależeć od ich polo-
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żenią w różnych głębokościach światłosfery. Miejsca ciemne między ziar
nami niekiedy rozszerzają się, tworząc tak zwane p o r y ;  są to prawdopo
dobnie przerwy w masie, stanowiącej zewnętrzną powłokę słońca. P rzer
wy te są prawdziwymi otworami, a otaczające je  błyszczące ziarna są 
powodem, że ich postać jest zwykle nieregularna. Obraz ziarnisty two
rzący światłosferę przedstawiony jest na fig. 75-ej, rysowanej z fotografii 
Janssen’a, dokonanej w r. 1877 
w obserwatoryjum w Meudon pod 
Paryżem.—Niekiedy ziarna przy
bierają postać wydłużonych list
ków, nadto czasem skierowanych 
w pewną stronę całymi grupami.
Zmiany te, odbywające się nieraz 
w oczach spostrzegacza, dowodzą 
wielkich wstrząśnień w warstwie 
światłosfery i wskazują, że ona 
się składa z materyi niezmiernie 
ruchliwej.

W  tej powierzchni chropowatej bardzo często tworzą się ciemne 
p l a m y  nieregularny cli kształtów i różnej wielkości, niekiedy w grupy uło
żone. Środkowe ciemne miejsce plamy zowie się j ą d r e m ,  obwódka zaś 
jaśniejsza, otaczająca jądro, jak  na fig. 76-ej widzieć można, nazywa się 
p ó ł c i e n i e m .  Plamy słoneczne zmie
niają się ciągle tak  co do kształtu jak 
i swej wielkości. N a tablicy I I I  przed
stawione są zmiany jakim  podlegała 
grupa plam w czasie od 13 września 
do 21 października r. 1882. Plamy 
drobne, czyli powyżej już w zr iankowa- 
ne «pory», rozszerzają się, a zlewając 
się z sąsiednimi tworzą plamy większe, 
które dłuższy czas trw ają bez zmiany. Potym, w otaczającym jądro  pół
cieniu widać powstające podłużne utwory w postaci listków, lub pozwija
nych spiralnie jasnych płomieni; te, jakby wpływając do ciemnego jądra, 
zapełniają je powoli i zmniejszają wciąż plamę aż do zupełnego jej zni
knięcia. Takie utwory widać na fig. 77-ej, przedstawiającej plamę zna
cznie powiększoną; cały półcień złożony jest z w^ąskich pasków jasny cli, 
poskręcanych przy brzegach jąd ra  w różnych kierunkach.

Przy brzegach tarczy słonecznej plamy przedstawiają się jakby lej
kowate wgłębienia, będąc tylko z jednej strony półcieniem otoczone, 
przyczyni często można w około nich dostrzec jaśniejsze miejsca w posta-
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ci nieregularnych smug jakby rozlanej błyszczącej mąteryi; 'są to tak 
zwane p o c h o d n i e  słońca (faculae). N a tablicy I I I  widać je przy pi a.-
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mach, będących blisko brzegu tarczy 13 września oraz 21 października 
r. 1882.

!>7. R u c h  p l a m . — O b r ó t  S ł o ń c a  ok o ®  o o s i .  Jeżeli w ciągu pe
wnego czasu bedziertjflyjsfe codziennie przypatrywali jakiejś plamie, to 
spostrzeżemy, że ona po tarczy słonecznej przechodzi od wschodu na 
zachód, zakreślając w swym biegu liniją kształtu eliptycznego, zmie
niającą się wraz z porami roku. Fig. 78-ma przedstawia taki przobifeg' 
jednej z plam we wrześniu r. 1882; cały taki przebiegi od jednogo brzegu 
tarczy słonecznej do drugiego trwa około 13 dni. .Nieraz zaś po 14 dniach 
od zniknięcia plamy na zachodnim brzegu znowu ją  spostrzegamy wynu
rzającą się na brzegu wschodnim. N a figliłZe 78-ej z powodu odwróco
nego w lunecie obrazu słońca wschodnia strona jest naprawo; w rzeczywi
stości jednak, gdy patrzymy na słońce wprost, nie przez lunetę, plama 
wynurza śtę na lewym brzegu. Ponieważ plamy nie są czymś oddzielnym 
od kuli słonecznej, lócz są związane z błyszczącą jśj powierzchnią, przeto 
ich rnch pozorny jest objawem obrotu kuli słonecznej około jej osi.

K szta łt eliptyczny dróg plam dowodzi pewnego pochylenia crsi słoń
ca do ekbptyki; spostrzegamy bowióm we wrześniu kształt elips wypukły 
ku dołowi i na zachód (fig. 79); w ciągu półroczą kształt ten się spłaszcza 

.,ąź do linii prbstćj w pierwszych dniach czerwca (fig. 80), następnie znowu



stopniowo staje się elipsą odwrotnie wypukłą, t. j. ku górze, a najwyra
źniej w pierwszych dniach marca (fig. 81).

s ł o ń c e .  —  9 7 .  1 1 5

Niekiedy więc, jak  we wrześniu (fig. 79), widzimy z ziemi biegun 
północny słońca; kiedyindzićj zaś, jak  w marcu (fig. 81), widzimy jego

biegun południowy. Ponieważ we wrześniu, kiedy biegun północny słoń
ca najwięcej jest ku nam nachylony, ziemia znajduje się w znaku Ryb )(, 
przeto ku temu znakowi jest skierowane pochylenie osi słońca. Ze spo
strzeżeń plam słonecznych, od cząęu ich odkrycia przez- Galik usza i F a- 
bricius’a w r. 1611 aż do dzisiaj, wjnika, że oś słońca nachy’ona jest do
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ekliptyki pod kątem 82° 51', i mianowicie ku punktowi ekliptyki w znaku 
Ryb, którego długość (od punktu wiosennego) wynosi 344° 30'.

Położenie to uwydatnia fig. 82-a, przedstawiająca ziemię w jej czte
rech głównych punktach. Z  powodu nachylenia osi słońca BB' do ekli-

F ig .  8 2.

ptyki E E 'E ł'E '", płaszczyzna równika słonecznego r r ”r .  którego prze
dłużenie przedstawia koło R, R ', R", R"', tworzy z ekliptyką kąt a S b  —  
—  7° 9'. Przecięcie tych dwu płaszczyzn, t. j. linija zowie się l i n i j  ą 
wę z ł ó w,  z których jeden £1 jest wrę z ł e m  wTs t ę p u j  ą c y  m, tu bowiem 
płaszczyzna równika cvznosi się ponad ekhptykę, drugi w ę z ł e m  s s t ę -  
p u j ą c y m ,  w którym odwrotne zjawisko ma miejsce. Ponieważ w tych 
dwru punktach ziemia znajduje się jednocześnie i na okliptyce i na p ła
szczyźnie równika słonecznego, przeto z tych punktów żadnego z biegu
nów słońca wfidzióć nie możemy, wskutek czego w tej porze drogi plam 
na tarczy przedstawiają się jako linije proste (fig. 80). W  tych punktach 
ziemia znajduje się 6 grudnia i 5 czerwca, zaczyni idzie to, że długość 
węzła wstępującego £1 równika słońca wynosi (us. 66) 74° 30'; miejsce 
więa, ku któremu słońce jest nachylone, jest oczywiście o 90° oddalone od
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tego punktu na wschód, t. j. znajduje się w znaku Ryb w punkcie A , 
mającego wyżej podaną długość.

Widzieliśmy, że plamy w obrocie słońca w ciągu przeszło 27 dni 
wracają do togo samego punktu tarczy słoneoznćj; ten czas więc byłby 
czasem obrotu słońca, gdyby ziemia była nieruchoma. Ponieważ jednak 
w ciągu tych 27 dni ziemia w tym samym kierunku przebiega około 27°, 
przeto czas obrotu słońca, na te 27° potrzebny, należy odjąć od owych 
prz^zło 27 dni, aby mieć rzeczywisty czas całkowitego obrotu słońca. 
Wypada dlań 25 dni 5 godz. 36 min. średnio. Ruch plam nie jest j&- 
dnostajny, ale zwalnia się wmiarę oddalania się plam od równika słone
cznego. Je s t to ważną wskazówką do poznania ich natury fizycznśj. 
Plamy widzimy prawie zawsze w bliskości równika słonecznego po obu je
go stronach do 40° szerokości, liczonej w podobny sposób, jak  na ziemi, 
t. j. szerokości «helijograficznej»; występujące poza tą  szerokością są nie
zmiernie rzadkie. W  tym pasie wmiarę odległości od równika czas obro
tu plam zmienia się od 24,6 do 26,2 dni. Ta okoliczność jest już dowo
dem (lostatecznj m na to, że plamy nie są utworami stałymi na twardej 
powierzchni słońca, lecz wynikami pewnych zmian fizycznych, odbywają
cych się w substancyi ruchliwej, elastycznej; światłosfera więc musi być 
płynna lub gazowa, clioć przez wysokie ciśnienie może być zgęszczona 
do stopnia na ziemi nieznanego.

9 8 .  T e o r y j a  p l a m  H e r s c h e l ’a . N a podstawie opisanych po
wyżej spostrzeżeń W ilson postawił hypotezę o naturze plam, która, do
pełniona następnie i rozwinięta przez HerscheFa i Arago, przetrwała 
całe stulecie i znana jest pod nazwą teoryi HerscheFa. W edług tej 
teoryi, wnętrze słońca ma być ciałem stałym, ciemnym i chłodnym, oto
czonym dwiema warstwami materyi, ukształtowanej na podobieństwo 
chmur. W arstw a wierzchnia, silniejszym blaskiem obdarzona, tworzy 
widzialną światłosferę, gdy warstwa wewnętrzna, ciemniejsza, daje począ
tek półcieniom plam. Ją d ra  plam są to proste orwory w wymienionych 
warstwach, przez które przegląda ciemne wnętrze słońca. Późniejsze 
jednak odkrycia z dziedziny fizyki, wTszczególności zaś prace Kirchhoffa 
teoryją tę obaliłj.

9 9 .  R o z b i ó r  w i d m o w y  s d o ń c a . —  P r z y r z ą d  w i d m o w y . W iado
mo z fizyki, że światło ciała rozżarzonego, stałego lub ciekłego, przepu
szczone przez pryzmę, przedstawia całkowite widmo ciągłe, nieprzerwane 
ani ciemnymi ani jasnymi linijami, gdy tymczasem ciało gazowe rozżarzo
ne daje widmo przerywane, składające się z linij jasnych, dla danego cia
ła  świecącego charakterystycznych Kirchhoff zrobi! ważne odkrycie, ,z 
te jasne linije stają się ciemnymi wtedy, gdy poza ciałem gazowym rozża
rzonym umieścimy ciało stałe lub ciekłe, znacznie silniej rozżarzone, i że
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wówczas otrzymujemy widmo pełne, poprzecinane linijami ciemnymi, po
dobnie jak  to ma miejsce w widmie słonecznym (Imije Fraunchoffer’a). 
Przytym  Kirchhoff dowiódł teoretycznie i dbświadczalnie, że gaz rozża
rzony wysyła promienie ściśle tejże samej łamliwości jakie absorbuje, je 
żeli przez niego przepuścimy zwyczajne światło białe. Otóż rozbiór uwa
żny ciemnych prążek widma słonecznego w porównaniu z prążkami widm 
różnych gazów ziemskich wykazał, że te prążki są następstwem absorbcyi 
światła słonecznego, odbywającej się we własnej atmosferze słońca. Ilość 
prążek FraunhofeFa, jaką dla niektórych pierwiastków w widmie słońca 
znaleziono, usuwa wszelką wątpliwość. Zapomocą bardzo drobiazgowych 
dochodzeń oznaczono ich dotąd dla żelaza 460, tytanu 200, wapnia 75, 
manganu 57, niklu 33, kobaltu 19, chromu 18, sodu 9, wodoru 5 i t. d. 
Pierwiastki te znajdują się więc Iw powłokach kuli słonecznej i muszą hyc 
one w stanie gazowym, aby absorbcyja ta  miała miejsce.

W skutek tych badań .Kirchhoff doszedł do wniosku, że słońce jest 
ciałem skroplonym, płynnym, w najwyższym stopniu rozżarzonym, otoczo
nym atmosferą gazową rozpaloną niższej nieco temperatury. W  atmo
sferze tej miejscowe zmiany tem peratury wywołują zjawisko podobne 
do chmur naszych; górne warstwy tych chmur, stosunkowo chłodniejsze, 
stają się nieprzezroczystymi i tworzą jąd ra  plam; ponad taką chmu
rą  powstają z tychże powodów inne, większe i cieńsze chmury, które wy
jaśn iają nam zjawisko półciemi. N a poglądy te astronomowie nie zupeł
nie dziś się zgadzają, ale odkrycie, pracz Kirchhoff’a' dokonane, dozwala
jące nam z rozbioru wddma danego ciała niebieskiego wnosić o składzie 
jego chemicznym, było pobudką do licznych prac nad naturą fizyczną 
zarówno słońca, jak  i innych ciał niebieskich.

P r z y r z ą d  wt i d m o w y (spektroskop), dziś jeden z najważniejszych 
przyrządów, zapomocą których badania te się prowadzą, w zasadzie skła
da się z teleskopu i pryzmy, przdz którą przechodzą załamując się pro
mienie od danej gwiazdy zanim dojdą do naszego oka. Siła rozpraszają
ca przyrządu zależy od ilości pryzm; do badania słabego światła gwiazd 
potrzeba ich dwu lub trzech, do rozbioru zaś śwdatła słonecznego używa 
się ich kilkanaście. Udoskonalony spektroskop słoneczny przedstawiony 
jest na fig. 83-ej. Pierścień A przytwderdza się do teleskopu, aby obraz 
słońca padał na szczelinę przy i. Część optyczna narzędzia składa się 
właściwie z sześciu pryzm, ustawionych ruchomo na kole B; promień 
słońca SB', przeszedszy przez owę szczelinę, dochodzi kolejno przez pry
zmy 1-szą, 2, 3, 4, 5 do 6-ej, w której całkowicie się odbija, i wracając 
przez pryzmy 5-tą, 4, 3, 2 i 1-szą wchodzi do lunety L ,  służącej jako 
analizator; rozproszenie więc jest tak wdelkie, jakby się odbywało w 12 
pryzmach.





Tab. IV

■ m m m  i

W i d m a  c i a ł  n i e b i e s k i c h :

1. Słońce. 2. Wyskoki słoneczne. 3 .P lane ta  U ranus 4. Syiyjusz. ó. Arklurus.

6. oc H erkulesa. 7. Gwiazda 152 Schjellempa. 8. Kometa z r. 1868. 9. Mgławi 

ca w Smoku. 10.Linije absorpcyjne atm osfery ziemi.
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1 0 0 .  Otoczenie seońca. Jeżeli podczas całkowitego zaćmienia 
słońca doczekamy się chwili, w której ostatni jego skrawek skryje się poza

Fig. 83.
P r zy rzą d  w id m o w y  s ło n e c z n y .

'księżyc, to oczom naszym przedstawi się widok nieopisanej piękności 
i wspaniałości, który raz widziany nazawsze w pamięci naszej pozostanie. 
K ula księżycowa, zupełnie czarna, wydaje się jakby zawieszona w powie
trzu (fig. 84); wokoło niej roztacza się pierścień łagodnego srebrzystego 
światła na podobieństwo aureoli jaką śi’edniowieczni malarze upiększają 
oblicza świętych Światło to, zwane k o r o n ą ,  rozciąga się na znaczną 
w pewnych kierunkach odległość, przechodzącą nieraz średnicę słońca; 
wogóle jednak zarysy jego są nieregularne i przy każdym prawie zaćmie
niu odmienne; co do natężenia zaś jest ono łtąjsilniejsze przy podstawie, 
słabnie zaś miarę odległości od księżyca. Spośród tej korony z różnych 
punktów brzegu księżyca wyskakują słupy lub chmury płomieni różowe
go koloru najrozmaitszych kształtów, niekiedy często się zmieniających, 
które zowiemy p r o t u b e r a n c y j  a m i  albo w y s k o k a m i .  Nakoniec
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sam brzeg księżyca otoczony jest świetlnym krążkiem, także różowawej 
barwy, z którego wyskoki owe występują, zwanym c h r o m o s f e r ą .

Korona i wyskoki znane już były dawniej astronomom (jest o nich 
wzmianka w Philosophical Transactions w r. 1773). Bliższe jednak zba-

ićig . 84 .

W id o k  zaćm ien ia  c a łk o w ite g o  s ło ń c a  17 s ie rp n ia  r. 187tf.

aanie tych zjawisk w nowszych dopiero nastąpiło czasach. Początek 
w tym względzie stanowią obserwacyje podczas całkowitego zaćmienia 
słońca w r, 1860 w Hiszpanii; z obserwacyj, tam dokonanych, prof. Adam 
Praźmowski, ówczesny adjunkt obserwatoryjum warszawskiego, przeko
nał się, że światło korony jest spolaryzowane, a zatym w części przynaj
mniej odbite od słońca *). Przyrząd widmowy do badania tych powłok 
słonecznych zastosowany dopiero został poraź pierwszy podczas zaćmienia 
słońca w r. 1868, obserwowanego w Indyjach. Jednym  ze szczęśliwych

* ) O htervation de Vćclipse  to tu l du so le ll du 18  ju il le t  1 8 6 0 . (C om ptes rendus  p a ry 
sk ie j a k a d e m ii  n a u k , r. 1860).



Tab. V.

w  Lit. W  Główczewskiego w Warszawie.

K S Z T A Ł T Y  W Y B U C H Ó W  S Ł O N E C Z N Y C H
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obserwatorów był francuz Janssen, który w pierwszej chwili dostrzegł, 
że wyskoki składaja się przeważnie z masy rozżarzonej gazu wodorowego 
i że r{  dosyć jasne, aby mogły być badane spektroskopem nietylko pod
czas zaćmieni?, słońca, ale w każdym czasie, skoro możemy przyrząd ten 
zwrócić na słońce. Do tegoż wniosku doszedł też, niezależnie od Jans- 
sen’a, astronom angielski Lockyer, który nie brał nawet udziału w ob- 
serwacyjaeli nad wspomnianym zaćmieniem słońca. Odtądteż badania 
widmowe przedsięwzięte zostały prawie we wszystkich obserwatoryjach 
Europy i Ameryki.

Badania te przekonały, że wyskoki m ają łączność z cienką powłoką, 
otaczającą na kilka sekund całą powierzchnią słońca, którą poznaliśmj 
wyżej pod nazwą chromosfery — że są one tylko wystającymi częściami 
tej powłoki. Chromosfera przeto stanowi jakby atmosferę słońca, której 
części tu i owdzie w postaci słupów lub chmur płomienistych wznoszą się 
nieraz do znacznej wysokości. Składową częścią górnych warstw atmo
sfery jest przeważnie wrodór, niżej zaś znajdujemy pary znacznej ilości 
metali, jak: żelaza, magnezu i t. p. Blisko podstawy, gdzie pary meta
liczne występną najczęściej i najwięcej zgęszczone, następuje absorbcyja 
promieni słonecznych, która wywołuje ci mne linije Fraunhoifer’a w wi
dmie słonecznym (Tab. IV  fig. 1-sza). Young dostrzegł sarnę tę warstwę 
gazów metalicznych podczas zaćmienia słońca w r. 1870; przy samym bo
wiem początku zaćmienia całkowitego, gdy przez chwilę widoczna była 
podstawa chromosfery, ujrzał on na wąskim pasku u jej spodu wszystkie 
linije widmowe, odwrócone, t. j. jasne na tle ciemnym.

■Wyskoki przedstawiają wogóle ten sam skład chemiczny, co i chro
mosfera. Fig. 2-ga w tab. IV  podaje widmo wyskoków słonecznych, 
w którym, oprócz znanych prążek wodoru, oraz paru  prążek żelaza i m a
gnezu, widać zwykle prążkę żółtą, błyszczącą, leżącą blisko linii sodu, 
która nie ma odpowiedniki w widmach pierwiastków znanych; domyślny 
odpowiadający tej linii pierwiastek nazwano «helium».

Co do formy dzielą wyskoki zwykle na dwie klasy. J  edne z nich, 
podobne do chmur, składają się praw ie z czystego wodoru, zdradzając 
wznoszeniem się w górę wstrząśnienia, dokonywające się w samej chromo- 
sferze. Drugie zaś, wybuchowe, zawierają w sobie pary żelaza, magnezu, 
wapnia i wielu innych pierwiastków, zawsze z gazem wodorowym pomie
szane. Wyrzucane są one z głębi słońca i przedstawiają prawdziwe wy
buchy rozżarzonych par metalicznych. .Różnorodne ich postaci, na Tab. V  
przedstawione tak, jak je przyrządem widmowym widzieć można, zga
dzają się w zupełności z przypuszczeniem ich wybuchowego pochodzenia. 
Na tych rysunkach warstwa pozioma, z której wybuchy poivstają, jest 
samą chromosferą, zewsząd kulę słońca otaczającą; niek-edy jest ona
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gładka, kiedyindziej znowu najeżona drobnymi płomieniami, od których 
oderwane części wybuchów swobodnie się w atmosferze słońca unoszą,. 
T aką oderwaną chmurę par metalicznych, obserwowaną przez Tacclii- 
ni’ego 3 września roku 1871, wyobraża ostatni rysunek na dole Tabl. Y. 
Wysokość wybuchów słonecznych od najmniejszych, t. j. wynoszących 
20", 30", dochodzi do 4', 6', t. j. do wielkości około 13 średnic ziemskich. 
Wybuchy słoneezne najczęściej dają się widzieć w bliskości plam przy
brzeżnych i pochodni, i, tak  z powodów częstości pojawiania się, jakoteż 
ze względu, iż one m ają miejsce około równika w pasie powyżej (us. 97) 
wskazanym, są bezwątpienia w przyczynowym związku z plamami i po
chodniami.

R ozbiór widmowy plam  przy  zwężonej szczelinie p rzy rząd u  widmowego 
prow adzi do zaznaczenia dw u najw ażniejszych  d la  zrozum ienia ich natu ry  
okoliczności, a m ianow ’c ie : 1) najczęściej p rąż lp  ciem ne m etalów  na obszarze 
przez  p lam ę zajętym  są ciem niejsze i rozszerzone, ta k  iż nn k tó re  p rzed sta 
w iają  się ja k b y  p ła s ' ie ow ale, najczęściej w środku  ją d r a  plam y, co wskazuje 
na  wzmocnioną abso rbcy ją  św ii.tła słonecznego p rzez  gazy więcej zasłaniające, 
a  więc p raw dopodobni0 chłodniejsze; 2 ) n iekiedy, a p rzynajm n ie j chwilowo, 
p rążk i zw ykle ciem ne naraz  zm ieniają  się w b łyszczące , co w skazuje, że w m iej
scu sam ej p lam y, p rzez  ochłodzone gazy u tw o rzo n e j, m ogą mieć m iejsce wy
buchy rozpalonych  gazów  otw oram i w św iatłosferze d la  nas niewidzialnym i, 
a le w okolicy p lam y położonym i. F ig . 85 -a  p rzed s taw ia  część tak iego  w dm a

plam y w okolicy p rążek  sodowych D ,D 2 ; 
sm uga poziom a ciem na pochodzi od plam y; 
na niej w łaśnie w idać obi" linije fodow e m o
cno rozszerzone, m ające pośrodku jasne  p rą ż k : 
sodu, świeżo pośród plam y w ybuchającego 
w stan ie  rozżarzonego gazu. P rą ż k i żelaza 
i m agnezu znajdu jem y bardzo  często na m iej
scach p lam  rozsze rzo n e  i ciem niejsze, co ró 
w nież świadczy o ch łodn ie jszym  staińe tych 
gazów , w k tórym  siln ie jsze  pochłanianie świa
tła  ma m iejsce.

Światło korony poddano starannej analizie podczas zaćmienia 
w roku 1869 w Ameryce. W ykazuje ono słabe widmo ciągle, w którym 
występuje jedyna linij a jasna, nie m ająca odpowiedniej między znanym’ 
nam pierwiastkami; leży ona w okolicy prążki E . Dalsze spostrzeżenia 
przekonały, że widmo korony jest też poprzerzynane ciemnymi linijam. 
Fraunhotłer’a, czyli że część przynajmniej światła korony jest odbi
ciem św iatła słonecznego — fakt, potwierdzający pogląd Prażmowskiego, 
w roku 1860 wypowedziany. Czym właściwie jest owa korona, rozcią
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gająca się nieraz do wysokości 300000 kilometrów i wyżej, trudno dziś 
jeszcze wyrzec. Za « atmosferę* słoneczną w zwykłym znaczeniu tego wy
razu, jak  to dawniej twierdzono, czyli za masę gazową ciągłą, utrzymującą 
się wskutek własnej sprężystości, uważać jej nie można. W ielka kometa 
z r. 1843 przechodziła w odległości 3' od słońca; przebiegła tymsamym 
przez koronę. Podczas najbliższej od słońca odległości prędkość tej ko
mety wynosiła 570 kilometrów na sekundę i z tą  prędkością ona przeszła 
500 000 kilometrów przez koronę, niedoznawszy po wyjściu najmniejszej 
w obiegu swym zmiany. Wobeo tego zjawiska przypuszczenie jakiejkol
wiek ciągłej atmosfery jest niemożliwe. Z  różnych liypotez, które stawia
no dla objaśnienia korony, zdaje się najwięcśj mieć za sobą prawdopodo
bieństwa przypuszczenie, że ta powdoka słoneczna zawdzięcza swe istnie
nie rojom niezmiernie drobnych meteorytów', które krążą naokoło słońca.

101. P o j ę c i a  o  b u d o w i e  s k o ń c a .  Wyłożone powyżej rezultaty 
spostrzeżeń widmowych, wraz z objawami teleskopowymi wskazują nam, 
że powłoki słoneczne są siedliskiem ciągłych wstrząśnień, wywoływanych 
dobywaniem się z wnętrza słońca rozpalonych gazów', które, wznosząc się 
do tak wielkich wysokości, czgjHowo wskutek promieniowania zniżają 
pierwotną temperaturę. Spadając zaś na światłosferę, jako chłodniejsze 
powodują pochłanianie światła, wyrażające- się plamami. Różnica ciepła 
i ciśnienia wytwarza skolei mieszanie się tych prądów i tę różnorodność 
kształtów7, jakie w szczegółowych utworach plam spostrzegamy. Różnice 
poziomów przy tak  wielkich rozmiarach słońca sprawiają, że masy, z wnę
trza wybuchające, jako przy ogólnym obrocie obdarzone mniejszą prędko
ścią linijową, spóźniają się stosunkow'0 do ruchu mas górnych.

Do tych przyjiuszczeń doszedł niedawno zmarły astronom Secchi 
po długoletniej pracy nad naturą słońca. Nie wszyśćy jednak joszcza 
godzą się na ten sposób wodzenia, choć zagęszczanie się mas materyj roz
grzanych przyjmują jako podstawy tłomaczenia objawów widzialnych na 
powierzchni słońca. Zóllner chętniej godził się na przypuszczenia, że świa- 
tłosfera jest konsystencyi ognisto-płyunej. Spoercr, badając oddawna 
powierzchnią słońca, zbliża się więcej do pojęć Secchi’ego, widząc po
dobnież w plamach kondcnsacyją mas gazowych wskutek względnego 
oziębienia. FftjK  opierając się na różnych prędkościach obrotowych, 
zależnych od różnych równoleżników, dostrzega w plamach ruchy worowe, 
odpowiednie cyklonom atmosfery ziemskiej, które na tejże zasadzie nieje
dnostajnych prędkości się tworzą. Langley i Young również za gazowym 
stanem słońca przemawiają.

Wszystkie te fakty, wraz z przypuszczeniami o ich przyczynach, 
odnoszą się do tych powłok gazowych słońca, które między jego wnętrzem 
i  koroną są położone.
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O naturze wnętrza nic stanowczego twierdzić nie możemy. Stan 
gazowy jąd ra  słońca, przez Secchi’ego przypuszczalny, nie jest w sprze
czności z ogólnymi zasadami fizyki: gazy zgęszczone pod takim ciśnie
niem, jakie na słońcu ma miejsce, mogą, dawać widmo ciągłe, jak  ciała 
rozpalone stałe.

1 0 2 .  P e r y j o b y c z n o ś ć  p l a m  s ł o n e c z n y c h .  Długoletnie spostrze
żenia plam słonecznych doprowadziły do wniosku, że ich ilość peryjody- 
cznie się stale zwiększa, a doszedszy do maximum, znowu stale się 
zmniejsza aż do pewnego minimum. Pierwszy to zaznaczył Schwabe 
po przeszło 30 letnich od r. 1826 spostrzeżeniach. Wolff w Zurychu 
obrachował taki peryjod powtarzania się największćj ilości plam na lat 
1 O l, a więc na 100 lat pirzypada 9 takich okresów. Wobecnym wieku 
maxima przypadały na la ta : 1804, 16, 28, 37, 48, 59, 70 i 82.

Ponieważ warunki fizyczne ciepła naszej ziemi są zależne od słońca, 
przeto zaczęto badać,,czy ta  zmienność procesów fizycznych na sloAcu nie 
odpowiada zmienności jakichkolwiek objawów na ziemi. Okazało się 
z porównań, że ilość plam na słońcu jest w ścisłym związku z objawami 
magnetyzmu ziemskiego i częstością zorzy piólnocnej: maxima i mini
ma tych ziemskich zjawisk, jak  tego dowiodły prace W olffa, GrautiePgo, 
P ritz ’a i Loomis’a, przypadają w tych samych latach co maxima i mi
nima plam.

Co się zaś tyczy wyrażonego przez Kóppen’a  domyślnego wpływu 
ilości plam na ciepło ziemi, to ten pogląd, jak  to okazały zestawienia sta
ranne F ritz ’a i H alin’a, nie jest dość stanowczy. Zaledwie się objawia 
to w ten sposób, że podczas maximum plam częstsze bywa zniżenie śre
dniej tem peratury na ziemi, podczas zaś minimum częstsze podwyższenie, 
i to więcej się uwydatnia w pasach ziemi gorącyc h, aniżeli w umiarko
wanych.

Powodow tej peryjodycznie zwiększającej się działalności słońca 
dotychczas nie znamy. Szukać ich należy prawdopodobnie w niejedno
stajnym rozdziale powłok słonecznych. Otaczają one okolice równika 
daleko grubszą warstwą, aniżeli okolice biegunów, gdzie wskutek tego 
u tra ta  ciepła przez pronreniowanie jest większa, aniżeli pod równikiem. 
Zapasy ciepła nagromadzonego w okolicach równika wyrównać się mogą 
zapomocą wzmożenia się. siły wybuchowej, pociągającego za sobą częstsze 
tworzenie się plam. Oile do tego przyczyniać się może przyciąganie we
wnętrznych materyjałów słońca ku .ego powierzchni przez bliskość wiel
kich planet, nie jest to dotychczas obliczone.

1 0 3 .  Ź r ó d ł o  c i e p ł a  s ł o n e c z n e g o .  Rozbiór widma słonecznego, 
jak  wiadomo z fizyki, wykazuje trzy rodzaje działalności promieni słońca 
rozszczepionych zapomocą pryzmy. Jedne z nich przeważnie ogrzewają,
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drugie świecą, trzecie nakoniec, głównie po stronie barwy fijoletowej, po
budzają procesy chemiczne. T a trojaka działalność słońca jest głównym 
bodźcem, podtrzymującym życie organiczne na ziemi. Ciepło słoneczne 
lest powodem parowania wód morskich i przenoszenia ich w głąb lądów 
w postaci deszczów i śniegów, zasilających rzeki, wszystkie zmiany atm o
sferyczne pod wpływem tego ciepła się dokonywają. Światło słońca, pobu
dzając działanie chemiczne, jest najważniejszym czynnikiem przemiany 
pierwiastków w organizmach roślin i zwierząt; pod jego wpływem rośliny 
przyswajają sobie węgiel z powietrza, zawierającego zawsze w sobie dwu
tlenek węgla. Węgiel kamienny, z dawnych roślin powstały, to zapasy 
siły przedwiekowej słońca -— zużytej, choć nie straconej. N a zasadzie 
przemiany energii matoryi przypuszczać musimy, że działalność słońca 
tak obszerna powinna się wyczerpywać. Od czasów jednak najdawniej
szych nie można spostrzec różnicy w natężeniu działania słońca. Tem 
peratura jego ciągle jest bardzo wielka, choć obliczanie jej ptrzez fizyków 
nie daje zgodnych rezultatów (ma ona do 100 tysięcy stopni dochodzić). 
Natężenie światła słonecznego jest tak znaczne, iż najsilniejsze światło 
Drummond’a, postawione naprzeciw tarczy słonecznej, przedstawia się 
na niej jako ciemna plama. Pouillet obr§fthowywa, iż ilość ciepła, przez 
słońce wydzielana, byłaby w stanie w ciągu roku stopić warstwę lodu, 
otaczającą ziemię na 98 stóp.

Mayer z Heilbronn, wychodząc z zasady przemiany energii ruchu 
na ciepło, przypuszcza, że drobne ciałka, krążące w przestworach świata, 
tak zwane meteoryty, spadając na słońce wskutek silnego jego przyciąga
nia, upadkiem swym wytwarzają coraz nowe zapasy ciepła. Obfitość me
teorytów w przestrzeniach międzyświatowycli jest tak  znaczna, jak  to wi
dzimy ze spadania ich i na ziemię jako ^gwiazd spadających*, że przy
puszczenie to zasługiwałoby na poważne traktowanie; rachunek jednak, 
na teoryi mechanicznej ciepła oparty, okazuje, ż|& ilość ich, wytwarzająca

dzisiejsze ciepło, powiększyłaby w ciągu 4000 lat całą masę słońca o

jej część, a wskutek tego zmienione stosunki wzajemnego przyciągania 
musiałyby pociągnąć za sobą wyraźną zmianę w czasie obiegu ziemi, co 
jednak nie ma miejsca.

Helmholtz uważa sarnę siłę ciężkości słońca jako źródło odnawiają
cego się ciepłą, a to z tej zasady, że każde ciało zgęszczające stan sku
pienia wytwarza to ciepło, które pierwotną masę w rozrzedzonym stanie 
utrzymywało. Przy tych rozmiarach powłok słonecznych, które pozna
liśmy, stopniowe zgęszczanie słońca jest rzeczą prawdopodobną; poniżej 
zobaczymy, że i z innych względów jest ono dopuszczalne, zmniejszanie się 
zaś jego średnicy, jako następstwo gęstnienia, winno dokonywać się tak



powoli, Ąe go niełatwo dostrsfśc można. Przypuszczając bowiem codzienne 
zmniejszanie się promienia słońca o prół stopy, potrzebaby 12 000 lat, aby 
takie zmniejszanie urosło na tyle, izby dzisiejszymi narzędziami można je 
było zmierzyć — mierzenie bowiem mniejszych wielkości, jak 1" na słoń
cu, t. j. około 700 kilometrów, nie jest dostatecznie pewne. Rozumowanie 
to zgadza się zupełnie z wyrachowaniem wymienionego fizyka, pokazują
cym, że do zgęszczenia słońca, wyrównywającego dzisiejszej gęstości zie
mi, potrzebaby około 17 milijonów lat. Hypoteza więc ta  wskazuje epokę 
wygaśnięcia słońca, jako naturalnej konieczności, bardzo odległą, a i to 
liczebne jej określenie zaledwie jako bardzo słabe przybliżenie uważane 
być powinno.

1 2 6  KOSMOIj -R A FIJA .
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KSIĘŻYC.

104. D r o g a  p o z o r n a  k s i ę ż y c a . Pośród gwiazd ruchomych, prze
suwających się po tle kuli niebieskiej, księżyc posiada najszybszy ruch. 
pozorny. Przypatrując się przez jiewien przeciąg czasu księżycowi i ja 
kiejkolwiek obranej gwieździe stałej, spostrzegamy choćby gołym o-kiein 
juz po paru godzinach znaczne odsuniecie się jego od owej gwiazdy ku 
wschodowi. Droga nbzorna tego ruchu leży w pasie zwierzyńcowym, 
w któryinj jak wiemy, rzut ekliptyki się znajduje. Przybliżone pojęcie
0 postaci tej drogi księżyca otrzymać możemy, mierząc lunet;]; południko
wą wznoszenia proste, oraz zboczenia jego środka i oznaczając odpowia
dające tym spółrzędnym położenia księżyca na globusie niebieskim. Po
nieważ księżyc niezawsze przedstawia pełną, okrągłą tarczę, przeto przy 
takim oznaczaniu mierzymy spółrzędne jednego jego brzegu widzialnego
1 do takich spółrzędnyeh dodajemy lub odejmujemy połowę średnicy po
zornej, oddzielnie tegoż dnia oznaczonćj. Tak wykrćślona droga księżyca 
na globusie przedstawia się jako koło wielkie na pasie zwierzyńcowym, 
przecinające się z ekliptyką w dwu punktach, o 180° od siebie odległych. 
Dokładniej iirzedstawió sobie możemy tę pozorną drogę, rozwijając pas 
zwierzyńcowy na płaszczyźnie papieru w postaci majiy (fig. 86), na której 
jest wyobrażona droga księżyca od 22 kwietnia do 19 m aja r. 1884. Li- 
nija krzywa przerywana przedstawia ekliptykę; napisy na górnym brzegu 
wskazują miesiące, odpowiadające położeniom słońca na eldijityce, znaki 
zaś rzymskie u dolnego brzegu oznaczają godziny niebieskie (us. 25). Lini- 
ja  krzywa pełna jest drogą pozorną księżyca; przecina się ona jak  widzi
my z ekliptyką w dwu punktach y  i pk. Punkty te zowiemy w ę z ł a m i ,  
punkt y  węzłem sstępującym, bo w nim księżyc sstępuje pod płaszczyznę 
ekliptyki, punkt zaś A  węzłem wstępującym, od niego bowiem zacząwszy 
droga księżyca ponad ekliptyką jest położona. L inija, łącząca te dwa 
punkty w przestrzeni, jako prosta przecięcia się dwu kół wielkich, prze
chodzi przez środek ziemi, a zowie s i &l i n i j  ą w ę z l  ów.

Przypatrując się figurze 86-ej, zauważyć możemy, że;
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1) Droga, którą księ
życ zdaje się po niebie odby
wać, może być albo jego dro
gą rzeczywistą wokoło ziemi, 
alboteż jest tylko odbiciem 
odpowiedniego ruchu ziemi; 
w obu bowiem tych przypad
kach, jak  to już przy ruchu 
słońca widzieliśmy, przed
stawi się ona naszemu wzro
kowi jednakowo. Z tego, 
cośmy powyżej przy rozbio
rze prawdziwego ruchu zie
mi przytoczyli, i ze względu, 
że jej masa 80 razy jest wię
ksza od masy księżyca:, wy
nika, iż należy drugie przy
puszczenie odrzucić i przyjąć 
drogę rucliu księżyca jako 
prawdziwą jego drogę, doko
ła  ziemi odbywaną.

2) Droga księżyca ma 
postać linii krzywej zamknię
tej, leżącej na płaszczyźnie 
koła wielkiego pozornej kuli 
niebieskiej.

3) Płaszczyzna drogi 
księżyca jest nachylona do 
płaszcz} zny drogi ziemi, 
a więc do płaszczyzny ekli- 
ptyki, pod pewnym kątem, 
który zowiemy pochyłością 
drogi księżyca. M iarą tej 
pochyłości jest oczywiście 
łuk koła wielkiego ab lub 
a'b' (fig. 86), między dwie
ma drogami zawarty w miej
scach o 90° od węzłów położo
nych.—W  celu uwydatnienia 
tego położenia, wyobraźmy 
sobie na fig. 87-ej ekliptykę 
E E ' i płaszczyznę drogi księ-
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życa L K L ' z węzłami czyli punktami ich przecięcia a (fi) i b (U); 
kąt między tymi dwiema płaszczyznami mierzy się kątem L 'Z E ', gdy 
punkt E ' jest odległy 
od f l  o 90°. Aby wy
znaczyć tę pochyłość, 
dość zmierzyć najwię
kszą odległość dwu 
dróg, L 'E ', a w tym celu 
w bliskości odpowie
dniej chwili wyznacza
my codziennie zbocze
nie księżyca i z niego 
wyznaczamy odpowie
dnią spółrzędną ekli- 
ptyczną (us. 62), t. j. 
szerokość, a najwię
ksza z nich będzie 
w przybliżeniu kątem 
pochyłości. Owa po
chyłość wynosi średnio 
5° 8' 39",96 przy ma
łych peryjodycznych zboczeniach w granicach od 5° 0' do 5° 18'.

4) N a fig. 86-ćj widzimy dalej, że księżyc wyszedszy 22 kwietnia 
z punktu zero, liczonego na ekliptyce, wraca do tegoż punktu 20 maja, 
to jest po 27 dniach przeszło. Czas ten całego obiegu, obliczony ściśle 
z wii lkiej ilości obiegów, wynosi 27 dni 7 godzin 43 minuty 11,3 sekundy 
i zowie s i ę m i e s i ą c e m g w i a z d o w y m .

105. C o f a n i e  s i ę  w ę z e ó w . D la dokładnego poznania położenia 
płaszczyzny drogi księżyca niezbędne jest ścisłe oznaczenie jej węzłów. 
Dokonywa się tego w podobny sposób, jak  wyznaczenia punktu wiosen
nego (us. 65). Ze spółrzędnyeh równikowych księżyca w chwilach co
dziennego górowania wyznaczymy ekliptyczne, a spośród nich wybieramy 
dwa położenia najbliższe węzła, to jest jedno z najmniejszą szerokością 
południową K S  (fig. 88) i następne, które już ma szerokość północną

F ig .  88 .

■Dros ^
E h lij yCyjęcL

Bill. mat.-fiz., P. m, T. IX. !>
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K'S'. W tedy, w przypuszczenia jednostajnego ruchu między dwoma gó- 
rowaniami, łatwo przy pomocy proporcyi oblicza się chwila przejścia 
księżyca przez punkt £).. Skoro bowiem szerokość środka księżyca w cią
gu prawie 25 godzin między górowaniami wzrosła o K S  4- K fS', to, przy 
przyjętym jednostajnym wzroście szerokości, łatwo znaleść czas, w ciągu 
którego wzrost ten wyniósł K S, t. j. do chwili, kiedy środek księżyca był 
na ekliptyce, a więc i łuk ekliptyki S£V Dodawszy ten łuk do długości 
punktu S, w którym górowanie miało miejsce, otrzymujemy długość wę
zła, liczoną na ekliptyce.

Obrachowania takie pokazują, że położenie linii węzłów zmienia się 
ciągle w podobny sposób, jak  linii równonocnej, t. j. że węzły cofają się 
po ekliptyce w kierunku odwrotnym następstwu znaków zodyjaku i dale
ko prędzej, aniżeli punkty równonocne, gdyż rocznie o 19°,3426; o tę 
więc ilość stopni długość węzła corocznie się zmniejsza, a tym sposobem 
ivęzły obiegają całą ekliptykę w ciągu lat 18 dni 218 godz. 21 min. 22 
sek. 46.

Ponieważ z położeniem węzłów a i b (fig. 87) związany jest punkt 
najwyższy drogi księżyca nad ekliptyką L f (i odpowiednio najniższy L), 
jako o 90° od węzłów odległe, przeto po przejściu linii ab  do położenia 
a'b' punkt L ' w innej stronie nieba się znajdzie. A  gdy równik K R ' nie 
zmienia swego względem ekliptyki położenia, zatym największe zboczenie 
księżyca coraz w innym miejscu przypada. I  tak, przypuśćmy, że w cią
gu wspomnianego okresu prawie dziewiętnastoletniego linija węzłów ze
szła się razem z Uniją równonocną w ten sposób, że punkt b ( y  fig. 87) 
przypada w znaku Barana Y; wtedy najwyższe zboczenie księżyca w pun
kcie L  będzie L R  =  R E — E L . t. j. równe pochyłości ekliptyki (23° 27'), 
zmniejszonej o pochyłość drogi księżyca (5° 8'), czyli równe +  18° 19'. 
Gdy zaś po upływie lat 9 | punkt b obiegnie, cofając się, pół koła i doj
dzie do punktu a, gdzie również w znaku cechę węzła sstępującego 
zachowa (t. j. droga księżyca przyjmie położenie óM aM ', a punkt L  znaj
dzie się w punkcie M'), wtedy największe możliwe zboczenie księżyca od 
równika R będzie = R M  =  R E + E M  =  (+ 2 3 ° 27')4-(5° 8') =  fi-28° 35'. 
Największe więc zboczenie księżyca nie jest stałe, jak  słońca w punktach 
przesilenia, ale się peryjodycznie zmienia od +  18° 19' do .28° 35', co jest 
zależne od położenia linii węzłów. Dlatego w pewnych latach widzimy 
księżyc górujący wyżej, aniżeli słońce, o tę wielkość, którą stanowi nachy
lenie jego drogi do ekliptyki.

106. Z a k r y w a n ie  g w ia z d  pr z e z  k s ię ż y c . N a fig. 86-ej widzimy 
w r. 1884 węzeł sstępujący księżyca blisko punktu Y> t. j. w gwiazdozbio
rze Ryb, a tym sposobem wówczas przypadało prawie największe zbliże
nie drogi księżyca do równika, czyli najniższe jego górowanie. W  tym
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położeniu księżyc, przechodząc po mebie i zakrywając wiele drobnych 
gwiazd poza nim położonych, zakrywa także pierwszorzędną gwiazdę a 
Byka (Aldebaran), co właśnie w drugiej połowie r. 1884 przypadało co- 
miesiąc, t. j. przy każdym obiegu. Gdy zaś po upływie prawie 10 lat, 
t. j. w r. 1894, węzeł wstępujący zbliży się do znaku Barana y ,  wówczas 
■droga księżyca przypadnie wyżej, przechodzić będzie przez Plejady (gio- 
madę gwiazd, przez lud nazywaną * Babki*), które zakrywane bedą przez 
księżyc zarówno jak jeszcze trzy gwiazdy pierwszej wielkości: a Lwa, 
a Panny i a Niedźwiadka. Drogę tę, na której zboczenie największe 
księżyca jest bliskie swego maximum, przedstawia na fig. 86-ej linija 
krzywa krzyżykami oznaczona, przechodząca przez wymienione trzy gwia
zdy pierwszej wielkości.

Zakrycia gwiazd przez księżyc, przedstawiające widok interesujący 
dla oka, służą jako sygnały niebieskie do porównywania długości gieogra- 
fieznej miejsc według podanej powyżej w rozdziale I I  zasady i są zwykle 
w ważniejszych obserwatoryjacb zgóry obrachowane.

107. O d m ia n y  ś w ia t e a  k s ię ż y c a . Siedząc uważnie ruch księży
ca po całej j < go miesięcznej drodze, przedewszystkim spostrzegamy, że 
tarcza jego niezawsze jest okrągła, jak  to wciąż ma miejsce z tarczą słoń
ca. Kiedy mianowicie po nocach ciemnych, podczas których wcale księ
życa nie widać, po raz pierwszy go spostrzegamy, wówczas ma on po
stać wąskiego sierpa (fig. 89, a), zwróconego wypukłością ku słońcu

U l * •  11 1  J
y  f  k d c b a

o s ta tn ia
k w a d r a

•

pełn ia . 1“ kw a d ra .

Fig. 89.

wtedy właśnie zachodzącemu, tak  iż płaszczyzna, przechodząca przez 
słońce i prostopadła do linii, łączącej rogi sierpa, przechodź’ irzez środek 
tejże linii; rogi więc są zwrócone ku górze i wlewo (ku wschodowi). 
Wmiarę wzrostu szerokości sierpa, górowanie księżyca spóźnia się co- 
dziań, a gdy on przybiera postać b, kiedy ściśle połowa jego tarczy jest 
oświ tlona, to gar*je około godziny 6-ej po południu; jest to t. z. p i e r w 
s z a  k w a d r a .  Przyrost oświetlonej części codzień dalej ma miejsce,
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a księżyc, przyjmując pośrednio postać c, dochodzi do pełnej okrągłej 
tarczy d i góruje o 12 godzin później po słońcu, t. j. o północy. Śro
dek jego znajduje się wtedy na jednej płaszczyźnie godzinnej ze środ
kiem ziemi i słońca; tę odmianę światła zowiemy p e ł n i ą ,  a położenie to 
jego względem słońca p r z e c i w s t a w i e n i e m  (oppositio). Dalsze zmia
ny odbywają się w odwrotnym porządku; część tarczy z zachodniej strony 
staje się niewiooczną, księżyc wschodź późno w nocy, przybiera postać e, 
a p o ty m /, przy oświetleniu wschodniej połowy jego tarczy; jest to o s t a 
t n i a  k w a d r a ,  podczas której księżyc góruje prawie o 18 godzin po 
słońcu, to jest o godzinie 6-ej rano. Stopniowo postać ta  przechodzi zno
wu w wąski sierp g, rogami zwrocony ku górze i na prawo (ku zachodo
wi), a wtedy księżyc wschodzi nad ranem, małoco wyprzedzając słońce, 
hłakoniec, zbliżając się w swym pozornym biegu do słońca, zatopiony 
w jego blasku znika nam z oczu, przechodząc z nim jednocześnie przez 
południk; jest to nów,  czyli z ł ą c z e n i e  księżjca ze słońcem. W ta
kiej chwili nie widzimy go wcale, wyjąwszy rzadkie wypadki, w których 
droga |ego tak  blisko ekliptyki jest położona, iż, zakrywając sobą część 
tarczy słonecznej, przedstawia się nam na i iej j iko ciemny skrawek kuli 
sprawiając tak  zwane zaćmienie słońca.

Te zmiany postaci księżyca zowią zwykle lunacyjami; właściwie są 
to f a zy ,  gdyż l u n a c y j  a, ściśle biorąc, jest nazwą całego okresu zmian 
w ciągu miesiąca.

D la objaśnienia tych zmian, wyobraźmy sobie drogę księżyca K ,  
K 1, K ir i t. d. (fig. 90) około ziemi Z  i kierunek promieni słońca S, S1 
równoległych, pomijając przytym wzgląd na nachylenie drogi księżyca 
do ekliptyki i na prawdziwą jej postać, co zresztą niezmieniłoby w zasa
dzie objaśnienia. W chwili nowiu, czy u złączenia, kula księżyca K  jest 
przez słońce oświetlona w połowie «K  b; prosta ab jest rzutem koła, sta- 
uoi tącego granicę światła; ku ziemi więc odwrócona jes t połowa nieo
świetlona, której tym sposobem nie widzimy. Po upływie trzech dni 
prawie, gdy księżyc przychodzi do położenia K 1, widzimy z ziemi jego 
połowę cd , zawartą między promieniam' widzenia Z c i Z d ,  a więc do
strzegamy tylko część a'c oświetloną w postaci L 1; reszty nie widać. 
W  pićrwszej kwadrze, gdy już księżyc od nowiu czwartą część drogi 
przebył, widzimy jego granicę oświetlenia a"b", schodzącą się razem 
z kierunki m widzenia Za"; przedstawia się on nam wówczas w postaci 
L n z jedną połową oświetloną, a pozostałą ciemną. W  pełni, czyli prze
ciwstawieniu, K IV, cała połowa oświetlona zwrócona jest w stronę ziemi; 
w ostatniej kwadrze znowu wraca położenie odwrotne względem pierw
szej, a następnie, przechodząc kolejno od fazy K VI przez K VI[, księżyc, 
przy stopniowym zmniejszani, się części oświetlonej, wraca do nowiu K .



Położenia księżyca w nowiu i pełni zowią s y z y g i j  aini ,  położenia 
w kwadrach k w a d r a t u r a m i ,  a okres czasu od jednego nowiu do dru
giego m i e s i ą c e m  s y n o d y c z n y m .
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Fig. 90.

W IELKOŚĆ FAZY. W ie lk o ś c ią  fa z y ,  n p . fa z y  K 1, z o w ie m y  łu k  a 'ct p o d  

la k im  z  z ie m i  c z ę ś ć  o ś w ie t lo n ą  w id z im y ;  łu k  te n  w  r z u c ie  n a  n ie b ’ p r z e d 

s ta w ia  s ię  j a k o  eę ( c z y l i  ja k o  a°c° n a  L 1) ,  t o  j e s t  p r z e d s t a w ia  w ie lk o ś ć  sinus  

versus k ą t a  J u 'c  p r z y  p r o m ie n iu  o'c; k ą t  z a ś  t e n  j e s t  r ó w n y  k ą t o w i  o 'Z o , t .  j .  

k ą t o w e j  o d le g ło ś c i  ś r o d k a  k s i ę ż y c a  o d  ś r o d k a  s ło ń c a ,  k t ó r ą  w  k a ż d e j  c h w i l i  

w y z n a c z y ć  m o ż e m y ;  z a t y m  l ic z b a ,  w y r a ż a j ą c a  w s t a w ę  o d w r o tn ą  t e g o  o s t a t n i e 

g o  k ą t a ,  p r z e d s ta w  a  n a m  w  k a ż d e j  c h w i l i  w ie lk o ś ć  lu k u  c z ę ś c i  o ś w ie t lo n e j  

t a r c z y  k s ię ż y c a ,  g d y  p r o m ie ń  k s ię ż y c a  p r z y j m ie m y  z a  1 .

1 0 8 .  Miesiąc synodyczny. Gdyby ziemia była w przestrzeni 
nieruchoma, toby, oczywiście, okres miesiąca synodycznego był ten sam, 
co i gwiazdowego (us. 104); tak  jednak me jest, a prawdziwy stan rzeczy



objaśnia fig. 91-a, na której elipsa Z Z ' przedstawia drogę ziemi okoł'cr 
słońca S, zaś K  księżyc w nowiu, widziany z ziemi Z  w punkcie nieba N.
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Fig. 91.

Po upływie miesiąca gwiazdowego, to jest po dniach 27 godz. 7 min. 43 
sek. 11,5, ziemia, biegnąc przez ten przeciąg czasu po swej drodze, doszła 
już do punktu Z 1. W  tym położeniu ziemi widać księżyc L  w kierun
ku Z 'L N r, równoległym do Z N , a więc w tymże samym punkcie nieba. 
Aby jednak z punktu L  księżyc doszedł do nowiu, t. j. do złączenia 
w punkcie L ', potrzebuje jeszcze przebyć łuk L L 1, mierzony kątem 
L Z 'L ', równym kątowi ZSZ ', o który ziemia na swej drodze od poprze
dniego nowiu postąpiła. W iedząc ściśle prędkość kątową ziemi i czas 
odpowiedni, oraz z codziennych spostrzeżeń prędkość kątową księżyca, 
możnaby obliczyć czas, którego on potrzebuje dla dojścia od punktu L  
do L', albo, ściślej mówiąc, do takiego położenia, jak  w L ', przy spółcze- 
snym ruchowi księżyca od L  do L ' przesunięciu się ziemi po jej drodze. 
O tę ilość czasu miesiąc synodyczny jest dłuższy od gwiazdowego. D a
leko jednak ściślej oblicza się ta  długość lunacy od jednego złączenia 
księżyca do drugiego, porównywając chwile nowiu, rozdzielone od siebie 
wielką ilością lat, i dzieląc ten czas przez ilość obiegów księżyca. Takim 
sposobem obliczona długość miesiąca synodycznego wynosi 29 dni 12 godz. 
44 min. 2,9 sek.

To skombinowanie ruchu księżyca z ruchem ziemi około słońca jest
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powodem tego, że kwadry lunacyi nie są ściśle od siebie odległe o 90° na 
niebie, jak to na lig. 90-ej przypuszczaliśmy, co by było wtedy, kiedy by 
ziemia była nie rucboma. Skoro bowiem wyobrazimy sobie na fig. 92-ej 
złączenie księży
ca (nów) w poło
żeniu Z K S ,  to, 
zanim księżyc o- 
biegnie na niebio 
90°, t. j. kąt SZa, 
już ziemia posu
nie się do punktu 
Z ' i wtedy kąt 
90° z pierwotnym 
kierunkiem no
wiu, t. j. kąt SZn, 
w położeniu Z' 
będzie dopiero ką
tem SZ'«' i księ
życ musi jeszcze 
przesunąć się o 
kąt ci'Z’b, aby sta
nąć w kwadraturze do nowego kierunku słońca SZ'. Czas, którego księ
życ potrzebuje na przebieżenie tego kąta, jest oczywiście czwartą częścią 
różnicy miesiąca gwiazdowego od synodycznego; w każdej bowiem kwa
drze podobne spóźnienie ma miejsce. Z  tegoto powodu na mapie (lig. 
8fi-a), przedstawiającej drogę księżyca w przeciągu miesiąca gwiazdowe
go, widzimy, że miejsca 4-ch faz lunacyj są od siebie więcej, niż o 90° 
odległe, a w każdej fazie przewyżka odpowiada właśnie kątowi a'Z'b 
(%■ 92).

109. Kształt deogi księżyca. Wszystkie opisane dotąd objawy 
ruchu księżyca nie wykrywają prawdziwego kształtu jego drogi, bo mogą 
się stosować do każdej linii krzywej zamkniętej; dopiero badanie jego 
średnicy pozornej i prędkości kątowej są w możności bliżej ów kształt 
określić.

Średnica pozorna tarczy księżyca zmienia się w różnych punktach 
jego drogi od 29' 22" do 33' 31", to jest średnio wynosi 31' 3",38. (W  ze
nicie, kiedy księżyc o cały promień ziemi jest bliżej jej powierzchni, niż 
na poziomie, średnia wielkość średnicy wynosi 31' 19",18.)

Te znaczne różnice wielkości pozornej średnicy księżyca wskazują, 
że i odległości, im odpowiadające, również znacznie się zmieniają.

Obliczając zapomocą codziennych spółrzędnyeh równikowych łukj
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dzienne księżyca na jego drodze, otrzymujemy jego prędkości kitowe; 
porównywaj ąe te prędkości z odpowiednimi im średnicami pozornymi, 
przekonywamy się, że tu, podobnie jak  w ruchu ziemi (us. 66): prędkości 
kątowe są proporcyjonalnc względem kwadratów średnic pozornych. P ra 
wo więc, które poznaliśmy przy rucliu ziemi po jej orbicie, do drogi księ
życowej się stosuje, a miano wwie: pola wycinków, zakreślanych promie
niem wodzącym, są proporcyjonalne względem czasów, użytych na ich 
prsebieżenie.

Orbita przeto księżyca jes t także elipsy, w której ognisku znajduje 
się ziemia. Postać jej sposobami podanymi przy drodze ziemi da się 
również bezpośrednio wyrysować, albo zapomocą rachunku wyznaczyć. 
J e s t  ona stosunkowo więcej wydłużona od elipsy ziemi, bo mimośród jej 
wynosi 0,0549, to jest 3 | raza więcej, niż w elipsie ziemi. Punkt naj- 
bPższy zienu. (perigeum) i najdalszy (apogeum) stanowią końce osi wię
kszej elipsy, a stosunek ich odległości od ziemi jest 1000:114; zatym 
i różnice prędkości w tych punktach są bardzo znaczne. Kiedy w pun
kcie przyziemnym ruch godzinny księżyca wynosi 0°,6176, w odzienm) m 
je s t zaledwie w tymże przeciągu czasu 0°,4930.

1 1 0 .  R u c h  linii ausyuów. Sądzićby można z tego, co się do
tychczas powiedziało, że z ruchem węzłów ks iężyca zmienia się odpowie
dnio położenie całej elipsy jego drogi; spostrzeżenia jednak ciągłe punktu 
przyziemnego uczą, że tenże zmienia położenie w sposób zupełnie nie
zależny od węzłów. Oś wielka drogi księżyca, czyli jego linija absy
dów, wprost przeciwnie niż ruch węzłów7 (us. 105), ma ruch prosty w kie
runku kolejnych znaków zwierzyńcowych, czyli od zachodu na wschód, 
obiegając całe niebo w ciągu la t 8 dni 310 godz. 13 min. 48 sek. 53. 
W  ciągu więc tego krótkiego okresu punkt przyziemny, znajdujący się 
w coraz innej skolei okolicy nieba, wraca do pierwotnego położenia; coro
cznie przeto powiększa swą długość względem długości gwiazd stałych 
o 40°,6488, którato liczba podlega jeszcze pewnym małym zboczeniom 
w dłuższych okresach czasu.

111 . Miesiąc smoczy. Ponieważ ruch węzłów jest wsteczny, prze
to okres czasu, którego księżyc potrzebuje do powrotu do tegoż samego 
węzła, jest krótszy od miesiąca gwiazdowego o czas odpowiedni miesi|* 
cznemu ruchowi węzła; okres ten, mający 27 dni 5 godz. 5 min. i 30 sek., 
zowią miesiącem s m o c z y m .  Nazwa ta  powstała kiedyś z podania da
wnych ludów, które wszelkie zaćmienia, przez księżyc wytwarzane w tych 
właśnie punktach węzłów, przypisywały walce smoka z księżycem.

1 1 2 . Miesiąc anomalistyczny. Nakoniec miesiącem a n o m a l i -  
s t y c z n j m  (por. us. 95) zowią okres czasu powrotu księżyca do punktu 
przyziemnego; jest on dłuższy od miesmca gwiazdowego, bo wynosi 27 dni
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13 godz. 18 min. 37,4 sekund; punkt bowiem przyziemny, postępując ru 
chem prostym przeszło o 3° w ciągu jednego obiegu, jest względem po
przedniego swego miejsca posunięty w kierunku ruchu.

113. Prawdziwa droga księżyca w przestrzeni. Zastanawia
jąc się nad tymi peryjodycznymi zmianami elementów drogi księżyca, 
zmianami, które dzieją się często w odmiennych kierunkach i są z sobą 
niespółmierne, przychodzimy do przekonania, że droga ta  jest liniją 
krzywą dość zawiłego kształtu. I  w rzeczy samej, jeżeli wyobrazimy so
bie księżyc wychodzący z punktu przyziemnego i przebiegający po elipsie, 
to ona zmieni swą postać zanim księżyc wróci do tegoż punktu, który już 
się dalej posunął. Następnie, ponieważ od linii węzłów jest zależne prze
chylenie elipsy ku pewnej okolicy nieba, przeto, z powodu ruchu wste
cznego węzłów, zanim księżyc dokończy swego obiegu, już węzeł jest 
cofnięty i droga staje się ku innej okolicy nieba nachyloną. Jeżeli do 
tego dodamy zmienną w małych granicach pochyłość drogi, to otrzyma
my postać drogi księżyca, podlegającą prawom drogi eliptycznej w każdej 
małej swej cząstce, ale w całości od elipsy różną, a przedewszystkim nie 
leżącą na jednej płaszczyźnie, lecz przechylającą się coraz w inną stronę 
nieba. Z tegoteż powodu oznaczenie ścisłe położeń księżyca na niebie 
wymaga uwzględnienia wielu poprawek w tej zasadniczej eliptycznej po
staci i jest zadaniem bardzo zawiłym. Prócz tego, powyżej wspomniane 
prawa ruchu stosują się do położenia ziemi, uważanej za nieruchomą. 
Jeżeli zaś przyjmiemy jeszcze pod uwagę ruch rzeczywisty ziemi, to 
przekonamy się, że droga księżyca w przestrzeni jest zupełnie innego 
kształtu.

Wyobraźmy sobie na fig. 93-ej osiem położeń ziemi na jej drodze 
w ciągu miesiąca synodycznego, a w każdym z tych położeń narysujemy

■9B5 ..
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położenie księżyca w odpowii dnmj z ośmiu jego głównych faz, wziętych 
z fig. 90-ej. Łącząc te położenia księżyca liniją krzywą, otrzymamy dro
gę jego w przestrzeni dość przyhliżoną, gdyż tylko pozbawioną małych
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różnic w nachyleniu jej względem ekliptyki. D la uwydatnienia kształtu 
na fig. 93-ej, odległości księżyca, t. j. odcinki 11, I I  2 i t. d., są większe 
stosunkowo względem okrągłości drogi ziemskiej, aniżeli prawdziwe; 
w rzeczywistości zaś ta  linija ma bardzo m ałą krzywiznę, obiegając to 
z jednej to z drugiej strony drogę ziemi. Postać jej, bardzo zbliżona do 
prawdy, jest przedstawiona na fig. 94-ej, gdzie Z Z 'Z '' wyobraża drogę 
ziemi, zaś K K 'K " drogę księżyca w przestrzeni.

F ig . 94.

Taki istotny kształt drogi księżyca wywoływa ważne napozór za
rzuty przeciwko eliptyczności dróg ciał niebieskich, jako rzeczy nieistnie
jącej. W  linii bowiem K IP K " (fig. 94) nikt nie dopatrzy elipsy, otacza
jącej ziemię: linija ta- przypada po różnych stronach drogi ziemi, ze 
wschodu i z zachodu, z południa i z północy, nie jest ona nawet krzywą 
płaską. Zrozumienie jednak właściwe rzeczy z łatwością te zarzuty usu
wa. Odniesienie ruchu księżyca do środka ziemi, jako punktu stałego, 
wykrywa prawa elipsy i prowadzi do praktycznej możności wyznaczenia 
położeń tego ciała niebieskiego w każdej chwili, co w inny sposób byłoby 
niemożebne. M ałe porównanie z życia zwykłego jeszcze lepiej tę myśl 
objaśnia: niech człowiek obchodzi wokoło na pokładzie statku, w biegu 
będącego, nakreśloną elipsę; gdy jednak ten ruch jego obserwować bę
dziemy czyto z pewnego punktu na brzegu, czyteź z innego statku, nie 
poruszającego się równolegle z tamtym, to przekonamy się, że droga, któ
rej ów człowiek dokonywa, wyda się nam jako wydłużona falowa linija, 
choć wszyscy, będący na pokładzie, elipsę w jego drodze koniecznie wi
dzieć muszą.

Droga ziemi, której eliptyczność tak dokładnie jest nam znana, ró
wnież nie będzie elipsą, gdy przyjmiemy, że słońce wraz z nią zmienia 
miejsce w przestrzeni P rz j puszczenie to, jak  dalej zobaczymy, nie jest 
nieprawdopodobne; niemniej jednak od pojęcia eliptycznej drogi ziemi 
odstępować nie potrzebujemy, odnosząc ją  do słońca, uważanego za punkt 
nieruchomy.

1 1 4 .  Odległość księżyca od ziemi i jego bozmiaey. Przy nie
wielkiej stosunkowo odległości księżyca od ziemi, jego paralaksa jest
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dość znaczna i już w czasach starożytnych była w przybliżeniu znana. 
H ipparch naznaczał jej wielkość w granicach od 47' do 55', co niewiele 
się różu, od prawdy.

Najłatwiej jest oznaczyć paralaksę księżyca, mierząc jego odległość 
wierzchołkową w chwili górowania jednocześnie w dwu różnych punktach 
ziemi, blisko jednego południka leżących. Tym sposobem oznaczyli p a 
ralaksę księżyca w dniu 6 grudnia 1751 r. Lalande w Berlinie i Lacaille 
na przylądku Dobrej Nadziei. Gdy przypuścimy na lig. 95-ej Berlin 
w punkcie a, przylą- ' 
dek Dobrej nadziei

mi gieocentryczny- 
mi miejsc a i a'.
Ze spostrzeżeń La- ■Flg- 95-
caille’a i Lalande’a
kąt ten wypadł równy 1° 22' 53", to jest, pod tym kątem możnaby z księ
życa widzieć cięciwę aa', co, po uskutecznieniu właściwych poprawek, 
pozwala nbrachować paralaksę poziomą księżyca jako równą 58' 44",2. 
Zmienia się jednak ona wmiarę zmiennej odległości księżyca od ziemi. 
Średnia jej wartość odniesiona do promienia równika — 57' 19",9.

Znając paralaksę księżyca, z łatwością można obliczyć jego odle
głość w takiż sam sposób, w jaki z paralaksy słońca wyznaczyliśmy jego 
odległość w us. 93-im. Mianowicie, ponieważ promień ziemi jest widzia
ny z księżyca pod kątem 57' 19",9 czyli 3439",9, przeto długość łuku, za
kreślonego promieniem x, równym odległości środka księżyca od środka 
ziemi, przedstawiająca promień ziemi, jest

w punkcie a’, księżyc 
w punkcie K , to, jak 
wiemy, kąt a K a ' —
=  (*+*') =  (? +  ?'), 
gdzie 2 1 2 ' są odle
głościami wierzchoł
kowymi księżyca, zaś 
( p i  <p' szerokościa-

a więc x  =  859 =  51479,8 mili gieogr.,

t. j .  średnia odległość księżyca równa jest prawie 60 promieniom ziem

skim, czyli prawie odległości słońca od ziemi.
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Podobnie, jak  w us. 94-ym, wniesiemy następnie, źe średnica praw-
* * . ♦ dziwa księżyca jest równa 472 milom gieogr., t. j. około ~  średnicy zie-

mi; powierzchnia zaś księżyca przedstawia ~  powierzchni ziemi.

Stosunkową wielkość ziemi i księżyca przedstawia fig. 96-ta, na któ
rej Z  wyobraża ziemię, K  księżyc; odległość zaś tych dwu ciał przedstawi

lmija, mająca długości 30 średnic koła 
większego Z.

115. Obkót księżyca około osi. 
Przypatrując się powierzchni księżyca, już 
nawet gołym okiem dostrzegamy na nim 
pewne plamy, które prawie niezmiennie, 
a  przynajmniej z małymi zboczeniami, po
zostają zawsze w tych samych punktach 
tarczy księżycowej — nie tak, jak  to wi

dzieliśmy na słońcu, na którym ruch plam dowodzi obrotu kuli słone
cznej. Pozornie mogłoby się zdawać, że z tego należałoby wnosić, iż 
księżyc, obiegając po swej drodze ruchem postępowym, nie ma wcale ru

chu obrotowego. 
Mniemanie to o- 
każe się mylnym 
przy bliższym roz
patrzeniu ruchu 
księżyca. Patrząc 
na plamę księży
cową p  (fig. 97), 
około środka ta r 
czy położoną, w 
położeniu K  jego 
drogi, widzimy ją  
z ziemi Z w kie
runku ZpO. Gdy
by księżyc nie po
siadał ruchu o- 
brotowego, wte
dy, po jego przej
ściu do położenia 
K ', plama ta  po
zostałaby w; pun
kcie p1, t. j. w kie- 

Fig. 97. runku O 'p', ró

Fig. 96.
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wnoległym rlo 0_p, z ziemi zaś Z powinnibyśmy ją  zobaczyć w kierunku 
Z p ', t. j. już nie w środku, ale na boku tarczy. Gdy zaś w rzeczywisto
ści widzimy ją  ciągle w środku, t. j. w położeniu księżyca K 1 w punkcie r, 
zatym ona jednocześnie przeszła ruchem obrotowym od p  czyli p' do r. 
W  położeniu K", o 180° odległym od K , widzimy ją  znowu w środku, 
to jest w punkcie s, dokąd od punktu pierwotnego p"  doszła, robiąc 180° 
obrotu w ciągu połowy obiegu księżyca. Nakoniec przy powrocie księżyca 
do położenia K , t. j. po 360° obiegu, plama p  winna była dokończyć 360° 
obrotu, aby była widoczna w środku tarczy, jak  to w rzeczywistości ma 
miejsce. Księżyc więc obraca się około osi, ale raz tylko w ciągu całego 
obiegu synodycznego. Taka równość czasów obrotu i obiegu księżyca jest 
powodem tego, że z ziemi tylko jednę jego stronę widzimy, druga dla 
mieszkańców ziemi jest niedostrzegalna.

116. W a ż e n i e  s i ę  k s ię ż y c a . Rozpatrując jednak ściślej zapomo- 
cą lunet powierzchnią księżyca, spostrzegamy pewne małe wahania jego 
powierzchni, tak iż różne jego strony nieco więcej się ku ziemi zwracają, 
a za to inne dla nas odpowiednio znikają. Zjawisko to zowią w a ż e n i e m  
s i ę  k s i ę ż y c a  (libratio).

Gdyby ruch księżyca odbywał się jednostajnie po kole, w którego 
środku byłoby oko spostrzegacza, to wówczas, oczywiście, widzielibyśmy 
zawsze tęż sarnę połowę jego kuli. Wiemy jednak, że ruch obiegowy 
księżyca ma miejsce po elipsie z szybkością zmienną, ruch zaś obrotowy 
jest jednostajny, że oko nasze nie w środku ziemi, ale na jej obracającej 
się powierzchni jest umieszczone, i że nadto oś obrotu księżyca nie jest 
prostopadła do linii, łączącej punkt widzenia ze środkiem kuli księżyca. 
Te okoliczności sprawiają, że raz jedna część brzegu więcej dla oka jest 
widzialna, gdy druga się chowa, albo odwrotnie.

Przy tak złożonych warunkach, odróżniamy trzy rodzaje ważenia 
się księżyca.

1) Ważenie się księżyca w długości, t. j. w kierunku jego równole
żników, jest zależne wprost od tego, że szybkość jego obrotu jest jednostaj
na, a szybkość obiegowa zmienna. Zauważmy wtedy, kiedy księżyc znaj
duje się w punkcie przyziemnym, t. j. w położeniu K  (fig. 98), punkt a 
w środku jego tarczy, objętej promieniami widzenia Z  t i Z  f .  Po upływie 
czwartej części czasu potrzebnego dla dokonania całego obiegu, t. j. w po
łożeniu K ', punkt a, wskutek jednostajnego obrotu, przejdzie 90°, t. j . doj
dzie do ol, ale nie będzie już ściśle w środku tarczy. Księżyc bowiem, bie
gnąc od punktu przyziemnego ruchem szybszym, więcej niż czwartą część 
swej drogi odbędzie; tarcza jego będzie objęta promieniami widzenia Z  s 
i Z s', a pośrodku jej znajdzie ;ię punkt b, inny od owego punktu a, który 
będzie w położeniu a'. Część więc tarczy s t  wynurzy się dla oka patrzącego
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z ziemi, gdy część s ’t' się schowa, t. j. cały księżyc wyda się o kąt tos  ku 
wschodowi odwrócony. K ąt ten dochodzi do 7° 35'. W punkcie odziemnym,

t. j. w położeniu K ", odpowiadającym połowie obiegu i połowie obrotu, zno-
O

wu mamy widok tarczy ten sam, co w K , a nakoniec po upływie -2- czasu

obiegu zobaczymy w położeniu K m księżyc odchylony o ten sam kąt ku 
zachodowi.—W skutek tego ważenia się w długości, możemy poznać nieco 
więcej niż połowę księżyca, ho raz ze wschodu, drugi raz z zachodu stają 
się dostępnymi dla wzroku pasy jego powierzchni, po 7°,5 wynoszące.

2) Ważenie się księżyca w szerokości pochodzi od położenia osi je 
go względem powierzchni orbity, do której ta  oś jest nachylona pod ką
tem 83° 22', jak  to w przybliżeniu na fig. 99-ej widzieć można, w której, 
dla uwydatnienia libracyi, rozmiary księżyca są znacznie powiększone. 
W położeniu K  linija bb' oznacza oś księżyca i widzimy z ziemi Z  biegun 
północny b i poza nim część powierzchni br, gdy południowy biegun jest 
schowany. W  położeniu K ' o 180° odległym od K , t. j. po 14 dniach, ma
my widok odwrotny. Wielkość tego wahania dochodzi do 6° 47', co, oczy
wiście, przybliżenie przedstawia kąt, pod którym równik księżyca nachy
lony jest do płaszczyzny (por. us. 113) jego drogi.
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3) Nakoniec, ruch obrotowy ziemi wytwarza trzeci rodzaj ważenia 
się księżyca, któro zowią dziennym albo paralaktycznym bo zależy ono

od zmiany miejsca spostrzegacza na ziemi. Jest ono mniejsze od poprze
dnich, bo zawarte w granicach paralaksy poziomej księżyca, niedochodzą- 
cej 1° . Jeżeli na fig. 100-ej wyobrazimy sobie spostrzegacza na ziemi Z

A S r

w punkcie a, to on widzi tarczę wschodzącego na poziomie księżyca jako 
koło, którego rzutem jest linija A A '. Skoro punkt a wskutek obrotu 
ziemi dojdzie do punktu b, w którym ma miejsce górowanie księżyca, to 
ów spostrzegacz widzi tarczę jego w rzucie jako liniją BB', prostopadłą 
do óK. Przy zachodzie nareszcie, gdy punkt b dojdzie do c, tarcza przed
stawi się w postaci koła COr prostopadłego do c K . Tym sposobem 
w ciągu dnia prócz połowy BCA'B' widzieć będziemy powierzchnie wy
cinków AKB i B 'KC ', jednego przy wschodzie, drugiego przy zachodzie. 
K ąty te AK B i B 'KC' są oczywiście równe kątowi a K Z , to jest parala- 
kme poziomej księżyca.

147. "Warunki oświetlenia i ciepła na księżycu. Okres obie
gu  synodycznego księżyca, wynoszący dni 29 i pół przeszło i będący zara-
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zem okresem jego obrotu około osi, przedstawia dla księżyca dobę. 
W  ciągu bowiem tego czasu każdy punkt jego powjerzchni, z wyjątkiem 
pewnych zboczeń przy biegunach, przez 15 dni prawie ma dzień i przez, 
15 dni noc, co łatwo można wyrozumieć z fig. 101-ej, przedstawiającej

l

Fig. 101.

drogę księżyca K K 'K "K '"  około ziemi Z , gdy linije SS' są kierunkami 
promieni światła słonecznego. W  miejscowości a podczas pierwszej kwa
dry zaczyna słońce wschodzić, w punkcie a! (pełnia dla ziemi) góruje, na- 
koniec, gdy księżyc dochodzi do ostatniej kwadry K", w tymże punkcie a", 
po 15 prawie dniach ciągłego światła, słońce zaczyna zachodzić. Przez 
drugą połowę drogi, a"a!"a, miejscowość ta  jest odwrócona od słońca, co 
stanowi dla niej 15-dniową noc. Noc ta  jednak nie jest uigdy ciemną. 
Z chwilą bowiem zachodu słońca w punkcie a”, ziemia, oświetlona przez 
słońce, rzuca dość światła odbitego w kierunkach Z  z', Z  z”, Z  z"', aby 
noc na księżycu uczynić jaśniejszą od najwidniejszych nocy ziemskich. 
W  punkcie mianowicie a'", z którego ziemię jako pełnią ziemską widać, 
odbija ona 14 razy więcej światła od światła dochodzącego do nas podczas 
pełni księżycowej. To oświetlenie przez ziemię odbijającą światło sło-
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neczne trw a—jak to łatwo z fig. 101-ej zrozumieć—przez całą 15-dniową 
noc dopóty, dopóki w pnnkcie a św iatła tego nie zastąpi wschodzące słoń
ce. N a półkuli więc księżyca, ku nam zwróconej, niema ciemnych nocy; 
jest tylko 15 dni światła słonecznego i 15 dni światła odbitego od ziemi.

Ten stan rzeczy objaśnia nam zjawisko, widywane w pierwszych 
dniach po nowiu, w których, prócz błyszczącego wąskiego sierpa księżyca, 
widzimy resztę całej jego tarczy łagodnym ^światłem popielatym* oświe
tloną. Zjawisko to na fig. 101-ej odpowiada położeniu P . Czwartego dnia 
po nowiu z punktu A  na ziemi, zaraz po zachodzie słońca, widzimy część 
księżyca BC jako sierp błyszczący, część zaś CD, oświetlona przez pro
mienie odbite od ziemi, słabo choć wyraźnie na tle nieba dostrzec się daje.

Te warunki oświetlenia stosują się tylko do połowy księżyca, ku 
ziemi zwróconej; druga połowa, odwrócona od ziemi, ma noc 15-dniową 
zupełnie ciemną, punkt bowiem b, w którym słońce zaczyna zachodzić, 
przez cały ciąg drogi hb'b" jest pozbawiony światła, dopiero w położeniu 
b", wschodzącym słońcem oświetlony, przez cały ciąg 15-dniowej drogi 
b"b"'b na słońce jest wystaw.ony.

Stan taki powtarza się ciągle bez żadnych zmian, odpowiednich 
ziemskim porom roku, i z powodu tak znacznej długości czasu działania 
słońca i podobnie długiego jego braku musi wytwarzać bardzo znaczne 
różnice w temperaturze dnia i nocy, a nawet w tem peraturze obu półkul, 
w przeciwnych jednocześnie warunkach znajdujących się. "Według bar
dzo ścisłych a trudnych spostrzeżeń lorda Rossem, jest prawdopodobne, 
że różnica ciepła miejsc księżyca, wystawionych na największe działanie 
słońca, i miejsc, pozbawionych ciepła słonecznego, dochodzić może do 
300° C. Bezwzględnej tem peratury jego powierzchni nie można dokła
dnie oznaczyć; prawdopodobnie jednak w okolicach równika podczas 
15-dniowego działania słońca przechodzi ona znacznie stopień wrzącej 
wody, gdy przy biegunach można się domyślać bardzo niskiego stanu 
temperatury.

Światło dochodzące do nas od księżyca jest zaledwie ^ o ijo b  cz§ścią
tego, jakie bezpośrednio od słońca dostajemy. Co do ciepła zaś, to, we
dług doświadczeń Rosse’a i Marie-Davy, słońce wysyła go 82 G00 razy 
więcej, aniżeli księżyc; ta  maleńka ilość ciepła, wysyłanego przez księżyc,

wpływająca zaledwie na podniesienie tem peratury o stopnia termo-
1 fimetru, pochodzi w -y- od ciepła słonecznego odbitego, a w — od promie

niowania pochłoniętego przez księżyc ciepła słonecznego.
118. Postać księżyca. Rozważanie blhsze tej szczególnej okoli

czności, że czas obrotu księżyca około osi jest równy czasowi jego obiegu,
Bibl. mat.-li z., S. III,T . IX. 10
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doprowadziło do przekonania, że postać jego okrągła, jaką  z ziemi widzi
my, nie dowodzi, aby on był ściśle kulisty. Prace Newton’a, Lagrange’a 
i H ansen’a wskazują, że z ową równoczesnością obiegu i obrotu jest zwią
zane to, że księżyc ma kształt elipsojdy, wydłużonej w kierunku linii, 
łączącej jego środek ze środkiem ziemi. W ydłużenie zaś to spowodowane 
być mogło przyciąganiem ziemi, jako większej masy, działającej na płyn
ną prawdopodobnie niegdyś masę księżyca. Gdy do tego działania dołą- 
czymj wpływ siły odśrodkowej, z ruchu obrotowego powstającej, to musi
my wnioskować, że księżyc ma postać elipsojdy różnoosiowćj. Oś naj
większa leży w kierunku ziemi, najmniejsza, jako oś obrotu, jest prawie 
prostopadła do ekliptyki, średnia znajduje się w kierunku drogi księżyca. 
Powolny ruch obrotowy sprawia bardzo nieznaczne skrócenie osi obrotu; 
spłaszczenie, z tego powodu jiowstające, jest trudne do bezpośredniego 
oznaczenia. W edług Lagrange’a, różnica osi obrotu i osi średniej zale
dwie 15 metrów wynosi, oś zaś najdłuższa, w kierunku środka ziemi 
idąca, jest o 75 metrów dłuższa od osi obrotu.

115). B u d o w a  f i z y c z n a . Bliskość stosunkowa księżyca dozwala 
rozpoznać zapomocą lunet takie szczegóły jego powierzchni, jakich na 
żadnych innych ciałach niebieskich dostrzóc nie możemy. Przy2)atrując 
się przez teleskop tym plamom, jakie gołym okiem na tarczy księżyca wi
dzieć można, przekonywamy się, że są one utworami bardzo złożonymi, 
w których wielką ilość szczegółów można zauważyć. Wszystkie one 
przedstawiają się jako wzniesienia i zagłębienia rozmaitych kształtów. 
To, że są wzniesieniami, nie może ulegać wątpliwości, rzucają bowiem cie
nie bardzo widoczne, szczególnie tam, gdzie wschodzące słońce ukośnie 
je oświetla; wmiarę wznoszenia się słońca, nad poziom miejscowości oświe
tlanej cienie zmniejszają się, a wraz z tym i kontury wrypukłości coraz 
więcej się zacierają.

Choć już Galileusz poznał wiele szczegółów7 na powierj&ftf księży
ca, to jednak pierwsza dokładniejsza mapa całej widzialnej półkuli zro
biona była przez Gdańszczanina Hewelijusza. Skolei, wnu trę udoskonala
nia lunet, powstały mapy Beer’a, M adler’a, 8chm idt’a, wreszcie ostatnie, 
bardzo szczegółowe, opisy .Neisson’a i Nasinytlru. Tablica \  L przedstawia 
kartę księżyca, ułożoną według ostatnich spostrzeżeń; na niej są zaznaczo
ne tylko wybitniejsze okolice; szczegół) bowiem odzielnych części, z powo
du małych rozmiarów, tak  jak  na mapach ziemi, opuszczone być musiały.

Spostrżdigamy na tej mapie pirzedewszystkim duże przestrzenie cie
mniejsze, prawie płaskie, z małymi pośrodku nierównościami; są to tak 
zwTane m o r z a .  Pierwotna ta  ich nazwa pozostała im dotychczas, mimo 
tego, że s ą  to właściwie płaszczyzny, nie mające nic spólnego z wodą, bo 
widać pośród nich tak  różne i liczne nierówności, jakich na wodzie, ukła-
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dającej się zawsze do poziomu, nie możnaby dostrzec. N a półkuli półno
cnej takie płaszczyzny są większe, niż na południowej.

Fig. 102 ar przedstawia widok księżyca w pierwszej kwadrze tak, jak  
go widać przez lunetę średniej wielkości, zaś fig. 102 b w taki sam sposób

F ig .  102 a . F ig .  102 6.

przedstawia ostatnią kwadrę. Lewa strona rysunku 102 a przedstawia 
■okolicę, dla której słońce już stoi wysoko, na prawej zaś widać miejsca, 
dla których słońce dopiero wschodzi. Tu więc cienie od wypukłości, przez 
słońce rzucane, są wyraźne; płaszczyzny (owe morza) widoczne są jako 
ciemniejsze plamy w miejscach mocno oświetlonych na lewej stronie. 
Porównywając je  z mapą (Tabl. Y I), widzimy, że to «mare Nectaris* 
«m. Trancpiillitatis* i połączone z nim «m. Serenitatis*. Z  pran ej strony 
u  dołu «m. Imbrium», w połowie dopiero oświetlone; druga połowa jesz
cze niewidoczna, ale na jej brzegu są jasne punk ty : to wierzchołki wznie
sień, na które promienie wschodzącego słońca naprzód padają, kiedy 
w dolinach jeszcze ciemność panuje.

Podobne płaszczyzny spostrzegamy na fig. 102 b, przedstawiającej 
ostatnią kwadrę; dla lewej strony figury słońce zachodzi dotykając osta
tnimi swymi promieniami wzniesień, wystających w postaci widocznych 
jasnych punktów; naprawo ciemna płaszczyzna, «oceanus Procellarum», 
łącząca się u dołu z m. Im brium  pośrodku nich dwa błyszczące światłem 
słonecznym wzniesienia: « Kopernik* i «Keppler».
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120. K e a t e e y .  N a płaszczyznach tych i  wokoło tarczy widzimy 
utwory okrągłe, różnej wielkości, tak  zwane k r a t e r y ;  m ają one podo
bieństwo do kraterów wulkanów ziemskich, choć wielkość ich, nieraz bar
dzo znaczna, z trudnością pozwala na przypuszczenie , ednakowego ich 
z wulkanami ziemskimi pochodzenia. Największe z nich o średnicy, do
chodzącej do 250 kilometrów, są prawdziwymi dolinami, otoczonymi koli
stym lub owalnym wzgórzem, nieraz porozrywanym, a wewnątrz dojiny 
często wznoszą się wzgórki, nie dochodzące wysokością gór otaczających. 
Widok takiej doliny, zwanej «Gassendi», przedstawia tig. 103-a w chwili

F ig .  103.

wschodu słońca dla niej. Wzgórza na lewej stronie rysunku, ośwń tlone 
przez słońce, rzucają cień wewmątrz wgłębienia. N a prawej stronie doliny 
jeszcze jest noc; wystające tylko wierzchołki gór, punkty błyszczące, odbi
ja ją  światło wschodzącego słońca.
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Mnitjsze utwory podobnej postaci, tak  zwane g ó r y  p i e r ś c i e n i o 
we, są więcej regularnych kształtów; płaszczyzny ich środkowe otoczone 
są okrągłym wałem spadzistym wewnątrz, a łagodnie pochyłym zewnątrz; 
wj środku okrągłej płaszczyzny widać jednę lub więcej oddzielnych stoż
kowych gór, niższych zwykle od otaczającego wału. Jednym  właśnie 
z takic h wzniesień jest powyżej (us. 119) wspomniany « Kopernik*. Okolica 
ta (fig. 104) przedstawia wał, otaczający płaszczyznę, który przedłuża się

F ig . 104.

w liczne odnogi górzyste, posplatane z sobą w bardzo różny sposób; we
wnątrz zaś doliny jest kilka oddzielnych gór stożkowatych, prawie zupeł
nie oświeconych, a więc rysujących się wyraźnie.

Mniejsze kratery wielkości bardzo rozmaitej, od 20 przeszło kilome
trów średnicy, aż do zupełnie małych, nieszerszych nad jeden kilometr, 
zapełniają całe przestrzenie księżyca i ilość ich na tysiące się liczy, jak  to 
można wnosić z tych, które na fig. 102 a i b przy brzegach są widoczne 
z powodu bocznego oświetlenia. W  środku ich najczęściej znajdują się 
mniejsze wzgórzystości, nie łączące się zupełnie z otaczającym wałem.
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Jedno z grup mniejszych kraterów księżyca mamy na Tab. Y II . 
Największy z nich w środku figury położony, «Archimedes», przedsta
wiony przy zachodzącym dla niego słońcu, jest wewnątrz prawie-cicmny; 
otaczają go wzgórza, daleko rozciągające się na płaszczyźnie; łączą się 
one prawie z pasmem gór «Apeninów», pośród których widać kilka k ra
terów mniejszych podobnej postaci.

Najdrobniejsze kratery i nieznaczne wgłębienia rozsypane są pośród 
wielkich płaszczyzn, alboteź w sąsiedztwie kolistych gór; niekiedy te drobne 
utwory przedstawiają stożkowate wzgórki ze spłaszczonymi, zagłębionym: 
nieco wierzchołkami i małymi wzniesieniami, wystającymi pośród zagłę
bienia; są one zupełnie podobne do kraterów znanych wulkanów ziemskich.

Najpodobniejsze do formacyj ziemskich są pasma czyli łańcuchy 
gór księżycowych; najczęściej okalają one szerokie płaszczyzny łagodnie 
wygiętymi łukami. Jedno takie pasmo gór, zwane Apeninami, widać na 
fig. 102 a i I  i na Tab. V I; otacza ono z południo-zachodu mare Im- 
brium. N a figurze, przedstawionej w obrazie odwrotnym (t. j. tak, jak 
zapomocą lunety zwykle się widzi;, jest to pasmo z lewej strony płaszczy
zny u góry; u dołu tejże płaszczyzny, a więc odpowiednio w północnej 
stronie maris Im brium , widać mniejszy łańcuch .<Alp», zakończony u cie
mnego brzegu wielkim kolistym kraterem, zwanym «Plato».

Wysokość gór księżycowych, dotychczas mierzonych, dochodzi do 
8800 metrów; głębokość kraterów  jest także nieraz znaczna, niekiedy do

3000 metrów. T a  różnica poziomów stanowi około iromienia księ-lou
życa, co ze względu na stosunkową wielkość księżyca i ziemi znacznie

przechodzi różnicę poziomów ziemskich, wynoszącą najwięcej około

promienia ziemskiego. Ponieważ na księżycu nie widzimy wcale oceanów, 
przeto wysokości te liczą się nie od poziomu morza, jak  na ziemi, ale od 
najbliższej pudnóźa gór płaszczyzny.

Wysokość gór księżycowych jest wyrażona w metrach na Tab. V I 
obok nazwisk pojedynczych gór i kraterów, odpowiednimi liczbami na sa
mej karcie oznaczonych.

121. M i e s z e n i e  GÓe k s i ę ż y c o w y c h .  M ie rze n ie  w ysokości g ó r  księ
ży co w y ch , ja k k o lw ie k  z ta k ie j  od leg ło śc i m o że  się  w ydaw ać  tru d n y m , j e s t  j e 
d n a k  m ożliw e, ze  z n a c z n ą  n a w e t d o k ła d n o śc ią . O dbyw a się  ono zap o m o cą  
m ik ro m e tru  z ro z p ię ty c h  w lu n ec ie  p a jęczy ch  n i te k , k tó ry c h  o d leg ło śc i łu k o w e  

m o g ą  b y ć  zaw sze  w iad o m e .
P rz y  b rz e g a c h  ta rc z y  k s ię ży c a  w id ać  w zn ies ien ia  je g o  p o w ie rzch n i w p ro 

filu; ła tw o  w ięc  zm ie rz y ć  j e  w  se k u n d a ch  łu k u  b e z p o ś re d n io  i p o ró w n ać  z p r o 
m ien iem  k s ię ży c a , ró w n ie ż  w  se k u n d a c h  w y rażo n y m . J e ż e li  n p . z m ie rzo n a  
g ó ra  p rz e d s ta w i się  j a k o  l ,r,5 , p ro m ie ń  zaś p o z o rn y  w  te jż e  sam ej, chw ili j e s t
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16', czyli 96 0 ,r, w tedy  góra  je s t  prom ien ia , rów nego 236  m ilom g ieogr.,

t. j .  je j wysokość wynosi 0 ,37  mili p raw ie , czyli 2745  m etrów . M ierzenie tym  
sposobem ogranicza aię ty lko  do gór, leżących w pasie , u legającym  libracyi 
(ważeniu się), bo ty lko  na nim gó ry  p rzed s taw ić  się nam  m ogą w profilu , nie 
ulegając perspektyw icznem u skróceniu .

Gory w środku  pow ierzchni leżące innym  sposobem  m ierzone być m ogą. 
Jeden ze sposobów  polega na te j zasadzie, że im  góry  są  wyższe, tym  w scho
dzące słońce w w iększej odległości od g ran icy  św ia tła  poczyna oświecać ich 
wierzchołki. T ak np. na fig. 105-ej, p rzedstaw ia jące j księżyc w pierw szej

F ig .  105.

kwadrze, w yobraźm y sobie, że p rom ień  słońca w schodzącego na  ko le  ab  oświe
tla w ierzchołek góry  w punkcie g, w idoczny ja k c  b łyszczący p u n k t na  ciemnym 
tle. Odległość gh  od granicy  św iatła  m ożem y zm ierzyć bezpośrednio , bo gb.y 
jako przedłużenie p rom ien ia  SS', stycznego w punkcie %, nie u leg a  p e rsp ek ty 
wicznemu skrócen iu . Łącząc p u n k ty  h i g ze środkiem  kuli księżyca, o trzy 
mamy zawsze tró jk ą t p ro s to k ą tn y  p rzy  h, bo s ty czn a  je s t  do p łom ien ia  p ro 
stopadła. T ró jk ą t ten , po obróceniu około osi AB, p rzechodzącej p rzez  ś ro 
dek księżyca i p rostopad łe j do koła ab,  p rzedstaw i się na  p łaszczyźnie rvsunku  
jako tró jk ą t  O ag' ,  w k tórym

Og' —  \ /  Oa2 +  g'a2 —  \ / " (p rom . k s .) 2 +  g'a2.
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Odjąwbzy od Og' p rom ień  księżyca Os, o trzym am y sg ' , t. j .  szukaną wysokość 
góry  g.

W razie , k iedy  g ó ra  G (fig. 105) zn a jd u je  się na  pow ierzchni ośw ietlonej, 
ko rzystam y  z cienia, przez n ią  rzuconego, aby z jeg o  długości znaleść w łaści
w ą wysokość. I  tu  podobnie m ożem y zm ierzyć HC i GC, t. j .  odległość końca 
cienia C od płaszczyzny k o ła  aOb i odległość od w ierzchołka góry G do końca 
cienia C, k tó ra , ja k o  przedłużenie p rom ien ia  słońca T T ', nie u lega skróceniu. 
Połączyw szy punk ty  G i C ze środkiem  kuli księżyca, mieć b ęd zem y  tró jk ą t  
OCG, k tó ry  ta k  obróćm y około osi AB, aby się znalazł n a  p łaszczyźnie rysun
ku; o trzym am y w ten  sposób tró jk ą t  OG 'C ', a wysokość góry G p rzedstaw i się 
ja k o  tGc’. P rzy jąw szy  mały łu k  iC f ja k o  schodzący się razem  ze styczną 
w punkcie  C ', mieć będziem y, z podobieństw a tró jk ą tó w  C 'G 't i OC'W ;

tG'  : G 'C' =  W C' : (W ,

a stąd  (G f
GC . I1C 

prom . ks.

T ró jk ą t C'Gh, p ro s to k ą tn y  przy  t, m ożna tak że  rozw iązać, m ając  zm ie
rzo n ą  długość cienia G 'C ' i k ą t G'C'ć, k tó ry to  k ą t  je s t  w ysokością słońca dla 
poziom u m iejscowości gó ry  C't i rów ny kątow ej odległości góry  od gran icy

św iatła , t .  j .  k ą tow i aO C '. Zaznaczym y tu , 
że łuk  t C  ty lko  no rysunku, powiększonym 
w celu uw ydatn ien ia  p rzedstaw ien ia , je s t ta k  
wielki; w na tu rze  zaś p u n k ty  t i C' są  w łaści
wie w jed n e j miejscowości i w ysokość słońca, 
z k ą ta  aO C ' w yznaczona, s tosu je  się i do po
dnóża góry w punkcie t.  —  T akie oblicza
nie wysokości z rozm iaru  cienia je s t często 
w użyciu; m ając bowiem przedm io t AB (fig. 
106 ) nieznanej w ysokości i w iadom y k ą t wy
sokości słońca ACB, oraz bok AC, łatw o z t ró j
k ą ta  ABC obliczyć wysokość przedm iotu  AB, 
pionow o stojącego.

1 2 2 .  BauzDy. Oprócz gór różnego kształtu, znajdujemy jeszcze 
na księżycu dwa rodzaje utworów, których natury zaledwie domyślać się 
można. Jodue z nich, tak  zwane h r u z d y ,  są wgłębieniami podłużnymi,
zwykle prostymi, niekiedy zgiętymi pod kątem, jakby skutki popękania
powierzchni twardej; ciągną się one na znacznych przestrzeniach od 300 
do 500 kilometrów. Przy oświetleniu bocznym widać je jako ciemne łi- 
nije, przechodzące bez przerwy zarówno po płaszczyznach jak  i po górach. 
N a fig. 103-ej widać je złamane pod kątem na wewnętrznej płaszczyźnie

l ' i g .  106.



k s i ę ż y c . —  1 2 4 . 153

kolistej, t. j. na Gassendi. Szerokość bruzd dochodzi zaledwie do jedne
go kilometra.

Inne, więcej jeszcze zagadkowe utwory, przedstawiają się w postaci 
błyszczących podłużnych s m u g  ś w i e t l n y c h ,  rozchodzących się jakby 
promienie od większych kraterów; są one najwyraźniejsze podczas pełni, 
przy bocznym zaś oświetleniu znikają, co wskazuje, że one nie przedsta
wiają znaczniejszej różnicy poziomów.

1 2 3 . A t m o s f e r a  k s i ę ż y c a .  W szystkie wymienione szczegóły na 
powierzchni księżyca zawsze dostrzegamy czyste, nieprzyćmione, oile 
chmury ziemskie temu nie przeszkadzają. Z tego już wnieść można, że 
atmosfery, podobnej do naszej, niema tam  wcale, gdyż nie dostrzegamy 
ani mgły, ani chmur. Domysł ten potwierdzają inne jeszcze okoliczności. 
Przy zakrywaniu gwiazd przez księżyc (us. 106) nie widzimy nigdy, aby 
gwiazda w ostatnich chwilach przed zakryciem słabła w swym blasku, 
lub zmieniła położenie wskutek refrakcyi, coby być musiało, gdyby zna
czniejszej gęstości atmosfera otaczała kulę księżyca. N adto cienie gór 
księżycowych, rzuchne przez słońce, m ają kontury zupełnie wyraźne, kie
dy cienie na ziemi, wskutek rozpraszania promieni światła przez atmosfe
rę, m ają zawsze na krańcach pewne stopniowanie światła. Jeżeli więc 
znajduje się na księżycu jakakolwiek warstwa gazów, otaczających jego 
kulę, to, według Neiseu’a, musi ona mieć przynajmniej 300 razy mniejszą 
gęstość od atmosfery ziemskiej.

Wody również na księżycu dostrzec nie możemy. Z  badań jednak 
ZóIIner’a wynika, iż na księżycu istnieć może woda w stanie stałym — 
w postaci lodu, coby za sobą pociągało także pewną atmosferę, oczywiście 
nader małej gęstości. H ansen nawet przypuszcza możliwość atmosfery, 
podobnej do naszej, po drugiej stronie księżyca, od nas odwróconej.

1 2 1 .  Pnz e s z e o ś ć  k s i ę ż y c a .  Przy takich warunkach fizycznych 
księżyca, mimo wielkiego podobieństwa jego powierzchni do niektórych 
okolic wulkanicznych ziemi, niełatwo jest rozstrzygnąć pytanie o sposo
bie jego utworzenia. W iele jednak względów przemawia za tym, że masa 
księżyca była niegdyś płynna, a wskutek promieniowania ciepła stygła, 
poczynając od powierzchni, na której musiała się utworzyć twarda skoru
pa, przerywana od czasu do czasu wybuchami rozgrzanych jeszcze wów
czas materyjalów wewnętrznych. Tym sposobem dałyby się wytłomaczyć 
te różnorodne kształty gór kolistych, bardzo podobnych do wyników dzia
łań wulkanów ziemskich. Przy tym pojęciu, które większość selenogra- 
fów *) popiera, nie należy zapominać, że brak  wody na księżycu z tru 
dnością pozwala przypuszczać, aby powód wulkanów księżycowych był

*) S c le n o g ra fija — n a u k a  o k s ięży cu , o d  selene— księżyc.
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ten sam, co na ziemi, gdzie działanie wody na części składowe ziemi 
zdaje się być jednym z warunków tworzenia się wybuchów. W osta
tnich czasach Nasmyth i inni wraz z nim przypuszczają, źe powodem 
wybuchów księżycowych mogła być własność niektórych ciał rozszerza
nia się przy przejściu ze stanu płynnego w stały, jak  to ma np. miejsce 
z wodą, a co dla niektórych innych ciał jest przypuszczalne. AV takim 
razie, po utworzeniu się wierzchniej skorupy, część płynna wewnętrzna, 
stygnąc i przybierając większą objętość podczas przechodzenia w stan sta
ły, mogłaby spowodować cząstkowe przerwy i wyrzuty wulkaniczne — co 
do przyczyny różne od ziemskich, a w skutkach podobne.

Gdyby to przypuszczenie było poparte przez więcej dowodów, to 
może i najwięcćj dziś zagadkowe bruzdy i smugi świetlne (us. 122) zna
lazłyby należyte objaśnienie. I  jedne i drugie mogą być pęknięciami 
podłużnymi skorupy wskutek wewnętrznego parcia w pewnych warunkach. 
Smugi — pierwotnie szczeliny — mogły być zalane zwewnątrz materyja- 
łem płynnym, silnie światło odbijającym, ale zalane w tak  niewielkiej 
ilości, że dopatrzeć się ich wypukłości niepodobna. Bruzdy, w później
szej epoce utworzone, przy mniejszej obfitości materyjałów płynnych, mo
gły pozostać w pierwotnym kształcie szczelin. Ze zaś owe bruzdy są naj
późniejszymi z utworów na powierzchni księżyca, tego zdaje się dowodzić 
ich nieprzerwany przebieg po różnych kraterach, oczy wiście już wcześniej 
istniejących. Choć także z pewnym prawdopodobieństwem możnaby przy
jąć, że bruzdy powstały (zawsze najpóźniej) wskutek pękania powierzchni 
kurczącej się przy zniżaniu tem peratury do stopnia dzisiejszego, bez ża
dnych wpływów wewnętrznych.

B rak danych, któreby przemawiały poważnie za prawdziwością tego 
przypuszczenia, pozwala robić inne. Jedno z takich przypuszczeń, za
sługujące na uwagę, przyznaje meteorytom udział w tworzeniu się po
wierzchni księżyca. C iała te, różnej wielkości, od pyłków drobnych, aż 
do brył zwanych aerolitami, krążą w przestworach świata w wielkich 
bardzo ilościach i często ze znaczną szybkością. Niektórzy więc z fizy
ków, przeceniając nieco ich rolę w tworzeniu się światów, przypuszczają, 
źe one, padając na księżyc i zmieniając siłę żywą ruchu na ciepło, spro
wadzają przez to miejscowe zmiany, tworzą stopione zagłębienia, odsu
nięte wybuchem koliste wzgórza, częściowo pozostają jako resztki w miej
scu spadku w postaci tych gór, które w środku kraterów tak często spo
tykać się dają. Jeden ze zwolenników tego przypuszczenia, Meydenbauer, 
usiłował nawet doświadczeniem, powierzchownie biorąc, udatnym, myśl 
tę poprzeć. Nasypawszy na płaską deseczkę równą warstwę drobnego su
chego piasku, sypał powoli takiż piasek z góry małymi ilościami i otrzy
mywał kształty pozornie bardzo zbliżone do powierzchni księżyca, jak to
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na jednej z takich prób na fig. 107-ej widzieć można. T a hypoteza dzia
łania meteorytów z wielu względów nie jest pewniejsza od poprzednio wy
łożonej; przeciwko zaś niej przemawia 
głównie to, że meteoryty, spadając w tak 
wielkiej ilości, musiałyby wpłynąć na 
powiększenie masy księżyca, a wskutek 
tego na zmianę czasu jego obiegu, czego 
dotychczas nie zaznaczono.

Którąkolwiek przyjęlibyśmy z po
wyższych hypotez, w każdym razie do
tychczasowe badania stanu fizycznego 
księżyca każą nam uważać to ciało nie
bieskie, jako świat, który albo kończy, 
albo już ukończył swój stan rozwoju, 
w znaczeniu odniesionym do stanu na
szej ziemi. B rak atmosfery i wody po
zbawia księżyc tycli niwelujących czyn
ników, jakie są powodem ciągłego przeobrażania się powierzchni ziemi. 
Przy braku tych żywiołów i prawdopodobnym ostygnięciu wnętrza, jedy
nym powodem możliwych dzisiejszych zmian na księżycu może być tylko 
zmienne ciepło słońca. Skala tej zmienności na księżycu, jak  przypusz
czają, do 300° O. dochodzić może; jest to jednakże zamało, aby wywołać 
zmiany, któreby z ziemi można było dostrzec.

Wprawdzie Schmidt w r. 1866 podejrzywał zmianę w kraterze Lin- 
neusza w porównaniu z r. 1823; Klein również, jeden z najczynniejszych 
dzisiejszych selenografów, takąż zmianę widzi w utworzeniu się małego 
krateru obok znanego już dawniej krateru Hyginus’a, leżącego w bli
skości środka tarczy księżyca. Fig. 108-ma przedstawia kartę  tej oko
licy. Przez krater Hy-
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ginus’a H  ciągnie się 
jedna z największych 
bruzd księżyca; obok 
niej ku północy, «wzgó
rza Ślimakowe* S, a na 
zachód od nich mały 
kra ter K  z wydłużo
nym wzgórzem ku po
łudniowi. Tego krate
ru  nie spotyka się na 
mapach księżyca, przed 
rokiem 1877 robionych;

la ta  ćLn.

Zachód Wschód

F ig . 108.
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Klein więc uważa go za utwór w ostatnich latach powstały. Ponieważ 
jednak określenie postaci tych utworów wiele zależy od doskonałości lu
net}, chwili oświetlenia przez słońce i wprawy obserwatora, przeto, nie 
przecząc możliwości zachodzenia takich zmian, z ostatecznym rozstrzy
gnięciem kwestyi należy czekać na fakty, któryoliby kontrola nie ulegała 
wątpliwości.

W  ostatnich czasach zastosowano fotograliją do zdejmowania wido
ków powierzchni księżyca. W arren  de la Rne już w r. 1857 otrzymał 
pierwsze udatne próby, ale w małych rozmiarach; później w r. 1865 
R utherfurd’owi w Nowym Y orku udało się dójść do otrzymywania obra
zów fotograficznych księżyca, mających do 50 centymetrów średnicy, tak  
i h bardzo wiele szczegółów na nich rozpoznać można. Po wydoskonale
niu tego właśnie sposobu, kwestyja ostatnich zmian powierzchni księżyca 
łatwiej zostanie rozstrzygnięta, bo ubędzie ważna wątpliwość co do różnic 
w spostrzeżeniach rozmaitych obserwatorów, tak  pod względem sposobu 
ich widzenia, jako też pod względem rysowania widzianych przedmiotów.



ROZDZIAŁ Y.

ZAĆMIENIA.

1 2 5 .  O z a ć m ie n ia c h  w o g o l n o ś c i . Ziemia i księżyc są ciałami 
ciemnymi i nieprzezroczystymi; wskutek tego, oświetlone promieniami 
słońca, wytwarzają po przeciwnej stronie cienie, czyli przestrzenie, do 
których promienie słońca albo zupełnie nie dochodzą, albo tylko częścio
wo. Z  powodu większych rozmiarów słońca, cienie te m ają postać stoż
ków, jak  to w przybliżeniu jest przedstawione na fig. 109-ej, na której S

wyobraża słońce, Z ziemię, Z Z ' część jej drogi, K  księżyc, K L M N  jego 
drogę. Gdyby droga księżyca znajdowała się na płaszczyźnie ekliptyki, 
tak jak  to na płaskim rysunku jest wyobrażone, wtedy, oczywiście, księ
życ K  za każdym obiegiem w położeniu P , odpowiadającym pełni, 
wszedłby w cień, przez ziemię rzucony, oileby długość owego cienia sięga
ła  do drogi księżyca, i znikłby nam z oczu częściowo lub całkowicie, jako 
pozbawiony oświetlających go prom im i słońca. Przy tymże przypuszcze
niu, księżyc w nowiu N , znajdując się na jednej linii prostej ze środkiem 
ziemi słońca, przedstawiłby się oku, z ziemi patrzącemu, iako ciemna 
kula, zakrywająca słońce częściowo lub całkowicie, coby wprost zależało 
od różnicy średnic pozornych.
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Pierwsze z tych zjawisk zowie się z a ć m i e n i e m  k s i ę ż y c a ,  dru
gie zaś z a ć m i e n i e m  s ł o ń c a .  Ani jedno jednak, ani drugie nie może 
się zdarzać tak często, jakby z powyższego przypuszczenia wypadało; 
płaszczyzna bowiem drogi księżyca nie schodzi się razem z płaszczyzną 
ekliptyki. Nachylona do tej ostatniej pod kątem 5Ł 8', przecina się z nią 
podług linii węzłów (us. 104); aby więc zaćmienie mogło mieć miejsce, 
linija węzłów winna przypadać bardzo blisko kierunku N P , gdyż tylko 
wówczas środek księżyca znajdować się może blisko linii prostej, łączącej 
środek słońca ze środkiem ziemi. Jeżeli linija węzłów przypada w kie
runku L M , to księżyc w położeniach nowiu N  i pełni P  jest najwięcej od 
ekliptyki oddalony, mianowicie o całą pochyłość drogi 5° 8', i podczas 
pełni przechodzi powyżej lub poniżej cienia ziemi, nie ulegając zaćmie
niu, podczas zaś nowiu przechodzi jtoniżej lub powyżej linii, łączącej 
środki ziemi i słońca, i na tarczy słonecznej widzialny być nie może. 
Wogóle więc zaćmienia księżyca mogą się zdarzać tylko podczas pełni 
czyli przeciwstawienia; zaćmienia zaś słońca tylko podczas nowiu czyli 
złączenia.

Chociaż wymagane położenie linii węzłów księżyca jest warunkiem 
koniecznym możliwości zaćmień, to jednak ta  okoliczność nie wystarcza 
do określenia czasu trwania i wielkości zaćmień, co zależy także od pozo
stałych warunków dróg ziemi i księżyca, to jest głównie od stosunkowych 
odległości tych ciał od siebie i od słońca.

1) Przy zmiennej odległości ziemi od słońca, cień stożkowy ziemi 
Z P  ma różną długość, a więc przecięcie jego kołowe w punkcie P , przy
siadające na drodze księżyca, ma różną wielkość, od której jest zależny 
przeciąg czasu, przez jak i trw a zaćmienie.

2) Wielkość przecięcia cienia ziemi uwarunkowana jest zmienną 
odległością księżyca od ziemi. Jeżeli księżyc, znajdując się w punkcie P , 
jest jednocześnie w punkcie odziemnym, to przecięcie cienia będzie mniej
sze, a więc czas trw ania zaćmienia krótszy, i odwrotnie.

3) Wielkość cienia stożkowego ziemi, oznaczona sposobem gieome- 
trycznym z wielkości słońca i ziemi i ich odległości, ulega znacznej zmia
nie wskutek refrakcyi, jakiej doznają promienie słońca, przechodząc przez 
atmosferę ziemi. Jeżeli bowiem na fig. 110-ej wyobrazimy sobie promie
nie słońca krańcowe ab, cd, styczne do obu kul słońca i ziemi, to one są 
tworzącymi stożka z wierzchołkiem gieometrycznym w punkcie o. Część 
stożka bdo  powinnaby być pozbawiona światła słonecznego, lecz refra
kcyja promień i w atmosferze ziemskiej, załamuje światło w ten sposób 
(us. 78), że promieni0 załamane schodzą się bliżej ziemi, w punkcie o'. 
Tym sposobem cień bdo' jest krótszy od obliczonego gieometrycznie, 
a wskutek tego albo nie sięga do drogi księżyca K K 1, albo, dosięgając jej,
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da przecięcie cienia mniejsze, co przy obliczaniu czasu trw ania zaćmienia 
powinno być uwzględnione i do rachunku wprowadzone.

\
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5) Zmienna prędkość kątowa księżyca i ziemi, zależna od miejsc, 
które te dwa ciała na swych drogach w chwili zaćmienia zajmują, również 
wpływa na czas trw ania zaćnreń.

5) Przy zaćmieniach słońca obliczenie wielkości i trwania zaćmie
nia polega jeszcze na dokładnej znajomości pozornych średnic słońca 
i  księżyca, bo od ich stosunku zależy większe luli mniejsze zakrycie. 
Z  faktów życia codziennego wiemy, że nawet bardzo mały przedmiot, 
trzymany blisko oka, może zakryć całkowicie przedmiot daleko większy, 
ale odległy; księżyc więc, clioć mały w stosunku do słońca, ale znacznie 
bliżej nas będący, nieraz przedstawia pozorną średnicę większą od słone
cznej, wskutek czego jest w stanie całkowicie zasłonić słońce.

6) Różnice miejscowości ziemi i jej obrotu nie wpływają na ozna
czenie czasu zaćmień księżyca. Chwila wejścia księżyca w cień przez zie
mię rzucony jest jedną dla wszystkich miejsc półkuli ziemskiej, mających 
księżyc nad poziomem. Dlatego zaćmienia księżyca są zjawiskami nie
bieskimi jednoczesnymi, mogącymi służyć do oznaczania długości gieogra- 
ficznej taksamo, jak  zakrycia gwiazd (us. 43), choć są one dla tego celu 
mniej użyteczne, gdyż kontury cienia ziemi nie są dość ostre, z powodu 
refrakcyi promieni słonecznych, przechodzących przez atmosferę ziemską,

7) Przy zaćmieniach słońca, które, właściwie się wyrażając, są za
kryciem słońca przez księżyc, miejscowość ziemi i jej obrót m ają wpływ 
zarówno na widzialność zaćmienia, jako też na oznaczenie chwili początku 
i końca. Z  powodu złudzenia paralaktycznego można z punktu a (fig. 
111) na ziemi Z  widzieć część słońca a'b', zakrytą przez księżyc K ,  kiedy 
w tejże samej chwili z punktu b widać w kierunku bK  V dopiero pierwsze 
zetknięcie si< ciemnej tarczy księżyca ze słońcem, z punktu zaś c zaćmie-
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nia jeszcze wcale nie widać. Przy czystości konturów tarczy księżyca, 
zaćmienia słońca przy uwzględnieniu złudzenia paralaktycznego, mo-

F ig . 111 .

gą służyć do dość ścisłego wyznaczania względnych położeń miejsc na 
ziemi. —

Okoliczności wymienione, jako zależne od dróg ziemi i księżyca, 
zmieniają się w ten sposób, źe powtarzanie się warunków niezbędnych do 
utworzenia się zaćmienia nie podlega ścisłej spółmierności czasu,-szcze
gólniej względem jednej miejscowości ziemi. A  mianowicie: linija węzłów 
obiega ekliptykę w ciągu lat 18 dni 218 godz. 21,36, a w tym czasie ilość 
obrotów ziemi nie j»est całkowita; linija absydów odbywa ruch prosty 
w ciągu la t 8 dni 310 godz. 13,8, co jest znowu niespółmierne z czasem 
obiegu węzłów; wpływa to na zmianę punktu przyziemnego, a wskutek 
tego na zmianę średnicy pozornej w węzłach, zatym także i na wielkość 
oraz trwTanie zaćmień. Dlategoto zaćmienia nie są zjawiskami ściśle pe- 
ryjodycznymi; za każdym razem muszą być one ściśle obrachowane, choć 
w przybliżeniu m ają pewien okres, po którym znowu z niewielkimi zmia
nami się powtarzają.

120. O k r e s  c h a l d e j s k i  z a ć m ie ń . Okres przybliżonego powta
rzania się zaćmień, wynoszący 18 la t i 11 dni, znany był w starożytności 
Chaldejczykom, pod nazwą «saros».

Wyznaczenie tego okresu (w każdym razie tylko przybliżonego) po
lega na następującej zasadzie.

W iedząc chwilę jakiegokolwiek zaćmienia, kiedy środki trzech ciał: 
słońca, ziemi i księżyca znajdują się na jednej lin. prostej, należy wyzna
czyć czas, po upływie którego toż samo położenie się powtórzy. W  podo
bnych bowiem okresach czasu położenia tych trzech cial względem siebie 
będą sobie odpowiadały z bardzo małymi zmianami od wahań wieko
wych zależnymi.
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W  tym colu oznaczmy chwilę takiego zejścia się trzech ciał i obli
czmy czas, jakiego potrzebuje słońce, aby, wychodząc ruchem pozornym 
w tej chwili z jednego węzła księżyca (na ekliptyce), powróciło do tegoż 
węzła. N a fig. 112-ej S oznacza słońce na ekliptyce E E ' w węźle księ
życa sstępującym “Jj. Z powodu 
ruchu wstecznego węzłów, wyno
szącego rocznie 19°,34, słońce, nie 
dokończywszy całorocznego obie
gu, spotka cofający się węzeł 
w punkcie >S', w dni x  po wyj
ściu z punktu S. Gdy średnia 
prędkość dzienna słońca wynosi 
0° 59' 8",2 =  P  stopni, zatyin jego 
droga S E E 'S ' będzie zawierała 
stopni 1' x. Średnia zaś prędkość 
dzienna węzła księżyca, obiegają
cego 360° w ciągu 18 lat 218 dni 
21,36 godz., jest 0° 3' 10",8 =  l ’’.
Droga jczeto wsteczna węzła od S aż do zejścia się ze słońcem w pun
kcie S1 zawierać będzie stopni P'x\ oczywiście więc

SE E 'S ' +  SSr =  P x +  P 'x =  360°,

360°czyli (P  +  P ') x  —  360°, a więc x  = 346,62 dnia. Je s t to tak
P  +  P '

zwrany o b i e g  s y n o d y c z n y  wTę z ł a ,  po którym słońce i w'ęzeł mają- 
znowu tęż sarnę długość, liczoną na ekliptyce. W  ciągu tych 346,62 dnia 
księżyc, potrzebujący do synodycznego obiegu dni 29,5306, odbędzie ta-

J-6 62
kich obiegów' - — 11,7376; nie dojdzie więc jednocześnie ze słoń-jOOUt)
cem do linii, łączącej środek słońca z węzłem. Jeżeli jednak oba wyrazy 
stosunku obiegu synodycznego węzła do ilości obiegów księżyca w tymże 
czasie, t. j. stosunku

1 :11,7376,

mnożyć będziemy przez liczby 2, 3 i t. d., to przy mnożniku 19 dojdziemy 
do stosunku

19 : 223,015,

w którym następnik niewiele się różni od liczby całkowitej 223. Opusz
czając ten mały ułamek, t. j. 0,015 obiegu, mamy w przybliżeniu 19 obie
gów węzła na 223 całych lunacyj, po których ukończeniu słońce, ziemia 
i księżyc znajdą się znowu prawie na jednej linii prostej, a od tej chwili

B ibi. m at.-fi*., S. III, T. I X . 1 1
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oddzielne zaćmienia, z bardzo małymi różnicami, w podobnej kolei, ja k  
w poprzednim okresie, powtarzać się będą. .Jest to ów o k r e s  c h a l d e j 
ski ,  223,015 bowiem obiegów księżyca stanowi 18 lat i 11 dni prawie.

Ponieważ do tego rachunku, prócz zmiany węzłów, nie wchodzą inne 
z wymienionych powyżej wpływów, przeto kolejne zaćmienia w dwu takich 
okresach będą się cokolwiek różniły od siebie co do czasu trwania, wiel
kości i miejscowości, z których je widzieć można. Aby te wszystkie szcze
góły wyznaczyć, należy przy obliczaniu każdego zaćmienia odpowiednio 
uwzględnić wszystkie powyższe warunki, co przy znanych drogach ziemi 
i księżyca nie przedstawia szczególnych trudności.

I. ZAĆM IENIA K SIĘŻY CA.

127. Ponieważ, jak  widzieliśmy, zaćmienia księżyca są następstwem 
zanurzenia się jego w cień, rzucony w przestrzeń przez ziemię, z przeci
wnej strony oświetloną światłem słońca, przeto wielkość zaćmienia i jego' 
trwanie zależy głównie od postaci i wielkości cienia. Fig. 113-ta przed

stawia to ziawisko. Stożek, utworzony przez obrót około osi So promie
nia ac, stycznego do słońca S i do ziemi 0 , stanowi cień «rdzenny» cdo ; 
tam  żadan promień słońca bezpośrednio (t. j. bez załamania) nie docho
dzi. W  stożku zaś, utworzonym przez obrót około Se promienia bc, ró
wnież stycznego do S i 2 , mamy półcień, w którym stopniowanie •światła 
wzrasta od do do d f  i od co do cc, Księżyc, bieżąc po drodze K K ', na
przód wchodzi w półek ń, gdzie światło jego początkowo bardzo nieznacznie 
słabnie, lecz stopniowo jest przyciemniane aż do położenia w l, od któ
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rego dopiero właściwe zaćmienie w cieniu rdzennym się zaczyna. "Wycho
dząc zaś z cienia w V, przechodzi drugą połowę półcienia, małoco zmie
niającego natężenie jego światła, aż do położenia K r, gdzie znowu całą 
moc swego światła odzyskuje.

Jeżeli w chwili pełni księżyc jednocześnie znajduje się w jednym 
z węzłów, a więc na ckliptyce, to zaćmienie może być całkowite i «cen- 
tralne*, t. j. środek księżyca przejdzie przez środek cienia; gdy zaś księ
życ znajduje się nie w samym węźle, ale tak blisko, że szerokość od ekli
ptyki jego brzegu nie jest większa od promienia koła IV, będącego w tym 
miejscu przecięciem cienia, wtedy może nastąpić zaćmienie cząstkowe. 
D la ocenienia wielkości zaćmienia cząstkowego przyjmują podział średni
cy pozornej księżyca na 12 równych części, zwanych calami, i oznaczają 
chwilę największego za
ćmienia ilością takich 
cali, mierzonych na li
nii, łączącej środek 
księżyca ze środkiem 
cienia; tak np. lig. 114 
przedstawia trzy rodza
je cząstkowego zaćmie
nia księżyca: w a jest 
zaćmienie wielkości 2 
cali, w i  6 cali, w c 10 
cali.

128. D e u g o ś H c i e n i a . Długość cienia rdzennego od środka zie
mi g (lig. 113) do wierzchołka o łatwo obliczyć z trójkątów podobnych 
aS o  i czo, w których mamy:

a S : c s  =  S o : ^ o  skąd (aS  —- eg) : cs  =  (8  o — go) : so.

Ponieważ a S przedstawia promień słońca =  R , cs  promień ziemi =  r, 
S s zaś odległość ziemi od słońca =  O, przeto :

O r
*0 — R = 7

Gdy O jest średnią odległością ziemi od słońca, wówczas wypadnie na 
długość cienia 216 promieni ziemskich, czyli około 185 870 mil. Długość 
więc cienia jest znacznie większa od odległości księżyca (us. 114); przy in
nych przeto warunkach sprzyjających, spotkanie tego cienia przez księżyc 
na jego drodze jest możebne.

Przestrzeń, objęta cieniem rdzennym, nie jest bezwzględnie pozba
wiona światła słonecznego z powodu już wzmiankowanej (us. 78) refrak-
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cyi atmosferycznej. Promienie, od brzegów słońea idące, jak  to na fig. 
110-ej widzieliśmy, przechodząc przez dolne warstwy atmosfery ziemskiej 
bd, załamują się ku osi stożka i schodzą się z sobą bliżej, aniżeli promie
nie gieometryczne. Przyjm ując dla tych promieni, jako stycznych do kuli 
ziemskiej, największą przy poziomie refrakeyją 33',5 (us. 78), łatwo obli
czyć długość tak zmienionego bezwzględnego cienia. Wynosi ona zaledwie 
42 promienie ziemskie, nie sięgając do drogi księżyca, odległego prawie
0 60 promieni. Pozostała przestrzeń cienia rdzeimego bodo' (fig. 110) 
dość jeszcze otrzymuje załamanych jmomieni słońca, aby wchodzący w nią 
ksiSiyc, mimo znacznego przyciemnienia, można było z ziemi rozpoznać. 
Przedstawia się on wtenczas w barwie ciemno-czerwonej albo brunatnćj, 
co pochodzi od pochłaniania w atmosferze ziemi innycli barw widma 
w podobny sposób, jak to się dzieje przy zachodzie słońca, kiedy również 
promienie poziome całą grubość atmosfery przechodzą.

W  początku zaćmienitt całkowitego plamy i góry księżyca nikną 
w brunatnym cieniu; potym wszakże, sk o m la ły  ks-iężv4 skryje się w cień
1 przybierze jaśniejszy czerwony kolor, kratery jego znowu mozua rozpo
znać. Zjawisko to przypisują działaniu w części rozproszonych promieni 
słońca z załamania pochodzących, a obok tego 2»rzypuszczają, że świeeąca 
korona słońca, po zakryciu jego głównych promieni przez ziemię, przy
czynia się także do tego łagodnego oświetlenia, które kontury gór księży
cowych w ogólnych zarysach rozpoznawać pozwrala.

12!). O b l i c z e n i e  p r z e c i ę c i a  CIENIA. A by zm ierzyć prom ień p rze 
cięcia cienia w punkcie d rog i księżyca, po trzebujem y naprzód oznaczyć k ą t 
u  w ierzchołka stożka , t . j .  k ą t anb (fig. 113). Poprow adziw szy ze środka  z ie
mi z styczną za  do słońca (k t* rą , ze względu na w ielką odległość za styczną 
w punkcie a p rzy jąć  m ożem y), m am y k ą t aoz  tró jk ą ta  aoz ,  rów ny kątow i ze
w nętrznem u a z S  (=3 prom ieniow i pozornem u słońca, p) zm niejszonem u o k ą t 
oaz  ( = :  para lak sie  poziom ej słońca, P ), t. j .

k ą t  coz  =  p —  P .

M ając ten k ą t, znajdziem y k ą t l 'zr,  pod jak im  widać prom ień przecięcia cie
n ia  w odległości d rog i księżyca, k tó ry  je s t  rów ny różn icy  k ą ta  zl'c ( =  para la 
ksie poziom ej księżyca, p)  i Kąta ju ż  zaanego zoc =  p —  P ; prom ień przeto  
cienia wyniesie

P —  (P —  p ) = P  +  P  —  P- 

P rzy jm u jąc  w artości zm ienne p a ra lak sy  księżyca i słońca stosow nie do różnicy 
ich  odległości, o trzym am y odpow iednie w artości p rom ienia  cienia od 37 ' 43" 
do 4 5 ' 50", co znacznie p rzew yższa prom ień  pozorny  księżyca, m ający najw y
żej w punkcie przyziem nym  16 ' 47"; w skutek  tego , zaćm ienie całkow ite jes t 
łatw o m ożebne i często zdarzać się m usi.
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Pi omiefi przecięcia cienia ta k  obrachow any ulega w rzeczyw istości m alej 
poprawce; prom ienie bowiem słońca, p rzechodząc p rzez  najn iższe w arstw y 
atmosfery ziem skiej, u legają  w niej pochłonieniu i, niedochodząc do obwodu 
cienia, obrachow anego gicom etrycznie, są  powodem , że średn ica  cienia je s t  
nieco w iększa; pow iększenie to , ze ścisłych spostrzeżeń  w yznaczone, stanow i

około średnicy  cienia.
60 J

130. P k z e b ie g  ZA' MIENIA. KSIĘŻYCA. M ając możność obliczenia po
wyższych elem entów zaćm ienia, oraz dane co do położenia księżyca, obracho- 
wane na każdy  dzień w kalendarzach  astronom icznych, m ożem y przybliżonym  
sposobem graficznym  cały przeb ieg  zaćm ienia oznaczyć.

D la przyk ładu  przytoczym y p rzeb ieg  d la  P łońska  zaćm ienia księżyca 
4-go październ ika r. 1884, wyznaczony sposobem  graficznym . Dane p o trzeb n e , 
wzięte z k a len d a rza  astronom icznego , są n as tęp u jące :

Chwila przeciw staw ienia księżyca i słońca, t . j . pełn ia , p rzy p ad a ła  
w dniu 4 październ ika  r. 1884  o godzinie 11 mm . 29 ,6  w ed ług  czasu m iej
scowego.

+  4° 57' 5 8 " ,0
—  4° 46 ' 3 3",5  

34 ' 13",5
2' 16", 7 

+  10 ' 52",9
—  0' 57",8

59 ' 2 3 " ,0
‘ 8",9  

1 6 ’ 12",5  
16' 1",8

Przyjąwszy na fig. 115-ej, że pó ł m ilim etra  p rzed staw ia  jed n ę  m inutę  łuku , 
oznaczmy p u n k t a ja k o  środek  księżyca w chwili pełn i i poprow adźm y lin iją  
poziomą ag , rów noległą do płaszczyzny rów nika , a d ru g ą , do niej p ro s to p ad łą , 
ab, b ędącą rzu tem  tego ko ła  godzinnego, na  k tó rym  przeciw staw ienie m a 
miejsce.

Ponieważ środek  przecięcia cienia zn a jd u je  się na  p rzed łu żen iu  lin ii 
prostej, łączącej środek słońca ze środkiem  ziem i, p rze to  zboczenie jego 
środka otyłe będzie  północne, oile zboczenie słońca je s t  południow e, t .  j . śro 
dek cienia będzie  m iał zboczenie -|- 4° 4 6 ' 3 3 " ,5 , m niejsze o l l 1 2 4 " ,5  od zbo
czenia księżyca; odciąw szy te  1 1 '2 4 " ,5 ,  czyli 5 ,7  m m ., od a do b, m am y 
w punkcie b środek  cienia. P ro m ień  zaś cienia, w yznaczony ze w zoru

Zboczenie księżyca w te j chwili =
„ słońca „ „

W zrost godzinny wznosz. p rost. księżyca =
„ „ słońca —

zboczenia księżyca =
„ „ „ słońca —

P a ra la k sa  księżyca —
„ słońca =

Prom ień pozo rny  księżyca =
,, ,, słońca r=

5) I!
!) ))

P +  P  —  P,
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w ypadnie 43 ' 30",1 ; dodaw szy do tego  część te jż e  w artości, t .  j .  4 3 r',5 , jako 

popraw kę wpływ u atm osfery  ziem skiej, o trzym am y prom ień  cienia =  4 4 r 131',

F ig .  115.

O b liczen ie  g ra ficzn e  z aćm ien ia  k siężyca  4 -go  p a źd z ie rn ik a  r. 1884.

Tym  prom ieniem  bh,  rów nym  22,1 m m ., zakreślone kolo h h i  p rzedstaw i cień 
ziem i w chwili pełn i, kó łko  zaś, z p u n k tu  a zakreślone prom ieniom  pozornym  
księżyca 16 ' 1 2 ,5 " (8 ,1  m m .) w yobrazi zaćm iony księżyc o godz. 11 m in. 29.6 
czasu śr . m iejscowego.

D la w yznaczenia całego przeb iegu  zaćm ienia p o trzeb a  w ykreślić drogę 
księżyca i cienia w ciągu k ilku  godzin najb liższych. Poniew aż ruch  księżyca 
je s t  szybszy od ruchu  cienia, p rzeto , w zględnie b iorąc, cień w yda się nam  nie
ruchom ym , a zm niejszona szybkość księżyca będzie różn icą  dwu odpowiednich 
szybkości, w yrażonych graficznie w sposób następu jący . B iorąc różnicę wzro
stu  w znoszenia prostego księżyca i cienia, t .  j .  3 4 '1 3 " ,5  —  2 ' 16",7  =  3 1 '5 6 " ,8  
w ciągu  godziny, albo, d la  dokładności ry sunku , podw ó jną  w artość, 63 ' 53",6 
w ciągu 2 godzin, odcinam y j ą  w pó łm ilim etrach  od a do g.  Na prosto
pad łe j z p u n k tu  <j odcinam y gd,  rów ną 2-godzinnem u w zrostow i zboczenia^ 
t .  j . 2 . (1 0 ' 5 2 " ,9 —  0' 57 ,8 ") . L in ija  ad  p rzedstaw i dw ugodzinną d rogę środ
k a  księżyca od 11 godz. 29 .6  m in. do 13 godz. 29 ,6  wobec cienia, uw aża
nego za nieruchomy'; ruch  bowiem jeg o  ju ż  został od ję ty  od praw dziw ego ru 
chu księżyca. L in ija  da,  p rzed łużona  w stronę przeciw ną w tym  sam ym roz
m iarze  ja k o  a / ,  w skaże d rogę dw ugodzinną od 9 godz. 29 ,6  min. (p u n k t/ )  
do 11 godz. 29 ,6  m in. (p u n k t o).

N a ta k  oznaczonej d rodze znajdziem y położenia księżyca w każdej żąda
nej chw ili. W  tym  celu z p u n k tu  b naprzód  prom ieniem  b 4, równym sumie
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prom ienia cienia i prom ienia  księżyca, p rze tn iem y d rogę jeg o  w pum ctach 1, 4; 
innym zaś prom ieniem  b 3, rów nym  różnicy  tychże p ro m ;eni cienia i księżyca, 
naznaczym y na drodze ec punk ty  2, 3. W  tych  czterech p unk tach  nakreśliw szy 
księżyc jeg o  prom ieniem  pozornym , o trzym am y cztery  ko la  styczne do k o la  
cienia. Z tych czterech po łożeń: 1 je s t  początk iem  zaćm ienia, t . j .  p ierw szym  
zetknięciem  się księżyca z cieniem , 2 je s t  początk iem  zaćm ienia całkow itego , 
3 końcem zaćm ienia całkow itego, nakoniec 4 wyjściem zupełnym  księżyca 
z cienia i końcem  zaćm ienia  w ogóluości.

D la oznaczenia w  czasie tych  czterech  chwil, zm ierzym y m ilim etrem  
odległość dw ugodzinną drogi księżyca a f  —  33,3 mm. i odległość o 1 = r  31 ,5  
mm.; z proporcyi z a ś :

33,3  mm. : 31 ,5  mm. =  120  m in. : x

otrzym am y x = 1 1 3 , 5  m iu. =  1 godz. 53 ,5  m in., o k tó re  początek  (1 ) z a 
ćmienia je s t  odległy od chwili pełni w punkcie o, t. j .  od 11 godz 2 9 ,6  min. 
Początek więc zaćm ienia p rzy p ad a  w chw ili: godz. 11 m in. 2 9 ,6 — godz. 1 
min. 5 3 ,5 , czyli o 9 godz. 36,1 m inuty . Tym  sam ym  sposobem , m ierząc 
odległości a 2, a 3, a 4 i odejm ując lub  dodając czasy, tym  drogom  odpow ie
dnie, do czasu w punkcie a, znajdziem y w szystkie cz te ry  chwile

początek  zaćm ienia wogóle o 9 godz. 36,1 m in. cz. śr.
„ ,, całkow itego o 10 „ 36 ,8  „ ,,

koniec „ „ o 12 „ 9 ,6  „ „
„ wogóle o 13 „ 10,1 „ (zob. us. 83 ).

A. zatym  trw anie  zaćm ienia wogóle wynosi 3 godz, 34 ,0  min., a trw an ie  z a 
ćmienia całkow itego 1 godz. 32 ,8  m inuty .

P rzy  dość dokładnym  w ykonaniu rysunku, w ypadki, tym  sposobem o trzy 
mane, bardzo są zbliżone do p raw dy, nie różniąc się n ieraz  naw et o pó ł m inuty  
od w yników sam ego spostrzeżenia.

Poniew aż zaćm ienie księżyca je s t  zjaw iskiem  d la  różnych  m iejsc je d n o 
czesnym (us. 125), p rze to  dla oznaczenia chwil zaćm i.n ia  w innej m '“jscow ości 
dość je s t  dodać lub od jąć  różnicę czasu te jże  m iejscow ości od czasu obliczone
go. T ak np. różn ica W arszaw y od P łońska co do długości w czasie wynosi 
2 min. 31,6 sek. na wschód; aby więc mieć owe cztery  chwile oznaczone d la  
W arszawy, należy ty lko  do powyżej o trzym anych  d la  P łońska dodać te  2 ,5  
m inuty.

131. W a r u n k i  m o ż e b n o ś c i  z a ć m i e ń  k s i ę ż y c a . Aby nie odbywać 
napróżno dość zawiłego rachunku spodziewanego zaćmienia, lepiej zgóry 
poznać pewne warunki, w jakich ono jest możebne.

Jakkolwiek najgłówniejszym warunkiem jest pełnia księżyca pod
czas znajdowania, się jego w jednym z węzłów, to jednak, wobec tego, że
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promień cienia jest półtrzecia raza większy od promienia pozornego księ
życa, nawet w pewnej od węzła odległości przypadająca pełnia może się' 
w granicach cienia znaleść. Objaśnia to w przybliżeniu fig. 116-ta, przed-

F ig . 116.

stawiająca rozwiniętą na płaszczyźnie ekliptykę E E r, podzieloną na sto
pnie, i drogę księżyca K K ', tworzącą z nią kąt 5°. Przyjmując naj
większe wartości dla promienia cienia i dla księżyca, t. j. odpowiednio 
46',5 i 16r,7, według skali, odpowiedniej stopniom znaezonym, rysujemy 
w węźle sstępującym & cień bs i księżyc bw, jest to zaćmienie centralne 
w samym węźle. Księżyc jednak może się znaleść znacznie wyżej, niż 
w położeniu bw, a jeszcze w cieniu, choć częściowo, będzie zanurzony, 
t. j. dopóty, dopóki środek jego nie znajdzie się w punkcie a; wtedy bo
wiem tarcza księżyca jest już styczna do cienia. Łuk zaś ab jest szero
kością księżyca ekliptyczną, równą a s  +  sb, czyli 16',7 +  46',5 =  1° 3',2. 
Jeżeli więc szerokość środka księżyca nie przechodzi 1°3',2, wtedy za
ćmienie, choć częściowe, jest wogóle możebne; gdy zaś jest większa, to za
ćmienia stanowczo być nie może.

Przy małej pochyłości drogi księżyca, może on nawet dość daleko 
od węzła się znajdować, jak  np. w punkcie c, a jednak ulec częściowemu 
zaćmieniu. Mimo tego, że, jak  wiemy, droga księżyca nie da się na 
jednej płaszczyźnie z ekliptyką rozwinąć, przypuśćmy, dla objaśnienia, że 
na tej małej odległości przedstawia ją  linija K K ', a przez punkt a popro
wadźmy liniją ae, równoległą do ekliptyki aż do spotkania się z drogą 
księżyca w punkcie e. W  tym najdalszym punkcie e cień ziemi jest tylko 
styczny i zaćmienia sprowadzić nie może. Odległość tego punktu od wę
zła, liczona na ekliptyce, t. j. bd, wynosi na rysunku przeszło 13°. W  gra
nicach więc 13° przeszło po obu stronach węzła, czyli na łuku 26,5°, jesz
cze zaćmienie przy innych warunkach jest możebne.

Wprowadzając do rachunku zmienność nachylenia drogi księżyca 
i jego odległości, M adler znalazł, iż zaćmienie całkowite do odległości od 
węzła 3° 301 jest stanowcze, do 7° 19' zaś możebne, a zaćmienie cząstkowe 
do 7° 47' jest pewne, do 13° 21' zaś może mieć miejsce.
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Obszerność tych granic ma powód w zmiennej odległości ziemi od 
słońca i księżyca od ziemi, co sprawia znaczne różnice w średnicach po
zornych i w wielkości cienia.

1 3 2 .  C z ę s t o ś ć  z a ć m ie ń  i  c z a s  i c h  t r w a n ia . Chociaż księżyc 
dwa razy w miesiącu, przechodząc przez węzły, znajduje się na płaszczy
źnie ekliptyki wraz ze słońcem i ziemią, to jednak przeciwstawienia jego 
zdarzają się w coraz innych szerokościach nad i pod ekliptyką, gdyż z po
wodu ruchu postępowego ziemi każda pełnia następna leży o 29° dalej od 
poprzedzającej. Jeżeli przypuścimy w pewnej chwili zejście się pełni 
z położeniem księżyca w węźle wstępującym, to druga pełnia, o 29° dalej, 
leżąca, przypadnie nad ekliptyką poza granicą 26°,5, wyprowadzoną jako 
niezbędny warunek zaćmienia; dwu więc zaćmień kolejnych w ciągu mie
siąca być nie może. Trzecia skolei pełnia jeszcze dalej o 29° wypadnie 
i t. d.; potrzeba więc przeszło sześciu miesięcy, aby pełnia przesunęła się 
o 180° i przypadła w bliskości drugiego węzła, t. j. sstępującego, przy 
którym znowu zaćmienie jest możliwe. Tym sposobem prawie dwa razy 
na rok zaćmienia księżyca zdarzać się mogą i w rzeczywistości mniejwię- 
cej tak często przypadają, albowiem m ają one miejsce 29 razy w ciągu 
18 lat. Niektóre tylko z nich są całkowite, inne częściowe.

Najdłuższe trwanie zaćmienia księżyca do 4 godzin 38 minut do
chodzić może, licząc od pierwszego do ostatniego zetknięcia, lecz tylko 
w rzadkich wypadkach, kiedy środek księżyca na osi cienia się znajduje.

II. ZAĆM IENIA SŁOŃCA.

1 3 3 .  R ó ż n e  s t o p n ie  z a ć m ie ń  s ł o ń c a . Powodem zaćmień słone
cznych jest księżyc, który, jako ciało nieprzezroczyste, znajdując się 
w mniejszej odległości od ziemi aniżeli słońce, może w swym około ziemi 
obiegu przechodzić między okiem patrzącego a słońcem i zasłonić sobą. 
mniejszą lub większą część tarczy słonecznej. Ze takie zakrycie słońca 
tylko w chwili nowiu zdarzyć się może, wynika to z tego, że nów przypada 
wówczas, gdy środki ziemi, księżyca i słońca na jednej płaszczyźnie go
dzinnej się znajdują. Że zaś, prócz tego, dla zakrycia słońca księżyc 
znajdować się musi na linii, łączącej środki słońca i ziemi, albo blisko 
niej, to jest blisko płaszczyzny ekliptyki, przeto winien jeszcze być blisko 
węzłów. Główne zatym warunki zaćmień słońca są podobne do tych, któ
re w inny zupełnie sposób sprawiają zaćmienie księżyca.

Aby zrozumieć możebność zakrycia tak  wielkiego ciała jak  słońce 
przez mały stosunkowo księżyc i ocenić możliwą wielkość zaćmienia, po
równajmy średnice pozorne tych dwu ciał. Wielkości tych średnic, za
leżne od odległości, zawarte są w granicach:
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średn. poz. słońca od 32' 35'f,2 do 31' 30'f,8
„ „ księżyca od 33' 31”,0 do 29' 22”,0.

Widzimy więc, że pozorna średnica księżyca w punkcie przyziemnym jest 
większa nawet od największej średnicy pozornej słońca; wtedy więc zakry
cie słońca całkowite jest możebne, jeżeli przytym środek księżyca przy
pada na linii, łączącej oko ze środkiem słońca, łub blisko niej. Gdy zaś 
środek księżyca znacznie od tejże linii zbacza, to następuje zaćmienie 
cząstkowe, t. j. widzimy część nieoświetlonej kuli księżyca, zakrywającą
słońce z jednego brzegu. Rozproszone światło w atmosferze nie dozwala
widzieć reszty kuli księżyca, znajdującej się zewnątrz tarczy słonecznej,
1 całe zjawisko przedstawia się tak, jakby tarcza słońca była z jednej 
strony kolisto wycięta. Wielkość zaćmienia cząstkowego mierzą, dzieląc 
średnicę słońca, skierowaną ku środkowi księżyca,' na 12 równych części 
zwanych «calami», i oznaczając ilość tych cali przez zaćmienie zajętą. 
F ig. 117-ta przedstawia trzy stopnie wielkości takiego zaćmienia: na a
2 cale, na b 4 cale, na ć  zaś 11 cali.

a l  c

F ig .  117.

Nakoniec, gdy, przy mniejszej średnicy pozornej księżyca, oko pa
trzącego znajduje się na linii, łączącej środki dwu ciał, lub blisko niej, 
wówczas widać środek słońca zakryty przez księżyc, a wokoło niego po
wstaje świetna obrączka, mniejwięcej spółśrodkowa, co zależy od położenia 
oka względem linii, przechodzącej przez oba środki. N a fig. 118-ej część a

takie położenie objaśnia, b zaś przedstawia sam obraz zaćmienia, które 
{nazywają o b r ą c z k o w y m .
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Ponieważ zaćmienia słońca różnią się zupełnie w swym przebiegu 
od zaćmień księżyca, przeto rozpatrzenie bliższe icb powstawania jest nie
zbędne dla zrozumienia całości zjawiska. Pig. 119-ta przedstawia wza-

or

l

F ig . 119.

jemne położenie trzech ciał w chwili złączenia księżyca ze słońcem, czyli 
nowiu (bez zachowania jednak na zbyt małym rysunku prawdziwej pro- 
porcyi rozmiarów). Cień, rzucony przez księżyc K , ma postać stożka chd; 
jest to «cień rd zen n y , do którego bezpośrednio nie dochodzą promienie 
słońca; hrzegi tego cienia są czystsze aniżeli cienia ziemi (us. 129), bo 
brak powietrza na księżycu pozwala promieniom ac, bd  przechodzić bez 
załamania. «Półcień* częściowo oświetlony również ma postać stożkową 
cd e f. W  chwali, na figurze przedstawionej, cały obszar przecięcia cienia 
rdzennego z powierzchnią ziemi w postaci koła h ma zaćmienie słońca 
całkowite; nie dochodzi bowiem do niego żaden promień słońca i z każde
go punktu wewnątrz tego koła średnica pozorna księżyca wydaje się wię
kszą od średnicy słońca. Obszar ziemi, zawarty między obwodem kół h 
i ef, przecięcia półcienia z powierzchnią ziemi, ma zaćmienie cząstkowe, 
tym mniejsze, im miejscowość bliżej koła e f  się znajduje. T ak np. z pun
ktu  o styczna do brzegu księżyca pada na słońce w punkcie o'; z miejsco
wości więc o widać tylko cząstkę słońca p a r  przez księżyc zakrytą, część 
zaś większa tarczy po 'rb  jest widzialna.

Poniewraż zetknięcie się cienia rdzennego z ziemią jest koniecznym 
warunkiem całkowitego zaćmienia, przeto należy wiedzieć jego długość. 
J e s t ona zmienna; największa wtedy, gdy ziemia znajduje się w punkcie 
odsłonecznym, a księżyc w przyziemnym; najmniejsza zaś w położeniu 
przeciwnym, kiedy ziemia jest najbliżej słońca, a księżyc najdalej od 
ziemi.

D la obliczenia tej zmiennej długości możemy użyć w'zoru, poprze
dnio (us. 128) dla cienia ziemi wyprowadzonego,

O r _  
R  — r ’
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gdzie O oznaczać będzie odległość księżyca od słońca w chwili nowiu, 
r promień księżyca, a R  promień słońca. N adając na O różne wartości, 
zależne od wymienionych zmian w położeniu trzech ciał, otrzymamy 
w okrągłych liczbach:

długości cienia księżyca maximum =  51080 mil gieogr.
„ ,, „ średnia =  50 209 „ „
„ „ „ minimum = 4 9  370 ,, ,.

Gdy następnie od znanych już powyżej (us. 114) zmiennych odległości
środka księżyca od środka ziemi odejmiemy promień ziemi, to otrzyma
my odległości księżyca od najbliższego jmnktu powierzchni ziemi, a mia
nowicie :

maximum mil gieogr. 54 640 •— 859 =  53 781 
średnia „ „ 51800 — 859 =  50 941
minimum „ „ 48 963 -— 859 =  48 104.

Z porównania tych liczb widzimy, że długość cienia niezawsze dosięga 
ziemi. Przy położeniu księżyca bliskim punktu przyziemnego, t. j. przy 
odległości minimum =  48 104 m., cień księżyca rdzenny, jako dłuższy, 
zakryć może część powierzchni ziemi i sprowadzić całkowite zaćmienie 
dla miejscowości takich, jak  na fig. 119-ej w kole h. Średnicę, koła h, t. j. 
obszaru całkowitego zaćmienia, łatwo obliczyć powyżćj (us. 129) poda
nym sposobem, jako przecięcie cienia w odległości księżyca od powierzchni 
ziemi; nie przechodzi ona 30 mil nawet w warunkach korzystnych dla 
zaćmienia.

W razie, kiedy długość cienia rdzennego nie dosięga powierzchni 
ziemi, całkowitego zaćmienia być nie może, jak  o tym przekonać się mo
żemy na fig. 120-ej (na której rozmiary są również nieproporcyjonalne).

Patrzący z punktu r, leżącego na osi stożka, widzą pod kątem C rD  
księżyc mniejszy niż słońce, a obrączka słońca, dla tego punktu spółśrod- 
kowa i szerokości AC, pozostaje widzialną. "W tej postaci zaćmienia 
obrączkowego jest ono widzialne ze wszystkich punktó wt wkole k r  i. będą-
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tworzącymi stożkacym przecięciem powierzchni ziemi z przedłużonymi 
cienia, choć ta  obrączka dla 
punktów iiiuych niż r nie jest 
spółśrodkowa. D la obszaru zaś 
między kołami h i  i cci ma 
miejsce zwykłe zaćmienie czą
stkowe.

Szerokość obrączki, ota
czać mogącej ciemną tarczę księ
życa, t. j. połowa różnicy śre
dnic pozornych, bywa różną za
leżnie od odległości księżyca;- 
przy centralnym zaćmieniu mo
że ona dochodzić do l',5.

134. P r z e b i e g  z a ć m ie 
n ia  s ł o ń c a . Rozbierając do
tychczas objawy zaćmienia słoń
ca, pominęliśmy zupełnie ruch 
księżyca i ruch obrotowy ziemi, 
dwa czynniki, mające główny 
wpływ na czas trwania i prze
bieg zjawiska. D la zrozumie
nia tego wpływu wyobraźmy 
sobie na fig. 121-ej położenie 
trzech r-ial niebieskich odpo
wiadające zaćmieniu. Księżyc 
podczas obiegu po swTej drodze 
KKr w kierunku strzałki po
stępuje w'raz z cieniem i półcie
niem. W  położeniu 1 brzeg 
półcienia styka się z powierz
chnią ziemi, dla punktu a za
czyna się zaćmienie cząstko
we, kiedy w-szystkie miejsca na 
wschód od a położone jedno
cześnie widzą jeszcze słońce 
czyste. Cień wraz z księży
cem postępuje od zachodu na 
wschód, dopóki koniec cienia 
rdzennego nie padnie na po
wierzchnią ziemi, co stanowi



początek zaćmienia całkowitego. Ponieważ brzeg półcienia ra  styka się 
z ziemią przed zetknięciem się cienia rdzennego i przed nim postępuje 
od zachodu ku wschodowi, przeto, z powodu jednoczesnego obrotu ziemi 
i posuwania się punktu a ku wschodowi, początek całkowitego zaćmienia 
ma miejsce w punkcie, leżącym na zachód od owego punktu a w którym 
początek zaćmienia wogóle miał miejsce — chociaż całe zaćmienie postę
puje, ogólnie mówiąc, wraz z księżycem od zachodu ku wschodowi. — 
Gdy księżyc dojdzie do położenia 2, a więc całkowite zaćmienie do miej
scowości b, wtedy półcień zajmuje obszar koła mno, a dla punktu a 
zaćmienie już się skończyło. Przy dalszym zaś biegu księżyca cień jego 
po ziemi posuwa się ku wschodowi, znika naprzód poprzedzający brzeg 
półcienia, potym odrywa się od ziemi cień rdzenny, nakoniec, gdy księ
życ zajmie położenie 3, już półcień jest styczny i wówczas jest chwila 
końca zaćmienia.

W  celu wyrobienia sobie przybliżonego pojęcia o tym przebiegu cie
nia księżyca po globie ziemskim, możemy podczas tych tylko godzin po
minąć nachylenie jego orbity i przypuścić dlań ruch jednostajny. Zaćmie
nie wogóle zaczyna się od chwili styczności cienia A a  z ziemią w pun
kcie a, a kończy się zaś z chwilą styczności promienia B c w  punkcie c, 
czyli odpowiada znajdowaniu się księżyca w stożku A a c B ,  utworzonym 
przez obrót promienia stycznego do obu kul około linii, łączącej środki. 
Gdyby szło o przebieg całości zjawiska wraz z półcieniem, to należałoby 
jeszcze z obu stron uwzględnić części jego drogi rq. D la przebiegu zaś 
cienia rdzennego, t. j. całkowitego zaćmienia, jest to zbyteczne, bo może
my przyjąć, że z chwilą dojścia środka księżyca do linii A a  oś cienia 
jego już dotyka ziemi, a opuszcza ją  już wtedy, kiedy środek księżyca 
znajdzie się na linii Be. Średnica przecięcia rr , obliczona sposobem po
wyżej (us. 129) podanym, jest minimum około 2° 48', które więc księżyc 
ruchem średnim przebiega podczas 5 godzin. W  ciągu tego czasu oś 
cienia przebiega po ziemi od punktu a przez b do c, to jest 180°; 
prędkość przebiegu jest wprawdzie coraz mniejsza dla miejscowości co
raz dalszych od a i c, a najmniejsza w punkcie b. W  przypuszczeniu 
(dla jasności), że ta  prędkość jest jednostajna, wypadnie ona dla da
nej miejscowości w b jako 36' na 1 minutę czasu. Z  powodu jednak 
obrotu ziemi w tym samym kierunku, odbywanego po 15' na 1 minutę 
czasu,! prędkość cienia odpowiednio do miejscowości zmniejszy się, tak 
iż prędkość średnia ruchu cienia na powierzchni ziemi wynosi 21' na 1 
minutę czasu.

Znając przybliżoną prędkość ruchu osi cienia, przesuwającego się 
po ziemi, możemy oznaczyć najdłuższe trwanie całkowitego zaćmienia. 
Obliczymy w tym celu średnicę przecięcia cienia rdzennego z powierzchnią
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ziemi w h\ wynosi ona na powierzchni ziemi przy najlepszych warunkach 
2° 19'3",2. Cień więc rdzenny, sprawiający całkowite zaćmienie, przez 
tyle eonajwięcej minut przez pewną miejscowość przechodzić może, ile ra.- 
zy prędkość jego na minutę mieści się w 2° 191 3”,2, t. j. conajwięcej około 
6,6 minuty.

Pominęliśmy tu wiele ważnych szczegółów, wskutek czego [liczby, 
któreśmy tu przybliżenie otrzymali, przy ścisłym rachunku nieco inne 
wypadają. Najdłuższe trwanie całkowitego zaćmienia na całym wogóle 
obszarze ziemi, przez cień przebieżonym, do 4 tylko godzin ciągnąć się 
może, przebieg zaś rdzennego cienia po jednej miejscowości, czyli naj
dłuższe dla nićj trwanie zaćmienia całkowitego, conajwięcej do 6 minut 
dochodzi.

135. Z a ć m ie n ie  6 m a j a  e . 1883. Przypatrzenie się uważne figu
rze 122-ój, przedstawiającej przebieg jednego z najdłuższych zaćmień^

t. j. zaćmienia d. 6 m aja r. 1883, i porównanie jej ze schematem na fig.. 
121-ej może posłużyć do objaśnienia i sprawdzenia wyżej przytoczonych 
wywodów teoretycznych.



Cień, rzucony przez księżyc w dniu 6 maja r. 1883, przebiegł połu
dniową część oceanu Spokojnego od A ustralii aż do południowej Ameryki. 
Pierwsze zetknięcie półcienia z ziemią nastąpiło o godz. 8 min. 48 (wie
czorem; zob. us. 83) czasu warszawskiego na oceanie w punkcie P, blisko 
Nowej Kaledonii; w godzinę potym cień rdzenny padł ku południo-zacho- 
dowi od punktu P  w punkcie A  i tu  był początek całkowitego zaćmienia. 
Przeciwna strona półcienia objęła wkrótce część ziemi jeszcze dalej na 
zachód położoną, t. j. część wschodnią, Australii. O dtąd już cały cień 
z półcieniem postępował wraz z biegiem księżyca, od zachodu ku wscho
dowi przechodząc tak, jak wskazuje pas ABO całkowitego zaćmienia, 
przez wyspy Polinezyi ku równikowi, a dalej zwracając się nipco ku połu- 
dnio-wscliodowi. Wszystkie miejsca na pasie ABC miały zaćmienie cał
kowite, różniące się tylko czasem trwania. Ponieważ przez punkt B 
przechodziła płaszczyzna godzinna, na której złączenie księżyca ze słoń
cem miało miejsce, tu więc około wysp Towarzyskich był punkt najwol
niejszego biegu cienia i najdłuższego trwania zaćmienia, ciągnącego się 
przez 6 minut. W  miejscach ku punktom A  i C zbliżonych czas trwania 
był coraz krótszy, aż do 3,25 minuty. W  punkcie G cień rdzenny opuścił 
ziemię o godz. 12 min. 51, a za nim niedługo i półcień znikł przy brze
gach Ameryki południowej o godz 13 min. 51. — Chociaż pas, zajęty 
przez półcień abcd , jest pośtaci podłużnej, wskazuje on jednak tylko 
granice, do których w przebiegu półcień dochodził; w każdej mianowicie 
oddzielnej chwili postać cienia była okrągła, nisco wydłużona ku połu
dniowi. To wydłużenie cienia w oddzielnej każdej chwili ku południowi 
i wskutek tego większa odległość południowej granicy półcienia podczas 

•całego zjawiska od linii centralnej, ma ten powód, iż oś stożka nie przy
padła w kierunku promienia ziemi, i dlatego przecięcie stożka z kulą 
nie jest kołem.

Porównawszy cały obszar zaćmienia z objaśnieniem jego na fig. 
121-ej, widzimy że nie zajmuje on całych 180° na ziemi, iakby z figury 
121-ej teoretycznie wnioskować należało. Skoro jednak zważymy, że 
w ciągu kilku godzin zaćmienia ruch obrotowy ziemi uniósł punkt C (fig. 
121) ku wschodowi do punktu C', a jego miejsce pod koniec zaćmienia 
zajął inny z zachodu punkt d, zrozumiemy, że obszar, przez zaćmienie za
jęty, nie obejmie połowy obwodu ziemi, t. j. zamiast ac będzie tylko ad.

Cały czas trw ania ogólnego zaćmienia 6 maja r. 1883 wynosił 5 go
dzin i 5 minut, zaćmienia zaś całkowitego na całym pasie ABC (fig. 122) 
tylko 3 godziny i 5 minut.

136. W a r u n k i  z a ć m ie ń  s ł o ń c a . Wiemy już, że położenie księ
życa w nowiu musi być bliskie węzła, aby nastąpiło zaćmienie. Gdy bo
wiem droga księżyca, jako nachylona do ekliptyki pod kątem 5®,1, wypa
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dnie znacznie wyżej lub niżej stożka A a c B  (fig. 121), to nic nie przerw10 
snopa światła i ono całkowicie do ziemi będzie dochodziło.

Jeżeli więc szerokość ekliptyczna środka księżyca nie jest mniejsza 
od promienia przecięcia stożka tr  w punkcie drogi środka księżyca, zwię
kszonego o promień księżyca rq, to zaćmienia być nie może; w przeci
wnym razie jest ono możebne

Obliczywszy (powyżej w us. 129-ym wyłożonym sposobem) najwię
kszy i najmniejszy promień przecięcia, stosownie do zmiennej odległości 
trzech ciał, otrzymamy7 dla wymaganej szerokości środka księżyca

» maximum 1° 34' 56",
minimum 1° 24' 31".

Widzimy, że krańce możliwości zaćmienia słońca są więcej od siebie od
dalone, niż odpowiednie krańce dla zaćmień księżyca, co się łatwo tłom a- 
czy większą śrfednicą stożka w punkcie nowiu, aniżeli w punkcie pełni. 
Jlliitegoteż zaćmienia słońca są częstsze od księżycowych, tak, że gdy 
w ciągu lat 18 zdarza się 29 zaćmień księżyca, przypada w tymże czasie 
41 zaćmień słońca. W prawdzie te ostatnie są rzadziej widywane, co po
chodzi z przyczyny już powyżej (us. 125) wzmiankowanej — że zaćmienia 
słońca zdarzają się tylko dla pewnych miejscowości, kiedy zaćmienia księ
życa są widzialne we wszystkich mmjscach, mających wówczas księżyc 
nad poziomem. Całkowite zaćmienia słońca są dość rzadkie, ho dla tej 
samej miejscowości zaledwie raz na 200 la t się przytrafiają.

Ostatnie całkowite zaćmienie słońca w naszym kraju było 28 lipca 
r. 1851; najbliższe zaś, widzialne w północno-wschodnich Niemczech, 
przypadnie 19 sierpnia r. 1887.

137. U w a g i  o g ó ln e  o z a ć m i e n i a c h .  Zaćmienia, jak  wszystkie 
zjawiska, przerywające codzienny bieg wypadków świata fizycznego, były 
w dawnych czasach przedmiotem obawy i licznych przesądów u ludów, 
nieobznajmionych z ich prawdziwymi przyczynami. Światlejsze umysły 
z trudnością uspokajały w masach ciemnych tę bezzasadną trwogę — nie
kiedy zaś korzystały z ciemnoty dla swych osobistych celów.

W  nowszych czasach zaćmienia, jako zjawiska naturalne i możebne 
do przewidzenia, wzbudzają interes ogólny z wielu względów7. Obliczyć 
się one dadzą zarówno na przyszłość, jak  i sprawdzić w przeszłości. T a 
ostatnia okoliczność posłużyła już nieraz do skontrolowania pewnych dat 
chronologicznych w tych razach, w których podany przez dawnych histo
ryków fakt był przypadkiem skojarzony z większym zaćmieniem. Takie 
było zdarzenie z datą bitwy Medów z Lidyjczykami, podczas której, we
dług Herodota, było całkowite zaćmienie słońca. Jedni historycy przyj
mowali tu  rok 585-ty, inni 603, lub 610 przed Chr. Dopiero obliczenia

Bihl. m »t. fz ., 9. III, T. IX . t  2
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Airy’ego, oparte na tablicach księżyca Hansen’a, dowiodły, że zaćmienie? 
całkowite było w owym miejscu, t. j. w Azyi Mniejszei widzialne 28' 
kwietnia r. 584 przed Chr. i tą  niezwykłą drogą rozstrzygnęły kwestyią 
chronologu zną.

Sam widok zaćmień, a szczególniej całkowitych słońca, jest tak 
wspaniały, źe mu pod tym względem nie mogą dorównać żadne inne wiel
kie zjawiska natury. Patrząc na zbliżające się całkowite zaćmienie słoń
ca z miejsca wywyższonego, przed zagaśnięciem ostatnich jego promieni 
już zdaleka spostrzegać możemy olbrzymi cień księżyca, posuwający się 
po powierzchni ziemi z szaloną prędkością, kilkadziesiąt razy przenoszą
cą bieg najszybszych pociągów dróg żelaz-nych. Światło dzienne z począt
ku stopniowo słabnie, pod koniec zaś ciemność ogólna, wywołana więcei 
kontrastem, aniżeli prawdziwym brakiem światła, zalega całą okolicę 
z przerażającą szybkością. Niebo przybiera kolor ciemno-ołowiany, 
a  wszystkie świetniejsze gwiazdy naraz stają się widzialne. Obniżenie 
tem peratury powietrza jes t tak wyraźne, źe na w ielu przedmiotach rosa 
osiada, kwiaty niektóre zamykają swe kielichy, ruch owadów ustaje 
i wiele zwierząt, a szczególniej ptaków, zdąza do swych siedzib, jakby 
przed zbliżającą się nocą. Ostatnie chwile światła słonecznego przed' 
całkowitym zakryciem trw ają bardzo krótko; zwężający się szybko wąski 
sierp słońca prawie nagle niknie i cały dotychczasowy obraz w jednej 
chwili się zmienia: wokoło czarnej tarczy księżyca zjawia się niespodzia
nie, wspomniana już powyżej (us. 100) świetna, srebrzystym światłem 
błyszcząca korona słońca, niewidzialna nigdy w zwykłych okolicznościach 
z powodu olśniewających promieni słonecznych, wraz z widocznymi u jej 
brzegu różnej postaci różowymi wyskokami słonecznymi. Ciemny kolor 
nieba uwydatnia jeszcze więcej ów blask srebrzysty korony, rozciągającej 
się wokoło prawie na odległość średnicy księżyca, a częściowo w postaci 
pęków nieregularnych znacznie dalćj, jak  to widać na fig. 123-ej, przedsta
wiającej zaćmienie słońca w Siamie w r. 1874 według fotografii, tamże 
w chwili samego zaćmienia wykonanej. — Krótkotrwałość całkowitego 
zaćmienia z trudnością pozwala na bliższe badanie tego ciekawego zjawi
ska. Pierwszy bowiem promień słońca, wystrzelający z przeciwnej strony 
tarczy księżyca, jest hasłem do zniknięcia całego tego obrazu; gdy zaś 
już połowa słońca odkrytą zostanie, światło dzienne zwykłe wraca w zu
pełności.

Mimo względnie krótkiego, bo nieowiele przenoszącego 6 minut, 
trwania tych zaćmień, obserwowanie ich znacznie się przyczyniło do roz
jaśnienia budowy fizycznej słońca, jak  to już widzieliśmy w us. 100-yni. 
N adto jednak całkowite zaćmienia słońca przedstawiać będą najżywszy 
interes jeszcze z tego -względu, że tylko w takich chwilach daje się obej-



rzeó cała okolica, blisko słońca leżąca, co z czasem prawdopodobnie do-
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Fig. 123.
Całkowite zaćmienie słońca w Siamie 6 kwietnia r. 1874.

zwoli odkryć te ciała bliskie słońca, których istnienia domyślamy się, 
lecz zobaczyć ich w zwykłych okolicznościach nie możemy.



ROZDZIAŁ VI.

RUCH PLANET. CIĄŻENIE POWSZECHNE.

I. O RUCHU PL A N E T  W OGÓLE.

138. Pośród gwiazd, rozsianych w takiej mnogości po całym skle
pieniu nieba i nie zmieniających wzajemnego względem siebie położenia, 
zauważono już w starożytności kilka, tak  widocznie poruszających się 
w pasie zwierzyńcowym, iż z dnia na dzień zmianę ich położenia można 
było obserwować. Było nadto widoczne, iż ruch ten jest peryjodyczny, 
t. j., po pewnych okresach czasu, położenia poprzednie znowu się powta
rzały. Gwiazdy te nazywano gwiazdami ruchomym albo p l a n e t a m i .  
Dołączano do planet słońce i księżyc, jako gwiazdy również ruchome, mi
mo wyraźnych różnic, jakie w ich biegu po niebie spostrzegano. W  sta
rożytności było znanych 5 planet następujących. M erkury J , Wenus £ . 
M ars (5, Jowisz 1[, Saturn ^ .

D la gołego oka planety niewiele różnią się od gwiazd stałych. 
Światło ich jednak jest spokojniejsze, pozbawione tego iskrzema się, j ikie 
w gwiazdach stałych spostrzegamy. Zapomocą lunet widziane, przedsta
wiają one wyraźne tarcze okrągłe, tak  jak  księżyc lub słońce, choć mniej
sze od nich — kiedy gwiazdy stałe w lunecie okazują się tylko jako świe
tne punkty. Tarcze niektórych planet okazują wyraźne fazy, podobne do 
faz księżyca, co dowodzi, że są ciałami okrągłymi, ciemnymi, oraz tego, 
że światło, jakim  świecą, jest tylko wynikiem odbicia światła słone
cznego. Prócz tego, widzimy w nich ciągłą zmianę wielkości pozornej 
średnic, co nam odrazu wskazuje, że odległości ich od ziemi są ciągle 
zmienne.

Zagadkowy i niejednostajny ruch planet, różniący się wiele od ru
chu pozornego słońca i księżyca, od bardzo dawna powodował rozliczne 
przypuszczenia stosunku ich do słońca i ziemi, i -wytwarzał teoryje ukła
du świata coraz inne, wmiarę postępów astronomii.

Związek planet ze słońcem i ziemią z wielu powodów odrazu przed
stawiał się jako prawdopodobny; ruch ich odbywa się po tym samym pa
sie zwierzyńcowym, po którym słońce pozornie obiega; peryjodyczność ich



•RUCH P L A N E T . ----- 1 3 9 . 1 8 1

biegu związana jest do pewnego stopnia również z ruchem słońca, nako- 
niec ich postaci i fazy, podobne są do ziemi i księżyca, co zauważono po 
odkryciu lunet. — Wszystko to przemawiało za pewną jednością w ukła
dzie tych ciał, mimo, że pewne różnice w ich ruchach się przedstawiają. 
Te różnice spowodowały już w starożytności rozdział wzmiankowanych 
5-u planet na dwie grupy.

1 3 !). P lanety dolne i  gókne. Pierwsza grupa z dwu planet, 
Merkurego i W enery złożona, odznacza się tym, że obie te planety ciągle 
w bliskości słońca krążą, nie oddalając się nigdy daleko od niego— kiedy 
trzy pozostałe w ruchach swych są daleko swobodniejsze, gdyż oddalają 
się od słońca na całe 180°, obiegając bez przerwy dalej; wracają bowiem 
do słońca dopiero po obejściu całych 360° zodyjaku. Pierwsze dwie pla
nety zwano d o l n y m i ,  albo w e w n ę t r z n y m i ,  przypuszczając, że one 
są bliżej słońca; pozostałe, t. j. Marsa, Jowisza i Saturna, uważano za 
g ó r n e ,  czyli z e w n ę t r z n e ,  t. j. odległej od słońca położone.

Dla zrozumienia ruchów obu grup, rozpatrzymy oddzielnie jednę 
i drugą.

Najłatwiejszą do znalezienia i obserwowania jest Wenus, owa bły
szcząca «gwiazda wieczorna*, kiedy w chwili zachodu słońca, jeszcze pra- 
w r za dnia, pokazuje się w niew ielkiej od słońca odległości. Takim wła
śnie na fig. 124-ej jest jej położenie a. Oddala się ona codzień więcej od

ULo^ąacjJa

zahodnicu

Fig. 124.

słońca, dążąc szybkim ruchem ku wschodowi i zachodząc coraz późnićj; 
wznoszenie jej proste zwiększa się codzień szybciej, aniżeli wznoszenie 
proste słońca; z tego powodu oddalanie się jej od słońca jest widoczne.
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Przy tym ruchu ku wschodowi średnica pozorna planety ciągle wzrasta, 
a powierzchnia oświetlona ciągle się zmniejsza w ten sposób, że gdy 
w położeniu a blisko słońca większa część jej tarczy jest oświetlona, 
w położeniu b faza jej oświetlenia, małoco więcej wynosi niż połowę, na- 
koniec w położeniu c, o 48° odległym od słońca, jest w połowie oświetlona 
tak, jak  księżyc w 1-szej kwadrze. Ten punkt największego wschodniego 
oddalenia "Wenery od słońca zowią o d s u n i ę c i e m  w s c h o d n i m ,  albo 
e l o n g a c y j ą  w s c h o d n i ą .  Odtąd planeta zwalnia swój ruch prosty 
między gwiazdami tak, że wzrost jej wznoszenia prostego jest mniejszy, 
aniżeli słońca, wskutek czego zbliża się ona znowu ku słońcu w odwrotnym 
względem poprzedniego kierunku, to jest od c ku d. Zwiększanie się jej 
pozornej średnicy postępuje, faza światła zmniejsza się, a ruch wolnieje 
tak, że w położeniu d, odległym o 28* od słońca, wznoszenie jej proste 
przez parę dni prawie nie zmienia się; jest to s t a n o w i s k o  planety mię
dzy gwiazdami, mimo czego jednak odległość jej pozorna od słońca ciągłe 
się zmniejsza, bo słońce swym ruchem pozornym ku niej się zbliża. Po 
paru dniach takiego spoczynku, wznoszenie proste zmniejszać się zaczy
na, ruch planety staje się w s t e c z n y m ,  co ją  jeszcze prędzej zbliża do 
słońca. Między położeniami d i e średnica pozorna zbliża się do maxi- 
mum, t. j. do 66", kiedy w a wynosiła niewiele więcej nad 10", przytym 
faza oświetlenia tak  szybko się zmniejsza, że tylko wąski sierp świetlny 
od strony słońca się pokazuje. Nakoniec planeta, przyśpieszając codzien
nie ruch swój wsteczny, tak  się do słońca zbliża, iż góruje razem z nim 
na tejże samej płaszczyźnie godzinnej. Chwilę tę zowią z ł ą c z e n i e m  
d o l n y m  (conjunctio inferior) planety ęj; wtedy zwykle jej nie widzimy 
przez dni kilka, bo nieoświetlona jej strona jest ku nam zwrócona (oprócz 
rzadkich zdarzeń, kiedy, przy równym zboczeniu ze słońcem, przesuwa 
się ruchem wstecznym po tarczy słońca i jest na tejże tarczy widoczna, 
jako czarna kula — tworząc zjawisko tak zwanego przejścia W enery 
przed tarczą słońca).

W  parę dni potym planeta, dążąc ruchem wstecznym ku zachodowi, 
pokazuje się przed samym wschodem słońca jako * gwiazda poranna*, 
inaczej zwana ^jutrzenką*, coraz się oddalając od słońca, a więc codzień 
w cześniej przed słońcem wschodząc; wówczas znowu można dostrzec przez 
lunetę jej wąski sierp, oświetlony z przeciwnej strony. W krótce ruch 
wsteczny wolnieje tak, że w odległości 28° na zachód od słońca w położe
niu /  planeta zatrzymuje się przez parę dni pośród gwiazd, oddalenie jed
nak od słońca ciągle wzrasta, bo słońce w swym ruchu pozornym ciągle 
postępuje. Po paru dniach takiego s t a n o w i s k a ,  planeta wraca do 
ruchu prostego, z początku tak  bardzo wolnego, iż, nie zdążając za ru
chem słońca, jeszcze się od niego na zachód oddala aż do położenia g,
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-o 48° od słońca odległego, gdzie jest jej największe o d s u n i ę c i e  z a 
c h o d n i e  ( e l o n g a c y j a  z a c h o d n i a ) .  Tu jej pozorna średnica już 
się zmniejsza, a faza światła powiększa; ruch we wznoszeniu prostym tak 
wzrasta, że ją  zaczyna posuwać ku słońcu w kierunku g h ,  wskutek czego 
■ona wschodzi znowu coraz wcześniej przed słońcem. Wzrost tego ruchu 
prostego ze zmniejszaniem się średnicy pozornej dochodzi do maximum 
w dniu, w którym planeta, zbliżywszy się do słońca w położeniu i, jedno
cześnie z nim góruje, właściwie już niewidoczna, bo zatopiona w promie
niach słońca, albo przez nie zakryta. Chwila ta  jest z ł ą c z e n i e m  
;g ó r n y m  (conjunctio supeiaor), po którym zmiany opisane w tej samej 
kolei wracają.

Cały okres powrotu planety do tego samego złączenia nazywamy 
o b i e g i e m  s y n o d y c z n y m ;  dla W enery wynosi on dni 582, z których 
41 przypada na ruch planety wsteczny. —

Podobny zupełnie jest ruch Merkurego ze zmianą tylko co do czasu 
i długości elongacyj. Obieg jego synodyczny odbywa się w ciągu 116 
dni, największa zaś elongacyja z obu stron słońca tylko do 23° dochodzi. 
.Z powodu tego ciągłego trzymania się blisko słońca, M erkury bardzo 
trudno w naszej strefie gołym okiem w idzieć się daje, gdyż albo krótko 
przed słońcem wschodzi, alboteż zaraz po nim zachodzi. I  w obiegu 
Merkurego spostrzegamy najszybszy ruch prosty podczas złączenia gór
nego, najszybszy zaś wsteczny podczas złączenia dolnego. Punkty jego 
stanowisk tylko o 18° od słońca są oddalone Ten ruch oscylacyjny obu 
planet, to na wschód, to na zachód odbywany, różni się całkiem od zna
nego nam ruchu słońca lub księżyca. W sparci spostrzeżeniami telesko
powymi, pokazującymi zmianę średnic pozornych i zmianę oświetlenia, 
łatwo się domyślamy, że ruch ten nie jest prostolinijowy, ani oscylacyj 
ny, ale że on ma miejsce po pewnej krzywej ciągłej, przez nas widzianej 
.z punktu lezącego blisko przedłużenia jej płaszczyzny — jeżeli ta  krzywa 
jest płaska.

W  złączeniu dolnym planeta jest bliżej nas, t. j. między ziemią 
i słońcem; z tego też powodu niekiedy pokazuje się na tarczy słonecznej; 
w złączeniu zaś górnym jest więcej oddalona i musi być wprost poza 
słońcem, skoro z ziemi prawie całą jej tarczę oświetloną widzimy.

Nierówności ruchu planet jeszcze wyraźniej występują, jeżeli poło
żenia ich, wyznaczone kołem południkowym, wniesiemy na mapę nieba, 
jak  to na fig. 125-ej i 126-ej jest zrobione.

Fig. 125-ta przedstawia część drogi pozornej W enery w r. 1882 
i 1883, na której oznaczone są jej położenia na niebie co 5 dni. z odpo
wiednimi datami. Widzimy, że prędkość planety pięciodniowa od wrze
śnia r. 1882 szybko się zmniejsza aż do 14 listopada r. 1882. Od tej daty
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do 19 tegoż miesiąca,, 
to jest przez 5 dni, pla
neta nie zmienia wcale 
koła godzinnego, posu
nąwszy się bardzo nie
znacznie w zboczeniu. 
Potym aż do 29 gru
dnia ma ruch przeci
wny porządkowi zna
ków zodyjaku, to jest 
wsteczny; w ciągu tego 
czasu przypada złącze
nie dolne 6 grudnia, 
podczas którego ruch 
wsteczny jest najszyb
szy. Po stanowisku 
grudniowym ruch pro
sty znowu się zaczyna, 
i wzrasta w styczniu 
i lutym.

N a fig. 126-ej wi
dzimy całoroczną dro
gę drugiej dolnej pla
nety, Merkurego. Po
łożenia jego w dniu 1 
każdego miesiąca ozna
czone są początkowymi 
literami miesięcy u do
łu rysunku, górne zaś 
litery wskazują poło
żenia słońca, również 
dnia 1-go każdego mie
siąca. Z łączenia: gór
ne i dolne oznaczone są 
we właściwych dniach 
odpowiednimi symbo
lami: (jg, J tf. Cofa
nia się planety w chwi
lach złączeń dolnych 
wraz ze stanowiskami 
powtarzają się co 116
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dr i, tworząc w tych micj- 
scach nieba zakręty w po
staci pętlic, i tu  ruch 
wsteczny jest najszy bszy, 
kiedy w chwilach złą
czeń górnych ruch prosty 
wzrasta do maximuni. 
Prócz tego widzimy, że 
droga Merkurego przy 
tych wszystkich nieró
wnościach leży ciągle bli
sko drogi słońca (eklipty
ki), która na figurze jest 
oznaczona liniją przery
waną. W  ciągu każde
go obiegu droga planety 
przecina się z ekliptyką 
dwa razy; te punkty prze
cięcia się zowią się w ę
z ł a m i ,  których istnienie 
wskazuje, że część krzy
wej, stanowiącej drogę 
planety, leży nad, a część 
pod ekliptyką. Zauważyć 
przytym powinniśmy, że 
okres pr^Etliodzónia pr/ez 
węzły różni się od obiegu 
synodycznego; zawiera bo
wiem około 87 dni, gdy 
okies synodyczny trwa 
dni 116.

Rezultaty sp>ostrz< - 
żeń teleskopowych Merku
rego prowadzą nas zupeł
nie do tychże samych wnio
sków, które dla W en ery 
były wyprowadzone, tak 
iż te dwie planety istotnie 
tworzą naturalną grupę, 
spólnymiwłasnościami ru
chów obdarzoną. —
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Nieco odmiennie przedstawiają się na niebie ruchy drugiej grupy 
planet, zwanych górnymi: Marsa, Jowisza i Saturna.

Przypatrując się Jowiszowi wtedy, kiedy wschodzi przed samym 
wschodem słońca juko gwiazda pierwszorzędnego blasku, możemy zauwa
żyć, że średnica jego jest wtenczas bardzo mała, ruch pośród gwiazd pro
sty; mimo tego jednak, oddala się on codzień na zachód od słońca, a  ra 
czej słońce odsuwa się ku wschodowi, mając szybszy wzrost wznoszenia 
prostego. Stopniowo ruch Jowisza wolnieje i w 117° stojmiach od słońca 
planeta pozornie staje, niezmiemając prawie przez dni 20 swego wznosze
nia prostego; słońce jednak swym ruchem coraz się więcej oddala. N a 
fig. 127-ej,, przedstawiającej część drogi Jowisza w latach 1883 i 1884,

K g .  127.

Część d ro g i J o w isz a  w  1. 1883 i 1884.

widzimy ten punkt stanowiska w listopadzie r. 1883. S tąd zaczyna się 
ruch wsteczny trwający 119 dni; oddala on jeszcze więcćj planetę od 
słońca tak, że przychodzi ona wreszcie do 180° oddalenia i wtedy będąc 
przeciwległą słońcu góruje o północy — tę chwilę nazywają p r z e c i w 
s t a w i e n i e m  czyli o p o z y c y j ą  (^ j;  miejsce jej naznaczone jest na 
fig. 127-ej i przypadało w dniu 19 stycznia r. 1884. W tedy ruch wste
czny jest najszybszy, średnica pozorna największa; planeta więc jest 
wtenczas najbliżej ziemi, a z powodu górowania o północy całą noc jest 
widzialna.

Przechodząc 180° odległości od słońca, Jowisz nie wraca do słońca, 
jak  dolne planety, ale postępuje dalej; ruch jego wsteczny staje się wol
niejszym, i gdy planeta dochodzi do odległości 243° od słońca z zachodu,
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t. j. do 117° odległości wschodniej, znowu zatrzymuje się, jak  to na fig.
127-ej widać w początku marca. Potym  ruchem prostym ze wzrastającą 
szybkością postępuje ku wscliodow ; przewyższająca jednak prędkość 
słońca coraz więcej zmniejsza przedział między pozornymi położeniami 
dwu ciał, dopóki oba nie zejdą się na jednym kole godzinnym, górując 
w tej samej chwili, stanowiącej złączenie (ęj); wtedy ruch prosty jest naj
szybszy, średnica pozorna najmniejsza, planeta więc jest najdalej od zie
mi — poza słońcem.

Położenia Jowisza, odległe od słońca o 90°, zowią kwadraturami 
podczas nich można lunetami dostrzec fazy światła podobne, choć znacznie 
mniejsze, aniżeli w planetach dolnych. Okres powrotu Jowisza do złą
czenia, stanowiący obieg jego synodyczny, trw a dm 398,8. Przypatrując 
się drodze Jowisza, dostrzeżemy, że, pomijając jego pętlicę, ruchem wste
cznym utworzoną, zmienia on miejsce na niebie w ciągu roku w kierunku 
prostym zaledwie o niecałe 30°, a zatym do obejścia całego meba potrze
buje około 12 lat. Długości jednak tych rocznych części nie są sobie ró
wne, a różnice prędkości kątowych zachowują się podobnie, jak  różnice, 
które poznaliśmy przy opisie pozornych dróg słońca (us. 66) i księżyca 
(us. 169); wskutek tego, z wolniejszym ruchem ogólnym pętlice są bliżej 
siebie, i odwrotnie: przy ruchu szybszym pętlice są odleglejsze.

Całkowita droga Jowisza, przedstawiona w przybliżeniu na fig.
128-ej, tworzy w ciągu la t 12 jedenaście pętlic, t. j. co 13 miesięcy jednę.

F ig . 128.

D ro g a  p o z o rn a  Jo w isz a .

Droga ta, tak jak  i innych planet, jest bardzo bliska ekliptyki, przypa
dając to wyżej, to znowu niżej od niej, i przecina się z nią w dwu pun
ktach, węzłach.

Drogi innych planet górnych przedstawiają się w postaci zupełnie 
podobnej, różniąc się tylko wymiarami i czasem obiegu. I  tak , droga 
pozorna roczna Saturna różni się od drogi Jowisza obszernością pętlicy, 
ruchem wstecznym wytworzonej; Jowisza pętlica bowiem ma około 8 i pół
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stopni, gdy Saturna ledwie do 7° dochodzi. Roczna zmiana miejsca Sa
tu rna na niebie jest znacznie mniejsza niż Jowisza, gdyż około 12° wy
nosi, tak  iż do obejścia nieba wokoło Saturn potrzebuje lat 29 przeszło, 
tworząc przez ten czas 28 pętlic, jednę w każdym synodycznym obiegu 
wynoszącym około 378 dni.

Z tego ogólnego opisu ruchu planet widzimy, że wszystkie te ruchy 
posiadają pewne spólne cechy, przy niejakich różnicach, jakie są właściwe 
ruchom oddzielnych planet.

Ogólne cechy wszystkich planet s ą :
1) Niejednostajny ruch, podobny do opisanego powyżej pozornego 

ruchu słońca.
2) Stanowiska i ruch wsteczny.
Różnica zaś dwu głównych grup jest właściwie tylko tfr, że plane

ty dolne oddalają się od słońca na oznaczoną ilo£ć stopni i nie ulegają 
przeciwstawieniu, kiedy górne co powien czas stają w przeciwstawieniu 
posiadając wtedy ruch wsteczny naiszybszy z całego ruchu podczas ic.h 
obiegu synodycznego, tak  jak  planety dolne w złączeniach dolnych.

Różnica w fazach światła jest właściwie tylko różnicą ilościową. 
I  najdalsze bowiem planety podlegają zmianie oświetlenia; z powodu je 
dnak wielkiej ich od ziemi odległości nie przyjmują one względem ziemi 
takiego położenia, abyśmy znaczniejszą część powierzchni nieoświetlonej 
widzieć mogli. Bliższe z nich, M ars i Jowisz, jeszcze bardzo wyraźne 
fazy przedstawiają.

W szystkie opisane objawy, prócz teleskopowych, od najdawniej
szych czasów iuż były znanej na nich opierano wszystkie wyrachowania 
astronomiczni. Objaśnienia jednak prawdziwej przyczyny tych ruchów 
są stosunkowo niedawną zdobyczą badań naukowych.

Cechy, charakteryzujące bieg pdanet, t. j. 1) niejednostajny ich 
ruch i 2) ruch wsteczny, zwano n i e r ó w n o ś c i a m i  b i e g u ,  a dla ich 
objaśnienia przypuszczano bardzo skomplikowane układy świata, które 
do końca X V  wieku, mimo pracowitych usiłowań ich twórców, nie do
zwalały pogodzić hypotez ze spostrzeżeniami.

II . P O JĘ C IA  O U KŁA D ZIE ŚW IATA.

1 1 0 .  U k ł a d  P t o l e m e u s z a . Czasy starożytne przekazały nam 
wiele luźnych spostrzeżeń i przypuszczeń astronomicznych; pierwsze ich 
ujęcie w jeden układ ogólny jest zasługą astronoma w Aleksandryi, P to 
lemeusza, żyjącego w I I  stuleciu po Chr. Teoryja ruchu ciał niebieskich, 
zwana układem Ptolemeusza i zawarta w jego dziele znanym pod nazwą
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«Abmgest», nie jest właściwie czystym wynikiem jego samodzielnych ba
dań. Zawiera ona raczej w sobie zestawienie prawd i przypuszczeń po
przednio już znanych, a pojedyńczo nawet ogłaszanych przez najznako
mitszego astronoma starożytności, H ipparch’a, żyjącego na 300 la t przed 
epoką Ptolemeusza. Zestawienie to jest jedynym dziełem starożytnym, 
traktującym ten przedmiot w całości.

Ptolemeusz dowodził, że ziemia jest okrągła, utrzymywana w prze
stworze przez bardzo odległe siły wszechświata; przeczył jednak ruchowi 
ziemi, mimo, że jeszcze przed nim pojęcie o ruchu ziemi już powstawało 
w umysłach wielu myślicieli, choć niedojrzało natyle, aby się stało pize- 
konaniem. Pitagoras, Filolaos, Eudoksyjusz daleko wcześniej owe myśl 
rozważali. Mimo jej prawdziwości, dziś uznanej, Ptolemeusz myśl tę 
stanowczo odrzuca, a ziemię uważa jako środek, około którego wszystkie 
znane wówczas gwiazdy ruchome krążą po kołach w różnych od ziemi 
odległościach. Niebo zaś całe jest, według niego, kulą krysztalowuą, 
z rozsianymi na niej gwiazdami nieruchomymi, obracającą się około zie
mi w ciągu 24 godzin. Purządek odległości planet Ptolemeusza przed
stawia fig. 129-ta. Najhjfcej ziemi obiega księżyc, za nim idą dolne 
planety, M erku
ry i W enus; da
lej słońce; a poza 
słońcem Mars,
Jowisz i Saturn; 
poza nimi nako
niec kryształowa 
sfera gwiazd sta
łych.

Nierówności 
biegu planet, przy 
tym sposobie wi
dzenia rzeczy, by
ły bardzo trudne 
do wytłomacze- 
nia. Objaśnienie 
ich czerpie P to 
lemeusz u H ip- 
parch’a i dla wy- 
tlomaczenia pier- F ig .  1 2 9 .

wszej nierówno
ści, t. j. niejednostajnego biegu, uważa, że ziemia znajduje się zewnątrz 
środka koła, obieganego przez planetę, a tym sposobem łuki równe, do
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konywane ruchem jednostajnym, widać z ziemi pod różnymi kątam i (por. 
us. 66), co stanowi właśnie różną prędkość. Objaśnienie to. choć pozor
nie tak  proste, nie jest jednak w zgodzie ze spostrzeżeniem, gdyż, jak  wi
dzieliśmy w us. 66-ym, prowadziłoby do wniosku, iż prędkości kątowe są 
proporcyjonalne względem średnic pozornych, gdy tymczasem one są pro
porcyjonalne względem kwadratów średnic pozornych. Prawo to, stosu- 
fece się ogólnie do słońca, księżyca i planet, starożytnym nie było znane. 
Zaznaczeniu go co do planet stal na zawadzie brak lunet — ale ono ró
wnież dla księżyca i słońca nie było wskazane.

.Druga nierówność, ruch wsteczny planet, objaśniana była już od 
czasu H ipparclńa tak, jak  to «Almo/jcsU podaje. Jeżeli na fig. 130-ej

przypuścimy, że punkt 
a  obiega ruchem je- 
dnostajnjm  koło o pro
mieniu ac, kiedy je 
dnocześnie środek te 
goż koła c posuwa się 
jednostajnie po innym 
kolo c 124 . . . ,  to ła 
two graficznie oznaczyć 
krzywą, przez punkt a 
zakreśloną wskutek ta 
kiego obiegu. Podzie
liwszy bowiem koło ac 
na 6 części równych 
i odciąwszy na kole ct 
także sześć jakichkol
wiek równych części, 
w każdym kolejnym 
położeniu środka koła

ac, t. j. wr punktach 1, 2 , 3, 4, 5, 6. oznaczymy położenie punktu a, o j!.

obwodu koła coraz dalej leżące; krzywa a h jj2 . . . przedstawi drogę po
zornie podobną do dróg pozornych planet. Taktćż wyobrażali sobie sta
rożytni ruch planet, zowiąc e p i c y k l a m i  (od nazwy linii krzywej: 
epicyklojdy) koło mniejsze, albo właściwie tym mianem oznaczając część 
drogi od jednej pętlicy do drugiej; koło zaś wyobrażalne, po którym po
suwał się środek epicyklu, nazywrali k o ł e m  d e f e r  e n c y j n y m. W e
dług tego, okres synodyczny był czasem obiegu prawdziwej planety po 
epicyklu i zostawał w ścisłym związku z ruchem słońca; okres zaś gwia
zdowy, t. j. powrót do tej samej gwiazdy, odpowiadał czasowi obiegu
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punktu c po kole deferencyjnym i pozornie nie miał związku z ruchem 
słońca; tak np. dla Jowisza, jak widzieliśmy, wynosi on la t 12 prawie. 
"Wprawdzie epicykle przybliżenie objaśniały ruch wsteczny planet, lecz. 
coraz dokładniejsze spostrzeżenia położeń planet nie zgadzały się z teo- 
ryją; pomnażano więc ilość epicyklów i zmieniano ich rozmiary, ale i to 
nie wystarczało. Prócz tych niezgodności, układ Ptolemeusza dopuszczał 
stawanie w opozycyi Merkurego i W enery, czego nigdy nie spostrzegano.

Ten ostatni punkt usiłowano objaśnić u k ł a d e m  e g i p s k i m .  
Przypuszczano w nim, że Merkury i W enera obiegają tylko wokoło słoń
ca, a ono wraz z niemi dokoła ziemi obchodzi; i to jednak przypuszczenie 
nie było w należytej zgodzie ze spostrzeżeniami.

Wszystkie podobne układy błądziły w tym, że ziemię uważały za 
nieruchomą. Nieznajomość rozmiarów świata prowadziła niezbędnie 
starożytnych do tego przekonania. Ptolemeusz, któremu pierwsze prze
błyski idei o ruchu ziemi nie były obce, nie mógł jednak odstąpić od za
sady, że nieruchoma ziemia faktycznie w środku kuli niebieskiej się znaj
duje. Gdyby bowiem od tego środka zboczyła, ruch dzienny na wscho
dzie i zachodzie nie byłby ten sam: ziemia musiałaby być bliżej jednych 
gwiazd niż innych. Dziś, gdy wiemy, że wielkość orbity ziemi jest bar
dzo m ała w porównaniu z rozmiarami świata, łatwiej nam zrozumieć, że 
oko nasze wszędzie znajduje się w środku owej przestrzeni, zwanej kulą 
niebieską. Aimagcst jednak zachował swą powagę przez 14 wieków, do
póki Kopernik nie dał podstawy do prawdziwego objaśnienia, przyjmując 
ruch ziemi obrotowy i obiegowy około słońca. "Wskutek, przyjęcia tćj 
zasady, wszystkie skomplikowane epicykle ustępują przed tłomaczeniem 
znacznie prostszym, przedstawiając się jako złudzenia paralaktylćżne7 
wywołane obiegiem ziemi, i dlatego mające związek z położeniem słońca. 
Zasadę tego złudzenia łatwo pojąć zapomocą bardzo prostego doświad
czenia. Ustawiamy w środku obszernego pokoju jakikolwiek drobny 
przedmiot na wysokości oka, a przy jednej ścianie zakreślamy na po
sadzce promieniem parułokciowym koło, po którym powoli chodząc ni 61 
spuszczamy z oka owego przedmiotu, znacząc jednocześnie miejsca, 
w których 011 odbija się na przeciwległej ścianie. Przekonamy się, ś®'1 
obraz przedmiotu na ścianie to w jednę, to w drugą stronę się posuwa, 
mimo jednostajnego naszego ruchu po kole. Jeżeli przedmiot ustawim y 
niżej oka, aby nie znajdował się na płaszczyźnie koła, przez oko zakre
ślonego, wtedy z ruchu obrazu na ścianie utworzy się elipea, z kierun
kiem ruchu jużto prostym, jużteż wstecznym, bardzo podobna do zawi
niętej ozgści epicyklu; brak jej będzie tylko tych przedłużali, które w na
turze dzielą jeden epioykl od drugiego, a będących następstwem prawdzi
wego ruclm własnego planety. "W doświadczeniu więc tym koło na po-
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saxlzce jest jakby orbit;], ziemi, przedmiot ustawiony planetą, a ściana, 
na której ruch się odbija, sklepieniem nieba.

141. Ukbad Kopkknika. Rozwinięcie tej podstawowej myśli, 
t. j. ruchu ziemi, stanowi cechę układu świata Kopernika, wyłożonego 
we wspomnianym już jego dziele « De rer-olutioiiibus orbium coelestium». 
U kład ten, stawiający słońce pośrodku planet, zowią ś r o d o s ł o n e -  
c z n y m ,  czyli h e l i j o c e n t r y c z n y m

Najgłówniejsze zasady układu Kopernika, które zgruntu zmieniły 
sposób widzenia rzeczy starożytnych, są następujące:

1) Obrót ziemi około osi powoduje złudzenie ruchu dziennego kuli 
niebieskiej.

2) Słońce stanowi środek układu, ziemia zaś, jak  każda inna pla
neta, obiega około niego po kole i przez ten ruch wywoływa pozorne nie- 
regularności dróg innych planet.

Ruch ziemi jest według K opernika tro jak i:
1) obrotowy około osi odbywający się w ciągu 24 godzin;
2) obiegowy około słońca w ciągu roku;
3) ruch osi ziemskiej w zboczeniu, ]>rawic równy co do swego okre

su ruchowi obiegowemu, ale odbywany wstecznie (us. 11).
Ten trzeci ruch jest objaśnieniem znanej nam równoległości poło

żeń osi ziemskiej (us. 70) i precesyi (us. 87). Dziś przyjmszczenie tego 
ruchu jest zbyteczne, a miało ono pogodzić z faktami błędne mniemanie 
starożytnych, że oś kuli, obiegającej po krzywej, jest zawsze jednakowo 
zwrócona ku środkowi krzywej obiegu. Zmuszony więc był Kopernik 
przyjąć, że oś ziemska w kierunku wstecznym obraca się prawie równo
cześnie z ruchem obiegowym, pozostając tym sposobem równoległą do 
poprzednich położeń, inaczej bowiem, według owego mniemania, jeden 
jej koniec byłby zawsze ku słońcu zwrócony. Okres tego ruchu nie jest 
ściśle równy rocznemu obiegowi ziemi, co sprawia, że po roku oś ziemska 
nie znajduje się już ściśle w pierwotnym położeniu, ale w takim, iż to daje 
powód do wytłomaczenia znanego nam już zjawiska, zwanego precesyją.

Tymi ruchami obdarzona ziemia przestała być, od Kopernika, środ
kiem świata i została zaliczona do rzędu zwykłych planet, obiegających 
słońce, stanowiące właściwy środek układu. Kolejność w tym układzie 
stanowisk planet wskazał Kopernik taką, jaka przy dalszych badaniach 
okazała się prawdziwą. F ig. 131-sza wskazuje na ten porządek. N aj
bliższe koło przy słońcu obiega M erkury, zanim idzie W enera, ziemia 
z księżycem, Mars, Jowisz i nakoniec Saturn.

Pozostawienie przez Kopernika koła, jako postaci drogi obiegowej 
planet, ma przyczynę w pojęciu starożytnych, wciąż do owego czasu 
uznawanym, że koło, jako najdoskonalsza krzywa, powinno panować we
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wszec&świecie, chociaż jest ślad, iż Kopernik rozważał przypuszczenie 
eliptycznych ruchów planet.

Dla zacho
wania tego poję
cia, a przytym dla 
objaśnienia pier
wszej nierówno
ści, t. j. zmien
nej prędkości ką
towej, przyjmo
wał Kopernik, 
tak jak  Hippareh 
i Ptolemeusz, że 
słońce nie stoi 
w środku kół pla
netarnych, i zmu
szony był przyj
mować jeszcze pe
wne epicykle.

D ruga nieró
wność biegu pla- Fig. 131.
net, t. j. ich ruch
wsteczny, może być w zasadzie zapomocą teoryi Kopernika zupełnie wytłu
maczona. Gdybyśmy na ruch planet patrzeć mogli ze środka słońca, dro
gi ich przedstawiałyby się na niebie podobnymi do drogi księżyca, z ziemi 
widzianćj. Skoro jednak na ten ruch patrzymy z ziemi, obiegającej również 
do koła słońca, przeto podlegamy złudzeniu. W yobraźmy sobie na fig. 
132-ćj rzeczywistą drogę ziemi P  około słońca S wraz z położeniami samej 
ziemi 1 , 2 , 3  i fi. d. w odstępach 30-dniowych, jakoteż drogę Jowisza J  
z odpowiednimi co 30 dni położeniami 1 , 2 ,  3 i t. d., oraz rozpatrzmy 
położenia pozorne planety, jakie się wytworzą na sklepieniu nieba E E r 
przez promienie widzenia, idące od położeń ziemi do odpowiednich poło
żeń Jowisza. Spostrzegamy wtedy na sklepieniu nieba E E ' ruch planety 
od punktu 1 (złączenie J ) , zwalniający się stopniowo aż do punktu 6, 
w którym planeta pozornie stoi przez czas pewien nieruchomo; dalej dro
ga jej cofa się przez punkty 6, 7, 8 do 9, przy którym ruch znowu się 
wstrzymuje, następnie zaś wzrasta w pierwotnym prostym kierunku: 9, 
10, 11, 12, 13 aż do 14, i przytym punkcie znowu ruch prosty jest naj
szybszy w chwili nowego złączenia. Ponieważ obie drogi, t. j. ziemi 
i Jowisza, znajdują się na jednej płaszczyźnie rysunku, przeto ruch wste
czny jest także na jednej płaszczyźnie z ruchem prostym poprzednim

B ibl. m ak -S z ., S. III. T . IX . 13
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i następnym. Drogi jednak planet nie leżą na płaszczyźnie drogi ziem
skiej, do złudzenia więc jeszcze przybywa różnica w zboczeniu i wytwa
rzanie tych pętlic, jakie na fig. 127-ej w drodze Jowisza widzieliśmy. — 
Kuch zatym wsteczny jest koniecznym wynikiem teoryi Kopernika; dość 
bowiem rzucić okiem na wzajemne ruchy ziemi i Jowisza na fig. 132-ej, 
aby spostrzec, że w punktach drogi ziemi 11, 12, 13, 1, 2, 3 ruch jej jest 
co do kierunku przeciwnym ruchowi Jowisza, kiedy w punktach 5, 6, 7, 
P , 8, 9 dokonywa się w tymże kierunku. W  pierwszym razie ruch po
zorny Jowisza musi się wydawać prostym; w drugim zaś razie ten ruch 
pozorny jest różnicą prędkości ziemi i Jowisza, Jowisz przeto pozostaje 
za ziemią, prędzej bieżącą, przedstawiając na sklepieniu nieba ruch wste
czny. — Najszybszy ruch wsteczny jest oczywiście podczas przeciwsta
wienia (opozycyi) w punktach J ,  P , gdzie części dróg planet są najbliż
sze równoległości.

Epicykle więc P to lem eusza są , w edług K opernika, odbiciem  p a ra lak ty - 
cznym ruchu ziem i około słońca, a za tym , zgodnie z ogólnym i zasadam i p a 
ralaksy , im p lan e ta  dalsza je s t  od ziem i, tym  m niejszy będzie rozm ia r epicy- 
klu na tle  n ieba, czyli mnymi słowy, ką t, pod k tó rym  z różnych p lanet wi- 
dziećby m ożna drogę ziem i, zm niejsza się w m iarę ich odległości. T en k ą t, 
k tó ry  K opern ik  obliczał z pozornych  rozm iarów  epicyklów  i k tó ry  nazw ał 
p a r a l a k s ą  p l a n e t  (odniesioną widocznie do średnicy  d rog i ziem skiej), 
dał mu możność przybliżonego ocenienia w zględnych odległości p lan e t od 
słońca, w stosunku  do odległości ziem i. Odległości te  d la  pięciu znanych 
wówczas p lane t, w edług danych K opern ika, są wielce zbliżone do praw dziw ych, 
innym i sposobam i obliczonych, i św iadczą zarów no o praw dzie  je g o  nowego 
pojęcia, ja k  i o bystrości um ysłu, zdobyw ającego tę  p raw dę  środkam i wówczas 
bardzo ograniczonym i, 
słońca, p rzy  odległości

L iczby te  dla położeń najb liższych
ziem i =  1, są  następu jące  :

perihelium aphelium
M erkury7 0 ,326 0 ,405
W enera 0 ,709 0 ,7 3 0
M ars 1,373 1 ,666
Jow isz 4 ,9 8 0 5 ,453
S atu rn 8 ,66 9 ,76 .

Teoryja Kopernika jest bez wątpliwości najważniejszym krokiem 
postępu w całej historyi astronomii. Odróżnienie rucliów prawdziwyoh 
od pozornych i—w ogólnych zarysach— ustanowienie zasad uMadu świata 
przedstawiają dwie zdobycze, na których się opiera cały dalszy rozwój 
tej nauki. W prawdzie przyjęcie ruchu jednostajnego po kołach, zmusza
jące do wprowadzania częściowego epicyklów, stanowi stronę ujemną jego 
teoryi, lecz było to następstwem tego, iż w owym czasie nie domyślano
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się istnienia przyciągania, nie znano więc jego praw, jak  również wielu 
zasad mechaniki.

14:2. T t c h o  d e  B e a h e . Astronom duński Tycho de Brahe, ży
jący przy końcu wieku X V I, znany jako ścisły badacz i spostrzagacz, 
zauważył, że położenia planet rzeczywiste nie zgadzały się w wielu ra 
zach z położeniami, obrachowanymi na zasadach Kopernika. Do po
wątpiewania o ich prawdzie miał jeszcze inny powód. U kład Koperni
ka pociągał za sobą ruch paralaktyczny (us. 34) zarówno planet, jak 
i gwiazd stałych; tego ostatniego Tycho, nie posiadający dzisiejszych lu
net, niedostrzegł, wobec zaś pojęć Ptolemeusza o kolejności sfer, nie śmiał 
przypuszczać, aby gwiazdy stałe tak  były odległe, iżby ruch ziemi nie 
odbił się na tle nieba w zmianie ich położeń. Kie mogąc się mianowicie 
zdobyć na przyjęcie, iż promienie widzenia z dwu krańcowych punktów 
drogi ziemskiej, idące dojednćj gwiazdy stałej, z największą trudnością 
dadzą się od równoległych odróżnić, przypuszczał, że, gdyby ruch obiego
wy ziemi K opernika był prawdziwy, to musiałby on wpływać na zmia
nę w położeniach gwiazd stałych, widzianych w odstępach półrocznych. 
Spostrzegacz pracowity, ale nie dość bystry teoretyk, nie mógł Tycho 
wyzwolić się z pojęć Ptolemeusza, który, jak  widzieliśmy, dlat-ego prze
czył ruchowi ziemi, że zawsze mu się ona przedstawiała w środku 
kuli niebieskiej. Dlategoto Tycho postawił włąsny układ, według któ
rego słońce, wraz ze wszystkimi pięciu planetami, wokoło niego obie
gającymi, krąży około nieruchomej ziemi. Układ ten przedstawia 
lig. 133-a.

Odrzuciwszy pełen prostoty i uderzającej naturalności układ K o
pernika, Tycho jednak nawet nie przeżył czasowego uznania dla swych 
pomysłów; spółpracownik bowiem jego i pomocnik, J a n  Keppler z W ir
tembergii, oceniając należycie dokładności pojodyńczych spostrzeżeń swe
go przełożonego, całą swą usiłność poświęcił wyjaśnieniu tych trudności, 
które sprawiały, iż układ Kopernika przedstawiał się jako niedokładny. 
Potrzeba było mianowicie na miejsce kół mimośrodowych i ruchu jedno
stajnego znaleść inną krzywą, jako postać podstawową dróg planetarnych, 
aby usunąć najwyraźniejsze niezgodności teoryi heliocontrycznej z wyni
kami spo5 tizeźeń.

143. K e p p l .e s . Zadanie to, jako konieczne uzupełnienie nauki 
Kcnpęrnika,-udało się K ep p le rW i rozwiązać po długiej kilkunastoletniej 
wytrwałej pracy. W  dziele wydanym w Pradze w r. 1609, «Jjtlrono-miu 
nova... de motibus stellae Martis» pomieścił główne wyniki swych badań, 
opartych na ogólnej idei Kopernika i ścisłych obserwacyjach, jakich ł y 
cho dokonał, W yniki owe, głównie oparte na spostrzeżeniach Marsa, 
a  potwierdzone później badaniem ruchów innych planet, znane są pod



nazwą «trzech praw Kepplera® i bywają wypowiadane zwykle w takim  
porządku, jaki tu zachowamy.
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Fig. 133.

141. P i eew sze praw o K e p p le r’a. Droga każd-ej planety jest eli
psą, której jedno ognisko sajmuje słońce.

Prawo to poznaliśmy powyżej, mówiąc o postaci drogi ziemskiej 
i drogi księżyca; stosuje się ono zarówno do obiegów wszystkich innych 
planet około -słońca. Mimo różnic w rozciągłości i naclij leniu dróg pla
netarnych, zawsze w środku slońc-a. przypada jedno z ognisk tych elips, 
a wskutek tego linije węzłów, będące przecięciami płaszczyzn dróg tych 
planet z płaszczyzną drogi ziemskiej, przechodzą wszystkie przez środek 
słońca, mimo tego, że punkty przysłoneczne mogą się znajdować w ró
żnych okolicach nieba.

Postaci elips różnych planet nietylko różnią się od sipbie wielko
ścią, ale także liczby, wyrażone przez stosunki odległości ognisk do osi 
wielkićj, czyli (us. 68) mimośrody icli, określające postać elipsy mniej 
lub wiącSj wydłużoną, są różne. Widzieliśmy powyżej (us. 68), że mimo-

śród drogi ziemskiej wynosi około , czyli 0,0167; jest on średnim między

mimośrodami planet. Największy mimośród posiada M erkury (0,2056),
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t. j. elipsa jego drogi jest najwięcej wydłużona, najbliższa zaś koła jest 
droga W enery (mimośród 0,0068).

145. D r u g i e  p r a w o  K e p p l e r ’a . Drugie prawo Keppler’a (choć 
właściwie najwcześniej przez niego wykryte) polega na zaznaczeniu stało
ści stosunku pola drogi eliptycznej, zakreślonego przez promień wodzący, 
łączący środki słońca i planety, do czasu na to użytego; wysławia się je tak: 

Pola w ycin łA zakreślane, promieniem wodzącym , są proporcpjonal- 
ne względem czasów, im ich zakreślanie potrzebnych.

Prawo to, zwane «zasadą zachowania pól», zaznaczyliśmy powyżej 
(us. 67) dla drogi ziemi, wychodząc z porównania prędkości kątowych 
i średnic pozornych słońca, przyczyni widzieliśmy (us. 66), że (proporcyjo- 
nalne względem kwadratów średnic pozornych) prędkości kątowe są odwro
tnie proporcyjonalne względem kwadratów' odległości. Keppler, nie posia
dający lunet, doszedł do tylkoco wypowiedzianego prawa bez porównywa
nia średnic pozornych, lecz wyprowadził je z rozważania położeń Marsa, 
a stąd, jako do prostego wniosku (us. 67), doszedł do zasady zachowania pól.

Pierwsze prawo KepplePa objaśnia postaci dróg planet; drugie 
określa ściśle rodzaj ich ruchu. Im  pewna planeta jest na swej drodze 
bliżej słońca, tym prędkość jśj jest wuększa, i odwrotnie; najszybszy ruch 
jest w punkcie przysłonecznym, jako najbliższym; około punktu odslo- 
necznego ruch staje się najwolniejszym. Jeżeli na fig. 134-ej wyobrazimy

Te dwa prawa KepplePa, razem wzięte, wyjaśniają ostatecznie

|p do P , długości zaś
promieni wodzących
SP'", SP", S # ' aż

>p/ do punktu przysło-

F ig . 134.

necznego P  będą 
coraz mniejsze, ale 
wciąż pola wycin
ków tó * 'P " ,S P " F ,  
..., odpowiadające 30 
dniowym okresom, 
będą sobie równe.
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pierwszą nierówność planet, t. j. zmienną prędkość. Prócz tego, wska
zują one na tożsamość praw obiegu planet z prawami obiegu ziemi, 
— a tymsamym stwierdzone zostało stanowisko, wyznaczone ziemi przez 
Kopernika w układzie słonecznym, jako jednćj z planet.

T jizECiE p b a w o K e p p l e r ’a . Iłóżna prędkość obiegu plane
ty, zmniejszająca się przy zwiększonych jej od słońca odległościach, na
prowadzała genijalnego Kopplerhi na myśl uchwycenia zależności czasów 
całkowitego obiegu różnych planet od ich odległości od słońca. Dopiero 
jednak po długich badaniach w dziele «IIwmionices mundi libri V», 
(Linz, 1619) ogłosił odpowiednie prawo, zwane «trzecim», t. j., iż :

K icądm ty csasóic obiegów gwiazdotmjch planet są proporcyjonalne 
względem sześcianów średnich ich od słońca odległości.

Tak np. odległość średnia Jowisza od słońca wynosi 104 milijony 
mil, a jego obieg trw a lat 11,86; odpowiednie liczby dla ziemi są: 20 mi- 
lijonów mil i rok czasu; a więc:

1- : 11,86°- =  203 : 1043, czyli 1 : 140,61 =  8000 : 1124864.

Wrazie więc niewiadomości czasu obiegu planety, dość byłoby wyznaczyć 
jej paralaksę, a stąd i odległość od słońca; następnie zaś, nie czekając 
ukończenia jej obiegu, można czas, na to potrzebny, obliczyć według 
trzeciego prawa Keppler’a.

Nazwawszy czasy obiegu dwu planet c i C, a ich średnie odległości 
od słońca r i K, mieć będziemy

c2: C2 =  r 3 : I ł 3, skcąd c2 : r 3 =  O2 : P 3,

t. j. stosunek kwadratu cfHtsw obiegu planety do sześcianu je j odległości od, 
słońca jest dla wszystkich planet stały. W yrażając w dniach czas obiegu 
planet, a odległość ziemi od słońca przyjmując za jednostkę, łatwTo znaj
dziemy, iż ów stały stosunek w układzie słonecznym przedstawia, ze ści
słością do jedności, liczbę 133407. —

Odkrycie trzech praw K eppler'a było nowym olbrzymim krokiem 
postępu na drodze rozjaśnienia prawdziwego układu świata. Związek ści
sły ruchu planet z położeniami ich względem słońca, zmniejszanie i zwię
kszanie się ich biegu zależne od odległości od słońca, położenie wreszcie 
środka słońca wr spólnym ognisku dróg eliptycznych wszystkich planet — 
wszystko to naprowadzało wprawdzie Keppler’a na myśl, że w słońcu 
spoczywa siła, kierująca ruchami świata; myśli tej jednak nie zdążył 
K eppler już rozwinąć.

Wspomniane dzieła jego, objaśniające, w jak i sposób odbywają się 
ruchy planet, były bodźcem i zarazem główną podstawą do dalszych po
szukiwań powodu tych ruchów, t. j. do wyjaśnienia, dlaczego owe ruchy 
tak, a nieinaczej, się dokonywają. Badania zaś teoretyczne Descartes'a,
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oraz prace fizyczne Galileusza, wielkiego zwolennika idei Kopernika, ja- 
kotaż Huygens’a, ułatwiły owo wyjaśnienie.

Mianowicie Newton, gienijalny uczony angielski, wskazał i udowo
dnił, iż przyczyną owych ruchów jest ogólna siła p o w s z e c li 11 e g o c i ą 
ż e n i a ,  czyli g r a w i t a c y j a ,  której jednym z objawów jest siła ciężkcrfjci.

N a pracach Kopernika, K epp lera  i Newton’a oparta jest dzisiejsza 
nasza wiedza o prawach i stanie istotnym tej wielkiej całości, zwanej 
układem słonecznym, czyli planetarnym. Z  biegiem czasu sięgnęła ona 
do dalszych jeszcze światów, t. j. do gwiazd stałych.

III. PO JĘ C IA  O C IĄ ŻEN IU  PO W SZECHN YM .

14.7. S i e a  p o w s z e c h n e g o  C i ą ż e n i a .  W ielkiemu odkryciu New- 
ton’a już w części utorowały drogę prace jego poprzedników nad prawa
mi, dotyczącymi przejawów siły ciężkości na ziemi. Praw a spadku ciał, 
ruchu wahadła, siły odśrodkowej — były to rzeczy pojedynczo znane, ale 
jeszcze nieujęte w jednę całość ogólną.

Nawet prawa bezwładności materyi i niezależności sił, stanowiące 
podstawę mechaniki, choć przebijały w jiracacli fizycznych Galileusza 
i Huygens’a, jednak w ściśle określonej formie, ani przez nich, ani przez 
innych badaczy przed Newton’em nie były wypowiedziane. Praw a te tak 
się formułują:

Każde ciało albo tnva iv spoczynku, alboUś porusza si§ bez prsenwy 
ruchem jednostajnym po linii prostej, dopóki na nie żadna inna siła nie 
podziała; jeżeli gaś podczas tego ruchu podziała na nie i,ma siła, to smiana 
ruchu nastąpi w kierunku siły nowej, proporcyjonalnie icsględ-em je j natę
żenia.

Wyprowadzenie tego drogą doświadczenia na ziemi było bardzo 
trudne, gdyż każde ciało na ziemi, jakimkolwiek sposobem poruszone, 
podlega (oprócz tarcia i oporu środka) ciągłemu działaniu siły ciężkości, 
nie dozwalającej badać samego skutku siły, która owo ciało początkowo 
w ruch wprawiła. Tak np. kula wystrzelona poziomo nie biegnie po linii 
prostej, lecz zakreśla liniją krzywi}, podlegając w każdej chwili dwu si
łom, sile nabytego już ruchu 1 ciągle działającej sile ciężkości, która nie 
dozwala kuli po linii prostej oddalić się od ziemi, ale ją  ściąga (po linii 
krzywej) ku ziemi — prędzej lub później, co zależy od natężenia pierwo
tnego rzutu.

Linije krzywe, zakreślane w przestrzeni przez ciała niebieskie, oczy
wiście, muszą być również wynikiem działania najmniej dwu sił. Nie 
rozważając tu  źródła pierwotnej siły rzutu, zastanowimy się nad siłą d ra
gą, działającą ciągle i nie dozwalającą planecie oddalić się całkowicie od
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słońca. Kwestyją tę rozwiązał JSTewton, rozważając drogę księżyca około 
ziemi. Znane już wówczas prawo Keppler’a o odwrotnej proporcyjo- 
nałności prędkości planet względem kwadratów odległości icli od słoń
ca skłoniło go do rozwiązania rachunkiem pytania, czy siła ciężkości 
ziemi, której natężenie zmienia się w tym przypuszczalnym odwrotnym 
stosunku kwadratów odległości, nie jest ową siłą, utrzymującą księżyc 
na jego orbicie, i czy tym sposobem nie jest jednym tylko z objawów 
takiej samej siły, tkwiącej w słońcu i kierującej ruchami eliptycznymi 
planet.

Wielce ciekawym i prostym, a zarazem obfitym w następstwa, jest 
ów rachunek pierwotny New'ton’a; dlatego przytoczymy tu go w skróceniu.

■Wyobraźmy sobie na fig. 135-ej drogę księżyca około ziemi af cg  
i jej cząstkę bardzo m ałą ab,  odpowiadającą np. jednej sekundzie czasu. 
Droga ta, którą dla małośoi za li- 
niją prostą ppźyjąć można, przed
stawia drogę pod wpływem dwu sił 
powstałą, która jes t przekątną ró- 
wnoległoboku bdac.  A\ nim bok 
a d  przedstawia w tym czasie dro
gę pod wpływem siły nabytego 
w punkcie a ruchu, styczną, do 
orbity (ową siłą pchnięty, księżyc 
biegłby bez przerw’} po linii pro- 
stój, gdyby nie działała inna siła, 
utrzymująca go przy ziemi, a któ
rej właśnie szukamy); bok be, ró
wnoległy do stycznśj, odcina na 
promieniu wodzącym długość ac,  
przedstaw iającą wT tymże efcasie 
drogę pod wpływem samej tylko siły, działającej w kierunku dośrodko
wym «C. W przypuszczeniu. że siłą, utrzym ującą księżyc na jego orbi- 
ciĆ, jest siła ciężkości ziemi, której natężenie jest odwrotnie proporcyjo- 
nalne względem kwadratu odległości, możemy obliczyć, jak  wielkie bjp 
loby jej natężenie w odległości księżyca, wyrażając to natężenie długością 
drogi, jaką ciało wolno spadające przebiega w 1 sekundzie. N a po
wierzchni ziemi, to jest w odległości 859,5 mili od środka, ciało, wolno 
spadające, przebiega w 1 sekundzie 5 metrów' (ściślej: na równiku 4,8905 
metra), w odległości wiec księżyca, równej 60,3 promienia ziemi, toż sa
mo ciało przebieży w 1 sekundzie 

g
gy2 iu., t. j. 0,00137 metra.
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Takie więc natężenie winna posiadać siła w kierunku aC, z jaką, księżyc 
ciąży ku ziemi, jeżeli ona właśnie od siły ciężkości ziemi zależy.

Sprawdzenie zaś tego jest łatwe; w dwu bowiem trójkątach ach 
i abe  mamy

a c : a b  —  a b : a e ,  skąd ac —  ■ .ae

M ałą liniją prostą ab uważamy jako przedstawiającą drogę księżyca 
w 1 sekundzie; ae zaś jest średnicą jego drogi, równą (us. 179) średnio 
120,5406 promienia ziemi, czyli 770160 000 metrów; obwód zatym drogi 
księżyca, w przybliżeniu za kołową uważanej, wyniesie 2 418 302400 me
trów. Ponieważ obieg gwiazdowy księżyca trwa 27 dni 7 godz. 43 m. 
11,5 sek. (us. 108), t. j. 2 360591,5 sekundy, przeto droga księżyca

1 .24 1 8 3 0 2 4 0 0
w ciągu 1 sekundy wynosi m. =  1024,4 m etra =  ab, a więc

2  o u U  o  J I

(1024,4)2 1049 395,4 n n n , *r  rac —  —  =      m. =  m. =  0,00136 metra.ae ae 770160 000 ’

Widzimy z tego, że natężenie siły dośrodkowej, utrzymującej księ
życ na jego drodze, jest takież samo, jak  natężenie siły ciężkości ziemi 
w tej odległości. T a wię.c siła utrzymuje oczywiście księżyc na jego 
drodze i wraz z siłą nabytego już ruchu uwarunkowywa postać tejże 
drogi. —

Znajomość wielkości promienia ziemi, wchodzącego do tego rachun
ku, jest konieczna dla dokładności rezultatu; dlategoto New ton swoją 
myśl gienijałną, daleko wcześniej powziętą, sprawdził dopiero wtedy, 
kiedy pomiary południka, przez P icard’a we Pruncyi w r. 1670 doko
nane, dały mu poznać zbliżoną do piawdy wielkość promienia ziemi. •— 
Wychodząc z tej podstawowej myśli, Newton wyprowadził szczegółowe 
prawa siły powszechnego ciążenia; objaśniły one z jednej strony pra
wa K eppler’a i poparły ich dokładność, z drugiej zaś strony stworzy
ły mechaniczną podstawę do obliczania później wszystkich ruchów ciał 
niebieskich.

Powszechne ciążenie jest siłą nieodłącznie związaną z samą mate- 
ryją; każda cząstka m ateryjalna jest nią obdarzona. T ą siłą słońce 
przyciąga planety i przez nie wzajemnie jest przyciągane; ziemia, przy
ciągając do siebie księżyc i wszystkie ciała, na jej powierzchni będące, nie 
pozwala się rozproszyć atmosferze otaczającej, lub rozlać oceanom. Siła 
ta  skupia ku sobie cząstki materyi i jest powodem kulistej postaci ciał 
wtedy, kiedy niema w bliskości innych ciał przyciągających, któreby 
jednakowemu ze wszystkich stron dążeniu ku sobie cząstek stanęły silnie 
na przeszkodzie. •—•
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Działanie ciążenia powszechnego określone jest w zupełności dwo
ma następnymi prawami, przez Newton’a wyprowadzonymi:

1) Przyciąganie d a l  jest wprost proporcyjonalne względem ich mas. 
Masę ciała na ziemi wyrażamy jego ciężarem, t. j. wielkością ciśnienia, 
jakie ciało na pewną podstawę wywióra, gdyż na ziemi waga ciała jest 
względem jego masy proporcyjonalna. Jeżeli jednak wyobrazimy sobie,', 
że pewne biało z powierzchni ziemi przeniesione zostanie np. na księżyc, to 
ono masy swej wprawdzie nie zmieni, ale inny mieć tam  będzie ciężar —• 
mniejszy, albowiem mniejsze ciśnienie wywrze na swoję podstawę z po
wodu słabszego p: zyciągania księżyca.

Ponieważ ciążenie powszechne zależne jest od masy ciała, przeto 
prawo to pozwala nam z działania tej siły oznaczyć masę nawet tak odle
głych ciał niebieskich, a stąd, przy znanej z miar astronomicznych ich 
objętości, określić ich gęstośfrw porównaniu do gęstości ziemi.

2) Siła  przyciągania powszechnego jest odwrotnie proporcyjonalna 
względem kwadratu odległości. W  przykładzie powyższym o księżycu, 
na którym to prawo naprzód sprawdzonym zostało, -widzieliśmy, że przy
ciąganie ziemi, wyrażające się na jej powierzchni 5-ciu metrami drogi 
wolnego spadku ciał w pierwszej sekundzie, przy odległości 60,3 promie
nia ziemskiego wyznacza się z pfoyorcyi

(60,3)2 : l 2 =  5m . :x ,

skąd x = .  0,00137 m., czyli działanie siły przyciągania ziemi w odległo
ści drogi księżyca jest 3636,09 raza mniejsze niż na powierzchni ziemi, 
odległej o promień od jej środka.

To prawo wskazuje, jak  szybko zmniejsza się siła przyciągania 
w bardzo wielkich odległościach; do ostatnich jednak krańców świata 
planetarnego, a nawet znacznie poza nim, sprawdził; można, iż prawo 
to zachowuje się dla słońca w całćj ścisłości. Kuchy niektórych gwiazd 
stałych wskazują, że owo prawo i dla nich nie ulega zmianie. Czy 
zaś siła ciążenia gwiazd stałych ma jeszcze jaki wpływ na układ pla
netarny z tak wielkich odległości — tego ująć dotąd nie jesteśmy w mo
żności.

IV. ZASTOSOW ANIE PR A W  PO W SZEC H N EG O  CIĄŻENIA DO O K R E 

ŚLEN IA  DRÓG CIAŁ N IE B IESK IC H .

1J8. S i ł a  g r a w it a c y i  p l a n e t  s p o c z y w a  w  s ł o ń c u . D la bliższego 
poznania wpływu grawitacyi na drogi planetarne, wyobraźmy sobie na fig. 
136-ej słońce w punkcie C, planetę zaś w punkcie a, i jednocześnie przy
puśćmy, że punkt a pod wpływem nabytego już ruchu, z jakim  do tego
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położenia doszedł, mógłby, wskutek bezwładności, w ciągu krótkiego cza
su, np. 1 sekundy, posunąć się od a do b, podczas gdy pod wpływem samej

dojdzie do punktu g. W  końcu trzocićj sekundy, na tej samej zasadzie, 
znajdzie się planeta w punkcie k, i t. d.

Przyjm ując pośrednie coraz krótsze, lecz równe sobie, odstępy czasu 
między tymi położeniami a, (l, g, Je,. . . ,  odpowiadającymi poprzednio ko
lejnym sekundom, zamiast wieloboku a d g h . . .  mieć będziemy liniją 
krzywą; linije proste Ga, Cii, Cg, Gic, . . .  są promieniami wodzącymi, 
trójkąty zaś aGd,  dGg,  gCIc, . . .  staną się wycinkami drogi planety, za
kreślonymi promieniem wodzącym w odpowiednich równych sobie odstę
pach czasu.

Przypatrując się zaś fig. 136-ej, widzimy, że trójkąty a C b i aGd  
są równoważne, bo m ają spoiną podstawę i jednakową wysokość; z tegoż 
powodu ma miejsce równoważność trójkątów «CiZ i dGf ,  gdyż d f  — da,  
następnie trójkątów d G f  i dGg , i t. d. Jednym słowem, wszystkie trój
kąty aGd,  dCg,  gGIi, i t. d. są równoważne. Ponieważ zaś one przei* 
stawiają wycinki, zakróślone promieniem wodzącym w równych ^zasach. 
przeto mamy wyprowadzone tym elementarnym sposobem 2-gie jirawo 
Kepplnr’a w jirzypuszcSeniu, opartym na teoryi grawitacyi, iż siła do
środkowa spoczywa w słońcu C, bez względu, jakiem u prawu ulega zmia
na jej ze zmienną odległością planety od punktu C.— W  rysunku jiowyż- 
szym braliśmy wprawdzie ac —  de =  g h  i t. d., lecz tego nie zakłada
liśmy; toż samoby nam wypadło, gdybyśmy np. przyjęli, że ac< ide., 
de<C.gh i t. d., t. j. że siła dośrodkowa ze zmienną odległością zmieniać 
się będzie; rezultat co do równoważności wycinków wypadnie jednakowy— 
byleby kierunki tych sił schodziły się w środku słońca C. I  w rzeczy sa
mej, przypuściwszy na naszym rysunku, że w pewnej Shw ili g kierunek

F ig .  136.

tylko ciągle działającej siły w pun
kcie C, mógłby w tym samym cza
sie przesunąć się od a do c. P la
neta a pójdzie po kierunku wypad
kowej a d tak, iż po owej sekundzie 
znajdzie się w punkcie d, skąd 
znowu, na zasadzie prawa bezwła
dności, przeszłaby do punktu / ,  
leżącego w kierunku linii prostej 
a d  tak, że d f — ad.  Lecz dzia
łanie ciągłe siły dośrodkowej wy
twarza podobnie, jak poprzednio, 
nową wypadkową dg,  po której 
planeta w ciągu następnój sekundy



siły dośrodkowej nie przez słońce C, ale przez jakikolwiek inny punkt K  
przechodzi, nie mielibyśmy boku ii' równoległego do g C i równowożność 
trójkątów, a więc i wycinków, przestałaby istnieć. Przy prawdziwości 
więc 2-go prawa KepplePa widzimy konieczność mechaniczną, aby siła 
kierująca ruchem planet m iała swe siedlisko w słońcu, a nie zewnątrz 
niego, i to właśnie teoryja Newton’a przyjmuje.

1 4 9 .  Z a l e ż n o ś ć  d z ia ł a n ia  s ie y  d o ś r o d k o w e j  s ł o ń c a  o d  o d l e 
g ł o śc i. Rozważając 3-cie prawo Keppler’a, możemy rozwiązać pyta
nie: w jaki sposób siła, utrzymująca planety na ich drogach, zmienia 
się z odległością, aby owemu prawu uczynić zadość ?, i przekonać się, że 
tą  siłą jest właśnie grawitacyja, której natężenie jest zależne od kwadra
tów odległości.

Jekeli punkt a (fig. 137) obiega po kole drogę ab w jednej sekun
dzie, to droga ta, jak  wiemy, jest wypadkową dwu sił: ad, siły uprzednio 
nabytego ruchu, i ae, działającej 
ciągle ku środkowi C; tę ostatnią 
oznaczmy przez p. Natężenie, 
wyrażone liniją ac, znajdziemy 
z trójkątów podobnych ach  i abe,  
w których ac : ab —  ab : ae, skąd

ab2
ac —  —  p. 

ac

Jeżeli punkt a obiega całą drogę 
podczas t sekund, to, wrazie ruchu 
jednostajnego, łuk ab będzie przed

stawiał ~  część obwodu koła, t. j.
Z
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zaś ae —  2 r. W stawiając te wartości w wyrażeniu n a p ,  mieć będziemy

4jl 2r% 2 n2r
]> ~~ 2 rt" ~~ ~Pr ' -

Ponieważ prędkość w końcu 1-szej sekundy ruchu, dokonowywającego się 
pod wpływem siły ciągle działającej ku C z jednakowym natężeniem, wy
raża się podwojną drogą, odbytą podczas owej 1-ej sekundy, przeto, ozna
czywszy ją  przez s, mamy

4tt 2r

Dla innego ciała, obiegającego po drodze o promieniu R  w ciągu T se-
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kund, mamy podobnież
4 n 2R a więc

s A f- r  T 2 
ć2 ^ 4 7 t 2R

T2 r  rp2
Ii =  E ' ¥ '

Gdy zaś, według 3-go prawa Iveppler’a, kwadraty czasów obiegu są 
proporoyjonalnc względem sześaianów odległości, t. j.

przeto, wstawiając zamiast ułamka go wyrażenie, otrzymamy

t. j. ciążenie planet ku słońcu jest odwTotnie proporcyjonrdne względem 
kwadratów odległości, co właśnie stanowi drugie prawo grawitacji.

W idzimy z tego, jak  prawa Keppler’a ściśle są związane z prawami 
Nfiwton’a.

150. P o s t a ć  d r ó g  p l a n e t a r n y c h  i  u o g ó l n i e n i e  I - go  p r a w a  

K e p p l e r ’a . Elipsa, jako droga planet, ze spostrzeżeń wyprowadzona, 
jest tylko jedną z postaci dróg ciał niebieskich. Wychodząc bowiem 
z praw powszechnego ciążenia, można zapomocą wywodów matematy
cznych okazać, że wszelka droga ciała, obiegającego około drugiego pod 
wpływem siły ciągle działającej i zmieniającej swe natężenie odwrotnie 
proporcyjonalnie względem kwadratów odległości przedstawia się w po
staci linii krzywej, otizymywanej wskutek przecięcia płaszczyzną po
wierzchni stożka kołowego prostego, czyli jest tak zwanym «przecięciem 
stożkowym» (sectio conica).

Ponieważ od położenia płaszczyzny, przecinającej stożek, zaletóy po
stać przecięcia, przeto teoretycznie także i drogi ciał niebieskich mogą 
być różne. Będzie zaś to zależało, jak  zobaczymy, od stosunku dwu sił 
działających, t. j. siły nabytego ruchu i siły ciążenia.

W yobraźmy sobie stożek (fig. 138), utworzony przez obrót tworzą
cej A E  około osi OP, i płaszczyznę przecinającą, przechodzącą przez 
punkt Z , a w różnych położeniach prostopadłą do płaszczyzny rysunku 
ECD, mimo różnego nachylenia do osi CP. Przecięcia jej mogą być na
stępujące:

1) jeżeli płaszczyzna, przechodząca przez tworzącą EC, jest sty
czna do ostrokręgu, przecięciem stożkowym będzie l i n i j a  p r o s t a  Z l ;

wmiarę zaś zmieniania się nachylenia płaszczyzny przecinającej do 
osi powstaną:

rpj

¥
1 —2 3̂ '

S
r_ R 3 E 2
R  ' r3 r2
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2) e 1 i p s a Z 2,
3) k o ł o  Z 3,
4) znowu e l i p s a  Z4.
5) p a r a b o l a  Z 5, 

gdy płaszczyzna przecinają
ca będzie równoległa do je 
dnej tworzącej CD,

6) nakoniec, gdy p ła
szczyzna przecinająca staje 
się równoległą naraz do dwu 
tworzących, li i p e r b o 1 a Z6, 
dwuramienna, gdyż sięgnie 
i do górnej powłoki ACB 
stożka, wytwarzając na niej 
drugą gałąź Z '61 hiperboli.

Stosując to do ruchu 
ciał niebieskich, -wyobraźmy 
sobie, źe siła nabytego rn- 
cliu, działająca w punkcie Z 
(fig. 139) w kierunku sty
cznej do krzywej, jest równa 
zeru i że tylko druga ciągle 
działająca siła słońca G ma 
wpływ na ruch tego punktu 
ciężkiego Z ; wtedy droga 
jego będzie liniją prostą ZG, 
po której ruchem jednostaj
nie przyspieszonym ciało Z 
spadnie na słońce.

Gdy siła nabytego ru 
chu będzie bardzo m ała 
w stosunku do siły ciążenia, 
droga będzie wydłużoną eli
psą Z 2. Wmiaj-ę tego, jak  pod uwagę brać będziemy coraz większą 
siłę nabytego ruchu, droga ciała Z stopniowo dochodzi do postaci 
koła Z 3, a następnie do postaci elipsy Z 4 . D la elips takich, jak  Z 2, 
punkt Z będzie aplielium, a dla elips takich, jak  Z 4 , będzie on pe- 
rihelium.

W miarę wzrostu siły nabytego ruchu, elipsa coraz więcej będzie 
wydłużona, i nakoniec stanie się parabolą Z  5. Ciało, po takiej drodze 
bieżące, do słońca nie wróci, bo parabola jest krzywą niezamkmętą.
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Powstawanie skolei hiperboli Z  6 i innych jest podobnież teoretycznie 
usprawiedliwione dalszą, zmianą stosunku owych dwu sił.

Fig. 139-ta przedstawia na jednej płaszczyźnie postaci różnych 
dróg: słońce jest stale w punkcie C, ciało bieżące znajduje się chwilowo

w punkcie Z , drogi zaś tego ciała 1 , 2 ,  
3, 4,  5, 6 są zależne od siły uprzednio 
już nabytego w owym punkcie Z ru
chu. —

naturze postać eliptyczną znaj
dujemy najczęściej: drogi planet są 
wszystkie eliptyczne z nieznacznymi sto
sunkowo mimośrodami. Więcej wydłu
żone elipsy posiadają komety; parabo
le są również niektórym kometom wła
ściwe. Co do hiperbol zaś, są dość uza
sadnione mniemania, że one stanowią 
postać dróg niektórych meteorów.

Kołowej drogi w ciałach nie
bieskich nie znamy *); okoliczność ta  
bardzo łatwo objaśnia się powyższymi 
prawami grawitacyi. Koło, jako prze
gięcie stożkowe, otrzymujemy tylko wte
dy, kiedy płaszczyzna przecinająca jest 
prostopadła do osi; powstaje zaś ono, 

(fig. 139, Z 3), przy pewnym osobliwym stosun- 
JSTajmniejsze zboczenie płaszczyzny przecina-

Fi g.  139.

jakeśmy tylkoco widzieli 
ku dwu sił działających 
jącej od kierunku prostopadłego do osi wytwarza już w stożku elipsę; 
podobnie najmniejsza zmiana prędkości ruchu planety, bieżącej po kole, 
wskutek działania sąsiednich innych ciał grawitujących, zamieni koło na 
elipsę o bardzo małym mimośrodzie. Tak np. widzieliśmy, że mimośród 
drogi Wenery wynosi zaledwie 0,0068 — droga jej mogła była być kołem, 
ale dość było sąsiedztwa grawitującej ziemi i Merkurego, nie mówiąc 
o planetach dalszych, aby warunki tak  subtelnej równowagi dwu sił dzia
łających zmienić bardzo lekko i wytworzyć elipsę, nieznacznie bardzo 
różniącą się od koła.

Zapomocą odpowiedniego rachunku można obliczyć prędkość pla
nety w punkcie przysłonecznym, przy której droga miałaby postać koła. 
U la ziemi prędkość ta  musiałaby być równą 4,15 mili gieogr. na jednę

*) D ro g i je d n a k  n ie k tó ry c h  księżyców  p la n e t,  z p o w o d u  w ie lk ich  ich od  ziem i od le
g ło śc i , n ie  dadzą się od k o ło w y ch  odróżn ić .
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sekundę; gdy zaś rzeczywista jest 4,19 mili, to ta  niewielka różnica wy
starcza, aby droga ziemi była elipsą o mimośrodzie 0,0167 Gdyby jakaś 
zewnętrzna siła zwiększyła dzisiejszą prędkość ziemi, wynoszącą w peri- 
belium 4,19 mili aż do 5,87 mili na jednę sek., to droga ziemi stałaby się 
paraboliczną, po której ziemia oddalałaby się nazawsze od słońca.

V. ZASTOSOWANIE TRAW TOWSZECHNEGO CIĄŻENIA DO WYZNA
CZENIA MAS I GĘSTOŚCI CIAŁ NIEBIESKICH.

151. Najłatwiej dostępną miarę siły grawitacyi przedstawia nam 
droga, odbywana przez ciało, wolno spadające w ciągu 1-szej sekundy na 
j>owierzchni ziemi, odległej od jej środka na równiku o 859,43 mili g. 
(us. 50); droga ta  na równiku -wynosi 4,8905 metra. Jeżeli obliczymy po
dobny skutek przyciągania innego ciała niebieskiego i sprowadzimy obie 
te dane do jednakowej odległości zapomocą znanej zależności od kwadra
tów odległości, to otrzymamy stosunek przyciągania obu ciał, co przed
stawi stosunek icli mas.

1 5 2 .  O b l i c z e n i e  m a s y  s ł o ń c a  w  s t o s u n k u  d o  m a s y  z i e m i ,  t k z y - 
j ę t e j  z a  j e d n o s t k ą .  Jako  ciało wolno spadające n a  słońce O  (fig. 1 4 0 )  

przyjmiemy kulę ziemską w  a, 
przyczyni drogę jej uważać mo
żemy jako koło o promieniu Ca, 
równym średniój odległości ziemi 
od słońca. Podobnie, jak  w us.
147-ym i 149-ym, obliczymy tylko 
siłę ac,  którą ziemia ku słońcu 
jest z tej odległości przyciągana.
Widzieliśmy już, że z trójkątów 
abc  i a l e  mamy

ab2
ac =  — . ac

Ponieważ średnia odległość ziemi 
od słońca wynosi r  — 23 189,8 
promieni ziemskich (us. 93) po
6 377 377 metrów (us. 50), obwód więc drogi ziemskiej wynosi 

2 rc X 23189,8 X 6 377 377 metrów;

a gdy cały obieg gwiazdowy trwa 365,25636 dnia (sir. 103), przeto czą
stka tej drogi ziemi, odpowdająca 1-szej sekundzie jest 

, 2 w X 23 189,8 X 6 377 377
a h = —  3 6 p 5 6 3 F x  8 6 -4 0 0 -

J łib l. m at.-fiz ., S. I i i ,  T .  IX. 14



W staw iając tę wartość we wzór na ac  a za ae biorąc podwójną odległość 
ziemi od słońca, mieć będziemy

4 n 2[23 189,8X0377 37712 nn /> - —_____________I_____ L___________ j___________ł-pi — 0 009Q rnpfra
[365,25636X 8 6 400p. [2X 23189,8X 6 377 377] ’ r

jako drogę w 1-szej sekundzie ciała, spadającego na słońce z odległości 
ziemi. Droga w końcu 1-szój sekundy ciała, spadającego na powierzchni 
ziemi, wynosi 4,8905 metra; w odległości słońca ona wyniesie 

4 8905
( 2 3 T 8 W  =  ° ’000000009094 m etra-

Mając skutki przyciągania dwu ciał, słońca i ziemi, w równych 
odległościach, możemy wyznaczyć stosunek ich mas. Przyjąwszy masę 
ziemi za jedność, znajdziemy, że masa słońca jegt *)

0 00293
0^0 ^00009094  =  322190 raZy Wi§ksza 0d maSy Zi6mi’

lub w okrąglejszej liczbie 322 000 razy.
1 5 3 .  G ę s t o ś ć  s ł o ń c a . Nazwawszy gęstość ciała g, objętość O ,, 

masę M tego ciała wyrazimy:

$ h = 0  .g,
Mskąd g —  - ^ .  Przyjm ując średnią gęstość ziemi za jednostkę i wiedząc

z poprzedniego, że masa słońca jest 322 000 razy większa od masy ziemi, 
oraz, że objętość słońca jest prawie 1280 000 razy większa od objętości 
ziemy, znajdziemy (jakeśmy to już wzmiankowali wus.  94-ym), iż średnia 
gęstość słońca

^  322 000 „ ►. . .=  ——  -------=  0,25 gęstości ziemi.
y  w  1280 000 ’

Podobnymi sposobami dały się oznaczyć masy i gęstości prawie- 
wszystkich dostępnych podobnemu **) badaniu ciał niebieskich. Małe- 
różnice, jakie w wynikach takich oznaczeń napotykamy, wskazują tylko,, 
że odpowiednie dane, jak  np. promień ziemi lub słońca, odległości ciał, 
ich paralaksy, jako jeszcze z niedość należytą ścisłością oznaczone, są 
wprowadzone do Schunku w nieco różnych wartościach, co przy tak 
wielkich odległościach i stosunkowej małości ziemi musi się przejawi' 
w owych różnicach rezultatów takicli rachunków.

W edług tych samych zasad dały się obrachować niektóre inne- 
szczegóły, zależące od siły ciążenia dla wielu planet, jak  np. długość-

2 1 0  K O S M O G R A F IJA .

-*) Ś ciśle jsze  o b ra c h o w a n ia  doprow adzaj.-j do liczby  322 800 .
**) l l a s y  k s iężyca  w  te n  sposób  w yznaczyć n ie  m o żn a  (p o r . s tr . 212 ).
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wahadła sekundowego, prędkość spadku ciał, wreszcie zmiana ciężaru, 
jakiejby uległy ciała ziemskie, gdyby na inne planety przeniesione być 
mogły.

VI. O B JA ŚN IE N IE  PR EC E SY I ZAPOMOCĄ PRAW A  PO W SZECHN EGO

CIĄ ŻEN IA .

154. P eecesyja  i  nutacyja . Opisując zjawisko precesyi (us. 87), 
widzieliśmy, źe oś ziemska odbywa bardzo powolny rucli około linii pro
stopadłej do ekliptyki, w ten sposób, że biegun niebieski, jako punkt 
przsącięcia osi ziemskiej z pozorną kulą nieba, zakreśla w ciągu 26000 lat 
koło, którego środkiem jest biegun eklijityki. Zjawisko to, od najda
wniejszych czasów znane, dopiero prawami grawitacyi zostało objaśnione.

Gdyby ziemia była kulą, wszystkie jej punkty podlegałyby jedna
kowemu przez słońce przyciąganiu podczas całego jej rocznego obiegu. 
"Wierny jednak (us. 49), źe ziemia ma postać w każdym razie bliską 
elipsojdy obrotowej (sferojdy), której największe średnice przypadają na 
równiku, gdzii nagromadzona jest większa ilość materyjalnych cząstek, 
tworząca jakby pierścień, otaczający gieometryczną kulę. rierścień ten 
możemy sobie wyobrazić w postaci zgrubienia, widocznego na fig. 141-ej

w przecięciu. Płaszczyzna, przedstawiająca kierunek tego pierścienia rr',  
t. j. płaszczyzna równika, w ciągu obiegu rocznego ziemi dwa razy tylko 
przechodzi przez środek słońca: na wiosnę i na jesieni w punktach poró
wnania; przez resztę zaś roku jest nachylona do linii oS, a największe 
nachylenie przypada podczas przesileń. W skutek tego, punkty r  i r' oraz 
R  i R ' ulegają niejednakowemu przyciąganiu; jest ono większe dla pun
któw bliższych r i R ', mniejsze dla odleglejszych /  i f i ,  Pod wpływem 
więc ciążenia punkty r i R ' dążą do zbliżenia się ku ekliptyce, a tym spo
sobem do zbliżenia osi bb' ku prostopadłej pp '. Zbliżenie to nastąpiłoby 
już dawno, gdyby ruch obrotowy ziemi nie s ta ł temu na przeszkodzie. 
Siła odśrodkowa ziemi, w połączeniu z wymienionym działaniem słońca, 
wytwarza wypadkową, której skutkiem jest ruch obrotowy osi bV  około 
osi p p 1, sprawiający precesyją. W  chwilach porównania działanie to 
słońca jest żadne, gdyż zgrubienie równikowe jest na jednej płaszczyźnie



212 K O % M O G K A FIJA .

ze środkiem słońca; dłategoteż precesyja nie jest tak jednostajna, jak  ją  
opisywaliśmy w us. 87-ym.

Do tej niejednostajności przyczynia się w wysokim stopniu księżyc, 
którego masa, clioć znacznie mniejsza, ale z bliższej działająca odległo
ści, powiększa lub zmniejsza działanie przyciągania słonecznego stoso
wnie do położenia księżyca. To jego działanie może w odpowiednim po
łożeniu być trzy razy prawne silniejsze od działania słońca; czyni więc 
precesyja zjawiskiem bardzo złożonym, a to z tego powodu, że węzły dro
gi księżyca, cofając się, obiegają całe niebo w ciągu 18 lat i 7 miesięcy 
(us. 105), zmieniając przez to ciągle oddalenie księżyca od równika 
i wpływając na odpowiednią zmianę działania jego przyciągania. To 
właśnie zmienne przyciąganie, wywierane przez księżyc na zgrubienie 
równikowe ziemi, sprawia, że biegun osi ziemskiej z kierunku koła, pre- 
cesyją wytwarzanego, zbacza w ciągu tegoż prawie 19-letniego peryjodu, 
tworząc liniją wężykowatą, powyżej (us. 88) opisaną, co stanowi zjawisko 
nutacyi *).

To szczególne p raw o  ruchu  osi ziem skiej m ożna łatw ym  sposobem  uwy
datn ić  na  zabaw ce, zwanej «bąkiem », jeże li w praw im y go w ruch  obrotow y tak , 
iżby  bąk  staw ał ukośnie do poziom u (fig. 142). B ąk  pow inienby upaść, nie

będąc p o d p a rty  w środku  ciężkości; ruch 
je d n a k  obrotow y tem u  przeszkadza (tak  
ja k  nie da je  rów nikow i ziem skiem u zb li
żyć się do ek lip tyk i), ale za to w ytw arza 
drugi ruch  obrotow y jeg o  osi, k tó ra  za
k reśla  stożek, na naszej figurze oznaczony.

D aleko łatw iej spraw dzić to  praw o 
na p rzy rządz ie  m echanicznym  F essel’a, 
przedstaw ionym  na fig. 143-ej. T arcza 
m etaliczna, w yobrażająca  zgrubienie ró 
wnikowe, osadzoua je s t  na osi, odpowia- 

F ig . 142. dającej osi ziem skiej w pierścieniu B .
W przed łużen iu  osi ta rczy  p rę t S oparty  

na panew ce g dźw iga przesuw alny ciężar G, panew ka zaś g um ocow ana je s t 
n a  p ręcie  pionowym J , m ogącym się obracać luźno w podstaw ie F . N achyla
m y p rę t S ta k , aby k ierunek  jeg o  naśladow ał nachylenie osi ziemi do ek lip ty 
k i i ciężar G otyłe przesuw am y do rów now agi, aby p rzy rząd  nie przechylał 
się w żadnę stronę. Puściw szy w tedy ta rczę  w ru ch  zapom ocą naw iniętego

*) O zn aczen ie  w p ły w u  księżyca n a  p recesy ja  i n n ta c y ja ,  a lb o też  n a  p rz y p ły w y  m o

rz a , p rz e d sta w ia  p o śred n ie  d ro g i do w y zn aczen ia  m asy  k siężyca . M asa  k s iężyca = --------
8 1 ?44

m asy  ziem i3 a  s tąd  gęsto ść  k s ięży ca  = 0 ?604 g ęsto śc i ziem i.
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na oś sznurka , nie spostrzegam y w p rzy rządzie  żadnego innego ruchu , próez 
w irow ania ta rczy  na j e j  osi. Jeżeli jed n ak  podczas tego  ruchu  ta rczy  opuścimy

F ig . 143.

<ciężar G niżej, aby dz ia ła ł na  zbliżenie osi S do pionow ego k ie ru n k u  J ,  tak  
ja k  słońce zbliża oś ziem ską do k ie ru n k u  p rostopad łego  do ek lip tyk i, w tedy 
zauw ażym y, że, zam iast spodziew anego nachylenia, p rę t S w raz z ta rc z ą  
zacznie się obracać wolno około osi pionow ej J ,  zak reś la jąc  stożek . D opiero  
gdy ruch tarczy  ustan ie , ciężar G opuśc; się z p rę tem  S ku dołowi, zm ieniw szy 
nachylenie osi.

VII. PR ZY PŁY W  I  ODPŁYW  MORZA JA K O  W YNIK SIŁY  PO W SZE 

CHNEGO CIĄ ŻEN IA.

155. Opis z j a w is k a . Zjawisko przypływu i odpływu morza zna
ne było żeglarzom od bardzo dawnych czasów, jakrównież niewytłoma- 
czony jego związek z pewmymi położeniami księżyca. Odkrycie przez 
Newton’a siły ciążenia objaśniło ten związek, a prace BernoullPego, 
E uler’a, a szczególniej Laplace’a ujęły to zjawisko w teoryją ściśle ma
tematyczną.

Poziom wielkich mórz nie jest tak  stały, jak poziom jezior i wogóle 
mniejszych zbiorowisk wrody; zmienia się on cztery razy wr ciągu doby.
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Przez ciąg około 6 godzin woda wznosi się stopniowo, zalewa płaskie wy
brzeża, dochodzi do najwyższego stanu, i w ciągu około 6 godzin opada, 
opuszczając brzegi podczas przypływu zalane; podczas następnych 12 go
dzin też same dwa odmienne zjawiska znowu się powtarzają, tak iż w cią
gu doby są dwa p r z y p ł y w y  i dwa o d p ł y w y .  Przeciąg czasu j ednak, 
w którym to podwójne wahanie ma miejsce, jest właścsiwie większy od 
doby, bo wynosi 24 godziny 50 minut i 28 sekund, t. j. tyle, ile upływa 
czasu między dwoma górowaniami księżyca. Z  tego powodu czas przy
pływu i odpływu w pewnym porcie z dnia na dzień się zmienia i codzień 
w coraz różnych przypada porach, zachowując jednak tę Ścisłą peryjody- 
cznośó, że najwyższy stan wody przypada zawsze w pewnym oznaczonym 
czasie po górowaniu i po dołowaniu księżyca.

Ten przeciąg czasu, o który największy przepływ ma miejsce pó
źniej po przejściu księżyca przez południk, jest stały dla każdego portu 
i zowie się c z a s e m  p o r t o w y m  (etablissement du port, Hafenzeit). 
I  tak  w Kadyksie najwyższy przypływ przypada po górowaniu i po doło
waniu księżyca o 1 godzinę i 15 minut później, w Breście o 3 g. 45 m., 
w Ham burgu o 5 g. 0 m., w Plymucie o 6 g. 5 m., w Cherbourgu o 7 g. 
45 m., w Calais o 11 g. 45 m. później.

Wysokość, do jakiej woda morska się wznosi, podlega dwu rodza
jom zmian. Jedne z nich są przypadkowe, jak : w iatry wiejące od morza, 
lub od lądu, warunki miejscowe lądów; inne peryjodyczne, dające się ści
śle obrachować i zależne wyraźnie od faz księżyca, tak iż podczas nowiu 
i pełni przypływy są większe, podczas zaś kw adratur pierwszej i ostatniej, 
są stosunkowo mniejsze. Rozmaita bywa wysokość przypływu; tak  np. 
na wyspie S-tej Heleny woda wznosi się zaledwie do 3 stóp, kiedy na. 
brzegacli Francyi i Anglii średnia wysokość przypływów podczas noi\iu 
lub pełni wynosi dla B restu 20, Londynu 18, a dla St. Mało 36 stóp. 
Największa wysokość przypływu na całej kuli ziemskiej przypada w pół
nocnej Ameryce w zatoce Fundy i dochodzi tam  często do 60, a nawet 
do 70 stóp.

156. O b j a ś n i e n i e  m e c h a n i c z n e  p k z y p e y w u . W  celu objaśnienia 
zjawiska przypływu morza, wyobraźmy sobie na fig. 144-ej ziemię abed  
i księżyc w punkcie K . Oba ciała wzajemnie na siebie działają. Przy
ciąganie przez księżyc wywierane na cząstki oceanu jest zmienne, stoso
wnie do odległości; w punkcie a, zwróconym ku księżycowi K , jest naj
silniejsze, bo punkt ten jest najbliższy; w punkcie S jest słabsze, a nako
niec w punkcie c, o dwa promienie ziemi odleglejszym aniżeli a, jest 
jeszcze mniejsze, jako odwrotnie proporcyjonalne względem kwadratu 
odległości. Ponieważ wody oceanu układają się do okrągłości z powodu 
przyciągania ziemi, jednostajnego na całym obwodzie, przeto w punkcie a
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przyciąganie ziemi będzie osłabione przyciąganiem księżyca, które wznie
sie wody oceanu wyżej nad stan średni. P unkt c, przeciwległy punktowi

d

F ig .  144,

a, jqgJi słabiej przyciągany przez księżyc, aniżeli S; siła więc przyciągania 
ziemi w tym miejscu c jest słabsza o siłę księżyca i cząstek w punkcie c 
nie jest w stanie utrzymać w równowadze; cząstki te przeto dążą do od
sunięcia się od środka ziemi, stanowiąc przypływ na przeciwnej połowie 
południka, wyrównywający zupełnie przypływowi aa'. W  punktach b 
i cł, w których niema różnicy w przyciąganiu księżyca, woda opada do 
równowagi.

WogÓlc można powiedzieć, że, dla pewnego miejsca przypływ przy
pada wtedy, kiedy księżyc przechodzi przez płaszczyznę południkową; 
odpływ zaś zachodzi jednocześnie w miejscowościach odległych o 90°; 
odpływ więc przypada blisko wschodu lub zachodu księżyca.

W  rzeczywistości jednak ściśle tak  nie jest; dla podniesienia masy 
płynnej w górę potrzeba pewnego czasu na wyprowadzenie jej ze stanu 
bezwładnotci; ulega bowiem ona tarciu zarówno własnych cząstek, jak  
i tarciu o otaczające brzegi, a wskutek tego chwila największego przy
pływu spóźnia się zwykle o pewien czas po przejściu księżyca przez po
łudnik. V?m iarę przechodzenia księżyca na północną lub południową 
półkulę nieba, wysokości przypływów na odpowiednich półkulach ziemi 
zwiększają się lub zmniejszają, a z tego powodu strefa ziemi okołorówni- 
kowa jest wogóle siedliskiem najwyższych przypływów. M ałe zaś morza 
wewnętrzne i hliżćj biegunów położone przypływów prawie wcale nie ma
ją , albo raczej mają je bardzo nieznaczne, jak  np. morza Śródziemne 
i Norweskie. N a morzu Czarnym i Kaspijskim niema ich wcale.

Ponieważ ruch obrotowy ziemi dokonywa się od zachodu na wschód, 
przeto fala przypływu w mieja^acli na wschód położonych tworzy się 
wcześniej, na zachodzie zaś później, t. j. pozornie postępuje od wschodu
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na zachód, obiegając cały obwód ziemi w ciągu 24 godz. 50 min. 28 sek. 
w kierunku odwrotnym jej ruchowi obrotowemu. Taki jednak regularny 
ruch fali przypływu nie istnieje w naturze i zaledwie w przybliżeniu na 
oceanach półkuli południowej zauważyć go można. iNa półkuli bowiem 
północnej nagromadzone lody przedstawiają znaczny opór, sprowadzający 
tarcie i przez to zmieniają znacznie i kierunki i jednostajność biegu po
zornego fali. Rozpatrzenie ważniejszych z tych objawów’ lokalnych należy 
do «Gicografi fisycsnćj». Zauważymy zaś tu  tylko, że z owych zboczeń 
przypływu, tak  co do rozmiarów’ jak  i co do czasu, od schematycznej (fig. 
144) jego prostoty, w i*$ć należy, iż zjawisko to w szczegółach jest bar
dzo złożone i wymaga ścisłego rachunku do obliczenia go naprzód, a obli
czenie to dla handlu morskiego jest wuelkiego praktycznego znaczenia, 
bo nie jeden ważny port jest dostępny dla wylądowania tylko podczas 
przypływu, który na jiewuen czas zgóry winien być wyrachowany.

Obrachowanie czasu i rozmiarów przypływu opiera się nietylko na 
danych praktycznych portu, ale i na danych astronomicznych ścisłych. 
Oprócz bowiem działania przyciągania księżyca, w’pływ swrój jeszcze wyy- 
wićra przyciąganie słońca, oraz kombinacyja różnych położeń tych dwu 
ciał niebieskich względem ziemi.

D la prostszego objaśnienia całości pominęliśmy dotychczas wpływ 
słońca; łatwo jednak sobie wTyobrazić, że siła jego przyciągania przy wiel
ki® masie, mimo wuelkiej odległości popićra lub osłabia wpływ7 księżyca. 
Różność jednak czasów’ między górowaniami obu ciał wrytwrarza tu nową 
komplikacyją. Okres księżyca, jak widzieliśmy, wynosi 24 g. 50 m. 28 s., 
okres zaś działania słonecznego 24 godziny; jeśli więc w nowiu oba ciała 
znajdują się na południku, wysokość przypływu, wskutek jednokierunko
wego działania obu przyciągań, będzie wuększa; lecz słońce, codzień prze
chodząc o 50 m. 28 s. wcześniej od księżyca, już po 7 dniach będzie od 
niego oddalone o około 90°, sprawiając przypływ tam, gdzie działanie 
księżyca odpływ’ sprowadza, i nawzajem. Wypadkowa więc tych dwrn 
wpływów sprawa mniejszy księżyców7)’ przypływ, co potwuerdza doświad
czenie, gdyż minimum przypływu w7ypada właśnie włedy, kiedy księżyc 
jest w kwadraturach, t. j. o 6 godzin odległy od słońca.

157. P orównacie siły  słońca i KSiĘŻrcA. Powyżej włdzieliśmy, 
że czas i wysokość przypływu są wy ścisłym związku z fazami księżyca. 
S tąd wuęc wnosić należy, że działanie księżyca na przypływ jest większe 
od działania słońca — pomimo tego, że siła słońca, przyciągająca ziemię, 
jest 173 razy wuększa od odpowiedniej siły księżyca.

T a pozorna sprzeczność stąd pochodzi, że siła, sprawiająca przy- 
pł)w , jest właściwie różnicą przyciągania,- wrywartego na środek ziemi S 
(fig. 144), i punkt jej powierzchni a, przeciwdziałającą sile ciężkości ziemi,



w jej środku skoncentrowanej. "Wskutek bowiem tego, cząstki wody od
dalają się od jej środka więcej, niż w punktacli l , d, gdzie taka różnica 
nie istnieje. Przy wielkiej odległości słońca, wynoszącej 23189 promieni 
ziemskich, różnica jego przyciągania w punktach a i S, odległych o jeden 
promień, jest bardzo nieznaczna, podczas gdy różnica siły księżyca, o 60

promieni odległego, objaśnia się wpływem ~  tejże odległości.

Prosty rachunek bliżej nam to objaśni. Oznaczywszy przez s siłę 
przyciągania jednostki masy księżyca z jednostki odległości, przez m masę 
księżyca, przez o jego odległość, wyrażoną w promieniu ziemi r, jako je 
dnostce odległości, działanie księżyca na środek ziemi, według praw New- 
ton’a, wyrazimy ta k :

sm  _
! ? ’

działanie zaś tejże masy na punkt a, odległy od księżyca o o — r, będzie

sm  
(o — r)2 '

Póżnica tych dwu działań, sprawiająca podnoszenie wód oceanu, którą 
nazwiemy d, jest

^   sm  s m  s» i[o 2 — (o — r)2]  s m[ 2 o r  — r 2]
C (o — r)2 o2 o2 (o — r)2 o2 (o-— r)2

Ponieważ r2 jest bardzo małe w stosunku do odległości 2or ,  gdyż

r  = : ^ . o, przeto, opuszczając wyrazy, w które wchodzi r 2, i nadto

w mianowniku wyraz — 2o3r, mieć będziemy przybliżone wyrażenie siły, 
podnoszącej cząstki wody:

, 2 srnor 2 s m r
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Dla punktu przeciwległego c taksamo znajdziemy

7,  sm  sm
—  ó® _  (o +  r )2 ’

lub przybliżenie
2 s m r  

d —  — r -  • o3

Siły więc, podnoszące wody na obu stronach południka, wytworzone przez 
księżyc, są (prawie) równe.

Jeżeli następnie nazwiemy masę słońca M , odległość jego O, to 
podobnie otrzymamy wyrażenie siły D przypływu pod działaniem słońca



2 1 8 K O SM O G RA FJ.JA .

-j- _  2 s M r

Ponieważ odległość słońca jest (us. 114) prawie 400 (ściślej: prawie 386) 
razy większa od odległości księżyca, masa słońca M jest 322 000 razy

większa od masy ziemi (us. 152), masa zaś księżyca wynosi J -  masy zie-
O 1

mi (us. 179), przeto wstawiwszy te wartości we wzór ostatni, otrzymamy:

_  25. 322000.81. m r  _  322000.81 2 s m r _ _
— (400. o)3 (400)3 ' —o*~ ~  ’

Wysokość więc przypływu pod działaniem słońca, D, jest mniej niż po
łową wysokości przypływu d, przez księżyc sprawianego. Z tego możemy 
wyprowadzić stosunkową wysokość przypływu podczas nowiu lub pełni, 
gdyż wtedy będzie ona

d +  0,41 d — 1,41 d,

jakoteż wyprowadzić podobną wysokość podczas kw adratur, kiedy przy
pływ jest różnicą wyników tycli dwu działań; księżyc bowiem sprawia 
wówczas przypływ, a słońce, o 90° odległe, odpływ, tak  iż wysokość przy
pływu wyrazi się

d —  0,41 d —  0,59 c7.

Z  porównania nakoniec tycli dwu wTypadków widzimy, że podczas syzy- 
gijów (nów lub pełnia) przypływ morza jest półtrzecia raza większy, ani
żeli podczas kwadratur, co spostrzeżenia, w portach czynione, wogóle 
potwierdzają — przy pewnych jednak zboczeniach. Oczywiście bowiem 
odległości zmienne księżyca i słońca, oraz różne zboczenia obu ciał od 
równika pewien wpływ na zmianę wysokości przypływu wywierają.

1 5 8 .  S k u t k i  p r z y p ł y w u  m o r z a  d l a  z i e m i  i  k s i ę ż y c a . W idzieli
śm y, że w skutek o b ro tu  ziem i fala  przypływ u, podnoszona przez księżyc ko
lejno od wschodu na  zachód, w ydaje się tak , ja k b y  p rzechodziła  po obwodzie 
ziem i w k ie ru n k u  przeciw nym  je j ruchow i obrotow em u. U lega ona przytym  
ciągłem u ta rc iu  o b rzeg i lądów , co pow oduje w części spóźnianie się fali po 
górow aniu księżyca. T arcie  to , jak o  zużytkow yw ujące silę, pochodzącą zze- 
w nątrz , nie m oże pozostać bez n astęp stw : część jeg o  zam ienia się na ciepło 
na zasadzie ogólnej p rzem iany  energii, część zaś zużyw a się na przeciw działa
nie ruchow i obrotow em u ziem i, jak b y  ham ulec założony na  pasie  rów nikow ym . 
W sku tek  tego  ciągłego ta rc ia , ruch  ziem i obrotow y słabnie, musi się staw ać 
w olniejszym . iNa tak ie  znaczenie p rzypływ u m orza p ierw szy D elaunay zw ró 
cił uw agę. W praw dzie , p rzy  słabej stosunkow o sile ta rc ia  w porów naniu do 
ogrom nej siły ob ro tu  ziem i, działanie to  przypływ ów  je s t  tak  powolno, że 
zw olnienie ruchu  obrotow ego ziem i i p rzed łużen ie  dn ia  ziem skiego niełatw o
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da się w ykazać. Ale działanie najm niejszej choćby siły, w ciągu wieków g ro 
m adzone, z czasem przyb ie ra  rozm iary , ocenić się dające. W artość liczebna 
tego przedłużenia dn ia  ziem skiego p o śred n ią  d rogą  zaledw ie przybliżen ie  zo
stała  obrachow ana. Jeszcze H alley zauw ażył p rzez  porów nanie daw nych 
zaćm ień, że obieg księżyca przyśp iesza się i przyśpieszenie to wynosi 12 sek. 
na 100 la t. Tym czasem  rachunek , p rzez  A dam s’a w ykonany, w ykazał, że to  
przyśpieszenie, będące skutkiem  działan ia  słońca na księżyc p rzy  zm ieniającym  
się m im ośrodzie drogi ziem skiej, pow inno ty lko  6 sekund  na  cały wiek w yno
sić. Gdy rachunkow i tem u , spraw dzonem u przez innych, nic nie m ożna było 
zarzucić , wniesiono, że owa różnica może ty lko  pochodzić od zwolnienia ruchu  
obrotow ego ziem i, ta k  iż tylko w ydaje się, że księżyc swój ruch  p rzy śp iesza—- 
W  rzeczyw istości zaś obró t ziemi zwolniony da je  inną m iarę  czasu. Tym spo
sobem obliczone zw olnienie, aby było zgodne z pow yższym  praw dziw ym  p rzy 
śpieszeniem  księżyca, pow inno wynosić około 10 s. n a  100 la t.

Skutki przypływ u na  tym  się nie ogran iczają . F a la  spóźniająca się zo
sta je  zawsze nieco na wschodzie od lin ii, łączącej środk i ziemi i księżyca; m ia
rę  tego odsunięcia w skazuje p rzyb liżen ie  czas portow y. W skutek  tego  pow sta
je  n ie jednostajne działanie p rzyc iąga jące  podniesionych fal na księżyc, ja k  to 
na fig, 145-ej w rozm iarach  zwiększonych je s t uw ydatnione. F a la  / ,  na wschód

F ig .  145.

od linii SK leżąca, p rzyc iąga  księżyc siln iej, ja k o  b liższa, aniżeli fa la  / ' .  O zna
czywszy linijowe ich w artości w raz z k ierunk iem  działania, p rzez  K F  i K F ', wi
dzim y, że one, ja k o  ukośnie względem  lin ii SK leżące, n iety lko  na sam o zbliże
nie księżyca k u  ziem i w pływ ają. Zw ażm y, że siła  K F  je s t  w ypadkow ą sił: K m , 
dążącej do śro d k a  ziemi, i K /, popychającej księżyc w k ie ru n k u  jeg o  drogi. 
S łabsza siła K F ' ro zk łada  się na  K m 1, dz ia ła jącą  ku  ziem i, i K m a j ą c ą  k ie 
runek  przeciw ny biegowi księżyca. P rzew aga  po stron ie  siły w iększej z dw u 
sił K / i K i',  t. j .  po stron ie  siły K /, sp raw iać musi zm niejszen ie  krzyw izny 
drogi księżyca, t . j .  przed łużenie  czasu jeg o  obiegu i oddalen ia  go od ziem i. 
Siły zaś Km i K m ' sp raw iają  zbliżenie księżyca k u  ziemi. Od liczebnego oce
nienia skutków  tych  drobnych, ale przez całe wieki bez p rze rw y  działających 
sił, zależy przew idzenie następstw , G. D arw in  zapom ocą odpow iedniego ra 
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chunku  dowodzi, że zwolnienie ruchu  obrotow ego ziem i prędzej musi n astęp o 
wać, aniżeli p rzed łużan ie  się m iesiąca księżycowego, a tym  sposobem  czasy 
obiegu księżyca i o b ro tu  ziem i dążą  do w yrów nania się. Po m ilijonach la t, 
k tó ry ch  na  to  po trzeba , jeże li now a siła zzew nątrz  nie w strząśn ie  tej pow ol
nej zm iany, dzień ziem ski pow inien być dłuższy i rów ny obiegowi księżyca, na 
co, w edług rachunku , p o trzebaby  pow iększenia 70 razy  obecnej długości dnia. 
Są to  w idocznie konsekw encyje teo retyczne rachunku , o partego  na danych 
wielce przybliżonych i prow adzonego w przypuszczeniu, że p rzez  ciąg m ilijo- 
nów ła t dz ia łan ie  ty ch  przyczyn  zm odyfikow ane nie zostanie.

V III. E L E M E N T Y  PL A N E T .

159. Określenie ścisłe położenia dróg planetarnych wymaga odnie
sienia ich do stałych punktów i płaszczyzn. Płaszczyzną, do której odno
simy wszystkie drogi planet, jest płaszczyzna orbity ziemi, czyli eklipty
ki, a jrankt, od którego na niej wszystkie długości się liczą, jest punktem 
przecięcia się jej z równikiem, t. j. znany nam już jiunkt wiosenny.

160. S p ó ł r z ę d n e  g i e o c e n t r y c z n e  i  h e l i j o c e n t r y g ^ n e . Gdyby 
stanowisko spostrzegacza było w środku słońca, widzielibyśmy wszystkie 
planety krążące po jednostajnych elipsach i wtedy łatwoby było w każdej 
chwili oznaczyć długość i szerokość planety. Gdy jednak jesteśmy zmu
szeni z poruszającej się wraz z nami ziemi jiołożenia planet oznaczać, jn-ze- 
to tylko zapomocą rachunku wypada te ostatnie zmieniać na poprzednie.

Spółrzędne planety, odniesione do środka ziemi, nazywamy śród- 
ziemskimi, lub g i e o c e n t r y c z n y m i  (por. us. 51), a odniesione do 
środka słońca stanowią spółrzędne planety środosłoneczne czyli h e l i j  o- 
c e n t r y o z n e  (por. us, 141). Tłoczniki astronomiczne mieszczą w sobie 
i jedne i drugie. Sjiółrzędne gieocentryczne służą do odnalezienia pla„ 
nety z ziemi zapomocą lunet; helijocentryczne zaś określają prawdziwą 
drogę planety na jej drodze.

Jedne i drugie przedstawia fig. 146-ta, na której Z jest ziemią na 
swej drodze, P  planetą, Y punktem wiosennym, koło zaś wyobra
ża pozorną kulę niebieską. Z powodu równoległości promieni, idących 
od gwiazd stałych, z ziemi punkt Y widać wt kierunku ZY'; długość więc 
planety, mierzona z ziemi od punktu wiosennego, to jest gieocentryczna, 
jest Y 'Z P; długość zaś planety, odniesiona do słońca, to jest lielijocen- 
tryczna, jest Y SP, różna od poprzedniej. PoniewTaż drogi planetarne 
nie leżą na płaszczyźnie ekliptyki, więc i szerokość planety helijocentry- 
czna rówmieź różni się od szerokości widzianej z ziemi. Helijocentryczne 
spółrzędne planety zapomocą odjiowiedniego rachunku trygonometryczne
go z łatwTością się oznaczają, skoro są wiadome jej spółrzędne gieocen-
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tryczne, ze spostrzeżeń otrzymane, i spólrzędne helijocentryczne ziemi. 
Te ostatnie w każdej chwili są wiadome, długość bowiem helijocentry-

czna ziemi y S Z , czyii oczywiście różni się zawsze o 180° od dłu
gości gieocentrycznej słońca y P ^ N " .

1 6 1 .  E l e m e n t u  d r ó g  p l a n e t . E l e m e n t a m i  d r o g i  p l a n e t y  
zowiemy te dane, które dają możność oznaczenia miejsca planety na nie
bie w każdej żądanej chwili. Sześć jest elementów na to wystarczających:

1) długość węzła wstępującego,
2) nachylenie drogi,
3) wielkość połowy osi wielkiej,
4) mimośród,
5) długość punktu przysłonecznego,
6) epoka;

pięć pierwszych służy do określenia położenia i rozmiarów drogi, ostatni 
zaś do oznaczania miejsca planety na jej drodze.

Zwykle jednak, dla ułatwienia oznaczania położeń planety, w odpo
wiednich tablicach podają inne elementy, np. czas obiegu gwiazdowego, 
ruch średni dzienny i t. d.

1 6 2 .  — 1) D ł u g o ś ć  w ę z e a  w s t ę p u j ą c e g o . Płaszczyzny dróg pla
netarnych, jak wiemy z praw Keppl«t’a, przechodzą wszystkie przez śro
dek słońca, ale na-chylenie ich do ekliptyki jest bardzo różne, a wTskutek 
tego prze&mają się one z płaszczyzną ekliptyki według różnych linij pro
stych, przechodzących przez środek słońca. Przecięcia tych linij z pozor
ną kulą niebieską zowią się węzłami; węzeł wstępujący znajduje się
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w miejscu, w którym droga planety wchodzi na północną stronę ekliptyki 
w punkcie W  (fig. 147), węzeł zaś sstępujący, ł jW ', oddalony jest od po
przedniego o 180°, liczonych na ekliptyce.

Położenie węzła wstępującego określa się jego długością na ekli
ptyce, t. j. lukiem BW , albo, ściślej mówiąc, kątem  BS W; długość- zaś 
węzła sstępującego W r powinna być! BSW  + 180°, jeżeli płaszczyzny 
planet przechodzą przez środek słońca. Sprawdzenia tego warunku mo
żemy dokonać sposobem podobnym do tego, jakim wyznaczaliśmy poło
żenie punktu wiosennego (us. 65). Mierząc codziennie spółrzędne pla
nety równikowe i zmieniając je na ekliptyczne, możemy dójść do położe
nia planety K , blisko ekliptyki przypadającego, a następnie do położenia 
K ', w którym już planeta wyżej ekliptyki się znajduje. Z odpowiedniej 
proporcyi, w przypuszczeniu, iż w ciągu tego krótkiego czasu ruch jest 
jednostajny, oznaczymy wtedy punkt eklijityki W , w którym szerokość 
planety była równa zeru, i znajdziemy długość tego punktu, czyli węzła. 
Jeżeli toż samo spostrzeżenie powtórzymy po przeciwnej stronie drogi 
planety, to przekonamy się, że te dwa punkty są od siebie o 180° odległe, 
co sprawdza wynik 1-szego prawa Keppler’a, że płaszczyzny dróg plane
tarnych przechodzą przez środek słońca.

Przy dłuższych spostrzeżeniach zauważyć można, że położenia linij 
węzłów dla różnych planet zmieniają się w sposób podobny do tego, jaki wi
dzieliśmy przy węzłach drogi księżyca (us. 105), z tą  jednak różnicą, że 
węzły księżyca obiegają w jednym kierunku cały pas zwierzyńcowy, węzły 
zaś planet m ają ruch po ekliptyce, przypadający między bardzo bliskimi
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krańcami i wahający się w ciągu wieków. Raz bowiem węzły postępują 
w kierunku znaków, to znowu cofają się do miejsc poprzednich. T ak np., 
węzeł wstępujący Jowisza wTalia się w ciągu wieków między długością 90° 
i 117°, węzeł Saturna między 72° i 136°. W ahanie to węzłów jest tylko 
odbiciem na niebie zmiany kierunku położenia całej płaszczyzny drogi 
planety, jak to z natury samej linii węzłów wynika.

1 0 3 .  —  2 )  N a c h y l e n i e  p ł a s z c z y z n y  d r o g i  d o  p ł a s z c z y z n y  e k l i 
p t y k i  jest kątem, jaki te dwie płaszczyzny z sobą czynią. K ą t ten n a  
fig. 147-ćj jest utworzony przez proste j iS  i rS , prostopadłe w punkcie S 
do linii węzłów.

Element ten wraz z położeniem linii wręzłów wystarcza do określe
nia pololten-ia p łaszczym y drogi w przestrzeni.

Oznaczenie nachylenia przy odpowiednio dobranych warunkach jest 
łatwe z dość znp&znym przybliżeniem i może być uskutecznione zapomocą 
jednego spostrzeżenia położenia planety w chwili, w której długość ekli- 
ptyczna słońca jest równa długości węzła planety. To położenie przed
stawione jest na fig. 147-ej. Ziemia znajduje się w punkcie W na 
linii węzłów planety, długość słońca od punktu wiosennego jest wtedy 
B W R W ' =  D, to jest równa długości węzła pt =  BW  zwiększonój o 180°. 
Wyznaczamy w takiej chwili spółrzędne planety P  zapomocą powsze
chnego kątom iaru (us. 7) i zmieniamy je na ekliptyczne (us. 62), t. j. na 
długość BW R = d  i szerokość R P  —  s. Z tego jednego spostrzeżenia 
otrzymujemy trójkąt kulisty W rP R , prostokątny przy R; z niego znaj
dziemy kąt P \Y 'R , mierzący nachylenie dwu płaszczyzn.

W tró jkąc ie  tym  m am y PR  : =  s, t .  j .  szerokości obserw ow anej p lanety , 
W R  : =  B W R W '—  BW R =  I) —  d, t .  j ,  różnicy długości słońca i p lanety , 
i k ą t p rosty  p rzy  R ; k ą t więc nachylenia P W 'R  =  i znajdziem y ze wzoru

__  tg  PR  t g s
31 ~~  sin W 'R  “  sin  (D  —  d) ’

Nachylenia płaszczyzn dróg planetarnych do ekliptyki są, wogóle 
mówiąc, nieznaczne; drogi pięciu głównych planet są nachylone pod ką
tam i: Merkurego 7° 0' 8", W enery 3° 23' 35", M arsa 1° 51' 2", Jowisza 
1° 18' 41", Saturna 2° 29' 40".

1 6 4 , '—• 3) D ł u g o ś ć  p o ł o w y  o s i  w i e l k i e j  jestto średnia arytm e
tyczna największej i najmniejszej odległości planety od słońca; przedsta
wia się ją  albo w milach gioograficznych i t. p., alboteż zapomocą liczby, 
wyrażającej stosunek owej odległości do średniej odległości ziemi od słoń
ca, przyjętej za jednostkę.

Astronomowie w starożytności zajmowuali się wyznaczaniem odle
głości ciał niebieskich, lecz głownie słońca i księżyca; względne zaś odłe-
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głości planet dopiero właściwie pierwszy Kopernik obliczał zapomocą po
równania epicyklów planet, będących odbiciem niejako drogi ziemskiej 
na kuli niebieskiej. Widzieliśmy powyżej (us. 141), żc te miary, z badań 
Kopernika wyprowadzone, stosunkowo do środków, którymi wówczas 
nauka rozporządzała, były bardzo zbliżone do prawdy.

Względna odległość planet daje się w przybliżeniu oznaczyć także 
ze spostrzeżeń bezpośrednich. Jeżeli na fig. 148-ej wyobrazimy sobie

drogę ziemi Z Z ' i drogę np. Wenery 
W W ' około słońca S, wtedy podczas 
największego odsunięcia (elongacyi) 
planety widzianej z ziemi Z , jej 
promień wodzący SW  będzie oczywi
ście prostopadły do promienia wi
dzenia ZW . W  trójkącie SZW , 
prostokątnym przy W , znamy kąt 
elongacyi SZ W  i odległość ziemi 
SZ =  1; możemy więc z tego tró j
kąta obliczyć S W ; zapomocą ścisłego 
rachunku otrzymujemy SW  =  0,7233 
odległości ziemi od słońca.

SW  SZ . sin SZW ; odsunięcie najw iększe W enery  w aha się między 45° 
i 43°; średnio  więc w ynosi 4 6 ° ,5 , w staw a zaś 46°,5  je s t  rów na 0 ,7 2 5 , zatym  
S W =  0 ,7 2 5 .S Z ,  co, ja k  w idzim y, niew iele się różn i od w artości p raw 
dziw ej. —

Gdy idzie o jed n ę  z p lan e t górnych, m ożem y użyć d la  p rzybliżonego 
zm ierzenia odległości, następującego sposobu. Oznaczmy spó lrzędne p lane ty  P

(fig. 149) w chwili opo- 
zycyi, a potym , po up ły 
wie t dni, oznaczm y też 
sam e spólrzędne, gdy 
ziem ia, prędzej bieżąc, 
będzie ju ż  w punkcie Z ', 
p ij  n e ta  zaś w punkcie Pb 
W  tró jkącie  SZW  stosu
nek  SZ' : SP ' je s t  szuka
nym  stosunkiem  odległo
ści ziem i Z' i p lanety  P ' 
od słońca S. Aby w y
znaczyć liczbę, k tó rą  ton 
stosunek przedstaw ia, 

Ęig. 149. nazw ijm y czas obiegu

V'
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ziem i i p lanety  odpow iednio c i  C, ruchy  jednodn iow e średnie  będą  odpow ie-
. 360° . 361 

d m o  i
C Li

p lane tę , b ę d ą :

360° 360°
dnio  i a  więc k ą ty , p rzeb ieżone w czasie t p rzez  ziem ię i p rzez

c C

ZSZ' =  ? ? l " x „  i P S P '= 4 ° - X < ;
c yj

różnica ich da nam  k ą t  Z '8 P '. N astępn ie : długość ek lip tyczna p lanety , m ie
rzona w chwili drugiego spostrzeżen ia , k tó rą  nazwiem y D, je s t  k ą tem  Y p S T ', 
długość słońca w te jże  chw ili — d je s t  k ą tem  y Z 'S ';  różn ica tych  dwu długc 
ści D -— d będzie d rug im  wiadomym k ą tem  tró jk ą ta , t .  j .  P 'Z rS. M ając ju ż  
dw a k ą ty  tró jk ą ta , znajdziem y trzeci Z 'P 'S , a  w tedy, p rzy  znanych k ą tac h  tr ó j 
k ą ta , możemy w yznaczyć stosunek  dw u k tórychko lw iek  jeg o  boków , a  w scze- 
gólności stosunek  boków SP ' i SZ r, t . j .  s tosunek  odległości p lanety  i ziem i, 

SZ ' : SP ' =  sin SP 'Z f : sin  SZ 'P '; 

poniew aż zaś przyjęliśm y SZ' =  1, p rze to
sinSZ-p- 
sin S P 'Z ’ -

Te sposoby m ierzen ia  odległości p lan e t są  ty lko  p rzybliżone, i dziś służą 
zaledw ie do dan ia  w yobrażenia o m ożności osiągnięcia rezu lta tów  w poszuk i
w aniach, tak  napozór niem ożebnych.

W  3-im prawic K eppler’a zyskała nauka ważną podstawę do obli
czania względnej odległości planet z ich czasów obiegu. Gdy bowiem 
czasy obiegu ziemi i planety nazwiemy odpowiednio t i T, a icli odle
głości od słońca o i O, to (us. 146)

Z2 : T 2 = : o3 : O3,

albo, przyjmując o =  3 i zważając, że czas obiegu gwiazdowego ziemi 
t =  365,25636 dnia, mieć będziemy

T 2 I /  T 2
O* =  Skąd 0  =  K .  3657256365-*

lVe wzór ostatni wstawiając za T czas obiegu gwiazdowego którejkolwiek 
planety, znajdziemy jej średnią odległość od słońca, a mianowicie dla 
pięciu dostępnych gołemu oku planet: dla Merkurego 0,3871, W enery 
0,7233, M arsa 1,5237, Jowisza 5,2028, S aturna 9,5387.

Oczywiście, że, nawzajem, mając wyznaczone odległości od słońca 
ziemi i planety, oraz wiedząc, .jaki jest czas obiegu gwiazdowego ziemi, mo
żemy z powyższej proporcyi wyznaczyć czas obiegu gwiazdowego planety.

1 G 5 .— 4) M im o ś r ó d  d r o g i , t. j. stosunek odległości ogniska elipsy
OZ

od jej środka do połowy osi wielkiej, (fig. 147), warunkuje mniejszo

Bibl. mat.-li*., S. I II  T. ».X. 1 5
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Jub większe wydłużenie elipsy. Im  mimośród elipsy jest mniejszy, tym 

ona jest bliższa koła. W  orbicie ziemi OS jest prawie ^  . O Z; mimo

śród więc drogi ziemi jest i  — 0,0167.

Wogóle elipsy planetarne postacią swą bardzo są zbliżone do koła. 
Z  pięciu planet, gołem okiem widzialnych, najwięcej wydłużoną drogę 
ma Merkury, mimośród bowiem jego wynosi 0,20560; mimośrody wszy
stkich innych są mniejsze, a mianowicie: W enery 0,00684, zienr 0,01677,. 
M arsa 0,09326, Jowisza 0,04825, Saturna 0,05607. —

Znajomoś^ elementów 3-go i 4-go daje nam stanowcze rozmiary 
dróg; elipsa bowiem, której oś wielka i mimośród są dane, jest co do swe
go TcsstaUu zupełnie określona. Ponieważ zaś poprzednie elementy, 1-szy 
i 2-gi, wyznaczyły położenie płaszczyzny elipsy, przeto brak tylko nam 
jeszcze położenia elipsy na jej płaszczyźnie. To położenie określa na
stępny element.

166. — 5) D e u g o ś ć  p u n k t u  p b z y s e o n e c z n e g o  (perihelium), czyli 
luk ekliptyki od punktu wiosennego do punktu przysłonccznego, daje kie
runek linii absydów (us. 67), a tym sposobem wyznacza położenie elipsy 
na jej płaszczyźnie. Długość tę można zastąpić kątem, jaki promień 
wodzący, od słońca do punktu przysłonccznego planety poprowadzony,, 
tworzy z liniją węzłów. T ak na fig. 147-ej, gdy perihelium planety P  
jest w punkcie jt>, kąt W S p  przy wiadomej długości węzła (element 1-szy) 
zarówno dobrze określa położenie osi wielkićj, jak  i długość punktu przy- 
słonecznego, liczoną, jak zwykle, od punktu T-  Należy przytym pamię
tać, że, z powodu cofania się punktu wiosennego musi być oznaczony rok,, 
do którego to określenie położenia punktu wiosennego się odnosi. —

Pięć elementów powyższych wyznacza drogę planety co do je j poło
żenia i leielkości; pozostały umożebni obrachowanie punktu, w którym 
planeta w danym czasie się znajduje.

167. —  6 )  E p o k a  polega na oznaczeniu chwili czasu, w której pla
neta znajiłuje się w pewnym stałym i określonym punkcie swej drogi.

W  tym celu m ożna:
a) albo oznaczyć czas przejścia planety przez jej punkt przysło- 

neczny,
b) alboteż dla chwili danej, np. początku loku, oznaczyć jej dłu

gość heli ocentryczną, liczoną od punktu wiosennego.
Ponieważ planety poruszają się po elipsach ze zmienną prędko

ścią, przeto, dla oznaczenia ich miejsca po pewnym czasie od chwili 
stale określonej, nie można otrzymać cli długości eliptycznych zapo
mocą tak  prostego postępowania, jakie byłoby możliwe w przypadku, 
kiedy by ich ruch był kołowy i jednostajny. D la ułatwienia tego zadania
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przyjmuje się wyobrażalną «planetę średnią», przypuszczając, że ona, 
wychodząc z punktu przysłonecznego P  (fig. 150) równocześnie z daną 
planetą, obiega koło Pet A b P , to jest 360°, ruchem jednostajnym w ciągu 
czasu prawdziwego obiegu danej planety. Jeżeli czas tego obiegu wy
razimy przez T dni, 
to rucli d z i e n n y  
p l a n e t y  ś r e d n i e j
, , . 360° będzie -  -  ; a więc

w ciągu danego cza
su t dni planeta śre
dnia obiegnie łuk
3600 i i ektóry zowią

Aa n o m a i i j ą  ś r e 
d n i ą .  Przy poło
żeniu p ' planety śre
dniej, jej anomalija 
średnia jest p 'OP.
Dana zaś planeta 
w ciągu tegoż czasu 
t dni, bieżąc przy 
punkcie przysłone- 
cznym ruchem szyb- Fig, 150.
szym od średniego
(us. 145), przejdzie np. kąt P S P ', zwany a n o m a i i j ą  p r a w d z i w ą .  K ąt 
ten będzie początkowo większy od anomalii średniej POp', lecz stopniowo 
różnice dwu anomalij zmniejszać się będą aż do punktu odsłonecznego A , 
w którym obie planety, dana i średnia, znajdą się jednocześnie. Dalej 
różnice znów będą wzrastały, dana bowiem planeta, idąc wolniej, pozoata- 
nic z początku poza średnią, a dopiero stopniowo, przyśpieszając ruch, 
dogoni średnią w punkcie przysłonccznym P. Taka zmienna różnica dwu 
anomalij, dodatna lub ujemna, zowie się r ó w n a n i e m  d r o g i ,  które 
algiebraicznie dodając do anomalii średniej, otrzymujemy w odpowiedniej 
chwili (lub, inaczćj mówiąc, po upływie t dni od przejścia obu planet 
przez punkt przysłoneczny) anomaiiją prawdziwą, t. j. kąt P S P ', wska
zujący położenie rzeczywiste planety.

Przypuśćmy np., że t dni stanowi A- część czasu całego obiegu T;
, 1według 2-go prawa Keppler’a, pole wycinka koła P O j/ będzie — pola

koła, zarówno, jak  polo wycinka eliptycznego planety P S P ' będzie ^
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częścią pola elipsy. Ponieważ jesteśmy w możności, przy obliczaniu pola 
wycinka eliptycznego P S P ', obliczyć kąt P S P ', t. j. odległości planety od 
punktu przysłonecznego. przeto równanie drogi na Każdą chwilę ohracho- 
wane l>yć może. Ten sposób ułatwienia przy obliczaniu niejednostajnych 
ruchów przypomina poprzednio przy ruchu słońca opisane (us. 83) przy
puszczenie słońca średniego i niejednokrotnie w podobnych razach jest 
używany.

Przy takim przypuszczeniu planety średniej, element, zwany epoką, 
wyrażają także zapomocą:

c) anomalii średniej w pewnej oznaczonej chwili.
.Jakimkolwiek z tycli sposobów wjrazimy epokę, zawsze mamy stałą 

chwilę czasu dla pewnego położenia planety, co, przy wiadomych połowie 
osi wielkiej i mimośrodzie, pozwala zapomocą równania drogi wyznaczyć 
długość prawdziwą planety na je j drodze.

JG8. D la ułatwienia wyznaczenia długości planety na ekliptyce, 
wprowadzają do tablic elementów jeszcze czas  o b i e g u  g w i a z d o w e g o  
p l a n e t y ,  albo bezpośreipio z nim związany r u c h  ś r e d n i  d z i e n n y  
p l a n e t y .

Czas obiegu gwiazdowego planety jestto przeciąg czasu, potrzebnego 
dla dokonania obiegu planety po całej jej drodze, i różni się od obiegu jej 
z w r o t n i k o w e g o ,  obejmującego pfzociąg czasu między dwoma przej
ściami planety przez punkt wiosenny. Z  powodu cofania się punktu wio
sennego obieg zwrotnikowy jest krótszy od gwiazdowego.

Obieg synodyczny, jako czas między dwoma zliczeniami lub dwiema 
opozycyjami planety, nie jest właściwym obiegiem planety po jej drodze, 
gdyż jego peryjodyczność głównie jest wywudana przez ruch ziemi. Obieg

synodyczny najłatwiej wyrachować 
z wielu kolejnych złączeń lub opozycyj, 
dzieląc cały przeciąg czasu przez ilość 
obiegów; w ten sposób zmniejszamy 
błędy spostrzeżeń. O związku między 
obiegiem synodycznym a gwiazdowym 
możemy mićć wyobrażenie, przypatru
jąc się położeniu dwu planet na fig. 
151-ej, na której Z Z ' przedstawia 
drogę ziemi, a P P ' drogę jednej z gói - 
nych planet — obie około słońca S. 
W chwili opozycyi obie planety znaj
dują się na linii SZP. Ziemia bie
gnie prędzej i, po rocznym obiegu 

F ig .  i 5 i .  przybywmjąc znowu do punktu Z , już



planety P  nie zastaje w tym miejscu, ale potrzebuje przejść jeszcze część 
drogi Z Z 1, aby stanąć w drugiej opozycyi SZ 'P '. W  przypuszczeniu ru 
chu jednostajnego, ziemia podczas swego obiegu, wynoszącego T dni,

360°przebywa 360°, t. j. w jednym dniu — —  p  stopni; podczas więc obiegu

synodycznego planety, trwającego S dni, przejdzie ziemia p S  stopni, gdy 
tymczasem planeta przeszła tylko łuk P P 1, t. j. mniej o 360° niż ziemia^ 
czyli stopni p S  — 360. Przeto na przejście 360°, w przypuszczeniu ruchu 
jednostajnego, planeta będzie potrzebowała dni x,  które znajdziemy 
z proporcyi

T S
S : cc —  ($$  — 360) : 360, t. j. x  —  g _ T  •

Ten wypadek jest oczywiście przybliżony, bośmy przypuścili jednostajnośe 
ruchu obu planet.

W  tablicy następującej zestawione są czasy obiegów pięciu planet,- 
gołym okiem widzialnych, oraz ziem i:
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P la n e ty

O b i e g

gw iazdow y zw ro tn ik o w y synodyczny

M erk u ry 87 d. 23 g . 15 m. 8 7 d. 23 g . 15 m . 115 d . 21 g.
W en u s 224  ,, 16 „  49 „ 224 „  16 „  41 „ 583 „  21 „
Z iem ia 3C5 „  6 „  9 „ 365  ,, 5 „  49 „
M ars 086 „  23 „  31 „ 686 „  22 „  18 „ 780 „  0 „
Jo w isz 4332  „  14 „  7 „ 4330 „ 14 „  14 „ 3 9 8 , ,  22 „
S a tu rn 10759 „  5 „  40 „ 10746 „  22 „  3 0  „ 378 „ 2 „

Z tablicy tej widzimy, że wmiarę oddalenia planet od słońca, prędkość 
ich kątowa zmniejsza się. Przez ten czas, przez który planeta M erkury 
obiega całą swą drogę (360°), Wenera obiega 140°,8, ziemia 87°,8, 
M ars 46°,1, Jowisz 7°,3, Saturn 2°,9. N a fig. 152-ej ten związek ró-

F ig .  1 52 .

wnoczesnych łuków graficznie jest przedstawiony, i bez bliższego obja
śnienia jest łatwo zrozumiały.
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Nie tylko jednak dla prędkości kątowych, ale także dla prędkości 
prawdziwych ma miejsce podobna zależność od odległości odpowiednich 
planet od słońca, i t a k : w ciągu 1 sekundy przebiega M erkury 6,7 mili 
gieogr., W enera 4,9 m. g., ziemia 4,0 m. g., Mars 3,4 m. g., Jowisz 1,7 
m. g., Saturn 1,3 m. g.

IX. O ZWICHNIĘCIACH KUCHU PLANETARNEGO.

1 6 9 .  Z w i c h n i ę c ia  ( p e k t u r b a c y j e ). Mimo licznych dowodów p ra 
wdziwości i ścisłości praw K eppler’a i Newton’a. położenia planet, sposo
bami powyżej podanymi obliczone, różnią się nieraz od spostrzeganych 
więcej, aniżeliby błędy samej obserwacyi na to pozwalały. F ak t ten, przy 
bliższym jego zbadaniu, r,,,'tylko nie przeczy rzeczonym prawom, ale na
wet, właściwie zrozumiany, jest ich najświetniejszym potwierdzeniem.

Dotychczas rozważaliśmy drogi planet pod wpływem samej tylko 
siły słońca, nie przyjmując pod uwagę przyciągania jednych planet przez 
inne, choć prawa ciążenia stosują się do wszystkich cial niebieskich. 
Nadto, ponieważ czasy ich obiegów są różne, przeto ugrupowania ich wza
jemne ciągle się zmieniają, wywołując zmianę wypadkowej przyciągali, 
przez oddzielne ciała niebieskie wywartych.

M ając to na względzie i chcąc obliczyć położenie jakiejś planety 
w danej chwili czasu, należy do rachunku wprowadzić działanie nietylko 
siły słońca, ale jeszcze wszystkich otaczających planet, które, mimo zna
cznie mniejszej masy, zawsze w pewnym stopniu modyfikują tę postać 
drogi planety, jaka jest następstwem działania słońca. Skutki tych dru
gorzędnych wpływów powszechnego ciążenia na ekliptyczną postać dróg 
zowią z w i c h n i ę c i a m i ,  albo p r z e s z k o d a m i  ( p e r t u r b a c y j a m i ) .  
Nazwa ta, stosowana pierwiastkowo do zboczeń w samych drogach pla
netarnych, dziś ma szersze znaczenie — podciągamy bowiem pod nią 
i inne wpływy grawitacyi planet, nie mające bezpośredniego związku 
z postacią dróg, jak  np. precesyją i nutacyją osi ziemskiej, albo przy
pływy morza.

Przy licznej grupie planet, obiegających słońce, ujęcie dokładne 
w rachunek tych różnorodnych wpływów należy do zadań najtrudniej
szych, a właściwie mówiąc, dotychczas na drodze ściśle matematycznej 
niezupełnie rozwiązanych. Jednak  niektóre okoliczności ułatwiają to 
zadanie. I r a k :  wielkość masy słonecznej, 700 razy przechodząca masę. 
wszystkich planet razem wziętych, pozwala zawsze obliczyć podstawową 
postać drogi, która już bardzo mało zmienia się pod wpływem grawitacyi 
innych planet; małe nachylenia dróg planetarnych względem ekliptyki są 
powodem, iż zboczenia w szerokości są bardzo nieznaczne; nakoniec wiel
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ka odległość planet od siebie nie dopuszcza takich wpływów, któreby 
w znacznym stopniu pierwotną -elipsę zmieniały.

Z tycli także powodów możebne było odkrycie przez Keppler’a pra
wdziwych zasadniczych postaci dróg, mimo istniejących zwichnięć, bo one 
z łatwością ujść mogły jego uwagi, choć przy dzisiejszych ścisłych ozna
czeniach owa pierwotna łveppler’a postać drogi planetarnej tylko za przy
bliżoną do prawdziwej uważana być powinna.

Nieznaczne rozmiary zwichnięć dozwalają przy ich obrachowaniacli 
■drogę teoretyczną,, t. j. elipsę, przyjąć za podstawę i pojedynczo poszuki
wać wpływów jednej p lane t), zboczenie wTywTolującej, na planetę zbacza
jącą, pomijając tymczasowo wpływ innych. Do rachunku przeto za każ
dym razem wchodzą tylko wpływy trzech c ia ł: słońca i dwu planet; sta
nowo to tak zwane «zagadnienie trzech ciał -, jedno z najważniejszych 
zadań mechaniki teoretycznej.

Zwichnięcia dróg 5-ciu planet, oddawna znanych, są dziś z wTysoką 
dokładnością obliczone przez prace licznych matematyków, jak  Laplace’a, 
Delambre’a, Lagrange’a, Euler’a, Lindeman’a, Bouvard’a i wielu in
nych. —

Zwichnięcia dróg planetarnych, skojarzonymi działaniami innych 
planet wywołańm, można rozdzielić na dwa'rodzaje.

Jedne objawiają się powołają wiekową zmianą elementów' dróg i te 
nazywają się w i e k o w y m i ;  do nich należy zmiana nachylenia drogi, 
lnimośrodu, kierunku linii węzłów' i linii absydowe W szystkie te elementy 
ulegają zmianom, oi>rócz tylko wielkości połowy osi wlększśj. która wr ro
zmiarach swrycli zachowuje się prawie niezmiennie; czas więc obiegu, jako 
aeiśle zwdązany z odległJłpiami, również pozostaje stałym.

Inne zwichnięcia pochodzą od Wpływów planet, peryjodycznie po
wracających do pewnych położeń, i nazywają się j i e r y j  o d y c z n y m i .  
D la ułatw ienia zrozumienia tych zmian wyobrażamy sobie idealną drogę 
planety, zmienioną w danym czasie wrpływami wiekowymi co do jej ele
mentów, ale zachowującą postać teoretycznie prawidłową, i dopiero na 
tej prawidłowej elipsie oznaczamy małe zboczenia położeń planety, za
leżnych od chwilowego ugrupowania planet sąsiednich — zwichnięcia pe- 
ryjodyczne.

170. E w e k c ija . Dla, zrozumienia główniejszych objawów tego 
rodzaju zmian, wTyohraźmy sobie rftf fig. 3 53-ej drogę księżyca K L  około 
ziemi Z . Podczas nowiu w punkcie K  przyciąganie słońca, wywarte na 
jednostkę masy księżyca, jest silniejsze, aniżeli działające na jednostkę 
masy ziemi Z ,  dalej będącej; księżyc więc dąży do oddalenia się ze swej 
drogi ku K '. Poniewraż zaś za zwiększeniem się odległości, wTedług 2-go 
prawa Keppler’a, idzie zwolnienie ruchu, przeto księżyc wT punkoie nowiu



2 3 2 K O S M O G R A F IJA .

ma ruch nieco wolniejszy, aniżeliby to wynikało z tegoż 2-go prawa Kep- 
pler’a, gdybyśmy nie uwzględniali wpływu słońca na ruch księżyca około 
ziemi. Gdy księżyc jest w pełni L , wtedy ziemia jest silniej przyciągana 
przez słońce, aniżeli księżyc, i znowu księżyc dąży za iw n o  do oddalenia

swój przyśpiesza. Elipsa Keppler’a K M LN  staje się nieregularną liniją 
iP M 'L 'N ', wydłużoną ku słońcu, ze zwolnionym ruchem w syzygijach, 
a przyśpieszonym w kwadraturach. Zwichnięcie to ruchu księżyca, zwane 
e w e k c y j ą ,  powtarza się w każdym obiegu synodycznym i sprawia ró
żnicę aż do 1°,2 w położeniu księżyca od położenia teoretycznego; to 
zwichnięcie jest tak  znaczne, iż jeszcze w starożytności było zauważone.

171. R ó w n a n ie  r o c z n e . Całe to zwichnięcie, zasadzające się na 
wydłużeniu drogi księżyca w kierunku linii syzygijów, a spłaszczeniu 
w kierunku linii kwadratur, będzie tym znaczniejsze im ziemia wraz 
z księżycem będzie bliżej słońca. W  styczniu, gdy ziemia jest około pun
ktu  przysłonecznego, zwichnięcie jest największe i zwolnienie ruchu księ
życa najznaczniejsze; w lipcu, przy większej odległości słońca, różnice 
będą mniejsze, a obieg księżyca gwiazdowy o prawie cały kwadrans krót
szy od obiegu w styczniu. Okres tego zwichnięcia,-zwianego r ó w n a n i e m ,  
r o c z n y m ,  jest oczywiście związany z obiegiem ziemi.

Już te dwa rodzaje zboczeń, pomijając inne, mniej znaczne, czynią 
ruch księżyca bardzo zawikłanym — tymwięcśj, że i elementy jego dro
gi, jak  to przy ich opisie widzieliśmy (us. 105 i 110), szybkim podle
gają zmianom wskutek zwichnięć wiekowych, głównie od słońca i od 
ziemi zależących.

172. R u c h  w ę z ł ó w  k s i ę ż y c a .  Zasadę zwichnięć elementów dro
gi księżyca wyjaśnia ńg. 154-ta, przedstawiająca część płaszczyzny ekli
ptyki ABCD z ziemią Z  i drogę księżyca K W K łW , nachyloną do niej 
pod kątem 5°,1. Przecięcie płaszczyzny tej drogi z ekliptyką jest liniją

się od ziemi ku L ', jak  i do 
zmniejszenia swej szybko
ści. Odwrotnie rzecz się ma 
w kwadraturach M i X. 
ifiem a bowiem wtedy różni-

F ig .  153.

cy w przyciąganiu księżyca 
i ziemi przez słońce, bo odle
głości obu ciał są równe; lecz. 
siła słońca, d dała jąc ukośnie 
na punkty M i N , ściąga 
księżyc ku linii lącząhój środ
ki S Z , zbliża go ku ziemi, 
wskutek czego księżyc ruch
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węzłów W  W'. Działanie słońca na księżyc, znajdujący się w punkcie K ,  
dąży do zbliżenia go ku ekliptyce; temu zbliżeniu na przeszkodzie staje 
ruch księżyca obiegowy; ostatecznie księżyc zbliża się ku ekliptyce w taki 
sposób, jakby droga jego, nie zmieniając nachylenia, obróciła się około 
prostopadłej w punkcie 
Z do ekliptyki, wsku
tek czego ruch księży
ca dalszy nie po krzy
wej K W , lecz po in
nej, K W I!, odbywać się 
będzie. Przecięcie dro
gi z ekliptyką nastąpi Fig. 1 5 4 .
wcześniej w punkcie
W  r jako węźle, przesuniętym ruchem wstecznym z poprzedniego położe
nia AVr. Utworzy się nowa linija węzłów W 'Z . "Widzieliśmy, Źe ruch 
ten linii węzłów księżyca jest bardzo znaczny, bo obiegają one w ciągu 
19 lat prawie całą ekliptykę.

Od podobnego działania słońca zależą również inne zwichnięcia wie
kowe drogi księżyca, jak : wahająca się zmiana nachylenia drogi i ruch 
prosty linii absydów; zmiany te, z powodu różnej odległości trzech ciał 
w różnych chwilach, nie postępują jednostajnie, ale w rozmiarach swych 
zmieniają się peryjodycznie, utrudniając przez to jeszcze więcej zadanie 
wyznaczenia ścisłych położeń księżyca.

173. Z w ic h n ię c ia  d r o g i  z i e m i . Opisując drogę ziemi, mówiliśmy 
o zmianach powolnych nachylenia jej równika; one są wynikiem spólnego 
działania wielkich planet, równie jak  i zmniejszanie się stopniowe miino- 
środu (us. 169), a tymsamym zbliżanie się postaci orbity ziemi do koła. 
Obie te zmiany dokonywają się między bardzo bliskimi siebie krańcami,, 
lecz w wielkich okresach czasu. Tak np. zmiana nachylenia osi ziemskiej 
na lat 100 zaledwie 48",3 wynosi. Okres zmniejszania się mimośrodu 
przechodzi 50 000 lat; związany on jest ze zmianą szybkości księżyca 
(us. 158), zauważoną przez H alley’a, mianowicie z powolnym przyśpiesza
niem jego biegu, wynoszącym zaledwie 6 sekund na 100 lat.

Jeżeli do tego dołączymy jedno z ważniejszych zwichnięć osi ziem- 
skiój, t. j. rozważaną już precesyją, mającą okres około 26 000 lat, to 
przekonamy się, że zmiany w biegu ziemi, tak  wiekowe, jak  i peryjody- 
czne, są bardzo powolne i nieznaczne. Zawdzięcza to ona swemu położe
niu, dalekiemu od wielkich ])lanet, Jowisza i Saturna, a bliskości małych 
stosunkowa) ciał, M arsa i "Wenery.

Mówiąc poprzednio o drodze słońca, k tóra właściwie jest odbiciem 
drogi ziemi, przypuszczaliśmy (us. 59, 61), że ekliptyką, po której pozor
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ny ruch słońca się odbywa, jest ściśle kołem, powstałym z przecięcia 
płaszczyzny orbity ziemskiej z kulą niebieską. Gdy jednak z całą ścisło
ścią położenia słońca wyznaczać będziemy, przekonamy się, że linija 
drogi słonecznej jest falową, obwodzącą z obu stron owo wyobraźalne 
koło ekliptyki, czyli że ziemia, postępując po swej drodze, to wyżej, to 
znowu niżej płaszczyzny ekliptyki się znajduje. Te m ała zboczenia ziemi 
od normalnej płaszczyzny jej obiegu, niedochodzące l 1', są wywołane 
przez przyciąganie sąsiednich planet i przedstawiają peryjodyczne zwi
chnięcia jqj drogi. Z tego także powodu, przypuszczenie poprzednio 
uczynione, źe szerokość słońca ekliptyczna jest zawsze równa zeru (us. 
63), jest tylko przybliżone: prawdziwa szerokość słońca bywa i północna 
i południowa, choć niedochodząca 1".

174. Z w i c h n i ę c ia  d e ó g  in n y c h  p l a n e t . Żadna z dróg plane
tarnych nie przedstawia tej regularnej i niezmiennej postaci, jaką jej 
1-sze prawo Keppler’a wyznacza. Oprócz długości osi wielkiej, prawie 
nieulegaj(ącej zmianie (us. 169), wszystkie inne elementy stopniowo podle
gają zwichnięciom wiekowym. Linije węzłów to postępują w kierunku 
prostym, to znowu cofają się ruchem wstecznym; położenie linii absydów 
a z nim i punktu przy słonecznego nie jest także stała, zarówno jak  i kąt 
nachylenia drogi do ekliptyki.

Zmiany te elementów, postępujące wprawdzie bardzo powoli, ale 
ciągle, kazałyby przypuszczać, że z ozase.m liarmonija świata planetarne
go, prawami K.eppler’a ustalona, powinna ulec zmianie. Z  przeprowa
dzonych jednak raohunków okazało się, że zmiany te, wydające się cią
głymi, są wdaściwie zmianami peryjodycznymi o bardzo długich, wiele 
tysięcy lat wynoszących okresach, po których znowu stopniowo położenia 
poprzednie, drogą rówmież powolnych zmian, powracać muszą. W  zasadzie 
wiec postać układu p l a n e t a r n e g o  ma zapewniony byt bardzo długi; zwi
chnięcia zaś, właściwie zwane peryjodycznymi, są zbyt małe, aby na zna
czniejsze zmiany całego układu wpłynąć mogły.

Obliczenia odpowiednie wykazują, że oddalenie się największe pla
net od dróg ich normalnych, wokutek największych możliwych zwichnięć, 
dochodzić może dla ziemi do 1300 mil gieogr., dia M arsa do 8000 m. g., 
dla Jowisza do 170 000 m. g. Liczby te są stosunkowo małe, w porówna
niu do prawMziwych odległości tycli planet. —

Szczególnemu i dotychczas trudnem u do wyjaśnienia zwichnięciu 
podlega droga planety najbliższej słońca, Merkurego. Według Lever- 
rie r’go ruch linii absydów Merkurego, t. j. posuwanie się jego punktu 
przysłonecznego, jest szybsze o 40" na 100 lat, niżby to z rachunku wTpły- 
wów innycli planet wypadało. Naprowadza to na myśl istnienia między 
słońcem i Merkurym jakichś małych planet, powodujących to zwichnięcie.
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T a myśl tymwięcej stała się interesującą, że niektórym spostrzegaczom 
udało się widzieć przesuwające się pized tarczą słońca ciemne jakieś 
ciała-— przypuszczano, że to są owe drobne planety i już jednej z nieb 
nadano nazwę W ulkana. Dotychczas jednak te spostrzeżenia nie spraw
dziły się i prawdopodobnie polegały one na złudzeniach wzroku przy nie- 
dość dokładnych narzędziach; w przeciwnym bowiem razie przy tak czę
stych dziś, bo codziennych, spostrzeżeniach tarczy słonecznej, musiałyby 
owe ciała częściej się pokazywać, gdyż, jako bliskie słońca, miałyby krót
ki obieg. N ikt tymczasem ich nie widzi i kwestyja przypuszczalnej «in- 
tramerkuryjalnej» planety zdawała się już zaniechana, kiedy spostrzeże
nia W atson’a i Swift’a w Ameryce rozbudziły ją  na nowo. Obaj ci spo- 
strzegacze podczas całkowitego zaćmienia słońca 29 lipca r. 1878 widzieli 
w bliskości zakrytej tarczy słonecznej parę gwiazd, tak różniących się od 
gwiazd stałych, że przypuszczali ich planetarne pochodzenie; krótkość 
trwania zaćmienia nie pozwoliła bliżej zbadać tych gwiazd. Późniejsze 
jednak poszukiwania, szczególniej podczas zaćmienia 6 maja r. 1883, 
owych spostrzeżeń nie potwierdziły.

175. O ś r o d k u  c ię ż k o ś c i  u k ł a d ó w . Środkiem ciężkości ciał 
ziemskich nazywamy punkt, w którym ciało podparte utrzymuje się w ró
wnowadze; jest to punkt przyczepienia siły wypadkowej pojedyńczych sił 
ciężkości, na cząsteczki m ateryjalne ciała działających, a uważanych za 
równoległe. Jeżeli dwie kule ciężkie, których masy są M i m,  wyobra
zimy sobie połączone matematycznym drążkiem (nieważkim) S s  (fig. 155), 
to środek ich ciężkości przypadnie 
w punkcie A , którego odległości od S 
i s będą określone zapomogą równania

M . AS —  m .  A s ,

t. j. odległości punktu A od środków 
dwu kul są odwrotnie proporcyjonalne 
względem mas tychże kul. Gdy drążek 
S s zostanie podparty w punkcie A i obie 
kule zostaną wprawione w ruch obloto
wy około osi AB, to kula M będzie zakreślała około środka ciężkości koło 
mniejsze o promieniu AS, kula zaś m koło większe około tegoż środka 
o promieniu A s .  — Toż samo będzie miało miejsce w dwu ciałach niebie
skich, związanych stosunkiem wzajemnej zależności, czyli stanowiących 
układ (syste-mat). I  tu również ruchy obu ciał, siłami grawitacyi wytwo
rzone, będą się odbywały około spółnego środka ciężkości. Ziemia z jej 
księżycem stanowi jeden z takich układów niebieskich. Ponieważ masa 
ziemi jest 81 razy większa (us. 179) od masy księżyca, przeto środek
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ciężkości układu przypadnie od środka ziemi w odległości 81 razy mniej
szej niż od środka księżyca, t. j. w odległości mniejszej od promienia

ziemi, będącego i  częścią odległości, dzielącej te dwa ciała. Środek

ciężkości układu przypadnie zatym wewnątrz kuli ziemskiej. Około tego 
środka ciężkości właściwie oba ciała ruchu obrotowego dokonywają i ten 
właśnie punkt, jako środek układu, obiega wokoło słońca w płaszczyźnie 
ekliptyki. Elipsa, którą obiega środek ziemi około środka układu, jest 
oczywiście mniejsza od obwodu samej ziemi, gdyż połowa jej osi większej 
jest mniejsza od promienia ziemi.

Dotychczas wyobrażaliśmy sobie, że środek ziemi zakreśla orbitę 
ziemską; widzimy teraz, że wpływ księżyca, jako ciała złączonego w je
den układ, zmienia owo pojęcie. Fig. 156-ta objaśnia to położenie w roz

miarach powiększonych dla uwydatnienia zasady. Łuk E E ' oznacza 
część orbity ziemi, po której środek układu, s, odbywa ruch roczny około 
słońca, stojącego na przedłużeniach kierunków p; litery K  oznaczają księ
życ, z środek ziemi, Y zaś jest punktem wiosennym. Podczas nowiu 
i pełni środek układu s, s2, st , znajduje się na linii złączenia księżyca 
ze słońcem, długość helijocentryczna środka ziemi i środka układu jest 
taż sama; środek ziemi w nowiu leży poza lukiem E E ' w punkcie z, z i , 
podczas zaś pełni, przeciwnie, wewnątrz luku E E ', t. j. bliżej słońc-a, 
w punkcie 2, .  W  kwadraturach widzimy zupełnie odwrotne położenie: 
oba środki i ziemi i układu 2 ,, s, i zs , s3 leżą prawie na łuku E E '; lecz 
podczas 1-szej kwadry długość helijocentryczna środka ziemi Y#i jest 
większa od długości środka układu Y-Si o długość 2 ,s, i winna być popra
wiona, aby prawo wycinków było zachowane; w ostatniej zaś kwadrze 
długość środka ziemi f 03 krótsza jest od Ys3, t. j. od długości środka 
układu, w którym winniśmy wyobrażać sobie zjednoczoną masę obu ciał, 
podległą właściwie prawom Keppler’a.

Łącząc liniją krzywą położenia środków ziemi z, 2 ,, z2, 23, . . . ,  
jak  również środków księżyca K , K ,, K 2, K 3, . . .  , widzimy, że środek
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ziemi opisuje, podobnie jak i środek księżyca, liniją przeginającą się około 
elipsy orbity. Poprzednio widzieliśmy (us. 173), że zachodzą zwichnięcia 
ziemi w szerokości, to północne, to znowu południowe; przeto, jako praw
dziwą drogę środka ziemi, musimy przyjąć liniją podobną do spiralnej, 
owijającą wydłużonymi zwojami teoretyczną elipsę orbity. Ponieważ 
rozmiar odległości środków m i s  okcło 600 mil gieogr. tylko wynosi, 
przeto zboczenia te, powiększone na fig. 156-ej dla jej wyraźności, są 
w naturze bardzo nieznaczne stosunkowo do połowy osi orbity ziemskiej, 
wynoszącej 20 milijonów mil gieogr.

To 25ołożenie rzeczy wytwarza jeszcze jedno zwichnięcie drogi ziem
skiej. Prawo wycinków, do środka ziemi stosowane, nie będzie w ścisłej 
zgodzie ze spostrzeżeniami i długość helijocentryczna środka ziemi w cią
gu obiegu synodyczncgo księżyca to wyprzedza długość środka układu, 
to znowu względem niej się spóźnia. Zwichnięcie to, z powodu niezna
cznego nachylenia drogi księżyca, głównie się odbywa w płaszczyźnie 
ekliptyki. —

W układach złożonych z większej ilości ciał położenie środka ukła
du i zwichnięcia, stąd wynikające, są daleko trudniejsze do obrachowania, 
bo ze zmianą ich położeń i środek ciężkości zmienia miejsce. Ponieważ

jednak masa "wszystkich planet stanowi zaledwie masy słońca, przeto

i zmiany, położeniem środka układu wywołane, są tak małe, że bardzo 
nieznacznie wpływają na postać dróg planetarnych. Środek układu 
wszystkich planet, pod wpływem słońca będących, prawie zawsze we
wnątrz kuli słonecznej przypada i jako gieometryczny środek tejże kuli 
może być do rachunku wprowadzony.

X. ILO ŚĆ P L A N E T .

176. Do początku wieku X V II  znano tylko sześć planet, licząc 
w to i ziemię. Dopiero w roku 1609, -w którym Keppler ogłosił światu 
pierwsze swe prawa, zrobiono w Holandyi odkrycie wielkiej doniosłości 
— wynaleziono lunetę, która bardzo szybko rozszerzyła granice świata 
widzialnego do rozmiarów przedtym mcprzypiiszczalnyck.

Dwu ludzi uwrażają za jednoczesnych wynalazców lunet, Lipper- 
sheim’a i M etius’ą. Pierwszeństwo jednak w użyciu lunety do badań 
astronomicznych należy przyznać (Galileuszowi i M arius’owi.

Zaraz po wynalezieniu lunety, (Galileusz za jej piomocą dostrzegł 
plamy na słońcu, fazy światła planet i ich tarcze, a następnie przekonał 
się, że wokoło Jowisza obiegają cztery drobne planety, a raczej jego księ
życe, w sposób podobny, jak  planety około słońca. Jowisz, uwTażany do
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owego czasu za pojedynczą planetę, przedstawił się ze swymi czterema 
satelitami jako układ niejako samodzielny, choć drugorzędny w ogólnym 
układzie planetarnym .

Wkrótce potym spostrzeżono, że i Saturn posiada takich samych 
towarzyszów, czyli «trabantów». Księżyce jednak Saturna nieodrazu od
kryte zostały, bo jako małe, a w tak wielkiej odległości będące, z trudno
ścią dostrzec się dają. Siedem z nich odkryto między rokiem 1655 
i 1789, ósmy dopiero dostrzeżony został przez Bond’a w Cambridge 
(w Ameryce) w r. 1848. Oprócz księżyców, Saturn otoczony jest szcze
gólnego rodzaju pierścieniem, którego prawdziwą okrągłą postać rozpo
znał pierwszy Huygens w r. 1657.

W m iarę doskonalenia lunet, ilość dostrzeganych ciał niebieskich 
się zwiększała. W r. 1781 W iljam  Herschel odkrył Uranusa, wielką 
planetę poza Saturnem krążącą w odległości około 390 milijonów mil od 
słońca. Przez to odkrycie rozmiary układu planetarnego powiększyły 
się prawie podwójnie; Saturn bowiem, przez starożytnych jako najdalsza 
planeta uważany, około 190 milijonów mil jest odległy od słońca. Odkry
cie Uranusa przez HerschePa było przypadkowe. W krótce po ogłosze- 
nhi przekonano się, że ta  planeta była już poprzednio spostrzegana i za 
gwiazdę stałą poczytana; dawniejsze spostrzeżenia dały możność ocenie
nia części drogi i obrachowania z niej odległości i obiegu, 84 lata  wyno
szącego. Uranus również otoczony jest satelitami; pierwsze dwa z nich 
odkrył Herschel, dwa zaś inne dopiero przez LasselPa w r. 1846 dostrze
żone zostały.

177. P rawo Titius’a i BodUgo. Jeszcze w drugiej połowie ze
szłego wieku (w r. 1766) Titius zauważył, że odległości planet wzrastają 
w pewien prawidłowy sposób. Zależność ta, przez Bode’go potym sfor
mułowana, zwana p r a w e m  B o d  e’g o, przedstawia szereg liczb wzra
stających, dość ściśle związanych ze względnymi odległościami planet od 
słońca, jeżeli odległość ziemi wyrazimy liczbą 10. Następująca tablica 
uwidocznia nam owo « prawo Bode’go» :

Liczby Bode’go Odległości
planet

M erkury 4 +  0 =  4 3,9
Wenus 4 +  3 =  7 7,2
ziemia 4  +  6 =  10 10
Mars 4 +  12 =  16 15,2

‘i 4 +  2 4 =  28 28,9
Jowisz 4 +  4 8 =  52 52,1
Saturn 4 +  9 6 = 1 0 0 95 ,5
Uranus 4 +  192  =  196 192 ,0



Jakkolwiek ten szereg liczb nie jest postępem ani różnicowym, ani ilora
zowym, i jakkolwiek, jak  to z ostatniej kolumny widoczne, nie jest on 
wyrażeniem istotnego związku między odległościami planet, to jednak 
przedstawia on rzecz z pewnym przybliżeniem. — Przez czas pewien ude
rzającą była w tym szeregu liczb przerwa, odpowiadająca odległości 28, 
pośredniej między odległościami M arsa i Jowisza, której żadna znana 
planeta nie odpowiadała. T a okoliczność dała powód do poszukiwań 
w przestrzeni między Marsem a Jowiszem jakiegoś ciała, któreby warun
kami swego obiegu mogło ten szereg liczb dopełnić, tymwięcej, że już 
Keppler zauważył był przedział w szeregu wielkich planet i przypuszczał 
możliwość istnienia tam  jakiejś planety niewidzialnej. Zanim jednak 
uło/ono program poszukiwania nieznanego owego ciała, przypadek przy
szedł w pomoc i rozjaśnił kwestyją. Piazzi w Palermo odkrył w d. 1 sty
cznia i. 1801 planetę Ceres, która położeniem swym w zupełności odpo
wiadała domyślnej planecie, lecz wielkością daleko nie dorównywała żad
nej ze znanych. "Wkrótce potym lekarz Olbers w Bremie w r. 1802 od
krył drugą, również m ałą, planetę Pallas w tej samej przestrzeni i pier
wszy wpadł na domysł, że tam może być więcej planet drobnych, jakby 
ułamków jakiejś większćj planety, która kiedyś mogła ulec pęknięciu. 
Choć domysł pochodzenia tych drobnych ciał nie jest jeszcze zasadniczo 
stwierdzony, jednak co do ilości okazał się słusznym, gdyż coraz więcej 
zaczęto odkrywać drobnych planet w przestrzeni między Marsem i Jow i
szem. Zowią je a s t e r o j  dar ni ,  albo p l a n e t o j  darni .  Ilość ich dziś *) 
dochodzi już do 248. Są one wszystkie tak drobne, że z małym wyjąt
kiem przedstawiają się jako gwiazdy słabego blasku 9 — 12 wielkości.

178. OdkrycieUirEPTUNA, Takie powiększenie ogólnej ilości pla
net zawdzięcza nauka wynalazkowi lunet. Bozszerzenie jednak krańców 
świata planetarnego nie ograniczyło się tylko na tych zdobyczach, osią
gniętych fizycznymi środkami. Praw a Newton’a w rachunek wzięte nie
równie świetniej do tego samego celu prowadziły.

Ostatnia doówczas i najdalsza planeta, Uranus, z możliwą ścisłością 
obliczona w swym biegu przez Bouvard’a w roku 1821, zbaczała od drogi 
rachunkiem otrzymanej więcej, aniżeli wynosić mogły błędy obserwacyi. 
M jśł zależności togo zwichnięcia od ciała nieznanego, jako wynik praw 
Newton'a, nie musiała być obcą dla wielu spółczesnych astronomów, choć 
pierwsze jej wypowiedzenie (niewyraźne w r. 1823, dosadniejsze w r. 1840 
w liście do H um boldta) należy przyznać Bessehowi, głośnemu astrono
mowi w Królewcu. Niezależnie jednak od tego w r. 1846 prawie spółcze- 
śnie Levefrier we Francyi i Adams w Anglii wyznaczyli owo ciało.
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Zasady zwichnięć dróg planet, rozwinięte w znakomitym dziele La- 
place’a «M('canique celeste» (r. 1799 — 1825). obliczały ze znanych ich 
mas i położeń skutki wpływów grawitacyi. Należało odwrócić zadanie 
i ze zwichnięć drogi Uranusa obrachować masę i wskazać miejsce niewi
dzialnej domyślnej planety, powodującej owe zwichnięcia. Zadanie to 
z równym skutkiem przez obu -wymienionych uczonych rozwiązane zosta
ło; gdy jednak Adams czekał sprawdzenia rezultatu swego rachunku na 
niebie, Leverrier ogłosił 31 sierpnia r. 1846, źe przypuszczalna planeta 
powinna się znaleść obok gwiazdy o Koziorożca, mając w d. 1 stycznia 
r. 1847 długość helijocentryczną =  327° 24'. Jakoż, astronom Galie 
w Berlinie na drugi dzień po otrzymaniu wiadomości, znalazł tę planetę 
w miejscu wskazanym, odpowiadającym długości w d. 1 stycznia r. 1847 
326° 32', nie o cały więc 1° różniącej się od miejsca, wskazanego przez 
L eferrie rgo  zapomocą rachunku. Odkrycie to jest prawdziwym tryum 
fem zasad grawitacyi i samej nauki, « mechaniką niebieską» nazywanej.

P lanetę nową nazwano Neptunem. Należy ona do planet wielkich 
i krą-ży w odległości 600 milijonów mil od słońca. Dotychczas znaleziono 
przy niej jeden księżym.

Odkrycie w ostatnich cźasach dwu księżyców M arsa przez H all’a 
w Waszy ngtonie w roku 1877 zakończa świetnie w układzie planet szereg 
nowych nabytków, jakie osiągnięto siłami zjednoczonymi narzędzi fizy
cznych i praw matematycznych.

Czy poza drogą N eptuna mogą się jeszcze znajdować ciała plane
tarne podlegające sile słońca? Nie można stanowczo tego twierdzić, ale 
i zaprzeczać temu nie należy. Teoretycznie nie jest to niemożebne, ale 
w tak  wielkich odległościach praktyczna odpowiedź na to pytanie zwią
zana jest ściśle z dalszymi udoskonaleniem lunet.

17J). U k ł a d  p l a n e t a r n y . Praw a K epplePa i Newton’a związa
ły wszystkie wymienione tu  ciała niebieskie ścisłą zależnością od słońca, 
jako masy środkowej i największej, którato zależność jest wynikiem dzia
łania siły ciążenia powszechnego, kierującej wszystkimi ruchami tych 
•ciał. U kład ten, naturalnym prawem wytworzony, zowią u k ł a d e m 
p l a n e t a r n y m ,  albo u k ł a d e m  s ł o n e c z n y m .  Zajmuje on prze
strzeń prawie kołową w kierunku ekliptyki, a ograniczoną drogą Neptu
na, mającą średnicy około 1200 milijonów mil. Z powodu małych wogóle 
nachyleń dróg planetarnych, trzeci wymiar tej przestrzeni, prostopadły 
do ekliptyki, jest znacznie mniejszy, tak  iż cała postać ogólnego obszaru 
przedstawia jakby płaską soczewkę, w której środku znajduje się słońee 
Odległość tej całej soczewki od gwiazd stałych, stanowiących pozorną 
kulę niebieską, jest tak  wielka, iż promieni od jednej gwiazdy idących do 
dwu jakichkolwiek punktów układu planetarnego prawie nie można od
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równoległych odróżnić. Cały więc ten układ stanowi niejako oddzielny 
całość, rządzoną tym samym prawem, a prawdopodobnie związaną je 
dnością pochodzenia. —

Zestawiając znane dziś planety układu słonecznego i zaczynając od 
najbliższych słońca, możemy je podzielić na pewne naturalne grupy we
dług ich wielkości, a mianowicie:

I . Grupa średnich planet, najbliższa słońca, zwana także grupą 
planet w e w n ę t r z n y c h :

7 Merkury,
?  Wenus,
5 ziemia z jednym księżycem,

Mars z dwoma księżycami.
I I .  Pierścień drobnych planet, czy li asterójd, w ilości 248-u do

tychczas (1885, lipiec) znanych.
I I I .  Grupa dwu największych p lan e t:
7| Jowisz z czterema księżycami,
h Saturn z ośmiu księżycami.
IV . G rapa dwu wielkich najodleglejszych p lanet:
ęj' Uranus, mający znanych księżyców cztery,
V  Neptun z dotychczas odkrytym jednym księżycem.
Wielkości wrzględne planet wyobrażone są na lig. 157-ej, przedsta

wiającej zarazem wielkość księżyca ziemskiego. Wielkość? zaś asterójd 
są tak nieznaczne, że przy przyjętej podziałce na figurze nie dałyby się 
na rysunku wyrazić.

Z  powodu wielce rozmaitych odległości planet od słońca, średnica 
jego pozorna, widziana z każdej planety, różnie się przedstawia. Mia
nowicie, gdy słońce jest widziane z ziemi jako kula o średnicy przeszło 
pół stopnia łuku mającej, to np. z Merkurego ta  średnica przedstawiłaby 
się, jako zajmująca przeszło 1° 20', z Jowisza małoco więcej jak 6r, zaś 
z Neptuna słońce wydawałoby się gwiazdą, podobną do różnych innych 
świetnych gwiazd stałych. —

Tablica V I I I  przedstawia ogólny rozkład dróg planet układu słone
cznego; części dróg, przerywanymi linijami oznaczone, są częściami elips, 
pod ekliptyką leżącymi, punkty przysłoneczne i odsłoneczne w drogach 
odleglejszych są na nich samych oznaczone, również jak  i węzły. D la 
planet zaś wewnętrznej grupy, z powodu małości rozmiarów rysunku, te 
punkty poznaczone są na kole zewnętrznym, przedstawiającym pas zna
ków zwierzyńcowych. Drogi nakoniec asterójd przedstawiają się jako 
ogólny pierścień między drogami M arsa i Jowisza. N a drogach planet 
są oznaczone czarnymi kółkami miejsca, w których one znajdowały się 
w dniu 1 stycznia r. 1885. —
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N a zakończenie tego rozdziału podajemy (wyznaczone według naj
nowszych prac specyjalnych) elementy dróg oraz ważniejsze elementy

242 K O S M O O K A F IJA .

F ig .  157.

fizyczne planet wielkich i najświetniejszych 5-ciu z asterójd, a zarazem 
liczby, odnoszące się do księżyca ziemi.

Z  elementów dróg wielkich planet wielkość połowy osi wielkiej dro
gi, czyli średnia odległość od słońca, podana jest tak  w kilometrach *), 
jak  i w porównaniu z odległością słońGa od ziemi, przyjętą za jednostkę 
Epoka zaś (us. 167, h) jest odniesiona do chwili, będącćj początkiem 
astronomicznego (us. 83) roku 1850 w Paryżu, gdyż tak  była wyrażona 
w znakomitych tablicach Leverrier’go i za nimi w wielu późniejszych jest 
taksamo wciąż podawana.

*) 1 k ilo m e tr  =  0 ,135  m ili g ie o g r. (P o r .  s tr . 51, o d sy łacz  )
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W  tablicy elementów fizycznych planet wielkich średnicę ich poda- 
iemy tak  w kilometrach, jak  i w stosunku do średnicy ziemi, jako jedno
stki. Również objętość ziemi, jej masę, gęstość i siłę przyciągania na 
powierzchni przyjmujemy za jednostki dla wyrażenia odpowiednich ele
mentów planet.

E l e m e n t y  f i z y c z n e  p l a n e t  w i e l k i c h .

Średnica
;cz

en
ie

i  i g 1 f  li
2 i Lo o

“ Czas obrotn

ziemi =  1 w kilome
trach Sp

las
2

Ob
ję

zie
mi M
a

zie
mi

G
ęs

i
zie

mi "5 ps §
gS/sĆC rta

około osi

M erkury 0,37 4800 0 0,054 0,06 1,17 0,44 24? 0” ?5
Wenus 1.00 12700 0 0,868 0,79 0,81 0,80 23 21 ?

Ziemia 1 12756 1290 1 1 1 1 23 56 4
M ars 0,53 6770 0 0,157 0,10 0,71 0,38 24 37 23
Jowisz 11,11 141700 ]

IG 1389,996 308,99 0,24 2,25 9 55 34
Saturn 9,35 191300 J

9 864,694 91,92 0,13 0,89 10 16 ?

Uranus 3,94 50300 ]10 75,253 13,52 0,23 0,91 V
Neptun 4,90 62400 V 85,605 22,53 0.41 1,56 V

W  tablicy 5-ciu najświetniejszych z asterójd odległości od słońca 
(średnia, największa, najmniejsza) są podane w porównaniu ze średnią 
odległością ziemi od słońca, przyjętą za jednostkę, a blask ich jest odnie
siony do blasku gwiazd stałych, tak  iż np. blask 8,0 oznacza równość 
z blaskiem gwiazd 8-ej wielkości (us. 30). Epoki zaś asterójd są poda
wane w specyjalnycli efemerydach rocznych *).

*) W rozdziale następnym przy elementach księżyców nie podajemy epok, gdyż te 
ciała szybko zmieniają swe położenia; w specyjalnych efemerydach rocznych są one za
mieszczane.



B U C H  P L A N E T . ------ 179.

E l e m e n t y  5 - c i u  a s t e r ó j d  *).

245

-O

§) A3  N
fi & N

ac
hy

le
ni

e
dr

og
i

Ś
re

dn
ia

 
od

le
gł

oś
ć 

od 
sł

oń
ca

N
aj

w
ię

ks
za

od
le

gł
oś

ć

N
aj

m
ni

ej
sz

a
od

le
gł

oś
ć

M
im

oś
ró

d

D
łu

go
ść

pu
nk

tu
pr

zy
sł

on
cc

z.

Cz
as

 
ob

ie
gu

 
w 

la
ta

ch

Śr
ed

ni
 

ru
ch

 
dz

ie
nn

y

B
la

sk

(7) Ceres 80°, 8 10°,6 2,767 2,98 2,56 0,076 149°,6
l

4,611770",2 7,4
(2)  Pallas 172 ,7 34 ,7 2,772 3,43 2,11 0,238 121 ,9 4,62 768 ,9 8,0
( 3 )  Juno 170 ,6 13 ,0 2,668 3,35 1,98 0,258 55 ,3 4,36j 813 ,0 8,7
(!)  Yesta 103 ,5 7 ,1 2,362 2,57 2,15 0,088 250 ,6 3,63:977 ,8 6,5
( 5) A straea 141 ,4 5 ,3 2,579 3,06 2,10 0,186 134 ,9 4,14l857 ,4 

1
9,9

K s i ę ż y c  z i e m i .

Średnia odległość od ziemi

Największa „ „ „
Najmniejsza „ „ „
Czas obiegu gwiazdowego 

„ „ synodycznego
Paralaksa pozorna średnia 
Średnica „ „

„ prawdziwa 
Powierzchnia (ziemi = 1 )  
Objętość „
Masa „
G

60,2703 promienia ziemi czyli 
385 080 kilometrów 
407 110 
356 650 ,,
27,321661 dnia 
29,530589 „
57r 2",3 
31' 8",0
3 480 kilometrów
0,0745
0,0203
0,0123
0,604.

*) A s te ro jd y  z p o w o d a  w ie lk ić j ic h  ilości o z n ac z a ją  się  d la  sk ró cen ia  k o le jn y m i 
liczb am i, zaw arty m i w  k ó łk a c h .



ROZDZIAŁ VII.

PLANETY.

I. G RU PA  PL A N E T  W EW N ĘTR ZN Y C H .

MERKURY.

180. M erkury, najbliżej słońca ze wszystkich planet krążący, naj
trudniejszy jest do badania, gdyż prawie zawsze w promieniach słońca 
jest zatopiony. W  krajach, bliżej równika leżących, łatwiej go gołym 
okiem można dostrzec; u nas zdarza się to rzadko tylko i to w pewnych 
porach. Kopernik w ciągu całego swego życia nie widział Merkurego 
ani razu, choć starożytni astronomowie, w mniejszych szerokościach gieo- 
graficznych żyjący, znali go dobrze i bieg jego opisywali.

Związek drogi jego z drogami innych planet przedstawia fig. 158-ma, 
na której pomieszczone są drogi 4-ch planet najbliższych słońca, wraz 
z miejscami ich znajdowania się w dniu 1-ym każdego miesiąca r. 1885. 
Całkowity obieg gwiazdowy Merkurego wynosi 87,969 dnia, t. j. niecałe 
3 miesiące; widzimy też na figurze bieg jego kończący się o 3 dni przed 
końcem marca, w tym samym punkcie, z którego wyszedł w dniu 1 sty

cznia. Przez ten czas ziemia, wolniej bieżąc, zaledwie niespełna część

swej drogi przechodzi. Łącząc na figurze linijami prostymi położenia 
obu planet w tych samych datach, otrzymujemy objaśnienie widzianych 
z ziemi zjawisk biegu Merkurego. W  dniu 3 stycznia linija a a ’, popro
wadzona od ziemi do Merkurego, przechodzi przez słońce; jest to dolne 
złączenie, po którym planeta coraz dalej na zachód się oddala, tak, że już 
25 stycznia widzimy ją  w kierunku linii bb’, o cały kąt >ShV  od słońca 
oddaloną; jest to największe odsunięcie zachodnie, około 28° stopni wyno
szące. P rzy tym położeniu widzimy z ziemi b wschód Merkurego o pół- 
tory godziny prawie wcześniej niż wschód słońca. Następnych dni wschód 
coraz więcej się przyśpiesza, M erkury zdaje się zbliżać do słońca i w dniu 
13 marca, będąc na linii cc', jest już za słońcem w górnym złączeniu, 
dalej przechodząc już na wschodnią stronę słońca aż do największego
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wschodniego odsunięcia w dniu 7 kwietnia. W tedy Merkury, odległy od 
słońca na wschód o kąt S dcl', może być dostrzeżony po zachodzie słońca, 
po którym w półtory godziny sam także zachodzi.

Chwile najłatwiejszego dostrzeżenia planety gołym okiem zdarzają 
się na wiosnę i na jesieni, jeżeli w tych porach przypada odsunięcie, bo 
wtenczas kierunek pasa zwierzyńcowego i ekliptyki (przy zachodzie na 
wiosnę a przy wschodzie słońca na jesieni) najwięcej nad poziom jest 
podniesiony i Merkury, stojąc wyżej, łatwiej jest widzialny, niż w innych 
porach, kiedy bywa tak  nisko, że mgły i wyziewy ziemi blask jego przy
ciemniają. W  r. 1886 będzie go można dostrzec między 15 i 25 marca 
po zachodzie, lubteż około 1-go września przed wschodem słońeą.

Zapoinocą lunet można Merkurego nawet w dzień dość dobrze wi
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dzieć; wtedy zaś. kiedy go gołym okiem widzimy, przedstawia się jako 
m ała jasna gwiazdka 4-ej wielkości.

Elipsa drogi Merkurego jest więcej od innych dróg wydłużona: mi- 
mośród jej wynosi 0,2056; wskutek tego odległość od słońca zmienia się 
znacznie, gdyż od 6,16 do 9,34 milijona mil, t. j. średnio wynosi 7,75 mili- 
jona mil. Odległość od ziemi zależy od wzajemnego położenia dwu pla
net, jak  to na fig. 158-ej widzieć można. Podczas złączenia dolnego (aa') 
M erkury zbliża się nieraz na 11 milijonów mil, kiedy podczas złączenia 
górnego (cc') może się oddalić aż do 30 milijonów mil, co zależy także od 
punktów drogi, w których złączenia następują, a mogą się zdarzać w bar
dzo wielu punktach. Im  złączenia dolne bliżej punktu odsłonecznego 
się zdarzają [na fig. 158-ej wypadają takie punkty między 11 L(utego) 
i 15 L], tym odległość dwu planet jest mniejsza; przeciwnie zwiększa się 
ona, gdy złączenie przypada w bliskości punktu przysłonecznego (między 
punktami 15 M. i 1 S.), bo tu  drogi są najwięcej od siebie odlegle.

W skutek tych zmian odległości wielkość średnicy pozornej Merku
rego waha się od 4",5 do 12",9, czemu, przy uwzględnieniu odległości, 
odpowiada prawdziwa wielkość średnicy 649 mil gieogr., t. j. 0,37 śre
dnicy ziemi, a z tego łatwo obliczyć, źe objętość planety jest zaledwie 0,05 
objętości ziemi.

Oznaczenie masy Merkurego było długo utrudnione; nie ma on księ
życa, a więc żadnego bliskiego ciała, któreby ruchem swym ujawnić mo
gło siłę działania planety. Trzeba było sprzyjającej do tego c«|u, a wła
ściwie przypadkowej okoliczności, jaką było przejście bliskie komety 
Encke’go i zwichnięcie jej drogi w r. 1841. Z  tego działania Merkurego

w przybliżeniu obrachowano jego masę jako równą 0,06, t. j. —  masy
16,6

ziemi. Z  tego i ze znanej objętości wnieżfc łatwo, że gęstość jego jest
1)1^ gęstości ziemi, czyli przeszło 6,4 raza większa od gęstości wody *). 
J e s t  to największa z gęstości różnych planet, co prowadzi do wniosku, że 
między materyjałam i, składającymi kulę Merkurego, dużo jest metalów, 
skoro ciężar właściwy średni zbliżony jest do d & » ri' cynku, równego 7,0. 
Najcięższe skały ziemskie m ają ciężar właściwy 3, a więc zaledwie poło
wę gęstości Merkurego posiadają.

Wiadomości nasze o stanie innych fizycznych warunków na M erku
rym są bardzo skąpe. Powodem tego jest trudność jego spostrzegania 
z powodu bliskości słońca. Eazy światła, jakie w różnych względem 
słońca położeniach zauważyć się dają, nie różnią się od znanych zmian 
oświetlenia księżyca i stanowią dowód, że M erkury jest ciałem ciemnym,

')  G ęstość  ś re d n ia  z iem i, c zy li j e j  c ię ża r w ła śc iw y  ś re d n i, w ynosi 5 ,48.



M E R K U R Y . ----- 180. 2 4 9

odbijającym światło słoneczne. Kozbiór widmowy potwierdza to mnie
manie. Y  widmie Merkurego, badanym przez YogeFa, znajdują się też 
same jĄśiki absorbcyjne, co i w świetle słonecznym. "Wzmocnienie jed
nak mektórycli z owych prążków każe się domyślać istnienia jakiejś 
atmosfery mocno absorbującej; jest to jednak niepoparte dotąd żadnym 
stanowczym dowodem.

W  położeniach, bliższych ziemi, kiedy najkorzystniej powierzchnia 
Merkurego mogłaby być badana, przedstawia on tylko wąsko oświetlony 
sieią), na którym bardzo niewiele dostrzfc można. Schroter, badając 
często powierzchnią Merkurego i plamy na niej spostrzegano, przypusz
czał istnienie tam  wielkich wyniosłości, z ruchu zaś tych plam obliczył 
czas obrotu kuli na 24 godziny i 5 minut. Z  powodu jednak w spom nij 
nycli trudności tę daną tylko za przybliżoną uważać należy. Jakoż in
ni otrzymywali nieco odmienne wypadki, bliskie 24 godzin. Co zaś do 
przypuszczalnych gór, istnienie ich nie dało się stwierdzić dotychczaso
wymi spostrzeżeniami. Plam y Merkurego mają kontury bardzo niewy
raźne, jak  to można zauważyć na rysunkach jego tarczy, podanych przez 
YogeFa (fig. 159). Mimo doskonałości użytej lunety i wprawy spostrze- 
gacza, niewiele -z tych 
widoków wywniosko
wać można; dlatego ani 
kierunek jego ruchu 
obrotowego, ani poło
żenie równika nie da
dzą się ściśle oznaczyć.
"Wszelkie zatym wnio
ski o zmianacli ciepła 
i porach roku z granic 
przypuszczeń nie wy
chodzą. "Według sta
rannych badań Schrd- 
te r’a, nachylenie równika do płaszczyzny drogi Merkurego wynosi około 
20°, coby go stawiało w położeniu pod tym względem zbliżonym do ziemi. 
Gdyby nawet to mniemanie zostało stwierdzone, to i tak  jeszcze, bez in
nych danych, trudno mieć wyobrażenie o stanie tamtejszych warunków 
ciepła i światła. Tarcza słońca przedstawia się w punkcie przyslone- 
cznym Merkurego jako 10 razy większa od tej, k tórą z ziemi wadzimy. 
W  tej bliskości słońce obdarza planetę tak wielką ilością ciepła i światła, 
że stawia ją  w warunkach zupełnie odmiennych od znanych nam na ziemi.

W  wyjątkowych tylko razach możemy dostrzec całą kulę M erkure
go, mianowicie, kiedy ona, przesuwając się między ziemią i słońcem, po
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kazuje się jako czarna okrągła plamka na tarczy słonecznej. Gdyby 
drogi obu planet leżały na jednej płaszczyźnie, zjawisko to byłoby zwy
kłym podczas każdego złączenia dolnego. Jednak, jak wiemy, droga 
Merkurego iest nachylona do ekliptyki pod kątem 7°. K a fig. 160-ej

liii, łączącej środek ziemi ze środkiem słońca, lub blisko niej; linija 
zaś owTa jest liniją węzłów MM". Przejście więc zdarzyć się może tylko 
w położeniach trzech c ia ł: S, M i Z , lub S, M" i Z". Ponieważ w pun
ktach Z i Z" zn min znajduje się około początku m aja i początku listopa
da, jak  to z położenia punktu 'Y' na figurze wyrozumieć można, przeto 
przejście Merkurego przed tarczą słońca może przypadać w tych tylko 

.dwu miesiącach, jeżeli naturalnie przypadnie jednocześnie złączenie dolne 
w tych miejscach, albo blisko nich. Złączenia dolne na linii węzłów zda
rzają się około 13 razy w ciągu 100 lat. Jeżeli złączenie przypada od 
węzła dalej niż o 3° 28', to już wtedy M erkury mija dołem łub górą ta r
czę ‘słoneczną i nie może być na niej w idzialny.

Ponieważ największa średnica pozorna Merkurego dochodzi do 12"9, 
a  średnica słońca ma przeszło 32' (us. 66), tarcza więc planety podczas 
przejścia wydaje się stosunkowo bardzo małą, średnica jej bowiem stanowd

część średnicy słońca; dlatego to zjawdsko tylko zapomocą lunet ob-J_ O U
serwowane być może. K ierunek ostatniego u nas widzialnego przejścia 
w dniu 6 maja r. 1878 przedstawda, przy zachowraniu prawdziwych sto
sunkowych wymiarów, figura 161-sza. (W  bieżącym stuleciu przypadają 
jeszcze dwa przejścia Merkurego, mianowdcie 10 maja r. 1891 i 10 listo
pada r. 1894; żadne z nich jednak u nas nie będzie widzialne.) Podczas 
przejścia planeta przedstawia się jako okrągła, równa, czarna tarcza, co 
dozwala dokładnie zmierzyć jej wymiary. Lecz nie możemy dostrzćc nic 
takiego, eoby dotychczasowe wdadomości nasze o jej stanie fizycznym roz

szerzyć mogło. Ze względu zaś na ruch planety, przejścia te, ściśle obser

1  ig . 1 oO.

elipsa Z Z 'Z" ozna
cza drogę ziemi wuraz 
z czterema jej po
łożeniami w róż
nych miesiącach, zaś 
MM'M" drogę M er
kurego. Aby w tym 
położeniu dróg mo
żna było dostrzóc 
Merkurego przed 
tarczą słońca, musi 
on znaleść się na li-



W E N U S .  ----- 1 8 1 . 251

wowane, przyczyniają się do rozwiązania ważnych pytań (por. us. 91). 
One to, przez Leverrier’go obliczone, pozwoliły mu ściślej określić zwi-

F ig .  161.

clmięcie drogi Merkurego, o którym już poprzednio (us. 174) była mowa, 
a mianowicie, źe ruch jego punktu przysłonecznego szybszy jest o 40" na 
100 lat, aniżeli rachunek wpływów grawitacyi wykazuje. To naprowa
dziło wzmiankowanego astronoma do przypuszczenia, dotychczas jeszcze 
niesprawdzonego, istnienia małych planet między M erkurym i słońcem.

WENUS.

181. Wenus, jako najświetniejsza ze wszystkich gwiazd na sklepie
niu nieba widzialnych, oddawma już znana była jako «gwiazda poranna® 
lub «wieczorna», gdyż ukazuje się albo przed wschodem słońca, albo po 
jego zachodzie. Zdaje się, że, przed odkryciem jej prawdziwego ruchu, 
w odległej starożytności uw7ażano ją  za dwie oddzielne gwiazdy; ranny jej 
objaw zwano «Pkosphorus», wieczorny zaś «Hesperus». Blask jej jest 
w7 pewnych razacli tak silny, że w dzień przy słońcu może być gołym okiem 
widziana. Przez lunetę spostrzegana, W enus przedstawia zaw7sze tarczę 
w części tylko oświetloną, co, jak  widzieć można na fig. 124-ej (str. 181),
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zależy od jej położenia względem słońca; w wyjątkowych tylko razach, 
kiedy przechodzi przed tarczą słońca, widać ją  na jasnym  tle tejże tarczy 
jako czarną okrągłą kulę.

D la dokonania całkowitego obiegu po swej drodze około słońca po
trzebuje W enus 224 dni 16 g. 49 m. 8 sek., t. j. około 7 miesięcy. Jeżeli 
jednak wyobrazimy sobie początek tej drogi w chwili złączenia dwu pla
net, W enery i ziemi, wtedy po 7 miesięcznym czasie Wenus, wróciwszy 
do tego samego punktu swej drogi, już tu  ziem  nie zastanie; będzie ona 
bowiem przeszło o pół swego obiegu dalej, t. j. po przeciwnej stronie 
słońca, tak  iż W enus, jako bieżąca małoco prędzej, potrzebować będzie 
przeszło 12 miesięcy, aby dogonić ziemię do nowego złączenia. Dlatego 
obieg synodyczny, między dwoma złączeniami, wynosi dla W enery 19^ 
miesięcy, t. j. dni 583. Połowę prawie tego czasu przebywa planeta na za
chodniej stronie słońca, resztę na wschodniej. Te dwa główne okresy bie
gu W enery wyobrażone są na fig. 162-ej, przedstawiającej położenia ziemi



i AYenery na ich drogach co 30 dni w roku 1884. Łącząc każde położe
nie ziemi z odpowiednim położeniem W enery liniją ciągłą, ze słońcem 
zaś liniją przerywaną, otrzymujemy dla każdej pozycyi różny kąt p.
0 który planeta jest odległa od słońca. Zaczynając od położenia 8-go 
marca, widzimy kąt p  zwiększający się stopniowo aż do 2 maja, kiedy 
przypada największe odsunięcie wschodnie planety; widać ją  wtedy o 45°,5 
na wschód od słońca, t. j. po lewej jego stronie. Gwiazda wtedy zowie 
się «wieczorną-, bo pokazuje się jednocześnie prawie z zachodem słońca,
1 około 3 godzin po jego zachodzie świeci tak, że podczas zupełnej cie
mności obserwowana być może. Dalej stopniowo zaczyna się codzień 
zbliżać do słońca, kąt jćj odsunięcia^; staje się mniejszym, jak  to widzi
my w dniach 7 m aja i 6 czerwca; w d. 6 lipca Wenus już jest obok słoń
ca i prawie razem z nim zachodzi; 11 lipca nakoniec kąt p  staje się ró
wnym zeru, t. j. W enus całkiem znika z oczu, górując w tejże samej 
chwili, co i słońce. — W  połowie prawie drogi od odsunięcia do złączenia, 
t. j. w pierwszych dniach czerwca, blask planety jes t najsilniejszy. Nie 
pochodzi on właściwie od fazy oświetlenia, gdyż w punkcie elongacyi jest 
połowa tarczy oświetlona, a tu  zaledwie ćwierć, ale raczej od zbliżenia się 
do ziemi; w dalszym zaś biegu, mi no ciągłego zbliżania się, blask planety 
słabnie, bo już wtenczas barclzo wąski sierp m ałą ilość światła odbija. — 
Przez całą pierwszą połowę r. 1884 Wenus zjawia się jako gwiazda wie
czorna, w lipcu około złączenia znika zatopiona w promieniach słońca, 
ale już w d. 5 sierpnia (fig. 162j widzimy ją  znowu, kąt p  jednak ma po
łożenie odwrotne, t. i, planeta jest z zachodniej strony słońca na prawo 
od niego. Wschodź' ona wtenczas nad ranem, wyprzedzając wschód słoń
ca, jako gwiazda .<poranna», czyli “jutrzenka-’. Około 20 sierpnia jest 
w największym blasku, tak  iż ją  podczas wschodu słońca jeszcze widzieć 
można gołym okiem, nakoniec w dmu 20 wrześuia dochodzi do najwię
kszego zachodniego odsunięcia 46°,1 (str. 181) i na 3 godziny przed słoń
cem wschodzi podczas zupełnie jeszcze ciemnej nocy. Zmniejszanie się 
dalsze kąta p  zbliża znowu planetę ku słońcu aż do jej górnego złączenia, 
przyczym faza oświetlenią zwiększa się przy jednoczesnym zmniejszaniu 
się średnicy pozornej.

Średnia odległość W en ery od słońca wynosi 14,58 milijona mil 
i z powodu postaci drogi, bardzo zbliżonej do koła, zmienia się tylko nie
znacznie, gdyż mimośród jej drogi — 0,00684; stosunek odległości naj
większej i najmniejszej jest 14,5 :14,3. A le odległość W enery od ziemi 
jest bardzo zmienna: w chwilach złączenia dolnego Wenus zbliża się nie
raz do 5 milijonów mil; jest to po księżycu najmniejsza odległość, na jaką 
planeta do ziemi zbliżyć się może; w złączeniu górnym oddala się do 35 
milijonów mil. Tym różnicom w odległości odpowiadają i różnice śre-

w e n u s . —  161. 253
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(lnicy pozornej, zmieniającej się od 9",5 do 65",2, skąd obliczony praw
dziwy rozmiar średnicy wynosi 1715 mil g.; jest on więc małoco mniejszy 
od rozmiaru średnicy ziemi.

M asa W enery jest , ^  - masy słońęa, czyli 0,79 masy ziemi,
4  l J i J- O U

a gęstość wynosi 0,81 gęstości ziemi; jej wielkość jest najbliższa wiel
kości ziemi.

Przez lunetę widziana, W enus przedstawia tarczę w mniejszej luli 
większej części oświetloną, silnie bardzo błyszczącą, tak  że oko swym 
blaskiem razi i dla przypatrzenia się jej szczegółowego potrzeba nieraz 
użyć szkła przyciemniającego. Plamy, jakie na niej ludać, doprowadziły 
do określenia jej rucliu obrotowego, odbywającego się w ciągu 23 g. 21 m. 
Trudność ścisłego oznaczenia rucliu tych plam czyni tę daną jeszcze nie
pewną, mimo tego, że ona przez paru  różnych spostrzegaczy i w różnych 
ozasacli bj la tak  podana. Przy stosunkowo niewyraźnych] konturach 
plam, jak  je na fig. 163-ej i 164-tej widzieć można, i łatwem złudzeniu

21 m a ja  r .  1871. 30 lip c a  r .  1871 . 3 lis t.  r .  1871 . (Y o g e l.)

F ig .  163.

oka, pewne zmiany, codzień spostrzegane, mogą się powtarzać w okresach 
dziennych spostrzeżeń i czynić wrażenie prawdziwego obrotu; kiedy tym
czasem będą one w rzeczywistości tylko odbiciem czasów obserwacyj, 
t. j. długości dnia ziemskiego. Prawdopodobniej plamy W enery są utwo
ram i otaczającej planetę atmosfery, co już dawniej Herscliel przypusz
czał, a Yogel w ostatnich latach ścisłymi spostrzeżeniami potwierdza. 
Rozbiór widmowy światła W enery daje prążki prawie nie różniące się 
od prążek widma słonecznego, niekiedy jednak wzmocnione, jakby wy
tworzone przez silniejszą absorbcyją. Obcych prążek wprawdzie nie 
widać, coby prowadziło do przypuszczenia, że światło słońca odbija się
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wprost od powierzchni planety i niezmienione wraca do nas. Bezpośre
dnie jednak spostrzeżenia dowodzą stanowczo istnienia atmosfery na

R . IS S l : 22 m ar. godz. 6. 26 m ar. godz. 7. 2S m a r. godz . 6 '/ 2. (D e n n in g ) .

F ig .  164.

Wenerze, w takiej zaś bliskości słońca zmiany ciepła pozwalają przypusz
czać zgęszczanie się pierwiastków, atmo
sferę składających, na utwory, odpowiada
jące naszym ziemskim chmurom i pized- 
stawiające się jako plamy. Jeżeli skład tój 
atmosfery jest podobny do składu naszńj 
ziemskiej, to obcych prążek w widmie nie 
będzie, choć te same słoneczne wzmocnione 
być mogą.

Podczas ostatniego przejścia W enery 
przed tarczą słońca w roku 1882, Yogel 
w Potsdamie, obserwując zjawisko w chwili, 
kiedy większa połowa tarczy planety już 
była na słońcu widzialna, spostrzegł obrą
czkę jasną, dokończającą niejako widzialną 
połowę (fig. 165). Obrączka ta  pochodzić 
może tylko od załamania promieni słońca 
w atmosferze, otaczającej kulę Wenery. F ig . 105.
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Wyobraźmy sobie bowiem na figurze 166-ej W enus W , widziany z pun
k tu  na ziemi Z  tak, że połowa jej, objęta promieniami cZ  i Z a ', jest na

tle tarczy słonecznej. Gdyby planeta nie m iała atmosfery, promienie 
słońca, tak  położone jak  c, b, idąc po linii prostej cbZ' ,  nie doszłyby do 
oczu spostrzegacza w punkcie Z ; załamane jednak w atmosferze w b do
chodzą w kierunku b Z ,  dając obraz całego obwodu a'b', objętego jiromie- 
nian:.i widzenia Z V i Z a!. Podobne zjawisko obserwowano już niejedno
krotnie w bliskości złączeń dolnych, kiedy wąski już bardzo sierp planety 
przechodzi dalćj za połowę jej obwodu, a  nawet otacza wąską smugą 
światła prawie całą ciemną stronę. Z  granic rozszerzanie się tego świa
tła  po atmosferze W enery na podobieństwo ziemskiego zmierzchu obra- 
chowano, że załamywanie tam  światła jest daleko silniejsze otl załamy
wania przez powietrze i że atmosfera W enery musi być znacznie gęstsza 
od atmosfery ziemskiej, z czym jest w zgodzie wspomniane powyżej 
■wzmocnienie prążek widma. — Z a tą  gęstością i zarazem obszernością 
atmosfery przemawia jeszcze jeden fakt szczególny, mianowicie że śre
dnica pozorna W enery podczas jej przechodzenia przed słońcem wydaje

się o Jg mniejsza od średnicy mierzonej w zwykłym oświetleniu, tak  iż

stosunek tych średnic jest 16'r,90 : 17,f,55. Ponieważ tak wielkiego błędu 
w mierzeniu przypuszczać nie można, przeto Auwers wnosi, że ogranicze
nie widzialnej zwykłym sposobem tarczy W enery przez promienie słońca 
ma miejsce nie na jej powierzchni, ale w warstwie kilkumilowej atmosfe
ry, przez co tarcza wydaje się większą. —

Od opisanych zjawisk należy odróżnić blade oświetlenie ciemnej czę
ści tarczy W enery, jakie niejednokrotnie widziano wtedy, kiedy sierp jej 
świetlny już jest bardzo wąski. T iudno przypuścić, aby światło to jio- 
chodziło od oświetlonej ziemi, tak jak  popielate światło księżyca po nowiu 
(us. 117); prędzej przypisują je fosforesceucyi, choć i to przypuszczenie 
nie jest wcale stwierdzone. Yogel bowiem i Lolise widzieli to łagodne 
światło, rozszerzające się tylko do pewnej odległości od granicy światła 
słonecznego (fig. 163, prawa); prędzej więc ono przemawia za refrakcyją, 
tak  daleko sięgającą z powodu gęstej i grubej atmosfery. —

Podobnie jak  czas obrotu W enery, z ruchu plam wyprowadzony, nie 
jest pewny, tak i dotychczasowe dane, odnoszące się do innych elementów
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fizycznych, mają tylko pewne za sobą prawdopodobieństwo. Jeżeli poda
ne przez Sehroter’a nachylenie równika do płaszczyzny drogi wynosi isto
tnie 72°, to wtedy zmiany pór roku, bardzo krótkich, powinnyby być 
gwałtowne. Widzimy to położenie na fig. 167-ej (nie potrzebującej bliższe
go objaśnienia), z któ
rej oczywiście przeko
nać się można, że to 
półkula północna, to 
znowu południowa jest 
wrprost na słońce wy
stawiona, lub całkiem 
go pozbawiona; blis
kość jednak słońca, 
dającego prawie dwa 
razy więcej ciepła i światła, niż na ziemi, przy stosunkowo gęstszej atmo
sferze, musi bardzo łagodzić te zmiany. —

Kwestyja istnienia księżyca W enery była niejednokrotnie poruszana 
z powrndu pewnych błyszczących punktów, jakoby na jej ciemnej powierz
chni spostrzeganych. Te błyszczące punkty w dużych lunetach, w rze
czywistości tylko odbicia światła od okrągłych powierzchni szkieł, już 
nieraz bywały powodem złudzeń, i tu prawdopodobnie innego znaczenia 
nie mają. N iepodobna bowiem przypuścić, aby, przy dzisiejszych silnych 
teleskopach, przy częstym badaniu planety i jej przejść przed słońcem, 
nie dostrzeżono choćby bardzo małego ciała, które, szczególniej w chwi
lach przejść, również jako czarny punkt na tarczy słonecznej mogłoby 
być widoczne.

182. Przejścia W enery przed tarczą słońca nie różnią się pod wzglę
dem ogólnych objawów od takichże przejść Merkurego, choć m ają daleko 
donioślejsze znaczenie. Są one znacznie rzadsze, aniżeli przejścia M erku
rego. Powody tej rzadkości, jakoteż warunki możliwości tych zjawisk 
dadzą się wyrozumieć z fig. 168-ej. Pochyłość drogi W enery wynosi 
3° 23' 35"; nie przy każdym więc złączeniu dolnym przejście nastąpić mo
że, ale tylko wówczas, kiedy trzy ciała: słońce, W enus i ziemia znajdą 
się na jednej linii prostej, łączącej ich środki, t. j. na linii węzłów 
ZSZ", lub bardzo blisko niej. Przy małym nachyleniu drogi sądzićby 
należało, że te przejścia równie często się zdarzą jak  Merkurego; nie na
leży jednak spuszczać z uwagi malej odległości Wenery od ziemi podczas 
złączenia, wskutek czego nachj lenie drogi widzimy pod kątem znacznie 
większym, niż u odleglejszego Merkurego, tak iż wystarcza 1° 4 9 'odle
głości W enery od węzła, aby już ona przeszła pod słońcem lub nad nim, 
nie będąc wcale w złączeniu widzialną. Dlategoto owe przejścia są rzad-

BiM . m at.-fiz ., S. I I I ,  T . IX . 1 7
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kie i rachunek obiegów wykazuje, że całkowity okres przejść wynosi 243 
lata, podczas których 4 przejścia mają, miejsce w odstępach lat 105 |, 8,

121’ , 8. Długość węzła W enery wynosi 75° 19r 52"; przypada on więc w tej 
samej stronie nieba, w której ziemia na swej drodze znajduje się w pierw
szych dniach grudnia i w pierwszych dniach czerwca, jak  to na fig. 158-ej 
jest przedstawione sposobem gieometrycznym, na fig. zaś 168-ćj w perspe
ktywie; przejścia więc tylko w tych dwu miesiącach mogą mieć miejsce.

Pierwsze przejście od czasu używania lunet spostrzegano w r. 1639, 
potyin nastąpiły 2 przejścia w X V I I I  wieku:

d. 6 czerwca r. 1761 i d. 3 czerwca r. 1769;

w bieżącym wieku również hyły dw a:

d. 8 grudnia r. 1874 i d. 6 grudnia r. 1882;

następne ‘przypadną dopiero:

d. 7 czerwca r. 2004 i d. 5 czerwca r. 2012.

W czasach przejścia, t. j. w złączeniach dolnych, jak  to powyżej 
było już wspomniane, W enus najwięcej zbliża się do ziemi, a wskutek 
tego paralaksa jej wypada wtedy największa. Jeżeli jeszcze uwzględnimy 
to, że znane rozmiary tarczy słonecznej pozwalają na bardzo ścisłe z róż
nych punktów ziemi oznaczenie cięciwy, po której pozornie Wenus prze
chodzi, to przyjdziemy do wniosku, że tarcza słońca da nam tło daleko 
dogodniejsze od tła  nieba do oznaczenia paralaksy W enery i jej odległo
ści od ziemi. 3-cie zaś prawo Keppler’a określa ściśle zależność czasów 
obiegu Wenery i ziemi od ich odległości; z oznaczeniem przeto tym spo
sobem paralaksy W enery łączy się możność bardzo ścisłego obliczenia 
paralaksy słońca, która, jak  wiemy (us. 91), z powodu swej małości, nie 
może być bezpośrednio dokładnie znaleziona.

/S
F ig . 1 PS.
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N a to znaczenie zjawiska przejścia pierwszy zwrócił uwagę Halley 
w r. 1677. Od tego czasu zdarzyły się już 4 przejścia, t. j. w latach 
1 761, 1769, 1874 i 1882 i wszystkie w powyższym celu były obserwowane. 
D la tych spostrzeżeń przez różne państwa były wysyłane kosztowne wy
prawy naukowe do tych miejsc kuli ziemskiej, z których zjawisko całe 
najlepiej widziane być mogło. Aby otrzymać ścisłe rezultaty, przedsię
brano wcześnie możliwe ostrożności, tak pod względem naukowego przy
gotowania spostrzegaczów, jakoteż i pod względem wyboru miejsc. Ekspe- 
dycyje wysyłane w tym celu, opatrzone najlepszymi narzędziami, wyzna
czały naprzód z całą ścisłością położenie p u n k t u  spostrzeżeń, aby mieć 
pewną podstawę, do której złudzenie paralaktyczno się odnosi, a następnie 
obliczyć paralaksę poziomą, to jest odniesioną do promienia ziemi. Mimo 
różnych metod wykonania samego spostrzeżenia, zasada wyznaczania pa- 
ralaksy słońca jest taż sama i da się streścić w sposób następujący.

Jeżeli wyobrazimy sobie dwu spostrzegaczów w dwu punktach ziemi 
a i b (fig. 169), patrzących jednocześnie na W enus W , przebiegającą

F ig . 169.

przed słoi&mi S, to każdy z nich widzieć będzie drogę jej jako cięciwę 
tarczy słonecznej — ale nie tę sarnę cięciwę. Z punktu a droga przedstawi 
się jako linija c m J ,  z  punktu zaś b jako cb'cl\ odległość w łuku tych dwu 
cięciw, a'b', z ziemi widziana, da się łatwo obrachować ze znanych rozmia
rów tarczy słonecznej. Z dwu zaś trójkątów a bW  i a'b’W  mamy

b \ V : l ' W  —  ab:a'b' .
Jeżeli odległość ziemi od słońca przyjmiemy za jednostkę, to odległość 
Wenery, według 3-go prawa Keppler’a, będzie b 'W  =  0,723, a więc 
b\Y  =  1 — 0.723 =  0,277; zatym

ab : a 'b '=  0,277 : 0,723, a więc
O 7 2 3

—  ab =  2,60. ab.
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W  chwili więc spostrzeżenia odległość cięciw, a'V, z ziemi widziana, bę
dzie 2,60 raza większa od odległości ab, widzianej z takiegoż oddalenia, 
t. j. ze słońca. Jeżeli przeto wartość a'b', z obserwacyj dwu spostrzega- 
czów otrzymaną, podzielimy przez 2,60, to dowiemy się, pod jakim  kątem 
ze słońca widać odległość ab, dzielącą ich od siebie na ziemi, czyli otrzy
mamy paralaksę słońca, odniesioną do podstawy ab, którą zapomocą pro
stego rachunku odnieść można do promienia ziemi, skoro odległośćFspo- 
strze-gaczów, ab, jest ściśle oznaczona.

W  powyższym objaśnieniu pominęliśmy liczne szczegóły, które 
wprawdzie głównej jego zasady nie -wstrząsają, ale rachunek sam czynią 
bardzo złożonym. I t a k ,  odległości względne dwu planet, 1 i 0,723, są 
średnie i wyrażają stosunek wielkich osi elips; .ale w chwili przejścia są 
inne i muszą być ściśle według praw Keppler’a obliczone. Następnie po
minęliśmy ruch podwójny ziemi, który również -winien być uwzględniony 
w rachunku, jeżeli długość cięciw przez czas trwania przejścia oznacza
my. Wykonanie zresztą samych spostrzeżeń z tą  ścisłością, jakiej to za
danie "wymaga, nie okazało się łatwym zaraz od najpierwszego obserwo
wanego przejścia w r. 1761. Podczas następnych przejść starano się po
prawić zarówno narzędzia jak  i sposoby obserwowania, tak iż ostatnie 
przejście wr r. 1882 zastało astronomów uzbrojonych przeciwko wszystkim 
niedogodnościom, z poprzednich doświadczeń znanym. W  Europie tylko 
pioczątek zjawiska wr r. 1882 był widzialny, t. j. wejście planety przed 
samym zachodem słońca; pora zimowa wr nielicznych tylko miejscowo- 
śeifŁch dozwoliła poczynić dokładne spostrzeżenia. Główne zaś wryprawy 
naukowe rozmieściły się w Ameryce, od Bostonu aż do Ziemi Ognistej, 
gdzie^ cały przebieg przejścia, blisko 6 godzin trwać mający, wT wygodnych 
-warunkach mógł być widziany.

T rzy  m etody głów nie były używ ane podczas spostrzeżeń, aby im zape
wnić dokładność i możność sp raw dzenia  jednych  zapom ocą drugich.

1) M e t o d a  z e t k n i ę ć  polega na 
oznaczeniu chwili, w k tó re j b rzeg  planety 
styka się g ieom etrycznie z brzegiem  słoń
ca, mianowicie oznacza się: przy  wejściu 
p lanu j, dwie chwile zetknięcia, zew nętrzne
go i w ew nętrznego (a i h fig 170 A), i ta 
kież samo dwie chwile » rz \ wyjściu ( c i  d 
fig. 170 A). N astępnie z czasu trw ania 
z jaw iska oblicza się długość cięciwy p rzej
ścia. F ig . 1 7 0 B  p reodstaw ia naturalne 
położenie cięciw przejść  \ f  r. 1874 i 1882. 

F ig .  170 A . L in ije  ciągle w yobrażają  d rogę środka
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W enery tak , jak b y  ją, ze środka ziem i widać było; lin ije  zaś p rzeryw ane ozna
czają  tęż drogę, w idzianą z dwu końców  osi ziem skiej. Odległość łukow a 
każdej p a ry  linij 
przeryw anych je s t 
ja k  wiemy 2 ,60  ra- 
za w iększa od pa
ralaksy  słońca, od
niesionej do osi 
ziemi, a więc 5 ,20 
raza  w iększa od 
para laksy  pozio
mej, odnoszonej, 
j a k  w iadomo (us.
89), do p rom ie
nia. Poniew aż od
ległość lukow a cię
ciw oblicza się 
z różnicy ich d łu 
gości, p rze to  łatw o 
wnieść o trudności 
tego  zadania choć
by z tego, że d łu
gości cięciw na ry- 
Bunku (m im o, dla
uw ydatnienia, nieco pow iększonej ich odległości) ta k  mało się od siebie różn ią .

P rzy  użyciu m etody zetknięć zachodzi n ie raz  w ażna przeszkoda. T arcza  
W enery, podobnie ja k  i ta rcza  M erkurego  przy  podobnej okoliczności, nie 
przedstaw ia w oliwili ze tkn ięcia  czystego koła , ale, w sku tek  wpływów załam y
wania św iatła w sam ej lunecie, jeszcze p rzez  czas ja k iś  po g ieom etrycznym  
zetknięciu połączona je s t z brzegiem  słońca ciem nym  m ostkiem  (g o u tte  no ire ), 
k tó ry  p rzeszkadza  oznaczeniu chwili styczności. F ig . 171-sza p rzed staw ia

F ig . 171.

obraz tego  złudzenia w czterech kolejnych chw ilach podczas p rze jśc ia  M erku
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rego w ro k u  1868. D ośw iadczenia p rak tyczne, odbyw ane nad tym zjaw iskiem  
przez  astronom ów  parysk ich , W olfa i A nd re’go, znacznie objaśniły jego  po
wody fizyczne. Z jaw isko to  podczas poprzedn ich  p rzejść  W enery było p rzy 
czyną znacznych różnic w rezu lta tach . W  r .  1882 jed n ak , tak  w skutek  owycli 
w yjaśnień, j a k  i udoskonalen ia  lunet, chwile zetknięć ju ż  daleko dokładniej 
oznaczyć się dały.

2 ) D ru g a  m etoda polega na m ierzeniu odległości łukow ej p lanety od 
brzegu  słońca przez cały czas p rzejścia w pew nych oznaczonych chwilach 
i obiachow aniu  z tych odległości praw dziw ej w ielkości cięciwy. N arzędzie, 
do tego celu służące, zowią h e 1 i j  o m e t  r  e m. Nazwa ta  pochodzi stąd , że 
p rzy rząd  ów służy do regu larnego  m ierzenia średnicy  pozornej słońca, ta k  ko
niecznej do poznania  praw dziw ej postaci drog i ziem skiej (us. 66); oprócz 
tego może on służyć do m ierzenia w szelkich drobnych łuków  na n iebie *). 
W tym  p rzyrządzie  lune ta  I 'F ,  p a ra lak tyczn ie  ustaw iona (fig. 172), różni 
się od zw ykłych lu n e t tym , że je j soczew ka przedm iotow a D je s t  rozcię ta  na 
połow y. Skoro te  połow y (B , B ') są ssuuięte, to  dw a przedm ioty , np. dwie 
gw iazdy, p rzed staw ia ją  się w ich praw dziw ym  położeniu  jak o  je d e n  obraz 
1, 2  (I). Za usunięciem  jedne j połow y soczewki do położen ia  C, C1, tw orzą  się 
w lunecie dw a obrazy  p rzedm io tu , w praw dzie jednakow e, ale odsunięte  od sie
bie, ta k  ja k  1, 2  i 5 , 4 ( I I ) .  Posuw ając owę połowę soczewki jeszcze dalej 
zapom ocą śruby  a, p rzy  okularze lunety  um ieszczonej, dochodzim y do takiego 
oddalen ia  dwu obrazów , że gw iazda 3  d rugiego obrazu  pokryw a gwiazdę 2  
obrazu  pierw szego ( I II) , i wówczas z ilości obrotów  śruby , w tym  celu w yzna
czonej, określa się łukow ą odległość obu gwiazd 1, 2. Takim że sposobem, 
rozdzie la jąc  jed en  ob raz  słońca na dw a i odsuw ając je  oba aż do styczno
ści (IV ), o trzym ujem y dok ładną pozorną średnicę słońca. P rzy  przejściach 
W enery b rzeg  słońca i p laneta  są tak im i dw om a przedm io tam i; odległość ich 
ciągle się zm ienia i szybko a pewnie pow inna być m ierzona. —  T akim i p rzy 
rządam i posługiw ały się w ostatn ich  dw u przejśc iach  przew ażnie  wyprawy 
niem ieckie i rosyjskie , a rezu lta ty , za ich pom ocą o trzym ane, nie ustępują 
w dokładności otrzym yw anym  zapom ocą m etody zetknięłćj

3) N akoniec n iek tó re  w ypraw y, a szczególniej am erykańskie i fran- 
cuzkie, używ ały do tegoż celu p rzyrządów  fotograficznych, zdejm ując ja k  się 
dało najczęściej obrazy  całego przejścia, z k tó rych  potym , przez m ierzenie 
m iaram i, odpow iednim i skali fotogram ów , obrachow yw ano rów nież długość 
cięciwy p rzejśc ia . —

*) D o  u d o s k o n a le n ia  lie lijo m e tru , a  szczegó ln ie j do u lep sze n ia  sposobów  o b serw a
c j i  p rz e jśc ia  W e n e ry  p rz e d  ta rc z ą  s ło ń c a  zapom ocą  teg o  p rz y rz ą d u , p rzy czy n ił się w ielce 
n ie d aw n o  z m a rły  p ro f. P raż in o w sk i, k tó ry  p rzez  d łu g i  czas n a d  tym  narzędz iem  p raco w ał. 
[M im o u s iln y c h  s ta ra ń , n ie  m o żn a  b y ło  w ydostać  ta k  ry s u n k u  j a k  i o p isu  lie lijo m e tru , zb u 
d o w a n eg o  p rz e ze ń  d la  ek sp ed y cy j fran c u sk ich  w  r . 1882.]
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R achunki, odnoszące się do paralaksy  słońca z p rzejść  W enery otrzym ać 
się m ającej, dotychczas nie są  jeszcze ostatecznie ukończone.

F ig .  172.

Helijometr Królewiecki BessePa, roboty Fraunhofer’a.

W artość, obrachow ana przez E ncke’go z p rzejścia  r . 1769, w ynosząca 
8 ,57 , okazała  się po spraw dzeniu  zam ałą ; ponow nie przeliczona przez  Po- 
w alky’ego w r. 1864 w zrosła do 8",86 .
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R ezu lta ty  obserw acyj w r. 1874  w aha ją  się z różnych stacy j, m ięJzy 
8 " ,7 6  a 8 ''8 8 . Tę m ałą niepew ność w p a ra lak sie  słonecznej rozs trzygną  osta
tn ie  z r . 1882  spostrzeżen ia , dodziś *) jeszcze n ieobrachow ane; one dopieroj- 
p rzy  odpow iednim  uw zględnieniu  rezu lta tów , innym i drogam i otrzym anych, 
m ogą dać w artość tej najw ażniejszej d la całego uk ładu  słonecznego miary, 
od k tó re j ostatecznego u sta len ia  zależy udok ładn ien ie  w szystkich odległości 
i rozm iarów  p lanet.

U K Ł A D  M A R S A

183. M ars jest czwartą skolei planetą (licząc od słońca). Droga 
jego okala drogę ziemi i dla tego zjawiska jego biegu różnią sję nieco od 
zjawisk W enery i Merkurego, których drogi wewnątrz orbity ziemskiej 
się znajdują. Obieg gwiazdowy M arsa trw a 1 rok 821 dni 23 godz. 30 m. 
53 sek., t. j. prawie 687 dni, a zatym niewieleco mniej od dwu obiegów 
ziemi. T a różnica w czasach obiegu dwu planet, obok siebie będących, 
wytwarza pewne okresy widzialności Marsa, gdy jest z ziemią po tej sa
mej stronie słońca, i dłuższe znacznie okresy, w których, znajdując się po 
przeciwnej stronie słońca, tylko krótko przed wschodem lub po zachodzie- 
słońca może być dostrzeżony. Ponieważ zaś z powodu swój odleglejszej 
drogi nie może się znaleść między ziemią i słońofltn, przeto- fazVloświetle
nia jego różnią się od faz planet dolnych. Będąc o 90° od ziemi ma tak 
nieznaczną część tarczy nieoświetloną, iż ona odpowiada zaledwie tarczy 
księżyca 4-go dnia po pełni; w innych położeniach naturalnie jest prawie 
cały oświetlony; tarczę zatym M arsa najczęściej okrągłą widzimy.

Stosunek dróg ziemi i M arsa przedstawiony jest na fig. 173-ej,. 
wraz z oznaczeniem miejsc obu planet w dniu 1 każdego miesiąca w la
tach 1884 i 1885. Podobnie jak  dla objaśnienia drogi AVenery, i tu. 
łączymy miejsca planet odpowiednich dat linijami prostymi i prowadzimy 
równocześnie linije od ziemi do słońca (linije te są opuszczone na figurze, 
aby nie zaciemniały rysunku) i wtedy z łatwością możemy wyrozumiąft 
właściwe położenia M arsa w każdej porze. Początek roku 1884 zastaje 
obie planety av położeniu 1 , bliskim przeciwstawienia, które wkrótce, bo 
1 lutego, następuje w położeniu 2. J e s t to chwila, w której M ars odle
gły jest od słońca o 180°; góruje on więc o północy i przez całą noc jest 
wiftzialny jako gwiazda pierwszorzędna czerwonawego koloru. AVkrótce- 
ziemia szybszym biegiem wyprzedza go, w położeniach 3, 4 , . . .  Ałars 
zostaje poza ziemią, kąt p  jego oddalenia od słońca zmniejsza się tak, 
że av położeniu 5, w maju, jest on prosty, t. j. Mars, odległy od słońca

*) R . 188f>, l ip ie c .— S p ó łe ze śn ie , a ż  do  d a lszego  sp ra w d z e n ia , w iększość k a le n d a r z /  
a s tro n o m ic zn y ch , p rz y jm u je , ja k o  p a ra la k s ę  s ło ń c a , 8 " ,8 5 .
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o 90°, jest w kwadraturze i góruje prawie o zachodzie słońca. Potym sto
pniowo zbliża się pozornie do słońca tak, że po 5 miesiącach od opozycyi,

w lipcu, już tylko przez krótki czas po zachodzie jest widzialny. N a - 
koniec po jednorocznym obiegu ziemi, w położeniu 13, t. j. 1 stycznia 
roku 1885, prawie już razem ze słońcem zachodzi, a kąt p  jest bliski 
zera. Podczas drugorocznego obiegu ziemi odwrotne położenia zacho- 
d | | :  po złączeniu ze słońcem w początku roku 1885 wynurza się planeta 
powoli na zachodniej stronie słońca, oddalając się stopniowo i wschodząc 
coraz wcześniej przed wschodem słońca, tak, źe dopiero w listopadzie 
r. 1885 znowu w połowie nocy góruje, zbliżając się do howej opozycyi. 
Gdyby obieg M arsa był nieco wolniejszy, ziemia po dwu obiegach, t. j. 
po 730 dniach, dopędzałaby go w tymże samym miejscu opozycyi; przy 
szybszym jednak nieco, bo wynoszącym 687 dni obiegu, ziemia potrzebuje- 
jeszcze około półtora miesiąca^ aby się z nim zrównać; następna przeto--
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opozycyja prz^pawl* dopiero 6 marca r. 1886 w miejscu, na figurze ozna
czonym w znaku Panny.

Tym sposobem punkty opozycyi M arsa przebiegają stopniowo cały 
zodyjak i to z prędkością zmienną, co zależy od zmiennej prędkości M ar
sa na drodze, jego, najwięcej po Merkurym wydłużonej ze wszystkich 
dróg wielkich planet (us. 165). W m iarę jak  opozycyje zdarzają się bli- 
żćj punktu przysłonecznego P, wzrastająca prędkość M arsa wymaga sto
sunkowo coraz więcej dni, niż ich jest w dwu obiegach ziemi, aby ta 
ostatnia dogonić go mogła. Oznaczone na figurze linijami przerywanymi 
miejsca opozycyj od r. 1875 wykazują, te  różnice przez widoczną różność 
kątów między kolejnymi opozycyjumi, co powoduje różnice w czasie 
obiagów synodyczuych, a więc w ilości dni ponad dwa obiegi ziemi, po
trzebnych do zejścia się planet. IV tabliczce następnej zestawione są te 
różnice z lat najbliższych:

O b ie g  sy n odyczny  w ynosi

od r. 1875 do 1877 2 ob ieg i ziem i - [ - 7 7  dn i =  807 dni

» 77 łj 79 +  67 „  =  797 „
„  79 )> 81 +  +3 „  = 7 7 .9  „

81 8-1 „ + 3 7  „  =  767 ,,
84 t) 86 » +  34 =  7 64 „

O b ieg  synodyczny  ś red n io  —  780 d n i

Tę różnicę długości obiegów synodycznyoh najłatwiej właśnie wy
rozumieć na drodze M arsa, cechującej się znacznym, bo 0,093 wynoszą
cym mimośrodem, a zatym i zmienną prędkością; przy innych planetach 
te  różnice w mniejszym stopniu m ają miejsce. Podawany ohicg synody
czny w elementach planet należy uważać za średni; prawdziwy bowiem 
zmieniać się musi stosownie do miejsca, w którym opozycyja przypada. 
Opozycyje M arsa w ciągu lat 15 przeszło w różnych punktach całego 
obwodu jego drogi zdarzać się mogą.

Uwaga- ta  nie jest obojętna dla badania fizycznego stanu Marsa; 
z powodu bowiem wydłużonej drogi odległości dwu planet w różnych 
punktach ich dróg są różne. Jeżeli opozycyja przypada blisko punktu 
przysłonecznego M arsa P , t. j. blisko punktu, w którym ziemia bywa we 
wrześniu (jak było w r. 1877), wtedy odległość dwu planfet jest najmniej
sza i badanie zapomocą lunet najkorzystniejsze: M ars wtedy jest odległy 
od ziemi o 7,3 milijona mil. Kiedy zaś opozycyje zdarzą się po przeci
wnej stronie jego drogi, w miejscach, gdzie ziemia bywa w lutym lub 
marcu (jak w latach 1884 i 1886); wtedy odległość jego od ziemi wzrasta 
do 12 milijonów mil, średnica pozorna w odpowiednim stosunku się 
zmniejsza i szczegóły powierzchni daleko trudniejsze są do rozpoznania.
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W ydłużenie eliptyczne drogi M arsa jest tak znaczne, że nawet na 
małym rysunku, jak  na fig. 173-ej, rozeznać się daje. Ono to dało 
K eppler’owi możność rozjioznania prawdziwej eliptycznej postaci dróg 
planetarnych ; wyprowadzenia zasady zachowania pól z powodu wyraźnej 
zmienności w prędkościach planety.

Odległość M arsa od ziemi zmienia się w granicach bardzo obszer
nych; podczas opozycyj może ona schodzić, jak widzieliśmy, do 7,3 mili- 
jona mil, kiedy przy złączeniach wzrasta do 55 milijonów mil. Stąd 
i średnica jego pozorna zmienia się od 6" do 25", co zwykłymi sposobami 
obliczone wskazuje jego prawdziwą średnicę, wynoszącą 914 mil gieogra- 
ficznych — prawie dwa razy mniejszą od średnicy ziemi.

Masa jego według najnowszych obliczeń wynosi |  -  masy słoń-
o U JoOUU

ca, czyli 0,10 masy ziemi, a ciężar właściwy =  3,9. —
Bliskość Marsa w niektórych opozycyj ach i łagodne czerwonawe je 

go światło pozwalają dostrzegać zapomocą lunet rozliczne nierówności 
jego powierzchni, czyli plamy, których obserwacyje, zbierane starannie 
i krytycznie rozważane, przedstawiają m ateryjał nader ważny do pozna
nia natury fizycznej tej planety i jej podobieństwa do ziemi.

Plamy M arsa, choć daleko mniej wyraźne od plam słonecznych 
lub księżycowych, odznaczają się jednak szczególną stałością konturów, 
dowodząc tym, że nie są następstwem zmian atmosferyeznych, i przy
jęcie ich za «lądy» i «morza» jest z wielu względów usprawiedliwione. 
Hysunki tych plam Huygens’a z wieku X V II, zapomocą ówczesnych sła
bych lunet robione, wr porównaniu z dzisiejszymi dowodzą, że postaci 
lądów i mórz nie uległy zmianie w głównych swych zarysach — tylko 
z udoskonalaniem lunet dokładniej ich szczegóły zostały zbadane. N a 
fig. 174-ej zestawionych jest 9 widoków powierzchni M arsa, przez różnych 
obserwatorów i wT różnych czasach rysowanych. Widzimy na nich prze- 
dewszystkim delikatne i nieściśle określone kontury plam, jakby przykry
tych półprzejrzystym gazem; w środku tarczy są one zawsze nieco wyra
źniejsze, przy brzegach całkiem znikają; sam ten widok naprowadza na 
myśl o atmosferze, otaczającej planetę. Oprócz tego spostrzegamy, że 
plamy, choćby w jednym dniu, ale w różnych godzinach, widziane, nie są 
te same (rysunki 5 i 6, albo 8 i 9); przesuwają się one, a raczej planeta 
obraca się z nimi, ho po pewnym czasie w racają znowu do tych samych 
miejsc tarczy. Tak np. rysunki 4 i 7 przedstawiają oczywiście tęż samę 
okolicę, choć różnią się w szczegółach z powodu różnicy użytych lunet.

Ten ruch plam M arsa doprowadził do oznaczenia czasu jego obrotu 
około osi, wynoszącego według K aiser’a i Schm idfa 24 godz. 37 m. 22,6 
sek. Tym sposobem wykryto także położenie osi planety i nachylenie



2 6 8 KOSM OGRAFIJA.

jej do płaszczyzny drogi, równe 62° 44'; jest ono znaczniejsze od nachy
lenia osi ziemi (66® 33'), z czego wnosić należy, że zmiany pór roku są

l i .  1871: kw . 10 (L o h sc ) m arz . 22 (L o lise ) m arz . 29 (L o k se ).

K . 187 7: w rz . 8 (L o h st- j w rz . 21 (L o k se ) w rz . 21 (W e in e k ).

R . 1879: p a ź . 29 (K o n k o ly )  lis t, 10 g .  9 m. 3 3  (L o h s e )  lis t .  10 g ,  12 m. 40 (w  P ło ń s k u ) .
F ig .  174.

tam  więcej wybitne, niż na ziemi. Oś M arsa skierowana jest w punkt 
nieba, mający 350° długości, t. j. w stronę, w którśj ziemia znajduje się 
w dniu 10 wiześnia; jeżeli w tym miejscu przypadnie opozycyja, to wtedy 
biegun południowy, odwrócony ku słońcu, jest dla ziemi widzialny, a pół
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nocny zakryty. W  takim położeniu był M ars podczas opozycyi r. 1877 
(fig. 173) i na rysunkach 4, 5 i 6 (fig. 174), w owym czasie robionych, 
widzimy jego biegun południowy, odznaczający się nawet wyraźną białą 
plamą; rysunki zaś 1, 2 i 3, zdejmowane wtedy, gdy opozycyja r. 1871 
prawie wprost po przeciwnej stronie nieba wypadła, dają dostrzec biegun 
północny, otoczony również jasną plamą.

Znajomość połolenia osi M arsa i jego równika pozwala ocenić poło
żenie jiewnych jego plam względem jego długości i szerokości, tak jak  lą
dów na kuli ziemskiej. Mimo więc tego, że nie można objąć wzrokiem 
całej powierzchni planety i że kontury plam tylko bliżej środka tarczy 
są wyraźniejsze, można przez notowanie ich staranne w różnych porach 
ułożyć kartę całej powierzchni, sprawdzając ciągle podczas układania 
stałość pewnych konturów dla odróżnienia ich od plam zmiennych, po
chodzących ze zmian atmosferycznych, jakie niejednokrotnie na Marsie 
udało się rozpoznać.

T aka k a rta  M arsa by ła  naprzód  u łożona p rzez  W . H erscheP a, później 
B eer i M ildler dopełnili j ą  w r . 1830. N astępnie prace  Secchi’ego i K aise r’a  
dodały jeszcze nowe szczegóły, k tó re  w raz z daw niejszym i znajdują, się na 
k a rc ie  P ro c to r’a. Podczas opozycyi w r. 1877 S ch iapare lli w M edyjolanie, 
p rzy  dogodnych w arunkach włoskiego nieba, znacznie udoskonalił prace 
swych poprzedników  i z w łasnych spostrzeżeń  ułożył k a rtę  M arsa, w ogólnych 
rysach zarów no zgodną z dawną, kartą, P rocto rh i, ja k  i z nowo opracow aną 
z la t 1877 —  79 w P o tsdam ie  przez  L ohse’go. W szczegółach i dokładności 
przew yższa ona obie w zm iankow ane, co zarów no ścisłości spostrzegacza, ja k  
i p rzejrzystości tam tejszego pow ietrza  przypisać należy.

Dwojakiego Mtlzaju plamy dostrzec można na Marsie; jedne są b a r
wy ciemnej, szaro-ziolonawej, i te uważane są za przypuszczalne «morza», 
drugie, czerwonawe, jaśniejsze t p  prawdopodobnie «lądami*. Niekiedy 
kontury lądów, już poprzednio oznaczone, bywają naraz zakryte plama
mi jaśniejszymi, silnie odbijającymi światło słońca, i te, przetrwawszy 
czas jakiś, znikają, odkrywając znowu znane kontury lądów. AV. H er- 
scliel już plamy tc uważał za «chmury*, zawieszone w atmosferze, ota
czającej planetę. Podobną plamę widział Scliróter i ta  miała szybkość, 
wyprzedzającą ruch obrotowy M arsa; była więc utworem uiezwfiązanym 
z jego powierzchnią. Miidler, Dawes i wdelu innych zgodnie utwory te 
.za chmury uważają. Schidparelli w r. 1877 widział jednę i tęż sarnę 
okolicę trzy razy zakrywaną i odkrywaną przez chmury.

Utwory te wyraźnie świadczą o obecności tam  atmosfery, podobnej 
do ziemskiej, a potwierdzenie tego mniemania na innej drodze znajduje
my w spostrzeżeniach spektralnych. Wikimo światła Marsa, według 
1-tutherfurd’a; Huggins’a i YogePa, prócz zwykłych slonełłnych prążek
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zawiera w sobie te prą tk i absorpcyjne, jakie w świetle zachodzącego 
słońca na ziemi widzićć się dają, a które przypisujemy obecności pary 
wodnej w powietrzu. P rążki te, w widmie atmosfery ziemskiej rozmie
szczone głównie w końcu czerwonym, i w widmie M arsa w tychże samych 
miejscach się znajdują, stwierdzając swą obecnością powyższe wnioski 
o istnieniu tam  pary wodnej, a tymsamym chmur, lub śniegu, wogóle 
utworów kondensacyi wody. Przy tych warunkach, tak  wielostronnie 
stwierdzonych, plamy białe na biegunach, widoczne i silnie błyszczące, 
mogą pochodzić od nagromadzonych tam  śniegów, jak  większość astrono
mów przyjjuszcza.

Ponieważ nachylenie osi M arsa winno wytwarzać tak jak i na ziemi 
pory roku, zrobione więc powyżej wnioski powinny znaleść i z tej stro
ny potwierdzenie w spostrzeżeniach. I  w samej rzeczy, zauważono, że 
plamy śniegów biegunowych zmniejszają się znacznie w porze panowania 
tam  lata  na jednej półkuli, kiedy na drugiej w ciągu zimy rozszćrzają 
się; prócz tego, i to już dawno dostrzegano, że w porach letnich ilość 
chmur, zasłaniających lądy, jest znacznie mniejsza.

F ak ty  te, wskazujące podobieństwo warunków fizycznych M arsa 
z takiemiż warunkami ziemi, nie są bynajmniej w sprzeczności z powyżej 
zrobioną wzmianką, że silniejsze nachylenie jego osi winnoby wytwarzać 
tam  jaskrawsze różnice w temperaturze pór roku, niż na ziemi i dłuż
szych od nich, gdyż trwających, każda po 6 miesięcy prawie. Różnice te 
jednak osłabiają się znacznie rozkładem tamtejszych lądów, różniących 
się wiele od lądów kuli ziemskiej. Rozkład ten w ogólnych rysach przed
stawiony jest na fig. 175-ći. podług ostatnich spostrzeżeń Schiaparelli’ego..

lo g .  175.

Miejsca jaśniejsze oznaczają lądy, ciemniejsze zaś morza. Nie widać tu 
wielkich lądów ziemskich i wielkich oceanów, lecz przeciwnie większość 
lądów stanowią wyspy, porozdzielane «kanałami», mniej lub więcej sze
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rokimi. Największy obszar morza spostrzegamy przy widocznym biegu
nie południowym, a na nim trójkątny p łat śniegu (r. 1877), odróżniający 
się silnym blaskiem od sąsiednich lądów. Ten rozdział wód ma wpływ 
łagodzący zmiany ciepła słonecznego i przedstawia położenie podobne do 
ziemskich klimatów miejsc, nad morzami położonych.

Wię-cej szczegółowy rozkład wód na Marsie przedstawia karta  pół
kuli południowej (fig. 176) podług spostrzeżeń Scliiaparelli’ego, do r. 1882

czynionych, z nazwami miejscowości, przez tegoż badacza ponadawanymi. 
Największe zbiorowisko wody widzimy około bieguna; jest to « morze Po- 
łudniowe», przerwane tylko płatem śniegu, który nie zakrywa właściwie 
bieguna, ale jest nieco od niego odsunięty. Przypomina to warunki 
ziemi, na której znany punkt największego zimna przypada dość daleko 
od bieguna, bo w piółnocno-wschodniej Azyi. Topnienie tycli śniegów 
latem, t. j. icli zmniejszanie się, widziane przez teleskop, przeciąga się 
według H all’a do dwu miesięcy po czasie największego ciepła w przesile
niu letnim, podobnie jak  na ziemi, gdzie wogóle najwyższa tem peratura 
nie przypada podczas przesilenia w czerwcu, ale odsuwa się do lipca 
i sierpnia.
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W m iarę oddalenia od bieguna ilość lądów zwiększa się; przed
stawiają one wyspy, porozdzielane kanałami. Przeważający kierunek 
tych kanałów (jak widać i na fig. 17oj jest z poludnio-wscliodu ku pół- 
noco-zachodowi; podobny kierunek wiatrów stałych (czyli pasatów) na 
ziemi wytworzony jest przez obrót kuli ziemskiej; czy i na Marsie 
ukształtowanie podobne prądów morskich nie jest w zależności od te
goż prawa obrotu, nie można dziś rozstrzygać.

Szerokość niektórych mniejszych kanałów, jakie na lądach *Zepliy- 
ria» i «Aeolis» widzimy, dochodzi według Schiaparellfiego zaledwie do 
70—80 kilom.; czym one właściwie są, nie wiemy; nazwa «kanałów», dana 
im dla ich postaci, nie upoważnia do mniemania, aby koniecznie wodę 
w sobie zawierały. Ilość ich jest wielka na całej powierzchni Marsa, choć 
potrzeba wyjątkowej przejrzystości powietrza, aby je  dojrzeć. Rozdzie- 
lają one główne wyspy na drobniejsze jeszcze części; tak  «Hellas» obok 
«morza Adryjatyckiego* jest przez nie rozdzielona na cztery części.

Brzegi niektórych wysp przedstawiają się stale jakby przyciemnio
ne. Scliiaparelli jirzypuszcza, że to są części lądów płaskie, pogrążone 
w morzu i przeświecające przez cienką warstwę wody na podobieństwo 
mielizn morskich, lub płaskich wybrzeży Holandyi i Belgii. Takie mie
lizny widać przy wyspach *Ausonia» i «Argyre». ^Okolica Deukaliona» 
zawsze się tak przedstawia, jakby wielka mielizna morska. —

PóliSuna półkula M arsa mniej szczegółowo dotychczas jest znana, 
gdyż ją  zwykle widujemy w gorszych warunkach, przy opozycyjack bli
skich punktu odsłoneoziiego, a przy nich odległość M arsa od z^m i, ja 
keśmy wzmiankowali, do 12 przeszło milijonów mil dochodzi. —

.Rozkład lądów na obu półkulach ma charakter podobny, jak  to zau
ważyć można na fig. 177-ej, przedstawiającej ozęść najnowszej karty M ar
sa Scliiaparelli’ego, ułożonej w rozwinięciu tym sposobem, jak się karty 
całej kuli ziemskiej układają dla celów żeglarskich (układu M ercator’a). 
R a  poziomym brzegu rysunku oznaczone są stopnie długości, na piono
wym—stopnie szerokości północnej i południowej. K a rta  ta  zawiera wię
cej jeszcze szczegółów od poprzedniej, kontury jednak ogólne wysp są te 
same, choć pozornie nieco zmienione przez rozwinięcie całej powierzchni 
kuli na płaszczyźnie. Dokładność tej karty osiągnięta jest przez to, Że 
autor jej wyznaczył położenie kilku najwyraźniejszych punktów' pod 
względem długości i szerokości, a od tych robił pomiary mikrometrem 
częściowych okolic w sposób podobny do tego, w1 jak i się zdejmują plany 
większych okolic ziemi.

Różne przytoczone powryżej fakty z obserwacyj prowadzą do wnio
sku, że stan fizyczny M arsa jest bardzo zbliżony do stanu ziemi; o atmo
sferze i utworach wodnych, wT niej zawieszonych, -wątpić nie można, a one
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upoważniają nas do przyjęcia istnienia mórz i lądów. Różnice w zapa
trywaniu mogą się odno-sić tylko do stopnia ciepła, tam  panującego.

K i f .  1 7  7 .

B rett przy ostatnich swych spostrzeżeniach robi dość zasadną uwagę, 
że jeżeli plamy biegunowe są śniegiem, to nie- powinny by mióStakiego 
blasku, gdyż znajdują się przy brzegu tarczy, gdzie wszystkie szaeególy 
grubą warstwą atmosfery są pokryto. Chętniej więc pizypuszcza, że 
tem peratura na. Sfarsie nie jest tak niska, aby śnieg mógł się utworzyć, 
i wnosi, że chmury, zasłaniające lądy, sąto lekkie mgły, niezupełnie 
zgęęzczone, które dopićro przy biegunach i w porach zimowych zgęszczają 
sie w prawdziwe zbite chmury, zawieszone w atmosferze i odbijające tak 
siluit>swiatło słońca. W edług jago: mniemania, klimat tam  odpowiadałby 
temu stanowi, jaki ziemia przed wiekami przechodziła z ową bogatą we- 
getacyją-, która się złożyła na dzisiejsze pokłady węgla kopalnego. Taki 
pogląd nie zmienia zasady powyżej -wypowiedzianych wniosków, które 
w każdym razie w szczegółach potrzebują jeszcze wielu wyjaśnień. —• 
Powód czerwonego koloru powierzchni planety nie da się dziś jeszcze

B t tk  m at.- f lr ., S. H I. T. ! X .  1 8
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z eałą stanowczością objaśnić. Przypuszczenie roślinności czerwonej, 
lub pokładów skał czerwonych nie opiera się na żadnych podstawach 
i nie zasługuje nawet na uwagę. Prędzej daleko kolor ten możnaby 
objaśnić pochłanianiem pewnych barw widma słonecznego w gęstej atmo
sferze M arsa; ma to w słabszym stopniu miejsce w powietrzu ziemskim 
przy zachodzie słońca, kiedy jego promienie, jirzechodząc przy poziomie 
znaczną grubość atmosfery, nadają niebu barwę czerwoną.

Istnienie na Marsie istót organicznych w wymienionych warunkach 
nie jest niemożebne, ale musi pozostać w granicach przypuszczeń, bo 
w tej odległości dzisiejszymi lunetami o sprawdzeniu podobnej okoliczno
ści mowy być nie może. W edług ścisłych spostrzeżeń Scliiaparełli’ego, 
przy dzisiejszych sposobach nie można już na Marsie dostrzec przedmio
tów mniejszych od 150 kilometrów — prócz długich kanałów, choć węż
szych, ale rysujących się jako delikatne łinije.

184. K s i ę ż y c e  M a r s a . D o roku 1877, mimo częstych badań 
M arsa, nie dostrzegano przy nim żadnych innych ciał planetarnych. 
W  owym dopiero roku zdarzyła się bardzo dogodna sposobność do obej
rzenia przestrzeni, planetę otaczającej. Opozycyja 5 września tegoż roku 
wypadła zaledwie w 9 dni po przejściu M arsa przez punkt przysłoneczny 
najbliższy drogi ziemskiej, co zbliżyło planetę do najmniejszej jaka się 
zdarzyć może od ziemi odległości, prawie 7 i pół milijona mil. W tedy to 
H all w Waszyngtonie odkrył w dniach 11 i 17 sierpnia wielkim tam tej
szym teleskopem dwa księżyce, obiegająoe kulę M arsa w podobny spo
sób, jak  nasz księżyc ziemski obiega ziemię. Są to kule najmniejsze 
ze ws^fetkich ciał planetarnych samodzielnych jakie znamy; przedsta
wiają się jako bardzo drobne gwiazdki, w których średnicy pozornej doj
rzeć niepodobna, a o wielkości ich zaledwie wnosić można z natężenia ich 
blasku. Średnice ich, według tego sjiosobu przez Pickering’a ocenione, 
mogą wynosić około 2 mil giaagraficznych.

Drogi tych księżyców są eliptyczne o bardzo małych mimośrodach 
i podlegają ściśle prawom Keppler’a.

Odkrycie tych dwu ciał, związanych z M arsem prawem zależności, 
wytworzyło drugorzędny układ planetarny trzech ciał, podobny pod 
wzglądem praw do układu słonecznego, i ułatwiło obliczenie masy Marsa 
i jego gęstości z ruchu satelitów. Wielkości tych elementów, podane po
wyżej (us. 179), pochodzą z takiego obliczenia przez ich odkryw c^H alla; 
elementy zaś dróg obu księżyców zawarte są w następnej tabliczce:
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Fobos Dejmps

Długość węzła wst. i odnieś 
,, pcriłiclium > do

82° 58 ' 85° 3 4 '
87° 11 ' 83° 32 '
26° 17 ' 250 47 'Nachylenie drogi ) eklip. 

Połowa osi wielkiej w kilometrach 
MimoŚrdd
Czas obiegu gwiazdowy w dn. śr.

9380  23400
0,0321 0 ,0057

0 ,3 1 8 9 2  1 ,20243

Księżyc wewnętrzny, F o b o s  (Phobos), odległy od jiowisrzchni 
M arsa zaledwie o 796 mil gieogr., t. j. znacznie mniej niż na długość śre
dnicy Marsa, odbywa swój obieg bardzo szybko, gdyż w ciągu 7 godzin 
39 minut, t. j. znacznie wyprzedza rucli obrotowy M arsa; z tego powodu 
spostrzegacz, umieszczony na Marsie, musiałby go widzieć -wschodzącym 
na zachodzie, a zachodzącym na wschodzie, t. j. wydałoby mu się. że on 
bieży w kierunku przeciwnym, niż wszystkie inne ciała niebieskie. Po
nieważ przytym czas jego obiegu jest przeszło trzy razy krótszy od 
czasu obrotu planety, przeto wr ciągu «doby» Fobos trzy razy wschodzi 
i zachodzi, bawiąc nad poziomem zaledwie po 5 do 6 godzin. Te 5 go-

O
dzin stanowią prawie ~  jego całego obiegu; wskutek tego podczas znaj

dowania sic nad poziomem przechodzi większą połowę faz lunacyi, t. j. 
jeżeli wschodzi jako nówr, to zachodzi przeszedszy już pełnią.

Tak bardzo krótki czas jego obiegu, stanowiący czasu obiegu
0 0

księżyca ziemskiego, jest w ścisłym związku z m ałą jego odległością od 
planety; według bowiem praw powszfehnego ciążenia, przy tak  małym 
oddaleniu tylko dzięki wielkiej sile nabytego ruchu, przejawiającśj się 
w7 owej szybkości biegu, Fobos może się utrzymać zewnątrz Marsa.

N a fig. 178-ej przedstawione są drogi obu księżyców przy zachowa- 
niu stosunku wymiarów tych dróg do wielkości Marsa.

Drugi księżyc zewnętrzny, D e j m o s  (Deimos), odległy zaledwie 
o 2646 mil, to jest o 5,7 promienia M arsa od jego powierzchni, także 
z podobnych powodów ma krótki, ho 30 godz. i 18 min. wynoszący, czas 
obiegu, wskutek czego wschód i zachód jego, oraz fazy, widziane z M arsa, 
wielce się różnią od tychże zjawisk księżyca ziemskiego. Gdyby obieg 
jego wyrównywał czasowi obrotu planety, wtedy wydawałby się względem 
M arsa nieruchomym i przyświecałby ciągle jednej półkuli, wahając się 
tylko po kole zboczeń z powodu nachylenia drogi. Gdy jednak różnica 
obiegu od obrotu M arsa nie przechodzi 6 godzin, przeto, nie wydając się 
właściwie nieruchomym, w każdym razie bardzo powolny ma ruch pozorny. 
Wszedszy dla pewnej miejscowości, bawi nad poziomem prawie przez
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dwie doby, pozostając poza zachodzącymi gwiazdami; nakoniec po» 
zachodzie przez trzy dni nie pokazują? się wcale. W ciągu bawienia

przez przeszło 40 go
dzin nad poziomem 
przechodzi on oczywi
ście wszystkie fazy lu- 
nacyi.

Te niezwykłe ob
jawy księżyców Marsa, 
są prostym wynikiem 
kombinacji ich szybko
ści z szybkością obro
tową planety, ho ruch 
ich eliptyczny praw
dziwy odbywa się ści
śle według praw Kep- 
pler‘a. Przy bliskości- 
obu księżyców i krót
kim obiegu, zaćmienia 
ich muszą być częste 
i długo trwające sto
sunkowo do ieli szyb

kości, a ta  okoliczność mogła nie mało wpłynąć na ich tak późne od
krycie; zaćmienia zaś słońca, przez nie sprawiane, są właściwie przej
ściami ich przed tarczą słońca, tak jak  dla ziemi przejścia Merkurego 
i Wenery. —

W szystkie powyższe dane, otrzymane z obserwacyj dzisiejszymi 
środkami, wskazują nam układ M arsa jako świat zbliżony w warunkach, 
fizycznych do naszśj ziemi. Wprawdzie odległość M arsa od słońca, ra- 
za wiąksza od odległości ziemi, wpływa na znaczne zmniejszenie światła 
i ciepła; jest ono jednak wystarczające do utrzymania wody w stanie 
płynnym, a nawet gazowym. Zmiany tem peratury pór roku przy ich 
długości większym mimośrodzie drogi łagodzą się wpływem mórz, oble
wających lądy. Światło dwu księ.życów dopełnia zmniejszone odległością, 
światło słoneczne.

Jul! 176.

II. GRUPA PLANET DROBNYCH.

185. Drobne planety, zwmne a s t e r o j  da r n i ,  albo p l a n e t o j -  
d a m i ,  stanowią naturalną grupę ciał niebieskich, w wiciu -względach 
różniącą się od wielkich planet. Nłie były one całkiem znane w staro-



A s m R O J D Y .  —  1 8 4 . 2 7 7

•źytności. Po bliższym dopiero określeniu odległości planet przez K oper
nika (us. 141), pierwszy Keppler (us. 177) dostrzegł przedział między 
drogami M arsa i Jowisza, nie odpowiadający rozmiarami porządkowi 
pozostałych między drogami planet przestrzeni i przypuszczał, że tu ja 
kieś niewidzialne ciało krążyć musi. Odkrycie przez Piazzi’ego pierwszej 
drobnej planety Ceres w r. 1801 stwierdziło ten domysł, choć wkrótce 
ok izało się, że tam nie jedna planeta, ale całe ich setki krążą około 
słońca. Do roku 1845 znano ich tylko 4; potym, po udoskonaleniu kart 
nieba, odkrywać zaczęto prawie w każdym roku całe ich dziesiątki, tak  iż 
do obecnego czasu (lipiec r. 1885) odkryto ich 248. W szystkie one 
przedstawiają się jako słahe gwiazdki, od 7-ej do 13-ej wielkości, i wogóle 
tylko zapomocą lunet dostrzeżone hyć mogą; w wyjątkowych razach Ve- 
sta i Ceres dają się widzieć gołym okiem jako gwiazdy 6-ej wielkości.

Ta małość asterójd pozbawia nas możności poznania ich stanu 
fizycznego; mimo to jednak cała grupa p rgdstaw ia  wiele intereeu z po
wodu swego znaczenia w ogólnym układzie planetarnym. Nagromadzenie 
tych ciał drobnych na jednym eliptycznym pasie pośród tak  od siebie 
odległych wielkich planet naprowadziło Olhere’a na myśl, że 4 wówczas 
przez niego znane ciała powstały z pęknięcia jednej większej planety i źe 
ich więcej się znajdzie. Domysł ten co do ilości asterójd dziś okazał 
się słusziry#, ale pochodzenie ich z rozbicia jednego większego ciała nie 
zostało dowiedzione, ©dyby mianowicie asterojdy powstały z pęknięcia 
jednej większćj planety, wszystkie ich drogi musiałyby przecinać się z so
bą blisko punktu, w którym niegdyś katastrofa nastąpiła. Tymczasem 
większa cześć ich dróg ma przecięcia na różnych punktach pasa, przez nie 
zajętego *). W prawdzie zmiany węzłów wskutek przeszkód wiekowych, 
wywołanych przez sąsiednie plamety, są możebne; ale w tak znacznym 
stopniu, jak  one m ają miejsce w asterojdacli, chyba przez odsunięcie owej 
katastrofy na milijony la t mogłyby być usprawiedliwione, tymwięcej źa 
rachunkiem nie mogą one hyć udowodnione z powodu niezupełnej znajo
mości masy tych drobnych ciał.

Wiadomo bowiem (us. 152), że dla oznaczenia masy planet najdo
godniej znać wpływ ich na bezpośrednio od nich zależne księżyce; a s te 
rojdy zaś księżyców nie mają, a przytym są tak  drobne, iż lunetami ich 
wymiarów dostrzec nie jesteśmy w stanie. Słabe pojęcie o ich wielkości 
otrzymujemy tylko przez porównanie blasku, w przypuszczeniu również 
dowolnym, że m ateryjał ich budowy podobnie światło odbija jak  ziemia.

*) T e o ry ją  u tw o rz e n ia  się -układu s ło n ec z n e g o , o k tó re j  p on iże j będzie m ow a, 
w odm ienny  z u p e łn ie  sposób  o b ja śn ia  n a g ro m a d z en ie  się a s te ró jd  m iędzy d ro g a m i M arsa  
i Jo w isz a .
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Z  takich porównań wnosić można, że największe asterojdy, Ceres iY esta, 
nie dochodzą w średnicy do 60 mil gieogr., takie zaś, jak  M aja i Yala, 
zaledwie 6 mil średnicy posiadają. — Opierając się na tych przypuszczal
nych rozmiarach dla oznaczenia, choćby w znacznym przybliżeniu, masy 
ogólnej drobnych planet, przychodzimy do wniosku, że przypuszczalna 
planeta jedna 01bers’a, z której obecne powstać miały, zaledwie mogła

stanowić i  część masy Merkurego, i że średnica jej nie przechodziłaa\)
100 mil gieogr. Odkrycia dalsze wielu jeszcze innych podobnej wielko
ści asterójd niewieleby te rozmiary zmienić mogły.

Ta kwestyja ogólnej masy asterójd jest ważniejsza dla ścisłej zna
jomości układu słonecznego, niż inne o nich dane, gdyż wpływa jako 
przeszkoda ruchu na planety sąsiednie; dotychczas jednak nie jest na
leżycie wyjaśniona z powodu wymienionych trudności. Rachunek wpły
wów ich grawitacyi utrudniony jest niesłychanie różnorodnością elemen
tów dróg. Drogi asterójd różnią się od dróg wielkich planet głównie 
znaczniejszym nachyleniem i większymi mimośrodami. Gdy pośród wiel
kich planet największe nachylenie drogi Merkurego wynosi 7°, to w dro
gach asterójd nachylenia dochodzą prawie 35°, a przynajmniej trzecia 
ich część posiada nachylenie przechodzące 10°, przyczym na szczególną 
uwagę zasługuje ta  okoliczność, że z większym nachyleniem połączony 
jest często większy mimośród. Mimośrody zaś tej wielkości, co Merku
rego (0,2), nie są tu  rzadkością, a zdarzają się i większe, do 0,38 (Aethra) 
dochodzące.

Z  tych powodów drogi małych planet przedstawiają wogóle najwię
cej wydłużone elipsy pośród dróg układu planetarnego i z powodu zna
cznego nachylenia wystają one najwięcej ponad postać soczewki płaskiej 
(us. 179), utworzonej przez drogi wielkich planet układu.

Odległości asterójd od słońca są bardzo różne, niezależnie nawet 
od różnic, wytworzonych wskutek wydłużonej postaci ich dróg. Najwię
cej do słońca zbliża się A ethra, której punkt przysłoneczny odległy jest 
o 32,2 miłijona mil gieogr., najwięcej zaś odległy w znanych dziś dro
gach planetójd jest punkt odsłoneczny asterojdy Andromaclie, leżący 
o 94,4 milijona mil od słońca. Dwa koła, tymi promieniami ze środka 
słońca zakreślone, przedstawiają granice pasa, na 62 przeszło milijony 
mil szerokiego, w którym wszystkie drogi drobnych planet są zawarte. 
"Względną wielkość tego pasa w stosunku do dróg sąsiednich planet 
przedstawia fig. 179-ta; drogi czterech głównych jaśniejszych asterójd 
są na niej szczegółowo oznaczone.

N a szczególną uwagę zasługuje układ pojedyńczych dróg planetójd. 
Nie okalają one skolei jedna drugiej, tak  jak  drogi wielkich planet, ale
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krzyżuj;}, się z sobą w sposób bardzo zawikłany; dlatego ich postaci nie 
dadzą się na rysunku należycie uwydatnić. ■—

S 31

F ig . 179,

Te ich cechy spólne, tak odróżniające ich drogi od dróg wielkich 
planet, naprowadzają na domysł, że asterojdy prawdopodobnie powstały 
w sposób odmienny, alboteż, po utworzeniu się ogólnego planetarnego 
układu, podległy zmianom wskutek wpływów, fałach wielkie planety nie 
doznawały. Dłategoteż myśl 01bers’a, choć dotąd rachunł tern nie udo
wodniona, pozostaje jednak wskazówką drogi, na której wyjaśnienia tej 
kwestyi szukać należy.

Czas obiegu asterójd około słońca waha się dla różnych planet od 3 
la t i 44 dni (Meduza) do 7 lat 314 dni (H ilda), co zależy od różnych ich 
średnich od słońca odległości. Z obliczonych do 1881 r. 219 asterójd 
najwięcej, gdyż 109, ma czas obiegu zawarty między 4 a 5 latami, 53 mię
dzy 3 a 4, 58 między 5 a 6, 7 między 6 a 7, zaś 2 tylko m ają czas obiegu 
dłuższy niż 7 lat.
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186. W szystkie 4 planety, obiegające poza pierścieniem asterójd, 
zowiemy z e w n ę t r z n y m i ;  m ają one spólne ceohy, odróżniające je od 
powyWj opisanych dwu Ęrup. Posiadają one znacznie większe rozmiary, 
przy owiele mniejszej gęstości, otoczone są, wogóle mówiąc, większą ilo
ścią satelitów i ruch icli obrotowy jest bardzo szybki, co powoduje zna
czne ich spłaszczenie. Pod względem rozmiarów, jak  było wyżej powie
dziane (us. 179), można je  rozdzielić na dwa poddziały: w pierwszym 
mieszczą się Jowisz i Saturn, największe planety w całym układzie, 
w drugim zaś Uranus i Neptun, mniejsze od poprzednich, ale przewyż
szające rozmiarami wszystkie planety wewnętrzne.

U K Ł A D  J O W I S Z A .

187. Jowisz stanowi największą planetę w cal) m układzie słone
cznym. Łatw o go na niebie rozpoznać po silnym blasku, przewyższają
cym światło gwiazd 1-szej wielkości; tylko Wenus, w chwilach najwię
kszego blasku, przewyższa go pod tym względem. Światło Jowisza jest 
czysto białe i nie migocące, co go na pierwszy rzut oka od gwiazd innych 
pozwala odróżnić. YY idziany przez m ałą nawet lunetę, przedstawia okrą
głą, błyszczącą tarczę, otoczoną 4-rna również błyszczącymi księżycami, 
obiegającymi wokoło niego tak szybkim ruchem, że w ciągu godziny już 
różnicę w icli położeniach zauważyć można. Przy małym nachyleniu ich 
dróg do ekliptylci, widzimy je w rzuci®, zakreślające bardzo spłaszczone 
elipsy około kuli Jowisza, i mamy przed oczyma minijaturowy układ, 
bardzo do słonecznego podobny, w którym kula Jowisza przedstawia nie
jako słoiicę, księżyce zaś, jako jego planety, zakreślają drogi eliptyczne, 
ściśle podlegle prawom K epplcr’a.

Pig. 180-ta przedstawia widok układu Jowisza w dniu 21 listopada 
r. 1883 o godzinie 3^ rano według czasu ŚTednicgo warszawskiego, jirzy

III. GRUPY PLANET ZEWNĘTRZNYCH.

U l g .  IS O .

Układ Jowisza, widziany z ziemi.

zachowaniu właściwych stosunków miedzy rozmiarami dróg wszystkich 
4-ch ksłężjpców. i
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Droga Jowisza mało się różni od koła, posiadając mimośród 
=  0,04825; nachylenie jej do ekliptyki roraiież jest nieznaozne, gdyż 
wynosi 1° 18r 41". Przy małym mimośrodzie, odległości Jowisza od słoń
ca wahają się między 99 i 109 milijonami mil. Większe są naturalnie 
różnice w jego odległościach od ziemi; w chwilach bpozycyi zbliża się 
Jowisz do ziemi na 78 milijonów mil, w złączeniach zaś oddalać się może 
do 130 milijonów mil. Najbliżej ziemi bywa wTtedy, kiedy opozycyja 
przypada niedaleko jego punktu przysłoneeznego, mającego długość bli
ską 19°, to jest w punkcie nieba, w którym ziemia w polkątkach paź
dziernika się znajduje. T aka opozycyja, najdogodniejsza do spostrzeżeń, 
przypadła w latach 1880 i 1881; podobna przypadnie w r. 1892.

Do obiegu gwiazdowego całej drogi potrzebuje Jowisz 11 la t 314 
dni i przeszło 14 godzin, eo sprawia, że, obserwując go dłużej, widzimy

go postępującego corocznie tylko o --- część całego pozornego koła na

niebie; obieg zaś jego synodyczny wynosi średnio 398,8 dnia i zmienia 
się co do długości w ciągu całych 12 lat, co zależy, jakeśmy już przy 
Marsie (str. 266) widzieli, od prawdziwej prędkości planety. Najbliższe 
opozycyje Jowisza prz jpadają:

21 marca r. 1886 i 23 kwietnia r. 1887.

P izy dużycli różnicach odległości od ziemi średnica pozorna Jow i
sza bywa różna, od 30",8 do 50",7. Liczby te odnoszą się do średnicy 
równikowej. Spłaszczenie bowiem Jowisza jest bardzo znaczne i na

pierwszy rzut oka widoczne; wTynosi ono jp  •

Prawdziwa średnica równikowa Jowisza, z powyższych liczb obra- 
cliowana, ma 141 700 kilometrów’, t. j. 11,1 raza jest wdększa od frednicy

ziemi. M asa zaś cała Jowisza stanowa jg g -  masy słońca, czyli jest 309

razy wdększa od masy ziemi. Gęstość Jowiszu jest zaledwde 0,24 gęstości 
ziemi, t. j. prawdę j«st równa gęstości słońca.

K ula Jowisza, przez teleskop widziana, yirzedstawia na swej po
wierzchni bardzo wdele szczegółów w postaci plam i smug. N ajw yra
źniejsze smugi ciemnego koloru około równika zlewają się zwykle w jeden 
szeroki pas, na którym wddaó utwory zmienne w postaci kłębów’ różnej 
wdclkości i różnych konturów’, zmieniających się nieraz w ciągu kilku go
dzin. N a fig. 181-szój przedstawione są cztery widoki Jowdsza, w ró
żnych czasach widziane w r. 1871 zapomocą wielkiego telćskopm w Both- 
kamp w Holsztynie. Pierwsze dwa (1 i 2) przedstawiają dość znaczne ró
żnice, mimo tego, że małoco więcej nad 3 godziny dzieli czasy ich obser
wowania w d. 11 listopada. W idok 3 przedstawia na pasie równikowym
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trzy podłużne kłęby, kiedy tenże pas w widoku i  zapełniony jest mniej
szymi podobnymi utworami w znacznej ilości. Obie półkule, poza owym

i 2

/• w;':;'"

. ' " .=rK!

71 r.tllLst.cf. 15 v i. 5  0. 71r.11list.cj.19it(.1.

3.
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8 0 r. 2 list cj.ii m l.
F ig .  l S i .

W id o k i Jo w isz a  w  ł.  1871 i 1880 (L o h se ).

pasem rozciągające się, są siedliskiem bardzo różnorodnych plam i smug. 
Niektóre z nich są ciemne i łatwo znikają, inne zaś są jasne błysz
czące i trw ają dość długo. Zmienność postaci plam dowodzi ich atmo
sferycznego pochodzenia, a to pojęcie jeszcze więcej zyskuje na prawdo
podobieństwie, jeżeli z ruchu plam obliczymy obrót całej kuli planety. 
Pokaże się bowiem, źe obrót ten nie jest jednostajny jak ciemnych 
plam na Marsie, ale że plamy równikowe szybciśj i nieregularniej krą
żą, kiedy plamy w średnich szerokościach wolniejszy obrót posiadają. 
Zatym, niezależnie od uczestniczenia w obrocie ogólnym planety, plamy 
posiadają oddzielny ruch własny, podobnie jak  plamy słoneczne. Ów zaś



ruch wolniejszy poza pasem równikowym wskazuje, że masy atmosfery
czne wznoszą się tam  ze znacznych głębokości z mniejszą stosunkowo 
prędkością linijową i dlatego w ruchu obrotowym spóźniają się względem 
mas, na równiku nagromadzonych.

Czas obrotu Jowisza, około osi wyrachowany z ruchu plam, zacho
wujących przez długi czas swe kształty wypada średnio: 9 godz. 55 min. 
34 sek. (Oddzielne wyrachowania dają dość różniące się od siebie re
zultaty; tak np. Schmidt z obserwacyj w r. 1865 otrzymał 9 g. 51 m. 
do 52 m., w r. zaś 1873 więcej niż 9 g. 56 m.j. Je s t to obrót nader 
szybki, gdy zważymy na wielkość samej kuli. —

Zmiany plam na pasie równikowym są bardzo znaczne; rozumie się, 
że mówimy tu o zmianach prawdziwych, t. j. rozważanych niezależnie od 
tego, że wskutek obrotu planety coraz inne części jej powierzchni przed
stawiają się oku. Postaci tych utworów, zmieniające się w paru godzi
nach w przestrzeniach, których wymiary tysiące kilometrów wynoszą, 
dają wskazówkę, że zapasy ciepła, jedynej możliwej przyczyny tych 
zmian, są na Jowiszu bardzo wielkie. Ponieważ zaś, przy odległości

Jowisza, działanie ciepła słonecznego jest tam  zaledwie częścią jegooU
działania na ziemi, przeto nastręcza się konieczny wniosek, że Jowisz 
jeszcze posiada zapasy własnego ciepła, a prawdopodobnie i światłar 
o czym zdają się świadczyć bardzo świetne nieraz punkty na jego j j o -  

wierzckni, jakoteź i ta  okoliczność, że brzegi tarczy są znacznie ciemniej
sze, aniżeli środek. Pochodzić to może z silniejszych absorbcyj jego wła
snego światła przez grubszą w tych miejscach warstwę atmosfery.

Z  tego wnosimy, że planeta nie może się znajdować w tym stanie 
rozwoju, co ziemia, lecz że tam  panuje ciepło takie, jakie było na ziemi 
w przypuszczalnym okresie jej początkowego krzepnienia. K ula Jowisza 
dziś jeszcze może być płynna i wiele za tym przemawia; nawet jej ciężar 
właściwy, daleko mniejszy niż ziemi, gdyż zaledwie 1,3 wynoszący, po
twierdzać się zdaje to przypuszczenie.

Nietylko więc położenie Jowisza względem jego księżyców czyni go 
podobnym do słońca tego układu, ale i jego stan fizyczny pewną anolo- 
giją ze słońcem przedstawia. Ruch własny plam, jako utworów gazo
wych, podległych obszernym zmianom, zmusza nas do przypuszczenia, 
że Jowisz jest rozgrzany i produkuje własne ciepło. Niektóre błyszczące 
utwory wydają takie światło, że z trudnością daje się przypuścić, aby 
one tylko odbitym światłem słońca błyszczały — prawdopodobniej posia
dają je także i własne.

Przypuszczenia jednak tego podobieństwa ze słońcem nie należy 
posuwać zadaleko: księżyce Jowisza, wstępując w cień, przez niego rzu-

j o w i s z . —  1 8 7 .  2 8 3
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-cany, znikają,, eoby miejsca nie miało, gdyby ogólna powierzchnia pla
nety była świócąca. W idzialna zresztą jego powierzchnia przedstawia 
Avyraźne utwory zagęszczone, powstające w najwyższych warstwach; jeżeli 
przeto Jowisz całkowicie lub częściowo posiada światło własne, to ono 
w działaniu swym przytłumiane jest przez otaczającą atmosferę.

Rozbiór widmowy światła Jowisza, przez H uggins’a, Secchi’ego 
i Yogeka przedsiębrany, prócz wzmocnionych prążek absorbcyjnyeh 
w końcu czerwonym widma, okazuje zresztą odbite światło słońca. Vo- 
gel, badając czgść czerwoną i jćj prążki wzmocnione, skłonnym jest do 
przypuszczenia obecności pary wodnej w atmosferze Jowisza. —

Szczególną uwagę zwracała na siebie w ostatnich latach plama na 
południowej półkuli Jowisza, hlisko równika położona, postaci owalnej 
tarczy, czerwonawa, różniąca się od wszystkich innych plam, mających 
barwę więcej brunatną. T a plama, zwana «czenvoną», już nieraz widy
wana była; obraca się ona wraz z planetą w ciągu średnio 9 godz. 55 m. 
35 sek., z małymi bardzo ruchami własnymi, w tym przeciągu czasu nie 
przechodzącymi kilku sekund. Niest-en, zebrawszy różne jej spostrzeże
nia, wnosi o peryjodycznym jej ukazywaniu się mniej więcej co łat 6; jest 
ona dość stała i trw a w jednym miejscu po lat parę. Znaczenie jSj nie 
jest wyjaśnione. W rażenie czyni oua takie, jakby warstwa skondensowa
nych, odbitym światłem błyszczących chmur rozpuszczona była w tym 
miejscu wskutek długotrwałego wybuchu miejscowego ciepła i stała się 
przezroczystą, pozwalając dostrzec głębiej położoną warstwę czerwonawej 
barwy. —

Kachylenie osi obrotu Jowisza do płaszczyzny jego drogi jest b ar
dzo małe, a tym sposobem i równik jego tworzy kąt tylko 3° 6' z płasz
czyzną orbity; zmian więc ciepła słonecznego, zależnych od pochyłości 
osi, t. j. pór roku, brawie tam niema, a to tym więcej, że i ilość samego 
ciepła, w tej odległości od słońca otrzymywana, jest bardzo m ała w sto
sunku do prawdopodobnie daleko znacznjggszego ciepła wewnętrznego 
planety.

188. K s i ę ż y c e  J o w i s z a . Księżyce Jowisza po raz pierwszy zo
stały dostrzeżone przez Galileusza zaraz po wynalezieniu lunet; do ich 
zobaczenia wystarcza dobra zwyczajna perspektywa teatralna. Silny 
blask planety prawdopodobnie jest przyczyną, że ich gołym okiem nie 
widać, clioć światło ich równa się prawie gwiazdom 6 wielkości, dostęp
nym dla normalnego wzroku. "WT wielkich lunetach widać je  jako małe 
błyszczące, tarcze, około, 1" średnicy pozornej mające. Zmiany, jakie 
w natężeniu ich światła dostrzegać się dają, świadczą o pewnych pla
mach, których jednak bezpośrednio zobaczyć trudno. Szczególniej jedno
stajną i peryjodyczną jest zmiana światła 4-go księżyca, co naprowadza



na myśl, że on, podobnie jak  księżyc ziemski, ma czas obrotu równy 
czasowi obiegu.

Płaszczyzny dróg wszystkich czterech księżyców są bardzo mało 
nachylone do ekliptyki i samej drogi Jowisza, tak. że ołńegi ich prawieźe- 
w płaszczyźnie równika Jowisza m ają miejsce, zbaczać od niej mogąc 
zaledwie na niecałe 2°,2.

W  następującej tablicy podane są elementy dróg czterech księży
ców Jowisza:

j o w i s z . —  1 3 8 .  2 8 5

księżyc
1-szy 2-g i 3-e i 4- ty

D łu g o ś ć  w ę z ła  w st. j odn ieś. 335° 4 5 ' 3360 55 / 34111 30 ' 3440 57 '
,, p u n k tu  p rz y s ł. > do — __ 216° 49 ' 187° 38 '

N a ch y le n ie  '  eklipfc. 20 8' 1° 39 ' 20 0' I 0 57 '
P o lo w a  osi w ie lk ie j w  k ilo m e tra c h 420  000 669 000 1 067 000 1 877 000
M im ośród 0 0 0 ,0 0 1 3 2 0 ,00724
C zas g w iazd , o b ieg u  w  d n . ś red n . 1,7691 3 ,5 5 1 2 7 ,1546 16,6890
R u c h  dz ienny  ś red n i 2030,489 101°,375 50°,318 21°,571
Ś red n ic a  w k ilo m e tra c h 4070 3430 5790 4830
M asa  w  stos. do  m asy  J o w isz a  =  1 0 ,000017 0 ,000023 0 ,000088 0,000042

Widzimy z # j  tablicy, że, prócz 2-go, wszystkie ksi§żj>ee Jowisza wiel
kością swą znacznie przewyższają księżyc ziemski, oraz źe drogi icli są 
wogólo prawie kołowe; mimoSrodu dróg dwu pierwszych księżyców zu
pełnie wykryć nie możną i przedstawiają one rzadki w układzie planet 
prżyklad dróg kołowych.

Księżyce Jowisza, jako związane z nim siłą grawitacyi w jeden 
układ, podlegają oprócz tego wzajenmomu na siebie działaniu i wpływom 
sąsiednich planet i słońca; wskutek tego zmiany wiekowe elementów ich 
dróg są dość znaczne. K adto wzajemne oddziaływania wytwarzają szcze
gólną zależność, zachodzącą w ruchu trzech wewnętrznych księżyców, 
nigdzicindzićj w układzie planetarnym niespotykaną, która się daje uj:p> 
w następujące dwa prawa:

1) suma iredniej długości 1-go ksibżyca i podwójnej długości 3-go 
jest równa potrójnej długości 2-go, zwiększonej o 180°;

2) suma średniego ruchu dziennego 1-go księżyca i podwójnego 
takiegoż ruchu 3-go jest równa potrójnemu ruchowi średniemu księży
ca 2-go.

Praw a te zostały wykryte drogą spostrzeżeń, rachunek jednak La- 
place’a, na prawach Kewton’a oparty, wy kazał, że prawa te ruchu owych 
księżyców7 są koniecznością praw grawitacyi. Oczywiście, źe na mocy 
tych praw z położeń dwu z owych trzech księżyców zawsze można ozna
czyć położenie pozostałego na jego di’odze.



189. P r z e j ś c i a  k s i ę ż y c ó w  e e z e d  t a r c z ą  J o w i s z a . Kuchy księ
życów Jowisza, spostrzegane uważnie przez teleskopy, przedstawiają 
wiele interesujących a nawet ważnych dla nauki szczegółów. Ponieważ 
drogi ich niewiele od płaszczyzny równika Jowisza zbaczają, przeto wi
dzimy księżyce, przesuwające się przed tarczą planety jako jasne punkty, 
oraz cienie ich, przez słońce rzucone, w postaci okrągłych ciemnych plam. 
Zjawisko to jest analogiczne z zaćmieniami słońca na ziemi i widok jego 
na tarczy Jowisza potwierdza zasady zaćmień słońca, powyżej dla ziemi 
objaśnione. Bliskość względna księżyców, zwłaszcza trzech pierw szych, 
i wielkolc znaczna planety czynią te zjawiska częstszymi od odpowie
dnich im na ziemi. Chcąc je  dobrze zobaczyć, należy wybierać czas na 
kilka tygodni przed opozycyją Jowisza, kiedy cień idzie pozornie przed 
księżycem, lub w odpowiednim czasie po opozycyi, gdy cień postępuje za 
księżycem; w chwilach bowiem bliskich opozycyj cień przez księ-życ rzu
cony znajduje się prawie na jednej linii z księżycem i okiem i jest w czę
ści przez sam księżyc dla oka zakryty, jak  to łatwo z fig. 182-ej wyrozu-
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miać. Patrząc z punktu drogi ziemskiej Z przed opozycyją, widzimy na 
tarczy Jowisza cień c jego księżyca w kierunku Z c i sam księżyc i  w kie
runku Z k'. W  chwili opozycyi w punkcie Z ' patrząc w kierunku Z'k. wi
dzimy księżyc Je, zakrywający cień c, a po opozycyi w punkcie Z" znowu 
jednocześnie, jak  poprzednio, widać i cień c i księżyc lek", tylko w odwro
tnym położeniu.

190. Z a ć m i e n i a  k s i ę ż y c ó w  J o w i s z a . Kównieź ciekawe, a dla 
nauki daleko ważniejsze są zaćmienia samych księżyców Jowisza. Zda-
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rzają się ono bardzo często, gdyż 
cień, przez wielką kulę Jowisza 
rzucony, jest tak  wielkich rozmia
rów, że trzy bliższe księżyce przy 
każdym obiegu przez ten cień 
przechodzić muszą, czwarty zaś 
tylko wyjątkowo minąć go może 
niezaćmiony.

Stosownie do położenia ziemi 
różne chwilo tycli zaćmień widzieć 
możemy. Jeżeli spostrzeżenie od
bywa się przed opozycyją, to wi
dzimy tylko wejście w cień, przy
najmniej dwn bliższych księżyców, 
wyjście zaś jest zakryte kulą pla
nety; po opozycyi zaś odwrotne 
położenie ma miejsce. Co zaś się 
tyczy dwu dalszych księżyców, to 
obie te chwile ich zaćmienia mogą 
być jednego wieczora z ziemi do
strzeżone.

Fig. 183-cia pizedstawda zie
mię Z  na jej drodze i jeden z dwu 
bliższych księżyców Jowisza, np. 
księżyc 2-gi k. wchodzący w pun
kcie Ic w cień, przez kulę planety 
rzucony. Przed opozycyją, z pun
ktu Z widzimy zanurzenie się tego 
księżyca w cień w punkcie k, wyj
ście zaś jego z cienia w punkcie 7.;' 
jest zakryte dla punktu Z przez 
kulę Jowisza; w chwili opozycyi, 
wjmrikcie Z 1 zaćmienia nie widać, 
bo całe przecięcie lik' stożka za
słonięte jest większą tarczą pla
nety; nakonioc po opozycyi, z pun
ktu Z" widać tylko wyjście księ
życa z cienia w punkcie k'. Gdy 
jeden z odleglejszych księżyców, 
3-ci lub J-ty, ulega zaćmieniu, wt-e- 
dy obje chwile, początku i końca,
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mogą być dostrzeżone, promienie bowiem widzenia, od punktów l i V do 
ziemi Z ,r idące, mijają z boku kulę planety.

Zaćmienia księżyców Jowisza są zjawiskiem równocześnie widzial
nym we wszystkich miejscowościach ziemi, mających tę planetę nad po
ziomem, i dlatego mogą służyć jako sygnały naturalne do jiorównania ze
garów miejscowych i oznaczenia tą  drogą różnicy długoSci gieograiicznej 
(por. us. 43). W  tym celu chwile zaćmień oddawna były ściśle oblicza
ne dla pomieszczania ich w kalendarzach astronomicznych. W krótce 
jednak okazało się, źe obliczenia te nie zgadzały się ze spostrzeżeniami 
i że różnice czasu, stąd powstające, a dochodzące do 16 minut, były 
w szczególnym związku z obiegiem synodycznym Jowisza. Olauf Iłómer. 
astronom duński, pierwszy te różnice zauważył i objaśnił. Przekonał sjg 
on, źe zaćmienia, obliczone w chwilach kw adratur Jowisza (), Q' (fig. 183), 
sp ć jiia ly  się o 8 m inut względem oznaczonej chwili, gdy na nie patrzano 
z ziemi, znajdującej się w punktach bliskich złączenia C, i źe, przeciwnie, 
jirzyśpieszały się o 8 minut przeszło, gdy je obserwowano w chwilach 
bliskich opozycyi w punkcie Z ', lióżnice te stąd powstają, żo światło, 
przy nadzwyczajnej swej szybkości, potrzebuje jednak określonego czasu 
do przebycia tak  wielkich odległości; a tym sposobem światło księżyca, 
wynurzającego się z cienia w punkcie h' prędjój przejdzie drogę /dZr, 
aniżeli drogę Tt'Q i na przebieżenie różnicy Z'(J. t. j. średnicy orbity 
ziemi, potrzebuje 16 minut przeszło. Z tego powodu najdokładniej obrsi- 
chowane zaćmienia spóźniać się muszą, gdy s ie je  spostrzega w punktach 
odległych od opozycyi, dla którćj były obliczone.

IM . P rę d k o ś ć  ś w i a t ł a . M ając ściśle oznaczony czas tego spó
źnienia w krańcowych punktach drogi ziemi i wiadomą skądinąd odle
głość ziemi od słońca, możemy określić prędkość św p tła  w ciągu danego 
czasu. Obliczenie Dełambre’a z bardzo wielu zaćmień Jowiszowych, do
wiodło, żo światło potrzebuje 493,19 sek., czyli 8 m. 13,19 s., do przejicia 
drogi od słońca do ziemi, wynoszącdj 20 milijonów mil gieogr., a stąd 
wypada, że światło w ciągu 1 sekundy przebiega 41 985 mil gieogr.

Liczba ta  zgadza się prawic zupełnie z prędkością światła, obliczoną 
z doświadczeń fizycznych przez Fizeau, Foucault, a w ostatnich czasach 
przez Cornu (1874) i Michclson’a (1879). P rzy bardzo małych różnicach 
w rezultatach wymienionych fizyków, ńiożna przyjąć prędkość światła 
najwięcćj do prawdy zbliżoną =  299 940 kil. czyli 40 481 mil gieogr. *).

*) Ś w ia tło  p rz e b ie g a  n a  1 s ek u n d ę  
w e d łu g  D e la m b re ’a  41 935 m il (1 0 0 0  zać m ie ń  ]6G2 —  1802)

”  S t r a v e ’w  41 545 ”  (1 8 4 3 ) I w e d h w  IJ e lm e rt’a  '^99 9 9 0  kilem„ F iz e a u  3 1 3  0 0 0  k ilo m . ( 1 8 4 9 )  w e U lu = o e lm e i t  a> - 9 J j j u  luiom .
„  F o u c a u l t  2 9 8  0 0 0  „ ( 1 8 6 5 )  I ” ^ i c l i e l s o n  a  - 9 9  J4 0  „
„  C o rn u  3 0 0  4 0 0  k ilo m , w prflżn i (w  p o w ie trz u  3 0 0  3 3 0  k ilom .)
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a  więc podczas 8 m. 13,2 s., których światło, według Delambre’a, potrze
buje do przejścia od słońca do ziemi, przebiega 19 965 229 milijonów mil. 
co jest 1'czbą małoco różniącą się od obliczonej powyżej (us. 93) inną 
drogą.

Przyjmując największe zbliżenie Jowisza do ziemi =  78 milijonów 
mil i dzieląc je przez powyższą prędkość światła = 4 0 4 8 1  mil giegr., 
znajdziemy, że od Jowisza światło do ziemi dochodzi w ciągu 32 minut 
6,8 sekundy. Patrząc więc z ziemi przy jej najbliższym położeniu na 
jakiekolwiek zjawiska, na Jowiszu się odbywające, dostrzegamy je do
piero o pół godziny przeszło po chwili, w której one rzeczj wiście miały 
miejsce. Przy największej zaś odległości ziemi Spóźnienie to do trzech 
kwadransów dochodzi.

Wobec rozmiarów świata, znacznie przewyższających odległość J o 
wisza od ziemi, przychodzimy do naturalnego wn isku, źe zjawiska odle
głych ciał niebieskich, dostrzegane z ziemi, odnoszą się właściwie do ró
żnych oddzielnych momentów z ich przeszłości, mianowicie tym dawniej
szych, im większe oddalenie owych ciał więcej wymaga czasu, aby wiado
mość o zjawisku drogą światła do naszego oka dójśe mogła.

UKŁAD SATUKNA.

1 9 2 .  S aturu, najodleglejsza ze znanych w starożytności planet, 
przedstawia się oku nieuzbrojonemu jako gwiazda pierwszej wielkości. 
Jego ruch na tle nieba jest bardzo powolny, gdyż on do całego obiegu 
swej drogi potrzebnie 29 lat 167 dni i przeszło 5 godzin, a wskutek tego 
rocznie zmienia swe miejsce na niebie zaledwie o 12°. Przy tym wolnym 
ruchu obieg jego synodyczny zaledwie o 13 dni średnio przewyższa czas 
obiegu ziemi. Najbliższe opozycyje Saturna przypadają:

26 grudnia r. 1885 i 9 stycznia r, 1887.

Odległość Saturna od słońca w punkcie przy słonecznym wynosi 
181,5 milijona mil, w odsłonecznym zaś dochodzi do 202,9 milijona mil 
a wskutek tego do ziemi nigdy więcej nad 160 milijonów mil zbliżyć się 
nie może. Mimo tej jednak odległości, wkrótce po wynalezieniu lunet 
przekonano się, że ta  pojedyńcza pozornie gwiazda przedstawia cały 
układ, i to daleko więcej złożony, aniżeli układ Jowisza. Oprócz ośmiu 
księżyców, posiada Saturn szczególnego rodzaju płaski pierścień, otacza
jący całą kulę i wirujący około niej. P rzy pierwszych niedokładnych 
lunetach długi czas nie umiano zdać sobie sprawy z postaci prawdziwej 
tego jedynego wT swoim rodzaju utworu w całym układzie planetarnym. 
A\ yobrażano sobie Saturn z dwoma bocznymi wyrostkami, to znowui są-
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w punkcie a, jak  to było w r. 1878, wtedy, patrząc ze słońca lub z drogi 
ziemskiej Z Z ', bardzo blisko słońca leżącej (w porównaniu z odległością 
Saturna), widzimy sam kant płaskiego pierścienia, jako delikatnę liniją 
świetlną, która w słabszych lunetach niknie, i widać kulę Saturna poje- 
dyńczą, bez pierścienia. Grdy Saturn dojdzie do punktu c, co przypada 
w r. 1885, wtedy, przy niezmienności w nachyleniu pierścienia, przedsta
wia się w postaci elipsy, najwięcej otwartej, zwróconej południową po
wierzchnią ku oku. W r. 1892 w węźle wstępującym znowu tylko kant 
widzieć będzie można; nakoniec w r. 1899, gdy Saturn dojdzie do znaku 
Strzelca przedstawi się oku powierzchnia pierścienia północna w po
staci elipsy najwięcej otwartej. Zmiany te widoku pierścienia, co lat 7  

i 4 miesiące po sobie następujące, początkowo po odkryciu pierścienia 
wprowadzały w wątpliwość wszystkich spostrzegaczów aż do czasu obja
śnienia ich przez Huygens’a. W  epokach pośrednich elipsa przedstawia 
się więeej zwężona, jak  to widać na fig. 186-tej, przedstawiającej wszy
stkie owe fazy widoku pierścienia podczas obiegu Saturna.

i ’ig . 180.

W id o k i p ie rśc ien i S a tu rn a .

Te właśnie fazy pierścienia są powodem zmienności blasku Saturna, 
gołym okiem widzianego. Powierzchnia, zwiększona widokiem pierście
nia napłask, odbija daleko więcej światła, aniżeli powierzchnia samej
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kuli w tych latach, w których pierścień jest bardzo wąski, albo kantem 
swym tylko ku oku zwrócony. Stądteż w latach największego otworu 
elipsy pierścienia, jak  w latach 1884, 85 i 86, Saturn przedstawia się jako 
jedna z najświetniejszych gwiazd, małoco ustępując blaskowi Jowisza. 
Blask ten i zarazem wielkość pozorna tarczy planety w takich latach są 
najznaczniejsze, bo tu  właśnie przypada punkt przysłoneczny Saturna, 
a wskutek tego najmniejsza jego odległość od ziemi.

N atura  fizyczna samego pierścienia, przez długi czas na podstawie 
prostych domysłów tłomaczona, dziś dopiero zaczyna się nieco wyjaśniać. 
Przypuszczenia, że on przedstawia ciało stałe lub płynne, zostały przede- 
wszystkim pozbawione prawdopodobieństwa wskutek rachunku Ł apią
c e j ,  opartego na prawach grawitacyi. Dowiódł on bowiem, źe jednolity 
i regularny pierścień, z jakiegokolwiek spójnego m ateryjału utworzony, 
nie byłby wstanie utrzymać się w stałej równowadze około planety i, za 
najmniejszym zwichnięciem, wywołanym przez księżyce otaczające, mu
siałby spadać ku jej powierzchni.

Nowsze odkrycia przyszły w pomoc rozjaśnieniu tego pytania. 
Jeszcze w r. 1665 am ator astronomii, Bali, dostrzegł pośrodku pierście
nia ciemny wąski pasek spółśrodkowy; pasek ten, przez Cassini’ego roz
poznany został jako przedział, czyli przerwa, dzieląca pierścień, dotych
czas za jeden uważany, na dwa: jeden zewnętrzny A  (Tab. IX ) , nieco 
ciemniejszy, drugi wewnętrzny B, jaśniejszy. Tę przerwę Cassini’ego na 
całym obwodzie pierścienia widać na Tab. IX , odpowiadającą literom 
a, a. Po udoskonaleniu lunet, dostrzeżono później podobną, choć węższą 
przerwę, a!a', dzielącą pierścień zewnętrzny; je s t to tak  zwana przerwa 
Encke’go. Nakoniec, podobne przerwy i w wewnętrznym pierścieniu 
spostrzegano, choć one niezawsze są widzialne i, jeżeli nie było to złu
dzeniem wzroku, należało przypuszczać, że się one tworzyły w pewnych 
tylko czasach. — Znacznie później po odkryciu tych przerw, bo w r. 1838, 
Gialle zauważył, że pierścień wewnętrzny B nie jest od strony planety 
czysto zakończony, a Bond i prawie jednocześnie Dawes w r. 1850 wy
raźnie dostrzegli wewnątrz dwm znanych jeszcze trzeci pierścień, cie
mniejszy (c) i jakby półprzezroczysty; część bowiem najbliższa kuli p la
nety cokolwiek przez niego prześwieca. N ie jest on dość wyraźnie od
dzielony od pierścienia wewnętrznego, tak iż zdaje się być jego przedłu
żeniem. N a tym zaś pierścieniu ciemnym wldziłwfl przerwTę, zwaną dziś1 
przedziałem Struve’go. (Por, fig. 187.)

N a zasadzie tych odkryć Maxwell w r, 1856 stara ł się dowodami 
poprzeć piei'wTotnie jeszcze przez Cassini’ego wypowiedziany pogląd, źe 
pierścień Saturna złożony jest z drobnych satelitów, obiegających planetę, 
a tak blisko siebie położonych, że robią wrażenie jednego pierścienia, nie



mogąc być pojedynczo rozpoznane. Mogą to być myryjady drobnych 
pyłków, ale podlegających znanym prawom Keppler’a. Mniemanie to 
jest najwięcej do prawdy zbliżone, a potwierdza się ono ostatnimi ba
daniami Meyer’a z Genewy (1883), opartymi na spostrzeżeniach ivir- 
kwood’a, pierwotnie tego przedmiotu dotyczących. Kirkwood obliczył, że 
działanie grawitacyi księżyców Saturna na przypuszczalny księżyc, obie
gający po przedziale Cassini’ego, byłoby tak  znaczne, że wywołałoby 
zwichnięcie drogi jego obiegowej, czyli, że w odległości przerwy Cassi- 
ni’ego od Saturna znajduje aię punkt maximum zwichnięć, przez istnie
jące księżyce wytworzonych, hfa tej zasadzie Meyer obrachował wpływy 
sześciu wewnętrznych księżyców i oznaczył punkty, w których działanie ich 
perturbacyjne jest maximum; okazało się, że wszystkie te punkty znajdu
ją  się właściwie na obwodach znanych dotychczas przerw pierścieni, jako 
to : przerwy Cassini’ego, przerwry Encke’go w pierścieniu zewnętrznym, 
przerwy Struve’go na ciemnym pierścieniu i i unych. Uderzająca zgo
dność rachunku z położeniami przerw obserwowanymi i mierzonymi po
twierdza teoryją Maxwel’a. Jeżeli bowiem pierścień składa się z dro
bnych pojedyńczych ciałek, to w pewnych miejscach, w których zwichnię
cia ich dróg dochodzą do maximum, muszą one, zmieniając drogi, odda
lać się od sąsiednich, wytwarzając przerwy w ich szeregach. Tym spo
sobem przerwy w pierścieniu byłyby skutkiem zwichnięć dróg drobnych 
satelitów przez księżyce i w takim  razie, jak  wszystkie zwichnięcia, mo
głyby być zmienne i w pewnych tylko czasach widoczne, a nawet z cza
sem mogłyby być z góry przewidywane. T ak przerwa, z rachunku 
M eyer’a wynikająca, powinnaby się okazać w pierścieniu wewnętrznym,

o jego szerokości od przerwry Cassini’ego.
O

R achunek  M eyer’a o p ie ra  się na  te j zasadzie  zwichnięć, że jeżeli cza
sy obiegów  dwu ciał, do jednego  uk ładu  należących, są z sobą spółm ierne, 
to  w tedy  w zajem ne działanie g raw itacy i prow adzi do najw iększej zm iany e le 
m entów  obu dróg . Z te j zasady  w ychodząc, M eyer obliczał odległość punktów  
zw ichnięcia m axim um , przez  każdy  z sześciu księżyców  w ew nętrznych wywo
łanego . Z estaw ienie rezu lta tó w  tych  w yrachow ać mieści następu jąca  tab lica , 
w  k tó re j w rubryce  I  oznaczono ilość księżyców jednakow o  działających, w raz 
z obrachow aną teo re tyczn ie  w sekundach odległością od środka p lanety  p u n 
k tu  działan ia  m axim um ; w rub ryce  zaś II  są  pom ieszczone odległości w se
kundach , ze spostrzeżeń o trzym ane, w szystkich obok w ym ienionych gran ic  
p ierścieni.

294 KOSM OGRAFIJA.
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fi ks. w ew n. 10" , 54 1 0 " ,5 6 w ew n ęrrzn y  b rz e g  c iem nego  p ie rśc ien ia

ó 1! 11 ,7 9 11 ,6 9 p rz e d z ia ł S tru v e ’go

6 13  ,21 13  ,02 w ew n ę trzn y  b rz e g  ja sn e g o  p ie rśc ien ia

4 » 14 ,6 8 V J

6 16 ,94 17 ,24 p rz e d z ia ł C ass in i’ego

3 18 ,84 18 ,95 „ E u c k e ’go

3 2 0  ,51 2 0  ,1 6 zew n ę trz n y  b rzeg  p ie rśc ien ia

Zgodność te j teoryi ze znanym i spostrzeżeniam i nie pozostaw ia nic do ży
czenia. Dla jednej ty lko  odległości, teoretycznie  o trzym anej (1 4 ,r,68 ) nie zna
my z obserw acji żadnego natu ra lnego  przedziału ; w ykrycie ego z czasem p o 
tw ierdziłoby osta teczn ie  dzisiejsze przypuszczenie n a tu ry  fizycznej pierścieni.

Rozmiary pierścieni Saturna sę bardzo znaczne; cała szerokość 
trzech pierścieni wraz z przerwą Cassini’ego wynosi 8865  mil gieogr. 
Brzeg wewnętrzny ciemnego pierścienia jest tylko o 1436 mil odległy od 
powierzchni planety, średnica zaś brzegu zewnętrznego pierścienia ma 
37 090 mil. Grubość zaś pierścienia jest bardzo nieznaczna, co sprawia, 
że w węzłach jest on z trudnością i tylko przez wielkie lunety dostrzegal
ny. Przy niepewności tak  delikatnych pomiarów należy przypuszczać, 
że nie jest on grubszy nad 30 mil gieogr., a przytym grubość ta  nie 
zdaje się być jednostajna w całym pierścieniu, o czym wnioskować można 
zarówno z widoku cienia, przez kulę planety rzuconego (Tab. IX ) , jak 
i z teoretycznych wniosków Maxwell’a. Płaszczyzna pierścieni prawie 
razem się schodzi z równikiem Saturna; pierścienie nie są spółśrodko- 
we z planetą, gdyż jej środek jest około 200 mil odległy od środka 
pierścieni.

"Wobec teoryi Maxwell’a i rezultatów Meyer’a zbyteczne się wydaje 
przytaczanie czasów obrotu pierścienia jako jednolitej całości, choć ozna
czono ten czas na 14 godzin. —

Masa wszystkich pierścieni, według Besseka, stanowi -p- część masy
118

Saturna. Przy znane! średniej gęstości całego układu, mającego ciężar 
właściwy 0,7, i przy usprawiedliwionym przypuszczeniu gęstszego środka 
kuli, nie może ulegać wątpliwości, że materyja, składająca pierście ue, 
musi być bardzo lekka.
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Porównywając wymiary pierścienia, oznaczone w pierwszych cza
sach ich odkrycia, z dzisiejszymi, powstaje podejrzenie zmiany w ich od
daleniu od powierzchni Saturna. O. Struve, wnosząc z pomiarów osta
tnich czasów, przypuszcza, że pierścienie, zachowując swój zewnętrzny 
wymiar, zbliżają się wewnętrznym brzegiem ku planecie, t. j. że pierścień 
jasny wewnętrzny rozszerza się ku środkowi. Rozszerzanie to byłoby 
dość znaczne, jeżeli pomiary pierwotnych spostrzegaczów, zacząwszy od 
Huygens’a, przyjmiemy za zupełnie ścisłe. Z  porównania ich bowiem 
wypadałoby około 1",3 rozszerzenia, czyli prawie 9000 kilom, na 100 lat, 
t. j. 90 kilometrów rocznie. Przypuszczenie to, choć jeszcze dłuższego 
czasu potrzebuje do stanowczego stwierdzenia i liczebnego oznaczenia, 
jest jednak bardzo prawdopodobne i nie przeczy teoryi Maxwell’a, we
dług której drobne satelity, składające pierścień, mogą łatwo podlegać 
zwichnięciom dróg, a wskutek tego i zmianom ich odległości od powierz
chni Saturna.
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Fig. 187-ma przedstawia układ pierścieni, przy zachowaniu sto
sunku ich rozmiarów względem kuli Saturna. AV następnej zaś tablicy 
są zestawione rozmiary szczegółowe pierścień. Saturna i jego kuli, wi
dzianych ze średniej jego odległości (9,54 odległości ziemi od słońca), do
konane przez W . i O. Struve’ych:

S a —  9",00  =  62 100 k ilom  
8 6 =  10 ,54 =  72 740 „
S c  =  13 ,00  =  89 800  „
8 4 = 1 7  ,30  =  119 500 ,,
S e  =  1 7 ,65 =  121 900  „
i ? / =  20 ,05  =  138 400  „

1 !)4 . K s i ę ż y c e  S a t u r n a . Oprócz układu pierścieni, obiega do
koła Saturna osiem księżyców w różnych, wzrastających stopniowo odle
głościach. Są one wogóle małe i przedstawiają się w lunetach jako 
drobne gwiazdki, trudne do dostrzeżenia; jeden tylko z nich, szósty 
skolei, jest dość świetny i z łatwością nawet w mniejszych lunetach wi
dzialny; piśrwszyteź on został dostrzeżony jeszcze w roku 1655.

Elementy dróg księżyców Saturna, oile dziś dały się już obracho- 
wać, zawarte są w następnej tablicy, wraz z ich nazwami, datam i odkry
cia i nazwiskami odkrywców:

Mimas
łlerschel

1789

Enceladus
Herschel

1789

Thetis
Cnssini

1684

Dione
Cassini

1684

Długość węzła ? ? 1 6 7 » 3 7 ' 167° 37 '
„ punktu przysłonecznego ? ? 109° 7' 145" 4 '

Nachylenie ? ? 28" 10' 28° 10'
,, . . |  ¥  prom. Saturna 3,11 3,99 4,93 6,35Długość potowy osi { ,1 w kilometrach 186 000 238 000 294 000 379 000

Mimośród ? ? 0 ,0 1 0 9 0,0031
Czas ohiegu gwiazdowego 04,9 42 14,370 14,388 24,737
Ruch dzienny średni 381°,95 262°,72 190",69 131",54

R h e a
C assin i

1672
T i ta n  

H u y g e n s  
1655

I ly p e r io n
B o n d
1848

J n p c tu s
C assin i
1671

D łu g o ś ć  w ę z ła 167° 20' 167" 59' 167° 52' 143° 1'
„  p u n k tu  p rzy s ło n ecz n eg o 185° 0' 257" 1' 164" 58' 349" 20'

N a c h y le n ie 28° 8' 27" 37' '"Ś" 10' 18" 38 '
, ,  . . I w p rom . S a tu rn a 8,82 20,49 24,81 59,64

D łu g o ś ć  p o ło w y  osi { ,
| w  k ilo m etrach 526 000 1 222 000 1 480 000 3 558 000

M im ośród 0,0008 0,0279 0,1250 0,0284
Czas o b ie g u  g w iazdow ego 44,517 154,945 214,311 794,329
R u c h  ś re d n i d z ienny 79",69 2 2",5 7 15",91 4",54

e / =  2 " ,4 0  =  16 600 k ilom . 
c d  —  4 ,30  =  29 700 „
d e  =  0 ,45  =  3 100 ,,
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Z zestawienia tego widać, że, z wyjątkiem tylko księżyca 8-go, 
wszystkie inne obiegają prawie w płaszczyźnie pierścienia. Porównanie 
ich odległości z czasami obiegów wskazuje, że 3-cie prawo K eppler’a jest 
ściśle zachowane, tak iż księżyce stanowią z kulą Saturna prawdziwy 
układ, podobny do ogólnego układu planetarnego. Podobnie, jak w ukła
dzie Jowisza, istnieją i tu  pewne szczególne stałe prawa w obiegach księ
życów. Mianowicie, według poszukiwań d’A rrest’a, położenia czterech 
wewnętrznych księżyców powracają zawsze też same po upływie 465f 
dnia; w tym okresie przypada 494 obiegi pierwszego, 340 drugiego, 247 
trzeciego i 170 obiegów księżyca czwartego.

AVielkości ich i masy drogą bezpośrednią nie udało się oznaczyć 
z powodu ich małości; najświetniejszy z nich, Tytan, jest jeszcze mniej
szy od najmniejszego księżyca Jowisza. Wnosząc z blasku, Pickering 
w przybliżeniu oznacza, że najświetniejszy z nich może mieć około 2260 
kilometrów średnicy.
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Czy dla księżyców Saturna ma miejsce równość czasu obiegu z cza
sem ich obrotu około swej osi, tego także dostrzec nie podobna, ale domy
ślać się tego mamy prawo ze szczególnych objawów zmienności światła, 
jakie okazuje Japetus. Będąc na zachodniej stronie planety ma on blask 
małoco mniejszy od Tytana, najłatwiejszego do zobaczenia; ilekroć zaś 
jest na wschodniej części swej drogi, blask jego zniża się tak, że ledwie 
dorównywa słabszym wewnętrznym księżycom. Ten mały związek zmia
ny światła z miejscowością naprowadza na domysł niejednostajnego odbi
jania światła na dwu różnych półkulach, przy obrocie wyrównywającym 
czasowi jego obiegu.

Przy wielkości Saturna zaćmienia jego księżyców są prawie równie 
częste jak  i księżyców Jowisza; położenie jednak cienia Saturna, leżą
cego prawie na przedłużeniu promienia widzenia z ziemi, i słaby blask 
samych księżyców nie dają możności łatwego ich spostrzegania.

Drogi księżyców Saturna przedstawione są na fig. 188-ej przy za
chowaniu naturalnych stosunków ich rozmiarów.

UKŁAD URANUSA.

195. Uranus należy do planet, odkrytych dopiero po wynalezieniu 
lunet, choć jako gwiazda 6-ej wielkości może być gołym okiem dostrzeżo
ny, byleby miejsce jego na niebie było wiadome. Dopiero po jego odkry
ciu przez HerscheFa w r. 1781 przekonano się, że był kilka razy obser
wowany i za gwiazdę stałą przyjmowany, i to jeszcze w r. 1690 przez 
Flam steed’a, a potym przez Lemonnier’go w Paryżu w r. 1768.

W lunetach średnich przedstawia on już wyraźną tarczę, ale bardzo 
małą, gdyż tylko 4'' średnicy mającą.

Do obiegu całej swej drogi potrzebuje Uranus la t 84 dni 7 i prze
szło 9 godzin; miejsce więc swe na niebie zmienia bardzo wolno, posuwa
jąc się rocznie zaledwie o 4°,3 średnio. Obieg jego synodyczny z tej 
samej przyczyny małoco różni się od obiegu ziemi, tak, źe opozycyje 
następują po sobie co rok i 4 lub 5 dni; w latach 1886 i 1885 opozycyje 
Uranusa przypadają w końcu marca, w następnych zaś, aż do roku 1892, 
wszystkie przypadną w kwietniu.

Płaszczyzna drogi U ranusa najmniej ze wszystkich dróg planetar
nych różni się od położenia ekliptyki, bo jest do niej nachylona pod ką
tem 46' 21".

Przy ogromnej od ziemi odległości, zmieniającej się od 382 do 418 
milijonów mil, nie podobna nawet w największych tegoczesnych telesko
pach dostrzec jakichkolwiek wyraźniejszych szczegółów powierzchni pla
nety. Przedstawia się ona jako tarcza zielonawego nieco odcienia; nie



znaczne zaś plamy jaśniejsze, niekiedy dostrzegane, niczego domyślać się 
nie pozwalają.

Wielkość średnicy prawdziwej planety została obliczoną z jej śre
dnicy pozornej na 6795 mil gieogr.; objętość jej prawie 61 razy jest wię
ksza od objętości ziemi.

W idmo światła Uramisa, badane niejednokrotnie, nie pozwala ściśle 
odróżnić prążek słonecznych, ale przedstawia (Tab. IY  fig. 3-cia) kilka 
smug absorbcyjnych, podobnych do smug Jowisza i Saturna, co prze
mawia za obecnością atmosfery.

Powierzchnia jego, według Zóllner’a, odbija więcej światła, aniżeli 
powierzchnia Jowisza; w tej jednak odległości ilość światła słonecznego, 
tam dochodząca, przedstawia zaledwie 0,003 tej ilośoi, jaką  odbiera 
ziemia.

Odkrycie przez Herschel’a w r. 1787 dwu księżyców, a przez Las- 
sel’a w r. 1846 jeszcze dwu, dopomogło do poznania niektórych chociaż 
szczegółów, tyezących się planety. Przedewszystkim z obiegów ich wy

rachowano masę Uranusa, równą według Newcombe’a ggoQQ masy słoń

ca, a wiec 13,52 raza większej od masy ziemi, a z tego poznano i gęstość 

jego, będącą prawie częścią gęstości ziemi.

Obrót Uranusa około osi i spłaszczenie dotychczas niedość stanow
czo są określone. Niewyraźne plamy jego powierzchni dozwoliły zaledwie 
przybliżenie oznaczyć czas obrotu, około 12 godzin, i nachylenie równika, 
wyjątkowe między planetami, gdyż przeszło 80° wynoszące. Dane te 
jednak są bardzo niepewne. Wnosząc z przykładów wszystkich planet, 
położenie równika prawdopodobnie niewiele się różni od położenia dróg 
księżyców; te zaś rzeczywiście przedstawiają wyjątek pośród całego ukła
du planetarnego. Drogi ich są tak położone, że wszystkie tworzą z płasz
czyzną drogi Uranusa kąt 81° do 82°, ale po nich księżyce postępują ru
chem wstecznym, t. j .  od wschodu na zachód. Ten wyjątek od prawa, 
w całym słonecznym układzie panującego, daje się sprowadzić do prawa 
ogólnego, jeżeli wyobrazimy sobie, że płaszczyzna drogi księżyca UU'U" 
(fig. 189), schodząc się pierwiastkowo z płaszczyzną drogi planety, obróci 
się następnie około linii węzłów U U” o 98°, tak, że punkt U' przyjdzie 
do położenia U ':'. A\ ówczas ruch księżyca prosty ab pozostanie nim 
i na obróconej drodze, jako a!b'\ wydaje zaś się tylko jako ruch wsteczny 
z tego powodu, źe nachylenie U 'U m łatwiej nam odnieść w przeciwną 
stronę, jako U"'UIV, spełnienie do 180°.

Jeżeli z tego wyjątkowego nachylenia dróg księżyców Uranusa 
wnosić będziemy o zbliżonym do niego położeniu równika planety, jak  to
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je s t prawidłem w całym układzie planetarnym, wtedy warunki oświetlenia 
i ogrzania planety przez słońce przedstawią się jako zupełnie odmienne
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F ig .  189.

od warunków innych planet. Przy położeniu równika prawie prost opa
dł} m do płaszczyzny drogi, oś planety musiałaby prawie schodzić się 
z tąż płaszczyzną (fig. 190), biegun jeden byłby wystawiony na działanie

ciągłe słońca, przez lat prawie 40 trwające, gdy drugi przez tenże czas 
zupełnie światła byłby pozbawiony. Położenie to osi Uranusa, choć 
liicwyznaczone jeszcze szczegółowo, jest z wielu danych możebne i praw
dopodobno; zgadza się ono z ol.serwowanym przez Buffhama w r. 1870 
nachylaniem równika =  80° i objaśnia dotychczasową trudność wyzna
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czenia spłaszczenia planety. Widzimy ją  bowiem z drogi ziemskiej ZZ' 
(fig. 190) prawie, przez całe dziesiątki lat jako tarczę okrągłą; elipsojda 
bowiem około punktów A  i B jednym biegunem do oka jest zwrócona, 
dopiero około punktów C i D, leżących na linii węzłów równika, można 
oba bieguny równocześnie zobaczyć i rozpoznać ewentualny profil elipsoj- 
dy, jako jej przecięcie płaszczyzną, przez oś przechodzącą. W  tych więc 
tylko punktach, bliskich punktów C lub D, można się spodziewać ozna- 
czenia prawdziwego spłaszczenia; w pośrednich bowiem punktach, jak 
między A  i D, lub A  i C eliptyczna postać zamało jest wyraźna. Przez 
taki punkt węzła dróg księżycowych, mającego według Newcombe’a dłu
gości 165° 30', przechodził Uranus w grudniu r. 1881 i w ciągu kilku lat 
następnych eliptyczność jego powinna była być widoczna. I  w rzeczy sa
mej spostrzeżenia SchiaparelIi’go i Young’a z r. 1883 potwierdzają w zu
pełności powyższe przypuszczenia. Schiapareili znalazł, że płaszczyzna ró
wnika jest bardzo bliska jiłaszczyzn dróg księżycowych, oś więc elipsojdy 
prawie leży w płaszczyźnie drogi (fig. 190), nadto oznaczył spłaszczenie

na potwierdzając podobną liczbę przez M adler’a w roku 1842 otrzy

maną. Young w tymże czasie wyznaczył spłaszczenie Przy tak

znacznym spłaszczeniu obrót planety musi być szybki; nie jest on jednak 
dotychczas oznaczony. Zadanie to zapewne rozwiążą tegoczesne wielkie 
teleskopy.

Cztery *) znane księżyce Uranusa, których drogi przedstawia fig.
191-sza, należą do najmniejszych 
i najtrudniej dostrzegalnych ciał nie
bieskich; przedstawiają się one jako 
gwiazdki 14-ej wielkości. O praw
dziwych ich rozmiarach zaledwie 
z porównania blasku przybliżony do
mysł osiągnąć się dało. W edług 
Pickering’a, dwa zewnętrzne mają 
średnice-: jeden nie mniejszą od 940, 
drugi zaś od 870 kilometrów.

Elementy ich dróg dość ściśle 
oznaczone, zawarte są w następują
cej tablicy:F ig .  191.

*) Herschel w r, 1797|utrzymywał, że Uranui posiada sześć księżyców, co się je
dnak nie potwierdziło.
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A rie l U m b rie l T y ta n ia O b ero n

D łu g o ś ć  w ęzła 167“ 20 ' 164“ 6 ' 165“ 32 ' 165“ 17'
„  p u n k tu  p rzy s ło n eczn eg o 3“ 4 6 ' 32 2 “ 39 ' 2 5 9 “ 5 ' 3 1 5 “ 3 '

N ach y len ie 97 “ 58 ' 98 “ 21 ' 97 “ 47 ' 97“ 54 '
. . .  . I f  p rom ien iu  U ra n u s a  P o ł  osi J

7,72 10,76 17,65 23,60
( w k ilo m e trac h 194 O00 271 000 444  000 593 000

M im ośród 0,020 0,010 0,001 1 0 ,0038
C za j o b ie g u  g w iazdow y 2^,5204 4<i, 144 1 S<Ę7059 13*2,4633
K u ch  d z ienny  średn i 142“,83 86“,87 41 “,35 26 “,74

N E P T U N  I  J E G O  K S IĘ Ż Y C .

15)0. P laneta Neptun, w r. 1846 odkryta rachunkiem Leverrier’go, 
obiega na krańcach dziś znanego układu słonecznego (us. 178). Droga 
jej byłaby daleko mniej poznana, gdyby nie podobne okoliczności, jakie 
miały miejsce z Uranusem. Przekonano się bowiem, źe Lalande w P a 
ryżu na 50 lat przed rokiem jej odkrycia, to jest w r. 1795, obserwował 
Neptun, biorąc go za gwiazdę stałą. To dopomogło do prędszego okre
ślenia drogi planety, gdy kilka punktów jej drogi prawie było odrazu 
znanych. Czas jój obiegu oznaczono na 165 lat 280 dni i przeszło 2 go
dziny, przy średniej odległości od słońca 605,7 milijona mil. Ten powol
ny obieg odbija się na niebie w małym bardzo ruchu rocznym, zaledwie 
2° wynoszącym, wskutek czego peryjody od opozycyi do opozycyi o pół- 
trzecia dnia tylko różnią się od roku ziemskiego i opozycyją przez całe 
10 lat od r. 1879 do 1889 przypadają w listopadzie.

Neptun tylko zapomocą lunet dostrzeżony być może jako gwiazda 
8-ej wielkości i dla znalezienia go na niebie miejsce jego musi być na
przód dokładnie znane, aby przy bardzo powolnym ruchu można go było 
odróżnić od gwiazd stałych tego samego blasku.

Fig. 192-ga przedstawią część drogi N eptuna w bliskości opozycyi 
r. 1885 wraz z drobniejszymi gwiazdami w tej okolicy położonymi. P rze
chodzi on prawie pod gromadą Plejad, o 6° tylko niżej ku południowi.

W  wielkich lunetach średnica pozorna Neptuna, wynosząca 2’',5, 
pozwala rozróżnić okrągłą tarczę, blado-niebieskawego odcienia, bez ża
dnych na niej szczegółów. Z średnicy tej obliczono wielkość średnicy 
prawdziwej na 8428 mil gieogr., co wskazuje, źe wielkością swą Neptun 
zbliża się do Uranusa.

W krótce po odkryciu Neptuna na niebie przez Galle’go w Berlinie, 
Lussel swym wielkim reflektorem, ustawionym na Malcie, odnalazł przy 
nim w r. 1847 księżyc i to dało możność dowiedzenia się o masie i gęsto-
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ści planety; inne bowiem warunki fizyczne z przyczyny tak wielkiej odle
głości są zupełnie nieznane.

Giu.ŹwUllt. 6 w. 7 vj. fi u). 9 iu.

Fig. 192.
Część d ro g i N e p tu n a  w  r .  1885.

Księżyc Neptuna, odległy od środka planety o 14,54 jej promienia, 
to jest o 61271 mil gieogr., obiega swą drogę w ciągu 5 dni i 21 godzin 
prawie, przyczym tego księżyca ruch jest wsteczny, a droga nachylona 
pod 35°. D la sprowadzenia tego rucliu do prostego, ogólnie w układzie 
słonecznym panującego, musimy przypuścić, że droga księżyca od drogi 
planety odchylona jest o 180° — 35°, t. j. o 145°, i że wskutek tylko tego 
ruch ten przedstawia się jako wsteczny.

Widzimy z tego, że obie ostatnie planety, Uranus i Neptun, odró
żniają się pod tym względem od wszystkich innych. Czy i równik N ep
tuna odpowiada położeniu drogi jego księżyca, nie wiemy, mimo ciekawo
ści, jaką  to pytanie budzi.

Księżyc Neptuna, w największych tylko teleskopach widzialny, 
przedstawia się jako gwiazda 13-ej wielkości. Jfiask jego w porównaniu 
z blaskiem planety prowadzi do przypuszczenia, że wielkość jego praw
dziwa do 3600 kilom w średnicy dochodzić może.
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Długość węzła 148° 30'
„ punktu przysłonecznego 8° 30' 

Nachylenie 145° 7'
Pół os' /  W Prom’en û Neptuna 14,54 

| w kilometrach 454 000

Elementy jego drogi są następujące:

Mimośród 0,0088

Czas ohiegu gwiazdowy 5^,8769 
Ruch dzienny średni 61°,26.

Rucli księżyca Neptuna posłużył do óbrachowania masy planety

=  ^ 2 9 2  masy słońca, a więc 22,53 raza. większej od masy ziemi, co na
gęstość jego daje 0,4 gęstości ziemi. Są to jedyne dane o fizycznym sta
nie Neptuna. Rozbiór widmowy, przez Huggins’a i Vogel’a dokonany, 
wskazuje słabe smugi absorbcyjne, zbliżone do smug Uranusa, coby 
oznaczało absorbcyją przez atmosferę, otaczającą planetę. Z  dotych
czasowych danych wiedzieć tylko napewno można, że Neptun, podobnie 
jak  cała grupa planet zewnętrznych, odznacza się względnie małym cię
żarem gatunkowym, a  obok tego wyjątkowym nachyleniem drogi księży
ca, a prawdopodobnie i równika, wyróżnia się wraz z Uranusem od wszy
stkich innych ciał układu planetarnego, stanowiąc z tym ostatnim grupę 
naturalną, podległą w dalekiej przeszłości nieco odmiennym od innych 
planet warunkom.

20



ROZDZIAŁ VIII.

KOMETY I METEORY.

1 9 7 .  Między ciałami niebieskimi, których ruch własny na pozor
nym sklepieniu nieba łatwo dostrzegać się daje, komety i meteory tak 
dalece wyróżniają się od dotychczas opisywanych planet i księżyców, że 
nawet powierzchowne ich spostrzeganie zmusza do uważania ich za ciała 
od tamtych odrębne.

I. KOM ETY.

1 9 8 .  Komety przedstawiają się najczęściej jako gwiazdy, otoczone 
jasną, błyszczącą atmosferą, przedłużającą się w smugę świetlną, nieraz 
bardzo długą, zwaną «warkoczem». Pojawiają się one na niebie zwykle 
niespodzianie, wzrastają w blasku i świetności warkocza, obiegają część 
nieba, zbliżając się pozornie w stronę słońca, następnie światło ich sła
bnie i, w parę lub kilka miesięcy po nagłym ukazaniu się, również prędko 
dla oka znikają.

Niektóre odrazu w całej świetności zjawiają się tak  niespodzianie, 
jak  wielka kometa z roku 1882, widziana u nas w owym roku na jesieni 
przed wschodem słońca. Została ona spostrzeżona w połowie września 
prawie jednocześnie w kilku miejscowościach w dzień; 18 września Tliol- 
lon w Nizzy zobaczył ją  w południe o 3° tylko od słońca odległą. Po 
kilku tygodniach znikła ona dla nieuzbrojonego oka, w lunetach zaś je
szcze przez parę miesięcy była widzialna jako lekka mgła.

To nagłe zjawianie się i znikanie komet, od najdawniejszych cza
sów zdarzające się, było powodem, że w starożytności utwory te nie były 
nawet zaliczane właściwie do istotnych ciał niebieskich:, przypuszczano, 
że one się tworzą w chwili, w której się ukazują, jako produkty gazów 
atmosfery ziemskiej, Długo ogólnie przywiązywano do ich pojawienia się 
znaczenie przepowiedni nieszczęść lub doniosłych zdarzeń; wyjątkowej, 
tylko bystrości umysły jaśniej na to patrzały. Seneka, w tak odległej, 
starożytności żyjący, już wypowiedział to zdanie: «nie dziwmy się, ż&
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-praw a biegu komet przy ich rzadkości są niezbadane. Nie widzimy ani 
-początku ani końca ich dróg, po których one z niezmierzonych odległości 
«do nas przychodzą. Przyjdzie czas, kiedy po setkach lar badania stanie 
«sie jasnym to, co dziś zupełnie dla nas jest pokryte tajemnicą*. Słowa 
te jednak rzymskiego filozofa długi czas na sprawdzenie swe czekały, 
bo jeszcze w wiekach średnich, kiedy badanie układu planet już dość 
daleko było posunięte, pojęcia o kometach nawet w umysłach takich lu
dzi, jak  Galileusz i Tycho, niewieleco postąpiły.

l!)!f. Drogi komet. Pierwsze pojęcia o ruchu komet około słoń
ca, jako ciał stale istniejących, powstały w umyśle Hewelijusza, gdań
szczanina, i ucznia jego, pastora w Saxonii, DorfePa. Ten ostatni, obser
wując kometę w roku 1680, wyrzekł zdanie, że droga jej jest prawdopo
dobnie parabolą, w której ognisku znajduje się słońce. Zdanie to wkrótce 
potwierdził Newton rachunkiem, na prawach grawitacyi opartym, wyka
zując, że przy obserwowanej prędkości ruchu komet, widoczna z ziemi 
droga, jaką one przebiegają, daje się ściśle podciągnąć pod postać para
boli, której elementy na tych samych zasadach, jak  elementy dróg p la
net, wyznaczyć się dają. Z  tą  postacią dróg komet związane jest inne 
pytanie. Wiadomo, źe parabola jest liniją niezamkniętą (us. 150); ko
mety więc, przechodząc po niej około słońca, oddalałyby się od niego 
bezpowrotnie i przedstawiałyby ciała zupełnie obce, wciągnięto przypad
kiem jednorazowo w sferę działania przyciągającego słońca.

D la rozjaśnienia tego pytania należy naprzód zauważyć, że część 
widzialna drogi komet jest stosunkowo mała, a wskutek tego przy naj
ściślejszych nawet spostrzeżeniach trudno ją  odróżnić od części bardzo 
wydłużonej elipsy, jak  to z fig. 193-ej wyrozumieć można. Jeżeli wT ogni-

Fig. 193.

sku /  wydłużonej elipsy wyobrazimy sobie stojące słońce, to część drogi 
nbc zarówno może należeć do elipsy a b c d , jak  i do paraboli h ab  c/t,' 
przez część zaś drogi, dłuższą, niż przedstawiona przez łuk abc,  rzadko 
kiedy udaje się dostrzec kometę, jako ciało bardzo słabo świecące w zna
czniejszej odległości.
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Z  zasad grawitacyi, powyżej wyłożonych, wiemy, że postać dróg ciał 
niebieskich zależy od stosunku dwu sił (us. ] 50): stale działającej siły 
słońca i siły nabytego już ruchu; stosunek ten wytwarza pewną stałą 
prędkość ciała w punkcie przysłonecznym. I t a k :  ziemia, obiegając po 
elipsie posiada w punkcie przysłonecznym prędkość 4,19 mili gieogr. na 
sekundę; gdyby ta  prędkość wzrosła do 5,87 mili, droga ziemi stałaby się 
parabolą. W yobraźmy sobie, że odległość punktu przysłonecznego ja
kiejś komety jest równa odległości ziemi od słońca; wtedy z piędkości 
komety w tym punkcie wnosić możemy o rodzaju jej drogi; jeżeli prędkość 
będzie 5,87 mili na 1 sekundę, droga będzie parabolą; małe zmniejszenie 
tej prędkości wytworzy elipsę, zwiększenie zaś hiperbolę. Taksamo więc, 
jak  m ała różnica w prędkości zmienia drogę kołową na elipsę (us. 150), 
do zmiany paraboli czyto na elipsę, czyteż na hiperbolę potrzeba małej 
zmiany prędkości, gdyż, podobnie jak  koło jest przecięciem stożka tylko 
w przypadku prostopadłości płaszczyzny przecinającej do osi, parabola 
powstaje tylko wskutek przecięcia stożka płaszczyzną, równoległą do 
jednej tworzącej (us. 150), i m ała zmiana w nachyleniu owej płaszczyzny 
wytworzy albo elipsę, alboteż hiperbolę.

Przypuśćmy, że kometa bieży po paraboli, zbliżając się po swej 
drodze ku którejkolwiek z wielkich planet: wówczas albo bieg komety 
się przyśpieszy, jeżeli kometa jest więcej od słońca oddalona niż planeta, 
alboteż zwolni, jeżeli kometa wyprzedza planetę. I  w jednym i w drugim 
wypadku subtelna droga paraboliczna ulegnie zmianie: w pierwszym 
razie przejdzie w hiperbolę, w drugim zaś w mniej lub więcej wydłużoną 
elipsę.

To, cośmy dotąd, opierając się na zasadach grawitacyi, powiedzieli, 
rozwiązuje kwestyją możliwości powrotu komet do słońca i prowadzi do 
przekonania, że rzadka w rzeczywistości postać paraboliczna ich dróg 
musi się często taką właśnie wydawać, jako m ała tylko część bardzo 
wydłużonej elipsy, oraz, że jeżeli niekiedy bywa istotnie paraboliczna, to 
wskutek zwichnięć z łatwością na eliptyczną, albo na hiperboliczną prze
chodzić może. Eliptyczna droga komety nie różni się w zasadzie od dróg 
innych ciał, pod wpływem słońca zostających, choć praktycznie elipty- 
czność jej najczęściej dopiero po jój powrocie do słońca stwierdzona być 
może. Dlategoteż pieiuysze określenie drogi nowych komet zasadza się 
na wyznaczeniu paraboli, jako drogi przybliżonej, i potym na porówna- 
niu jej ze spostrzeżeniami dalszymi, dla zamiany jej na ostateczną, praw
dziwą.

Elementy drogi parabolicznej, podobnie jak  elementy dróg plane
tarnych, określają w zupełności obserwowaną część drogi od zjawienia się 
aż do zniknięcia komety. Zam iast jednak sześciu elementów dróg elip
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tycznych (us. 161), dla dróg parabolicznych potrzeba pięciu elementów, 
gdyż mimośrody wszelkich parabol są stale równe jedności; nadto, w miej
sce połowy osi wielkiej (która w paraboli, mogącej być uważaną za elipsę 
nieskończenie wielką, jest sama nieskończenie wielka) wyznacza się odle
głość punktu przysłoneczngo od słońca. Z a epokę przyjmuje się chwilę 
przejścia komety przez punkt przysłoneczny paraboli (us. 167 a) [anomalii 
średniej (us. 167 c) być nie może, bo parabola nie ma środka]. A ni o cza
sie obiegu gwiazdowego (us. 168) po paraboli, jako nieskończenie wielkim, 
ani tymsamym o ruchu średnim dziennym niema tu  mowy.

Ostatecznie więc, dla wyznaczenia drogi parabolicznej komety, po
dobnie jak  przy drogach planet, zapomocą spółrzędnycli równikowych 
dostrzeganej komety określa się jej p i ęć  e l e m e n t ó w ,  a mianowicie:

1) chwilę przejścia przez punkt przysłoneczny (T).
2) długość węzła wstępującego (oznaczymy ją  przez ,0),
3) nachylenie drogi (i),
4) odległość punktu przysłonecznego od środka słońca (g), wyra

żaną zwykle w stosunku do promienia drogi ziemskiej, przyjętego za 
jednostkę,

5) długość punktu przysłonecznego (u), albo (us. 166) długość od 
węzła do punktu przysłonecznego (ic — SI —  to).

Ponieważ ruch komet może być zarówno prosty, jak  wsteczny, przeto 
przy odpowiednim liczeniu kąta nachylenia zwykle tę okoliczność zazna
cza się odpowiednio literami D (directe) i R  (retrograde). Jeżeli na fig. 
194-ej wyobrazimy sobie rzut ekliptyki E E ', przeciętej jirzez dwie płasz
czyzny komet K K r i L I7 , i wę
zeł wstępujący w punkcie SI, 
wtedy licząc kąt, tak wrazie 
ruchu prostego, jak  i wsteczne
go, iżby był mniejszy od 90°, 
mieć będziemy dla komety K K ' 
kąt nachylenia i  =  E 'p tK r, dla 
komety zaś L L ' kąt i =  E pfcL'.

D la ujednostajnienia w o- 
znaczeniu elementów obu ro
dzajów komet, zamiast liczenia 
odległości punktu przysłone
cznego w zwykłym kierunku od 
punktu wiosennego, najczęściej 
liczą odległość punktu przysło-

90°

Fig. 194.
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necznego od węzła w kierunku biegu komety i tę  odległość w stopniach, 
to jest 7t — f i ,  oznacza się zwykle przez <o *).

Jako  przykład przybliżonego określenia drogi komety względem 
drogi ziemi zapomocą oznaczonych elementów sposobem graficznym, 
weźmiemy kometę z roku 1884, której elementy ze spostrzeżeń, jakich 
dokonał Palisa w Tryjeście, są:

T =  r. 1884, lutego 3,4857 czasu śr. beri.; =  258° 18' 4";
* 76° 11' 42"; q —  0,7445; tt =  98° 56'17"; D.

Is a rysunku perspektywicznym (fig. 195) elipsa YX.Q. oznacza dro
gę ziemi. Od punktu wiosennego y  odcinamy długość f l  r=: 258° 18' 4"; 
linija węzłów, przez słońce przechodząca, jest f i S f .  Poprowadźmy ze 
środka słońca S liniją SS' na ekliptyce, prostopadłą do f f f ,  a z tegoż 
punktu S na płaszczyźnie, prostopadłej do ekliptyki i przez SS' prze
chodzącej, poprowadźmy liniją Sk' pod kątem PSS ' i —  76° 11' 42"; 
przez linije S/c' i f l f  przechodząca płaszczyzna jest płaszczyzną drogi 
komety. Następnie od punktu y  odcinamy długość punktu przysłone- 
cznego do punktu P  tak, iż kąt y S P  =  98° 561 17", a płaszczyzna szero-

*) Jeżeli kąty nachylenia płaszczyzny drogi komety będziemy liczyli od punktu E ' 
(fig. 194) bez przerwy aż do 180°, to wtedy sama wielkość kąta wskaże, czy ruch komety 
jest prosty (D), czy też wsteczny (R). Dopóki bowiem ten kąt i będzie mniejszy od 90", ko
meta będzie miała ruch prosty, gdyż jej długość helijocentryezna będzie wzrastała; kiedy 
zaś kąt i  będzie większy od y0°, jak np, E '^ 1 / ,  wtedy ruch komety będzie wsteczny, od 
wschodu na zachód, i długość helijocentryczna zmniejszać się będzie. W pierwszym razie o j  

liczyć się będzie od węzła w stronę E ', w drugim zaś od węzła w stronę E, t. j. w obu 
razach w stronę biegu komety. Dlatego często w elementach komet spotykamy kąt % większy 
od 90°, co wtedy znaczy, że spełnienie jego do 180° jest właśnie naeliyleniem, z przeciwnej 
strony liczonym. Wtedy również zamiast n  spotykamy tu jako liczbę, bezpośrednio wskazu
jącą odległość punktu przysłonecznego od węzła, liczoną w kierunku wstecznym.

Ten sposób określania kąta i, do rachunku komet przez Gaussła wprowadzony, często 
się w dziełach astronomicznych spotyka. Pociąga on za sobą zmianę w wyrażeniu pozosta
łych elementów. Jeżeli bowiem elementy, podanym powyżej sposobem oznaczone, t. j. przy 
których wyraźnie jest wskazany kierunek ruchu (D lub Ii), nazwiemy rc, «, to, te zaś, 
przy których kierunek ruchu z samego kąta i wypada, nazwiemy odpowiednio tc ',  £ V ,  i ' ,  to ',  
wtedy, oczywiście, ^  V —  180° — i .  A gdy w ruchu prostym tt — ^  — to, to w ru
chu wstecznym co' będzie spełnieniem to do 360*% to jest w' — == SCO — o j.  Z dodania
tych dwu równości stronami odpowiednimi wypada tz -f -  ir ' —  =  300°, czyli

Odwrotnie również
i =  180 — i'j o j  =  360° — to', Ti =  2 ^  — n r.

Tak np. elementy komety wielkiej z r. 1882, mającej ruch wsteczny, można (opuszczając 
jeszcze znaczki przy literach) przedstawić dwojako:

5l' =  2 £ 4  —  J t.

=  345° 4 3 '  
i =  3 8 °  13'  
q =  0,0073 
u =  276° 3 8 '  
to =  290° 55'

T =  1882 wrz. 17,298 cz. par. T =  1882 wrz. 17,298 cz. par. 
fj. =  3 4 iS  4 3 ' 

i  =  141') 47'
q —  0 , 0 0 7 5 .  
71 =  5 4°  48'
o j  =  6 9 u 5'

R
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kości, przez liniją S P  przechodząca (prostopadła do ekliptyki), przetnie 
płaszczyznę drogi komety według linii S^, na której, w odległości od S 
równej q—0,74. S y , 
w punkcie Tc przypa
dnie perikelium ko
mety w d. 3 lutego.
Przy znanym wierz
chołku paraboli i o- 
gnisku w słońcu S, 
wykreślimy ją  jako 
drogę komety h'kk".
Przecina ona ekli- 
ptykę na linii węzłów 
w punkcie W  przed 
dojściem komety do 
perihelium, a więc 
w styczniu, kiedy 
ziemia w tym czasie 
znajduje się w po
środku znaku Q 
(Raka). N a figurze 
naszej jest oznaczo
ny punkt ziemi Z 
w dniu 25 stycznia 
roku 1884, kiedy kometa już przeszła pod płaszczyznę ekliptyki, zbliżając 
się do punktu przyslonecznego.

Sposób taki graficzny daje wyobrażenie przybliżone związku drogi 
komety z drogą ziemską. Rachunek dopiero związek ten z całą ścisłością 
wyznaczyć jest wstanie. Pierwszy praktyczny i najprostszy sposób ozna
czenia rachunkiem parabolicznych dróg z trzech spostrzeżeń spółrzędnych 
równikowych podał Olbers w r. 1797; metoda jego dziś jest udoskonalona 
pracami matematyków późniejszych, Gauss’a *), Bessel’a, Encke’go, Le- 
verrier’go i innych. •—

Jakeśm y widzieli, część paraboliczna 7c'fc7c" (fig. 195) drogi kome
ty może być w rzeczywistości lukiem wydłużonej elipsy, o czym wnosić 
możemy zarówno z prędkości komety w punkcie Tc, jak  i ze spostrzeżeń 
najdalszych jej położeń w punkcie 7c", które im są dalsze, tymłatwiej 
okażą zboczenia paraboli, jak  to na fig. 193-ej łatwo wyrozumieć.

D ro g a  k o m e ty  z r .  1884 (1812). 

F ig .  195.

*) G a u ss  w  T heoria  m otus corporum coelestium , in  seclionibus conicis solem  am bien - 
iium  (1 8 0 9 ), ro z w in ą ł ta k ż e , j a k  z ty tu łu  w y n ik a , o g ó ln e  sposoby  (z trz e ch  sp o strzeż eń  s p ó ł-  
rz ęd n y ch  ró w n ik o w y ch ) o b lic z an ia  d ró g  e lip ty czn y ch , t. j .  d ró g  p la n e ta rn y c h .
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W  wieku X V II , kiedy Newton z obserwacyj komety r. 1680 pierw
szy raz uzasadnił racliunkiem paraboliczną postać drogi spostrzeganej, 
w braku odpowiednich danych nie można było stwierdzić, że ta  postać, 
zdeformowana małymi błędami spostrzeżeń, może być częścią elipsy; 
dlatego pytanie o obiegu komet po zamkniętych krzywych i tymsamym
0 ich powrotach do słońca, musiało przez czas pewien pozostać nieroz
wiązane. Tymczasem Halley, osobisty przyjaciel Newton’a, świadomy 
dobrze jego zasad grawitacyi, spostrzegł w r. 1682 świetną kometę, do 
której zastosował poprzedni rachunek i oznaczył elementy jej paraboli
cznej drogi, pizyczym zauważył, iż jej parabola zupełnie tak  była w prze
strzeni położona, jak parabola komety, spostrzeganej przez Keppler’a
1 Longomontanus’a w roku 1607, tymże samym sposobem przez Halley’a 
obliczona. Halley, mając już na myśli możliwość obiegu komet po elip
sach, poprowadził swe poszukiwania dalej wstecz i znalazł w roku 1531 
spostrzeżenia A pian’a komety, która postacią drogi również była bliska 
dwu wymienionych. To go ostatecznie skłoniło do przyjęcia eliptycznej 
zamiast parabolicznej drogi tej komety i do zapowiedzenia powrotu jej 
na rok 1758 lub 1759, jako obiegającej po elipsie dokoła słońca w ciągu 
75 lat. Znane już wówczas wpływy grawitacyi planet kazały się domy
ślać, że termin powrotu wskutek zwichnięć może się spóźnić lub przyśpie
szyć, jak  to i w poprzednich obiegach miało miejsce. Mozolną rachun
kową pracę pod tym względem wykonał C lairaut z Lalande’m i panią 
Lepaute. Mimo tego, że wpływy nieznanych jeszcze wówczas planet,. 
Uranusa i N eptuna, zostały pominięte, rachunek C lairaut, wykazujący 
spóźnienie 618 dni, tylko o miesiąc okazał się mylny i oczekiwana kome
ta  H alley’a przeszła przez punkt przysłoneczny 12 marca r. 1759, stwier
dziwszy ostatecznie zasadę, że komety, podobnie jak  i inne ciała niebie
skie, obiegać mogą dukoła słońca na zasadach ogólnych praw Keppler’a. 
Kom eta H alley’a wracała do słońca jeszcze w r. 1835, przyczym obra- 
chowanie zwichnięć jej drogi udokładniło się odkryciem Uranusa tak, źe 
błąd rachunku, który przeprowadził Pontecoulant co do przejścia przez 
punkt przysłoneczny, wynosił zaledwie 3 dni przy ogólnym 75-letnim 
okresie. Droga komety Halley’a oznaczona jes t na Tab. V II I ;  widzimy, 
że sięga ona poza drogę N eptuna. W  r. 1872 przeszła już przez punkt 
odsłoneczny, zbliżając się obecnie ku słońcu, do którego w r. 1911 dojść 
powinna. Kuch jej jest wsteczny, to jest odwrotny aniżeli ruch planet, 
co wskazuje strzałka na Tabl. V II I .

J a k  dalece wpływy grawitacyi planet, z samej teoryi wynikające, 
zmieniają elementy dróg komet, możemy zauważyć, zestawiając drogi ko
mety Halley’a w pięciu jej powrotach w następującej tablicy:
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T S I i 2 TC

25 s ie rp . r .  1531 45» 30 '

©O

0 ,580 3010 12 '
26 paźdz. r. 1607 480 40 ' 170 12' 0 ,5 8 8 3010 38 <

14 w rzes. r .  1682 510 l i ' 170 45 ' 0 ,583 301° 56 ' K
12 m a rc a  r .  1759 53“ 50 ' 170 3 7 ' 0 ,585 3030 10 '
15 listop. r ,  1835 550 10 ' 170 4 5 ' 0 ,587 3040 32 '

"Widzimy tu postępujący ruch węzłów i punktu przysłonecznego, oraz 
wyraźną zmianę nachylenia.

Ohserwacyje innych komet wykazały, że te zmiany nieraz są jesz
cze znaczniejsze, co wskazuje, że ich masy są niewielkie, wskutek czego 
łatwo one pod wpływem przyciągania planet mogą swe drogi zmieniać, 
saine zaś nie wpływają na zwichnięcia dróg planet, około których prze
chodzą.

Potwierdza to obserwacyja komety z r. 1770, której droga przez 
Lexell’a i B urekhardt’a była obliczona jako elipsa o połowie osi większej, 
wynoszącej zaledwie 3,14 promieni drogi ziemskiej. Kometa drogę tę 
winna była odbywać w ciągu 5 lat i 7 miesięcy. W  roku 1776 nie mogła 
być dostrzeżona z powodu położenia ziemi niedogodnego do obserwacyi, 
w następnym zaś powrocie, w r. 1781, nie znaleziono jej wcale. Poszu
kiwania B urckhardt’a i Laplace’a wykazały zgodnie, że kometa po pier
wszym powrocie w r. 1779, tak zbliżyła się do Jowisza, że przeszła mię
dzy nim i jego czterema księżycami. W  takiej bliskości siła przyciągania 
Jowisza była 24 razy większa od siły słońca i tak dalece przyśpieszyła 
bieg komety, że droga jej zmienić się musiała z elipsy o krótkim 5 | le
tnim obiegu na elipsę tak wydłużoną, że dotychczas komety tej więcej 
nie widziano. Przechodziła ona w r. 1770 bardzo blisko ziemi, bo tylko
0 360 000 mil gieogr. i nie m iała żadnego wpływu na zwichnięcie jej dro
gi, również i obieg czterech księżyców Jowisza nie doznał żadnej zmiany, 
co oczywiście wskazuje, jak  nieznaczna była masa komety. Masy tej 
oznaczyć, bez widocznych skutków jej działania, nie można; właśnie brak 
tego działania pozwolił wnioskować, źe masa jej mniejsza być musiała od

- 1 — masy ziemi, skoro zmiany w obiegu ziemi nie sprowadziła.

Z  teoryją dróg komet jest zgodne przypuszczenie, że mogą się zna
leźć komety, których zwolnienie biegu wskutek grawitacyi planet wytwo
rzy elipsy, zbliżone postacią do dróg planetarnych. Spostrzeżenia la t 
ostatnich to potwierdzają, gdyż istnieją komety drobne, obiegające w cią
gu lat 3i do 7 drogi eliptyczne, sięgające zaledwie poza drogę Jowisza
1 niejednokrotnie w powrotach swych obserwowane. Najmniej wydłu
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żoną elipsę przedstawia droga komety T em peła z r. 1867; mimośród jej 
bowiem wynosi tylko 0,463, a czas obiegu 5 la t 11 mies. i dni 22. —

Z tego, cośmy dotąd mó-p iii o obiegach komet, wynika, że :
1) Komety pod wpływem siły przyciągania słońca obiegają drogi, 

będące przecięciami stożkowymi, stosując się w swym biegu do praw 
Iveppler’a.

2) Drogi te są zwykle elipsami; parabole są możebne, częściej je
dnak są nimi tylko pozornie, z powodu trudności określenia icli postaci 
z obserwowanych, stosunkowo małych części drogi. Co się tyczy dróg 
hiperbolicznych, to ta  kwestyja nie jest dotąd należycie wyjaśniona. 
Wiadomo, że części dróg komet widzialne, nawet eliptyczne, dadzą się 
podciągnąć pod postać paraboli; dopiero obserwacyje liczniejsze i odle
glejsze prowadzą do przypuszczenia drogi eliptycznej, którą powrót ko
mety sprawdza, lub przypuszczenia drogi hiporbo licznej, której spraw
dzić nie można. Między dotychczas spostrzeganymi kometami w kilku 
razach dały się znaleść zboczenia, prowadzące istotnie do wniosku, iż 
postaci dróg były hiperboliczne; lecz, oczywiście, niepojawianie się pó
źniejsze tych komet nie jest wystarczającym sprawdzeniem tego przy
puszczenia. Ważność zaś samej kwestyi polega na tym, że drogi hiper- 
boliczne wskazywałyby, iż ciała, po nich obiegające, nie pozostają wciąż, 
jak  ciała układu planetarnego, pod wpływem słońca; po owych bowiem 
drogach bieżące ciała, po przejściu około słońca, jużby do niego nie 
wracały.

3) Drogi komet od dróg planetarnych, niezależnie od kształtu, 
różnią się jeszcze tym, że ruch po nich zarówno może być prosty, jak  
i wsteczny, czego w planetach nie widzimy, a także tym, że drogi komet 
podlegają znaczniejszym zniknięciom  z powodu małej ich masy, tak, iż 
nieraz określoną już drogę na zupełnie inną zmienić mogą, jak  to nadzie
liśmy na drodze komety Lexell’a z r. 1770.

4) Dlatego podział komet na jedne, zwane p e r y j o d y c z n y m i ,  
i inne, których peryjodyczność nie jest dowiedziona, jest tylko wTzględny. 
Peryjodycznymi są te, których wyrachowane powroty dały się już spraw
dzić; włączamy je  do grupy ciał, stanowiących układ słoneczny. Takich 
komet peryjodycznych doniedawna było znanych tylko 12; wprawdzie 
obrachowania dróg wielu jeszcze komet wskazują na ich spodziewaną pe- 
ryjodyczność, lecz dopiero po istotnym powrocie zostaną owe do poprze
dnich ostatecznie zaliczone. Pośród tych ostatnich właśnie znajdowała 
się kometa, przez Pons’a wT r. 1812 odkryta, której powrót na r. 1883 
był obliczony; jest to taż sama, której elementy paraboliczne powyżej są 
podane (str. 310); stanowi ona 13-tą kometę peryjodyczną, sprawdzającą 
pierwotne wyrachowanie.
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200 . P ostaci k o m e t .  Postaci komet podczas ich widzialnej dro
gi tak  dalece wyróżniają się od postaci planet, i tak się zmieniają, że 
niedość jest badać je w całej ich świetności, ale należy przypatrzeć* się im 
wtedy, kiedy z wielkiej odległości pokazywać się zaczynają, dążąc przy
śpieszonym ruchem do punktu przysłonecznego. Przechodzą one w swych 
postaciach znaczne i bardzo różnorodne zmiany, które jednakże dla 'wszy
stkich komet mają ogólne cechy jednakowe i są w ścisłej zależności od 
stopniowego zbliżania się do słońca, a więc od wymagającej się siły jego 
przyciągania i ciepła.

Kometa, w wielkiej odległości dostrzeżona, przedstawia się wt lune
tach jako blada, świecąca mgła. najczęściej ze środkiem nieco jaśniej
szym, lub z wyraźnym punktem świecącym jak gwiazda; punkt ten jasny 
nazywają j ą d r e m ,  a błyszczącą mgłę a t m o s f e r ą  komety. Nieraz 
całe tygodnie zachowują komety tę prostą postać, wzmacniając tylko 
stale natężenie światła. Przechodząc po niebie., nie zakrywają sobą 
gwiazd stałych, ani nie załam ują ich światła, co każe wnioskować, że 
atmosfera ich nie jast czystym gazem.

W m iarę zbliżania się do słońca powstają w kometach stopniowe 
zmiany, pokazują się smugi świetniejsze, dążące od jądra w stronę słoń
ca, z początku zaledwie rozpoznawalne, delikatne, jak  te, które widać na 
fig. 196-ej, przedstawiającej kometę teleskopową Encke’go w d. 6 listopada 
r. 1871. Postać tych 
wyskoków jest bardzo 
różna, niekiedy jasne 
strumienie świetlne wy
buchają z jąd ra  do pe 
wnej odległości, zawra
cają się w stronę prze- 
ciwniął  jak  np. w ko- Fig. 196. 
mecie I I  r. 1862 (lig.
197), w której z jasnego, otoczonego atm o
sferą jąd ra  występują dwa wytrysk) świe- Fig. 197.
tlne, prawy jaśniejszy, lewy ciemniejszy.
Ilość tych wybuchów' bywa w różnych czasach różna nawet u tej samej 
komety. .Niekiedy masy te świetlne otaczają jądro  jakby bladą aureolą, 
oderwmna od otaczającej atmosfery. Taką postać m iała kometa I I I  z r. 
1874 (lig. 198).

Wszystkie te wyskoki, stanowiące wraz z jądrem  tak zwaną głowTę 
komety, różne i co do ilości i co do postaci, skierowane są w stronę słoń
ca; w pewmój jednak odległości od jądra zawróciwszy się, przedłużają się, 
najczęściej bezpośrednio, w świetną smugę, zwaną wT a r  k o c z e m .  N ie



kiedy trudno jest dostrzec tego bezpośredniego związku; warkocz tworzy 
się jakby niezależnie od wyskoków, zawsze jednak skierowany jest w stro-
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i ' i g .  198.

nę przeciwną, t. j. uważając od słońca, poza jądrem. Taki warkocz wi
dzimy w komecie Encke’go (fig. 199), przedstawiający się (d. 1 grudnia

r. 1871) po trzech przeszło ty
godniach od czasu, w którym 
wyskoki świetlne pokazywać się 
zaczęły (fig. 196).

Często w tym właśnie cza
sie, kiedy komety są blisko pun
ktu przysłonecznego, zaczyna
ją  być widzialne gołym okiem; 
blask ich wzrasta, warkocz 
zwiększa się szybko i dochodzi 
nieraz do ogromnych rozmia
rów, zajmując niekiedy w luku 
większą połowę pozornego pół

kola niebieskiego, co w tych odległościach daje, jako prawdziwą długość, 
dziesiątki milijonów mil. Przez warkocz taki również gwiazdy stałe wi
dzieć można, bez osłabienia ich światła.

Postać warkocza bywa bardzo różna; wogóle rozszerza się on wmia
rę odległości od jąd ra ; wydaje się jednolitym, jak  warkocz wielkiej ko
mety r. 1843 (fig. 200), alboteż z jaśniejszymi brzegami, jak  w komecie 
z r. 1811 (fig. 201). Niekiedy dodatkowe boczne warkocze pokazują się

J u g .  1 9 9 .



obok głównego, jak  w komecie D onati’ego z r. 1858 (fig. 202); kiedyindziej
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cały warkocz złożony 
jest naprzemian ze 
smug jaśniejszych i cie
mniejszych, jak  w wiel
kiej komecie z r. 1882 
(fig. 203). W  wyjątko
wych razach zdarza się 
widzieć kilka warkoczy 
wachlarzowato ułożo
nych, z jednej głowy 
komety wychodzących; 
przykład takiego złożo
nego warkocza przed
stawia kometa z roku 
1744 (fig. 204).

Zmiany te posta
ci komet, w bliskości 
słońca spostrzegane, są

F ig . zOU.

F ig . £01 .
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w związku ze zmianami samego jądra , które, wzmagając się w blasku od 
początkowego świecącego punktu, wmiarę zbliżania się ku słońcu zmniej

sza się, jakby wytwory 
świetlne kosztem jego 
materyi się odbywały. 
W  komecie z r. 1819
jądro, poprzednio bar
dzo widoczne, prawie 
znikło wobec wytwo
rzonego świetnego war
kocza. Obok tego nie
jednokrotnie widziano 
podział jąd ra  na czę
ści; takie podwójne ją 
dro posiadała wielka 
kometa wrześniowa z r.
1882 (fig. 205). Wszy
stkie te fakty zdają 
się świadczyć o potę
żnym wpływie rozkła
dającym słońca na te 

utwory, m ałą stosunkowo masę posiadające, jak  się domyślać należy 
z braku zwichnięć planet, około których przechodzą. Kometa wielka

F ig .  202.

F ig .  203
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bS R  204.

z r. 1811 miała niemniej, jak  140 000 mil średnicy, nie sprawiwszy żad
nego zwichnięcia w układzie planetarnym. Bliskość punktu przyslone- 
cznego niektórych komet potęguje jesz
cze więcej wpł}w grawitacyi i ciepła 
słońca. Kometa z r. 1843, przedstawio
na na fig. 200-ej, przebiegła z nadzwy
czajną, szybkością tylko o kilkanaście 
tysięcy mil od powierzchni słońca. T a 
ka blisko* komety bez poważnych dla 
niej skutków rozkładowych ciepła sło
necznego obejść się nie może.

Tymże samym wpływom słońca, 
należy przypisać szczególny rozdział 
komety Biela. Kometa ta, słabego bla
sku, tylko zapomocą lunet widzialna, 
od czasu jak  ją  Biela odkrył w roku 1826 
okazała się peryjodyczną i co la t 6 | wracała 
po drodze eliptycznej do słońca. "Gdy w r.
1845 ukazała się w dali, nie przedstawiała 
nic szczególnego; zbliżywszy się zaś do słońca 
w r. 1846, rozdzieliła się na dwa jądra, z któ
rych każde otoczyło się oddzielną atmosferą 
i dwie komety, z jednej utworzone, stopniowo 
oddaliły się od siebie aż do odległości przeszło 40 promieni ziemskich,, 
przedstawiając widok wyobrażony na fig. 206 A. W  następnym powrocie 
(r. 1852) obie komety, prawie po jednej drodze bieżąc, oddaliły się już. 
od siebie o 380 przeszło promieni ziemskich (fig. 206 B), przedstawiając- 
jedyny dotąd przykład prawdziwego rozbicia komety przez słońce.

■OStt.i

F ig .  205.

■
'■ |■■

,__________ __________ ._______________________j

F ig . 200 A . F ig . 206  l i .

Po przejściu komety przez punkt przysłoneczny wkrótce wszystkie 
powyższe objawy zaczynają słabnąć, warkocz zmniejsza się, blask sto
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pniowo gaśnie wmiarę oddalania się jej od słońca, a w końcu jądro niknie 
i w najsilniejszych lunetach komety, poprzednio nawet bardzo świetne, 
wracają do postaci lekkiej, słabo świecącej mgły, dopóki na dalszej swej 
drodze nie znikną zupełnie.

O prane fakty, mimo ich różnorodności, zależnej od wielkości masy 
komety, przedstawiają jednak cechy jakby jednakowego procesu, wzma
gającego się w owych objawach wmiarę bliskości słońca, i słabnącego 
wmiarę wzrastającego oddalenia.

W  kometach peryjodycznych objawy te niekoniecznie powtarzają 
się w ten sam sposób za każdym powrotem, tak, że właściwie tożsamości 
komety dowodzi kształt i położenie drogi, a nie jej postać zewnętrzna.

Z  małym wyjątkiem wszystkie komety wracające słabną, tak w bla
sku swym, jak  i co do powyżej opisanych objawów; prawdopodobnie 
przeto ów proces pozbawia je  w rzeczywistości pewnej części substancyi, 
od której mniejszej lub większej ilości zależy świetność wybuchów, atmo
sfery i warkocza. "Wspomniana powyżej kometa Halley’a jeszcze w roku 
1682 była bardzo świetna, kiedy w roku 1835. t. j. w trzecim jej znanym 
powrocie, była tak  już słaba, że niezyjej, prócz astronomów, uwagi na 
siebie nie zwróciła.

201. I l o ś ć  k o m e t .  "Wnosząc z  ilości komet, obserwowanych za 
czasów historycznych, musimy przypuścić, że ilość icli ogólna jest nirsly- 
chanie wielka. Nie należy zapominać, że komety, jako utwory słabe świa
tło posiadające, widzimy tylko około punktu przy słonecznego; przy wy
dłużonych więc elipsach i długich czasach obiegów, wielu istniejących 
nie było nawet wcale widać. N adto komety, których odległość punktu 
przysłonecznego przechodzi znacznie odległość ziemi od słońca, wyjątko
wo tylko dzisiejszymi lunetami widzieć się dają, jak  np. kometa z r. 1729, 
której punkt przysłoneczny znajdował się między drogami asterójd i dro
gą Jowisza; słabszych, albo mających odleglejszy punkt przysłoneczny 
wcale nie dostrzegamy.

Mimo tego od początku naszej ery około 500 wielkich komet było 
obserwowanych, t. j. średnio po 25 na 100 lat, nie licząc teleskopowych, 
których już do 200 naliczyć można, a których ilość wmiarę staranniejsze
go szukania, corocznie się zwiększa. Pośród tej ogromnej ilości znajdu
jemy elementy dróg najrozmaitsze, nie dające się jeszcze ująć w jeden 
związany układ. Nachylenia dróg komet zdarzają się różne, od naj
mniejszych aż do 90°; ruch ich, jak  wiuiny, bywa i prosty i wsteczny; 
długość węzłów prawie jednostajnie rozsiana po obwodzie całej ekliptyki. 
Zaledwie tylko długości punktu przysłonecznego pozwalają wykryć pe
wne prawa; największa bowiem ilość komet ma punkty przysłoneczne 
blisko punktów 90° i 170° od punktu wiosennego. Czas obiegu komet



poryjodyeznych najczęściej wynosi około la t 51; takich znamy 5; m ają
cych po la t 61 jest 3, jedna tylko kometa Encke’go ma obieg, wynoszący 
3,2 roku, Haliey’a zaś i Pons’a m ają więcej niż po la t 70, nakoniec 
T u ttle’go la t 13,8.

E lem en ty  kom et perj-jodycznych zaw arte  są  w następu jącej tab licy :
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E n c k e 1878 m aj 20 g . 10 3340 39 ' 13° 7 ' 0 ,3 3 3 0 ,849 158“ 2 0 ' 3 ,287 D
T em p el 1873 1878 w rześ. 7 g . 6 1210 1' 120 4 6' 1 ,340 0 ,554 306° 8 ' 5 ,200 D
B ro rsen 1879 m a rz . 30  g . 2 1010 19 ' 290 03 ' 0 ,590 0 ,8 1 0 116« 15 ' 5,462 D
W in n e ck e 1880 g ru d z . 4 g . 8 1110 3 ] ' 110 17 ' 0,831 0,741 276° 43 ' 5 ,730 D
T em p e l 1867 1879 m aj 7 g . 0 780 46 ' 9« 4 7 ' 1,769 0,463 2380 11' 5 ,982 D
T em p e l 1869 1880 lis t. 8 g . 0 2960 4 2 ' 50 3 1 ' 0 ,739 0,676 430 0 ' 5 ,994 D
d’A rre s t 1877 m aj 10 g . 8 146° 9 ' 150 4 3 ' 1,318 0 ,628 3190 9 ' 6,644 D
B ie la  (p ó łn .) 1852 w rześ. 23 g .  17 245° 50 ' 12° 33 ' 0 ,860 0,755 1090 5 ' 6 ,587 D
B ie la  (p o lu d .) 1852 w rześ. 22 g .  23 245° 58 ' 12° 34 ' 0,861 0,755 108° 58 ' 6 ,629 D
P a y e 1881 stycz. 22 g . 16 209° 3 5 ' 11° 2 0 ' 1 ,738 0,549 500 4 9 ' 7 ,566 I)
T u t t le 1871 list. 30  g . 22 2690 17' 540 17 ' 1 ,030 0,821 116° 5 ' 13,811 D
H a lle y 1835 lis t. 15 g . 0 £5° 10' 170 45 ' 0 ,589 0,967 304° 32 ' 76,37 E
P o n s  (1 8 1 2 ) 1812 w rześ. 15 g . 7 253° i ' 730 57 ' 0 ,777 0 ,954 92° 18 ' 70 ,684 D

(O sta tn ia  je s t tą  sam ą, o k tó re j mowa na s tr . 31 0 -e j, ty lko  że tu  m am y z ob- 
serw acyi r. 1812 je j e lem enty  eliptyczne przez  E n ck e’go obliczone, gdy na s tr  
310-ej są podane je j e lem enty  paraboliczne z obserw acyj podczas je j  pow rotu  
w  1. 1883 —  1884 .)

Do kom et pery jodycznych  o k ró tk im  obiegu zaliczyć jeszcze  w ypadnie 
dw ie kom ety , w r . 1884  odkry te .

P ierw sza z nich, kom eta B a rn a rd a , p rzeszła  p rzez  p u n k t przysłoneczny , 
odległy od słońca o 27 m ilijonów  m il, w sie rpn iu  r .  1884 . O kazuje ona drogę 
•eliptyczną z obiegiem  przeszło  5-letnim . N ieukończone jeszcze (1 8 8 5 ) spo
strzeżen ia  nie pozw oliły dotychczas elem entów  je j ścisłe w yznaczyć.

D ruga  o d k ry ta  zo stała  p rzez  W o lfa  we w rześniu ro k u  1 884 . B yła ona 
zarów no ja k  i pierw sza ty lko  w teleskopach  w idzialna, a  elem enty je j e lip ty 
czne, tym czasow o przez  C handler’a obliczone, są :

T  =  1384 lis to p ad a  17,72 cz. par.; =  206° 27 ' 3 6 " ,5 ; ż =  25° 10 ' 5 4 " ,3  ; 
5 = 1 ,5 7 0 5 ;  m im ośród =  0 ,5 5 5 8 ; 71 =  19° 4 r 1 7 r',0 ;  

czas obiegu 2429  dni =  6 ,65  la t ;  D.

Nie m o in a  dotychczas wiedzieć, czy kom eta  ta  by ła  ju ż  k iedy w idziana, choć 
d ro g a  je j cała leży  w gran icach  uk ład u  słouecznego. O bliczenia K ru g e r’a 

B ilil. m at.-fi*., S. I II ,  T . IX . 2 1
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wskazują, że p raw dopodobnie  w r .  1875 przechodziła ona bardzo  ilisk o  J o 
wisza i w skutek  jego  p rzyciągan ia  ów czesną sw ą drogę zńacznie zmiemć m o
gła. F ig . 207-ma w skazuje  zw iązek je j  d rog i z d rogą  ziem ską. W idzim y na

niej część elipsy kom ety, 
okalającej zdaleka d ro 
gę ziemi; p u n k t bowiem 
d rogi, najb liższy słońca 
(it), odległy je s t  od nie
go o 31 ,4  m ilijona mil. 
Czas w idzialności te j ko
m ety teleskopow ej ogra
nicza się do k  lku za le 
dwie miesięcy na t i j  czę
ści d rogi, k tó ra  w przy
bliżeniu na naszej figu
rze  je s t  przedstaw iona.

2 0 2 .  O p i s a n ie

W A Ż N IE JS Z Y C H  K O M E T . 

Od najdaw niejszych cza
sów notow ano w k ron i
kach  zjaw ianie się ja 
śniejszych kom et; w opi
sach tych je d n a k  zanied
bywano szczegóły m iej
sca i czasu, k tó re  do ro z 
jaśn ien ia  ich n a tu ry  slu- 
żyćby dziś mogły.

R achunki P in g re ’go,
k tórym i s ta ra ł się on z dzisiejszych pojaw ów  kom et odnaleść w stecz ich p rze j
ścia daw niejsze, w ykazały  w owych notow aniach ty le  n iedokładności i błędów , 
że nie doprow adziły  do żadnego re z u lta tu . Sam e ty lko  spostrzeżenia  chińskie 
okazały  się użyteczne; z nim i bowiem dał się pogodzić w steczny rachunek  k o 
m ety  IIa lley ’a z r . 1682 , W ykazując pew ne je j pojaw ienie się w r . 1378.

Od w ieku XV znajdu jem y ju ż  ściślejsze opisy kom et; w b rak u  lunet 
m ierniczych położenia ich podaw ane są  w odległościach od znanych gwiazd 
stałych, co w wielu razach  pozwoliło udow odnić, że kom ety  dzisiejszych cza
sów ju ż  się ukazyw ały na tych  sam ych drogach. T ak  np . w ielka kom eta z r. 
1456  by ła  drug im  pew nym  zjaw ieniem  się kom ety  TIałley’a; była ona w tedy 
daleko św ietniejsza, niż w późniejszych pow rotach . O uiejto  D ługosz w spo
m ina, że całą, noc św ieciła, nie zaGhodząe; by ła  w tedy okołobiegunow a, a roz
m iary  je j w arkocza dochodziły  do 60°.

D ro g a  k o m e ty  W o l f a  r .  1884. 

F ig . 207.
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K om eta z r .  1472 , sta rann ie  ju ż  p rzez  znakom itego  Ja n a  M ulle r’a , zna
nego ja k o  R egiom ontanus, sp o strzeg an a , da ła  po tym  H alley ’owi m a te ry ja ł do 
p ierw szych obrachow ań d róg  kom et. Od w ieku X V I, k iedy Tycho de B rache 
sposobam i na ów czas bardzo  ścisłym i zaczął wyznaczać pozycyje  kom et, spo
s trzeżen ia  te  dopiero nab ra ły  praw dziw ego znaczenia dla nauk i. P óźn iej Kep- 
p le r, Cassin . H ewelijusz p rzy  pomocy lu n e t co raz  obfitszy i dok ładniejszy  
w tym  przedm iocie zb ierali m a te ry ja ł.

[1680 .] K irch  w r . 1680  o d k ry ł kom etę  b a rd zo  św ietną i pod w ielom a 
w zględam i in te resu jącą . Z badan ia  je j ru ch u  p as to r D orfel p ierw szy p rzypu 
ścił, a N ew ton stw ierdz ił rachunk iem  drogę  je j parabo liczną . L iczne sp o s trze 
żenia je j położeń, przez F lam steed ’a, Cassini’ego i H ew elijusza dokonane, dały  
m ate ry ja ł opracow any dopiero z całą ścisłością w osta tn ich  czasach p rzez  
E ncke’go. K om eta ta  obiega elipsę ta k  w ydłużoną, że je j m im ośród niew iele 
się od jedności różni, wynosi bowiem 0 ,9 9 9 9 8 5 4 . W  punkcie  p rzysłonecznym  
oddalona była od pow ierzchni słońca ty lko  o 32 0 0 0  m il, k iedy w punkcie  od- 
słońecznym  odległość je j w zrasta  do 8 53 ,3  p ro m ien ia  d rog i ziem skiej. Do 
obiegu tej drog i p o trzeb u je  około 8 8 0 0  la t . B lask  je j  był bard zo  znaczny, 
a  długość pozorna  w arkocza dochodziła do 80°, co w tak ie j odległości stanow i 
około 10 m iliionów  mil.

[1682 .] W  dw a la ta  zaledw ie po opisanej z jaw iła  się św ietna, powyżej 
w spom niana kom eta  H alley’a, k tó ra  pow ro tam i sw ym i w  la ta c h  1759 i 1835  
pierw sza sp raw dziła  elip tyczną postać dróg. N a niej pierw szej także  zosta ła  
b liżej zbadana postać  u tw orów , z ją d r a  kom et pow stających  w bliskości p u n k tu  
przysłonecznego. Cały ten  proces w r . 1835  by ł szczegółowo rozeb rany  i opi
sany przez BessePa. Z ją d r a  kom ety  w ypływ ały ku słońcu sm ugi błyszczące 
w postaci w achlarza i cały ta k  u tw orzony  stożek  św iatła  odbyw ał ru ch  w aha
dłowy, oddalając się od linii, łączącej środk i słońca i kom ety , na  około 60° 
w jed n ę  i w d ru g ą  s tronę  w ciągu  dn i 4 i godzin  14. Podobne w ahan ia  wy
skoków , w skutek  ciepła słonecznego z ją d e r  kom et u tw orzonych , zauw ażono 
następnie i w innych kom etach . W yskoki te, doszedszy do pew nej w ysokości, 
zaginały  się w s tronę  od słońca odw róconą i p rzed łu ża ły  się jak o  w arkocz. 
Ruchy te  m atery i kom et po d d a ł Bessel m atem atycznem u rozb iorow i i doszedł 
do przypuszczenia siły odpychającej słońca, k tó ra  cząstk i, od ją d r a  kom ety  
ku słońcu wznoszące się, zw raca w s tro n ę  przeciw ną, tw orząc z n ich  w a r
kocz. Siłę tę , k tó re j is to ty  fizycznej Bessel nie ok reśla , nazw ał on «siłą, b ie 
gunową®; rachunek  bowiem jeg o  dow odzi ty lko  konieczności p rzypuszczen ia  
tak iej siły, k tó ra  jed n ę  s tronę  m atery i kom ety  pcha k u  słońcu, gdy d rugą  
od niego odw raca. T eo ry ją  te j siły odpychającej słońca rozw ija  w dalszym  
ciągu dziś astronom  B redichin  w M oskwie.

[1729 .] K om eta z r. 1729 , choć by ła  słaba i tru d n a  do w idzenia , m u
siała być jed n ą  z najw iększych; by ła  bow iem  obserw ow ana w tak ie j odległości,
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w ja k ie j w szystkie, do tychczas znane, n ik n ą  d la  lune t zupełnie. P u n k t je j 
przysłoneczny, około d rog i Jow isza leżący, odległy je s t  od słońca o 84  m ilijony 
mil, t. j .  w ięcej, niż jak ie jko lw iek  innej ze znanych kom et. D roga je j zdaw ała 
się Lyć przy  najściślejszym  rach u n k u  paraboliczną.

[1744 .] K om eta z r. 1 744 , k tó re j obraz sześciu w arkoczy p rzedstaw ia  
fig. 2 04 -ta , je s t  jedynym  przyk ładem  tego  rodzaju  postaci. W kró tce  po o d 
k ryciu  je j p rzez  K linkenberg ’a w H aarlem ie s ta ła  się ta k  ja sn ą , że w dzień w i
dać j ą  było. IIe in siu s’a doskonałe spostrzeżenia  w ykazały  ju ż  w tedy w niej 
te  w yskoki, zaw racające się w przed łużen ie  w arkocza, k tó re  potym  w kom ecie 
H alłey’a skłoniły B essel’a w r .  1835 do p rzypuszczenia  rzeczyw istych m atery- 
ja lnych  wybuchów z ją d r a  kom et. D oskonałość rysunków  kom ety H einsius’a 
zw róciła dopiero  n a  siebie uw agę astronom ów  po obserw acyjach kom ety  
Ila iley ’a.

[1 7 7 0 .] O kom ecie L exell’a z r. 1770  by ła  m ow a powyżej (s tr . 313). 
Choć nieśw ietna, b y ła  ona w ażna pod tym  względem , że dow iodła możliwości 
znacznych zm ian k sz ta łtu  d rog i w skutek  zw ichnięć p lanetarnych , o raz  p rzek o 
n a ła , że masy kom et są  wogóle bardzo  nieznaczne w porów naniu  z m asam i 
p lanet.

[1 8 1 1 .] Z kom et bieżącego stu lecia je d n a  z ńajśw ietn iejszycli pokazała 
się w r. 1811 w m arcu  (fig. 2 0 1 ). Św ietny je j w arkocz dochodził długości 12 
m ilijonów  m il. S ilny b lask  był pow odem  długiego je j obserw ow ania, W iśniew 
ski bowiem w N ow o-C zerkasku spostrzegał j ą  jeszcze w sierpniu  r. 1812 
w odległości GO m ilijonów  m il. W  te j odległości żadna kom eta, p rócz jednej 
w spom nianej z r . 1729 , nie da ła  się widzieć. A rge lander obrachow ał je j eli
p tyczną  drogę, na  k tó re j p rzebieżenie p o trzeba  3000  la t przeszło.

[1812 .] W  r. 1812  Pons w M arsy lii odk ry ł m ałą  kom etę, k tó re j drogę 
ja k o  elip tyczną z obiegiem  la t 71 obrachow ał E ncke. N ie odznaczyła się ona 
św ietnością; pow rotem  je d n a k  przew idzianym  przez  E ncke’go i isto tn ie sp raw 
dzonym  pow iększyła ilość kom et za peryjodyczne uznanych. E lijisa  je j sięga 
poza d rogę N ep tuna, a  e lem enty  paraboliczne je j drogi w r. 1 8 8 3 — 1884 p rz y 
toczone są  pow yżej w raz w położeniem  te jże  d rog i n a  fig. 195-ej.

[18 1 5 .] K om eta, k tó rą  odkry ł O lbers w d. 6 m arca r .  1815, była słaba 
przez cały czas swej w idzialności. D roga je j okazała  się elip tyczną z m im ośro- 
dem  0 ,9 3 1 . Ilachunek BessePa w skazyw ałby możliwy7 je j  pow ró t w r . 1887. 
N ajw iększe oddalenie od słońca wynosi 34 ,05  prom ien ia  d rog i ziem skiej.

[1843 .] Św ietna kom eta z r. 1843 , k tó re j w arkocz przedstaw iony je s t 
na  fig. 200-ej, pokaza ła  się nagle obok słońca 28 lu tego, ty lko o 1 °2 3 ' od n ie
go odległa. W kró tce  rozw inął się w arkocz około 55° długości pozornej, co na 
d ługość praw dziw ą wynosi około 35 m ilijonów  mil. Ze w szystkich znanych 
kom et, najw ięcej się ona zbliżyła do słońca; w edług obliczenia IIu b b a rd ’a 
przeszła  w d. 27 lu tego o k ilkanaście  tysięcy mil od jego  pow ierzchni. Bozwój
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nadzw yczajny w arkocza je s t  w oczyw istym  zw iązku z tym  zbliżeniem  się, 
co stw ierdza pow yższe przypuszczenia działan ia  szczególnego słońca na  te 
lekkie m asy, tym w ięcej, że w łaśnie w te j kom ecie ją d ro  przy  najw iększym  ro z 
w oju je j w arkocza  zm alało do bardzo  słabych rozm iarów . M im o ścisłego 
po tw ierdzen ia  p rzez  obserw acyją drogi p arab o liczn e j te j kom ety  w punktach , 
blisko słońca leżących, je s t  pew ne podejrzen ie , że  ona należy do pery jody- 
cznych. łSłie dało się jed n ak  obrachow ać je j  elipsy. T aka bliskość punk tu  
przysłonecznego, pociągająca za sobą bard zo  w ielką odległość p u n k tu  odsłone- 
cznego, da je  w rachunku  błędy, k tó re  o k reś len ie  czasu obiegu czynią bardzo 
niepew nym . Ta k ró tk a  część drogi, w idzialna z ziem i przy  w ielkiej szybkości 
biegu, zarów no p rzy s ta je  do postaci p a rab o li, ja k  i do w ielu elips, bardzo  od 
siebie różnych. Do określenia w ięc pew niejszego, trzebaby  pow rotu  kom ety  
po te j sam ej d rodze.— Jakoż  w r .  1880  spostrzeżono na półkuli południow ej 
św ietną bardzo kom etę blisko słońca i, m im o k ró tk ieg o  czasu spostrzeżeń, 
d roga je j obrachow ana została; w ykazała ona w ielkie podobieństw o do drogi 
kom ety z r . 1843 . R achunek M eyer’a z Gienewy czyni p raw dopodobnym  
przypuszczenie, że to  była kom eta z r .  1843 , p ow racająca  po 37 la tach ; drogi 
bowiem obu są  bardzo  zbliżone, ja k  to  z porów nania  obliczonych elem entów  
spostrzec  m ożna :

P rz y  ta k  małej od słońca odległości, kom eta praw dopodobnie p rzez  sarnę 
jeg o  atm osferę p rzeb iegała  i m ogła w ruchu  Bwym doznać pew nego oporu , 
oraz zm iany prędkości b iegu. O pierając się na  ty m  przypuszczeniu  bard zo  
nieznacznego zw olnienia b iegu, K linkerfues z G ietyngi w yrachow ał, że kom e
ty , w podobnych okolicznościach spostrzegane w r .  371 p rzed  C hr., a  potym  
w r. 1668, były  objaw am i jed n e j i  te j sam ej z r . 1880 , pery jodycznie  ob iega
jące j około słońca. —  Pogląd  ten , b a rd zo  z resz tą  uspraw iedliw iony, został 
w pewnym względzie skom plikow any przez jed n ę  z najw iększych w ty m  w ieku 
kom et, zauw ażoną we w rześniu r .  1882 jednocześnie w k ilku  m iejscach. K o
m eta  ta , z długim  i błyszczącym  w arkoczem , spostrzeżona  p ierw szy ra z  przez 
F in lay ’a n a  p rzy lądku  D obrej N adziei obok sam ego słońca, p rzedstaw iła  j e 
dyne w h is to ry i kom et zjaw isko ze tkn ięc ia  się z ta rczą  słoneczną i  p rze jśc ia  
p rzed  n ią, przyczym  na  ta rczy  słońca zn ik ła  wobec siły św ia tła  słonecznego. 
Ją d ro  je j ,  z początku  ok rąg łe , w ydłużyło się stopniow o i zaczęło się rozpadać , 
p rzedstaw iając ju ż  w p aźdz ie rn iku  dw a (fig. 2 0 5 ), a  w listopadzie  cztery  od-

T  =  1843 lu ty  27 godz. 9 1880 stycz, 27 godz. 11
£1 =  361° 12’ 

i =  35° 41 ' 
q =z 0 ,0 0 5 5  
Ti —  278° 39' 
R

356° 16' 
36° 53 ' 

0 ,0 0 6 0  
278° 23' 

R .
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dzielone od siebie części. Św ietny w arkocz (fig. 2 0 3 ), poprzedzony blado- 
-m g listą  osłoną, w ynurzał się w naszych  szerokościach p rzed  sam ym wscho

dem  słońca w p o czą tk ach  p aźdz ie rn ika , za jm u jąc  szerokim  pasem  -Ł- część po

łudniowo-wschodniego nieba. P rócz  tego , kom eta  ta  odznaczyła się jeszcze 
jednym  rzadk im  szczegółem , m ianowicie obok niej blisko ją d r a  w d. 9 paź
dziern ika , o d k ry ty  zosta ł p rzez  Schm id t’a w A tenach oddzielny m ały u tw ór 
m glisty , odbyw ający p raw ie  tę  sam ę drogę, co i kom eta, a  k tó ry  p raw dopo
dobnie z niej sam ej pow sta ł w n iespostrzeganej d o tąd  u  innych kom et postaci. 
W  p a rę  m iesięcy po p rze jśc iu  perihelium  kom eta  zm ieniła się w b ladą , tru d n o  
d o strzeg a ln ą  m głę. D roga  je j ,  w w iększej swej części n a  połudn owej półkuli 
leżąca, u tru d n ia ła  w E urop ie  dostrzegan ie  je j  podczas najw iększej świetności; 
pod  względem  zaś swych elem entów  ta k  je s t  b liska dróg kom et z la t 1843 
i 1880 , że, n iesprzecznie w zasadzie  z przypuszczeniem  powyższym K linker- 
fues’a, praw dopodobnym  się w ydaje is tn ien ie  n a  te j sam ej drodze w iększej 
ilości kom et, pow stałych z rozk ładu  je d n e j w sku tek  działan ia  słońca przy  tej 
nadzw yczajnej bliskości p u n k tu  przysłonecznego. E lem enty  tej kom ety (zw anej 
«w ielką r . 1 8 82» , albo « II r .  18 8 2 * ) paraboliczne, w edług O ppenheim ’a, są : 

T =  1882  w rześ. 17 g. 6 ; SI —  345° 43 '; { = 3 8 °  13';
q =  0 ,0 0 7 5 ; jr =  276° 38 '; R .

Z elem entów  tych  łatw o sobie w yobrazić położenie d rog i kom ety, rysu jąc  je j 
d rogę  perspek tyw iczn ie  na fig. 208-ej; na  niej p u n k t Z je s t  m iejscem ziem i

w d. 17 w rześnia. Z figu
ry  w idać, że w tym  dniu 
ziem ia znajdow ała się na li
nii węzłów kom ety , albo, 
j a k  się zw ykło mówić, zie
mia była w węźle kom ety; 
d la tego też  m ożna było w i
dzieć wejście je j na tarczę  
słońca. —  R achunki, odno
szące się do zw iązku tych 
trzech  kom et, nie są jeszcze 
ukończone. Czas obiegu k o 
m ety  II z r .  1882 zdaje  się 
k ilk u se t la t  dochodzić; czy 
więc i dwie poprzednie były 
różnym i kom etam i, po te jże  

p raw ie drodze  bieżącym i, i ty lko  w sku tek  wzięcia ich obu za je d n ę  m ylnie 
przypuszczono d la  niej k ró tszy  37*letni obieg, to  dalsze dopiero  spostrzeżenia 
w ykazać będą m ogły.

D ro g a  k o m e ty  I I  r. 1882 . 

F ig .  208
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[18 5 8 .] O dkry ta  w r . 1858  przez  D onati’ego we F lorencyi m a li te le 
skopow a kom eta, na cztery  praw ie m iesiące p rzed  przejściem  p u n k tu  p rzysło 
necznego, da ła  sposobność zauw ażenia  w szystk ich  stopniow ych zm ian, pow o
dow anych przybliżaniem  się do słońca. Ja k o  słaba m gła w początku , dopiero  
po dwu przeszło  m iesiącach dała się bez lu n e t do jrzeć ; stopniow o rozw ija jący  
się w arkocz doszedł do na j^  iększej św ietności w k ilka dn i po przejściu  perihe- 
lium , przew yższając w blasku kom etę z r . 1811 . O bok w arkocza po jaw iły  się 
dw a d rugorzędne p rom ien ie  św ietlne (fig. 2 02 ), z ją d r a  w ypływ ały Btrugi m a
te ry i b łyszczącej, o taczając  je  spółśrodkow ym i półkolam i, a gdy zew nętrzne  
bladły, nowe od ją d r a  w stępow ały  w ich  m iejsce, p rzed łu ża jąc  się po tym  
w długi r o z d w o j o n y  w a r k o c z .  C h a c o r n a c  n a l i c z y ł  osiem t a k ic h ,  B to p u io w o  z n i 

kających p ierścieni. Zai.im  te  w ytw ory zm niejszać się zaczęły , kom eta po 
przejściu  perihełium  szybko posunęła się k u  półkuli n ieba  południow ej i znik ła 
d la  poziom u E uropy . N a półkuli południow ej jeszcze  d ługo  by ła  w idziana. 
D roga je j eliptyczna obliczona została  na  20 0 0  la t obiegu. —  Pośród  św ietn iej
szych kom et ostatn ich  la t dw udziestu  żadna  b lask iem  nie dorów nała an i kom e
cie D onati’ego, ani w ielkiej w rześniow ej z r .  1882 .

[1 8 6 1 .] N a w zm iankę zasługuje tu  kom eta  z r . 1861 , obdarzona d łu
gim  podw ójnym  w arkoczem , k tó ra , idąc  z południow ej pó łku li p rzy  nachy le
n iu  d rogi p raw ie prostopad łym  do p łaszczyzny ek lip tyk i, nagle zab ły s ła  d la  
E u ro p y  30  czerwca po zachodzie słońca z rozw iniętym  ju ż  zupełnie w arko
czem . Zgasła ona szybko, choć lunetam i jeszcze długo b y ła  obserw ow ana.

[18 6 2 .] Również, ja k  D onati’ego, za jm u jąca  co do zm ian, odbyw ają
cych się około ją d ra , by ła  kom eta  z r .  1 862 , w k tó re j, podobnie ja k  n iegdyś 
w kom ecie H alłey ’a, zauw ażył Schm idt ruch  w ahadłow y św ietnego w ypływu 
z ją d ra , odbyw ający się w okresie  trzydniow ym . W arkocz je j ,  mający j a k  zwy
kle k ie ru n ek  od słońca poza ją d re m , zm ienił go następn ie  o 15°, p rzy  u tw o
rzen iu  się w arkocza d rugorzędnego . Ścisłe spostrzeżen ia  tej kom ety  pozwoliły 
dość dokładnie  obliczyć czas je j obiegu na la t  121 .

[1 8 7 4 .]  Szczególnym położeniem  drogi odznaczyła  się kom eta r . 1874 , 
k tó rą  odkry ł Coggia praw ie n a  dw a m iesiące p rzed  p rzejściem  je j  p rzez  p u n k t 
przysłoneczny, p rzypadającym  8 lipca  na  północnej stron ie  ek lip tyk i (fig. 2 0 9 ). 
J a k  to  z p rzypa trzen ia  się figurze w yrozum ieć m ożna, k om eta  z ziem i w idzia
na by ła  na  północy po zachodzie słońca p rzez  p a rę  tygodni, p rzy  nieznacznej 
zm ianie położenia  z pow odu b iegu  je j ,  ku ziem i sk ierow anego. W  ciągu tego  
czasu rozw inęły się w niej św ietlne w yskoki, zaw raca jące  się w p rosty  p raw ie , 
od słońca odw rócony w arkocz, w idzialny gołym  okiem  ju ż  w końcu czerw ca. 
O dy po 8 lipca kom eta szybkim  biegiem  dąży ła  ku  węzłowi sstępującem u e, 
ją d ro  je j znikło d la  naszych s tro n  pod  poziom em , w arkocz zaś, w postac i wy
strzela jącego  z pod poziom u jasnego  p rom ien ia , je szcze  p rzez  czas jak iś  
w  środku  nocy widzieć się daw ał. D roga te j kom ety, obliczona p rzez  H ep-



3 2 8 KO SllO G K A FIJA .

p e rg e r’a z W iednia , okazała  się elipsą, nadzw yczajnie wydłużoną, z obiegiem 
la t  13 7 0 7 ,9 .—

W szystkie praw ie wymienione tu  kom ety  mają, ob ieg  ta k  długi, że p raw 
dziw ość jeg o  dotychczas da ła  się zaledw ie stw ierdzić na kom ecie H alley’a  r .

1 8 35 , Ponsa r . 1884 i na 
kom ecie r . 1880 , jeże li 
tożsam ość je j z kom etą  r. 
1 843 , p rzez  M eyer’a w ska
zyw ana, je s t  rzeczyw ista.

K om ety uznane za 
peryjodyczne, k tó rych  ele
m enty  powyżej (s tr. 2 3 1 ) 
były przytoczone, w zasa
dzie nie różn ią  się od wszy • 
s tk ich  innych; k ró tszy  ty l
ko  obieg ła tw iej pozw olił 
spraw dzić ich pow roty . Czy 
wogóle ich m niejsze na- 

D ro g a  komety C o g g ia  r. 1874. chylenia d róg  są praw em
F ig .  209 . przyczynow ym  zw iązane

z ich n a tu rą , czyteż są
p rostym  przypadkiem , tego  ze zb y t m ałej ich ilości jeszcze wnosić nie można. 
W iększość ich należy  do kom et słabych teleskopow ych, elipsy d róg  są mało 
w ydłużone, p u nk ty  odsłoneczne (prócz kom et H a lley ’a i  P o n s’a) nie p rzecho
dzą  poza rozm iary  układu słonecznego.

[K om eta E ncke’go.] N ajw ięcej znana  i w wielu pow rotach obserw ow ana 
je s t  kom eta  E ncke’go. P ierw szy raz  w idziana była w r . 1786  przez  M echain’a. 
Potym , po 10 la tach , ja k o  now a, zo sta ła  o d k ry ta  p rzez  K arolinę tlerschel, sio
s trę  znanego astronom a; d roga  je j w tedy w ydaw ała się paraboliczną. N ako
niec B ouvard  w r .  1805 i Pons w r . 1819  w idzieli j ą  znowu, nie dom yślając 
się je j tożsam ości z poprzednio  wymienionym i. D opiero  E ncke p rzez  p o ró 
w nanie w szystkich tych  spostrzeżeń  doszedł do p rzekonan ia , że to  były pow ro
ty  jed n e j kom ety , obiegającej po elipsie w ciągu bard zo  k ró tk iego  czasu, 3 la t 
i 3 i pó ł m iesiąca. D roga je j w zw iązku z d rogam i innych ciał uk ładu  p lane
tarnego  w yobrażona je s t  na  Tablicy V III. Od czasu obrachunku  E ncke’go nie 
m inął żaden  pow rót, aby kom eta  nie by ła  odna lez iona  i ściśle dostrzegana. 
W idok  je j  w r . 1871 p rzedstaw ia ją  fig. 196 -ta  i 199 -ta . N igdy nie była ani 
ja śn ie jsza , ani w iększa, i  d la tego  nie w idok je j, a le  rodzaj obiegu przedstaw ia 
w yjątkow y in te res. N ajściślejsze rachunk i i poprzednie  E n ck e’go i ostatnie 
A sten ’a w ykazują , że kom eta w każdym  obiegu o 2 i pó ł godziny wcześniej 
p rzez  perihelium  przechodzi, aniżeli poprzedn io , t .  j .  że czas je j całego obiegu



K O M ET Y  I  — - 2 0 3 . 3 2 9

sk raca się za  każdym  razem  o te  2 i pó ł godziny. Ten fakt, dostatecznie 
stw ierdzony, sk łon ił O łbers’a i E n ck e’go do przypuszczenia, że w p rzes tw orach  
m iędzyp lanetarnych  istn ieje  ja k a ś  substaneyja  lek k a , staw iająca  opór biegowi 
ciał, n aw et ta k  m ałą, ja k  kom ety , m asę posiadających , choć tego  oporu  w bie
gu p lan e t, m ających stosunkow o w ielką m asę, nie dostrzegam y. Ze sku tk iem  
istn ienia takiej substancyi je s t  przyśp ieszen ie  obiegu, a  n ie  je g o  opóźnienie —  
łatw o sobie objaśnić na mocy zasad g raw itacy i. S iła b iegu kom ety  je s t  wy
padkow ą dw u sił, siły nabytego  ju ż  ruchu  i siły ciągle działającej p rzyciągan ia  
słońca. W sku tek  oporu środka p ierw sza siła sk ładow a słabn ie , a  wówczas taż  
sam a siła słońca, ja k o  d ru g a  składow a, zyskuje przew agę i p rzyciąga  kom etę  
b liżej, co zm niejsza je j elipsę, a tym sam ym  sk raca  czas obiegu. Istnienie po 
dobnej substancyi w innoby się ujaw nić i w b iegu innych  kom et; dotychczas 
je d n a k  ten  szczególny objaw  na  jed n e j ty lko  kom ecie E n ck e’go zosta ł dow ie
dziony. P rzypuszczenia M oller’a z L undu , że i kom eta  F ay e ’a z r .  1843 , której, 
obieg m a la t 7 ,6 ,  tem uż sam em u zboczeniu podlega, okazało się za wczesnym; 
w kom ecie zaś W innecke’go, k tó re j obieg ma la t  5 ,7 , owo zboczenie, w edług 
O ppolzer’a, je s t  praw dopodobne, choć w m niejszym  stopniu . —  M imo b raku  
dotychczas stanow czych sk ąd in ąd  na  to  dowodów, przeczyć przypuszczeniu  
E ncke’go nie m ożna. W obec bowiem istn iejących  z innych  powodów  dom nie
m ań, że p rzestrzen ie  b lisk ie słońca nie są  puste , je s t  praw dopodobne, że gę
stość substancyi, opór staw ia jącej, pod  wpływ em  p rzyciągan ia  słońca w zrastać 
m usi w m iarę zbliżania się do niego, a więc je j działan ie  na jw yraźn ie j w ystąp i 
w kom etach, najw ięcej w perihelium  do słońca zbliżonych. W  trzech  zaś 
owych kom etach odległości perihelium  od środka  słońca, w stosunku do p ro 
m ienia drog i ziem skiej =  1, są :

E ncke’go 0 ,3 3 3 , W innecke’go 0 ,8 3 1 , F ay e ’a 1 ,7 3 8 , 

skąd  w nosić m ożna, że kom eta  E n ck e’go n a jła tw ie j wpływ oporu  uw ydatnić 
może, k rążąc  najb liżej słońca. Do roz jaśn ien ia  te j kw estyi z czasem  przyczy
nić się może dokładne zbadan ie  drogi kom ety  w rześniow ej z r .  1882 . Ona 
bowiem przesz ła  ta k  blisko pow ierzchni słońca, gdyż ty lko  o 0 ,0 0 7 5  prom ienia 
d rog i ziem skiej od je j środka, że w pływ substancy i tam ującej w inienby spowo
dować zm iany w połowie je j drogi, poza perihelium  leżącej. D ość bowiem 
spojrzeć na  fig. 123-cią i rozm iary  korony  słonecznej, aby się przekonać, że  
kom eta m usiała p rze jść  przez sarnę ko ronę słońca, k tó ra , j a k  z powyższego 
wiemy, je s t  bez w ątpliwości u tw orem  m atery jalnym , zdolnym  do staw ienia 
w iększego lub  m niejszego oporu.

II. M ETEO RY.

203. Ogólną, nazwą, m e t e o r ó w  obejmuje się zwykle wszystkie 
zjawiska świetlne, ukazujące się nagle w atmosferze i bardzo krótko
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trwające. Bliższe przypatrzenie się im doprowadza do zaznaczenia wiel
kich różnic w ich postaci i naturze i dlatego nazwy tej właściwie nie mo
żna stosować wyłącznie do pewnych mnn jwięcej jednorodnych zjawisk. 
Będziemy zaś tu  przez meteory rozumieli tylko szczególne zjawiska świe
tlne, wywołane przebiegiem w atmosferze stosunkowo niewielkich mas 
materyjalnych.

Najmniejsze, znane pod ludową nazwą g w i a z d  s p a d a j ą c y c h ,  
przedstawiają się podczas ciemnych wieczorów jako błyszczące punkty, 
zjawiające się nagle i przebiegające w ciągu paru sekund w różnych kie
runkach po pozornym sklepieniu nieba i następnie gasnące bez śladu. 
"Większe, zwane « kulami ognistymi*, b o l i d a m i ,  albo a e r o l i t a m i ,  
są daleko świetniejsze. Zjaw iają się one również nagle, często jednak 
biegną wolniej, ciągnąc nieraz za sobą błyszczące smugi; po zgaśnięciu, 
smugi takie jeszcze niekiedy przez kilka minut widzieć się dają, przy
czyna niejednokrotnie zjawisku towarzyszy huk krótszy lub dłuższy, poje
dynczy lub powtarzający się.

Ju ż  w starożytności zauważono, że tym objawom bolidów towarzy
szyło niekiedy spadanie ciężkich «kamieni» na ziemię. Kronikarze chiń
scy wspominają o podobnych wypadkach, zaszłych owiele wcześniej od 
początku naszej ery. Jeden z najdawniejszych spośród notowanych wy
padków’ spadnięcia kamieni meteorycznych zdarzył się pod Egos Pota- 
mos w Tracyi w r. 476 przed Ghr. W  późniejszych czasach wspominają 
o obfitym «deszczu kamiennym* w Saksonii w r. 823, który pozabijał 
dużo ludzi i zwierząt. W  r. 1492 spadł w Ensisheim w A lzacji wielki 
kamień, około 260 funtów ważący, którego spadek miał być poprzedzony 
przez wielki huk.

Mimo wuelkiej ilości opisywanych podobnych zdarzeń, uczeni do 
końca wieku X V I I I  nie wypowiadali swego zdania o pochodzeniu zagad
kowym tych ciał. Tymczasem znajdowrane nieraz masy żelaza w miejsco
wościach, dokąd ich przeniesienie zwykłymi sposobami było nieprawdo
podobne, naprowadzały na myśl ich pozaziemskiego pochodzenia. P ier
wszą taką znaczną masę żelaza, ważącą około 1600 funtów, znalazł P al
las w r. 1772 w Syberyi około Krasnojarska, na szczycie wysokiej góry; 
potym w r. 1814 znaleziono podobną na "Węgrzech około Lenarto na 
granitowym szczycie K arpat; w Ameryce zaś w bardzo wielu miejscowo
ściach takież same masy żelaza poznaj dowano.

Przy baczniejszej na te zdarzenia uwadze przybyły w końcu fakty 
spadania podobnych kamieni, przez wiarogodnych świadków stwierdzone, 
tak  iż od czasu, kiedy Ckladni w r. 1794 uznał żelazo syberyjskie Pallas’a 
za kamień, spadły z przestrzeni międzyświatowych, już wątpliwości co do 
ich pochodzenia znikać zaczęły. Zdarzenie w r. 1803 w Aigłe we Eran-
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cyi ostatecznie kwestyją rozwiązało; w dniu bowiem 16 kwietnia po po
łudniu spostrzeżono tam chmurkę, pozornie niewielką, z której przy sil
nym liuku spadło parę tysięcy kamieni, po kilka kilogramów ważących, 
zasypawszy pas ziemi, 2 mile długości mający. F ak t ten stwierdził Biot, 
w tym celu przez akademiją na miejsce wysłany. Późniejsze zdarzenia 
tego rodzaju są już z całą dokładnością zhadane i opisane. T ak np. w r. 
1807 spadł z hukiem w gub. Smoleńskiej kamień, ważący 140 funtów. 
W  r. zaś 1868 d. 30 stycznia około 7-ej godziny wieczorem bardzo świer 
tny meteor zjawił się nad środkową częścią Królestwa, zasypawszy ka
mieniami znaczną przestrzeń pola pod Pułtuskiem; silny huk, słyszany 
na wiele mil wokoło, towarzyszył zjawisku, które było tak  świetne, że 
okolicę o promieniu kilkunasto-milowym oświetliło prawie dziennym bla
skiem. Z zebranych dostrzeżeń okazało się, że meteor widziany był na 
obszarze kolistym promienia 60 — 70 mil gieogr. Ilość znalezionych ka
mieni dochodziła do 400 sztuk; niektóre z nich po kilkanaście funtów 
ważyły. [O jego drodze niżej w us. 209.J

Wielkość pozorna takich kul ognistych bywa bardzo rozm aita: od 
wielkich, po kilkanaście minut łuku mających, są przejścia stopniowe do 
takich, które jak  gwiazdy pierwszej wielkości przesuwają się, ciągnąc za 
sobą świetną smugę. Barwa ich, najczęściej hiała, niekiedy wpada w błę
kitnawą lub żółtą, smugi zaś nieraz widziano czysto czerwonego koloru. 
W  rzadkich razach, kiedy udało się spojrzeć przez lunetę na świetniejsze- 
meteory, okazało się, że pozornie jedna kula składała się z wielu dro
bniejszych ciał świecących, różnej wielkości, opatrzonych smugami świe
tnymi, równoległymi do kierunku ruchu ogólnego.

Przejście od kul ognistych do gwiazd spadających jest tak  niezna
czne, że z całą słusznością można się domyślać ich jednakowej natury.. 
Wprawdzie śladów spadania tych ostatnich nie dostrzegano—czego może 
powodem są ich di obne rozmiary—bardzo jednak być może, że znalezio
ny na śniegu przez .Nordenskjold’a w jego po Szpicbergu i Grenlandyi- 
podróżach drobny pył żelazny pochodzi z drobniejszych meteorów — tak  
jak wielkie masy żelazne z kul ognistych.

Wszystkie te utwory zowią się ogólnie m e t e o r y t a m i .  Dopóki 
one krążą zdaleka od ziemi w przestworach międzyświatowych, nie są do
strzegalne. Gdy jednak wjmdają do atmosfery, wskutek jej oporu za
mieniają siłę swego biegu na ciepło, które je  rozpala aż do świecenia, eeęr 
ściowy zaś a konieczny przy tak wysokiej tem peraturze rozkład wytwarza 
rozpalone gazy, ciągnące się smugą w kierunku ruchu; całość zjawiska 
obejmuje się zwykle ogólniejszego znaczenia nazwą meteoru.

204. W ł a s n o ś c i  a e r o l i t ó w . Świeżo spadłe aerolity często są 
jeszcze gorące; postać ich najczęściej nieregularna, ale z gładkimi zao
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krąglonymi brzegami, pokrytymi jakby delikatną gładką ciemnej barwy 
powłoką, co jest, oczywiście, skutkiem bardzo wysokiej temperatury, 
jakiej podczas przebiegu przez atmosferę podlegały.

Skład ich chemiczny jest dwojaki. Jedne są przeważnie złożone ze 
skał krzemionkowych, wapiennych i magnezyjowycli w postaci znanych 
minerałów trachitu  i oliwinu z m ałą domieszką żelaza; zowią je  s k a l 
n y m i .  Inne zaś zawierają w sobie głównie żelazo z niklem i małe ilości 
krzemianów, zwłaszcza magnezyjowycli; te znane są pod nazwą aerolitów 
żelaznych, lub s y d e  r y t ó w ,  dla odróżnienia ich od a s y  d e  r y t  ów, 
w których żelaza albo niema wcale, albo go jes t bardzo mało.

Żelazo meteoryczne zawsze zawiera w sobie znaczne ilości niklu; 
wypolerowane i napuszczone kwasem azotnym pokazuje na sobie krzyży- 
jące się w różnych kierunkach linije, zwane figurami W idm anstiitfa. 
W  aerolitach skalnych żelazo rozsiane jest często w postaci ziarnistej.

Mimo trudności spostrzeżenia widma meteorów, udało się już nie
jednokrotnie pochwycić je  w przyrządzie widmowym podczas ich prze
biegu. W idm a ich okazują się niekiedy ciągłymi, smug zaś gazowymi; 
prążki sodu i litu znajdują się w nich niewątpliwie, wskazując obecność 
tych gazów w stanie rozżarzenia. Bardzo interesujące jest w tym wzglę
dzie spostrzeżenie Konkoly’ego w O lły a lla  na Węgrzech, któremu 
w dniu 13 października roku 1873 udało się dość ściśle rozebrać widmo 
smugi, trwającej 11 minut po zgaśnięciu aerolitu; znalazł ou w nim 
prążki zupełnie zgodne z prążkami rozżarzonego gazu węglowodorowego
(caa4).

Najczęstsze aerolity są skalne; daleko rzadsze są żelazne. Pod 
względem ilości kule ogniste są stosunkowo mnićj częste, choć je coro
cznie w różnych miejscach dostrzegają; określić ich ilości nic podobna, 
bo spostrzeżenia obejmują tylko małe obszary na ziemi. K lein z Kolonii 
zbierając o nich wiadomości naliczył najświetniejszych w wieku X V II  
23, w X V I I I  40, w X I X  zaś do r. 1880 216, przyczyni pamiętać należy, 
że w wieku bieżącym więcej na nie zwracają uwagi, a stąd i ilość ich jest 
prawdopodobnie tylko pozornie większa. —

Co do ilości meteorów drobnych, czyli gwiazd spadających, to one 
pojawiają się tak  często, że je każdej nocy dostrzec można. Oile oblicze
nia pokazują, w ciągu jednej godziny średnio zjawia się na niebie 4 — 6 
gwiazd spadających, oprócz pewnych dni w roku, w których są one dale
ko liczniejsze. W ielkość i ciężar tych mas nie daje się ściśle oznaczyć, 
gdyż spalają się one całkowicie w atmosferze. Porównawcze tylko spo
strzeżenia A. Herschel’a ich blasku, w roku 1863 czynione, w przybli
żeniu każą się domyślać, że świetniejsze, przedstawiające się jako gwia
zdy 1-szej i 2-giej wielkości, mogą dochodzić do ciężaru 0,02 kilo
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grama; w większości zaś, najczęściej obserwowane, nie dochodzą ciężaru 
1 grama.

205. P r z e b i e g  m e t e o r ó w . Do ocenienia drogi, przebieżonej 
przez meteory w atmosferze, wystarcza spostrzeżenie w dwu miejscach 
pozornego kierunku drogi i jej długości na niebie. Ponieważ jednak te 
zjawiska nie mają chwil określonych, przeto owe spostrzeżenia są albo 
przypadkowe, alboteż odbywają się w c®asach częstszego ich spadania 
przez dwu spostrzegaczów, o kilka lub kilkanaście mil odległych, przy
czyni pod rachunek biorą się tylko te meteory, których tożsamość, na ze
garze oznaczona, nie podlega wątpliwości. — W yobraźmy sobie na fig. 
210-ej dwu obserwatorów w A  i B, oddalonych o mil kilka, widzących 
jednocześnie meteor M, przebiegający dro
gę MM'. Jeżeli w punkcie M meteoryt Mi
zapalił się, obaj spostrzegacze widzą ten 
punkt pod różnymi kątam i M AB i M BA 
i według zasad paralaksy (us. 89) oblicza
ją  z tró jkąta AM B wysokość M Z punktu 
M nad ziemią. W  podobny sposób ozna
czają i punkt M' gaśnięcia meteoru, uwa
żając liniją MM1 za prostą. Jeżeli przy- 
tym udało się. określić czas przebiegu w se- j  2
kundach, łatwo oznaczyć prędkość biegu.
Takie łączne spostrzeżenia przedsiębrane Iig ' 210'
były w r. 1862 między Rzymem i C i\ita-
yeccliia, potym w roku 1866 między Berlinem i Brandeburgiem, oraz 
wr Ameryee między Richmondem i Waszyngtonem. Praktyczne trudno
ści tego rodzaju spostrzeżeń pozwalają tylko na przybliżone oznaczenie 
przebiegu meteorów; ze znacznej jednak ilości wypadków otrzymuje się do 
prawdy zbliżone rezultaty. Pokazuje się mianowicie, że aerolity daleko 
więcej zbliżać się mogą do powierzchni ziemi w stanie rozpalenia, bo do 
wysokości 1 do 2 mil, niż gwiazdy spadające, które gasną już na wysoko
ści 7 do 12 mil, a nawet wyżej ponad ziemią. Przy różnicach w wypad
kach dawnych spostrzegaczów, Brandes’a i Benzenberg’a, oraz dzisiej
szych, Uciski, Denning’a i innych, można średnio przyjąć, źe drobne me
teoryty zapalają się na wysokości od 15 do 23 mil gieogr., gasną zaś na 
wysokości 7 do 12 mil, co zależeć może od ich mniejszej lub większej 
masy; że przytym drobne te ciałka ulatniają się zupełnie, to nie może 
ulegać wątpliwości wobec wysokiej temperatury, biegiem ich wywołanej. 
Ponieważ zapalanie się meteoiytów jest następstwem tarcia, możemy więc 
wnosić, że do takiej przynajmniej wysokości sięga atmosfera ziemi; roz
rzedzenie jej tam  jednak musi być bardzo znaczne, skoro z doświad
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czeń barometrycznych (por. str. 81) daleko mniejsze jej rozmiary wy
padają.

206. P r ę d k o ś ć  b i e g u  m e t e o r ó w . W edług obrachowania P e tit’a 
prędkość kul ognistych, z doświadczeń wyprowadzona, nie bywa mniejsza

od mili na 1 sek., może jednak dochodzić do 10 mil na 1 sek.; pręd-
O

kość aerolitu pułtuskiego wynosiła około 7,6 mili na 1 sek. Prędkość 
biegu gwiazd spadających obliczona została tą  samą drogą na 10 do 15 
mil na 1 sek.; ta  liczba jest prawdopodobnie zbyt wielka, co pochodzi

stąd, że trwanie średnie meteoru około -i- sekundy tylko wynosi; taki

przeciąg czasu nie da się wymierzyć, ale zaledwie ocenić, i m ała niedo
kładność w ocenieniu zmienia bardzo znacznie wypadek, który zaledwie 
za przybliżony uważać należy.

Powątpiewanie to usprawiedliwia jeszcze inny sposób obliczania 
owej prędkości, choć także przybliżony, opierający się na prawach gra- 
witacyi, który tu  w głównych zarysach wyłożymy.

łSTiech na połowie ziemi abc  (fig. 211) panuje noc: dla miejscowości 
a zaczyna się wieczór, w b jest północ, a w c zaczyna się poranek; wiemy

F ig .  2 1 1 .

zaś (us. 150), że największa prędkość ziemi w punkcie przysłonecznym 
wynosi 4,19 mili gieogr. na 1 sek. W arunkiem  zapalenia się meteorytu, 
wpadającego w atm osfer^ jest tarcie, wywołane szybkim ruchem. Jeże
liby meteoryt posiadał na swej drodze prędkość ziemi, t. j. równą 4,19 
mili, wtedy, bieżąc ruchem wstecznym MM', przeciwnym kierunkowi 
biegu ziemi cd, wpadałby w atmosferę z prędkością, któraby dla nas była 
podwójna, t. j. =  8,38 mili na 1 sek. (nie uwzględniamy przyciągania zie
mi); jeżeliby zaś po swej drodze posuwał się ruchem prostym w kierunku 
m m r, z tąż samą, co ziemia, prędkością, to nie dogoniłby jej, i, nie wcho
dząc w jej atmosferę, nie zapaliłby się. W  razie jednak takim  meteorów 
wieczorem nie bywałoby prawie nigdy, wyjąwszy rzadkie wypadki uko
śnego ich do płaszczyzny ekliptyki kierunku. Tymczasem wiemy, że tak
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nie jest, wczesnym bowiem wieczorem również je widujemy; tak  np. me
teor pułtuski zabłysnął w niecałą godzinę po zachodzie słońca. Z  poja
wiania się więc meteorów wieczorami wnieść należy, że one na swych dro
gach przebiegu posiadać muszą prędkość większą, aniżeli prędkość ziemi.

Ponieważ meteoryty, jakiekolwiek jest ich pochodzenie, wpadając do 
atmosfery ziemskiej podlegają już wpływowi grawitacyi słonecznej, przeto 
droga ich, przy wynikającej z powyższego rozumowania większej prędko
ści, jest albo wydłużoną elipsą, której część najbliższą trudno odróżnić 
od paraboli, albo prawdziwą parabolą. W spomniana zaś powyżej w ogól
nych słowach peryjodyczność meteorów, o której obszerniej niżej mówić 
będziemy, pozwala się domyślać, że znaczniejsza ilość tych ciał należy do 
układu słonecznego, a więc paraboliczna droga meteorytów nie może być 
za ogólną przyjęta. — Jeżeli wdęc parabola, lub wydłużona elipsa w części 
do paraboli zbliżona, jest najprawdopodobniejszą drogą meteorytów, to 
łatwro będzie obliczyć w znacznym przybliżeniu prędkość tych ciał w chwili 
spotykania się ich z atmosferą ziemi. P rzy
puszczając bowiem drogę kołourą ziemi 
ACB (fig. 212) i przyjmując punkt spot
kania się w A , należy obliczyć, jaką  pręd
kość w porównaniu z prędkością ziemi 
winno mieć na swrej drodze ciało, bieżące 
po paraboli i znajdujące się jednocześnie 
w punkcie przysłonecznym (lub blisko nie
go) w odległości od słońca równiej AS, 
t. j. promienia drogi ziemskiej. Z  rachun
ku *) wynika, że w tych warunkach stosu
nek prędkości tego ciała do prędkości ziemi 
jest rówmy stosunkowi J/"2 :1  t. j. 1 ,41 :1 .

*) R o złó żm y  s iły  A b  (fig . 2 1 2 ) i A  o, po d  k tó ry c h  w p ły w em  c ia ło  p rz e b ie g a  o d p o 
w iedn io  po  k o le  i po  p a ra b o li ,  n a  s iłę  A a ,  s k ie ro w a n a  k u  s ło ń c u  i  s i lę  n a b y te g o  ru c h u ,  k tó 
ry c h  w ie lkość  j e s t  odpow iedn io  a b  i a  o. S to su n e k  a o : a b  m ożem y p rz y ją ć  zarazem  ja k o  
s to su n ek  dw u p ręd k o śc i c ia ła  w  A , b ieżąceg o  p o  p a ra b o li  lu b  po  k o le .

W e  sp ó łrz ęd n y c h  p ro s to k ą tn y c h  z p o c zą tk iem  u k ła d u  w  p u n k c ie  A  p rz ed staw m y  k o 
ło  zapom ocą  ró w n a n ia

y2 -J- (x  — r )2 =  r 2, czyli y ~ ~ ( 2  r  —  x )  x .

T u  1: =  A a  w  p o ró w n a n iu  z r  =  A S , t .  j .  z p ro m ien iem  d ro g i z iem sk ie j, je s t  b a rd z o  m a łe ;
zam ias t w ięc ró żn ic y  2 r  —  x  b io rą c  w p ro s t 2 r ,  n a d am y  te m u  ró w n a n iu  p o s tać

y2 —  2 r  x  .

l łó w n a n ic  zaś  p a ra b o li 7, og n isk iem  w  S je s t

i/y 2 —  4 r x .

D o p ó k i w ięc x  j e s t  b a rd zo  m a łe  w zg lędem  2 r ,  m am y  ?/12 = : 2 y 2, t, j .  y± =  y j / 2, czyli
a o  =  a k J / Ś ;  a  w iec s to su n ek  a o : a b  p rz e d s ta w ia  lic z b ę  ] /  2 .
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Gdy więc największa prędkość ziemi jest 4,19 mili *), to największa 
prędkość meteorów, z jaką widzieć je możemy przebiegające po ich para
bolicznej drodze, będzie bardzo bliska 5,92 mili na 1 sek.

Przyjm ując więc prędkości ziemi i meteorów po ich drogach jako 
4,19 i 5.92 mili na 1 sek., widzimy, że, wrazie ruchu wstecznego meteoru 
M M 1 (fig. 211), prędkość, z jak ą  on przebiega atmosferę będzie dla nas 
sumą obu prędkości, t. j. wyniesie 10,11 mili na 1 sek.; gdy zaś meteor 
bieży ruchem prostym w tym samym kierunku mm', co i ziemia, prędkość 
jego w atmosferze będzie 5,92 — 4,19 =  1,73 mili na 1 sok. A¥ razach, 
gdy nachylenie drogi meteorytów do płaszczyzny ekliptyki będzie znaczne, 
prędkość, z jak ą  przebiegające meteory będziemy widzieli, przypadnie 
między tymi dwoma krańcami.

Widzimy, źe względna zgodność tych rezultatów z powyżej wypro
wadzonymi drogą doświadczeń niewiele pozostawia do życzenia.

207. P ekyjodyczność meteorów. Chociaż każdej nocy zdarza 
się widzieć gwiazdy spadające, jednak, przy ściślejszym spostrzeganiu, 
zauważyć można pewne pory, w których one są najliczniejsze. Wieczo
rem bywa ich zwykle mniej, po północy częściej się ukazują, a największa 
ich ilość zawsze przypada około 3-ej godziny rano. Oprócz tego dzien
nego okresu, jeszcze daje się zauważyć okres roczny, mianowicie na wio
snę bywa ich zawsze mniej, aniżeli na jesieni. Nakoniec w pewnych la 
tach i w pewnych dniach ilość ich dochodzi do maximum i wtedy sjmda- 
nie ich trw a czas krótki, ale jest bardzo obfite, nieraz po 40 do 80 gwiazd 
w ciągu minuty.

Pierwsze dwa zjawiska okresowości objaśniają się łatwo ruchem 
ziemi postępowym i obrotowym w następujący sposób. N a ziemię (fig. 
214), bieżącą po swej drodze E E ' i obracającą się około osi, spadają 
meteoryty z różnych stron w kierunkach, strzałkam i oznaczonych. Me
teorytów M , M 1, M", spadających na oświetloną połowę ziemi, nie spo
strzegamy wcale z powodu dnia; widzieć możemy tylko te, które, jako 
N, N 1, N", spadają na połowę ziemi ciemną, na której panuje noc. J a k  
powwej widzieliśmy meteoryty, ruchem wstecznym bieżące, jak N IV, N "r, 
wpadają do atmosfery z prędkością około 10 mil na 1 sekundę, jako su
mą prędkości ich własnej i prędkości ziemi, kiedy tymczasem meteoryty, 
idące ruchem prostym, jak  N, N ', mogą mieć prędkość, będącą różnicą 
ich własnej prędkości i prędkości ziemi, t. j. około 1,7 mili na 1 sekundę. 
Prędkość ta  ich względna, zmieniająca się od 1,7 do 10 mil w kolei kie

*) W  pzy p n szczen iu , j a k  nasze , k o ło w e j d ro g i z iem i, a  n ie  e lip ty czn e j, p ręd k o ść  je j  
w y n o siłab y  ty lk o  4 ,15  m ili (us. 150 ); lecz  w ted y  o d p o w ie d n ia  p rę d k o ść  m eteo rów  n a  p a r a 
b o lic zn e j d ro d ze , p rz y  te jż e  sam ej o d le g ło śc i p e rih e liu m , w y n io s łab y  5,87 m ili, co je d n a k  
n ie  m a  w p ły w u  n a  ró żn icę  p ręd k o śc i ziem i i m e te o ru , a  sum ę ich n ie w ie le  zm ien ia .
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runków N, N 1, N", N '", N IV, uwarunkowywa łatwość zapalania się wsku
tek tarcia. Z  tego powodu meteoryty, padające na część A E, której odpo
wiada wieczór, trudniej
się zapalać będą, kiedy Fis- 213-
padające na część BC, t
gdzie panuje noc od 
północy do rana, zapa
lają  się łatwiej i wyżej.
Widzieliśmy zaś powy
żej, że fakty, ze spo
strzeżeń poczerpnięte, 
są w zupełnej zgodzie 
z tym objaśnieniem.
Potwierdzenie tegoż 
tłomaczenia znajduje
my również w tym, że 
kule ogniste, wieczo
rem spadające, do 1 \  
mili od powierzchni zie
mi dochodzą rozpalone, 
tymczasem porannych 
nigdy rozpalonych na 
tak nieznacznej wyso
kości nie dostrzegano.
Pierwsze bowiem, przy 
wolniejszym przebie
gu, dłuższego czasu 
do rozpalenia się po
trzebują.

Dalćj widzimy, że 
miejsca na kuli ziem
skiej, około punktu C 
(fig. 214) położone, naj
lepsze posiadają wa
runki pod względem widzialności meteorów. SchiapareM, którego prace 
najwięcej przyczyniły się do rozjaśnienia natury meteorów, nazywa ten 
punkt, do którego ziemia w swym ruchu rocznym dąży, w i e r z c h o ł k i e m  
(apex); oczywiście, leży on zawsze od słoiica o 90° na prawo. !Na fig. 
214-ej oznaczony jest głoską E ' i dla punktu G góruje wtedy, kiedy dla 
punktu B o północy dopiero wschodzić zaczyna, a stąd widzialność me
teorów i ich częstość wprost daje się określić z położenia wierzchołka.

F ig .  214.

B ib l. m ar.-lis:., S. I I I .  T. I X . •22
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Imwięcej on podnosi się nad poziom miejscowości, tym lepsze są w tejże 
miejscowości warunki widzenia meteorów, przy jednakowych innych oko
licznościach.

Przypatrując się następnie położeniom ziemi na jesieni (fig. 214) 
i na wiosnę (fig. 213), widzimy, że, z powodu zachowywania przez oś ziem
ską ciągle tego samego kierunku, położenie wierzchołka na niebie zmie
niać się musi. !Na jesieni, przy nachyleniu osi ziemi w stronę ruchu E ', 
tenże punkt E 1 nad ranem góruje wyżej, aniżeli punkt e' na wiosnę, 
kiedy oś ziemska od wierzchołka e' jest odchylona. Stąd tłomaczy się 
druga okresowość meteorów: na jesieni są one częstsze, ho warunki ich 
widzialności są lepsze, przynajmniej dla tych, które biegiem wstecznym 
postępują.

Najwięcej zagadkową była doniedawna trzeciego rodzaju peryjo- 
dyczność meteorów, zjawiających się w pewnych oznaczonych dniach roku, 
już nie pojedynczo, ale całymi «rojami». Najwięcej i najdawniej znane 
były spadania gwiazd w dniach od 10 do 12 sierpnia, oraz 13 do 15 listo
pada. Sypią się one wówczas jedna za drugą tak, że nieraz od kilkuset 
do tysiąca, a wyjątkowo do paru tysięcy na godzinę naliczyć ich można. 
Blask ich jest wogóle słaby. Biorąc dla porównania blask gwiazd sta
łych, Denning z obserwacyj 5000 przeszło gwiazd spadających w różnych 
miejscach podaje następne procentowe ilości różnych stopni blasku, czyli 
wielkości:

1 wielkości 4,6%
2 „ 8,2 „
3 „ 21,8 „

4 wielkości 24,8%
5 „ 28,4 „
niniejszych 12,2 „

208. Punkt promieniowania. J u ż w r o k u l 8 3 3  Olmstedt, pod
czas spadania gwiazd w listopadzie, zauważył ważną okoliczność, że kie
runki dróg pozornych meteorów listopadowych na niebie, przedłużone 
wstecz, schodziły się prawie w jednym punkcie nieba około gwiazdy % 
Lwa, to jest w jiunkcie, którego wznoszenie proste a = 1 4 9 ° , zboczenie zaś 
S =  +  23°, tak, jakby z tego punktu wszystkie wybiegały, rozchodząc się 
w różnych kierunkach (fig. 215). Punkt ten nazwano p u n k t e m  p r o m i e 
n i o w a n i a  (le point radiant); jest to oczywiście złudzenie perspektywi
czne, podobne do tego, jakiego się doświadcza wjeżdżając w las: drzewa, 
wmiarę zbliżania się, pozornie rozchodzą się na dwie strony, oddalając 
się od siebie, gdyż kąt widzenia ciągle wzrasta wmiarę odległości maleją
cej. Ten punkt promieniowania wskazuje właśnie, że meteoryty nadbie
gające m ają równoległe do siebie kierunki biegu i przybliżenie określa 
sam kierunek; łącząc bowiem punkt promieniowania ze środkiem ziemi 
i przedłużając tę liniją poza kulę ziemską, znajdujemy punkt, do którego
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meteoryty dążą. Punkt ów ma wznoszenie proste o 180° większe od pun
ktu  promieniowania, a zboczenie takież samo z przeciwnym znakiem.

F ig .  215 .

D ro g i p o zo rn e  m eteo ró w  lis to p ad o w y ch  (L eo n id ).

r
Ściśle biorąc, kierunek ten jest tylko względny; ziemia bowiem, z której
go widzimy, jest także w biegu 
i łatwo się przekonać, że kie
runek widziany jest właściwie 
przekątną równoległoboku Z R  
(fig. 216), którego bok Z A  
przedstawia drogję ziemi w je 
dnostce czasu, bok zaś ZM  
-wyobraża w odwrotnym kie
runku wziętą drogę meteorów

F ig .  216.
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w tejże jednostce czasu; widzimy więc punkt promieniowania R , gdy on 
w rzeczywistości znajduje się w M . Przyjęcie stosunku prędkości meteo
ru  do prędkości ziemi, równego stosunkowi J /  2 :1 ,  łatwo dozwala błąd 
widzenia usunąć i oznaczyć prawdziwy kierunek meteorów w chwili spot
kania się ich z ziemią.

Spostrzeżenia gwiazd spadających wykazały, źe różne roje meteo
rów m ają również stałe swoje punkty promieniowania, t. j. poruszają się 
w stałych kierunkach. Heis, obdarzony wyjątkowo silnym wzrokiem, 
Greg, Denning i inni powyznaczali wiele już takich punktów, z których 
meteory przybywają. W  następującym zestawieniu ważniejszych rojów 
oznaczone są dnie ich peryjodycznego zjawiania się, spółrzędne równi
kowe punktu promieniowania, oraz najbliższe tego punktu sąsiednie 
gwiazdy:

D n ie a 0 b lisk a  g w iazd a

2 s ty czn ia 234° 51° c K w a d ra n s a
'2 8 s tyczn ia 2330 26° Y K o ro n y  p ó łn o cn e j
20 k w ie tn ia 2770 34° a  L u tn i

10 — 12 s ie rp n ia 44« 56° k  P e rse u sz a
1 8 — 20 p a źd z ie rn ik a 90° 15° Y O ry jo n a
2 S— 26 p a źd z ie rn ik a 98° 25° e B liź n ią t
13 — 15 lis to p a d a 149° 230 * L w a

27 lis to p a d a 29° 420 Y A n d ro m ed y
11 — 13 g ru d n ia 100° 330 U- B liźn ią t.

Oprócz-tych najgłówniejszych rojów, pcryjoclycznie w oznaczonych 
czasach spotykających się z ziemią, jest jeszcze bardzo wiele mniejszych; 
niektóre okazują spółcześnie po kilka punktów promieniowania, zdradza
jąc tym kilka rojów blisko siebie bieżących; jedne z nich corocznie zja
wiają się w jednakowej ilości, inne zaś okazują peryjodyczne zmiany 
w natężeniu zjawiska. Najobfitsze ze znanych są roje sierpniowy i listo
padowy.

Meteory, spadające około 10 sierpnia, przez lud nazywane <*łzami 
Sw. Wawrzyńca*, mają punkt promieniowani i w gwiazdozbiorze Perseu- 
sza i przez Schiaparelli’ego nazwane są «Persejdami». N a parę dni 
przed 10 sierpnia już częstsze gwiazdy spadające oznajmiają niejako 
zbliżanie'aię głównego zjawiska, które corocznie w jednakowym prawie 
natężeniu się powtarza. P ora największej częstości spadania zależna 
jest dla pewnej miejscowości od położenia punktu g r o m ie n ie > w a n ia  nad 
poziomem; im punkt, z którego wybiegają meteory, jest bliższy zenitu, 
tym ilość ich widzialna w owej miejscowości będzie wuększa, co należy 
odróżnić od powyżej objaśnionej częstości meteorów7 jesiennych, następ
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stwa podniesienia się wierzchołka (apex) nad poziom. Oile to położenie 
wierzchołka z powodu ruchu ziemi jest warunkiem widzialności wszel
kich, jakichbądż meteorów, otyłe położenie punktu piomiemowania sto
suje się do roju określonego i znanego.

Zjawisko listopadowych meteorów, zwanych od punktu promieniowa
nia «Leonidami», różni się od innych przedewszystkim tym, źe przedsta
wia się odrazu, nagle. Je s t ono wogóle mniej świetne niż sierpniowe, 
z wyjątkiem pownycli lat, w których okazałością widoku i ilością prze
wyższa owiele rój sierpniowy. N a takie maximum świetności Leonid 
pierwszy Humboldt zwrócił uwagę w r. 1799, spostrzegając je  w Amery
ce; byt to prawdziwy deszcz gwiaździsty. W  latach następnych, mimo 
regularnego powtarzania się od 13 do 15 listopada, zjawisko osłabło zna
cznie, aż znowu w r. 1833 powtórzyło się z podobną wspaniałością jak  
przed 34 laty. Domniemanie 01bers’a, że zjawisko powtórzy się za la t 34 
okazało się bliskie prawdy,, ho zdarzyło się w r. 1866. Było ono bardzo 
świetne: ilość meteorów nad ranem 14 listopada r. 1866 wynosiła według 
spostrzeżeń w Greenwich:

między 12 i 1 godziną 2032,
„ 1 i 2 „ 4860,
„ 2 i 3 „ 832.

T a peryjodyczność natężenia zjawiska wprowadziła naukę o rojach me
teorów na inną zupełnie drogę.

20!). D r o g i m e t e o r y t ó w . Dotąd według zasad grawitacyi, ja- 
koteż na mocy spostrzeżeń, przypuszczaliśmy, że te ciałka kosmiczne, 
meteoryty, znajdując się czasowo pod wpływem słońca, przebiegają 
w punkcie przysłonecznym po paraboli. Obserwacyje zaś peryjodyczno- 
ści roju listopadowego wskazywałyby raczej, że meteoryty, równie jak 
i inne ciała układu planetarnego, obiegają wydłużone elipsy, skorq pery- 
jodycznie przy słońcu się zjawiają. A  ponieważ przypuszczenie paraboli 
oparte jest (tak jak  to w kometach miało miejsce) na podobieństwie jej 
z bardzo wydłużoną elipsą w małej części drogi przysłonecznej, przeto 
owo przypuszczenie tym jest prawdopodobniejsze, że o postaci paraboli 
wnosiliśmy rozumowaniem z prędkości meteorów, a nie z obserwacyj, bo 
meteory widujemy tylko przez krótką chwilę po ich zapaleniu się.

Do tego wniosku eliptyczności dróg meteorytów doszedł w r. 1864 
pierwszy w tym przedmiocie badacz, H . A. Newton w Ameryce, a Schia- 
parelli w Medyjolanie dalej rozwinął tę kwestyją, która, jako zobaczymy, 
do nader doniosłych wniosków doprowadziła.

H. A. Newton, badając natężenie zjawiska listopadowego wstecz, 
znalazł ślady pewne, od 902 r. po Chr., powtarzania się jego w odstę



pach przeszło trzydziestoletnich, z czego przedewszystkim przyszedł do 
przekonania, źe Leonidy obiegają dokoła słońca po krzywej zamkniętej, 
przecinającej drogę ziemi w tym punkcie, w którym ona dziś około 13 li
stopada się znajduje. P unkt ten jest oczywiście węzłem płaszczyzny 
przypuszczalnej drogi, jako leżący na przecięciu drogi z ekliptyką. — Po
równywaj ąc w datach zjawiska położenia ziemi na ekliptyce, oznaczył 
zarazem ruch węzła domniemywanej drogi, jak  to z zestawienia kilku 
dat dla przykładu wnosić m ożna:

3 4 2  K O SM O G R A F! J A .

D a ta  z ja w isk a  
(czas p a ry sk i)

d łu g o ść  ziem i 
n a  ek lip tyce

1602 r . 27 paźdz . godz . 10 44° 18 ',9

1698 r .  8 lis to p . go d z . 17 47 20 ,6
1799 r . 11 lis to p . godz . 21 50 1 ,6
1832 r .  12 lis top . godz . 16 50 49 ,0
1S33 r .  13 lis top . godz. 22 50 49 ,5.

Ze wszystkich la t tak  zebranych Newton określił, że ten ruch węzła, po 
potrąceniu precesyi, wynosi około 52" rocznie w kierunku prostym. Do
mniemana więc droga roju podlega podobnym zmianom elementów, jak 
i drogi planetarne.-—-Z peryjodyczności zaś maximum wnieść należy, że 
gęstość roju nie na całej drodze jest jednakowa, lecz że w pewnym miej
scu jest największa i że to zgęszczenie ciągnie się dość długo, tak iż zie
mia w ciągu paru lat przez nie przechodzi. Ziemia zatym, spotykając 
zwykle rój rzadszy, ma zjawisko średniego natężenia; spotykając zaś 
w odstępach przeszło trzydziestoletnich zgęszczenie roju, otrzymuje z nie
go ów deszcz gwiaździsty obfity.

Zasady H . A. Newton’a, w roku 1864 ogłoszone, potwierdziły się 
przewidywanym zjawiskiem w r. 1866; było ono świetne, a długość miej
sca zgęszczonego okazała się tak znaczna, że jeszcze w 1. 1867 i 1868 
wywołała widzialne w Ameiyce obfite spadanie gwiazd, w ilości około 
20 000 na 1 godzinę.

Mimo tego, że praca Newton’a rozjaśniła pojęcia o drodze meteory
tów, nie wystarczała jednak do określenia jej postaci i wielkości. W ska
zana bowiem peryjodyczność Leomd nadawała się do różnych kombinacyj 
czasów obiegu, tak  iż, przypuszczając nawet obieg ich, dokonywający się 
w ciągu 1 roku i 11 dni, jeszcze taksamo, jak  przy obiegu trwającym lat 
331, wypadałoby spotykanie się ziemi ze zgęszczeniem roju. Owo uzu
pełnienie można było osiągnąć tylko na drodze pośredniej, gdyż meteory
ty, prócz w chwili spalania się, nie mogą być dostrzeżone w żadnym in
nym punkcie swej drogi.

Badania Schiaparellfiego, odnoszące się do związku między prędko
ściami biegu ziemi i przebiegu meteorów, wykryły ich prędkość, odpowia



dającą ich przebiegowi po paraboli (us. 206, 207). Elem enty zaś para
boliczne łatwo się dadzą oznaczyć z punktu promieniowania i miejsca 
ziemi. Jeżeli bowiem na fig. 217-ej wyobrazimy sobie ziemię w chwili 
padania na nią meteorów 
w punkcie jej drogi Z , to 
ten punkt Z  jest zarazem 
jednym z węzłów płaszczy
zny drogi roju, a linija ZZ ' 
liniją przecięcia tejże płasz
czyzny z ekliptyką Z E Z ’.
Oznaczywszy z ziemi praw
dziwy kierunek punktu pro
mieniowania P  (przy po
mocy przekątnej wspomnia
nego w us. 208-ym równo- 
ległoboku, przedstawiającej 
kierunek pozorny), otrzymu
jemy odrazu kierunek ruchu, 
wskazany strzałką, wskutek czego przyjąć należy punkt Z za węzeł sstę-, 
pująey; stąd także 'wprost obliczymy nachylenie drogi. Ponieważ zaś 
prosta P Z  jest z konieczności styczną do paraboli, zatym mamy ozna^ 
czoną płaszczyznę drogi, oraz oznaczone dla szukanej paraboli: ognisko 
w słońcu S, jeden punkt na krzywej Z i styczną Z P , co- wystarcza do wy
kreślenia łub obliczenia samśj krzywćj AZB. — T ak oznaczona parabola 
jest, zgodnie z przypuszczeniem łSłewton’a, tylko częścią wydłużonej eli
psy; potrzeba zatym tylko stale oznaczyć czas obiegu, a wtedy z niego, na 
zasadzie 3-go prawa Keppler’a, łatwo obliczyć oś wielką i pozostałe eli
ptyczne elementy. A <ibec wspomnianych jednak możliwych różnych 
kombmacyj czasów obiegu Leonid, tego właśnie elementu brakowało.

Świetnym odkryciom Schiaparelli’ego i L ewton’a przyszedł w tym 
razie w pomoc Adams w Anglii, który, opierając się na zasadach teoryi 
grawitacyi, wykazał, że wyznaczony przez Newton’a ruch węzłów Leonid 
o 52" rocznie, może odpowiadać tylko 33^ letniemu obiegowi Leonid. To 
ostatecznie rozwiązało zadanie pierwszego wyznaczenia drogi meteorytów 
listopadowych; przy znanym bowiem położeniu części ich drogi parabo
licznej i odległości przybużonej punktu przysłonecznego, czas obiegu wy
znaczony decyduje o wielkości osi elipsy (us. 164).

Elementy roju listopadowego według Schiaparelli’ego są:

P rze jśc ie  p rzez  p u n k t p rzy s ło n ecz n y  1866 lis to p . 10,1 (cz. p a r .)
p rze jśc ie  p rzez  y  1866 lis top . 13,5 (sp a d an ie  g w ia zd )

u  560 25 '
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1
m im ośród

2
pdJ osi w ie lk ie j 
czas o b ie g u  la t  
ru c h

2310 28'
17° 44 '
0 ,9046
0 ,9 8 7 3  p ro m ien ia  d ro g i ziemi 

10,34 „ „ „
33 ,25  
E .

Z tego pierwszego obliczenia okazało się, że drogi meteorytów bar
dzo są podobne do dróg komet. Elipsa Leonid jest nawet stosunkowo 
niebardzo wydłużona; sięga ona zaledwie drogi Uranusa, mieści się wiec 
całkowicie w obszarze układu słonecznego.

Wyznaczenie drogi Leonid, wraz ze spostrzeganymi objawami icli 
peryjodyczności rozjaśnia stosunek tych meteorytów do układu słoneczne
go. Przedstawiają one eliptyczny pierścień, okalający słońce, na którym 
rozsypane są po całym jego obwodzio drobne owe ciałka kosmiczne w ten 
sposób, że biegną wciąż jedne za drugimi, przecinając drogę ziemi w tym 
jej punkcie, w którym ona 14 listopada się znajduje. Gęstość icli ułoże

nia na pewnej części pierścienia, przedstawiającej około całej długo-
10

ści, jest znacznie większa, tak  iż ta  właśnie część potrzebuje około 3 ^at 
na przejście przez punkt spotkania drogi ziemskiej. Ziemia w swym 
około słońca obiegu corok przechodzi pośród biegnących meteorytów; 
a że ich obieg wynosi lat 331, jirzeto ziemia w odstępach przeszło 30-le- 
tnich natrafia na punkty, przypadające w owej części o gęstszym ułożeniu 
meteorytów i wtedy zostaje obsypana meteorami w wielkiej obfitości pod
czas przejść kolejnych, jak  to miało miejsce w latach 1866, 67 i 68.— 

Określenie stanowcze drogi Leonid miało miejsce w r. 1867 i zaraz 
po jego ogłoszeniu zwróciło na siebie szczególną uwagę z tego powo
du, że droga ta  okazała się zupełnie jednakową z drogą komety, w roku 
1866 przez Tempel’a odkrytej, a przez Oppolzer’a obrachowanej; ele- 
m entyjćj są:

Okazało się, że kometa Tempel’a bieży po tej samej drodze, przeszedszy 
przez punkt przysłoneczny o 10 miesięcy wcześniej od zgęszczonego roju 
Leonid. Ten zastanawiający fakt potwierdził dawno w domysłach istnie
jący związek między kometami i meteorytami i połączył oba rodzaje ciał 
w jedno zjawisko o dwu różnych objawach.

"Wkrótce przekonano się, że i inne roje meteorytów posiadają po
śród siebie komety, poruszające się po tej sam |j, co i one, drodze. Tak

T  =  1866 sty czeń  11,16 m im ośród

2
0 ,9054
0,97U5n =  60“ 28 ' 

=  231" 26 ' 
i  =  170 18'

p ó ł  osi w ie lk ie j =  10,324 
czas o b ie g u  l a t  33 ,176 ; E .
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zgodność dróg roju sierpniowego Persejd i komety I I I  z roku 1862 wska
zują następne obu dróg elementy paraboliczne:

P e rs e jd y K o m e ta  I I I  
z ro k u  1862

T 1866 lip . 23,6 1862 s ie rp . 22,9
ii 343° 38 ' 344° 4 1 '

P t 138° 16' 137° 2 7 '
i 630 3 ' 66° 2 6 '

<1 0 ,964 0,961
ruc li E E .

Ponieważ Persejdy nie posiadają części o gęstszym ułożeniu, któreby
0 czasie ich obiegu pozwalało wnioskować, przeto on pozostaje niewiado
mym, kometa zas ma obieg lat 121,3. Wobec poprzednich faktów i zgo
dności dróg, zdaje się nie ulegać wątpliwości, że i Persejdy tenże sam 
czas obiegu posiadają.

Związek drogi ziemskiej z drogami dwu tych rojów meteorytów
1 złączonych z nimi komet przedstawiony jest na fig. 218-ej. Punkty

przecięcia dróg meteorytów z drogą ziemi oznaczone są odpowiednimi 
datami przejścia ziemi po jej drodze; strzałki wskazują kierunek ruchu,
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Y  oznacza punkt wiosenny, od którego powyżej przytoczone elementy ra 
chować należy.

Dowody potwierdzające ów związek pomnażają się obecnie ciągle. 
Droga meteorytów 20 kwietnia odpowiada drodze komety I  z roku 1861. 
Podobny stosunek zachodzi również między drogą komety Biela i meteo
rytam i 27 listopada. —

M e t e o r  p u ł t u s k i . Co się tyczy dróg kul ognistych, czyli aeroli- 
tów większych rozmiarów, to one łatwiej niekiedy obliczyć się dają, jeżeli 
się uda w paru miejscach oznaczyć pozorną ich drogę na sklepieniu nieba, 
oraz chwile zapalenia się i gaśnięcia. W tedy bowiem łatwo w przybliże
niu obrachować prędkość przebiegu względną w atmosferze, a biorąc pod 
uwagę znaną prędkość ziemi, określić prędkość przebiegu a&rolitu po jego 
drodze. Tak przebieg wspomnianego powyżej (str. 331) wielkiego aerolitu 
pułtuskiego w d. 30 stycznia r. 1868 był w kilku odległych od siebie miej
scowościach określony. Ze spostrzeżeń, zrobionych w Warszawie, W ro
cławiu, Gdańsku i innych miejscach dało się obliczyć (us. 205), że meteor 
zapalił się o 24 mile gieogr. nad powierzchnią ziemi, około linii wierz
chołkowej m iasta P ią tka w Kaliskim, biegł po drodze, pod 45° nachylo
nej do poziomu Warszawy, ku północo-wschodowi ponad Wyszogrodem 
i zgasł nad Gostkowem pod Pułtuskiem, o 5,6 mili gieogr. nad ziemią, 
gdzie zasypał kamieniami pas ziemi, obejmujący 16 kilometrów kwadra
towych. Droga ta, wynosząca 25 mil, przebieżona została przybliżenie 
w ciągu 6,7 sekundy, jak  to średnio z różnych spostrzeżeń przyjąć można; 
prędkość więc meteoru w atmosferze była 3,71 mili gieogr. na 1 sekundę. 
Ponieważ punkt promieniowania meteoru w Gostkowie oznaczony został 
na 20° długości i 12° szerokości, ziemia zaś biegła od punktu nieba 40° 
długości mającego (porównaj us. 207, apex), t. j. w tym samym prawie 
kierunku, przeto, dodawszy jeszcze prędkość ziemi, jako prawdziwą pręd
kość meteoru po jego drodze, otrzymamy 7,57 mili na 1 sek., co dostate
cznie wskazuje, że droga jego nie mogła być ani elipsą, ani parabolą, ale 
musiała być hiperbolą. Widzieliśmy bowiem powyżej (us. 150), że, przy 
odległości ziemi od słońc™ ciało, przebiegające w perilielium 5,87 mili 
na 1 sek., już zakreśla parabolę. Z tych danych, przy uwzględnieniu 
starannie zebranych i krytycznie rozważonych szczegółów, Galie, dj re
ktor obserwatoryjum we WTocławiu, obliczył *) elementy hiperboliczne 
meteoru pułtuskiego:

T  =  1868 styczeń  22,51 czasu  ś red n ieg o  w arszaw sk iego ;
^  =  310°; i  =  6°; q  =  0 ,96 ; e ~  2 ,2 7 7 ; tc =  116°; D ;
p o ło w a  osi p o p rzeczn e j h ip e rb o li a  —  0 ,75  p ro m ien ia  d ro g i z iem sk ie j.

*) Ueber die B a h n  des am  3 0  J a n u a r  1 8 6 8  beobachteten und bei P u łtu sk  im K oni- 
greiche P o len  a is  S te inregen  n iedergefa llenen M eteors durch d ie A tm osphare, von D r. J .  G . 
G a lie , (A bhandlungen  der Schlestschen G esellschaft f u r  vaterland. C u ltu r , 1868, W ro c ła w .)
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Fig. 219-ta przedstawia drogę meteoru pułtuskiego przed spadkiem.

1’rze b ieg  m e teo ru  p u łtu s k ie g o  30 s tyczn ia  r .  1868 . 

F ig .  219.

Wobec tak znacznej prędkości, oraz tak wielkiego mimośrodu drogi 
tego meteoru podczas przebiegu w układzie słonecznym, liiperboliczność 
jej jest niewątpliwa. Je s t to jedyna ge stanowego dotąd dowiedgionych 
dróg hiperbolicgnych ciał niebiesldch. Z  tego względu, jakoteż z uwagi 
na skład chemiczny aerolitów, pi zedstawia się niełatwa do rozwiązania 
kwestyja w określeniu pochodzenia tych ciał. W edług rozbioru prof. 
Wawnikiewicza, aerolity pułtuskie należą do syderytów, składają się bo
wiem z żelaza z niklem i chromem, oraz skał krzemionkowych *). P ręd 
kość ich w perihelium nie pozwala jirzypuszczać, aby one do układu sło
necznego należały; pochodzenie zaś ich dalsze przemawiałoby za podo
bieństwem składu chemicznego wszystkich odleglejszych światów.

Ze wszystkich spostrzeżeń meteoru Pułtuskiego wynika, że prędkość 
pierwiastkowa kul ognistych całkowicie zostaje zniesiona wskutek tarcia 
o atmosferę, i że od chwili gaśnięcia ich światła spadają one pod wpły
wem samej tylko siły ciężkości, jakoteż, że one, podobnie jak  roje meteo
rytów, stanowią grupę ciał oddzielnych, sprawiając jednak wskutek roz
grzania i silnego światła wrażenie jednej kuli. Większe z nich biegną

*) Nottce sur la melćorite iombee le 30  Januier 186S aux environ$ de la ville de Puł
tusk. Publice p a r  la Ilaute Ecole de Var$ovie ( r .  1868.)
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przodem, mniejsze zaś, przedstawiając większą powierzchnią tarcia wzglę
dnie do masy, pozostają wtyle, tworząc w miejscu spadnięcia smugę po
dłużną, na której w kierunku biegu coraz większe bryły się znajdują. 
Huk, słyszany po ich zgaśnięciu, nie zdaje się pochodzić od rzoczywistej 
eksplozyi, ale prawdopodobnie jest skutkiem nadmiernego zgęszczenia 
powietrza po ich wpadnięciu do atmosfery, a następnie jego rozszerzenia 
po wspomnianym zniesieniu tćj pierwiastkowej prędkości.

III. ZW IĄ ZEK  M ETEO RY TÓ W  Z KOM ETAM I. TEO RY JA  KOMET.

210. T e o e y j a  S c h i a p a r e l l i ’e g o . H a tych gromadzących się 
coraz więcej faktach, połączonych z opisanymi powyźćj postaciami komet 
(us. 200), oparł Scliiaparelli swą teoryją związku komet z meteorytami.

J a k  jedne tak  i drugie pod względem postaci dróg, ich nachylenia 
często znacznie większego, oraz możliwości ruchu wstecznego, różnią się. 
zupełnie od planet, składających układ słoneczny, zdradzając przez to 
swe odleglejsze pochodzenie. Scliiaparelli przypuszcza, że komety przy
bywają z przestrzeni międzyświatowych, poza obrębem układu słoneczne
go leżących, w postaci chmur, złożonych z drobnych cząstek meteorycz- 
nych, utrzymujących się siłą wzajemnego przyciągania w postaci jednej 
całości. M ała ich masa, przy ogromnej objętości, na tysiące mil rozcią
gniętej, nie pozwala długo wobec przyciągania słonecznego i planet utrzy
mać się im w nienaruszonej postaci. Tak np. kometa z r. 1811, t. j. sa
ma mgła wraz z jądrem , m iała w średnicy 140 000 mil; jeżeli lekka masa 
takiej objętości, z drobnych pyłków złożona, przechodzi obok jednej 
z wielkich planet, wtedy jedna jej strona jest o 140 000 mil bliżej, niżeli 
przeciwna. Bóżnica w przyciąganiu planety będzie dość znaczna, aby 
bieg cząstek bliższych opóźnić; pozostaną one za kometą, dążąc ruchem 
opóźnionym po tej samej drodze. Kometa, siłą słońca zatrzymana 
w układzie, przy każdym obiegu ciągle tym wpływom podlega, rozsypu
jąc stopniowo cząstki pierwotnej chmury po drodze. Rachunek wykazuje, 
że przy kilku tysiącach mil średnicy komety wystarcza 3 000 lat, aby czą
stki jej, bez innych powodów oprócz grawitacyi słońca i planet, rozsypały 
się po całym obwodzie jej drogi.

Pośród takiego pierścienia drobnych cząsteczek, meteorytów, pozo
stałość pierwotnej komety obiega swoja drogę, tracąc coraz więcej cząstek 
i coraz więcej malejąc. Spostrzeżenia komet, zmniejszających swą świe
tność w powrotach, przemawiają za tym przypuszczeniem; widzieliśmy 
takie stopniowe słabnięcie blasku komety Halley’a w znanjch jej trzech 
powrotach. Jeżeli pierścień eliptyczny, zasiany odpadłymi od komety 
drobnymi kosmicznymi cząstkami, przecina drogę ziemi, to w chwili
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przejścia ziemi przez ten punkt następuje spadanie gwiazd; jeżeli zaś 
pierścień ów nie ma z drogą ziemi żadnej styczności, wtedy istnienia jego 
domyślać się możemy, jeżeli kometę, dającą mu początek, obserwujemy.

Wobec tych uzasadnionych przypuszczeń możemy wnosić, że im- 
wcześniej pierwotne komety wtargnęły w układ słoneczny, tym drogi ich 
jednostajniej powinny być zasypane meteorytami. Itój więc sierpniowy 
Persejd, tak jednostajnie się przedstawiający, musi być znacznie starszy 
od roju listopadowego Leonid, który jeszcze niedość się utworzył, skoro
na części obwodu ma zgęszczenie znaczne, wywołujące opisaną powyżej 

i o
jego wyraźną peryjodyczność. Leverrier przypuszcza, że planeta Uranus, 
do którego drogi rój ów sięga, jest głównym powodem rozsypywania się 
komety Tempel’a z r. 1866, dającej rojowi Leonid początek.

Jeżeli pierwotna chmura pyłków kometowych posiadała więcej niż 
jeden środek koncentracyi, co jest przy wielkiej objętości prawdopodobne, 
wtedy działanie grawitacyi słońca i planet łatwo może rozdzielić ogólną 
chmurę na kilka pojedyńczych, skupionych około swych środków koncen
tracyi. Przykład taki mamy w komecie Biela, k tóra w r. 1846 na dwie 
komety się rozdzieliła, a oprócz tego tejże przyczynie prawdopodobnie 
przypisać należy istnienie jednocześnie różnych punktów promieniowania, 
do jednego roju należących.

Przyszłością komet, według teoryi Sckiaparelli’ego, jest ich rozpad, 
czy to drogą rozdziału, jak w komecie Biela, czyteź drogą stopniowego 
rozsypywania się na drobne meteoryty, obiegające samodzielnie dokoła 
słońca.

Spostrzeżenia komet z ostatnich lat zdają się w wielu punktach 
stwierdzać prawdziwość wywodów astronoma medyjolańskiego.

Powyżej była mowa o rozdziale komety Biela na dwie części w r. 
1846. Zdarzenie to świadczyło o daleko posuniętym jej rozpadzie, a za
razem, na zasadach powyższej teoryi, upoważniałoby do przypuszczenia, 
że i rój meteorytów, z komety powstałych, istnieć na jej drodze powinien. 
Elementy komety Biela, przed jej rozdziałem obliczone przez 01bers’a, 
są następujące:

!t =  108° 
[ 1  =  249» 

i =  13°

q =  0 ,94  p rom . d r . ziem .
p ó ł osi =  3,6  „  „
czas o b ieg u  =  6,7 l a t :  D .

Kometa po rozdziale w r. 1846, powróciła do słońca w r. 185=2 i części 
jej wtedy już o 330 000 mil były od siebie oddalone. W  r. 1859 położenie 
niedogodne usprawiedliwiało niemożność jej dostrzeżenia, lecz w r. 1866 
niedogodność ta  nie istniała, a jednak, mimo poszukiwań, komety nie mo-



źna było odnaleźć. Można się było już wtedy domyślać, że rozpadnięcie 
jej, w r. 1846 rozpoczęte, postępowało dalej. Domysł ten sprawdź^ się 
następnie w r. 1872 d. 27 listopada, w którymto dniu wieczorem zau
ważono w całej Europie nadzwyczaj obfite spadanie gwiazd. Brukns 
w Lipsku, obliczywszy drogę tych meteorytów, z punktu ich promienio
wania znalazł elementy jej paraboliczne zgodne prawie z elementam 
komety Biela, mianowicie:

7C=108°55' t = 1 5 ° U '
^  =  245° 55' g =  0,854; D.

Kometa zaś wówczas, według rachunku, już powinna była przejść przez 
punkt przysłoneczny przed 50 dniami i być przez to znacznie oddalona 
od ziemi, choć jej od r. 1852 wcale nie widziano. Łączność jednak obu 
zjawisk da się łatwo objaśnić na fig. 220-ej, przedstawiającej w przybli-
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żeniu drogę ziemi i drogę spoiną komety i meteorów 27 listo
pada, A PB . Mimo tego, że droga komety nie styka się właściwie z dro
gą ziemi, przechodzi jednak w punkcie y  bardzo blisko niej, wzrastający 
zaś przedział dwu części komety, przed 20 laty w r. 1852 obserwowany, 
prowadzi do domysłu, że rozsypywanie się jej cząstek na dość szerokiej 
nastąpiło drodze, aby się one z drogą ziemską około punktu y  zetknąć 
mogły. Kometa, k tóra przez punkt y  dawno przed 27 listopada już 
przeszła, pozostawiła na całej za sobą drodze rozsypane meteoryty, 
w które ziemia w swym biegu weszła. P ora ich spadania wczesnym wie
czorem również z figury łatwo objaśnić się daje kierunkiem prostym ich
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biegu i położeniem ziemi. ~SV samej chwili zjawiska w roku 1872 można 
się już było domyślać jego znaczenia po tak świeżych i uderzających po
glądach Schiaparelli’ego.—Jeżeli rój meteorytów zawierał w sobie jeszcze 
kometę nie całkiem rozbitą, to ona powinnaby była być dostrzeżona 
w kierunku przeciwnym punktowi promieniowania, t. j. około gwiazdy a 
Centaura na półkul1' południowej. Jakoż zaraz po zjawisku Klinkerfues 
z Gietyngi telegrafował o tym do Madras, gdzie astronom Pogson w dniu 
2 grudnia znaleść miał istotnie we wskazanym miejscu kometę; brak jed 
nak pogody nie pozwolił bliżej zbadać, czy to była rzeczywiście jedna 
z dwu komet Biela.

W każdym jednak razie zestawienie wszystkich powyższych danych 
z zupełnym prawdopodobieństwem pozwala wnosić, że kometa Biela 
w oczach dzisiejszego pokolenia przeszła te przemiany, jakie teoryją 
Schiaparelli’ego przepowiada dla innych komet. Rozdzielona w r. 1846, 
niewidzialna po roku 1852 mimo warunków sprzyjających, musiała się 
rozsypać powoli i zamienić na rój meteorytów, który przechodząc blisko 
drogi ziemskiej nieraz jeszcze w postaci gwiazd spadających w końcu li
stopada może się pokazać.

2 1 1 . S p o t k a n i e  k o m e t y  z  z ie m ią .  Wobec powyższych zasad 
i faktów, pytanie o skutkach spotkania się komety z ziemią straciło wiele 
z nadawanej mu ważności, a zarazem w połowie jest rozwiązane. Nie 
można twierdzić, aby spotkanie komety z ziemią było niemożliwe przy 
tak zmiennych drogach, od wpływów grawitacyi zależnych; rachunek 
jednak prawdopodobieństwa dowodzi, że możliwość takowego spotkania 
jest prawie żadna. Zetknięcie centralne ziemi z kometą, mimo bardzo 
nieznacznej wogóle masy komet, nie obeszłoby się bez znacznego, a może 
i zabójczego podwyższenia tem peratury części ziemi, na zetknięcie wysta
wionej, gdyż siła szybkiego biegu komety musiałaby się odrazu zamienić 
na ciepło. Zetknięcie jednak z rozsypanymi cząstkami, nawet jak  w ro
jach listopadowych, oprócz pięknego widoku gwiazd spadających, żadnych 
innych następstw za sobą pociągnąć nie może.

2 1 2 .  N a t u r a  f i z y c z n a  k o m e t .  Mimo wielce prawdopodobnej 
teoryi Schiaparelli’ego, tłomaczącej w zasadzie budowę komet, są jeszcze 
pewne szczegóły fizyczne w ich naturze, których do dziś objaśnić należy
cie nie podobna. Dotyczy to głównie wytworów komet (us. 200), spo
strzeganych w bliskości słońca i odbywających się pod jego wpływem.

Powyżej w opisie postaci teleskopowych komet widzieliśmy, że 
atmosfera, otaczająca jądro, przepuszcza światło gwiazd, przez nią za
krywanych, bez załamania. Świadczy to o układzie jej niegazowym 
i zgadza się z pojęciami teoryi meteorytów. Czy podobnym skupieniem 
-ciałek stałych są jąd ra  wielkich komet, niema na to dowodu; kontury ich
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nie są nigdy bardzo wyraźne, stan ich więc zarówno za płynny, jak  i za 
stały, z drobnych, silniej skupionych ciałek złożony, zarówno może być 
wzięty.

W ytwory komet, opisane powyżej, zależne są bez wątpienia od 
ciepła słonecznego. Gdyby jednak były prostym skutkiem tegoż ciepła, 
pociągającym za sobą parowanie lub tworzenie gazów z rozkładu, to owe 
gazy musiałyby prawie jednostajnie otaczać jądro, lub, przy słabym jego 
przyciąganiu, rozpraszać się w kierunku drogi. Tymczasem widzimy je 
w początku skierowane ku słońcu, wkrótce zaś zawracające się od słońca 
dla utworzenia warkocza. Tworzenie się warkocza nie ma nic spólnego 
z rozsypywaniem się cząstek komet po ich drogach. Warkocz bowiem 
prawie zawsze skierowany jest w stronę odwrotną od słońca i ten jego 
kierunek, zupełnie od kierunku drogi niezależny, spowodował BesseFa, 
a za nim i innych astronomów, do przypuszczenia (str. 323) siły słońca 
«biegunowej».

Ponieważ dla objaśnienia zjawisk, nawet tak odległych, powinniśmy 
szukać sił znanych nam na ziemi, nie przypuszczając, aby jakieś inne 
tam  istniały, przeto naturalną jest rzeczą, że przez wielu naturalistów 
przyjętą została, jako taka siła, elektryczność. Pomijając BesseFa, 
który nie określił owej siły biegunowej, badając tylko teoretycznie jej 
objawy, znajdujemy oddawna domysły działania elektryczności w ko
metach. Olbers nie przypuszczał, aby bez przyjęcia siły, odpowiedniej 
pojęciu o elektryczności, można było objaśnić tworzenie się warkocza. 
Zóllner na tej zasadzie zbudował całą teoryją komet. Przypuszcza on, 
że płynne jądro komety paruje pod wpływem ciepła słonecznego gwałto
wnie, wytwarzając tym sposobem wielką ilość elektryczności. N ałado
wane elektrycznością chmury gazowe, będąc odpychane przez jedno- 
imienną elektryczność słońca, rozciągają się w warkocz. Teoryja ta, 
pozornie bardzo prosta, nie ma dość stałej podstawy, bo takie działanie 
elektryczne słońca nie jest należycie dowiedzione.

Aby o naturze owej siły cokolwiek więcej dowiedzieć się można, 
muszą przedewszystkim być zbadane warunk; świścenia komet, czego 
jeszcze nie udało się dokonać w zupełności. — Światło słońca, odbite od 
materyi komety, tak jak  i odbite od jjlanet, wzrasta w sile wmiarę zbli
żania się komety do ziemi w stosunku, dającym się obliczyć. Ostatnie 
spostrzeżenia ścisłe M iiller’a w Potsdamie wykazały przez codzienne po
równywanie komety W ells’a roku 1882 ze światłem obranych gwiazd 
stałych, że światło komety, blisko perihelium będącej, w^zmaga się odra- 
zu więcej, aniżeliby z rachunku wypadało, co daje dowód stanowczy, źe 
komety, prócz światła odbitego, wytwmrzają w pewmyoh chwilach światło 
własne.
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Badanie światła komet przyrządem widmowym daje rezultaty różne 
w różnych częściach ich dróg względem słońca. Widmo jądra bardzo 
często jest ciągłe, zdradzając rozpalenie części stałych; widmo zaś atmo
sfery i warkucza mezawsze jest jednakowe. W  największej ilości komet 
badanych widmo atmosfery zawiera w sobie trzy smugi świetne, ostro 
zakończone od strony czerwonej, a gasnące stopniowo od strony fijoleto- 
wej. Widmo takie, przedstawione na Tab. IV  (fig. 8), bywa albo zupeł
nie zgodne, albo bardzo bliskie widma rozpalonych zapomocą elektry
czności w rurkach Geissler’a gazowych związków węgla (np. C2 H 4, CO). 
Zdradza ono gazową naturę powłok i warkocza komet i przez wszystkich 
spostrzegaczów, Huggins’a, Yogel’a, Secchi’ego, Konkoly’ego i innych, 
w tej tylko jedynej postaci było widywane aż do roku 1882, nie wy
kazując żadnych innych gazów. Ta stałość widm, a raczej ich bar
dzo bliskie podobieństwo było powodem wj tworzenia teoryi gazowej ko
met. Tworzenie się tych gazów przypisywano działaniu ciepła słone
cznego na materyjały komet stałe, przyczyni zawsze zostawała jedna 
trudność do ODjaśnienia: jakim sposobem gazy te trzymać się mogą tak 
małej masy i nie rozproszą się w pustych przestworach? — Przypuszcza
jąc tworzenie się warkocza z tych samych gazów, należałoby jednocześnie 
mniemać, że warkocz komety (jakąkolwiekby była owa poszukiwana siła 
biegunowa) nie jest stałym i raz utworzonym (t. j. materyjalnie tym 
samym) dodatkiem komety, gdyż w takim razie, przy gwałtownym jej 
biegu w punkcie przysłonecznym, musiałby się rozproszyć w przestrzeni 
i spójności jego żadne prawa mechaniki n i3 byłyby w możności objaśnić. 
Warkocz, jako wytwór bardzo rozrzedzonych gazów, rozszerzających się 
nieraz z niesłychaną szybkością do 12 mil na 1 sek., tworzyłby się ciągle, 
rozpraszając się stopniowo tak, że widziany w dniu następnym nie mógłby 
być już materyjalnie tym samym, co dnia poprzedniego, podobnie jak 
kłęby chmur, czepiające się całymi dniami szczytów górskich, nie są 
utworem stałym, ale powstają z zagęszczenia, coraz innych cząstek wody, 
gdy poprzednie zamieniają się w parę niewidzialną. To przypuszczalne 
rozpraszanie się częściowe materyjałów gazowych warkocza, choć nie do
wiedzione stanowczo, jest w związku z obserwowanym zmniejszaniem się 
warkoczy przy powrotach komet; komety krótko-obiegowe, teleskopowe, 
zwykle nie mają warkoczy — tak, jakby w częstych przejściach około 
słońca wypaliły się i straciły materyjał, mogący się pod wpływem słońca 
ulatniać.

Jednym  słowem, obecność gazów, samodzielnie świecących w kome
tach obok ciałek rozpalonych twardych, wobec badań spektralnych nie 
może ulegać zaprzeczeniu. Dotychczas jednak sądzono, że wspomniana 
stałość widma jest dowodem jednakowego składu chemicznego wszystkich
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354 K O S M O G R A F IJA .

tych utworów. Pogląd ten zmodyfikowały obserwacyje komety Wells’a, 
odkrytej w kwietniu r. 1882. N a dwa miesiące prawie przed przejściem 
jej przez punkt przysłoneczny, widmo jej św iatła, przez Tacchini’ego 
badane, przedstawiało trzy  słabe zwykłe prążki gazów węglowodorowych, 
w pierwszych zaś dnia.ch czerwca, gdy kometa stała się bardzo jasną, 
będąc blisko słońca, jednocześnie Yogel, Konkoly, Hasselberg i inni, spo
strzegli w widmie silnie błyszczące prążki gazu sodowego, czego dotąd 
w żadnej komecie nie spostrzegano, jednocześnie zaś prążki węglowodo
rów znikły. Przypadło to w czasie, kiedy porównanie M iiller’a wykazały 
wzrost blasku komety większy, aniżeli z rachunku wypadało.

W ażność tych spostrzeżeń nie na tym polega, że odkryto w kome
tach gaz rozpalony sodu, gdyż obecność tego rozpowszechnionego w świę
cie m etalu łatw a była do przewidzenia, ale na tym, że dowiodły one na
przód faktycznego rozpalania się i gazowego rozkładu jąd ra  komet, a po- 
wtóre, że stanowią one ważny przyczynek do określenia z czasem natury 
siły odpychającej słońca — a to z następujących powodów.

Jeżeli do płomiej ia  zwykłego, dającego widmo gazów, wprowadzi
my sod, to otrzymamy w przyrządzie widmowym oba widma jednocześnie; 
jeżeli zaś, jak  to Hasselberg w Pulkowie okazał, w rurce z gazem węglo
wodoru zamkniemy kawałek sodu i, po rozpaleniu gazu prądem elektry
cznym, rozgrzejemy sod do świecenia, to wtedy w widmie znikną prążki 
gazu, a będą tylko widoczne prążki sodu, który tym sposobem na siebie 
bierze przewodnictwo prądu rozgrzewającego. Po ostygnięciu sodu nikną 
żółte sodowe prążki, a znowu występują prążki węglowodoru, stanowiące
go, tak  jak  w początku doświadczenia, przewodnictwo prądu. Hasselberg 
na mocy tych doświadczeń, tak  analogicznych ze zjawiskami komety, 
przypuszcza, że i światło własne komet nie pochodzi od prostego rozpa
lenia przez słońce, bo wtedy oba widma byłyby widoczne, ale że jest skut
kiem wyładowań elektrycznych, obierających przewodnictwo raz w gazach 
węglowych, a, wmiarę rozgrzewania sodu od ciepła słonecznego, rozpala
jących sarnę parę sodu.

Jeżeli dalsze fakty okażą słuszność tego przypuszczenia siły ele
ktrycznej w kometach, wtedy teoryja siły odpychającej warkocza zyska 
jeden dowód więcej; dodziś jednak kwestyją tworzenia się warkocza jako 
otw artą jeszcze uważać należy.

IV. ZORZA ZW IERZYŃCOW A.

2 1 3 .  Zorzą zodyjakalną, albo zwierzyńcową nazywamy to szcze
gólne zjawisko świetlne, które najłatwiej widzieć można u nas w lutym 
i w marcu na zachodzie wieczorem po zupełnym zapadnięciu nocy.
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Przedstawia się ona w postaci słabo świecącego stożka, zwróconego pod
stawą ku słońcu, wówczas już pod poziomem będącemu, wierzchołkiem 
zaś skierowanego ku południowi. Oś stożka prawie zupełnie odpowiada 
kierunkowi ekliptyki na niebie, a wiec i pasowi zwierzyńca (zodyjaku); 
stąd powstała nazwa ś w i a t ł a  czyli z o r z y  z o d y j a k a l n e j  albo 
z w i e r z y ń c o w e j .  Światło to jest tak blade, że do zobaczenia go 
u nas potrzeba bardzo czystego powietrza, a obok tego należy przez 
kilka chwil pozostać w zupełnej ciemności, aby usunięciem wszelkiego 
silnego światła podnieść wrażliwość siatki nerwowej oka.

Światło zwierzyńcowe właściwie byłoby u nas widoczne cały rok, 
gdyby wyziewy dolnych części atmosfery nie zakrywały go przy poziomie. 
Ponieważ cała oś stożka leży w kierunku ekliptyki, przeto, im kierunek 
ekliptyki przy poziomie jes t bliższy prostopadłego do linii stycznej do 
widnokręgu w punkcie przecięcia się jego z ekliptyką, tym wierzchołek 
stożka wyżej się wznosi i czyściej widziany być może. N aj—iększe wznie
sienie osi stożka w naszych szerokościach wynosi około 60° nad poziom. 
Całą postać zjawiska możemy sobie wyobrazić jako elipsę a b cd  (fig. 221), 
otaczającą słońco S, w jej środ
ku będące, z osią a o, prawie

połowę l a d  dostrzec można;
przed wschodem znowu, nad ranem, pokazuje się przeciwna połowa b cd .

N a każdym globusie niebieskim łatwo się przekonać można, że ekli- 
ptyka, nie będąc równoległa do równoleżników nieba, pod bardzo różnymi 
kątami, stosownie do różnej pory roku, nachylona jest do linii bd, przed
stawiającej styczną do widnokręgu. Największe jej wzniesienie (aSń), 
około 60°, przypada podczas porównań, wieczorem 21 m arca i rano 21 
września, najmniejsze zaś, około 14°, podczas przesileń w czerwcu i gru
dniu (a'S b'). Z tego powodu i zorza zwierzyńcowa, przypadająca w kie
runku ekliptyki, najwyżój się wznosi i najlepiej daje się widzieć wieczo
rami w lutym i marcu, oraz nad ranem we wrześniu i październiku jako 
elipsa a b cd , gorzej zaś około przesileń jako elipsa a'b'c'd'. Około ró
wnika, gdzio nachylenie ekliptyki do poziomu jest mniejsze i powietrze 
więGÓj przejrzyste,-zjawisko przedstawia się bardzo wyraźnie, a nieraz

w kierunku ekliptyki leżącą, 
a właściwiej schodzącą się ra 
zem z płaszczyzną równika 
słońca, o 7° tylko nachylonego 
do ekliptyki. Z a dnia, kiedy 
słońce jest nad poziomem, zja
wiska nie widać wcale; po za
chodzie słońca pod poziom b d,

— C

P ig .  221.
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świetnie, stanowiąc, według wyrażenia Humboldtfa, prawdziwą ozdobę 
krajów zwrotnikowych. Fig. 222-ga przedstawia zorzę zwierzyńcową, 
widzianą w Melbourne 11 października r. 1858.

F ig .  2Ł2.

Znaczenie fizyczne tego zjawiska jest dotychczas zupełnie niezba
dane. Przedstawia ono jakby rodzaj płaskiego pierścienia lekkiej sub- 
stancyi, otaczającego słońce, a rozciągającego się aż poza drogę ziemi. 
Pierścień ten nie może stanowić przedłużenia atmosfery słońca, jak  
niegdyś przypuszczał M airan, bo prawa grawitacyi wykazały niemożność 
rozciągania się atmosfery słonecznej dalej, jak  do drogi Merkurego.

Prawdopodobniejsze i zgodniejsze z dzisiejszym stanom nauki jest 
przypuszczenie, że pierścień ten składa się z pyłków kosmicznych, otacza
jących słońce i odbijających jego światło.

Rozbiór widmowy słabego światła zwierzyńcowego jest trudny 
i dlatego rezultaty takich badań nie są dość zgodne z sobą. Angstróm 
w widmie światła znalazł jednę tylko prążkę zieloną, odpowiednią prążce
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zorzy północnej; tęż sarnę prąźkę oznaczył Yogel, wraz ze słabym wi
dmem ciągłym; inni samo widmo ciągłe dostrzegali. Wobec przypuszcze
nia powyższego pyłków meteorytów, światło to byłoby tylko odbiciem 
światła słonecznego, a widmo ciągłe byłoby widmem słońca z niedostrze
galnymi z powodu słabego światła prążkam i słonecznymi. L iniją jednak 
Angstróm’a trudno wytłomaczyć, bo wykazywałaby ona obecność roz
grzanego gazu, który w takim  razie musiałby znajdować się w stanie 
nadzwyczajnego rozrzedzenia.

Przy małej wogóle znajomości przestrzeni międzyplanetarnych, 
przy poruszonej dziś kwestyi oporu środka, tamującego bieg bliższych 
komet, oraz rozwijającej się teoryi meteorytów, wypełniających prze
stwory świata w tak  wielkich ilościach, z rozwiązywaniem znaczenia 
zorzy zwierzyńcowej wstrzymać się należy do zebrania większej ilości 
stanowczych danych.



ROZDZIAŁ IX.

GWIAZDY STAŁE.

214. Z m ia n a  w id o k u  n ie b a  w  ró ż n y c h  p o r a c h  r o k u . Drogi 
gwiazd ruchomych dotychczas wciąż odnosiliśmy do pozornej kuli nie
bieskiej, zasianej tak  zwanymi ^gwiazdami stałymi*, którato nazwa 
utrzymuje się od czasów najdawniejszych dla objęcia nią ogółu światów, 
poza układem  słonecznym leżących. Owe jednak gwiazdy stałe właści
wie nie są nieruchome, ale ruchy ich są tak  powolne, że gołym okiem 
wcale, zapomocą zaś lunet tylko niektóre określić się dadzą. Powodem 
tej trudności ocenienia ich ruchów jest nadzwyczajna odległość, znacznie 
przechodząca rozmiary światła słonecznego, tak  iż promienie widzenia, 
z dwu najodleglejszych punktów ziemi do nich idące, nie dają złudzenia 
paralaktycznego i przedstawiają się jako równoległe.

T a  nadzwyczajna powolność ruchów gwiazd stałych jest również 
powodem tego, że ugrupowanie ich przez długie wieki pozostaje pozornie 
niezmienionym, t. j. gwiazdozbiory zachowują od bardzo dawnego czasu 
tenże sam wygląd, choć miejsca ich na niebie względem punktu patrzenia 
wciąż się peryjodycznie zmieniają w ciągu roku.

Jeżeli o stałej conoc godzinie, np. o 12-ej, będziemy obserwowali 
górowania pewnej gwiazdy, to przekonamy się, że ona drugiej nocy przej
dzie przez południk wcześniej o 3 m. 55,9 s. cz. średniego, to jest o 11-ej 
g. 56 m. 4,5 s. cz. śr.; o 12-ej zaś godzinie przechodzi punkt nieba odpo
wiednio dalszy, tak  że codziennie, choć bardzo nieznacznie, zmienia się 
punkt nieba, górujący o północy. Zm iana ta  stopniowo przez cały obwód 
pozornej kuli niebieskiej przechodzi, stawiając przed oczy patrzącego 
w ciągu roku coraz inną stronę nieba i objaśnia się łatwo pozornym ru 
chem słońca, a właściwie ruchem obiegowym ziemi. Wiemy mianowicie, 
że ruch obrotowy ziemi odbywa się w ciągu 24 godzin gwiazdowych, sta
nowiących dzień gwiazdowy; w ciągu tego czasu ziemia z punktu A  (fig. 
223) posunie się po swej drodze E E ' do punktu B. Wiemy nadto, że 
dzień słoneczny liczy się od górowania do górowania słońca, lub od jego 
dołowania do dołowania o północy. Gdy przeto punkt spostrzeżeń a po
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24 godzinach czasu gwiazdowego przychodzi do a1, to potrzebuje on prze
sunąć się jeszcze o kąt a'BO, aby się ukończył dzień słoneczny, zaczęty 
w punkcie a. O pół
nocy więc czasu słone
cznego już nie gwiazda 
G góruje, jak  dnia po
przedniego, ale gwia
zda H , leżąca w pro
stym kierunku o kąt 
H B G ' dalej od gwia
zdy G, k ą t zaś H BG' 
jest równy jednodnio- Fig. 223.
wej drodze ziemi ASB.
Ponieważ dni średnich jest w roku 365,24220, przeto kąt B SA , jako

360°
jednodniowa droga ziemi, równa się r  -  0°,9856472, albo

ODO

w czasie =  3 min. 56,555 sek. czasu gwiazdowego. O ten więc przeciąg 
czasu gwiazda s ta ła  G góruje wcześniej na drugi dzień jako G'; po upły
wie zaś całych 24 godzm czasu średniego już dalszy punkt nieba H  znaj
duje się na południku. Te 3 m. 56,555 s. cz. gw. czyli, jak  wyżej, 3 m. 
55,9 s .  cz. średn. stanowią tak  zwane p r z y ś p i e s z e n i e  g w i a z d  s t a 
ł y c h  (acceleratio fixarum) i o nie codziennie przesuwa się dla nas widok 
nieba, odniesiony do stałej godziny czasu średniego.

N a fig. 224-ej, przedstawiającej 12 położeń ziemi miesięcznych a, b, 
c, d, i t. d., widzimy, że dla punktów, odpowiadających północy czasu 
średniego: a', b', c', d' i t. d., górują skolei coraz inne znaki zodyjaku. 
D la punktu a\ gdy słońce w d. 21 m aica wstępuje w znak y  barana, gó
ruje znak wagi Ae, dla punktu V w d. 20 kwietnia znak niedźwiadka TU 
i t. d. Ponieważ w szerokościach naszego kraju, dla których położenie 
sfery jest ukośne (us. 38), niektóre tylko gwiazdy są widzialne przez całą 
noc jako okołobiegunowe, przeto pozostałe, mniejsze zboczenie mające, 
tylko w pewnych porach widzialne być mogą. T ak np. dla W arszawy 
w końcu grudnia o północy w stronie nieba południowej góruje niebieska 
godzina 6-ta, gdy słońce znajduje się w przeciwległej 18-ej; widzimy na 
niej czworobok gwiazd Oryjona, z trzema gwiazdami, ukośnie wpośrodku 
położonymi, stanowiącymi przepaskę O rjjona; w kierunku tych trzech 
gwiazd ku wschodowi widać najświetniejszą naszych szerokości gwiazdę 
Syryjusz w gwiazdozbiorze P sa  wielkiego, ponad nią części drogi mle
cznej, a wyżej jeszcze początek Bliźniąt, w górze zaś z prawej strony wi
doczny Aldebaran w gwiazdozbiorze Byka. W  końcu czerwca o północy, 
przeciwnie, w południowej stronie nieba widzimy gwiazdy godziny 18-ei
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i sąsiednich, gdyż słońce znajduje się w przeciwległej godzinie 6-ej; na 
lewej odnodze drogi mlecznej są trzy świetne gwiazdy Orła, poniżej nich,

<3

Fig. 224.

na samej drodze mlecznej, drobne gwiazdy Tarczy Sobieskiego, obok, 
nieco powyżej, gwiazdy małe Ciołka Poniatowskiego, dalej widać drugij. 
odnogę drogi mlecznej i poza nią na zachód początki konstellacyj: Her
kulesa powyżej i Wężownika poniżej.

Mając karty nieba (Tabl. I  i II), z łatwością oznaczyć można pun
kty nieba, w pewnych czasach górujące; dodając bowiem lub odejmując 
180° do wznoszenia prostego słońca, otrzymujemy punkt nieba, górujący 
tegoż dni , o północy.

215. B l a s k  i  r o z m ie s z c z e n ie  g w ia z d . Ogromna ilość gwiazd 
stałych, stanowiących ogół widzialnego wszechświata, nie daje się do
tychczas ująć w żadne podziały, ktoreby oparte były na ich naturze lub
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pochodzeniu. Konstelacyje czyli gwiazdozl nory przedstawiają grupy do
wolne, do ułatwienia oryjentowania się użyteczne, choć gwiazdy w nich 
zawarte mogą być od siebie bardzo odległe i żadnym fizycznym nie połą
czone związkiem.

Również podział gwiazd na różne stopnie blasku jest także podzia
łem pomocniczym; blask bowiem zależnym jest zarówno od wielkości cia
ła  świecącego i natężenia światła, jakteż od jego odległości.

Przy użyciu dzisiejszych lunet rozróżniamy 16 stopni blanku, klas, 
z których pierwsze 6 dają się widzieć gołym okiem, pozostałe zaś 10 sta
nowią słabe gwiazdy teleskopowe. Z  ocenienia porównawczego okiem 
obliczają na całym niebie ilość gwiazd

1-szej w ie lkośc i 15 —  20
2 65 — 70
3 V do 198
4 Y) 460
5 n » 1496
6 Y) 6004
7 V » 19902
8 }> 68338
9 „  533356

Z tego widzimy, że ilość gwiazd słabszych szybko wzrasta i że ogół 
gwiazd pierwszych 9-u klas około 630 000 wynosi. Daleko więcej widać ich 
zapomocą teleskopów i choć nie wszystkie jeszcze są znane i notowane, mo
żna przypuszczać, że ogólna ich ilość dochodzi kilkudziesięciu milijonów.

Rozmieszczenie gwiazd na p o z o r n y m  sklepieniu nieba nie jest je 
dnostajne. D la bliższego zbadania tego przedmiotu obrachowywano 
w różnych okolicach nieba ilości gwiazd, mieszczących się w polu widze
nia teleskopu. Z  prac tego rodzaju, wykonanych po raz pierwszy przez 
W . Herschefia, wypada, że są dwa miejsca na niebie, w których gwiazdy 
są najrzadsze, mianowicie: jedno leży w 12 godz. 38 minucie przy zbo
czeniu +  31° 5' w gwiazdozbiorze W arkocza Bereniki, drugie znajduje 
się w godzinie 0 minucie 38 przy zboczeniu — 31° 5' powyżej Ryb. Od 
tych dwu przeciwległych miejsc licząc, ilości gwiazd (na równych obsza
rach powierzchni nieba) zwiększają się, tak  że na kołach, około tych 
punktów zakreślonych, o 15° od siebie odległych, średnia ilość gwiazd 
w polu teleskopu, mającego średnicy 15', przedstawia się jak  następuje:

p rzy  o d le g ło śc i 0° gw inzd  ś red n io  4 ,15
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N a kole więc, o 90° od owych punktów odległym, dla którego one są bie
gunami, średnia ilość gwiazd jest prawie 30 razy większa niż przj owych 
punktach.

N a tym prawie kole, a ściślej w bardzo małej od niego odległości, 
podczas ciemnych nocy daje się spostrzegać smuga świetlna, otaczająca 
nieregularnym pasem całe niebo. Je s t to tak  zwana d r o g a  m l e c z n a .  
W  niektórych miejscach, jak  w gwiazdozbiorze Łabędzia, staje się ona 
zbiorem dwu gałęzi, prawie równolegle idących, które znowu się łączą 
w jednę smugę w gwiazdozbiorze Centaura. Podziały mi iejsze oraz wy
skoki częściowe z głównej smugi również dają się zauważyć. Droga mle
czna nie przedstawia ścisłego i regularnego pierścienia; w niektórych 
miejscach ma przerwy, jakby otwory ciemne, pozbawione prawie zupełnie 
gwiazd; jedno z takich miejsc widać w gwiazdozbiorze Łabędzia; podobne 
są także na półkuli południowej około Krzyża i Okrętu Argo. Pierścień 
drogi mlecznej nie jest kołem wielkim, ale dzieli niebo na dwa obszary 
w stosunku 8 : 9 .

Przez teleskop rozpatrywana, droga mleczna przedstawia się w ró
żnych miejscach rozmaicie, to jako słabe bladawe światło, w którym tyl
ko przy najsilniejszych powiększeniach można rozróżnić skupienie gęste 
drobnych gwiazd, to znowu w innych miejscach widać przestwory zupeł
nie puste, to nakoniec miejsca mgliste w postaci chmurek o niewyraźnych 
konturach, których na gwiazdy rozłożyć trudno.

Z  tej różnorodności utworów, drogę mleczną składających, domy
ślać się należy, że jest ona nagromadzeniem podobnych światów, jakie 
zewnątrz jej widzimy, i że nagromadzenie w tym kierunku promieni wi
dzenia jest większe, aniżeli we wszystkich innych.

Obok tego zauważano, że gwiazd świetniejszych pośród drogi mle
cznej lub w jej otworach nie widać prawie wcale, gwiazdy bowiem pier
wszych wielkości najwięcej są nagromadzone przy jej brzegach, lub w nie
wielkiej od tych hrzegów odległości.

21(5. P ostać  g w ia z d  s t a ł y c h  w  l u n e t a c h . Gwiazdy stałe, 
przez lunety i teleskopy spostrzegane, nie przedstawiają tych wyraźnych 
tarcz i konturów, jakie nam okazują ciała układu słonecznego. W idzi się 
je  tylko jako punkty świecące bez prawdziwych rozmiarów, a przy zna
czniejszym powiększeniu jako krążki nie mające właściwie wymiarów, ale 
zależne tylko od warunków tworzenia się obrazu przez szkła lunet lub 
zwierciadła teleskopów. Użyteczność lunet w obserwacyi gwiazd stałych 
polega właściwie na tym, że : 1) pozwalają one bardzo dokładnie mierzyć 
położenia gwiazd i wzajemne ich odległości, dając ohrazy czyste w ogni
sku, w którym nitki pajęcze, służące do mierzenia, są rozpięte; 2) wzma
cniają ilość światła, od gwiazd przychodzącego, koncentrując je w ogni
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sku szkła przedmiotowego w ten sposób, że pozwalają, widzieć drobne 
gwiazdy, których gołym okiem nie widać wcale. T a  siła lunet wzrasta 
z wymiarami szkła przedmiotowego (objektywy), i dlatego wielkie tele
skopy pozwoliły dostrzec milijony tych gv iazd drobnych, któryeh w sta
rożytności nie znano wcale,

217. N a t u e a  g w i a z d  s t a ł y c h .  Starożytni astronomowie przy 
braku lunet i innych pomocniczych narzędzi nie byli w możności zdać so
bie sprawy choćby przybliżenie z natury gwiazd, uważając je za punkty 
świecące, przytwierdzone nieruchomo do sklepienia nieba, za m ateryjalną 
kulę uważanego. Pojęcia Kopernika o układzie słonecznym musiały go 
naprowadzać na myśl, że gwiazdy mogą być również ciałami materyjal- 
nymi, samodzielnie świecącymi, i że odległość ich musi być bardzo wielka, 
skoro wzajemne ich położenia nie ulegają zmianie w różnych położeniach 
ziemi na jej obszernej drodze.

Keppler pierwszy przypuścił, że gwiazdy stałe są słońcami, podo
bnymi do naszego słońca, tylko bardzo odległymi. Myśli tej Keppler 
nie zdołał dowieść, bo trzeba było wiele czasu i pracy najzdolniejszych 
ludzi, aby zebrać dowody fizyczne, do stwierdzenia tej prawdy potrzebne. 
Ogrom przedmiotu i trudności fizyczne pozwoliły na tćj drodze w ciągu 
ostatnich czterech wieków zaledwie postawić pierwszy krok, choć dość 
stanowczy, aby dalsze prace, tego przedmiotu dotyczące, w właściwym 
kierunku rozwijać się mogły.

218. K u c h  w ł a s n y  g w i a z d .  Jednym  z najpierwszych zadań, 
dotyczących astrognozyi, to jest nauki o gwiazdach, było rozwiązanie py
tan ia: czy one są stałe, czyteż posiadają ruch własny, to iest prawdziwy 
ruch w przestrzeniach, niezależny od pozornego ruchu całej kuli niebie
skiej, będącego odbiciem ruchów ziemi? Zadanie to, po odkryciu i ozna
czeniu liczebnym precesyi i nutacyi, z łatwością dało s’ę rozwiązać. J e 
żeli bowiem położenie pewnej gwiazdy zostało ściśle oznaczone zapomocą 
spółrzędnych równikowych w dwu różnych, ile można odległych chwilach, 
wtedy, potrącając z późniejszego wyznaczenia zmianę pochodzącą wskutek 
precesyi, otrzymujemy dwie pozycyje, odniesione do jednego punktu ró- 
wnonocnego, a ich różnica jest rzeczywistym ruchem gu iazdy w ciągu 
czasu, dzielącego oba spostrzeżenia.

Jako  przybliżony i dla jasności uproszczony przykład, weźmy poło
żenie gwiazdy a W olarza (A rkturus), jednej z najświetniejszych na pół
nocnym niebie. Fozycyja jej, przez Bessel’a na r. 1825 podana, była

a =  14 g. 7 m. 40,42 s., 8 =  +  20° 5' 51'r,2 ;

w roku zaś 1845 w katalogu gwiazd Radcliffe’a znajdujemy jej położenie, 
odniesione do punktu wiosennego tegoż roku,



a =  14 g. 8 m. 35,63 s., S =  +  19° 59' 31",9.

Ponieważ punkt wiosenny cofa się rocznie o 50",2 na ekliptyce, przeto 
w ciągi: la t 20 przesunął się o 1004",0 a więc (us. 63) spółrzędne równi
kowe pierwotnej pozycyi gwiazdy o

+  56,22 s., — 5' 40",0

poprawić należy, aby ją  odnieść do punktu wiosennego drugiej miary, 
t. j. do roku 1845; mamy więc:

pozycyja r. 1825: a =  14 g. 7 m. 40,42 s., 5 =  +  20° 5' 51",2
poprawa na r. 1845: +  56,22 s., — 5’ 40",0
pozycyja r. 1825 odniesiona
do r. 1845: a =  14 g. 8 m. 36,64 s., 5 =  20° 0' 11",2
pozycyja mierzona w r. 1845: a =  14 g. 8 m. 35,63 s., 5 =  19° 59' 31",9

Różnica — 1,01 s., — 39”,3
przedstawia ruch własny A r- 
k turusa w ciągu la t 20, skąd
rocznie wypada: — 0,050 s., ■— 1",93,
t, j. gwiazda postępuje ku południo-zachodowi.

P rzy użyciu większej ilości obserwacyj, dla usunięcia przypadko
wych błędów, i uwzględnieniu wszystkich szczegółów rachunku, pominię
tych w powyższym przykładzie, liczby takie bardzo dokładnie wskazują 
ruch własny gwiazd tak  co do jego wielkości, jak  i co do kierunku.

Pierwsze wyznaczenia tego rodzaju, zrobione przez H alley’a zapo- 
mocą porównania pozycyj ówczesnych ze starożytnymi Ptolemeusza, były 
zbyt niedokładne. Dopiero udoskonalenie narzędzi południkowych dało 
możność otrzymania rezultatów ściślejszych, chociaż mniejsza ilość lat 
dzieliła porównywane pozycyje. Porównania Argelander’a pierwsze wła
ściwie m ają ścisłość żądaną; obejmowały one około 600 gwiazd. N a
stępnie M adler sam określił ruch własny 3000 gwiazd przeszło; później
sze prace udoskonaliły jeszcze więcej wypadki przez M adler’a otrzymane.

Z  tego rodzaju spostrzeżeń przekonano się, że większa część gwiazd 
ciągle choć powoli zmienia swe miejsca; te zaś, które ruchu tego do dziś 
nie okazują, potrzebują prawdopodobnie tylko większej ilości lat, aby go 
uwydatnić. W ielkość i kierunek tych ruchów są bardzo rozmaite i zmie
nić muszą po tysiącach la t wygląd teraźniejszych konstelacyj.

W  następnej tablicy są zestawione gwiazdy, obdarzone największym 
ruchem własnym, wyrażonym w ilości sekund łuku rocznie — strona zaś, 
w którą ruch się odbywa oznaczona jest zapomocą kąta, jak i kierunek 
ruchu czyni ze śladem koła godzinnego (us. 12), przez gwiazdę poprowa
dzonego, licząc od północy tegoż śladu przez wschód i południe.

364 K O S M O G B A F IJA .
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G w iazd a B la sk
P o ło ż e n ie  1880 B u c h  w ła sn y

a S W ie l
kość

K ie ru 
n e k

N . 1830 k a t .  *) G ro o m b rid g e ’a 7 n  S 46 m . +  38° 35 ' 7 " ,05 145°
N . 9352 „  L a c a ille ’a 7,8 22 58 —  36 33 6 ,96 79

61 Ł a b ę d z ia  **) 5,6 21 2 +  38 10 5 ,22 61
N . 211 8 5  k a t.  L a la n d e ’a 7 10 57 — 36 46 4 ,75 187
40 E r id a n a 5 4 34 —  7 49 4 ,09 212

p. K asy jo p e i 6 1 0 +  54 13 3 ,83 115

a  C e n ta u ra 1 14 31 —  60 20 3 ,67 320
N . 4803  k a t.  L a la n d e ’a 6 2 29 +  6 18 2 ,36 52

A rk tu r u s 1 14 10 +  19 48 2 ,26 183

a S m oka 5 19 33 +  69 28 1 ,92 164

P ro c y o n 1 7 33 +  5 32 1 ,33 214

S y ry ju sz 1 6 40 —  16 33 1 ,25 201

W ie lk ie j N iedźw iedzicy 3 9 25 -f- 52 14 1 ,13 240

70 W ę ż o w n ik a 4 18 0 +  2 32 1 ,10 170

31 O r ła 5,6 19 19 +  11 41 1 ,01 49

.Rzut oka na tę m ałą ilość ruchów własnych wskazuje odrazu ich 
rozmaitość tak  co do kierunku, jak  i wielkości. Określenie praw, według 
których te ruchy się odbywają, jest zadaniem ledwie rozpoczętym i praw 
dopodobnie dłużej na siebie czekać każe, aniżeli objęcie jednym prawem 
ruchów układu słonecznego. Gdy jednak odkrycia Kopernika i Keppler’a 
wskazały nam, że część ruchów planet zależy od ruchu ziemi, odbijającego 
się na tle nieba, przeto i tu  szło przedewszystkim o to, czy spośród różno
rodnych tych ruchów nie dadzą się niektóre objaśnić ruchem układu sło
necznego w przestrzeni.

Przypuśćmy bowiem (fig. 225), że układ słoneczny cały S posuwa 
się pośród gwiazd stałych a, b, c, d i t. d. w kierunku ST. K ą t widzenia 
dwu jakichkolwiek gwiazd z punktu S będzie aS&; gdy układ S przejdzie 
do S', tenże kąt stanie się kątem  aS'b, większym, t. j. gwiazdy wydawać 
się będą odleglejszymi, tak  jakby od punktu T  rozeszły się na strony 
i ujawniły ruch własny bb', aa ’. Gwiazdy strony przeciwnej U, z punktu 
S pod kątem c S d  widziane, po przejściu układu do punktu S' przedsta
wiłyby się pod kątem cS'd, mniejszym od cSd , tak, jakby się do siebie 
zbliżyły ruchem własnym c c’, d d'.

Przypuszczenie to w zupełności sprawdzają ruchy własne gwiazd. 
W .  Herschel, przy małej wówczas jeszcze ilości znanych ruchów wła-

* )  L ic z b a , p rzy  n a zw ie  k a ta lo g u  w y m ien io n a , je s t  k o le jn y m  n u m erem , gw ieździe  
w  dow olnym  p o rz ą d k n  sp o s trze żeń  n ad an y m ,

* * ) L ic z b a  p rzy  nazw ie  k o n s te lacy i o zn acza ć  m a k o le jn o ść  b la s k u  j e j  g w iazd , g d y  
l i te ry  j u ż  w y cze rp an e  z o s ta ły  n a  o zn aczen ie  g w ia z d  n a jśw ie tn ie jszy c h , (N ie  j e s t  to  je d n a k  
n a leży c ie  u s ta lo n e .)
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snycli, juź to zauważył, a dalsze prace Argelander’a, M adler’a i innych 
dość ściśle oznaczyły punkt nieba, ku któremu układ słoneczny dąży. 
W edług W .  HerschePa punkt ten dziś znajduje się w gwiazdozbiorze 
Herkulesa, a jego spółrzędue w r. 1800 były

a =  260° 44', § =  +  26° 16'.

Inni spostrzegacze z porównania większej ilości gwiazd znaleźli następne 
spółrzędne owego p u n k tu :
Argelander a =  258° 23',5, § =  - f i  28° 456' (r. 1850);
O. Struve a =  261° 21',8, S =  -fi37° 33' (r. 1850);
Galloway ze spostrzeżeń
gwiazd południowych a =  260° 33', § =  - f i  34° 20' (r. 1850);
P iana z tychże gwiazd a =  260° 1', § =  -fi 34° 23'.

W ielka, stosunkowo do trudności zadania, zgodność tych rezultatów 
wskazuje, źe ruch własny słońca jest rzeczą niewątpliwą, choć postać 
drogi jego, wraz z całym układem odbywanej, jest zupełnie nieznana.

Oprócz tych skombinowanych ruchów, będących z wszelkim pra
wdopodobieństwem odbiciem ruchu układu słonecznego, dają się jeszcze 
zauważyć ruchy własne jednakowe lub zbliżone dla pewnych grup gwiazd, 
a różne od otaczających. Tak, grupa Plejad w konstelacyi Byka ma 
ruch własny ogólny dla wszystkich 53 gwiazd ją  składających ku połu- 
dnio-zacliodowi, kiedy sąsiednie gwiazdy w innych zupełnie kierunkach 
się poruszają. Grupa ta  jest prawdopodobnie układem słońc, postępu
jących spoinie po jednej drodze. Podobny układ gwiazd, poruszający się 
ku wschodowi z szybkością 10" na 100 lat, znajdujemy blisko Plejad 
między nimi i gwiazdą a Byka (Aldebaranem).

W iele ruchów własnych gwiazd, choć ściśle określonych co do wiel
kości i kierunku, nie daje się dodziś podciągnąć pod żadne prawa ogól
niejsze, a to tymwięcej, źe owe oznaczone ruchy przedstawiają właściwie 
tylko rzuty ruchów własnych na sklepieniu nieba, a nie właściwe ich kie
runki. Jeżeli bowiem na fig. 226-ej wyobrazimy sobie ruch gwiazdy ro
czny GG', widziany z ziemi Z, wtedy (pomijając tymczasem ruch wła
ściwy ziemi) dostrzegamy właściwie rzut tego ruchu jako GG"; zbliżenia 
się jednak ku ziemi, które się wyraża wielkością G"G', nie jesteśmy 
w stanie rozpoznać. —

W  ostatnich dopiero latach udało się zapomocą przyrządu widmo
wego w przybliżeniu ocenić ruchy gwiazd, odbywające się w kierunkach 
promienia widzenia, a sposób tego ocenienia opiera się na następującej 
zasadzie.

W edług teoryi falowej światła, barwa w widmie świetlnym zależy 
od długości fali i odnośnie od częstości, z jaką ta  fala na siatkę oka
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pada. Toż samo prawo stosuje się do promieni szczegółowych, wysyła
nych przez rozpalone gazy, które w widmie przedstawiają się jako barwne 
prążki, zajmujące stale też same miejsca, 
odpowiednie pewnym długościom fal. Gdy 
źródło św iatła szybko zbliża się do oka, 
wtedy, według tej teoryi, ilość fal na oko 
działających powinna być większa, aniżeli 
wtedy, kiedy światło jest nieruchome.
"Wskutek tego, oko, otrzymując więcej fal 
w jednostce czasu, doświadczać powinno 
wrażenia fal krótszych i prążka oznaczonej 
długości fali powinna znaleść się w miej
scu, tej krótkości fali odpowiednim, t. j. 
posunięta w stronę fijoletową fal krótszych.
Przy oddalaniu się źródła światła powin- 
noby mieć miejsce zjawisko od
wrotne, bo wtedy w jednostce &" g 
czasu mniej fal świetlnych wpa- c'[ 
da w oko, robiąc wrażenie bar
wy o dłuższej fali, przesuniętej 
ku czerwonemu końcowi widma.

Przypuszczenie to pier
wszy wypowiedział Doppler,
Opierając się na zjawisku fal 
akustycznych, o których wia
domo, że robią na ucho wraże
nie tonu wyższego, gdy ciało 
brzmiące pewnym tonem szyb
ko się do ucha zbliża, i odwro
tnie. Przewidywania D opplera 
sprawdziły się w zupełności, gdy 
zaczęto badać widma gwiazd.
AA idma te zawierają niekiedy 
w sobie prążki znanych gazów 
na ziemi i, gdy je porównywa- F i g .  a-26.

my z widmami tychże gazów,
rozpalonych zapomocą elektryczności, lub z odpowiednimi prążkami 
absorbcyjnymi słońca, przekonywamy się, że prążki gwiazd często zba
czają od stale oznaczonego miejsca ku jednemu lub ku drugiemu końcowi 
widma. Zboczenia te są bardzo małe i wymagają silnych spektroskopów 
do ich ocenienia; obiachowano bowiem, że gdy prędkość zbliźającćj się
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gwiazdy wynosi 75 kilometrów na 1 sekundę, to prążka przesuwa się

dwu prążek sodowych. Ocenienie jednak tego przesunięcia jest zupełnie 
możliwe, jak  to okazuje się ze zgodności rezultatów Yogel’a i Huggins’a, 
różnymi narzędziami otrzymanych.

"Według tych spostrzeżeń okazuje się, że różne gwiazdy m ają różne 
ruchy pod względem zbliżania się lub oddalania od ziemi. I  tak  np.

a  L u tn i (W c g a )  z b liż a  s ię  k u  ziem i z p rę d k o ś c ią  75 k ilo m e tró w  n a  1 s ek u n d ę  
a  W o la rz a  ( A rk tu ru s )  „  „  „  70  „  „
a  W ie lk ie j N iedźw . ,, „  „  85 „  „
S j r y ju s z  o d d a la  się od  ziem i „  48  „  „

Te ostatnie gwiazdy, mające jednakowy ruch, oddalający je od ziemi, po 
siadają także spólny kierunek ruchu własnego, co potwierdza dokładność 
spostrzeżeń spektralnych.

Potwierdzenie tych subtelnych poszukiwań znajdujemy również 
w tej okoliczności, że większość gwiazd badanych w okolicy Herkulesa 
zbliża się do ziemi według spostrzeżeń spektralnych, a jest to właśnie 
punkt, do którego według poprzedniego rozumowania układ słoneczny 
dąży. —

Badania te, jakkolwiek jeszcze bardzo niedokładne, ostatecznie 
rozwiązały kwestyją gwiazd tak  zwanych stałych, mieszcząc je między 
ciałami niebieskimi, zostającymi w wiecznym ruchu, który jest właściwo
ścią wszechświata.

219. O d l e g ł o ś ć  g w i a z d .  Kwestyją odległości gwiazd stałych 
w starożytności można uważać jako nietkniętą; wiedziano bowiem wówczas 
tylko, że sfera gwiazd znajduje się poza ostatnimi planetami. Pojęcia 
K opernika dopiero pobudziły ją  na nowo; spodziewano się bowiem, że, 
jeżeli ruch roczny ziemi jes t prawdziwy, wtedy pozycyje gwiazd zmieniać 
się muszą w dwu przeciwległych położeniach ziemi, kiedy ona to po je
dnej, to znów po drugiej stronie pozornej kuli niebieskiej się znajduje. 
B rak takiej zmiany w widoku konstelacyj by] właśnie powodem, dla któ
rego Tycho de Brache powątpiewał o ruchu ziemi. Kie domyślano się, 
że długość osi drogi ziemskiej jest prawie nic nieznacząca w porównaniu 
z odległością gwiazd i że wskutek tego paralaksa gwiazd, oparta na dłu
gości tejże osi, dla oka nieuzbrojonego jest niedostrzegalna.

Z  wynalezieniem lunet i sposobów dokładniejszego mierzenia prze
konano się naprzód, że promienie, z dwu punktów ziemi do gwiazd sta-

zaledwie o 0,1 cząstki milijonowej milimetra, co odpowiada L  odległości

30
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łycli idijjce, nie dadzą się od równoległych odróżnić, źe więc gwiazdy stałe 
nie mają zwykłej paralaksy, a wskutek tego usiłowano za podstawę pa
ralaksy przyjąć dwa przeciwległe punkty drogi ziemskiej. Mianowicie, 
mierząc na wiosnę, gdy ziemia znajduje się w punkcie A  (fig. 227) odle
głość wierzchołkową gwiazdy G, otrzymamy 
kąt Z AG; gdy zaś ziemia po sześciu miesią
cach na jesieni znajduje się w przeciwle
głym punkcie swej drogi B, wtedy linija 
wierzchołkowa l i d  będzie równoległa do po
przedniego swego położenia A z  a odległość 
wierzchołkowa, tu  mierzona, d  BG, będzie 
mniejsza od 2 AG o kąt GBG', równy kątowi 
B G A , będącemu p a r a l a k s ą  g w i a z d y  
r o c z n ą ,  t. j. odniesioną do osi drogi ziem
skiej B A .

Ważność zadania zachęcała wielu astro
nomów do przedsiębrania prób, na tej zasa- Fig. 227.
dzie opartych. Zacząwszy od Hooke’a w r.
1669, skolei Borner, Bradley i wielu innych mierzyli co sześć miesięcy 
położenia różnych gwiazd dla otrzymania ich paralaksy. Próby te jednak 
nie dały oczekiwanego rezultatu. Bradley doszedł wprawdzie do prze
konania, że paralaksa gwiazd stałych musi być mniejsza od 1", ale błędy 
narzędzi w przedziale sześciu miesięcy czasu nie dozwoliły otrzymać do
kładniejszych wyników. Dopiero zmiana sposobu postępowania w po
czątkach bieżącego stulecia i udoskonalenie mikrometrów umożebuiły 
rozwiązanie zadania.

Bessel w Królewcu, a z nim jednocześnie Struve w Dorpacie przy 
jęli zasadę, jeszcze przez Galileusza znaną, k tórą uwydatnia fig. 228-ma. 
Jeżeli w polu lunety widzimy dwie bliskie pozornie gwiazdy A  i a, z któ
rych jedna jest świetna, druga zaś słaba, to mamy prawo przypuścić, że 
świetniejsza jest bliżej od słabej; jeżeli tak  jest istotnie, to, mierząc kąto
wą ich odległość A Z a z punktu drogi ziemskiej Z , a następnie po sześciu 
miesiącach powtarzając tę miarę A Z 'a  z punktu Z ', otrzymamy różnicę 
dwu paralaks, czyli paralaksę względną. Przypuszczając, że paralaksa 
gwiazdy słabszej, jako bardzo odległej, jest zero, tak  że promienie (fig. 
229) Z a , Z 'a  są równoległe, możemy różnicę kątów A Z  a i A Z 'a przyjąć 
za paralaksę roczną gv iazdy bliższej. Prowadząc bowiem Z'p, równoległą 
do Z A , mamy p Z 'a  —  A Z a ,  a więc różnica A Z a — A Z 'a ~ p 7 d a — 
— A Z 'a  =  p Z 'A ,  kąt zaś p Z 'A  jest równy kątowi Z 'A Z , t. j. rocznej 
paralaksie gwiazdy A .—Z tej zasady wychodząc, Bessel wybrał gwiazdę 
61-szą Łabędzia, mającą, jak  widzieliśmy, znaczny ruch własny, a zatym
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Fig F ig . 229.

dająca prawdopodobieństwo większego zbliżenia ku ziemi; mierząc odle
głości jej od dwu sąsiednich pozornie bardzo słabych gwiazd, doszedł

do rezultatu, że różnica kątów, z dwu 
punktów przeciwległych drogi ziemskiej 
widzianych, wypadła 0",314. Przy do
kładności użytego do tych prac narzę
dzia, to jest opisanego powyżej helijo- 
metru (us. 1H2), liczba ta  zasługuje na 
wiarę. Jakoż, dalsze prace, tejże gwia
zdy dotyczące, małą zmh.nę w niej wy
kazały, podnosząc ją  eon jj  wyżej do 
0rr,51. Jednocześnie Struve tym sa
mym sposobem znalazł paralaksę a L u
tni równą 0'r,20. Pod tak więc małym 
kątem przedstawia się cała oś drogi 
ziemskiej (40 milijonów mil) z tych 
gwiazd stałych.

Obliczając odległość prawdziwą 
gwiazdy 61 Łabędzia z paralaksy po

wyższej, otrzymujemy 412 500 promieni drogi ziemskiej. D la przebieźe- 
nia tej drogi światło potrzebowałoby 2377 dni, t. j. lat 6 1 .—

Najbliższą z wyznaczonych niewielu dotychczas co do odległości 
gwiazd stałych wydaje się być a Centaura na półkuli południowej; jej 
bowiem paralaksa wynosi około 0”,8 ; wszystkie inne gwiazdy mają pa
ralaksę mniejszą. —

Przy tak  wielkich odległościach gwiazd stałych przyjęto za jednostkę

miar paralaksę =  l rr, co odpowiada —^ (us. 93), czyli 206 265 pro-
7t

mieni drogi ziemskiej, a więc mil gieograficznych więcej, niż ich jest w li
czbie, przedstawionej przez cyfrę 4 z 12-ma zerami. Światło potrzebuje 
do przebycia tej drogi la t 3 l;  jednostkę tę zowią o d l e g ł o ś c i ą  g w i a 
z d o w ą .  Ponieważ jednak paralaksy 1" nie znaleziono dotychczas w ża
dnej gwieździe, przeto możemy wogóle powiedzieć, że najmniejsza odle
głość, w jakiej poza układem słonecznym guiazdy stałe się znajdują, t. j. 
odległość a Centaura wynosi około 265 000 promieni drogi ziemskiej, co 
wymaga na przebieg światła la t 4,1. Zjawiska więc, na gwiazdach 
stałych spostrzegane, nie przedstawiają teraźniejszości, ale różnoczesną 
ich przeszłość, o kilka lub kilkanaście la t odległą od chwili ich obser
wowania.

Najodleglejsze z możebnych do wyznaczenia dziś gwiazd stałych są 
następujące:
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p a ra 
la k sa

O d le g ło ść

p ro m ien i d ro 
g i ziem skiej

la t p rz e b ie g u  
ś w ia tła

S y ry ju sz 0 " , 19 1 069 000 17,0
70 YVężo w n ik a 0 ,16 1 272 000 20,1
N . 1830 K a ta lo g u  G ro o iń b r id g e ’a 0 ,12 1 748 000 27,7

2 2 0 .  A b e r a c y j a  g w i a z d . P o w y ż e j  w s p o m n ia n e  b y ło ,  ż e  B r a d le y .  

a s tr o n o m  z ° s z ł e g o  w 'pk u , w  c e lu  z n a le z i e n ia  p a r a la k s y  g w ia z d  s t a ły c h  m ie r z y ł  

i c h  z b o c z e n ia  c o  s z e ś ć  

m ie s ię c y ,  a b y  z  r ó ż n i

c y  tycl> z b o c z e ń  o w ę  

p a r a la k s ę  w y k r y ć .

U żył on do tego celu 
gw iazdy 7 Smoka, gó
ru jącej p raw ie  w ze
nicie je g o  miejscowo
ści w A nglii, czyniąc 
przypuszczenia, k tó re  
na fig. 2 3 O-ej m ożna 
w yrozum ieć.

M ierząc zbocze
nie te j gw iazdy w 
czerw cu, k iedy zie
m ia zna jdu je  się w 
punkcie C swej drog i 
C W  G M , otrzym uj e- 
my k ą t  zboczenia 
7 C r; k iedy zaś zie
m ia dojdzie do pun
k tu  G w g rudn iu , w te
dy zboczenie gw iazdy 
7 G rr będzie oczywi
ście m niejsze o k ą t 
7 (i p  (lin ija  G p ró 
w noległa do C 7). K ąt 
ten  7 G p =  G 7 C je s t  
p a ra la k są  roczną
gwiazdy 7. Jeżeli
więc p a ra lak sa  je s t  Mocrzec
w yznaczalna, zbocze
nie m usiałoby sto- Fig. 230.
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pniow o zm niejszać się do g rudn ia ; od g rudn ia  zaś w racałoby znowu do p ier
w otnej w artości aż do czerw ca. W  m arcu  więc i we w rześniu zboczenie byłoby 
jednakow e. Spostrzeżenia , bard zo  ściśle prow adzone, niety lko nie wskazały 
spodziewanej różAioy, ale w ykryły  zupełnie co innego. Zboczenia w grudniu 
i czerw ca były  te  sam e, a we w rześniu zboczenie było o 40" w iększe, aniżeli 
w m arcu, t . j .  zboczenie od w rześnia zm niejszało się aż do m arca, potym 
znów w zrastało  aż  do w rześnia. Jednym  słowem, gw iazda we w rześniu V/ 
zam iast w punkcie y  w idziana by ła  w k ierunku  W y', o 20 "  dalej w kierunku  
biegu ziemi; w m arcu  zaś w idać j ą  było w punkcie y" ,  o 2 0 " w yprzedzającym  
położenie je j rów nież w k ierunku  biegu ziemi. B radiey znalazł praw dziw y 
pow ód tego  zjaw iska  w kom binacyi b iegu św iatła  i ruchu  ziemi i nazwał je  
a b e r a c y j ą  (czyli z b o c z e n i e m  ś w i a t ł a )  g w i a z d  s t a ł y c h .  Zjawisko 
to  ob jaśnić m ożna następującym  sposobem . G dyby ziem ia by ła  w spoczynku 
zupełnym , w tedy prom ień  św iatła, od gw iazdy y (fig. 23 1 ) w chodząc do lunety 

L ,  pad łby  na  szkło oczne w punkcie o, idąc w kierunku 
yp o , i w tym że praw dziw ym  k ie ru n k u  oko spostrzegałoby7 
gw iazdę y .  Poniew aż je d n a k  ziem ia w swym ruchu  około 
słońca biegnie około 30 kilom etrów  na  1 sek. w kierunku  
ao, p rze to  prom ień, w padający do szk ła  przedm iotow ego 
w  punkcie p , w skutek  usunięcia się lunety  w raz z ziemią 
nie zdąży paść na p u n k t o, ale padnie  na  p u n k t o', nieco 
poza k ierunkiem  ruchu  leżący, i oko w łaściw ie zohaczy 
gw iazdę w k ie ru n k u  o'pyr, w yprzedzającym  k ierunek  p r a 
wdziwy względnie do biegu ziem i. Tym sposobem na  fig. 
230-ej spostrzegam y gw iazdę y we w rześniu , w yprzedza
ją c ą  ru ch  ziem i w k ie ru n k u  W yf i rów nież w m arcu 
w k ie runku  M y". A beracy ja  ta  je s t c iągła, bo od jednego 
p raw a zależna; na  fig. zaś 230-ej z pow odu je j układu 
i w yboru gw iazdy da la  się graficznie w yobrazić ty lko dla 
n iek tó rych  miesięcy. [O bjaśnienie aberacy i na  fig. 231 -ej 
służy ty lko  do zrozum ienia fak tu ; długość lunety  p o  nie 
w pływ a na  w ielkość aberacyi, coby z figury wypadało; 
zjaw isko aberacy i je s t  w ypadkow ą prędkości św iatła 
i p rędkości ziem i, n iezależną od długości lunety .]

W sk u tek  aberacy i k ażd a  gw iazda zakreśla pozornie 
^  na niebie elipsę, tym więcój sp łaszczoną, im gw iazda je s t 

bliższa eklip tyki; n a  sam ej bowiem ekliptyce, ja k o  na 
płaszczyźnie ruchu  ziem i, spłaszczenie to  zam ienia elipsę 
na lin iją  p ro stą , po k tó re j gw iazda oscyluje. Połow a osi 

w iększej te j elipsy aberacy jnej wynosi s ta le  2 0 " ,4 5 . A beracy ja  gw iazd, przez 
B rad ley ’a w yjaśniona, je s t  jednym  z w ażnych dowodów zasad  K opernika, jak o



wynik koaiaczny ruchu  obiegowego zieini. Poniew aż k ie runek  w idzenia gw ia
zdy , p rzez  aberacy ją  zm ieniony, w ynika z k ierunków  b iegu ziem i i św iatła, 
p rze to , przy  znanej prędkości ziem i, m ożebne je s t obliczenie p rędkości św iatła. 
Z rachunku  takiego w ypada, że prędkość  św ia tła  je s t  10 089  razy  w iększa od 
p rędkości ziemi. Poniew aż ziem ia obiega swą d rogę w ciągu  3 6 5 ,2 4 2 2 0  dnia,

prze to  św iatło  potrzebow ałoby na to  -  Qgg cz?ść tegoż czasu, t .  j .  52 m inu t

8 ,5 sekundy. D zieląc to  p rzez  2rc, o trzym am y 8 m in. 17 ,8  sek ., k tó rych  
światło po trzebu je  do p rzebyc ia  drogi od ziem i do słońca. T a  w artość p ręd 
kości św iatła, z aberacyi gw iazd w yprow adzona, je s t  b liska w artośc i 8 min. 
13,2 sek ., o trzym anej z zaćm ień księżyców  Jow isza (us. 1 91 ), co dow odzi 
słuszności w yjaśnienia p rzez  B rad ley ’a pow odu aberacyi.

221. B a b w a , g w ia z d . Większość gwiazd widzialnych gołym okiem 
posiada barwę białą; m ała tylko ich ilość ma barwę czerwonawą różnych 
odcieni, od żółtego i żółtawo-pomarańczowego do czysto czerwonego. 
W gwiazdach teleskopowych można widzieć bardzo wiele barw wszelkie
go rodzaju, najwięcej jednak niebieską różnych odcieni.

Do białych gwiazd policzyć można następujące: Syryjusz, W ega 
(w gwiazdozbiorze Lutni), Deneb w Łabędziu, Regulus (a Lwa), Kłos 
(a Panny). Odcień żółtawy przebija w gwieździe biegunowej (a małćj 
Niedźwiedzicy), w Polluxie ((3 Bliźniąt), w Procyjonie (a Psa małego). 
Pomarańczowo-czerwone są: A rkturus (a W olarza), A ldebaran (a Byka), 
Beteigeuze (a Oryjona), A ntares (a Niedźwiadka).

Niektóre gniazdy zdają się zmieniać swą barwę peryjodycznie. Do 
takich należy o Perseusza, która z czerwonawej przechodzi w żółtą, białą 
i znowu staje się czerwoną. Według spostrzeżeń K lein’a, potwierdzonych 
w 0 ’Gyalla w r, 188] przez Konkoly’ego, gwiazda a Wielkiej Niedźwie
dzicy podlega w ciągu 54,5 dnia peryjoclycznej zmianie barwy od żółtej 
do zielonkowatej.

Ocenienie barw gołym okiem jest często trudne i niekażde oko do 
takiego ocenienia jest usposobione; dlategoteż zmiany, na takim  ocenieniu 
polegające, z ostrożnością przyjmować musimy, zwłaszcza, jeżeli przez 
wielu spostrzegaczów nie były sprawdzone.

Do gwiazd, których zmiana barwy była uważaną, wypada zaliczyć 
gwiazdę Syryjusz, dziś zupełnie białą, a która przez starożytnych za 
czerwoną była uważana.

222. Z m i e n n o ś ć  b l a s k u  g w i a z d . Przy powierzchownym przypa
trywaniu sig,. gwiazdy zdają się zawsze zachowywać właściwy sobie sto
pień blasku. Bliższe ich jednak badanie wskazuje, źe wiele z nich zmie
nia natężenie światła w granicach nieraz kilku przyjętych klas blasku. 
Zmiany te niekiedy są tak  ściśle peryjodyczne, źe zgóry naprzód obliczo
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ne być mogą. Do takiego jednak ścisłego oznaczenia nie wystarcza oce
nianie gołym okiem; używają się w tym celu przyrządy, zwane f o t o m e 
t r a m i ,  których zasada przy różnym wykonaniu szczegółów jest nastę
pująca.

W  ognisku lunety A tworzy się obraz gwiazdy obserwowanej g 
(fig. 232) i jednocześnie obraz płomienia lampy L , której światło przed
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S ch e m a t fo to m etru . 

F ig .  232.

utworzeniem obrazu w punkcie h przechodzi przez dwrie soczewki i trzy 
pryzmy polaryzacyjne a, b, c, a następnie odbija się od płaskiego szkła 
s s ’, dając w p unkcie /* obraz sztucznej gwiazdy, t. j. owej lampy. P ry
zmy a i b mogą obracać się około osi fotometru o o' i obrót ten mierzy się 
stopniami podzielonych kół hic', ll'. W  ognisku lunety widzimy jedno
cześnie obraz gwiazdy badanej i gwiazdy sztucznej. Ten ostatni zapo- 
mocą obrotu koła dzielonego ll' daje się przyciemniać aż do zrównania 
się z blaskiem gwiazdy, a z ilości stopni obrotu *) blask ten się oblicza. 
Obrót samej pryzmy a zapomocą kola hic' zmienia barwę obrazu h w po
rządku barw widma, tak  iż ona tym sposobem liczebnie oznaczona być 
może ilością stopni koła, lub miejscem barwy w widmie, czyli w długością 
przyjętą fal świetlnych.

*) B la s k  g w iazd y  sztucznej z m ie n ia  się p ro p o rcy jo n a ln ie  w zględem  k w a d ra tu  do
s taw y  k ą ta ,  o k tó ry  o b ró c iło  s ię  k o lo  l PI



G W IA Z D Y  S T A Ł E . ----  223. 375

Fotom etry Zollner’a i Pickering’a na tej zasadzie są zbudowane.
Mierzenie takimi przyrządami zmiany blasku gwiazd wykryto wa

żne typy tej zmienności, które pod dwa działy podciągnąć można. Jedne 
gwiazdy okazują wyraźną peryjodyczność; inne zaś zmieniają blask, nie 
dając możności rozpoznania jakiegokolwiek okresu. Rozmaitość w tycli 
zmianach jest tak  wielka, że nie sposób podciągać znane dodziś gwiazd} 
zmienne pod jedno ogólne prawo.

Między peryjodyeznie zmiennymi zasługują na szczególną uwagę:
1) M ira Ceti (o Wieloryba) znana od X V I I  wieku. W  ciągu 331 

dni i 20 godzin przechodzi ona zmiany blasku od 11-ej wielkości aż nie
raz do blasku 1-szej wielkości. To jej maximum jednak niezawsze jest 
tak świetne; czasem zaledwie 4-ej wielkości dochodzi; w każdym razie wi
dzialna gołym oki< m podczas maximum znika później zupełnie i zaledwie 
silnymi lunetami może być dostrzeżona.

2) Algol (p Perseusza) okazuje jeden z najkrótszych peryjodów. 
Posiadając blask 3-ej a nawet 2-ej wielkości, trw a w nim przez dni 2 
i 12 godzin, poczym w ciągu około 4^ godzin schodzi do 4-ej wielkości 
i w ciągu takiegoż czasu powraca znowu do zwykłego blasku.

Podobne zmiany natężenia blasku przechodzą: r; O rła od 3-ej do 
4-ej wielkości w ciągu 7 dni 4 godz. 13 min. 30 sek.; [3 Lutni, której okres 
zmian od wielkości 3,3 do 4,7 wynoszący 12 dni i 21 godzin przedłuża się 
stopniowo o 4 sek.; 8 Cefeusza zmieniająca bardzo regularnie blask od 
3-ej do 4-ej wielkości w ciągu 5 dni 8 godzin 47 minut 39,5 sekundy.

Między zmiennymi bez wyznaczonego okresu najwięcej interesującą 
jest Y] A rgusa na półkuli południowej, która, od X V I I  wieku, jako gw ia- 
zda 4-ej wielkości znana, wzrastała w blasku tak, że w r. 1838 doszła do 
1-szej wielkości, potym nieco osłabła, a w r. 1843 znowu wyrównywała 
Syryjuszowi; od r. 1868 zaś już jako gwiazda 6-ej wielkości dodziś z tru 
dnością gołym okiem może być dostrzeżona.

2 2 3 .  G w i a z d y  n o w e . Gwiazdami nowymi nazywamy te, które 
pokazywały się w miejscach, gdzie ich poprzednio nie widziano wcale. Są 
to według wszelkiego prawdopodobieństwa gwiazdy istniejące, choć z po
wodu małości niewidzialne, na których pewne procesy fizyczne lub che
miczne, bliżej nieznane, wytworzyły silniejsze światło. Takich gwiazd, 
zjawiających się jako nowe, kilkanaście można naliczyć w czasach histo
rycznych; od wieku X V I I  opisywano je dokładniej.

Tycho de Brache w r. 1572 dostrzegł taką nową gwiazdę w konste- 
lacyi Kasyjopei; dochodziła ona blasku Syryjusza i prawieże po rocznym 
trwaniu znikła dla gołego oka.

W  r. 1604 Ja n  Brunowski, uczeń K eppler’a, dostrzegł nową gwia
zdę w gwiazdozbiorze Wężownika. Według opisów Fabricius’a i Kop-
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pler’a przewyższała ona blaskiem gwiazdy pierwszej wielkości i po pół
tora roku słabnięcia światła całkiem znikła.

Jedną z najciekawszych w X IX  wieku była gwiazda w gwiazdo
zbiorze Korony, znana jako m ała 9,5 wielkości, k tóra w maju r. 1866 
naraz wzrosła do 2-ej wielkości. Blask ten trw ał tjlk o  kilka dni, po
czym gwiazda gasła stopniowo, spadszy po roku do dawnego blasku 9-ej 
wielkości.

W  r. 1876 w listopadzie nowa gwiazda zjawiła się w gwiazdozbio
rze Łabędzia; była 3-ej wielkości i wkrótce słabnąć zaczęła, a po paru 
tygodniach już tylko dostrzegana być mogła przez lunety; w roku 1878 
zeszła do 11-ej wielkości, a dziś zaledwie w największych teleskopach 
dostrzec ją  można.

O statnią nową gwiazdę dostrzegł w sierpniu roku 1885 Hartwig 
w mgławicy Andromedy; była ona 7-ej wielkości, ale już w połowie 
września zeszła do 9-ej wielkości, zmniejszając się ciągle stopniowo.

224. P o w o d y  z m i e n n o ś c i  b l a s k u  g w i a z d . Powody zmienności 
blasku gwiazd mogą być bardzo rozmaite—i choć stanowczo niewszystkie 
są nam znane, jednak mamy prawo domyślać się ich, opierając się na 
faktach zaczerpniętych z układu słonecznego.

W  gwiazdach o zmienności peryjodycznej, jednostajnej najprawdo
podobniejsze tłomaczenie polega na przypuszczeniu niejednostajnego 
oświetlenia powierzchni ciała świecącego. Zjawiska analogiczne z pla
mami słonecznymi, zgromadzone na jednej półkuli lub na jakiejś części 
powierzchni, przy obrocie ciała świecącego muszą wytwarzać zmianę bla
sku peryjodyczną. Gdyby słońce nasze było widziane z odległości gwiazd 
stałych, przedstawiłoby się jako gwiazda zmienna z okresem jedenasto
letnim, odpowiadającym maximom i minimom plam, pośród którego do- 
strzeżonoby jeszcze drugorzędne zmiany światła, spowodowane nagro
madzeniem się plam na jednej lub drugiej półkuli, i te zbliżałyby się do 
okresu 25-dniowego obrotu słońca.

Zmienność Algola i kilku jeszcze innych gwiazd tegoż samego typu 
nie da się tym sposobem objaśnić. Ich blask jednostajny trwa przez czas 
dłuższy i naraz szybko się zmniejsza, a to zmniejszenie trwa krótko, ustę
pując miejsca zwykłemu światłu — tak, jakby niewidoczne, ciemne, inne 
ciało sprawiało chwilowe zaćmienie. Takie przypuszczenie jest bardzo 
prawdopodobne i przyjąwszy istnienie takiego ciała, będącego niejako 
planetą głównej gwiazdy, obiegającą ją  dokoła, z łatwością można sobie 
wyobrazić jej zaćmienie częściowe, podobne do zaćmienia cząstkowego 
słońca. Pickering obrachował dla Algola wielkość takiego satelity; śre-

O
dnica jego winnaby mieć — średnicy Algola dla przytłumienia jego śv> m-
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tła  do stopnia odpowiedniego spostrzeżeniom. Czas obiegu byłby oczy
wiście równym okresowi zmienności, który ściśle wynosi dni 2 godz. 20 
i minut 49.

Nakoniec przyczyny, wywołujące tak  zwane nowe gwiazdy, wobec 
ostatnich spostrzeżeń nie ograniczają się na samych przypuszczeniach. 
W idm a nowej gwiazdy w Koronie r. 1866 i nowej w Łabędziu r. 1876 
przedstawiały oznaki \  idma ciągłego z absorbcyjnymi ciemnymi smuga
mi- a na nich dostrzegano wyraźne jasne prążki wodoru rozpalonego, po
dobnie jak  w wyskokach słonecznych. Oznaki te nie pozostawiają wątpli
wości, że nagłe wzmożenie się światła tych gwiazd pochodziło od wybu
chów gazu wodoru z ciała stałego, rozpalonego i stygnącego, lub zasłonię
tego warstwą atmosfery, wytwarzającej smugi absorbcyjne. Widmo no
wej gwiazdy r. 1885 było ciągłe, ale słabość światła nie dozwoliła zbadać 
go ściślej.

Inne zmiany blasku gwiazd mogą mieć powody w nieznanych nam 
procesach fizycznych, odbywających się na powierzchni tych światów, tak 
iż wszelkie domysły są tylko bezużytecznymi przypuszczeniami.

225. G w i a z d y  p o d w ó j n e  c z y l i  z ł o ż o n e . W iele gwiazd, przed
stawiających się dla zwykłego wzroku jako pojedyncze, w lunetach oka
zują się złożonymi z dwu lub więcej gwiazd, bardzo blisko siebie leżą
cych. Niektóre nawet słabymi lunetami na dwie się rozkładają; inne 
potrzebują na to silnych teleskopów. Tak gwiazda s Lutni na zachód 
od głównej, Wegi (a Lutni), gołym okiem dostrzegalna, przez zwykłą już 
lornetkę okazuje się z dwu gwiazd złożoną; silną jednak lunetą można 
dostrzec, że każda z nich jeszcze na dwie rozłożyć się daj o. Gwiazd ta 
kich bardzo wiele na niebie znaleść można. Barwy ich są różne; wszy
stkie prawie odcienie widma można znaleść pośród gwiazd podwójnych 
i zwykle gwiazda główna jest innej barwy aniżeli towarzysząca. Tak 
gwiazda (3 Łabędzia składa się z żółtej i niebieskiej, 70 p. Wężownika 
żółtej i różowej, a Herkulesa z białej i zielonej, w gwieździe 44 W olarza 
jedna jest biała, druga popielata, gwiazda biegunowa składa się z dwu, 
żółtawej i niebieskawej. Podobne barwy, t. j. żółtawą i niebieskawą, po
siadają dwie gwiazdy, składające gwiazdę N . 2436 kat. S truve’go (w gw. 
Ciołka Poniatowskiego). Jednostajne barwy obu gwiazd również zda
rzają się: w ę W olarza obie są białe, w 61 Łabędzia obie żółte, w ę W o
dnika obie zielone i t. d.

Piórwsi ich spostrzegacze, Michell w Anglii, Mayer w Mannheimie, 
a szczególniej W . Herschel, mimo wielkiej ilości obserwowanych takich 
gwiazd, nie umieli im nadać właściwego znaczenia. Herschel, szukając 
paralaksy gwiazd sposobem, przez Galileusza wskazanym, sądził, że ma 
do czynienia z gwiazdami pozornie bliskimi, t. j. na jednym prawie
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promieniu widzenia, choć w różnych odległościach, leżącymi. Później 
jednak, notując ich pozycyje wzajemne, przekonał się, że w większej ilo
ści wypadków takie podwójne gwiazdy są ciałami, złączonymi z sobą 
stale, t. j. obiegającymi jedne około drugich, a właściwie około spólne- 
go środka ciężkości, i stanowią układy, podobne do układu słonecznego. 
To przeświadczenie zachęciło astronomów do bliższego badania światów, 
do owego czasu całkiem nieznanych. W . Struve z Dorpatu w wielkim 
swym dziele z r. 1837 o gwiazdach podwójnych pomieścił miary ich poło
żeń, odnoszące się do 3000 układów. Niektóre układy zawierają w sobie 
po 3, 4 i 5 gwiazd. Dalsze pomiary M adler’a, Dembowskiego *), Engel- 
mann’a, K aiser’a, D uner’a, Burnhanda i wielu innych stanowią ogromny 
m ateryjał w tym przedmiocie, nieznanym zupełnie wt starożytności.

D la oznaczenia względnego położenia gwiazd podwójnych, mierzj 
się kąt pozycyi, jaki linija, łącząca dwie gwiazdy, A B  (fig. 233), tworzy

ze śladem koła godzinnego NS, uważany 
od północy N  przez wschód O, t. j. łuk 
NOB, i odległość w sekundach łuku AB. 
Zestawiając takie miary z wielu lat i przyj
mując gwiazdę A  jako nieruchomą (fig. 
234), otrzymujemy względne położenia 
gwiazdy B w różnych latach jako B, B , 
B", B m, i t. d., które połączone liniją krzy
wą dają na sklepieniu nieba rzut drogi 
gwiazdy B, wobec gwiazdy A uważanej za 
nieruchomą.

Jeżeli gwiazdy takie tylko optycznie, 
to jest pozornie tylko, są złączone, nie two

rząc układu, to często widzimy posuwanie 
się jednej w kierunku linii prostej, co sta
nowi ruch jej własny, nie związany fizycznie 
z gwiazdą głownią, jak  np. na figurze 235-ej, 
na której cztery pozycyje kolejne gwiazd}: 
B, B r, B", B m wykazują ruch własny B B'", 
odbywający się po linii prostej, niezależnie 
od gwiazdy A .

Z  rozważenia wielkich ilości gwiazd fi-

F ig . 233.

V

zycznie złączonych przekonano się, ze one

*) S p o s trzeżen ia  D e m b o w sk ieg o , czyn ione  w  N e a p o lu  i G a lla ra te ,  są  zestaw ione 
w  dz ie le , w yd an y m  n a k ła d e m  a k ad e m ii d e i Ł in ee i .przez O . S tru v e ’go  i S e h ia p a re lli’eg o : 
M isu re  m icrom etriche d i  Stelle doppie e m u ltip le , f a t t e  neg li a n n i  1852 — 1872 da l  b a ro n e  
E rc o le  D em bow sk i (R zym , 1883).
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stanowią układy słońc, podległe zupełnie prawom Keppler’a, że jedne 
około drugich obiegają po elipsach, utrzymując się na nich siłą wzaje
mnego przyciągania, podobnie jak  planety 
około słońca, z tą  tylko różnicą, źe masy ich, 
nie tak różne jak  masy planet i słońca, wię
cej uwydatniają środek ciężkości układów, 
około którego oba słońca obiegają, tworząc 
dla siebie dwie drogi eliptyczne — kiedy 
w układzie słonecznym ten środek ciężkości 
zawsze wewnątrz kuli słonecznej się mieści 
i słońce względem układu stałe zajmuje s ta 
nowisko.

Jak o  p rzy k ład  takiego obiegu może służyć \
d roga pozorna  gwiazdy 70 p. W ężow nika (fig. ^
236 ). Położenie je j na r . 1880 było

a =  17 g. 59 m. 23 s.; § =  -f- 2° 32 '.

Główna gw iazda je s t  4-ej w ielkości, żó łta , tow arzysz zaś 6-ej w ielkości, barw y 
różow ej. N a figurze oznaczone są głów ne pozycyje la tam i ich m iar, od roku

1779 do ro k u  1883 , ta k  ja k  sig w rzucie na sklepieniu n ieba  przedstaw iały . 
Z tych przeszło  100-letnicb spostrzeżeń  obliczone elem enty  drog i praw dziw ej 
podług  F lam m arion ’a są  * ):

T =  1 8 0 7 ,9 ; 7r =  2 9 3 ° ,5 ; ^ =  1220,0; t= = 6 2 ® ,l; e =  0 ,3 8 5 ;
p o ło w a  osi w iększej a  — 4 f,}8 8 ; czas o b ie g u  —  92 ,77  la t .

*) E le m e n ty  te  g w iazd  p o d w ó jn y c h  n a leży  ro zu m ie ć  o d n iesio n e  do  p łaszczy zn y  s ty 
cznej do p o zo rn e j k u li n ie b ie sk ie j w p u n k c ie  g w iazd y  p o d w ó jn e j.



Poniew aż p a ra lak sa  te j gw iazdy rów na je s t  0 ”, 1 6 8 , a więc odległość je j  
od słońca =  1 400  00 0  prom ieni drogi ziem skiej, p rze to  łatw o obliczyć, że 
dw ie gw iazdy ob iegają  od siebie w odległości (4 '',8 8 )  rów nej 580  milijonum 
mil, t. j .  p raw ie w odległości N ep tuna od słońca. P rędkość  to n  arzysza na 
jeg o  drodze w; pad łaby  8 ,8  k ilom etra  na  1 sek.

U kłady  podobne gw iazd podw ójnych ró żn ią  się bardzo  od siebie pod 
w zględem  czasów  obiegu, I  ta k , gdy czas obiegu tow arzysza gw iazdy 42 
w W arkoczu  B eren ik i w ynosi la t  25 ,7 , to  np. tow arzysz § Ł abędzia  415  la t 
p o trzebu je , aby swą d rogę ukończyć. —  Obiegu n iektórych zaledw ie domyślać 
się m ożem y z m ałych zm ian, w ich położeniu dostrzeganych . Jednę  z tak ich  
gw iazd ę wielkiej N iedźw iedzicy, zw aną M izar (d ru g ą  w ogonie wielkiej N ie
dźw iedzicy), p rzedstaw ia  fig. 237-m a. Położenie je j w r. 1880 było

a  =  13 g. 19 m. 5 s.; 3 =  +  55° 33 ',

b lask  2,5 i 4 , obie białe. T ow arzysz je j dalszy, A lkor, optycznie ty lko zdaje 
się być połączony, to je s t  nie należy do uk ładu; odległy o 11 ' 30" naw et gołym

okiem  może bvć dostrzeżo-
c  ,ny. Tow arzysz zaś bliższy,

0 14" odległy (B ), przez 
ciąg 122 la t  obserwacyj 
zaledw ie o k ilk a  stopni od 
pierw otnego położenia się 
oddalił. Wnosząc z tej 
m alej cząstk i drogi, na le 
ży przypuszczać ogrom ny 
okres obiegu, około 18 000 
la t wynoszący. Drobne 
gw iazdki w idoczne w polu 
te leskopu  m iędzy M izarem
1 A lkorem  nie należą fizy
cznie do układu.-—

Pośród gwiazd podwójnych znajduje się para 'szczególnych, których 
podwójność istniała w domysłach, zanim obserwacyją stwierdzona zosta
ła. Taką, gr.iazdą jest Syryjusz, którego ruch własny niejednostajny, 
ale peryjodycznio zmienny, zwrócił dawno uwagę BessePa i prowadził go 
do przypuszczenia, że ten ruch własny jest obiegiem około drugiej gwia
zdy ciemnej, więc niewidocznej, ale posiadającej odpowiednią masę. Przy
puszczenie BessePa dopiero późno po jego śmierci zostało sprawdzone. 
W  r. 1862 Clark w Ameryce znalazł obok Syryjusza w odległości 10" 
m ałą gwiazdkę 9-ej wielkości, która rachunkiem BessePa była przewi
dziana. W edług rachunku Auwars’a, czas jej obiegu wynosi lat 49,39,
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a połowa osi drogi 2",33. Ponieważ paralaksa Syryjusza oznaczona zo
stała na 0",19, przeto z tych danych według praw Keppler’a wypada, 
że masa Syryjusza wynosi 13,8, masa zaś towarzysza 6,7 masy naszego 
słońca, a odległość obu ciał 37 promieni drogi ziemskiej, t. j. 740 milijo- 
nów mil, czyli o 140 milijonów mil więcej, aniżeli odległość Neptuna.

Drugą gwiazdą, mającą podobny ruch własny zmienny, jest Procy- 
jon (a małego Psa). I  przy niej należy przypuszczać istnienie ciała 
ciemnego, siłą swej grawitacyi sprawiającego ten ruch szczególny. Do
tychczas jednak nie dostrzeżono przy nim żadnej gwiazdy, odpowiadają
cej warunkom takiego ruchu. —

Do « gwiazd podwójnych* włączają także, ze względu na mechani
czny związek, układy złożone z więcej niż z dwu gwiazd, choć niekiedy 
wyróżniają je, jako ^gwiazdy wielokrotne* (stellae multiplices). Jeden 
z takich układów stanowi potrójna gwiazda ę P ak a , złożona z trzech 
gwiazd, obiegających elipsy około spólnego środka ciężkości. Przykład 
gwiazdy poczwórnej przedstawia s Lutni, wyżej wspomniana, złożona 
z czterech gwiazd po dwie fizycznie z sobą związanych; pary te również

G ro m a d a  g w iazd  w g w iazd o zb io rze  T a rc z y  S o b ie sk ieg o  (w e d łu g  L a m o n t’a , r. 1838).

F ig .  238 .
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z sobą stanowią jeden układ, ale stosunkowo krótki czas spostrzeżeń rne 
pozwala jeszcze z całą ścisłością warunków ruchu tćj całości oznaczyć.

22(5. G r o m a d k i  g w i a z d . Zebrania w pewnych miejscach większej 
ilości gwiazd zowią g r o m a d k a m i .  Niektóre z nich, gołym okiem do
strzegalne, znane były dawno. Do takich należą Plejady w gwiazdozbio
rze Byka, zwane przez lud Babkami. W  gwiazdozbiorze B aka znajduje 
się podobna grupa gęsto ułożonych gwiazd, zwana «Praesepe». Obok 
głównej gwiazdy Byka, A ldebarana, również znajduje się kilkanaście 
gwiazd skupionych, zwanych Hyjadami. Daleko więcej podobnych gro
madek można dostrzec zapomocą lunet. Gwiazdy w nich są tak gęsto 
na małych przestrzeniach zebrane, że przez mniejsze lunety widziane 
przedstawiają się jako chmurki, słabo świecące; dopiero większe teleskopy 
wykrywają w nich pojedyncze gwiazdy.

Gromadka gwiazd w konstelacyi Tarczy Sobieskiego, na fig. 238-ej 
wyobrażona, przedstawia gęste skupienie, w którym jednak silną lunetą 
każdą pojedynczą gwiazdę można rozpoznać. Więcej zbitą masę przed
stawia gromadka w gwiazdozbiorze Herkulesa (fig. 239); w średnich lu

netach wygląda ona jak  chmurka mglista, 
wielkie tylko teleskopy pokazują ją  tak, 
jak  J ę  na figurze przedstawia. —

Znajdują się nakoniec i takie sku
pienia, w których nawet silne teleskopy 
nie są w możności pojedynczych gwiazd 
dokładnie wyróżnić. Tego rodzaju utwory 
stanowią pod względem zewnętrznego wy
glądu przejście do tak zwanych mgławic.

227. M g d a  w i c e . Łączność mgła
wic z gromadkami gwiazd jest tylko po
zorna, oparta na podobieństwie zewnę
trznym. Ja k  jedne tak i drugie często 
w teleskopach przedstawiają się jako pla
my mgliste, w środku nieraz jaśniejsze, 

a często o konturach całkiem nieregularnych. Niektóre z nich w silnych 
teleskopach przedstawiają się jako pojedyńcze blisko skupione gwiazdy; 
inne zaś, mimo najsilniejszych powiększeń, pozostają w postaci mgły, 
czyniąc wrażenie mas gazowych, tak  iż właściwie sam teleskop nie jest 
w stanie dać pojęcia o ich naturze.

Mgławice, przedstawiające się wogóle jako masy gazowe, bardzo 
rzadko dadzą się spostrzegać gołym okiem; po większej częśćf są to utwo
ry wyłącznie teleskopowe. Niektóre tylko stanowią wyjątek i do takich 
należy mgławica Andromedy o postaci podłużnego wrzeciona, znana od

G ro m a d a  g w iazd  w  g w iazd o zb io rze  
H e rk u le s a .

F ig ,  239.
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roku 1612, dalej mgławica Oryjona, poniżej tak  zwanej Pizepaski Ory- 
jona leżąca, odkryta w roku 1619 zaraz po wynalezieniu lunet, r <vnież 
gołym okiem dostrzegalna (Tab. X , A). Kontury jej w wielu miejscach 
nie s% ściśle określone, blask coraz słabszy mas mglistych gubi się nie
znacznie na tle  nieba, przy brzegach szczegó^iej rozsiane są gwiazdy 
stałe, między którymi odznacza się w pośrodku grupa cztśrech jasnych 
gwiazd, zwanych Trapezem Oryjona, i dwu mniejszych, fizycznie z uk ła
dem trapezu związanych.

W  Herschel swym wielkim teleskopem odkrył około 2000 mgławic. 
Następnie w początkach wieku bieżącego J .  Herschel, a następnie Rossę, 
Lassel, d’A rrest, Schónfeld i inni doprowadzili ilość ich do 6000 prawie-

Podział naturalny mgławic jest trudny. Herschel dzielił je pier- 
wiastkowo na świetne, słabe, bardzo słabe, planetarne (okrągłe plamki 
podobne do planet) i wielkie nieregulai ne. Ponieważ od siły teleskopu 
zależy widok mgławic, przeto klasyfikacyja ta  jest bardzo względna i da
leko naturalniej dzielić je  na posiadające postaci regularne i nieregular
ne. Do pierwszych należą okrągłe, eliptyczne, pierścieniowate i spiralne; 
do drugich masy mgliste, nie dające się określić pod względem postaci.

Wielkość mgławic jest bardzo różna. Niektóre przedstawiają się 
jako plamki mgliste, zaledwie parę sekund łuku w średnicy mające; zo- 
wią je planetarnymi z powodu zewnętrznego podobieństwa; wyglądają 
tak  jak  mniejsza z mgławic, przedstawionych na Tab. X , B; niekiedy 
w środku takiej plamki znajdujemy zgęszczenie błyszczące lub wyraźną 
gwiazdkę. Inne znowu jak  większa mgławica na Tab. X , B, przedsta-^ 
wiają pierścień mniej lub więcej jednostajny, otaczający okiągłą plamę 
mglistą. Czysto pierścieniowatą postać przedstawia mgławica w Lutni 
(Tab. X , C); jest ona dość jasna i zapomocą średnich lunet może być 
dostrzeżona; postać pierścienia jest nieco owalna. T ak jednostajnie pier- 
ścieniowatych mgławic zaledwie 12 jest znanych. P lanetarnych około 80. 
Ilość eliptycznych i wrzecionowatych jest daleko znaczniejsza.

Obok tych postaci regularnych nierzadko dają się spostrzegać po
śród mgławic postaci spiralne, przykłady takich mgławic przedstawione 
są na Tab. X , D i E , tak  ja k  się wydają w największych tegoczesnych 
teleskopach. —

Podobnie jak  pośród gwiazd stałych, tak  i między mgławicami 
znajdujemy układy podwójne, potrójne i nawet jeszcze więcej złożone. 
Również i zmienność blasku ich została dla niektórych dowiedziona. 
Szczególna zmiana zaszła we wspomnianej powyżej mgławicy Andromedy 
w sierpniu r. 1885. Jasny  jej środek około nowej gwiazdy, przez H ar- 
twig’a dostrzeżonej -(str. 376), widocznie zbladł jednocześnie z pojawie
niem się nowej gwiazdy. Hartw ig, porównywając opisy tej mgławicy
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z wieku X V II , przypuszcza, że zmiana ta  wtedy, podobnie jak dzisi; 
m iała miejsce i źe jest w związku z rozpaleniem się nowej gwiazd 
Może ona zależeć od nowego rozgrzania zagęszczających się gazów, widu 
bowiem ciągłe środka mgławicy bez możności rozebrania jej na gwinz< 
wskazywałoby na niską tem peraturę gazów. Przy tym przypuszczeń 
należałoby się spodziewać, po zgaśnięciu wybuchu na nowej gwieździ 
również ostygnięcia zgęszczonych gazów i uwydatnienia znowu środl 
zgęszczonego mgławicy. —

Ruchy mgławic złożonych są stosunkowo do gwiazd bardzo ma 
znane, bo zaledwie w kilkunastu podwójnych mgławicach zdołano 
dostrzec. Najpewniej zbadaną jest mgławica podwójna w Bliźniętac 
od r. 1827 do r. 1865 wzajemne położenie tych dwu mgławic zmieniło s 
o 13° prawie, a odległość zmniejszyła się o 23". M ają one podobieństw 
do gwiazd podwójnych, przedstawiając dwie części, wzajem się przyci, 
gające.

Co się tyczy paralaksy mgławic, a więc odległości ich, o tych d 
tycliczas nie można nic stanowszego powiedzieć. —

Ogromna ilość gromadek gwiazd zaledwie pozwoliła dla małej ic 
części oznaczyć ścisłe pozycyje gwiazd, je składających; ruch ich wi< 
względny nie tak  prędko jeszcze da się wykryć. Toż samo można powi 
dzieć i o ruchu własnym mgławic; pierwsze pozycyje ich dopiero w p< 
czątkach tego wieku zostały pooznaczane, a wskutek tego długiego jeszc; 
czasu potrzeba, aby zmiany w pozycyjacli dały się dostrzec.

Dotychczas zaledwie zdołano sobie zdać sprawę z ich ogólnego ro: 
mieszczenia. Okazuje się mianowicie, że gromadki gwiazd zwiększają s: 
co do ilości wmiarę zbliżania się do drogi mlecznej, taksamo jak  drobr 
gwiazdy teleskopowe, kiedy mgławice w tej okolicy są najrzadsze; max 
mum zagęszczenia mgławic przypada zdaleka od drogi mlecznej, a mi; 
nowicie w gwiazdozbiorze Panny, około punktu mającego a =. 12 godzii 
6 =  +  20°.

228. R o z b i ó r  w i d m o w y  g w i a z d  i  m g e a w i c . Do czasu odkryci 
metody badania światła zapomocą przyrządu widmowego pojęcia o gwń 
zdacli stałych ograniczały się do wyżej przytoczonych danych o ich n  
cliach i odległości. Rozbiór widmowy dopiero, odkrywając stan fizyczn 
słońca, pozwolił zarówno i co do gwiazd poznać najgłówniejsze podstaw7 
tego stanu. Badanie widm gwiazd stanowa jedno z najtrudniejszych z; 
dań astrognozyi: słabe względnie ich światło wymaga silnego skoncentrc 
wania go zapomocą wielkich szkieł przedmiotowych (objektyw) lunę 
a stąd dostępne jest tylko instytucyjom, posiadającym bardzo wielki 
refraktory.
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Rozmaitość tg ch widm skłoniła Seccki’ego do przyjęcia wr nich cztó- 
rech różnych typów.

Do typu pierwszego należą gwiazdy białej najczęściej barwy, przed
stawiające na ciągłym widmie bardzo delikatne prążki metalów, pośród 
których znajdują się szerokie ciemne pręgi wodoru. "Wnosząc ze zna
nych praw tworzenia się prążek absorbcyjnych, musimy przyjąć, że ciała 
te znajdują się w wrysokim stanie rozpalenia, otoczone atmosferą, również 
wysoką tem peraturę posiadającą, przeważnie z wodoru złożoną. Do tego 
typu należą następujące gwiazdy: Syryjusz, W ega (a Luni), Regulus 
(a Lwa) i wiele innych. "Wszystkie one są białe i widma ich prawie się 
od siebie nie różnią. Jako  przykład widma tego typu może służyć widmo 
Syryjusza na Tab. IV  fig. 4.

Drugi ty]) obejmuje gwiazdy żółte, jak : A ldebaran (a Byka), A r- 
kturus (a "Wolarza) (Tab. IV  fig. 5), Capella (a Woźnicy), gwiazda po
larna (a Małej JSTiedźw.). W idmo tych gwiazd nie różni się niczym 
prawie od widma naszego słońca; fizyczny więc stan tych gwiazd, ich 
atmosfera i tem peratura muszą być najwięcej do stanu słońca zbliżone.

Trzeci typ widma różni się zupełnie od poprzednich, przedstawiając 
liczne ciemne smugi ostro zakończone od fijoletowego końca, a stopniowo 
rozjaśniające się od czerwonego. Pośród nich rozpoznać można prążki 
absorbcyjne wąskie, zdradzające obecność magnezu, żelaza i sodu. Po
dobne widmo właściwe jest najczęściej gwiazdom czerwonym i zmiennym 
i pozwala wnioskować, że te ciała daleko niższą tem peraturę posiadają 
i że absorbcyja światła silniej się na nich odbywa. Przypuszczenie to 
jest w zupełnej zgodzie ze zmiennością blasku gwiazd czerwonych; przy 
niższej ich bowiem tem peraturze łatwiej zagęszczenia tworzyć się mogą, 
usprawiedliwiając czasowe lub peryjodyczne osłabienie światła. Do tego 
typu zaliczają się gwiazdy: a  Herkulesa (Tab. IV  fig. 6), a Oryjona, 
P Pegaza i t. d.

W  czwartym typie Secchi pomieszcza m ałą ilość gwiazd słabych, 
najczęściej czerwonych, w których widmie podobne smugi, jak w typie 
trzecim, odwrotnie są ułożone, t. j. ostro zakończone od strony czerwonej. 
"Widmo takie Vogel uważa za widmo węglowodorów i z tego powodu uwa
ża oba ostatnie typy za jeden typ ciał stosunkowo więcej stygnących, 
skoro już na nich związki węglowodorowe tworzyć się mogą. Przykład 
podobnego rodzaju widm przedstawia widmo gwiazdy N. 152 katalogu 
Schjellerup’a (Tab. IV  fig. 7).

Nakoniec znajdują się gwiazdy, których nie podobna jes t ściśle pod
ciągnąć pod tę klasyfikacyją. I  tak w gwieździe (i L utn i (zmiennej), 
oprócz prążek pierwszego typu, spotykamy jeszcze prążki błyszczące 
zwykłych wodorowych wyskoków słonecznych. Widać, że na niej masy
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rozżarzonego wodoru muszą być znaczne, skoro na widmie ciągłym po
zwalają dostrzec prążki jasne.

Te spostrzeżenia widmowe rozjaśniają nam znacznie naturę gwiazd 
stałych, które słusznie za słońca podobne do naszego uważać możemy. —•

Równie wielką usługę oddał przyrząd widmowy w rozpoznaniu na
tury mgławic. "Widzieliśmy powyżej, że w utworach tych najsilniejsze 
teleskopy nie są często w stanie odróżnić mgławic od gromadek gwiazd. 
Rozróżnienie to dało się dopiero uskutecznić przyrządem spektralnym. 
Huggins, badając wiele mgławic, przekonał się, że niektóre z nich dają 
w widmie prążki rozpalonych gazów; inne zaś dają widmo ciągłe ciał roz
palonych stałych. Te ostatnie więc, mimo pozoru gazowego, są tylko 
gromadkami gwiazd tak  drolmych i skupionych, że teleskop nie jest 
w stanie ich uwydatnić. Z  badanych 57 mgławic 38 okazało się skupie
niem gwiazd, 19 przedstawiło się jako masy gazowe, w których głównie 
znajduje się wodor, a podług Yogel’a niekiedy i azot. Do gazowych 
mgławic należy wielka mgławica Oryjona (Tab. X , A), jedna mgławica 
w Smoku! (katalog J .  Herschel’a, IY , 37), której widmo przedstawia 
Tab. 1Y fig. 8, pierścieniowata mgławica w Lutni (Tab. X , C), jedna 
mgławica w gw. "Wodnika i t. d.

Słabe światło niektórych mgławic trudnym  czyni badanie ich widm 
i dlatego stosunkowo niewielka ich ilość dotychczas została pod tym 
względem określona.

2 2 1 ) .  "W n i o s k i  o  n a t u k z e  u k ł a d u  g w i a z d o w e g o . Przytoczone 
dane o gwiazdach stałych są zdobjuzami n au łi ostatnich stu lat i nie 
można wymagać, aby one były wystarczające do zdania sobie dokładnej 
sprawy o tym ogromie, nieskończenie przewyższającym cały nasz układ 
słoneczny. Są one dopiero podstawami do wniosków i wskazówkami kie
runku prac dalszych, mających służyć do rozjaśnienia może nigdy niedo
ścigłego budowy ogólnej tej trudnćj do objęcia całości. "Wnioski, jakie 
z tych danych wyprowadzić możemy bez wdawania się w nieuzasadnione 
faktami przypuszczenia, można streścić w następujących punktach.

1) Gwiazdy tak  zwane stałe są słońcami, podobnymi do naszego 
słońca, obdarzonymi ruchem, tak  jak  wszystkie ciała niebieskie, wszech
świat składające. Są one w różnym stanie rozpalenia i podlegają pro
cesom fizycznym, podobnym do tych, jakie na słońcu spostrzegamy.

2) Gwiazdy tak  zwane nowe (us. 223) nie są prawdopodobnie 
utworami nowo powstającymi; jako istniejące dawno stają się one tylko 
łatwiej widzialne z powodu procesów fizycznych, odbywających się na 
nich, analogicznych z wybuchami wodorowymi na słońcu.

3) Mgławice przedstawiają często prawdzi,ve zbiorowiska gazów 
rozżarzonych, podobnych do tych, jakie na ziemi znamy.
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4) Gromadki gwiazd w ścisłym znaczeniu, a więc z włączeniem 
do nich tych mgławic, które, choć nierozdzielone na gwiazdy, dają je 
dnak widma ciągłe gwiazd, juzedstawiają układy gwiazdowe, mechani
cznymi prawami z wiązań Cj jak  to wnosić możemy z ruchu własnego, nie
raz spólnego całym grupom.

5) Tworzenie się prawdziwych gwiazd nowych, niedostrzegalne 
w krótkich okresach czasu, nie jest wcale nieprawdopodobne, jeżeli to 
tworzenie odniesiemy do czasu dłuższego. M ateryjałem do tego tworze
nia się są prawdopodobnie mgławice gazowe, a bezpośrednim czynnikiem 
zagęszczenie, wywołane przez utratę ciepła. W wielu nieregularnych 
mgławicach daje się. spostrzegać szczególne rozmieszczenie gwiazd, im to
warzyszących. Znajdują się one najwięcej po brzegach lub w przerwach 
materyi mgławicowej, tak  jakby z jej zgęszczenia powstały, pozostawia
jąc wokoło próżnią po ściągnięciu jej cząstek ku sobie, jako środkowi 
koncentracyi.. Próżne miejsca około wielu mgławic zauważył już Her- 
scliel przy przeglądaniu całego nieba. Proctor w ostatnich czasach także 
na tę okoliczność zwrócił uwagę. Wobec rezultatów rozbioru widmowego 
nie jest niemoźebne przypuszczenie, że mgławice są pierwotnym matery
jałem  światów i że wskutek ich zagęszczenia i zmniejszania objętości 
powstawać mogą gwiazdy rozpalone stałe, t. j. nowe słońca, choć krótki 
czas badań, stosunkowo do tak  wielkich przemian, jeszcze nie dozwolił 
stwierdzić tego przypuszczenia.

6) Prawdopodobnie prócz ciał widzialnych, rozpalonych, znajdują 
się pośród gwiazd i ciała ciemne, których nie spostrzegamy, a których 
obecność zdradza się albo zmiennością peryjodyczną gwiazd świecących, 
albo wpływem grawitacyi na te ostatnie, sprawiającym ruch ich szcze
gólny, jak  mamy przykład w gwieździe Procyjona.

7) Gwiazdy podwójne przedstawiają często układy słońc, prawami 
K opplera rządzone. Siła ich przyciągania wzajemnego działa i naytych 
odległych światach według tych samych praw Newton’a, co w układzie 
słonecznym.

8) Iłozważame ruchów własnych gwiazd prowadzi do wniosku, że 
cały układ słoneczny porusza się w przestrzeni, dążąc obecnie do punktu, 
znajdującego się w gwiazdozbiorze Herkulesa. Postaci tej drogi słońca 
nie znamy, również nie wiemy stanowczo, pod jakim  wpływem ruch ten 
się odbywa. M adler z porównania ruchów własnych gwiazd przypuszczał, 
że środek ciężkości całego układu gwiazdowego znajduje się w grupie 
Plejad, około głównej gwiazdy tśj grupy, Alcyjony. P unk t ten, według 
MiidlePa, może być zarówno w samćj masie Alcyjony, alboteż być środ
kiem ciężkości, zewnątrz wszelkiej masy leżącym. Około tego punktu, 
według MiidlePa, odbywać się może ruch układu słonecznego. Przypu



szczenie to nie znalazło dotychczas w nowszych spostrzeżeniach żadnego 
potwierdzenia.

9) Odległość gwiazd stałych od ziemi zaledwie dla kilkunastu 
z nich została dotychczas obliczoną; odległość zaś gromadek gwiazd 
i mgławic jest jeszcze całkiem nieznana.

10) Do poznania rozmiarów i postaci przestrzeni, zajętej przez 
gwiazdy stałe, konieczne byłoby poznanie odległośc i wielkiej ilości gwiazd. 
Bez tego, pojęcia o owej przestrzeni opierają się tylko na pewnych przj 
puszczeniach, którym w pomoc przychodzą wyznaczenia gęstości gwiazd 
i ich położeń w różnych okolicach nieba. Z  prac TłerschePów, W . Stru- 
ve’go, A rgclander’a, Gould’a i innych wynika, jakeśmy to już widzieli 
(us. 215), że gęstość w rozmieszczeniu gwiazd wzrasta począwszy od bie
gunów drogi mlecznej i że na samej drodze mlecznej jest największa. 
Opierając się na tym fakcie różnej gęstości gwiazd, W . Herschel dodat
kowo przypuścił, że wielkość prawdziwa gwiazd jest mniej więcej równa, 
a więc że słabsza gwiazda jest odleglejsza, świetniejsza zaś bliższa, 
a z tego przypuszczenia wyprowadził postać całego układu gwiazdowego 
podobną do ogromnej soczewki, której kant tworzy drogę mleczną. 
W  pobliżu jej środka znajduje się układ słoneczny. Przy takim przy
puszczeniu łatwo sobie wyobrazić, jeżeli rozmieszczenie gwiazd w prze
strzeni jest mniejwięcej jednostajne, że promień widzenia, z ziemi do 
kanta soczewki idący, natrafi na wielką ilość gwiazd przedstawiających 
się gęstszymi, kiedy skierowany ku płaskiej stronie soczewki przedstawi 
tylko pojedyńcze gwiazdy. Przy tym poglądzie trudne jest jednak obja
śnienie mgławic nierozwiązalnych, rozmieszczonych zdaleka od drogi 
mlecznej; trzebaby przypuścić, że są one zupełnie zewnątrz całego uk ła
du gwiazdowego, który przedstawia pojedyńczą gromadkę gwiazd so- 
czewbkowatą, nierozwiązalne zaś mgławice są takimiż układami gwiazdo
wymi, jak  ów układ drogi mlecznej, bardzo daleko od tego układu odsu
niętymi. —

To nadzwyczajne rozszerzenie granic wszechświata nie potwierdza 
się najnowszymi badaniami. WprawTdzie nieznajomość paralaksy pozwala 
o odległościach drogi mlecznej i mgławic czynić wszelkie przypuszczenia; 
ostatnie jednak badania natury gwiazd i ich mas zmuszają do zmodyfiko
wania niektórych punktów pierwotnej teoryi HerschePa.

Przyjęcie jednostajnej wielkości gwiazd wobec wyżej wspomnia
nych obliczeń ich mas upada zupełnie. Widzieliśmy, że masa Syryju
sza jest 13,8 raza większa od masy słońca, masa jego towarzysza 6,7 
raza większa, masa układu 70 Wężownika 3 razy masę słońca również 
przenosi.

W  przypuszczeniu HerschePa jednostajnego rozmieszczenia gwiazd,
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ruch własny gwiazd słabycli byłby wogóle mniejszy od ruchu gwiazd 
świetniejszych, jako bliższych. Tymczasem zestawienie przez Proctor’a 
ruchów własnych 1167 gwiazd wcale tego nie potwierdza.

Nadto przypuszczeniu soczcwkowatćj postaci układu gwiazdowego 
sprzeciwiają się. pewne ciemne miejsca na drodze mlecznej, w których 
gwiazd całkiem niema, jak  w Okręcie Argo lub w Łabędziu. Nie podo
bna przypuścić tak niesłychanie długiej przerwy wskroś całej połowy 
soczewki idącej, aby przez nią puste przestwory widzieć można było. 
Łatwiej przypuścić, że droga mleczna jes t tylko pozornym pierścieniem, 
a w samej rzeczy przedstawia pokręconą spiralnie gromadkę gwiazd, 
która z powodu zakrętów, blisko jednej płaszczyzny leżących, łatwiej wy- 
tłomaczy pozorne przerwy i rozdwojenia, aniżeli teoryja H erschera.

Hypotetyczny rysunek diogi mlecznej P roctor’a, na fig. 240-ej przed
stawiony, bardzo dobrze objaśnia niorówności widzialne drogi mlecznej. 
Jeżeli przypuścimy, że w po
środku spiralnej gromadki dro- c 
bnycli gwiazd A B C D E, osy- £  
panej przy brzegach świetniej
szymi gwiazdami, znajduje się 
układ słoneczny S, wtedy w kie
runku S a widzielibyśmy taką 
przerwę, jak w Okręcie Argo, 
patrząc zaś wT kierunku S b, 
mielibyśmy widok dwu gałęzi 
drogi rozdzielonych, jeżeli część 
D E  odchylona jest nieco od Fig. 2 4 0 .
płaszczyzny części DC; nako-
niec w zakręcie spiralnym Sc widaćby było otwór, jakich parę w drodze 
mlecznej dostrzegamy.

Przy tym przypuszczeniu łatwiej zrozumieć spostrzegane w niektó
rych miejscach ostre zakończenia brzegów drogi mlecznej, które przy
teoryi soczewki Hersclieka musiałyby stopniowo zmniejszać się w blasku 
i niewidocznie przechodzić w rzadsze pojedyncze gwiazdy.

Ruchy własne, spólne pewnym grupom gwiazd różnego blasku, prze
mawiają także za tym, że słabszy blask niekoniecznie związany jest 
z większą odległością, ale że słabiej świecące gwiazdy mogą być także 
tylko mniejsze.

Wobec dowmdów spektralnych stanu gazowego mgławic niepotrze
bnym się staje przypuszczenie, że mgławice nierozwiązalnę przez teleskop 
są gromadkami gwiazd, poza granicami drogi mlecznej leżącymi. Owszem, 
możemy przypuszczać, że nie są one od niej dalę^  aje wraz z nią tworzą
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jodan uklacl. Dawne przypuszczenie Keppler’a i Halley’a, że zgęszczenie 
mgławic może wytwarzać gwiazdy, nie jest od prawdy bardzo dalekie 
i nie przeczy również wnioskowi, że i układ drogi mlecznej z podobnej 
mgławicy przez takie zgęszczenie mógł powstać. Z wnioskiem tym zga
dza się spostrzeżenie, że mgławice nierozwiązalne są wogóle od drogi 
mlecznej zdaleka; są one może pozostałościami większej pierwotnej mgła* 
wicy, odsuniętymi od tej części, która już zgęszczeniu uległa.

Do takicli przekonań skłania się dziś .Proctor, według którego dro
ga mleczna przedstawia krańce widzialnego wszechświata, utworzone 
z drobnych gwiazd, w gromadkę spiralną ułożonych; gwiazdy najświe
tniejsze całego nieba rozmieszczone są w pobliżu drogi mlecznej, ale nie 
w niój; przedstawiają one zgęszczenia już dokonane, a to ich rozmieszcze
nie jest analogiczno z widokiem wielu mgławic zgęszczających się, przy 
których brzegach, jak  to wyżej (pod n. 5) było powiedziane, gromadzą się 
gwiazdy najświetniejsze, jako produkty już dokonanego zgęszczenia.

W edług tych wniosków, różniących się od pojęć HerscheFa, całe 
niebo gwiazd stałych przedstawiałoby jeden wyższy układ gwiazdowy, 
z ogólnej mgławicy powstały w granicach drogi mlecznej; układ słone
czny byłby jednym tylko z niezliczonych układów drugorzędnych, a m gła
wice pozostałościami ogólnej masy, znajdującymi się w różnym stopniu 
zagęszczenia.

Dla potwierdzenia tych wniosków potrzeba przedcwszystkim wy
znaczy 6 odległości, a więc paralaksy najdalszych gwiazd i mgławic, bez 
czego owe wnioski zawsze pozostaną tylko przypuszczeniami.
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230. Mimo pozornej niezmienności praw, rządzących ruchami 
‘światów w przestrzeni, i peryjodyczności tych ruchów, dziś dokładnie 
obliczonych, trudnoby było pogodzić się z myślą, że dziś widziany układ 
świata i jego stan fizyczny był takim zawsze. Ślady przemian gieologi- 
cznych naszej ziemi, będącej tylko jedną z planet, już same koniecznie 
prowadzą do przypuszczeń rozwoju postępowego i stopniowego wszystkich 
innych planet i słońc. Przypmszczenia te od najdawniejszych czasów po
wstawały w umyśle ludzkim, a wartość ich była w ścisłym związku ze 
znajomością prawdziwego układu świata i z postępami nauk fizycznych. 
Do czasów Kopernika przypmszczenia podobne odbijały w sobie tylko 
systematy filozoficzne myślicieli i nie mogły rościć prawa do nazwy teoryj 
naukowych. Rozwój astronomii, oparty na pracach Kopernika, Kep- 
pder’a i Newton’a, pozwolił dopiero przypuszczenia te poprzeć pewnymi 
prawami mechanicznymi i fizycznymi. Podstawę ich stanowiła siła cią- 
.żenią, a piostępiy fizyki i wszczególności rozwinięcie zasady o przemianie 
energii przypuszczeniom tym nadały cechę naukową, choć dziś jeszcze 
nie wychodzą one poza granicę liypiotez.

Teoryja kosmogoniczna właściwie powinnaby rozpocząć badania 
swe od pierwotnego stanu materyi, obdarzonej znanymi własnościami 
fizycznymi, i prawami mechaniki i fizyki objaśnić jej postępowo przemia
ny aż do dzisiejszego stanu rozwoju świata, dając zarazem możność roz
wojem dalszym tychże praw przewidzieć przyszłość światów w najogól
niejszych zarysach. O piostawieniu jednak takiej teoryi, mimo piostepm 
badań naukowych, oczywiście mowy dziś być nie może.

Tak np., wiadomości nasze, tyczące się tak zwanych gwiazd s ta 
łych, tak dalece różnią się pod względem dokładności od tego, co wiemy 
o układzie planetarnym, że zadanie główne każdej hypotezy o powstawa- 
uiiu światów rozdzielało się zawsze i dziś rozdziela się jeszcze na dwa, 
niejako oddzielne: tworzenia się słońc z pierwotnej materyi, *chaosu» 
starożytnych, i tworzenia się układu planetarnego, najbliżej nas otacza
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jącego. Teoryje, tyczące się pierwszego zadania, są daleko słabsze od 
tych, które m ają za przedmiot układ planetarny, dziś już nawet dość do
kładnie pod względem fizycznym zbadany.

Główną podstawą wszystkich hypotez kosmogonicznych, obu tych 
zadań dotyczących, jest zagęszczanie się pierwotnej materyi gazowej, 
bardzo lekkiej, rozlanej po przestworach, a to pod wpływem sił rniędzy- 
cząsteczkowych, będących atrybutem każdej materyi. Zagęszczenie takie 
nawet przed odkryciem siły ciążenia nasuwało się już myślicielom w sta
rożytności; w późniejszych czasach przebłyski tej myśli znajdujemy w pi
smach Leibnitz’a, Descartes’a, BuffoiFa. Swedenborg, naturalista szwe
dzki, w pierwszych latach wieku X V IJ I , zanim oddał się mistycyzmowi, 
na tejże zasadzie oparł swe przypuszczenie o tworzeniu się świata.

Co się zaś tyczy tworzenia się słońc, to do początku wieku X IX  nie
było prawie żadnych bliżej określonych przypuszczeń. Odkrycie tysięcy 
mgławic przez HerscheFa naprowadziło go dopiero na myśl, po raz pier
wszy w postać teoryi ujętą, źe gwiazdy są wynikiem zgęszczenia mgławic. 
Różnorodne ich postaci, od zupełnie nieregularnych, aż do tak zwanych 
planetarnych, okrągłych, z widocznym jądrem  w środku, przedstawiają 
niejako różne stopnie zgęszczenia. Domysł ten, w roku 1811 ogłoszony,, 
zyskał pod pewnym tylko względem nieco poparcia w dzisiejszych odkry
ciach spektralnych i wspomnianych wyżej (us. 229) rozumowaniach Pro- 
ctor’a. Dowodów jednak na to nauka nie posiada, raz z tego powodu, że 
stosunkowo krótki czas ścisłej obserwacyi mgławic nie dostarczył dotych
czas żadnego faktu przemiany mgławicy w gwiazdę, a powtóre, że nie- 
wszystkie dane rozbioru spektralnego znajdują ścisłe objaśnienie w tego- 
czesnej chemii. Mgławice natury gazowej przedstawiają widmo złożone 
prawie zawsze z prążek wodoru, niekiedy tylko złączonych z prążkami 
azotu łub jeszcze jakiegoś nieznanego nam gazu, kiedy widmo gwiazd 
składa się z prążek metalów rozmaitych. Przypuszczając więc, że owe 
mgławice są ową pierwotną m ateryją światów, wnioskowano, że wodór, 
w mgławicach widoczny, jest jakby pierwotnym pierwiastkiem, z którego 
powstają inne, dziś za pierwiastki przez chemiją uważane, Wogóle, do
tychczasowy stan badań widmowych nie pozwala jeszcze wyjaśnić stosun
ku mgławic do gwiazd i słońca.

Inaczej rzecz się ma co do teoryi początku i rozwoju układu plane
tarnego. Z  ogłoszeniem zasad grawitacyi i tymsamym z objaśnieniem 
znanych już poprzednio praw Keppler’a, ruchy planet i icli satelitów zo
stały ostatecznie i stanowczo określone wraz z położeniami wzajemnymi 
ich dróg. Układ słoneczny, choć wówczas z sześciu tylko znanych planet 
i dziewięciu księżyców złożony, przedstawiał już cechy charakterystyczne 
jednej całości. Zauważono wtedy, że kierunek ruchu wszystkich planet
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i księżyców po ich drogach był ten sam, od zachodu ku wschodowi, w ja 
kim i ziemia obraca się około słońca, nadto płaszczyzny dróg bardzo 
mało różniły się od płaszczyzny równika słonecznego. T aka spólność 
ruchów, w jednej prawie płaszczyźnie odbywanych, nie może być zdarze
niem przypadkowym i musiała naprowadzać na myśl spólnego początku 
planet. Puste prawie przestwory międzyplanetarne nie przedstawiają 
żadnego fizycznego łącznika tych spólnych ruchów, ale nie przeczą przy
puszczeniu, źe łącznik taki mógł niegdyś istnieć, a następnie zniknąć 
wskutek stopniowych przemian materyi pierwotnej.

231 H y p o t e z a  K a n t ’ą . W  roku 1755 K ant, filozof królewiecki,, 
wydał dzieło: «Allgr,meine NatiirgeschicJtte und Theorie des Simmels*, 
w którym, opierając się na wzmiankowanych cechach układu planetar
nego, pierwszy objawił swre przypuszczenie, tyczące się spólnego początku 
świata słonecznego. Treść teoryi K an t’a zawiera się w następnym jego 
wyrzeczeniu: “Przypuszczam, że wszystkie m ateryjały, z których się 
składają globy naszego układu słonecznego, t. j. planety i komety, roz
łożone w początku wszechrzeczy na ich elementy pierwmtne, wypełniały 
wówczas całą przestrzeń, w której krążą dziś te ciała ukształtowane... 
W  owej epoce nic jeszcze określonej postaci nie miało... Utworzenie się 
ciał niebieskich... jest stanem późniejszym...* Dalej K an t objaśnia, w ja 
ki sposób z pierwotnej materyi, zalegającej przestwór dzisiejszego ukła
du, potworzyły się światy oddzielne przez zagęszczanie pod wpływem siły 
grawitacyi i jak  przy pomocy siły odpychającej mógł się wytworzyć ruch 
wirowy, ogarniający całą pierwotną masę, a pozostający dodziś w plane
tach. z niej powstałych. W  dalszych szczegółach swej teoryi podaje K an t 
przypuszczenie utworzenia się pierścienia Saturna z gazów oderwanych 
od planety, rozgrzanej w bliskości słońca, i tworzących atmosferę z po
czątku bardzo obszerną, podobną do atmosfery komet.

Sposób wodzenia rzeczy K an t’a dziś ostać się nie może wobec no
wszych odkryć astronomii. Nie tłomaczy on dostatecznie powstania ru 
chu wirowego całej masy pierwotnej; włącza komety do utworów układu 
planetarnego, co, jak  dziś wiemy, jest nieprawdopodobne, w wielu zresztą 
punktach nie może być w zgodzie z zasadami mechaniki niebieskiej.

Mimo jednak tych braków, teoryja K an t’a zasługuje na uwagę 
w nauce, jako pierwsza myśl jedności pochodzenia wszystkich ciał, skła
dających układ słoneczny.

232. H y p o t e z a  L a p l a c e ’a . W  40 la t po ogłoszeniu teoryi 
K an t’a, Laplace, opierając się również na spólności ruchów planeł księ
życów tak co do kierunku, jak  i co do płaszczyzn ich dróg, przedstawił swą 
teoryją tworzenia się planet w dziele: «Exposition da sy stenie du monde» 
(r. 1796). Laplace nie tłomaczy powstania słońca z m ateryi pierwotnej,.



ale przypuszcza już istniejące, otoczono ogromną, rozpaloną, gazową 
atmosferą, -wypełniającą cały dzisiejszy przestwór układu planetarnego. 
[Stąd powstała nadawana temu przypuszczeniu nazwa liypotezy «nebu- 
larnej» (mgławico-w ej); owa bowiem masa gazowa, przedstawiałaby się 
tak, jak  dziś widzialne okrągłe, planetarne mgławice, z jasnym zgęszcze- 
niem, jako słońcem, w środku.] M asa owa kulista, będąca w ruchu wiro
wym, tracąc ciepło przez promieniowanie, stygła, zagęszczała się, a wsku
tek zmniejszenia objętości ruch jej obrotowy pizyśpieszal się, wytwarza
jąc na powierzchni siłę odśrodkową. W m iarę przyśpieszania się obrotu, 
kula płaszczyła się, przybićrając postać elipsojdy obrotowej, a siła od
środkowa wzrastała dopóty, dopóki nie przewyższyła, siły przyciągania, 
utrzymującej cząstki gazowe w łączności ze środkowym słońcem. W tedy 
pod wpływem tej siły odśrodkowej oderwał się od głównej masy pierścień 
gazowy, obracający się ruchem nabytym w całej masie. W skutek dal
szego zagęszczania i przyśpieszania ruchu wirowego masy centralnej, po 
pewnym czasie tymże sposobem oderwał się drugi pierścień, potym trzeci 
i t. cl. Pierścienie te spółśrodkowe obracały się około pozostającego 
w środku słońca, stygnąc wskutek promieniowania. Jeżeli ich gęstość 
na całym obszarze była jednostajna, wtedy, stygnąc, rozpadały się 
wskutek zgęszczenia na drobne części, tworząc grupy ciał obiegających 
tak, jak  planetojdy między Marsem i Jowiszem. Jeżeli zaś w pierścieniu 
znajdowały się miejsca gęstsze, to one, ściągając ku sobie cząstki gazowe 
z powłoki zewnętrznej, krzepły na pojedyńczą kulę, w środku gęstszą 
(przyszłą planetę), otoczoną rozpaloną atmosferą gazów. Przy .ściąganiu 
się pierścienia w kulę, cząstki pierścienia zewnętrzne posiadały nabytą 
prędkość linijową większą, aniżeli wewnętrzne, obiegające po kolo mniej
szym w tym samym czasie. Dlatego cząstki gazu, przyciągane do pewne
go zgęszczonego punktu z różnymi nabytymi prędkościami, dążyły do 
niego w kierunku wypadkowej, pierwsze wyprzedzając ruch ogólny pun
ktu środkowego, a tam te spóźniając się za nim. Rezultatem tej nieje
dnostajnej prędkości musiał być ruch obrotowy całej kuli planety, odby
wający się w kierunku ruchu obiegowego pierwotnego pierścienia. Atmo
sfera, otaczająca tworzącą się planetę, była w warunkach pierwotnej 
masy słońca, a więc znowu wskutek stygnięcia i ruchu wirowego oddzie
la ła  od siebie podobne pierścienie, dające początek księżycom planet. 
Jeżeli zaś masa pierścienia gazowego była zupełnie jednostajnej gęstości, 
to wtedy nie było powodu do skupienia się jej w jeden księżyc, lecz pękała 
stygnąc na drobne cząstki, obiegające samodzielnie, czego przykład mamy 
w układzie pierścieni Saturna.

Komety przez Laplace’a uważane były jako mgły, w przestrzeniach 
międzygwiazdowych istniejące; wciągnięte w sferę przyciągania słońca
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odbywają swe drogi na zasadzie p r a w  K eppler a., dołączając się do ukła
du planetarnego jako ciała, pierwotnie temuż układowi obce.

Te pojęcia Laplace’a powstały w czasie, kiedy jeszcze nie znano ani 
rozbioru widmowego, ani teoryi zachowania energii; opiStały się więc 
tylko na sile ciążenia i ogólnych zasadach ciepła. Te zaś odkrycia pod 
wieloma względami potwierdziły hypotezę nebularną. Wykrycie pier
wiastków ziemskich na słońcu i w atmosferach planet prowadzą konie
cznie do pojęcia o jedności pochodzenia planet, będącej zasadą hypotezy 
Laplace’a. Dlategotćż, mimo słabych punktów tój hypotezy, nieodłą
cznych od każdej hypotezy, jest ona wielce prawdopodobna w głównych 
zarysach. W iele szczegółów wymaga jeszcze oddzielnego objaśnienia.

Podczas kiedy Laplace opierał swe zasady na spólnym kierunku 
prostym ruchów planet i księżyców, Herschel jednocześnie prawie odkrył 
dwa księżyce Uranusa (1787); pozostałe dwa Uranusa i księżyc N eptuna 
odkryte zostały już później. Księżyce te, mające jak  wiemy ruch wste
czny, stały się pierwszym niejasnym punktem teoryi. W  jaki bowiem 
sposób ruch ich mógł powstać w kierunku przeciwnym ogólnemu rucho
wa, tego zasady Laplace’a nie są w stanie objaśnić.

Prócz tego zarzutu, niezupełnie dziś usuniętego, pozostają do obja
śnienia jeszcze inne wątpliwości. W edług zasad Laplace’a płaszczyzny 
dróg planetarnych niepowinnyby się różnić od płaszczyzny równika słoń
ca, co jak wiemy, szczególniej u niektórych asterójd, nie ma miejsca. 
Dalej, gęstości planet byłyby zależne od odległości ich od słońca, nako- 
niec czasy obiegów najbliższych planet zbyt wiele różnią się od czasu 
obrotu słońca, co nie powinnoby mieć miejsca przez wTzgląd na to, że 
prędkość wewnętrznych cząstek najbliższych pierścieni małoco różnić się 
mogła od prędkości pozostałej atmosfery słonecznej.

Wobec prawdopodobieństwa zasad hypotezy nebularnój nie jest 
niemożebne późniejsze wyjaśnienie tych zarzutów. Dziś jest ono jeszcze 
przedwczesne. —

W  ostatnich czasach matematyk angielski, M. G. Darwin, wuiosząc 
z rachunkowego badania zjawiska przy2)Jywów w ciałach różnych gęsto
ści, przyszedł do przekonania, że planeta nieostygła może utworzyć księ
życ przez oderwanie się części m ateryjału, stanowiącego zgrubienie ró
wnikowe, czyli przypływ", wywołany grawitacyją ciał sąsiednich. J a k 
kolwiek ta  hypoteza Darwina nie może się stosować do całego układu 
słonecznego, niemniej jednak może dopomóc do rozjaśnienia niektórych 
wspomnianych, a do dziś nierozwiązanych wątpliwości w teoryi Laplace’a.

2 3 3 .  D o ś w i a d c z e n i e  P l a t e a u . Fizyk belgijski, P lateau, zapo
mocą stosunkowo łatwego doświadczenia fizycznego okazał wpływ siły 
odśrodkowej na obracającą się masę płynną. Doświadczenie to wykony



wa się następującym sposobem. W  naczyniu szklanym znajduje się 
mieszanina alkoholu z wodą w takim  stosunku, aby jej ciężar właściwy 
był równy ciężarowi właściwemu oliwy, której kroplę wpuszcza się do 
owego płynu alkoholowego. K ropla oliwy, zawieszona w płynie tejże 
samej gęstości, przyjmuje postać kulistą. W  tę kulkę oliwy wsuwa się 
ostrożnie cienki pręcik metalowy, na którym osadzona jest w owym środ
ku blaszka okrągła, nieco mniejsza od kropli oliwy, tak, aby blaszka 
pomieszczona była w środku kulki oliwnej, koniec zaś pręcika opierał 
się o dno naczynia. "Wprawiając pręcik w ruch obrotowy, stopniowo 
przyśpieszauy, spostrzegamy następujące zjawiska: kulka oliwy obraca się 
wraz z pręcikiem i wmiarę przyśpieszania ruchu spłaszcza się, przedsta
wiając postać elipsojdy obrotowej, następnie od części równikowej eli- 
psojdy odrywa się pieścień ciągły z oliwy, który następnie pęka na części, 
a te, przybrawszy postać kulistą, obiegają wokoło elipsojdy, pozostającej 
na pręciku.

Doświadczenie to nie jest naturalnie żadnym stanowczym dowodem 
prawdziwości hypotezy nebularnej. Zbyt wiele różnorodnych sił działało 
w tworzeniu się światów, aby ich działanie udało się naśladować w do
świadczeniu gabinetowym. Doświadczenie jednak opisane w sposób bar
dzo prosty wskazuje moźebność zjawisk, pod wpływem siły odśrodkowej 
powstających w płynie, na którego zmianę postaci nie wpływa żadna inna 
siła zewnętrzna.

234. Jedno  z obszerniejszych dopełnień  teo ry i L ap lace’a podał w roku  
1884  F aye  (Sui- Corigine du tnonde), u siłu jąc  objaśnić w steczny ruch księżyców 
1 ran u sa  i N eptuna, k tó re  L ap lace ’owi nie były jeszcze znane, gdyż zaledwie 
dw a pierw sze dostrzeżone zostały  na la t  p a rę  p rzed  ogłoszeniem  hypotezy 
nebu larnej.

Z pow yższego wiem y, że w pojęciu L ap lace’a pierścień , oderw any od 
w irującej m gław icy, odbyw ał dalej swój ruch  nabyty  ta k , ja k b y  był częścią 
atm osfery , o taczającej tw orzące się słońce, to  je s t  p rędkości kątow e jeg o  czą

stek  były też  sam e na wewnę
trznym , co i  na  zew nętrznym  
brzegu. W skutek  tego p ręd 
kości łinijow e tych  brzegów 
były różne, cząstki zdążające 
do środka  pierścienia S (fig. 
2 4 1 ) od b rzeg u  zew nętrznego, 
obdarzone w iększą prędkością, 
w yprzedzały ruch pow olniejszy 
środka, biegnąc w k ierunku 

Fig. 241 Z Z ', cząstki zaś obdarzone ru 
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chem m niejszym  spóźniały  się względem  ru ch u  środka, idąc po krzyw ej W W '. 
Kuch p rze to  w irow y tw orzącej się p lane ty , a więc i u tw orzonych następn ie  je j 
księżyców, m usiałby odbyw ać się w k ierunku  W W 'ZZ', prostym , tak , ja k  i ruch 
pierścienia.

F aye  s ta ra  się dowieść, że przypuszczenie to  m iejsce m ieć może ty lko 
dopóty , dopóki p ierścień w iru jący  nie je s t  oderw any, ale znajdu je  się w o b rę 
bie ogólnej mgławicy; w tedy bowiem w raz z całą  m gław icą stanow i jed n ę  
całość, w której siła  c iążen ia  każdej w ew nętrznej cząstk i je s t  w p ro st p ro - 
porcyjonalna względem  je j  odległości od środka. W  tym  położeniu  ty lko 
cząstk i m gławic, czyto bliższe czy dalsze, ciążąc ku  środkow i, zm uszone są 
w skutek oporu , ta rc ia  jednych  o d rug ie , do odbyw ania rów noczesnego swych 
d ró g  kołow ych, zachow ując praw o rów nych p rędkości kątow ych , a zw iększają
cych się linijow ych w m iarę odległości od środka. P raw o  ciążen ia  w  tak iej 
masie w yraża się w zorem  A r , gdzie r oznacza odległość od środka , A  zaś 
pew ną liczbę s ta łą , zależną od m asy m gławicy. F ay e  nie tłom aczy powodóvr 
ruchu w irow ego m gławicy, w ykazuje ty lko  jeg o  możliwość z p rzyk ładów  m gła
wic w irow ych i sp iralnych  dziś spostrzeganych  i przyTpuszcza, że w m gław icy 
praw ie kulistej i jed n o ro d n e j pow olne ruchy  wirow e cząstek  wytworzyły- spó ł- 
środkow e pierścienie z ogniskam i w iększej g raw itacy i ju ż  w cześniej, an iże li 
s iła  c iążen ia  ściągnęła resz ty  m ate ry i gazowej k u  środkow i. A zaty m, p rzed  
u tw orzeniem  się słońca ju ż  p lanety  z ow ych p ierścien i tw orzyć się zaczęły 
przez ściąganie cząstek  p ierścien ia  ku  jak iem u ś więcej zgęszczonem u środkow i 
i  ru ch  ich obrotow y, w edług powyższego, m usiał się w ytw orzyć w k ie ru n k u  
ogólnego ruchu  obrotow ego m gław icy.

Cale to  położenie zm ienić się m usiało , skoro  zgęszczająca się m gław ica 
ściągnęła  cząstk i, p o zosta jące  od u tw orzonych  p ierśc ien i, ku  środkow i i  skoro 
cząstk i obwodowe, w sku tek  siły odśrodkow ej, w ytw orzonej p rzez  przyśpieszony 
o b ró t, oderw ały  się w postac i p ierśc ien ia . G raw itaoy ja  cząstek  p ierścien ia  
ku  środkow-i w pierw szych chwilach po oderw aniu  b y ła  zrów now ażona całko 
w icie siłą odśrodkow ą. C ząstk i u trac iły  łączność z całością, nie u legały  ta rc iu , 
zm uszającem u je  poprzednio  do odbyw ania ru ch u  z jed n ak o w ą  p rędkośc ią  
kątow ą, i zaczęły podlegać praw om  K epp ler’a, ja k o  oddzielne części uk ład u . 
S iła ciążenia w tak im  uk ładzie  zm ienia się odw rotnie p roporcy jonaln ie  w zglę
dem  kw adratów  odległości, a  p rędkość linijow a cząstek  względem pierw iastków

kw adratow ych  z tychże odległości. W yrażen ie  tego  p ra w a  będzie  gdzie  B
r"

je s t liczbą s ta łą , zależną od m asy słońca. C ząstk i p ierścien ia  zew nętrzne 
b ęd ą  m iały ruch  pow olniejszy, niż w ew nętrzne. Gdy zagęszczenie w pośre
dnim punkcie p ierścien ia  zaczęło się tw orzyć, stanow iąc zaw iązek przyszłej 
p lanety , w tedy cząstk 1, ku  tem u  środkow i dążące, zbaczać m usiały w k ie ru n k u  
odw rotnym  w zględem  tego, ja k i  m iał m iejsce w p ierw szym  okresie p rzy  p ra 
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wie A r, ruch  więc obrotow y p lanety  m usiał być wsteczny W W 'ZZ' ja k  to 
schem atycznie p rzedstaw ia  fig. 242-ga.

W ten  spiosób w edług przypuszczen ia  F ay e’a u tw orzy ły  się p lanety  
U ranus i N eptun, k tórych księżyce nm ją o b ró t wsteczny, podczas gdy planety

gnięeiu do słońca, ale w ytw orzyły ciała oddzielne, obiegające po drogach  
różnego nachylenia zarów no ruchem  prostym  ja k  i w stecznym . —

T eory ja  F a y e ’a, w zarysach  tu  podana, rów nie ja k  i poprzedn ie , nie je s t  
bez pow ażnych zarzutów . G łówną je j podstaw ą je s t  przypuszczenie, że w p ie r
ścieniu odeiw anym  m uszą pow stać prędkości ruchu  cząstek , zm niejszające się

z odległością, zgodnie z praw em  — . Tem u przypuszczeniu  p rzeczą  poszuki

w ania H irsz ’a, dow odzącego, że w tak im  raz ie  ta rc ie  cząstek , sam ą różnicą 
p rędkości w ywołane, doprow adziłoby cząstk i do jednakow ej prędkości kątow ej, 
a  więc do stanu  p rzez  L ap lace ’a przy jm ow anego . Choć s tan  tak ie j rów now agi 
nie może być sta ły , w ystarcza  jed n ak  przy  rozpoczynającym  się zagęszczeniu 
do w ytw orzenia ruchu  p rostego .

Obok tego  z p rac  R oche’a i K irkw ood’a w ynika w niosek, że ruch  w ste
czny p rzy  tw orzen iu  się p lan e t, w edług F ay e’a pow stający , nie może być stały. 
M gławica p lan e ta rn a , z p ierścien ia  u tw orzona, podlega po d  wpływem słońca 
przypływ om  i odpływ om  gazowym , podobnym  do przypływ ów  m orza, i p rzy j
m uje postać w ydłużonej elipsojdy w kii ru n k u  prom ienia  w odzącego, t. j .  
w k ie ru n k u  graw itu jącego  słońca. W sku tek  tak iego  dzia łan ia  przypływ ów , 
ham ujących  ruch  obrotow y (us. 1 5 5 ), czas obrotu  elipsojdy musi powoli 
zrów nać się z czasem obiegu, ja k  to  m a miejsce w księżycu ziem skim , co ju ż  
stanow i ruch  p ro s ty . W  tym  czasie rów ności o b ro tu  i obiegu prędkość obie
gow a cząstek  dalszych je s t  w iększa, an iże li bliższych; is tn ie ją  więc w arunki 
p ierśc ien ia  L ap lace’a i gdy  ruch  ostatecznii zaczyna się p rzyśp ieszać w skutek 
zgęszczania, m usi być prosty .

W yjątkow e nachylenia osi U ranusa  i N eptuna do płaszczyzn ich d róg  
objaśnia F aye  w ogólnych w yrazach napływ em  niesym etrycznym  m ateryjałów

bliższe słońca, zacząw szy od 
M erkurego aż do S atu rna , j>o- 
w staly  w m gławicy jeszcze  
nierozdzielonej, zanim  jeszcze 
utworzy to się słońce.

F ig .  242.

K om ety w edług F ay e ’a 
pochodzą z te j sam ej mgławicy 
w sku tek  m iejscowych drobnych 
zgęszczeń, k tó re  pod  wpływem 
bardzo  różnorodnych ruchów  
w irow ych nie podległy ścią-
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p ierścien ia , p rzechylających rów nik ku  płaszczyznom  obiegu. Gdyby nauka 
znalaz ła  na  to dow ody, przypuszczenia F a y e ’a co do ruchu  wstecznego byłyby 
zbyteczne, bo ja k  pow yżej (ust. 195, 196) było objaśnione, p rzechylenie osi 
U ranusa  o 98°, a N eptuna o 145° od prostopadłości w ystarcza do ob jaśnienia 
ru ch u  w stecznego istn iejącego, choćby on w p oczątkach  tw orzen ia  się był 

p rosty .
Z pow yższych uw ag należałoby przypuszczać, że ruch  w steczny księży

ców U ranusa  i N ep tuna nie je s t  p ierw otny , lecz że pow stał później, w sku tek  
n iezbadanych do tąd  wpływów, zm ieniających p ierw o tną  prostopad łość  osi 
o b ro tu  do płaszczyzny obiegu.

235. W  ostatnich rezultatach badań widmowych ciał niebieskich 
zasady hypotezy nebularnej ważne znajdują poparcie. W idzieliśmy po
wyżej (us. 288), że w widmach gwiazd stałych znajdujemy niezbite do
wody tożsamości pierwiastków, z których układ słoneczny się składa. 
Świadczy to o jedności pochodzenia wszystkich tych słońc odległych, 
potwierdzając piórwszą myśl fkaufa o m ateryi pierwotnej, zalegającej 
przestwory «w początku wszechrzeczy*. Badania mgławic, przez Hug- 
gins’a rozpoczęte, niemniej do tegoż pojęcia powstawania światów prowa
dzą. Tfiektóre mgławice przedstawiają w widmie wszystkie cechy mas 
gazowych rozpalonych, na wielkich przestrzeniach rozlanych, a mgławice 
regularne okrągłe, czyli tak  zwane planetarne, okazują jaśniejsze jądro 
w środku, będące prawdopodobnie początkiem zagęszczania. Z a kon- 
densacyją przeto, jako podstawą kosmogoniczną, przemawiają fakty spo
strzegane.

Według Zollnerhi (r. 1865), zagęszczenie masy gazowej, w prze
strzeni świata będącej, pozwala rozróżnić pięć okresów:

1) Okres stanu gazowego rozpalonego, jaki zdaje się być właściwy 
niektórym mgławicom, dającym w widmie jasne prążki wodoru.

2) Okres stanu płynnego rozpalonego, t. j. odpowiadający pier
wszemu stopniowa zagęszczenia wskutek u traty  ciepła przez promienio
wanie. W  tym stanie znajdują się prawdopodobnie gwiazdy stałe, w któ
rych żadnej zmiany w natężeniu światła dostrzec nie możemy.

3) Okres tworzenia się skrzepów na powierzchni płynnej, a wsku
tek tego zmniejszanie się peryjodyczne światła, zależne od obrotu ciała 
tą  stroną, na której skrzepy nieświecące nagromadziły się w większej 
ilości. Niektóre gwiazdy zmienne zdają się być w tym stanie, a prawdo
podobnie i te, któro w lunetach czerwonymi się wydają. Słońce nasze 
ze swwmi plamami zdaje się, według Zóllner’a, przechodzić z drugiego 
do trzeciego okresu.

4) Okres tworzenia się skorupy, otaczającej kulę wTewnątrz płyn
ną. W tym okresie ciało przestaje świecić własnym światłem, prócz wy
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padków, w których wybuchy gazów z rozpalonego wnętrza przerywają 
zastygłą skorupę. Do tego okresu prawdopodobnie można odnieść tak 
zwane gwiazdy nowe (us. 223), będące właściwie wybuchami wodoru lub 
innych gazów z wnętrza gwiazd niezupełnie ostygłych.

5) Okres zupełnego ostygnięcia i osadzania pary wodnej w postaci 
oceanów. Ciała znajdujące się w tym okresie stygnięcia nam znane są 
tylko w układzie słonecznym, jako planety nieśw iecące, a tylko odbijające 
światło słońca. Trudno mniemać, aby ich i w przestrzeniach między- 
gwiazdowycli nie było, chociaż nie mamy sposobu dostrzeżenia ich, jako 
nie posiadających światła własnego. Tylko z niektórych gwiazd zmien
nych, jak  np. Algol (us. 224), domyślać się możemy ich istnienia.

T a liypoteza stygnięciu, stopniowego ciał niebieskich jest dalszym 
ciągiem hypotezy nebularnej, dopełnia ją  i z wielu względów potwierdza 
Badania zaś gieologiczne wykazują z wielkim prawdopodobieństwem, że 
ziemia nasza była niegdyś w stanie wysokiego rozpalenia i że wszystkie 
dzisiejsze zmiany jej powierzchni są tylko dalszym nieprzerwanym cią
giem zmian, jakie hypoteza Laplace’a przypuszcza w rozwoju światów.
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