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 w ielkie p raw a Przyrodzenia, w y
dobyte z głębokich i tru d n y ch  r a 
chunków, w  języku  pospolitym  do 
pojęcia w szystk ich  wyłożyć...

Ja n  Śniadecki.

...la m arche de 1’esprit hum ain  a ete 
em barrassee e t incertaine; souvent, 
ił n ’est paryenu  a la  vraie cause des 
phenom enes, qu ’ aprfes ayoir ćpuise 
les fausses hypothbses que son ima- 
g ina tion  lui a suggerćes; et les yeri- 
tes qu’il a deeouyertes, ont presque 
tou jours ete alliees a des erreurs que 
le tem ps e t l’observation  en on t se- 
parees.

Laplace.





P R Z E D M O W A .

Jed n ą  z najbardziej pow szechnych  w ad tak 
zw anych książek „popu larnych” je s t, że podają  one 
przeważnie gołe w ynik i badań  naukow ych, że nie 
w prow adzają czy te ln ika  do w a rsz ta tu  p racy  n au k o 
wej, nie roztaczają  przed nim  żyw ego obrazu  nauk i 
wiecznie się rozw ijającej i n ig d y  nie skończonej, 
lecz ostatecznem i ty lko  je j zdobyczam i każą się za 
chwycać. D ogm atyczny  tak i w ykład  pozostaw ia 
wprawdzie w pam ięci czy te ln ik a  garść  faktów , ale 
umysłu praw dziw ie nie kształc i, do sam odzielnego 
m yślenia nie zapraw ia.

Od w ady tej „Szkice A stronom iczne” Tisse- 
randa najzupełniej są wolne.

D ają  one rozwój h isto ryczny  każdej z w yłożo
nych kw estji i obrazują je j s tan  obecny, w yraźn ie 
zaznaczając p y tan ia  n iero zstrzy g n ię te  i te, nad  k tó- 
remi teraźn ie jsza  A stronom ja p racu je , d a ją  w p rze
kroju  s tan  obecny g łów niejszych  zagadnień . W i
dzimy jasn o , że obok śm iałych  a w ielk ich  kroków  
naprzód, zdarza ły  się częstokroć po tykan ia , że obok 

Szkice Astronom iczne. 1



I I

bezsprzecznie p ięknych  i po tężnych  zdobyczy  u m y 
słu ludzkiego je s t  w iele jeszcze spraw  niezupełnie 
w yśw ietlonych , lub zupełnie ciem nych. T ak  np. 
ca ły  szkic, pośw ięcony spraw ie dom niem anych p la
n e t przedm erkurow ych, je s t  jed y n ie  w ykładem  sze
reg u  nieuw ieńczonych  do tychczas pow odzeniem  
prób ku  w y tłum aczen iu  n arzu ca jący ch  się w obser
w acji zjaw isk. A le prób ty c h  b ynajm nie j za s tra 
cone dla nauki uw ażać nie należy, a ich p rzed sta
w ienie je s t  poży teczn ie jszym  i bardziej pouczają
cym  od apodyktycznego  w ykładu  „usta lonych” 
w nauce  postępów .

L uźno  napozór ze sobą zw iązane „Szkice” n i
n iejsze stanow ią przecie je d n ą  organiczną całośd. 
P rzed s taw ia ją  one m ianow icie w szystk ie  w y b itn ie j
sze i najbardzie j ch a rak te ry s ty czn e  zagadnienia 
działu  A stronom ji, pospolicie zw anego M echaniką 
N iebieską. Z adaniem  je j je s t  ^w ytłum aczenie ru 
chów  w szystk ich  ciał niebieskich na podstaw ie je 
dynie new tonow skiego p raw a pow szechnego cią
żenia.

M echanika N iebieska, posługu jąca  się ciągle 
t. zw. rachunk iem  w yższym , w m ałej ty lk o  swej 
części by ła do tychczas popularyzow ana. N iejedna 
z kw estji, w  książce te j w yłożonych, po raz p ierw 
szy s ta je  się dla szerszego ogółu p rzystępną.

A  T isserand  posiadał szczególną kom petencję  
do podjęcia  tak ie j popularyzacji. A u to r cz tero to 
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m owego „T raitó  de M ecaniąue ce le s te” l), dzieła 
epokow ego, jed y n eg o  w X IX -ym  stuleciu, dzieła, 
k tó re  opin ja  naukow a staw ia  obok tra k ta tu  L ap la- 
ce’a; p racow nik  nad to  o ry g in a ln y  i p łodny  w tej 
dziedzinie, — m ógł lepiej niż k toko lw iek  w ybrać 
z gęstego  lasu badań te, k tó re  całą, naukę n a jd o b it
niej charak teryzu ją . P o p u la ry za to r św ietny , iście 
po francusku p rze jrzy sty  i ja sn y , potrafił w yłożyć 
arcy trudne zagadn ien ia  z ta len tem , p rzypom ina ją
cym  inne dzieło w ielkiego L ap lace’a, „E xposition  du 
system e du m onde.” T o też  czy tan ie  n in ie jszych  
„Szkiców”, pożyteczne dla zaw odow ych naw et a s tro 
nomów, najzupełn ie j je s t  dostępne każdem u, k to  
zna początk i K osm ografji.

Szkice te , n ieob jęte  dotychczas w o ryg inale  w y 
daniem  zbiorow ym , um ieszczone b y ły  w różnych  
tom ach paryskiego  „A nnuaire du B ureau  des L on- 
g itudes”; k ilka z n ich  przedrukow ano w D o d a tk u  do 
e lem entarnego  podręcznika A ndoyera  3).

W  przekładzie trzym aliśm y  się ściśle tek s tu  
au to ra , gdzieniegdzie drobne ty lko dodając uw ag i 
w odsyłaczach.

Oumacz.

>) P aryż 1889-1896.
2) Tisserand e t Andoyer. „Laęons de C osm ograpkie.” 

P aryż 1895.





O zwlctinieciacii Megu ciał n i c M e s M

CZĘŚĆ PIERW SZA .

K opernik, um ieszczając n ieruchom e Słońce 
w środku uk ładu  p lanetarnego  i ro zk azu jąc  Ziem i, 
jak o  prostej p lanecie, k rąży ć  dookoła niego, spow o
dow ał olbrzym i postęp w A stronom ji.

R uchy planet, ja k  p roste  ta k  w steczne, ob jaś
n iały  się teraz  w sposób p ro sty  i n a tu ra ln y , i część 
kom binacji ruchów  kolistych , k tó rem i P to lem eu sz  
obciążył by ł A stronom ję, zn ika ła  na zawsze; nad to  
teo rja  ruchu  Ziem i pozw oliła określić stosunki od
ległości p lan e t od Słońca, p rzed ty m  zupełnie n ie 
znane. Nie doszedł w szakże K opern ik  do poznania 
praw dziw ej n a tu ry  orbit, zak reślanych  przez p lan e 
ty  w ich biegu dookoła Słońca, i, aby  uw zględnić 
niepraw idłow ości ty ch  ruchów , zm uszony by ł pozo
staw ić k ilka kół ptolem euszow skich.

G ienjusz K ep lera  dopiero odkry ł praw a ru 
chów p laneta rnych . W y zy sk u jąc  cen n y  zbiór ob
serw acji M arsa, d o konanych  przez T ycho-B rahego , 
K epler okazał, że ze stanow iska założeń P to lem eu-

P Z A nnuaire du B ureau des L ong itudes n a  r. 1885-y
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sza obserw acje te  zaw iera ły  b łędy  do 8 m inu t sze- 
ściodziesiętnych, b łędy  zupełnie niedopuszczalne.

P o  w ielu  bezow ocnych usiłow aniach doszedł 
K epler do w niosku, że M ars zak reśla  elipsę, k tórej 
jed n o  z ognisk za ję te  je s t  p rzez Słońce, i że praw o 
ruchu  je s t  tak ie , iż prom ień w odzący, poprow adzo
n y  od p lan e ty  do Słońca, zam ia ta  pola p roporcjo 
n a ln e  do czasu; w ynik i te  ro zciągnął on następn ie  
na  w szystk ie  p lanety . W padł nad to  K ep le r n a  po 
m ysł po rów nan ia  p o tęg  w ielkich osi elips p la n e ta r
n y ch  do po tęg  obiegów  rocznych i znalazł, że k w a
d ra ty  czasów ty ch  ruchów  m ają  się do siebie, ja k  
sześciany w ielkich  osi.

P raw a  K eplera p rzedstaw iały  z doskonałą 
w iernością w szystk ie obserw acje Tycho-B rahego; 
odtąd stało  się m ożliw ym  obliczanie z g ó ry  położeń 
p lan e t; w  ty m  celu w ystarczy  znad dla każdej 
z n ich  sześć ilości, zw anych  elementami e lip ty czn e
mu N ależy  określić naprzód położenie p łaszczy
zn y  elipsy w przestrzeni; obieram y ted y  pew ną 
p łaszczyznę stałą; da jem y  sobie przecięcie tej p łasz
czyzny  z p łaszczyzną^ elipsy oraz nachylenie w za
jem n e  dw u ty ch  płaszczyzn; oto dw a pierw sze ele
m en ty . N astępn ie  trzeb a  określić położenie elipsy 
w  swej płaszczyźnie, w yznaczyć kierunek je j  w iel
kiej osi, co w prow adza trzeci elem ent; w ypada je s z 
cze oznaczy ć k sz ta łt  elipsy, powiedzieć, o ile różni 
się ona od ko ła—co daje  czw arty  elem ent elip tycz
ny , m im ośród. D alej określamy- rozm iary  bezw zględ
ne orbity , dając  sobie je j  oś w ielką, a raczej poło
w ę tej osi, czyli średnią odległość p lan e ty  od Słońca. 
Skoro dodam y w reszcie czas p rze jśc ia  p lan e ty  przez



o k reślo n y  p u n k t je j o rbity , dopełnim y ogółu sze
ściu elem entów  ruchu  elip tycznego.

D la sześciu planet, znanych  za czasów  K ep le
ra, należało  za tym  określić ogółem  36 liczb; obser
w acje dostarczy łyby  ich  w artości z dokładnością, 
coraz rosnącą; m ożnaby w ów czas było za pom ocą 
bardzo prostych  rachunków  określić ścisłe po łoże
nia p lan e t dla czasów najbardziej odległych. A stro- 
nom ja p lan e ta rn a  m usiała się zdaw ać skończoną od 
jednego  razu  i opartą  n a  n iew zruszonych p o d s ta 
wach.

Gdy poznano krzyw e, zakreślane przez p lan e
ty , pozostaw ało  odkrycie sił, zm uszających  je  do 
przebiegania ty ch  orbit; o s ta tn i ten  k rok  zrobił 
Newton.

S tosując do ciał niebieskich praw a M echaniki 
ziem skiej, k tórej podstaw y  n iedaw no położone zo 
sta ły  przez G alileusza i H u y g en sa , N ew ton dow iódł 
że z praw  K eplera w ynika, iż słońce p rzy ciąg a  k aż 
dą p lan etę  proporcjonaln ie  do je j m asy i w s to su n 
ku odw rotnym  do k w ad ra tu  je j odległości; przez 
szereg indukcji w zniósł on się do zasady  ciążenia 
pow szechnego: Dwie jakiekolw iek cząstki przyciągają  
się lumjem proporcjonalnie do swych mas i tu stosunku, 
odwrotnym do kwadratu swej odległości.

N ew ton nadał zasadzie swej ogólność roz le
glej szą, niż tego  w y m ag a ły  p raw a K eplera; w y p a
dało te raz  z zasady te j w yprow adzić wnioski 
i spraw dzić je  w szczegółowym, badan iu  uk ładu  
św iata . P ierw szym  z ty ch  w niosków  było, że p ra 
wa K ep le ra  nie m ogą ściśle p rzedstaw iać rzeczyw i
s tych  ruchów  p lanet.

_  7 —
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W eźm y, w rzeczy  sam ej, pod uw agę jedną, 
z p lanet; u lega ona p rzy ciąg an iu  ku S łońcu stosow 
nie do p raw a ciążenia. N ew ton  dow iódł, że na 
sk u tek  te j siły, musi ona zakreślać  elipsę dookoła 
Słońca, ja k o  ogniska, podczas g d y  je j p rom ień w o
dzący zam ia tać  będzie pola p roporcjonalne do cza
su; lecz p lan e ta  nasza pod lega n ie  ty lk o  p rzy c iąg a
n iu  Słońca; je s t  ona p rzy c iąg an a  nad to  przez w szy st
kie inne p lanety ; pod w pływ em  ty ch  zm ien iających  
się z każdą chw ilą sił ruch  je j  rzeczy w isty  nie b ę
dzie w ięc ruchem  elip tycznym , lecz czym ś z k o 
nieczności bardzo złożonym .

T rzeba  ted y  było zrzec się praw  Keplera, 
w y jść  je d y n ie  z zasady  ciążenia pow szechnego 
i określić ściśle p raw a ruchów  p lanet, uw zględn ia
ją c  w szy stk ie  dz ia łan ia  w yw ierane n a  każdą. W i
d n o k rąg  ogrom ny a n ieprzew idziany  otw ierał się 
przed N ew tonem ; uczyn ił on na nim  k ilka kroków , 
p ozostaw ia jąc sw ym  następcom  pole płodne w  bu 
dzące podziw  odkrycia.

Je ś li pom iniem y sa te lity  i astero idy , to  b ad a 
nie ruchów  różnych  ciał naszego uk ładu  p lan e ta r
nego sprow adzi się do zag ad n ien ia  M echaniki, k tó 
rego  sform ułow anie je s t  w y raźn e  i proste.

Siedm  pu n k tó w  m ate r ja ln y c h  o m asach  da
nych  (Słońce i sześć p lanet) za jm u je  w danej chw ili 
w iadom e położenia; posiada ją  one prędkości dane 
ze w zględu n a  w ielkość i k ierunek; p u n k ty  te  p rzy 
c iąg a ją  się w zajem nie siłam i, działa jącem i stosow nie 
do p raw a ciążenia pow szechnego; określić położe
nia, ja k ie  za jm ą te  p u n k ty  w jak im k o lw iek  czasie.

W idocznym  je s t  na ty ch m iast, że zagadnienie 
je s t  określone, że dalsze ru ch y  rozw ażanych p u n k 



tów, m uszą być  w ynikiem  danych  zagadn ien ia. 
L ecz je ś li samo sform ułow anie je s t  proste, to  w szak
że zagadnienie ana lizy  m atem aty czn e j, do k tó reg o  
ono prow adzi, p rzedstaw ia  znaczne trudności; ścisłe 
jeg o  rozw iązanie zdołano osiągnąć jed y n ie  w w y 
padku dwu ciał (S łońca i jed n e j z planet). Jeżeli 
zam iast dwu rozw ażać będziem y trz y  p u n k ty , n a 
tenczas o trzym am y słynne Zagadnienie trzech ciał, 
którego ścisłe rozw iązanie nie j e s t  i zapew ne nie 
rychło  będzie znane. N a szczęście przecież w n a 
szym  układzie p lan e ta rn y m  stan  rzeczy  je s t  tak i, 
że m ożem y o trzym ać rozw iązanie przybliżone, czy
niące zadość w szystk im  potrzebom  A stronom ji; za
w dzięczam y je  w y trw a ły m  w ysiłkom  św ie tn y ch  
m atem atyków , zpośród k tó ry ch  należy  p rzy to czy ć  
C lairauta, E ulera, d’A lem berta , L ap lace’a i L a- 
g ran g e’a.

O badaniach  ty c h  n iepodobna dać po jęcia  n a
w et przybliżonego w języ k u  potocznym ; og ran iczy 
m y się przeto  k ilku  w skazaniam i, k tó re  u w yda tn ią  
doniosłość osiągn iętych  w yników .

P ierw szą okolicznością, u ła tw ia jącą  p rzyb liże
nia, je s t  p rzew aga S łońca w uk ładzie p lan e ta rn y m ; 
dowiedziono bowiem , źe w szystk ie  p lan e ty , z łączo
ne razem , u tw orzy łyby  ciało, k tó rego  m asa s tan o 

w iłaby  conajw yżej —̂  część m asy Słońca. Od

leg łości w zajem ne dw u p lan e t nie s ta ją  się n igdy  
bardzo m ałem i, d latego  też  p rzyciągan ie  w zajem ne 
ty c h  p lan e t będzie zaw sze m ałym  ty lko  u łam kiem  
p rzyciągan ia , w yw ieranego  n a  każdą z n ich  przez 
S łońce; k ilka liczb da ja sn e  o ty m  stosunku  pojęcie .

_  9  —
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G dyby Z iem ia n ag le  uw olnioną została od 
w szystk ich  dzia ła jących  na  n ią sił, natenczas poru
sza łaby  się po lin ji p roste j, ruchem  jed n o sta jn y m , 
przeb iegając  około 106000 k ilom etrów  na godzinę. 
S łońce przez swe przyciągan ie  każe je j  upaść w jeg o  
k ie ru n k u  o 88 kim. w ciągu  godziny; ilość ta  p rzed sta 
w ia odchy len ie stycznej do elipsy, na  k tó re j S łońce 
u trzy m y w ało b y  Ziem ię, gdyby  is tn ia ły  ty lk o  te  dw a 
ciała; najw iększa z p lane t, Jow isz, działa jąc w n a j
bardziej sp rzy ja jący ch  w arunkach , m oże odchylić 
Ziem ię w  ty m  sam ym  czasie o 2,11110 t. j .  18000 r a 
zy  m niej niż Słońce. O dchylenie, spow odow ane 
w ty c h  sam ych w aru n k ach  przez W enus, nie p rze
w yższy łoby  l ,m25.

Podobnież, porów nanie działań, w yw ieranych  
w  jed n y m  czasie przez S a tu rn a  i S łońce na  Jow isza

powiada, że pierw sze je s t  rów ne conajm niej 

części d rugiego; w szakże działan ie  Jow isza  na  Sa

tu rn a  m oże w pew nych przypadkach  dosięgnąć :
I D U

części działan ia  Słońca na tę  sam ą planetę.

Zmiany w elementach eliptycznych. P oniew aż 
w uk ładzie naszym  p rzyciągan ie  S łońca je s t  w szę
dzie i znacznie przew ażającym , je s t  ted y  bardzo n a 
tu ra ln e , że je  osobno rozw ażym y; g dyby  działało 
ono sam o jedno , p lan e ty  zak reśla ły b y  nieogranicze- 
n ie tę  sam ą elipsę; stanow i to  pierw sze przybliżenie 
ru ch u  rzeczyw istego; to  w łaśn ie przybliżenie w y
prow adził K epler z obserw acji T ycho-B rahego.

N iew ielk ie siły, w yn ikające  z działan ia innych  
p lanet, będ ą  siłam i zaMócającenii (pertu rbacy jnem i)
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i dążyć będą do oddalenia rozw ażanej p lan e ty  od 
je j elipsy z razu  m ało, po dłuższym  czasie—znacz
nie; w ynik i te  oznaczane b y w ają  ogólną nazw ą 
zwichnięć (perturbacji). Rozum ie się zresztą , że w e
dług liczb, podanych w yżej, zw ichnięcia będą mniej 
lub bardziej wielkie, stosow nie do w ypadku; będą 
one np. bardzo słabe dla Ziem i, a bardzo  znaczne 
dla S aturna.

G dybyśm y ciągle porów nyw ali ruch  rzeczyw i
sty  do ruchu  po jed n e j i te j sam ej elipsie, to  o trz y 
m alibyśm y z czasem  odchylenia bardzo wielkie. To 
też dzieli się orbitę, rzeczyw iście przebieżoną przez 
każdą p lanetę , na  pew ną ilość części; je ś lib y  w k aż 
dym  punkcie podziału  zniesione zo sta ły  wrszystk ie  
siły p ertu rb acy jn e , p lan e ta  zak reśla łaby  dookoła 
Słońca elipsę, stosow nie do praw  K eplera; każdem u 
punktow i podziału odpow iadałaby  in n a  elipsa. P rz y 
puśćm y, że p lan e ta  porusza się naprzód po p ierw 
szej elipsie, następn ie  po d rug iej, i t. cl.; należy  zau 
w ażyć, że n a  sk u tek  m ały ch  rozm iarów  działań 
zak łócających  każda z ty ch  k rzyw ych  m ało będzie 
się różniła od sąsiednich.

Rozłożyliśm y w ten  sposób rzeczy w isty  ruch  
p lan e ty  na szereg  ruchów  elip tycznych . M ożna po 
wiedzieć, że ruch  odbyw a się ciągle po elipsie, k tó 
rej położenie, k sz ta łt i t. d., słowem  elem enty , zm ie
n ia ją  się w raz z czasem , i to  w sposób ciągły, je ś li 
ilość punk tów  podziału, o k tó ry ch  m ów iliśm y w y
żej, rośnie nieograniczenie.

Z am iast s ta rać  się o bezpośrednie określenie 
położenia, zajmow/anego przez pew ną p lan e tę  w d a 
nym  czasie, w yliczym y w artości, ja k ie  p rzy b ie ra ją  
w ow ym  czasie sześć elem entów  elip tycznych , po



czym  w yprow adzim y stąd  bardzo łatw o  szukane po
łożenie. E lem en ty  te  nie będą ju ż  rów ne w arto 
ściom stałym , ja k ie b y  posiadały , g d y b y  Słońce je 
dynie działało, ale w artościom  tym , zw iększonym  
lub zm niejszonym  o szereg  m ały ch  w yrazów , zw a
ny ch  nierównościami; rozróżnim y k ilka rodzajów  nie
równości.

Nierówności wiekowe. R ozw ażm y, d la p rzy k ła 
du, Ziem ię i Jow isza . G dyby Jow isz  działał na  Z ie
m ię s ta le  w ty m  sam ym  k ierunku , to  odchylenie, 
k tó re , jak eśm y  znaleźli, je s t  bardzo m ałe (około 2 m 
n a  godzinę) s ta łoby  się po dłuższym  czasie bardzo 
znacznym , gdyż pod w pływ em  siły stałej ciało prze
b ieg a  przestrzeń , p roporcjonalną do k w a d ra tu  cza
su. Z iem ia więc, p rz y c iąg an a  do Słońca siłą bardzo 
znaczną, n ab ra łab y  pod w pływ em  bardzo słabej si
ły  zak łócającej ru ch u  isto tn ie  różnego od ruchu elip
tycznego . Z auw ażyć ato li należy, że ta  siła per
tu rb a c y jn a  n ie  pozostaje  s ta łą  i, cow ięcej, że nie 
działa ona ciąg le w ty m  sam ym  kierunku, boć J o 
w isz i Z iem ia są w ruchu  po sw ych orbitach; działa
nie siły  zak łócającej na Jow isza  pociągnie go to 
w  je d n ą  stronę, to znów  w stronę przeciw ną; po 
p rzec iąg u  czasu, k tó ry  sprow adzi obiedwie p lan e ty  
do p ierw o tn y ch  m niej więcej położeń, duża część 
zw ichnięć Ziem i będzie n a tu ra ln ie  zniszczoną, gdyż 
dzia łan ia  cząstkow e zniszczą się w zajem nie praw ie 
zupełnie . K om pensacja  ta  nie je s t  je d n ak  doskona
łą , a to  g łów nie dla tego , że o rb ity  p lan e t nie są sy 
m etry czn e  w zględem  Słońca; w końcu w ięc rozw a
żanego procesu  e lem en ty  e lip tyczne p lan e t będą 
zw iększone lub zm niejszone o m ałe ilości; n as tęp n y

—  12 —
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tak i proces sprow adzi to  samo zw iększenie lub 
zm niejszenie, i t. d.

B ędziem y za tym  mieli po dłuższym  p rzeciągu  
czasu zm iany  w elem entach elip tycznych , p rzyb li
żen ie proporcjonalne do czasu; te  to  zm iany  nazy 
w a ją  się nierów nościam i w iekow em i.

Lubo n iedostrzegalne  dla n iew ielk iego prze
ciągu czasu, nagrom adzenie zm ian ty c h  m oże z b ie
giem  stuleci stad  się pow ażnym .

Nierówności okresowe. N ierów ności te  zależne 
są od w zajem nej konfiguracji p lanet; s ta ją  się one 
postrzegaln ie  rów ne, gdy konfigu racja  ta  zosta je  
m niej więcej przyw rócona.

Ogólne ich cechy  dają  się ła tw o  uchw ycie; 
w yobraźm y sobie p u n k t ruchom y, p rzeb ieg a jący  je d 
n osta jn ie  okrąg; odległość środka do rzu tu  p u n k tu  
ruchom ego na jed n ą  ze średnic p rzed staw ia  k tó rą 
kolw iek z nierów ności okresow ych, różn iących  się 
m iędzy sobą je d y n ie  w ielkością okręgu , prędkością 
p u n k tu  ruchom ego i chw ilą p rzejśc ia  przez koniec 
rozw ażanej średnicy.

K ażdy  z elem entów  elip tycznych  pew nej p la 
n e ty  pod lega nieogran iczonej ilości n ierów ności 
okresow ych; szczęściem  najw yższa w artość, do j a 
kiej w znieść się m oże każda z ty c h  nierów ności, m a
leje  szybko, m ożem y przeto  ogran iczyć się  rozw a
żeniem  dosyć m ałej ich liczby.

N a ogół n ierów ności okresow ych m ożna się 
zapatryw ać, jak o  na  ruch  w ahad łow y  kolo pew nej 
w artości średniej, k tó ra  z kolei pod lega postępo
w ym  zm ianom  na sk u tek  nierów ności w iekow ych. 
Jeśli chcem y zadow olić się zbadaniem , jak i będzie 
ogólnygW ygląd u k ładu  słonecznego po up ływ ie w iel
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kiej ilości w ieków, ted y  m ożem y pom inąć n ierów no
ści okresow e i rozw ażać je d y n ie  nierów ności w ie
kowe.

Nierówności o długich okresach. P o zo sta je  omó
w ienie trzeciego  rodzaju  nierów ności, odg ry w ające
go pow ażną rolę w teo rji zw ichn ięć p lane ta rnych , 
a k tó rego  odkrycie stanow i je d e n  z najp iękn iejszych  
ty tu łó w  do sław y L ap lace’a.

R ozw ażm y p lan e ty  Jow isza  i S atu rna , dla k tó 
ry c h  n ierów ności tego  rodzaju  są znaczne; zachodzi 
bow iem  szczególna okoliczność, że podczas g d y  J o 
w isz dokonyw a pięciu  swoich obiegów, S a tu rn  do
k o n y w a sw oich praw ie ściśle dwa.

W  rzeczy  sam ej, pięć obiegów Jo w isza  s tan o 
w i 21663 dni, dw a zaś S a tu rn a  21518; liczby te  są 
praw ie rów ne, ich różnica, 145, j e s t  m ałą wobec 
każdej z nich; w y rażam y  to, m ówiąc, że czasy  obie
gów  Jow isza  i S a tu rn a  są przybliżen ie w sto sunku  
w ym iernym  2 do 5.

O koliczność ta , ja k  zobaczym y, g ra  doniosłą 
rolę. W y n ik a  z niej bowiem , że po upły  wie cyk lu  
.21663 dni, czyli około 59 la t, obiedw ie p lan e ty  z a j
m ą p raw ie te  sam e położenia, co z początku; zw ykle 
w ięc n ierów ności okresow e będą w ów czas przybli
żenie te  sam e, co u  p u n k tu  w yjścia , lecz kom pensa
cja nie będzie ścisła; będziem y m ieli pew ną w y p ad 
kow ą d la zw ichnięć każdej z p lanet.

P odczas ro zm aity ch  części drugiego  cyklu  
w zględne położenia Jow isza  i S a tu rn a  będą praw ie 
te  sam e, co podczas odpow iednich części p ierw sze
go; w  końcu  drugiego  cyklu  w pływ  zw ichnięć bę
dzie praw ie podw ójny; będzie on p o tró jn y  w końcu 
trzeciego , i t. d.; po up ływ ie w szakże pew nej ilości
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cyklów  położenia p lan e t będą, bardzo różne od po
łożeń p ierw otnych , gdyż stosunek  5 :2  u rzeczyw i
s tn iony  je s t  ty lk o  w przybliżeniu; znów  w ięc zacho
dzić będzie kom pensacja; w yn ik n ą  stąd  w ruchu  
obu p lan e t nierówności o bardzo d ługim  okresie, 
około 900 lat; rozm iary  ty ch  nierów ności, ja k  pon i
żej okażem y, są pow ażne.

Okoliczność, zachodząca dla Jow isza  i S a tu rn a  
nie je s t  bynajm niej w y ją tk iem  w naszym  układzie 
p lanetarnym ; ta k  np., czas obiegu N ep tu n a  je s t 
przybliżenie dw a razy  w iększy od obiegu U rana; 
tak , czasy obiegów  W enus i Z iem i m ają  się do sie
bie z w ielkim  przybliżeniem , ja k  8 : 13. S k u tk iem  
te j. przybliżonej w ym ierności s to sunków  obiegów  
jest, że nierów ności, k tó re  pow innyby  być  praw ie 
rów ne zeru, sądząc z w ysokiego m iejsca  ja k ie  za j
m ują  w ogólnym  szeregu  nierów ności okresow ych, 
d a ją  się bardzo uczuć.

W  ram ach  naszego szkicu niepodobna dać po
jęc ia  o m etodach, u ży w an y ch  przez g ieom etrów  
i astronom ów  w długim  a sub te lnym  rach u n k u  n ie
rów ności p lanetarnych ; ogran iczym y się pow iedze
niem , że rozw inięcia analityczne, jak ich  w ym aga 
rozw iązanie, są m ożliwe i mimo swej długości 
w zględnie ła tw e, na  sk u tek  m ałych  m im ośrodów  
orb it oraz n iew ielkich  w zajem nych  nachy leń  ty ch  
orbit; rachunki, w yk o n an e  przez L e V errie ra  dla ca
łego uk ładu  p lan e ta rn eg o  (z pom inięciem  sa te litó w , 
a w szczególności K siężyca), op iera ją  się p raw ie zu 
pełnie na  podziwu godnych  p racach  L a g ra n g e ’a 
i L ap lace’a.

W  p rak ty ce  odnosi się w pływ  nierów ności 
okresow ych elem entów  e lip ty czn y ch  do sam ego po 
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łożenia każdej p lan ety ; w yobrażam y sobie wówczas 
fikcyjną, p lan etę , poruszającą, się podług praw  K ep 
le ra  po elipsie, k tó rej e lem en ty  zm ien iają  się praw i
dłowo o n ieznaczne odcienie, n a  sk u tek  jed y n ie  nie
rów ności w iekow ych, podczas g d y  praw dziw a p la
n e ta  w ah a  się około te j p la n e ty  fikcy jnej na  k rzy 
w ej o bardzo m ałych  rozm iarach, k tó re j n a tu ra  za
leży  od nierów ności okresow ych.

P o sta ram y  się dać w yobrażen ie o rozm iarach 
te j m ałej k rzyw ej w w ypadku  Ziemi. P rzed staw m y  
orbitę p lan e ty  fikcyjnej, k tó ra  zastąp i Ziem ię, przez 
elipsę o osi w ielkiej, rów nej 10m (będzie to  krzywda, 
m ało różna od ko ła  o prom ieniu  = r5 m); elipsa ta  
zm ieniać się będzie bardzo pow oli na  sk u tek  n ierów 
ności w iekow ych; otóż Z iem ia nie oddali się n igdy  
od te j fikcyjnej p lan e ty  w ięcej, niż o l miu.

Co do zm ian w iekow ych elem entów  te j elipsy, 
to  są one bardzo n iew ielkie i d a ją  się w yraźniej 
uczuć dopiero po upływ ie bardzo długiego czasu; 
o g ran iczym y się n a  te raz  zaznaczeniem , że w p rze
ciągu  roku  w ielka oś elipsy obraca się w ty m  sa
m ym  czasie o jeszcze  m niejszy  k ą t, w ynoszący  oko
ło pół sekundy.

W idzim y więc, że po upływ ie roku  różnica 
m iędzy rzeczy w isty m  położeniem  Ziemi, a położe
niem , ja k ie  zajm ow ałaby  ona na niezm iennej elip
sie, je s t  bardzo n iew ielka.

D la M erkurego i W enus nierów ności okresow e 
są rów nież bardzo m ałe; nie m ogą one w yw ołać 
zm iany  o pół m in u ty  łu k u  w długościach  ty c h  p la 
n et, w idzianych  ze Słońca.

D la M arsa nierów ności te  są znaczniejsze, z po 
w odu zbliżenia, jak ie  zachodzić m oże m iędzy tą
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p lan etą  a najw iększą ze w szystk ich , Jow iszem ; 
w pływ  ich m oże wznieść się do około 1'; tak im  b y ł 
m niej w ięcej stopień dokładności obserw acji Tycho- 
B rahego, rozum iem y więc, że n ierów ności te  nie 
m ogły  b y ć  stw ierdzone przez K eplera.

N ierów ności okresowe Jo w isza  i S a tu rn a  dają 
się w yraźn ie  uczuć; ale najpow ażniejszą, i to  w y b it
nie, je s t  nierówność o d ługim  okresie, o k tó re j m ó
wiliśmy wyżej; może ona zm ienić o 20' d ługość 
Jow isza i o 50' długość S atu rna; odległość k ą to w a  
ty ch  p lan et m oże w ięc w sp rzy ja jący ch  w arunkach  
być zm ieniona o 1° 10' t. j .  o w ięcej niż podw ójną 
średnicę pozorną K siężyca. R ozum iem y, ja k  d łu 
gim  i z łożonym  m usi być rach u n ek  zw ichnięć, sko
ro spo tyka się w nim ta k  pow ażne nierów ności; aby  
dać bodaj słabe o tym  pojęcie, pow iem y, że teo rje  
cz terech  w ielkich p lanet, Jow isza , S a tu rn a , U ran a  
i N eptuna, podane przez L e  Y errie ra , za jm ują  pięć 
ogrom nych tom ów , zaw iera jących  razem  około 2300 
stronic; w yliczenia pom ocnicze, k tó ry ch  n ie  w y d ru 
kow ano, stanow ią łącznie 3 do 4 razy  więcej.

Planety przedmerkurowe. N ierów ności w iekow e, 
jak eśm y  ju ż  w spom nieli, dadzą się silniej uczuć 
zw łaszcza po upływ ie stuleci; je d n a  z nich ato li ode
g ra ła  ju ż  pow ażną rolę; m ów im y o n ierów ności w ie
kowej p u n k tu  p rzysłonecznego  (perihelium ) M erku
rego. Oś w ielka o rb ity  te j p lan e ty  obraca się w swej 
płaszczyźnie o 5"25 w ciągu  roku; je s t to  k ą t m ały, 
m niejszy, niż odnośny k ą t dla Ziem i; w pływ  jeg o  
daje się je d n ak  bardzo uczuć, gdyż m im ośród orbi
ty  M erkurego je s t  znaczny; w rzeczy  sam ej, n a j
w iększa odległość M erkurego od S łońca p ó łto ra  ra- 
za je s t  w iększa od najm niejszej.

Szkice A stronom iczne. 2
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R ozum iem y, że po upływ ie w ieku, g dy  w ielka 
oś ta k  w yraźnej elipsy  obróci się o 1', w ynikn ie 
s tąd  pow ażna różnica w położeniu  p lanety . Otóż 
posiadam y obserw acje przejść  M erkurego po ta rczy  
słonecznej, p o czy n a jąc  od roku  1631, i obserw acje 
te  pozw alają  obliczyć z w ielką  dokładnością odnoś
ne położenie p lanety .

P o jm ujem y , że m ożna w yprow adzić s tąd  w prost 
k ą t, o k tó ry  obraca się w  ciągu  stu  la t w ielka oś or
b ity  M erkurego; o trzym am y w ten  sposób k ą t w ięk
szy o 38" od k ą ta , w skazanego przez teo rję ; różnibę 
u w y d a tn ia  jeszcze bardziej ogół obserw acji. Jak że  
poradzić sobie z tą  trudnością? R uch obro tow y osi 
w ielkiej w yw ołany  je s t  przez działanie in n y ch  pla
net, g łów nie W enus; m ożna m yśleć o zm ienieniu  
m asy, p rz y ję te j dla W enus, tak , iżby przyw rócona 
została  zgodność m iędzy  te o rją  a obserw acjam i 
M erkurego. Lecz w ów czas p o ty k am y  się o inną 
przeszkodę; W enus pow oduje dostrzegalne  zw ich
nięcia w ru ch u  Ziem i; je ś li zm ienim y w e w zm ianko
w an y  sposób m asę W enus, to  rozdźw ięk zniknie 
z teo rji M erkurego, ale przeniesie się do teo rji Z ie
mi; n iem ożliw ym  je s t  nadan ie  m asie te j w artości, 
k tó rab y  jednocześn ie  p rzyw róciła  zgodność z obu 
stron. W obec doskonałej znajom ości ruchu  Ziem i 
m usim y n iezgodność pozostaw ić w teo rji M erk u re
go; oto w ięc jed en  pun k t, na  k tó ry m  nie m ożem y 
pogodzić teo rji z obserw acją.

W  celu usun ięcia  te j trudności Le Y errier, ja k  
w iadom o, p rzy ją ł is tn ien ie  jed n eg o  lub k ilku  m a
ły ch  ciał, k rążących  m iędzy M erkurym  a Słońcem ; 
ciała  te  w yw iera ły b y  uczuw alne działan ie na M er
kurego  i m og ły b y  pow odow ać nadw yżkę 38" na sto



lat, jak ą  obserwacje wykazują, w ruchu wiekowym 
punktu przysłonecznego; na W enus zaś i na inne 
planety nie m iałyby one, na skutek znacznej odle
głości, dostrzegalnego wpływu. K ilkakrotnie zauwa
żono przejścia małych ciał po tarczy  Słońca;wszyst- 
kie atoli dotychczasowe wysiłki, by dostrzec piane 
ty  Jprzedmerkurowe podczas całkow itych zaćm ień 
Słońca, nie doprowadziły do żadnych wyników.

Do teoretycznych rachunków Le Y erriera po
wrócono wszakże niedawno przy pomocy innych 
metod; Newcomb poddał nowemu roztrząśnięciu 
wszystkie obserwacje przejść M erkurego po Słońcu; 
w obu w ypadkach osiągnięto jednakow e rezultaty. 
Pozostaje więc dla Merkurego rozdźwięk między 
obserwacjami a teoretycznem i konsekwencjami, 
wyprowadzonemi z prawa ciążenia powszechnego.

Rozdźwięk ten  usunęłoby przypuszczenie, że 
planety przedmerkurowe są niezm iernie m ałe i sta
nowią gromadę, podobną do grom ady planet te le 
skopowych, krążących w tak  znacznej ilości mię
dzy Marsem a Jowiszem  1).

Trwarość ukfadu planstarnago 2). Rozm yślanie 
o postępowym wpływie nierówności wiekowych 
prowadzi nas do zadania sobie pytań, posiadających 
wysoki dla przyszłości układu słonecznego interes.
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b  B liższe szczegó ły  o k w e s tji is tn ie n ia  p la n e t m ię 
dzy  M erkurym  a S łońcem  p a trz  w  o d dz ie lnym  Szkicu  t e 
go  zbioru. (P rzyp . T łum ).

2) B adania , do ty czące  trw a ło śc i n a szeg o  uk ład u , s t re 
śc ił w  sposób św ie tn y  H. P o in ca re  w  rozp raw ie , w y d ru k o w a 
n e j w „ A n n u a ire  du  B ureau  des L o n g itu d e s” n a  r. 1898; p r z e 
k ład  po lsk i te j ro z p ra w y  u m ieśc iliśm y  we „W szeehśw iec ie” 
teg o ż  roku . (P rzy p . T łu m  ).
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P łaszczyzna o rb ity  Ziem i zbliża się obecnie do } 
p łaszczyzny  rów nika; czy zbliżanie się ty ch  dwu | 
p łaszczyzn będzie trw ało  zawsze i sprow adzi w od- ■ 
ległej przyszłości ich zlanie się, co u rzeczyw istn iło 
by dla w szystk ich  punk tów  Z iem i rów ność dni i nocy?

M imośród o rb ity  M erkurego, ju ż  teraz  znacz- } 
ny, zw iększa się z roku n a  rok; czyż p laneta  ta  m a i 
k iedyś k rążyć po orbicie, podobnej do orb it kom et 
okresow ych?

I w reszcie, jeże li w ielk ie osi orb it pod legają 
n ierów nościom  w iekow ym , czy p lan e ty  nie upadną 
w końcu  na Słońce, albo też  czy nie oddalą się 
odeń nieogran iczenie?

L ap lace poddał w ażne te  zagadn ien ia  uczone
m u rozbiorow i, dopełn ionem u w pew nych punk tach  
p rzez L ag ran g e ’a  i p rzez P oissona. Dowiódł on, że : 
z b ieg iem  wieków p u n k ty  p rzecięcia  o rb it p lanet 
z ek lip ty k ą  m ogą się przesunąć poprzez w szystkie 
znaki zw ierzyńca; końce w ielkich  osi ty ch  o rb it m o
g ą  przebiec w'koło całe niebo; lecz w ogóle ty ch  . 
ruchów', ta k  złożonych i ta k  rozm aitych , is tn ie je  j e 
den elem ent, k tó ry  pozosta je  stałym , albo p rzy n a j
m niej zm ienia się ty lko  m iędzy bardzo ciasnem i 
granicam i: w ielkie osi orb it p lan e ta rn y ch  nie po
siad ają  n ierów ności w iekow ych, w ah ają  się one je 
dynie koło sw ych w artości średnich n a  sk u tek  n ie 
rów ności okresow ych; te  w ielkie osi, k tó re  się dziś ? 
w zajem nie  bardzo różnią, będą się w ięc zaw sze róż- 
niły.

W y n ik a  stąd , że czasy  obiegów  rozm aitych  
p lan e t są s ta łe  lub, p rzynajm nie j, pod legają  m ałym  
jed y n ie  zm ianom  okresow ym . P ięk n e  to  twuerdze- 
n ie je s t  g łów ną podstaw ą, n a  k tó re j spoczyw a dziś
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Astronom ja teoretyczna, podobnie jak  Astronom ja 
obserwacyjna oparta je s t na niezmienności dnia 
gwiazdowego.

Laplace dowiódł następnie, że z samego faktu, 
iż wszystkie planety poruszają się w tę samą stronę 
po orbitach, które dziś posiadają m ałe mimośrody 
i mało są wzajem nachylone, można w yw niosko
wać, że mimośrody i wzajemne nachylenia pozosta
ną zawsze małe i zawarte między ciasnemi, dające- 
mi się wyznaczyć granicami.

A więc mimośród orbity M erkurego nie będzie 
stale rósł; nie przejdzie on nigdy poza granicę, m a
ło różną od jego obecnej wartości. Podobnież mi
mośród orbity ziemskiej, k tóry  obecnie maleje, nie 
zawsze będzie się zmniejszał; za 24000 lat dosięgnie 
on swej najmniejszej wartości, poczym rosnąć bę
dzie bardzo długo, nie przechodząc atoli nigdy po
nad wartość równą około potrójnej wartości obec
nej, poczym znów zacznie maleć. E k lip tyka nie 
zawsze będzie się zbliżała do równika, i nigdy płasz
czyzny te się nie zleją; nachylenie ich wahać się je 
dynie będzie po obu stronach średniej swej w arto
ści, nie odchylając się od niej nigdy więcej niż o 4° J).

W idzim y, że o s ta te c z n ie  n ie ró w n o śc i w iekow e, z a 
chodzące w  m im ośrodach  i n a c h y le n ia c h , są, rów nież o k re 
sowe: ty lk o  okresy  są  bardzo  d ług ie , j a k  m ożem y sądzić 
z cy fry  24 000, p rzy to czo n e j w yże j. W  c iąg u  k ilk u  s tu lec i — 
co w y s ta rc z a  d la  o b ecn y ch  p o trzeb  nasze j A stro n o m ji — 
m ożna z a s tą p ić  te  n ie rów nośc i p rzez  w y rażen ia , p ro p o rc jo 
n a ln e  do czasu , w ięcej m ałe  w y razy , z aw ie ra jące  k w a d ra t  
czasu .
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Po upływ ie te d y  k ilku ty s ięcy  la t  astronom o
wie, k tó rzy  badać będą uk ład  p lan e ta rn y , znajdą go 
podobnym  do układu, k tó ry  m y znam y; cechy ogól
ne będą te  sam e; na ty m  to po lega trw ałość układu 
p lanetarnego .

T rzeb a  było g ien juszu  L ap lace’a, by  w yw ikłać 
te  p roste  praw a zpośród złożonych  wpływów, za- 
sn uw ających  układ  słoneczny.

P o  ty m  przeglądzie ogółu zw ichnięć p lan e ta r
n y ch  n ie  m ożem y nie w spom nieć przelo tn ie  o lbrzy
m iej p racy  D ełau n ay ’a o teo rji K siężyca. O kreśle
nie ruchów  naszego sa te lity  p rzedstaw ia pierw szo
rzędne trudności; trudności te  w łaśnie pobudziły  do 
za jęcia  się nim  najw iększych  m atem atyków , N ew 
tona, C lairauta, E u le ra  i L ap lace ’a.

D elaunay  pracow ał nad  K siężycem  w ciągu 
przeszło dw udziestu  pięciu lat; p race jeg o  o tym  
przedm iocie zaw arte  są w dw u ogrom nych tom ach; 
je d e n  z wzorów za jm uje 137 stronic. D aje  to  po ję
cie o m ozołach, jak ie  tow arzyszy ły  rachunkom  
zw ichnięć, czy to  p lanet, czy K siężyca.

U m ysł p ierw szorzędnego uczonego zaledw ie 
w ystarcza , by  ogarnąć i uporządkow ać łańcuch  ty ch  
rachunków ; życie swe całe pośw ięcić on m usi ich 
w ykonan iu . A  przecież położenia ciał niebieskich, 
k tó re  należy  w tłoczyć we w zory, obejm ują  zaledw ie 
pó łto ra  w ieku. K iedy astronom ow ie będą m usieli 
się liczyć z pięciu lub sześciu w iekam i ścisłych ob
serw acji, n ap o tk a ją  oni niew ątpliw ie w iele przejścio
w ych  niezgodności, dla k tó ry ch  usunięcia trzeb a  bę
dzie rozw inąć jeszcze dalej rachunk i i zw iększyć 
ich ilość, ju ż  obecnie bardzo znaczną.



Spodziewać się należy, że do owego czasu A na
liza m atem atyczna uczyni postępy, które służyć bę
dą Astronom ji i pozwolą dojść szybciej do rozwią
zania zagadnienia zwichnięć.

Po treściwych tych danych o przyrodzie zwich
nięć powinniśmy podać niektóre z wyników, w y
pływających z ich teorji; je s t  ich wiele, a zdum ie
wają one swą prostotą i doniosłością i szczodrze 
w ynagradzają astronomów, którzy wydobyli je  ze 
złożonych wzorów, gdzie głęboko były ukry te . 
W skazaliśmy już niektóre z tych  wyników.

Najpiękniejszym, najśw ietniejszym  ze w szyst
kich jest stanowczo odkrycie Neptuna; przedm ioto
wi tem u poświęcimy resztę tego Szkicu.

Nie zatrzym ując się dłużej na dobrze znanej 
stronie historycznej kwestji, postaram y się dać po
jęcie o pięknej pracy Le V errier’a: czytelnicy w y
baczą nam, żeśmy wprowadzili tu  i ówdzie pewne 
dane liczbowe; w ydaw ały one nam  się niezbędnemi, 
aby lepiej uw ydatnić trudność zagadnienia i sposób, 
w jak i zostało ono rozwiązane.

CZĘŚĆ D RU GA .

O d k r y c i e  N e p t u n a .

13 Marca 1781-go roku W. Herschel napotkał 
przypadkowo planetę Urana, której dostrzegalna 
tarcza zwróciła jego uwagę; od owego czasu nową 
planetę obserwowano regularnie; w r. 1820 posiada
no piękny szereg czterdziestoletnich obserwacji po-
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łudnikow ych; nad to  p rzekonano  się, że przed je j od
k ryc iem  przez H ersch la p lan e ta  ta  by ła  obserw o
w ana dw adzieścia razy  od r. 1690-go do 1771-go 
przez P lam steeda, B rad ley ’a, M ayera i L em onniera, 
k tó rzy  w idzieli w n iej je d y n ie  gw iazdę 6-tej w ielko
ści i wpisali j ą  do sw ych k a ta logów  gw iazd. Jeże li 
dodam y, że L ap lace  rozw inął w Ill-im  tom ie swej 
„M echaniki n ieb iesk ie j” w yrażen ia  analityczne 
zw ichnięć, w yw oływ anych  w biegu  U ran a  przez J o 
w isza i S a tu rn a , to  zrozum iałym  będzie, że w r. 1820 
nadeszła  chw ila p rzedstaw ien ia  w szystk ich  położeń 
U rana, w ychodząc z praw a ciążen ia  pow szechnego, 
i zbudow ania ścisłych T ablic ruchu  p lanety ; p rzed
sięw ziął to  B ouyard; w y n ik  je g o  w ysiłków  okazał 
się nieco zniechęcającym : n ie by ł on bowiem  w sta 
nie przedstaw ić  jednocześn ie  przez te  sam e w zory 
daw nych  obserw acji od r. 1690 do 1771 i now ych 
(od 1781 do 1820).

Copraw da, daw ne obserw acje b y ły  znacznie 
m niej dokładne, niż obserw acje południkow e po r. 
1781-ym; lecz w ielkość odchyleń nie pozw alała 
przypisać ich p rzy czy n y  w yłącznie  n iew ielkiej do
k ładności ty ch  obserw acji.

Bądź ja k  bądź, B ouyard, nie osiągnąw szy  pogo
dzenia obu układów  obserw acji, postanow ił odrzu
cić całkow icie daw ne i oparł sw e T ablice jed y n ie  
n a  cz te rdziestu  la tach  obserw acji po łudnikow ych, 
„pozostaw iając , ja k  pow iada, p rzyszłości rozpo
znanie, czy trudność w pogodzeniu  obu układów  
po lega rzeczyw iście na  n iedokładności daw nych 
obserw acji, czy też zależy ona od jak ieg o ś obcego 
a n iedostrzeżonego w pływ u, k tó ry b y  działał na  p la
n e tę .”
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Nie trzeba było długo czekać na rozstrzygnię
cie wątpliwości; Tablice Bouyarda, nie przedstaw ia
jące dawnych obserwacji, przedstaw iały coraz go
rzej obserwacje południkowe po roku 1820, których 
dokładności niepodobna przecież było podać w w ątp
liwość. Około r. 1845 niezgodność stała się nie 
do zniesienia; stało się prawdopodobnym, że na p la
netę Urana działa jakiś wpływ „obcy i niedostrze- 
żony.” Kw estja nieprawidłowości ruchów U rana 
znalazła się tedy na porządku dziennym; w lecie r. 
.1845-go Arago zwrócił na nią usilnie uwagę Le Ver- 
riera. Bessel pisał do Humboldta: „Sądzę, że przyj
dzie chwila, gdy rozwiązania tajem nicy U rana do
starczy nam, być może, nowa planeta, której ele
m enty poznalibyśmy z je j działania na Urana, 
i sprawdzilibyśmy przez w pływ , w yw ierany przez 
nią na Saturna.” Bessel ze swej strony zwrócił na 
tę ważną kw estję uwagę jednego ze swoich ucz
niów.

Le Verrier, rozpoczynając badania, zapowia
dające się jako długie i trudne, chciał oprzeć je  na 
niezachwianej podstawie; pozostawiając również na 
uboczu, lecz na chwilę jedynie, dawne obserwacje, 
których podejrzana dokładność m ogła dać powód 
do roztrząsać, przedsięwziął on naprzód dowieść 
w sposób niezbity, że ogół południkowych obserwa
cji Urana nie może być przedstaw iony przez elipsę, 
której elem enty podlegałyby zmianom na skutek 
jedynie działań zakłócających Saturna i Jowisza.

A by żadna niepewność nie przyćm iew ała jego 
wyników, podjął on i dopełnił określenie analitycz
ne tych  zwichnięć, nie zaniedbując żadnego uczu- 
walnego wyrazu.
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L iczba zuży tkow anych  obserw acji po łudn iko
w ych  w ynosiła  259, rozłożonych  w okresie 65-let- 
nim; L e Y e rrie r zastąp ił te  liczne bardzo obserw a
cje przez 26 obserw acji idealnych , bardziej dokład
nych, a z k tó ry ch  każda u tw orzona została przez 
połączenie 10-iu obserw acji p rostych .

Z agadnien ie  polegało  w ów czas n a  określeniu 
elem entów  elip tycznych  U ran a  w d anym  czasie, tak , 
aby  p rzedstaw ić m ożliw ie dokładnie owe 26 ideal
ny ch  obserw acji p lanety ; poprow adziło  to  do ogółu 
26 rów nań  z 6-ma niew iadom em i; n a jp raw dopo
dobniejsze w artości n iew iadom ych zo sta ły  określo
ne za pom ocą m etod  poufałych  astronom om . P o n iż 
sza T ab lica  daje  odchylen ia m iędzy te o rją  a obser
w acją, w yrażone w sekundach  łuków; p ierw sza ko
lum na zaw iera datę, d ruga podaje  nadw yżkę d ługo
ści w yliczonej nad  d ługością zaobserw ow aną; znak  
-f- w skazu je, że p ierw sza długość je s t  w iększa od 
drug ie j, znak  —, że je s t  od n iej m niejsza.

TABLICA A.

1781-1782 . . . +  20,5 1813-1815 . • +  4,5
1783-1784 . . . +  10,8 1816-1817 . • +  6,0
1785-1788 . . . +  2,0 1818-1820 . ■ +  3,8
1789-1790 . . . -  8,1 1821-1823 . • +  1,7
1791-1792 . . . -  7,8 1824-1827 . . -  7,6
1793-1794 . . . -  10,5 1828-1830 . . -  7,3
1795-1796 . . . — 10,1 1835-1835 . . — 4,5
1797-1801 . . . -  6,7 1835-1836 . • -  4,7
1802-1804 . . . -  3,4 1837-1838 . • - 2 , 1
1804-1806 . . . — 0,4 1839-1840 . - +  0,7
1807-1808 . . ■ +  3,1 1841-1842 . T l,o
1808-1810 . . +  3,8 1842-1844 . • +  3,1
1811-1813 . . . +  4,4 1844-1845 . • +  6,5
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Gdyby teorja  U rana była zupełna, a obserwa
cje Grana całkiem ścisłe, wszystkie różnice, wpisane 
do powyższej Tablicy, powinnyby były być równe 
zeru; lecz każda obserwacja obciążona je s t małym 
błędem; czy nieuniknione te błędy obserwacyjne 
w ystarczają, by wytłum aczyć te liczby, te różnice,, 
któreśm y powyżej wypisali? Skoro zważymy zręcz
ność i staranność z jaką  astronomowie dokonywają 
swych obserwacji południkowych, skoro pom yśli
my, że każda z zużytkow anych obserwacji ideal
nych pochodzi od 10-ciu oddzielnych obserwacji po
łudnikowych, tedy nabędziem y przekonania, że 
każda z tych obserwacji idealnych nie może zawie
rać błędu większego od 2" do 3"; każda z liczb 
Tablicy A. powinnaby więc być conajwyżej równa 
3" wartości bezwzględnej; błędy 20",5, 10”,8, 
10",5,... są całkowicie niedopuszczalne.

Cowięcej, wypadkowe błędy, w ynikające z ob
serwacji, powinnyby umieszczać planetę to przed, 
to znów za położeniem, k tóre zajm uje ona w rzeczy
wistości. Czyż można przypuścić, że od r. 1781-go 
do 1788-go wszystkie obserwacje, dokonane w róż
nych obserwatoriach przez wielką ilość astrono
mów, wskazują zgodnie położenie planety  poza po
łożeniem rzeczywistym? że wszystkie położenia bę
dą stale przed rzeczywistemu od r. 1789 do 1806-go 
i t. d.? Oczywiście, nie.

Roztrząśnięcie dawnych obserwacji doprowa
dziło do znacznie większych różnic. To też Le Yer- 
rier doszedł do następującego wniosku z pierwszej 
części swej pracy:

„Dowiodłem, jeżeli się nie mylę, że istnieje 
formalna sprzeczność między obserwacjami U rana
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a  założeniem , że p lan e ta  ta  podlega jed y n ie  w pły
w om  Słońca i innych  p lanet, dzia ła jących  stosow nie 
do zasad pow szechnego ciążenia. P rzy  ty m  zało
żeniu  nie dojdziem y n ig d y  do p rzedstaw ien ia  zaob
serw ow anych  ruchów .”

Ja k ż e  znieść ta k  ja sn o  w y k azan ą  trudność? 
Czy należało m yśleć o zm ienien iu  p raw a  ciążenia, 
p rzypuszczając  je  odm iennym  n a  znacznej odległo
ści, na  jak ie j zna jdu je  się U ran  od Słońca?

C lairaut, z okoliczności osobliwej trudności, 
ja k ą  n ap o tk a ł w teo rji ruchu K siężyca, zw ątp ił na 
chw ilę o zupełnej ścisłości p raw a N ew tona; posu
w ając  w szakże dalej niż początkow o swe w ylicze
nia, p rzekonał się C lairaut, że n iezgodność znikła 
i praw o ciążenia w yszło zw ycięsko z te j próby.

L e Y errie r nie za trzy m ał się ani chwili przy 
tak ie j m yśli; p rzy stąp ił on śm iało do założenia n ie
znanej jeszcze  p lan e ty  i zbadał, czy  zw ichnięcia, 
w yw ołane przez tę  p lanetę , pozw oliłyby  w y tłu m a
czyć n iepraw idłow ości w ruchu  U rana.

Trudność zagadnienia. P o d ję te  zagadn ien ie  p rzed 
staw iało  pow ażne trudności; w  rzeczy  sam ej, roz
b ierzm y zaw arte  w nim  niew iadom e.

A b y  w iedzieć, z ja k ą  siłą n ieznana  p lan e ta  
działa na  U ran a  i ja k ie  w jeg o  biegu  w yw ołuje za 
k łócenia, trzeb a  znać m asę p lan e ty  i po łożenie je j 
w  danej chwili. Idzie o p rzedstaw ien ie  obserw acji 
U ra n a  z około pó łto ra  w ieku od r. 1690 do 1845; 
pow inniśm y przeto  znać położenia n ieznanej p lan e 
ty  w ciągu  całego  tego  czasu. W  ty m  celu w y sta r
czy  znaleźć e lem en ty  ruchu  e lip tycznego  te j p lane
ty : oto w ięc ju ż  7 niew iadom ych; ale na ty m  nie ko
niec.
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U ran , po uw zględnieniu  teg o  now ego działan ia  
zakłócającego, zakreśli w każdej chw ili elipsę o ele
m en tach  zm iennych  w raz z czasem ; lecz elipsa ta  
w pew nej danej chwili nie będzie ta k ą  sam ą, ja k  
gdyby  p lan e ta  nie istn iała . E lem en ty  niezm iennej 
elipsy, k tó rą  zakreśliłby U ran , g d y b y  is tn ia ł sam  na 
sam  ze Słońcem, są w ięc niew iadom e; m am y ted y  
6 now ych niew iadom ych, a m ianow icie: e lem en ty  
eliptyczne U ran a  w pew nej danej chw ili. Z ag ad 
nienie obejm uje w ięc 13 niew iadom ych.

Jak że  u tw orzym y rów nania, n ad a jące  się do 
określenia ty ch  niew iadom ych? W yliczym y za po
m ocą teo rji zm ianę, ja k ą  now a p lan e ta  w yw ołu je  
w U ran ie  w danej chwili, i napiszem y, że długość 
U rana, w yliczona w ruchu  elip tycznym  i zw iększo
na o zw ichnięcia, spow odow ane przez S atu rna , J o 
wisza i n ieznaną p lanetę , rów na je s t  długości zaob
serw ow anej. K ażda obserw acja dostarczy  w ięc j e 
dno rów nanie m iędzy 13-tu niew iadornem i; rów na
nie to  będzie wielce złożone; trzeb a  będzie n a s tęp 
nie określić n iew iadom e tak , aby  m ożliw ie n a jle 
piej uczynić zadość ogółowi rów nań w aru n k u ją 
cych.

Uproszczenie zagadnienia. 1°. W iadom o, że 
o rb ity  M arsa, Jow isza, S a tu rn a  i U ran a  leżą praw ie 
na p łaszczyźnie ek lip tyk i, z k tó rą  tw o rzą  m ałe k ą
ty , m niejsze niż 2°30'; naprow adziło  to  w sposób n a
tu ra ln y  L e  Y errie ra  n a  p rzypuszczen ie , że n iezna
na p lan e ta  zna jdu je  się z bardzo znacznym  p rzyb li
żeniem  w płaszczyźnie ek lip tyki, przypuszczenie 
tym bardzie j upraw nione w obec tego , że szerokości 
U ran a  m ożna było przedstaw ić z zupełną praw ie



-  30 —

ścisłością, uw zględniając jed y n ie  działania Jow isza  
i Saturna.

D wa ted y  e lem en ty  eliptyczne, te  m ianowicie, 
k tó re  w yznaczyć m iały  położenie p łaszczyzny orbi
ty  p lan e ty  n ieznanej, zn ikały ; podobnież zn ik ły  od
nośne niew iadom e dla U rana, gdyż p łaszczyzna je 
go o rb ity  nie m ogła ulec uczuw alnem u zakłóceniu; 
u b y w ają  za ty m  cz te ry  niew iadom e, pozostało zaś 
9; a to li zagadnienie, ta k  zm odyfikow ane, n ie prze
s ta ło b y  jeszcze być bardzo tru d n y m  i nieledw ie n ie 
przystępnym .

2°. Owóż następu jące  rozw ażania pozw oliły 
L e Y errierow i zrobić przypuszczenie co do odległo
ści średniej n ieznanej p lan e ty  od Słońca. Ja sn y m  
je s t  nasam przód, że nie m ożem y um ieścić je j  ani 
bliżej od S a tu rna , ani m iędzy S atu rnem  a U ranem , 
bo w yw oła łaby  ona w ruchu  S a tu rn a  zakłócenia, 
k tó re  nie b y ły b y  pozosta ły  n iedostrzeżone; m usim y 
więc w yznaczyć je j m iejsce poza U ranem .

M iędzy średniem i odległościam i p lan e t od S łoń
ca zachodzi pew ien zw iązek dość prosty , u ję ty  
w  praw o em piryczne, zw ane praw em  Bodego; brzmi 
ono ja k  następu je :

Je ś li w szeregu  liczb

(]) 0, 3, 6, 12, 24, 43, 96, 192,

z k tó ry ch  każda, z w yjątk iem  drug iej, je s t  zdw ojo
ną poprzedzającą, dodam y do każdej 4 i w ypadek  
podzielim y na 10—ted y  o trzym ane ilo razy  w yrażą 
ze znacznym  przybliżeniem  ogół średnich  odległo
ś c i  p lan e t od Słońca.
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W ykazuje to poniższa Tablica, której druga 
kolumna podaje rzeczywistą, odległość każdej pla
nety  od Słońca, a trzecia odległość, obliczoną z p ra 
wa Bodego:

M erkury  . . . . . 0,4 0,4
W e n u s . . . . . . 0,7 0,7
Z ie m ia . . . . 1,0 1,0
M ars . . . . . . 1,5 1,6

— . . . . . . — 2,8
J o w is z . . . . . . 5,2 5,2
S a tu r n . . . . . . 9,5 10,
U ra n  . . , . . . 19,2 19,6

Prawo Bodego nie jest, właściwie mówiąc, 
prawdziwym prawem; brak mu podstaw y teore tycz
nej; jestto  zależność empiryczna prosta i dość p rzy
bliżona; odległość 2,8 odpowiada małym planetom, 
mianowicie trzem  pierwszym Ceres, Pallas, Juno- 
nie, których odległość średnia od Słońca wynosi 2,8 
i 2,7.

Dawno przed Bodem Kepler zauważył stosun
ki, zachodzące między odległościami średniemi pla ■ 
net od Słońca, i śmiało wniósł z nich istnienie p la
nety  między Marsem i Jowiszem; powiedział on, 
w rzeczy samej: Inlra Martern et Jovem interposui pla
netom; podejrzenie to zostało potwierdzone, oka
zało się tylko, że była tam  nie jedna  planeta, lecz 
grupa asteroid.

Dla planet bardzo odległych od Słońca liczba 
4, którą dodajemy do każdego w yrazu szeregu (1), 
znika, że tak  powiemy, wobec rosnących wartości 
liczbowych wyrazów, możemy więc wówczas w yra
zić prawo Bodego prościej, mówiąc, że średnia odle-
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głośc p la n e ty  od S łońca je s t  przybliżen ie rów na 
podw ójnej odległości p lan e ty , k tó ra  ją, bezpośred
nio poprzedza. U pow ażniło  to  do przypuszczenia, 
że odległość szukanej p lan e ty  od Słońca je s t  zdw o
jo n ą  odległością U ran a ,— co ilość niew iadom ych 
sprow adzało do 8-iu.

W obec teg o  zagadn ien ie  p rzybrało  n as tęp u 
ją c e  sform ułowanie:

„Czy je s t  m ożliw ym , aby źródłem  nierów ności 
U ran a  było działanie p lanety , zna jdu jącej się na 
ek lip tyce, n a  odległości średniej dw a razy  w iększej 
niż U ran ; a jeże li ta k  je s t, to  g d z ie ' zna jdu je  się 
obecnie ta  p laneta?  Ja k ie  są e lem enty  orbity , przez 
nią p rzeb iegane j?”

3° M ożna w prow adzić inne jeszcze  uproszcze
nie; m im ośrody daw niej zn an y ch  p lanet, w yłącza

ją c  M erkurego i M arsa, są m ałe, m niejsze od —;

w olno ted y  przypuścić, że to samo m a m iejsce i dla 
now ej p lan e ty , że m im ośród je j je s t  m ały , i że w ra 
chunkach  m ożna będzie pom ijać jeg o  k w adrat, co 
znaczn ie  w yliczen ia  te  u łatw i.

M ożem y nadto , w pierw szym  przynajm nie j 
przybliżeniu , pom inąć nierów ności w iekow e U rana, 
w yw oływ ane przez szukaną p lane tę , w odstępie bo
w iem  czasu od r. 1690 do 1845-go, m niejszym  niż 
dw a obiegi U rana, m usiały  one być  n iem al nieuczu- 
w alnem i.

P o zo staw a ły  więc ty lko  nierów ności okresow e, 
k tó ry ch  ilość, po zachow aniu ty ch  jed y n ie , k tó re 
m ogły  posiadać pew ną w agę, sprow adzoną została 
do 12-tu.
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Rozwiązanie zagadnienia. Zagadnienie obejm u
je  teraz 8 niewiadomych, między którem i istnieje 
wielka ilość równań warunkujących; okazuje się, że 
w równaniach tych 7 niewiadomych figuruje w spo
sób bardzo prosty, bo w pierwszym stopniu; ósma 
jedynie wchodzi do nich w sposób złożony; niew ia
domą tę, długość szukanej p lanety  w określonym  
czasie, 1-go stycznia 1800, nazw ijm y x.

Le Y errier nadał x kolejno 40 jednakow o od
dalonych wartości, 0°, 9°, 18°,.... 351°; w każdym  
z tych przypuszczeń zagadnienie staw ało się łatwe, 
polegało bowiem tylko na rozwiązaniu równań 
pierwszego stopnia. Dało to 40 różnych rozwiązań, 
z których prawdziwym  byłoby to, któreby najlepiej 
przedstawiało ogół obserwacji Urana.

Zdobytoby zarazem pojęcie o granicach, mię
dzy któremi niewiadoma x m ogłaby się zmieniać, 
bez wprowadzenia do obserwacji błędów niedo
puszczalnych. W  ten  to sposób postępował Le Y er
rier i doszedł do następującego ważnego wniosku: 

„W ekliptyce istnieje jedna  tylko okolica, 
w której moglibyśmy umieścić zakłócającą planetę 
tak, aby zdać sprawę z ruchów Urana: długość śred
nia tej p lanety  powinna była być zaw artą 1-go 
stycznia 1800 r. między 243°—252°.”

N ajtrudniejsze zadanie było dokonane;pozosta
wało tylko udoskonalenie otrzym anego przybliżone
go rozwiązania przez uwzględnienie m ałych ilości, 
poprzednio zaniedbanych; należało również poddać 
zmianom w artość odległości średniej planety  od 
Słońca, aby zabezpieczyć się na wypadek, gdyby 
nie podlegała ona ściśle praw u Bodego, i oznaczyć

Szkice A s tro n o m iczn e . 3
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j ą  tak , ab y  osiągn ięte  rozw iązanie było m ożliw ie 
dok ładne. P on iższa  T ab lica pokazuje, ja k  rozw ią
zanie osta teczne p rzed staw ia  południkow e obser
w acje  U rana; liczby, zaw arte  w drugiej kolum nie, 
p odają  nadw yżki d ługości w yliczonych  nad  długo
ściam i zaobserw ow anem u

1781-1782 . ■ + 2,3
1783-1784 . • + 0,1
1785-1788 . 1,2
1789-1790 . . —- 3,4
1791-1792 . ■ + 0,3
1793-1794 . 0,5
1795-1796 . . — 1,0
1797-1801 . • + 0,9
1802-1804 . • + 0,8
1804-1806 . ■ 4- 0,8
1807-1808 . • + 2,1
1808-1810 . • + 0,8
1811-1813 . . —. 0,5

1813-1815 . . — 0,9
1816-1817 . - + 0,4
1818-1820 . ■ + 0,4
1821-1823 . 0,9
1824-1827 . . — 5,4
1828-1830 . — 2,3
1835-1835 . . — 0,8
1835-1836 . • + 2,3
1837-1838 . • + 2,5
1839-1840 . • 4- 2,2
1841-1842 . . — 0,2
1842-1844 . — 0,4
1844-1845 . . — 0,3

Z estaw ien ie ty c h  liczb z liczbam i T ab licy  A  
w ystarczy , aby  okazać, że w szelkie n iepraw idłow o
ści ruchu  U ran a  znikły , w szystk ie  bow iem  pozosta
jące  b łęd y  m ożna p rzyp isać  obserw acjom .

R ozw iązanie to  obejm uje rów nież w  sposób 
zadaw ala jący  obserw acje daw ne, k tó ry ch  dok ład
ność je s t  m niejsza; w  rzeczy sam ej:

C ztery  obserw acje P la m steed a  z ro k u  1712 
i 1715-go d a ją  -j-5",5; dwie obserw acje L em onn iera  
z r. 1750-go —7",4; dwie bardzo dokładne obserw a
cje, dokonane przez M ayera  w r. 1753-im i B rad- 
ley a  w  1756-ym, —4",0; w reszcie 8 obserw acji L e 
m onniera z r. 1768 i 1769-go 4-3",7.
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Tajem nica U rana je s t więc zupełnie wyjaśnio
na; 31 sierpnia r. 1846-go Le Y errier zawiadamia 
Akadem ję Umiejętności, że szukana planeta będzie 
się znajdow ała 1-go stycznia r. 1847-go na 326° 32' 
długości prawdziwej; podaje on przy tej sposobno
ści następujące uwagi, których przytoczenie w ca
łości uważamy za niezbędne, gdyż w ykazują one, 
ja k  głębokie było przekonanie świetnego astrono
ma o ścisłości jego rachunków:

„...Przeciwstawienie (opozycja) p lanety  miało 
miejsce 19-go sierpnia r. b. Chwila więc obecna 
bardzo sprzyja jej odkryciu. Dogodnośd, w ynika
jąca z wielkiej je j odległości kątowej od Słońca, bę
dzie się stale zmniejszała; ponieważ wszakże dłu- 
gośd dnia bardzo szybko maleje w naszym  klimacie, 
będziemy więc. długo jeszcze w położeniu, sprzyja
jącym  fizycznym poszukiwaniom tej planety.

„Charakter i powodzenie tych  poszukiwań za
leżeć będą od stopnia widzialności ciała. Z atrzy 
mamy się chwilę na tym  pytaniu.

„Rozważmy, jaką  je s t w chwili przeciwstawie
nia średnica pozorna i blask względny szukanej 
planety.

„Wiadomo, że na odległości, równej 19-tu odle
głościom Ziemi od Słońca, tarcza U rana przedsta
wia się pod kątem  4 sekund sześciodziesiętnych. 
Masa tej ostatniej p lanety  je s t wiadoma; je s t ona 
około dwa i pół raza m niejsza od m asy nowej pla
nety. Dane te łącznie z poprzedniemi w ystarczyły
by do wyliczenia średnicy pozornej nowego ciała, 
gdyby wiadomy był stosunek jego gęstości do gęs
tości Urana.



„W ogóle gęstości p lan e t m aleją  w m iarę odda
lan ia  się od Słońca. Z ak ład a jąc  więc, że gęstość 
szukanej p lan e ty  rów na się gęstości U rana, zrobi
m y odnośnie do średn icy  przypuszczenie n iesprzy
ja ją c e  w idzialności te j p lanety .

„Z najdziem y w ten  sposób, że w chwili p rze
ciw staw ienia p lan e ta  pow inna być zaobserw ow ana 
pod k ą tem  3 ',3. Średnicę tę  w dobrych lu n e tach  
m ożna bez trudności odróżnić od średnic sz tucz
nych, w ytw orzonych przez rozm aite  aberacje , o ile 
ty lko  b lask  ta rczy  je s t  dosta teczny .

„W przypuszczeniu , że pow ierzchnia now ej 
p lan e ty  posiada ta k ą  sam ą zdolność odbijan ia  ja k  
U ran , m niem ać należy , iż je j blask g a tu n k o w y  s ta 
now ić będzie trzec ią  m niej w ięcej część b lasku  g a 
tunkow ego  U rana, gdy  ten  zn a jd u je  się na  średniej 
swej odległości od Słońca.

„T e w arunk i fizyczne zd a ją  się w różyć, że no
w ą p lan etę  będzie m ożna przez dobre lu n e ty  n ie  
ty lk o  spostrzec, ale nad to  odróżnić, na skutek 
szerokości je j fa rczy , od gw iazd. J e s t t o ' okolicz
ność bardzo w ażna. Jeże li ciało, k tó rego  szukam y, 
m oże być  z w yglądu  pom ieszane z gw iazdam i, ted y  
trzeb a  będzie zaobserw ow ać w szystk ie  m ałe gw iaz
dy, w idoczne w badanej przez nas okolicy nieba, 
i stw ierdzić w jed n ej z nich ruch  w łasny.

„P raca  ta  będzie d ługa i uciążliw a. Jeże li zaś, 
przeciw nie, p lan e ta  posiada spostrzegalną tarczę, 
w yróżn ia jącą  j ą  od gw iazd, jeże li m ożem y za
stąp ić  dokładne w yznaczenie położenia w szystk ich  
p u n k tó w  św ie tln y ch  przez proste  zbadanie ich fi
zycznych  pozorów, to  poszukiw ania pó idą bardzo 
szybko .”
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18 września r. 1846-go Le V errier pisał do Gal- 
lego astronom a berlińskiego, prosząc go o poszuki
wanie planety; Galie otrzym ał list 23-go i tegoż 
wieczoru, posiłkując się świeżo ułożoną mapą nieba, 
zauważył gwiazdę 8-ej wielkości, nie oznaczoną na 
mapie; nazajutrz gwiazda ta  zmieniła położenie 
względem gwiazd sąsiednich: była to planeta, zapo
wiedziana przez Le Yerriera; położenie jej różniło 
się o 52' zaledwie od położenia przezeń wskazanego; 
średnica pozorna nowego ciała wynosiła 2",5.

Tak spokojne a tak  ufne w siebie przepowied
nie Le Y erriera sprawdziły się tedy wspaniale i po
twierdziły w św ietny sposób prawo ciążenia pow
szechnego.

Podczas gdy Le V errier pochłonięty był swe- 
mi wyliczeniami, młody astronom  angielski Adams, 
k tóry  później zajaśniał w pierwszym szeregu mis
trzów nauki, rozw iązywał to  samo zagadnienie na 
swoją rękę i w yznaczał Neptunowi położenie różne 
o około 2° 30' od położenia rzeczywistego. P raca 
Adamsa była również bardzo wybitną; nie ogłosił 
on jej wszakże w należytym  czasie, pierwszeństwo 
odkrycia pozostało więc bes kw estji przy astrono
mie francuskim.

5-go października, zawiadam iając A kadem ję 
Umiejętności, że Galie znalazł planetę w wyliczo
nym przezeń położeniu, Le Yerrier mówił: „Powo
dzenie to upoważnia do nadziei, że po trzydziestu 
lub czterdziestu latach  obserwacji nowej planety, 
je j z kolei będzie można użyć do odkrycia planety, 
następującej po niej ze względu na odległość od 
Słońca. Postępując tak  dalej, trafimy n ieste ty  
wkrótce na ciała niewidzialne na skutek ogromnej
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ich odległości od Słońca; n iem niej jed n ak  teo rja  
nierów ności w iekow ych pozw oli z biegiem  stuleci 
n a  bardzo dokładne określen ie ich o rb it.”

Dziś, trzydzieści ośm la t oddziela nas od od
k ry c ia  N ep tuna; teo rja  ruchu  te j p lan e ty  oparta  zo
s ta ła  n a  trw a ły ch  podstaw ach przez L e  Y erriera , 
k tó ry  ak u ra t doś<5 długo pracow ał, by  ją  całkow icie 
w ykończyć.

W zory  je g o  p rzedstaw ia ją  z dokładnością, nic 
n ie pozostaw ia jącą  do życzenia, w szystk ie  obserw a
cje dokonane po r. 1846-ym, ja k  rów nież dw ie ob
serw acje L a la n d e ’a z r. 1795-go; astronom  ten  wpi
sał je  b y ł do sw ego K ata logu , ja k o  gw iazdy  8-ej 
w ielkości, nie podejrzyw ając , że m a do czynienia 
z p lan e tą . D ziałania, w yw ierane przez p lan e ty  zna
ne, tłu m aczą  w ięc do tychczas doskonale  ruch  N ep
tu n a , a przeto  nadzie ja , w yrażona przez L e  Y errie 
ra, u rzeczyw istn ioną nie została.

Nie w olno oczyw iście stąd  zaw nioskow ać, że 
N ep tu n  je s t  osta tn im  w yrazem  w szeregu  p lanet; j 
m ożliw ym  bowiem  je s t  bardzo, że następ u jąca  pla
n e ta  zn a jd u je  się n a  znacznie w iększej odległości 
od Słońca, niż odległość w skazana przez czysto em 
p iry czn e  praw o Bodego, albo że m asa je j je s t  m niej
sza od m asy  poprzedza jących  ją  w ielkich p lanet; 
g dyby  ta k  było, zak łócający  je j  w pływ  m ógłby  się 
u jaw n ić  dopiero po dłuższym  p rzeciągu  czasu, i nic 
n ie by łoby  dziw nego w ty m , że nie daje  się on je sz 
cze uczuć dzisiaj, g dy  N ep tu n  p rzeb ieg ł od czasu 
sw ego odkrycia  zaledw ie ćw ierć sw ojej orbity .

Cowięcej, n ie je s t, być może, niepodobnym , 
b y  p laneta , k rążąca  dookoła Słońca na odległości 
dw a razy  w iększej niż N eptun , o m asie tego  sam e
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go rzędu wielkości, co m asa te j  p lan e ty , nie w y w ar
ła  jeszcze n a  nią uczuw alnego  w pływ u; działanie je j 
m ogło zlać się w  pew nej m ierze z działan iam i in 
nych p lan e t i w yraźn ie  się do tychczas nie u w y d a t
nić.

T ak , jeśli rzucim y okiem  na T ablicę A., w idzi
m y, że od r. 1807 do 1820-go w pływ  zak łóca jący  
N ep tu n a  na  U ran a  pozostaw ał uczuw aln ie stały , 
i byłoby m ożliwe p rzedstaw ić z w ielką d ok ładno
ścią ru ch y  U ran a  w ciągu tego  okresu, bez u cieka
nia się do w pływ ów  p lan e ty  n ieznanej.

Jeżeli w ięc rzeczyw iście będzie m ożna kiedyś 
skorzystać  z N eptuna, ja k  z U ran a , by  odsunąć 
k rańce naszego u k ład u  p lanetarnego , to  n astąp i to  
bezw ątp ien ia nierychło , chyba że szczęśliw y traf, 
ja k  przy  odkryciu  U ran a , chw ilę tę  przyśpieszy; 
p rzyznać przecież trzeba, że tu ta j  okoliczności są 
daleko m niej p rzy jazne.

A lbow iem  p lan e ta  ta k a  ja k  N eptun , dw a razy  
bardziej niż on od leg ła  od Słońca, posiadałaby  dla 
nas m ałą średnicę pozorną około 1", a blask  gw iaz
dy 11-ej lub 12-ej w ielkości; gw iazd  ty ch  je s t  b a r
dzo wiele; tarczę  przypuszczalnej p lan e ty  nie zaw 
sze byłoby  łatw o  rozpoznać, a ruch  je j w łasny, m ało 
w y d a tn y , z trudnością  um ożliw iłby odróżnienie je j  
po kilku dniach od gw iazd sąsiednich .



O m ierzeniu mas i  Astronom ii.

1. L a t dw adzieścia tem u  ‘) grono osób p o stro n 
n y ch  zw iedzało O bserw atorjum  P ary sk ie ; je d n a  
z nich, po p ilnym  w ysłuchan iu  ob jaśn ień  o rozm ai
ty c h  p rzyrządach , zrobiła n a s tęp u ją cą  uw agę: „P o
kazaliście nam  panow ie w praw dzie p rzy rząd y  do 
m ierzenia  czasu i kątów , ale nie w idziałem  nigdzie 
narzędzi, n ad a jący ch  się do pom iaru  odległości p la
n e t.” P y ta n ie  to  było  m niej naiw ne, niż się zrazu 
w ydaw ało; zupełna n a  nie odpowiedź w ym agałaby  
w ytłum aczen ia , że odnośne zagadn ien ie  m oże być 
rozw iązane je d y n ie  w sposób pośredni, 1 że dokład
ne rozw iązanie stało  się m ożliw e dopiero po od
k ry c iach  K opern ika i K eplera, k tó re  pozw oliły w y 
razić  w szystk ie  odległości u k ład u  słonecznego za 
pom ocą jed n e j z nich, odległości S łońca od Ziemi. 
O dległość ta  może być z kolei w ym ierzona w p ro 
m ieniach  Ziemi, chociaż pom iar te n  nie je s t  ła tw y , 
ja k  to  w iedzą zw łaszcza ci astronom ow ie, k tó rzy

') P isane w  r. 1889.
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brali udział w obserw acjach dwu ostatnich przejść 
W enus ‘).

Gość nasz byłby jeszcze bardziej n iedyskret
ny, gdyby poprosił o pokazanie mu przyrządów, 
służących do ważenia Słońca i planet; ważenie to 
jest atoli dosyć prostym wynikiem  prawa Newtona.

Piękny ten rezu lta t należy do tych, k tóre n a j
bardziej uderzają osoby nieobyte z A stronom ją, i nie 
łatwo jes t jasne dać o nim  pojęcie, przynajm niej 
w zaimprowizowanej rozmowie. Zdawało mi się, 
że nie będzie bezpożytecznym  poświęcić tem u przed
miotowi jeden ze Szkiców „Rocznika”: nie ukrywam  
przed sobą trudności wykładu, w którym  sięgnąć 
będzie trzeba po praw a Mechaniki i odkrycia Gali
leusza, Huygensa i Newtona. N iektórym  czytelni
kom ton lub ów ustęp wyda się, być może, nieco 
trudnym ; mniemam wszakże, że bogata treść dal
szego wykładu, który  da przejrzysty obraz system u 
słonecznego a naw et kilka układów gwiazdowych, 
trudności te zdoła wynagrodzić.

') M iędzynarodow a K on fe ren c ja  A s tro n o m iczn a , z e 
b ran a  w  P a ry ż u  w  lip cu  1900-go roku , p o s ta n o w iła  w y z y s 
k ać  o d k ry tą  w  r. 1898-ym p la n e tę  E ros d la  śc iś le jszeg o  od 
w szy s tk ich  in n y c h  o zn aczen ia  p a ra la k sy  S łońca; a  w ia d o 
mo, że skoro zn am y  tę  p a ra la k sę , zn a m y  ró w n ież  od leg łość  
Ziem i od S łońca. W  ch w ili obecnej, szczeg ó ln ie  s p rz y ja ją 
cej, 53 o b se rw a to rja  w szy stk ich  k ra jó w  p ra c u ją  w  sposób 
z o rg an izo w an y , pod p rzew o d n ic tw em  sp ec ja ln e j K om isji, 
n a d  obserw ow aniem  p la n e ty  E ro s  w e  w z m ia n k o w a n y m  ce
lu . O trzy m an e  t ą  d ro g ą  doniosłe  w y n ik i będą  te d y  ow o
cem  w sp ó łd z ia łan ia  p raw d z iw ie  m ięd zynarodow ego .

(P rzy p . T łum acza).



2. P rzedew szystk im  należy  przypom nieć kilka 
zasad M echaniki; pow iedzm y odrazu, że nie m am y 
zam iaru  podaw ać ścisłych dowodów ty ch  zasad, ale 
je d y n ie  dać m ożliw ie ja sn e  o nich pojęcie.

W iem y z codziennego dośw iadczenia, iż, chcąc 
p o d trzy m ać ciało, aby n ie dać  m u upaść, m usim y 
rozw inąć pew ien w ysiłek, zdolny  przeciw w ażyć cię
żar ciała. W ysiłek  ten , w zględnie ten  ciężar, je s t  
n ie jed n ak o w y  dla danej objętości, g d y  m ate rją , tę 
objętość napełn ia jącą, je s t  w oda, żelazo lub rtęć . 
P ie rw sze  pojęcie o masie czerpiem y z te j różnicy 
m iędzy ciężaram i ciał o jed n ak o w y ch  objętościach.

W yo b rażan ie  każdego  ciała, ja k o  rozłożonego 
n a  cząstk i o jed n ak o w y m  ciężarze, naprow adza 
nas n a  przypuszczenie, że ilość ty ch  cząstek  dla 
różnych  ciał je s t  zm ienna.

W  te n  sposób m ożna określić  masy różnych 
ciał, ja k o  ilości m aterji, zaw arte  w jednakow ych  
objętościach  ty ch  ciał, lub naw et, ja k o  liczby tożsa
m ych  pu n k tó w  m ate rja ln y ch , zaw arty ch  w ty ch  
objętościach . O kreśleniu  tem u  zbyw a oczywiście 
n a  dokładności; jeże li zechcem y zastąp ić  to  chw iej
n e  po jęcie m asy  ciała  przez określenie ścisłe, m ate
m aty czn e , n ad a jące  się do figurow ania we wzorach; 
jeże li jednocześn ie  zależy  nam  n a  o trzym aniu  w y
ników  ogólnych, k tóreby  się stosow ać daw ały  nie- 
ty lk o  n a  pow ierzchni Ziemi, lecz we w szystk ich  
okolicach p rzestrzen i niebieskiej: ted y  będziem y 
m usieli rozw ażyć ruch y , ja k ie  dana  siła m oże nadać 
różnym  ciałom.

3. Z obaczym y naprzód, jak i będzie w pływ  si
ły , dzia ła jącej s ta le  w  ty m  sam ym  k ierunku  i z tym  
sam ym  natężeniem , n a  ciało, zn a jd u jące  się począt



kowo w spoczynku. Nada ona ciału ruch w kierun
ku swego działania i udzieli mu w końcu pierwszej 
sekundy pewnej prędkości; podczas drugiej sekun
dy w ynik działania siły będzie znowu ten  sam: po
większy ona prędkość o tę samą ilość, i w ten  spo
sób po upływie dwu sekund prędkość będzie dwa 
razy  większa niż w końcu pierwszej sekundy. Bę
dziemy więc mieli ruch, w którym  prędkość rosnąć 
będzie o równe ilości w równych czasach. Ruch ta 
ki nazywa się ruchem jednostajnie przyśpieszonym. 
Ciała, spadające swobodnie w próżni, dostarczają 
nam prostego i godnego uwagi przykładu takiego 
ruchu. W iadomo, że w ruchu tym  stały przyrost 
prędkości w każdej sekundzie, czyli to, co dla k ró t
kości nazywa się przyśpieszeniem, równy jes t dwa ra 
zy wziętej przestrzeni, przebieżonej w ciągu pierw 
szej sekundy.

Jeżeli każem y działać na dane ciało sile w ięk
szej, przyśpieszenie oczywiście wzrośnie. Jeśli siła 
się podwoi, to podwoi się również przyśpieszenie. 
Wogóle, gdy siła zwiększa się w pewnym  stosunku, 
przyśpieszenie rośnie w tym  samym stosunku. W y
nika stąd sposób mierzenia sił inaczej niż przez rów
nowagę na wagach, a mianowicie za pomocą r u 
chu.

Siła będzie dwa, trzy... razy  w iększa od innej 
siły, jeśli nadaw ać będzie tem u samemu ciału przy
śpieszenie dwa, trzy,., razy  większe od przyśpiesze
nia, nadanego przez pierwszą.

W eźm y teraz dwa ciała, których objętości mo
gą być różne, i każm y działać na każde z nich j e 
dnej i tej samej sile stałej; jeśli udzieli im ona je d 
nakow ych przyśpieszeń, powiemy, że m asy obu
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c ia ł są, rów ne. D aje nam  to środek  do sądzenia 
o rów ności dw u m as. P rzez połączenie obu ciał po
przednich  u tw o rzy m y  ciało now e o m asie podw ój
nej; ja sn y m  je s t, że je ś li now e ciało, u tw orzone 
w  ten  sposób, poddanym  będzie działan iu  siły  p rzed
staw ionej przez 2, to  nabierze ono tego  sam ego 
przyśpieszenia, co każde z nich poddane oddzielnie 
sile 1.

W idzim y więc, że skoro rozw ażym y ciała, k tó 
rych  m asy  p rzedstaw ione są przez liczby  1, 2, 3..., 
to, aby  udzielić im jed n ak o w y ch  przyśp ieszeń , trz e 
ba będzie przy łożyć do n ich  siły, p rzedstaw ione ró
w nież przez liczby 1, 2, 3...; je ś li na te  ciała  działa 
je d n a  i t a  sam a siła, to  p rzyśp ieszen ia są proporcjo

nalne do liczb 1, Jj, 4 . . .  M asy rozm aitych  ciał są

w ięc odw rotn ie  proporcjonalne do przyśpieszeń, k tó 
ry ch  udziela ich kolejno ta  sam a siła.

W szystko  pow yższe daje się k ró tko  w yrazić 
w postaci bardzo p roste j zależności. K ażm y dzia
łać  na ciało sile stałej; rozw ażm y trzy  ilości: n a tę 
żenie siły, m asę c iała  i przyśpieszenie, jak ie  ono 
o trzym uje; otóż liczba, w y m ierza jąca  siłę, rów na 
je s t  iloczynow i liczb, w y m ierza jący ch  m asę i p rzy 
śpieszenie. Gdy siła dzia ła jąca  je s t  ciężkością, to, 
w obec jednakow ego  przyśpieszenia dla w szystkich  
ciał, c iężary  ty c h  ciał są oczyw iście proporcjonalne 
do ich mas.

A  więc n a  pow ierzchni Ziem i p rzyrządy , s łużą
ce do m ierzenia ciężarów , będą zarazem  służy ły  do 
m ierzenia mas.

Z auw ażm y, że podanem u w yżej chw iejnem u 
określeniu  m asy m ożem y nadać znaczenie ścisłe
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m asa ciała  m oże być rozw ażana, jak o  ilość punk tów  
m ate rja ln y ch  tożsam ych , z k tó ry ch  to  ciało się 
składa. T ożsam ość dwu punk tów  m ate rja ln y ch  s ta 
je  się te raz  jasną; zachodzi ona, gdy  je d n a  i ta  sam a 
siła, przy łożona do każdego z nich, udziela im j e d 
n akow ych  przyśpieszeń.

4. Z poprzedzających  rozw ażań w ynika, że, aby  
porów nać m asy  Słońca i ro zm aity ch  p lanet, w y s ta r
czyłoby p rzy łożyć do m as bezpośrednio tę  sam ą siłę 
i w ym ierzyć przyśp ieszenia, k tó ry ch b y  im  ona 
udzieliła; m asy  b y ły b y  odw rotn ie  p roporcjonalne 
do przyśpieszeń.

Środek te n  nie je s t  oczywiście p rak ty czn y , 
lecz praw o ciążenia pozwoli p rzeksz ta łc ić  zag ad n ie 
nie. K ażdy zna brzm ienie tego  podziw u godnego 
praw a, k tóre g ien jusz N ew tona w yw ołał z p raw  K ep 
lera: dwie jak iek o lw iek  cząstk i u k ładu  p la n e ta r
nego p rzyciąga ją  się p roporcjonaln ie  do sw ych m as 
i w s tosunku  odw ro tnym  do k w ad ra tu  odległości, 
N ew ton w yw nioskow ał stąd, że p rzyciągan ie , k tó re  
ku la , złożona z spółśrodkow ych jed n o ro d n y ch  
w arstw , w yw iera  n a  p u n k t zew nętrzny , je s t  tak ie  
same, ja k  gdyby  cała  m asa kuli by ła  zjednoczona 
w je j  środku; ta  podstaw ow a uw ag a  pozw ala n a  ab 
strahow anie od rozm iarów  ciał naszego uk ładu  p la
netarnego .

P rzypuśćm y teraz n a  chw ilę, że m ożem y um ie
ścić jedno  i to  samo ciało ko lejno  n a  jednakow ej 
odległości od S łońca i od Ziem i; będzie ono p rzycią
gane  do ty c h  dw u ciał n iebieskich przez siły p ro 
porcjonalne do ich mas. J e s tto  wTynik iem  p ra w a  
N ew tona i tego , że odległość je s t  ta  sam a.
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Ciało upadnie ku  Słońcu, następnie ku  Ziemi, 
i w obu w ypadkach  ru ch y  będą m ogły  być rozw a
żane, jak o  jed n o sta jn ie  przyśpieszone, p rzynajm niej 
w  ciągu pew nego czasu. P rzyśp ieszen ia  będą pro
porcjonalne do m as Słońca i Ziemi, podobnież ja k  
i p rzestrzen ie , przebieżone w obu w y padkach  pod
czas pierw szej sekundy  spadku.

T a k  więc, jeże li ciało nasze p rzebiegnie pod
czas pierw szej sekundy  spadku 330m, p ad a jąc  ku 
Słońcu, i l mm, p ad a jąc  ku  Ziemi, to w niesiem y, iż 
m asa S łońca je s t  330000 razy  w iększa od m asy  Z ie
mi. A le nie je s t  niezbędne um ieszczać ciało na 
jed n ak o w ej odległości od Słońca i od Ziemi, albo
w iem  je ś li będzie ono 10 razy  bliżej Ziemi, niż Słoń
ca, to  przez podzielenie jeg o  spadku na kw adrat 
10-ciu t. j . 100 o trzym am y spadek d la odległości 
tak ie j sam ej, ja k  w pierw szym  razie.

N iech K siężyc będzie ciałem , z k tó reg o  spad
ku  m am y korzystać; w y starczy  znaleźć, o ile K się
życ spad łby  na Ziem ię lub na Słońce, g d y b y  pozo
staw iony  by ł sw obodnie sam em u sobie w obu w y
padkach . Z ałożenie to  nie je s t  jeszcze urzeczyw ist- 
n ialne; zagadn ien ie  nasze posunęło się w szakże n a
przód o k rok  w ażny; pozostaje  pokonać osta tn ią  
ju ż  trudność.

5. N iechaj 0  (fig. 1) będzie Ziemią, A C  orbitą, 
k tó rą  K siężyc dookoła niej zakreśla, A  położeniem  
je g o  na te j orbicie w dow olnej chw ili, A B  p rędko
ścią w owej chw ili i C położeniem , zajm ow anym  
przez K siężyc w sekundę po przejściu  przez A.

P o czy n a jąc  od p u n k tu  A  ru ch  je s t  określony 
przez kom binację dw u wpływ ów : prędkości, k tó rą  
K siężyc posiada w punkcie A, i p rzyciągania , w y 
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wieranego nań przez Ziemię; otrzym am y ten sam 
wynik, każąc działać kolejno każdemu z tych  w pły
wów.

Gdyby przyciąganie Ziemi nie istniało, Księ
życ poruszałby się według stycznej do swej orbity 
i po upływie jednej sekundy znalazłby się w B. 
Każm y teraz przyciąganiu działać na Księżyc, w y

chodzący z p unk tu  B  bez prędkości; sprowadzi ono 
go do C, t. j. do punktu, w k tórym  znajduje się on 
w rzeczywistości w sekundę po przejściu przez A. 
Można tedy powiedzieć, że pod wpływem przycią
gania  Ziemi Księżyc, wychodząc z B  bez prędkości, 
spadł ku Ziemi o ilość B C  w ciągu pierwszej sekun
dy. Jeśli założymy, że orbita Księżyca je s t  kołem,
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co bardzo je s t  b liskie rzeczyw istości, w yliczenie m a
łej d ługości B C  będzie nadzw yczaj proste; nie jes t 
ono rów nież tru d n e , je ś li zechcem y w ziąć pod 
uw agę e lip ty czn y  k sz ta łt  o rb ity  — ale nie za trzy 
m u jm y  się na  ty m  szczególe.

T rzeba  te raz  określić ilość, o k tó rą  Księżyc 
spada ku  S łońcu w ciągu jed n e j sekundy; z powodu 
a to li n iew ielkiej odległości m iędzy Z iem ią i K sięży
cem m ożem y w ziąć  ilość, o k tó rą  nie K siężyc lecz 
Z iem ia spada na S łońce w ciągu  jed n e j sekundy; w y
m ag a  to  ra ch u n k u  zupełnie podobnego do rachunku  
pow yższego, ty lk o  na  fig. 1 0  będzie te raz  p rzedsta
w iało Słońce, a A  Z iem ię.

M ożnaby zarzucić , że należało  określić spa
dek sam ego K siężyca nie zaś Ziemi; ale w ychodzi to 
n a  jedno , poniew aż spadek  je s t  te n  sam, niezależnie 
od m asy  spadającego  ciała. J e s t  to  zjaw isko zupeł
nie podobne do tego, że różne ciała, spadające  w pró
żni pod w pływ em  ciężkości, jednakow em i są oży
w ione prędkościam i.

6. P rz y  założeniu  kolistości orbity , zn a jd u je
m y, że w ciągu  jed n e j m in u ty  *) Z iem ia spada ku 
S łońcu o 10m,60, K siężyc zaś ku  Ziem i o 4 m,90; ale 
odległość K siężyca od nas je s t  średnio 386 razy 
m niejsza, niż odległość Słońca; gdyby  był on równie 
oddalony ja k  Słońce, to  spadłby  na Ziem ię jedynie 
o ilość rów ną ilorazow i z 4 m,90 n a  k w a d ra t 386, co 
d aje  0 “,000032 8.

M ożna w ięc powiedzieć, że Księżyc, um ieszczo
n y  w  spoczynku kolejno n a  jed n ak o w ej odległości

') W ykonyw am y obliczenie dla jednej m inuty , za
m iast dla sekundy, aby nie o trzym ać zb y t m ałych liczb.
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od S łońca i od Z iem i, spadłby  ku  obu ty m  ciałom  
o 10m,60 i 0 m,000 032 8 w ciągu m in u ty . A  za ty m  
m asa S łońca rów na je s t  m asie Z iem i, pom nożonej

przez liczbę 0 ^ ^ 2 8 = 3 2 3 0 0 0 .

M asa Słońca je s t  w ięc 323000 razy  w iększa od 
m asy  Ziemi. Z auw ażyd należy , że w y k o n an ie  po
w yższego w yliczenia w ym aga, b y  w iadom ym  b y ł 
stosunek  odległości Ziem i od S łońca i od K siężyca, 
a w ięc odległości S łońca od Ziemi; zależnie od w a rto 
ści, ja k ą  p rzy jm u jem y  d la te j o sta tn ie j, o trzym am y 
różne w artości dla s to sunku  m asy  Ziem i do m asy  
Słońca.

P ow yższego  sposobu m ożna użyć bez zm ian 
dla określenia m as p lanet, po siad ający ch  sa te lity ; 
w ym aga on jedyn ie , aby  w iadom e b y ły  w ielkie 
osi orb it p lan e ty  i je j  satelitów , oraz czasy obiegów  
gw iazdow ych n a  ty c h  o rb itach  ‘), k tó re  to  ilości 
w yprow adza się ła tw o  z obserw acji. D la Jow isza  
np. będzie m ożna spożytkować? k ażd y  z cz terech  sa
te litów , co da cz te ry  n ieza leżne określen ia m asy  
p lan e ty . S kom binuje się je  z uw zględnien iem  od-

') Oto wzór, w yraża jący  stosunek  m asy  m p lan e ty  
do m asy M Słońca:

TO / “Y/TY
M =  W  VTV ;

a i T oznaczają półosi w ielkie elip tycznej o rbity  p lan e ty  
i czas jej obiegu gw iazdow ego koło Słońca; a’ i T' są ilo
ściam i analogicznem i dla e lip tycznej orbity, zakres'lanej 
przez sa telitę  koło p lanety .

Szkice A stronom iczne. 4



nośnych  ich dokładności na  podstaw ie praw ideł R a 
chunku  praw dopodobieństw a i o trzym a się w  ten  
sposób bardzo dok ładną w arto ść  stosunku m asy  J o 
w isza do m asy  Słońca.

N ajśw ieższe i, ja k  się zdaje , najdok ładn iejsze

określenie, dokonane przez Schura, daje  ^

M asa S a tu rn a  w ynika z obserw acji dw u n a j
w iększych  satelitów , T y ta n a  i Ja p e ta ; pom iary  Bes-

sla prow adzą do liczby najśw ieższe H. S tru-

w ego do m ożna p rzy jąó  liczbę okrąg łą a j e 

d nak  dok ładną g-gQQ *)•

New com b w yprow adził ze swoich obserw acji 
cz te rech  sa te litów  U ran a  dla m as p lan e ty  w artości

w reszcie ten  sam  astronom  oznacza m asę

N ep tu n a  n a  jak o  w yn ik  obserw acji jeg o

jed y n eg o  sa te lity .

D zisiaj, po św ieżym  odkryciu  sa telitów  M arsa, 
je s te śm y  w  stan ie  określić m asę te j p lan e ty  ze ści-
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') A nnuaire du B ureau des L ongitudes n a  r. 1901 po

daje dla S a tu rna  jpggjpg; — ĉ a ^ ran a  2 4 000;— * d la N eptu

na, również jako  w ynik  obserw acji Newcom ba,

(Przypisek Tłum acza).



słością większą, niż dawniej. A. Hall otrzym ał tą  dro

gą liczbę g Q9g 50Q.

Pozostaje więc tylko powiedzieć, ja k  określo
no masę M erkurego i Wenus, jedynych  planet, k tó 
rych satelitów jeszcze nie znamy.

7. Zanim przystąpim y do tego przedmiotu, 
w ypada wskazać inne sposoby, których używano 
z powodzeniem do wyliczenia m asy Jowisza. Masa 
ta, jakkolw iek nie dosięga tysiącznej części m asy 
Słońca, przeważa w sposób w yraźny w układzie pla
netarnym . Sama jedna stanowi ona więcej niż dwa 
a prawie półtrzecia raza sumę wszystkich innych 
planet. Jow isz je s t dosyć oddalonym od Słońca 
i łatwo pojąć, że, skoro jakie ciało przejdzie nieda
leko od niego, to wywrze on nań wpływ znaczny, 
k tó ry  niekiedy będzie mógł naw et przew ażyć 
wpływ Słońca. Tak np., Jowisz może posiąść wpływ 
przew ażający na kom ety, przechodzące w jego  blis
kości.

W idziano już takie zjawiska: kom eta z roku 
1770-go, zwana kometą Lexella, zdawała się poruszać 
w t wyraźnie uw ydatnionej orbicie eliptyeznej z okre
sem 52/j lat. Czym się dzieje, iż kom eta ta  nie by
ła dostrzeżona wcześniej? Lexell dał odpowiedź, 
wykazując za pomocą swych rachunków, że w r. 
1769 m usiała ona przejść bardzo blisko Jow isza tak, 
że była doń 580 razy bliższa, niż do Słońca; działanie 
Jowisza zmieniło czas jej obiegu, k tó ry  przedtym  
był znacznie większy, i uczyniło z niej kom etę 
o krótkim  okresie. Szukano je j od owego czasu, 
oczekując powrotów, obliczonych według okresu 
5 2/;, roku; ale nie widziano je j już nigdy. Przyczy-
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n ą  teg o  je s t, iż w r. 1779 zbliży ła  się ona znów  b a r
dzo do Jow isza , bliżej jeszcze  niż w r. 1769; w olno 
m niem ać, że za ty m  drugim  razem  kom eta  przeszła 
m iędzy Jow iszem  a je g o  satelitam i; w ynik ło  stąd  
now e zw ichnięcie, k tó re  m usiało byd pow ażne. 
Jow isz dał nam  n a  pew ien czas kom etę  o k ró tk im  
okresie, ale j ą  nam  odebrał. L e  V e rrie r zbadał b ieg  
te j kom ety z w ielką starannością  i w ykazał, że ob
serw acje z r. 1770-go nie są ani dosyć liczne, an i do
syć dokładne, abyśm y m ogli w yznaczyć ściśle d ro
gę, k tó rą  m usiała  ona pójść po w ielkim  zw ichnięciu  
z r. 1779-go.

M ożliwe je s t, jak k o lw iek  dość mało p raw do
podobne, że została ona odrzucona w orbitę hy- 
perboliczną, a w tak im  razie b y łab y  dla nas bezpo
w ro tn ie  stracona; ale m oże być  również, że trw a  ona 
w  swoim ru ch u  po tej lub owej z szeregu  elips, w y 
liczonych  przez Le Y erriera .

B ędziem y w ten  sposób w stan ie  rozpoznać je j  
tożsam ość z jed n ą  z kom et, k tó re  w zbogacają  co
dziennie nasze kata log i. G dyby w ypadek  ten  m iał 
m iejsce, a zw racam y n ań  u w ag ę  astronom ów , m ie
libyśm y do rozw iązania jed n o  z najp iękn ie jszych  
zagadn ień  A stronom ji, w iążąc now e obserw acje 
z obserw acjam i z r. 1770-go, co pozw oliłoby na okre
ślenie m asy  Jow isza  z dokładnością  w y jątkow ą.

K om eta  L exella nie stanow i jed y n eg o  w ypad
ku, i astronom ow ie m ają  w iele danych  do p rzypusz
czenia, że działanie Jo w isza  nakazało  pew nej ilości 
k ró tkookresow ych  kom et k rążyć po orb itach  w y ra
źnie elip tycznych .

De H aerd tl, w y b itn y  uczeń  nieodżałow anego 
Oppolzera, zakom unikow ał A kadem ji U m iejętności
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bardzo obszerną, p racę o kom ecie W inneckego , k tó 
rej okres rów na się 5,8 roku, a k tó ra  doznaje  z po 
w odu Jo w isza  znacznych  zakłóceń; z ty c h  zakłóceń, 
ob liczonych z najw iększą starannością , w yn ik ł dla

m asy  Jo w isza  u łam ek -  p raw ie ten  sam, co

ułam ek, w yprow adzony przez S chura  z obserw acji 
sa te litów  Jow isza. D robiazgow e zbadanie k o m ety

F a y e ’a doprow adziło do liczby  | ~~ ^ f y gg, k tóra, ja k

w idzim y, różni się od tam te j bardzo m ało.
8. K om ety  nie są jed y n em i ciałam i, n a  k tó re  

przejście w  pobliżu Jow isza  może w yw rzed w pływ  
uczuw alny. O statn ie , najbardziej oddalone od S łoń
ca  z g ru p y  asteroid, m ogą przybliżyd  się znacznie 
do te j p lanety ; stosuje się to do ty ch  zw łaszcza, k tó 
rych  elipsy posiadają  w ielkie m im ośrody. K ilka 
zpośród nich będzie m ogło z biegiem  czasu znaleźd 
się w pew nej chw ili dw a, trz y  do ośm iu razy  bliżej 
Jow isza  niż Słońca. W y m ien im y  z ich szeregu 24 
Tem is, 33 P o lym nia, 49 P ales, 90 A ntjope, 153 H il
da  i 175 A ndrom acha.

O tw iera to  now ą a cenną drogę do bardzo ści
słego określenia m asy  Jow isza . Z naleziono  ju ż

w  te n  sposób liczbę biorąc za p u n k t w y j

ścia ruchy  Tem is.
Podnieśd należy , że w artości, o trzy m an e dla 

m asy Jow isza za pom ocą satelitów , kom et i as te 
roid, są w zupełnej ze sobą zgodności; stanow i to  
pow ażne stw ierdzenie p raw a N ew tona i w y k azu je , 
że p rzy  rów nych  odległościach p rzy ciąg an ie  J o w i
sza na  jed n o s tk ę  m asy, w z ię tą  czy to w ciałach do



syć gęstych , ja k  sa te lity  i astero idy , czy to  w cia
łach  niezm iernie rozrzedzonych , ja k  kom ety , je s t 
zaw sze ściśle ta  sam a.

M ożem y w ten  sposób ro zc iąg n ąć  na  Jow isza 
ów dobrze stw ierdzony dla Z iem i w ynik , że p rzycią
g a  ona w jed n ak o w y  sposób ciała o najrozm aitszej 
n a tu rze , um ieszczone na je j pow ierzchni. D e H ae rd tl 
p rzy jm u je  ostatecznie liczbę 1047,20, i m niem a, że 
j e s t  ona ścisłą w przybliżeniu  do k ilku  setnych .

Z achow ując w szelką ostrożność, niezbędną 
w tak im  w ypadku, m ożem y, ja k  się zdaje, tw ierdzić, 
że cy fra  dziesią tych  je s t  ścisła, a w ięc znam y m asę

Jo w isza  z przybliżeniem  do ^qqqq j ej  w artości;

stanow i to  jeszcze bardzo p iękny w ynik .
9. M ożna oczyw iście s ta rać  się o określenie 

m asy  Jow isza , b iorąc za p u n k t w yjścia  znaczne za
kłócenia, ja k ie  p lan e ta  ta  w yw ołu je  w biegu  S a tu r
na; próbow ał to  zrobić B ouvard  i ostatn io  L e  Ver- 
r ie r w  końcu  sw ej teo rji ruchu  S atu rna.

N iepodobna w chodzić tu ta j w  szczegóły  b a r
dzo złożonych  rachunków , og ran iczym y się przeto 
podaniem  w niosku, do jak ieg o  dochodzi L e Y errier.

O kreślanie m asy  Jo w isza  za pom ocą obserw a
cji sate litów  te j p lan e ty  posiada za naszych  czasów 
n iezaprzeczoną w yższość nad  k o rzy stan iem  z teorji 
S a tu rn a  ze w zględu na to, że rozporządzam y obec
n ie obserw acjam i dokonanem i w ciągu  zb y t małej 
ilości la t  J); ale z czasem  w yższość ta  zm niejszy  się 
i k o rzy stan ie  ze zw ichnięć S a tu rn a  stan ie  się do
godniejsze, k iedy  te  zw ichnięcia, a zw łaszcza
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zw ichnięcia, k tó ry ch  okres je s t  blizki 900 la t, w yko
na ją  cy k l zupełny.

T łu m aczy  ; to  dosyć b łędną w artość  j  Q7Ó5> 

k tó rą  B ouvard  w yprow adził w r. 1721 z teo rji S a tu r

na, a k tó rą  L aplace uw ażał za ścisłą do — j ej

w artości. Na sk u tek  rozw ażania zw ichnięć Ju n o n y  
i W esty , N ikolai i E n ck e  uznali w r. 1826 kon iecz

ność zw iększenia liczby  B ou v ard a  o ^  lub o ^  je j  

w artości.
P rzez obserw acje czw artego sa te lity  Jow isza, 

dokonane w O bserw atorjum  w C am bridge o d r . 1832 
do 1836 go, A iry  po tw ierdził to  zw iększenie, poda

ją c  liczbę w  r - 1841-ym Bessel w  p racy , k tó 

ra  s ta ła  się sław ną, doszedł do

W reszcie te o r ja  zw ichnięć P a llas n ak aza ła  

G aussow i w r. 1843 zw iększyć o ~  m asę B ouyarda.

10. P o zo sta je  om ówienie sposobu ok reślen ia  
m asy M erkurego i W enus, p lan e t pozbaw ionych sa
telitów ; należy  do nich dodać m asę Ziem i, gdyż w y 
tłum aczyliśm y, że, aby  w yprow adzić j ą  z obserw acji 
K siężyca, m usim y znać dok ładn ie odległość Z iem i 
od Słońca ‘).
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*) Is tn ie ją  w praw dzie inne sposoby m ierzenia te j 
odległości; ale zak ładam y tu ta j, że w szystko w yprow adza 
się z teorji zw ichnięć.



G dybyśm y m ieli m asy  W enus i Ziem i, by libyś
m y  w  stan ie  w y liczyć  zw ichnięcia, jak ie  p lan e ty  te  
w y w o łu ją  w b ieg u  M erkurego; m ożna dokonać 
w szystk ich  ty ch  rachunków , w yprow adza jąc  za n a 
w ias, jak o  m nożniki, m asy  n iezn an y ch  planet.

N apiszm y, że w różnych  chw ilach  obserw acji 
M erkurego, a m ianow icie w chw ili jeg o  przejśd  po 
Słońcu, położenie w yliczone d la p lan e ty  zlew a się 
z położeniem  zaobserw ow anym , a o trzy m am y  sze
reg  rów nań  w arunku jących , k tó re  będą zaw iera ły  
naprzód  sześć n iew iadom ych, w yznacza jących  d ro
gę, k tó rą  p rzeb ieg ałb y  M erkury, g d y b y  is tn ia ł sam  
n a  sam  ze S łońcem , a następn ie  obie szukane m asy.

Z a  pom ocą pew nych  sposobów rachunkow ych, 
m ożem y odłączyd dw ie m asy, k tó re  będą m usiały  
czyn ić zadość pew nej ilości w arunków . T e r ja  W e
nus dostarczy  in n y ch  w arunków  m iędzy m asam i 
M erkurego i Ziem i; do teo rji M arsa w ejdą  m asy 
M erkurego, W enus i Ziem i.

O trzym am y w ięc w te n  sposób pew ną ilość ró w 
nań , zaw iera jących  trzy  szukane m asy; ilości w ia
dom e, w chodzące do ty c h  rów nań, nie są ściśle do
k ładne, albow iem  n ap ię tnow ane  są one nieuniknio- 
nem i b łędam i popełn ianem i w obserw acjach. N ad
to , dokładne obserw acje p lan e t nie obejm ują  jeszcze 
pó łto ra  stu lecia, a podczas teg o  w zględnie k ró tk iego  
czasu w zajem ne zw ichnięcia cz terech  p lan e t pozo
s ta ją  bardzo m ałem i. O czekiw ać w ięc należy , że 
ok reślen ie  m as tą  d rogą będzie znacznie m niej do
k ładne, niż w yprow adzen ie  ich  z obserw acji sa te li
tów . T rzeba  nadto  przypuścić, że te o rja  zw ichnięć 
zbudow aną zo sta ła  z najw iększą starannością , i że 
żaden  uczuw alny  w yraz nie zosta ł pom inięty .
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11. Bądź jak  bądź, zakładam y obecnie, że j e 
steśm y w posiadaniu pewnej ilości równań w arun
kujących (będzie ich więcej niż trzy) między trze 
ma niewiadomemi masami.

Idzie o to, czy możemy nadad tym  masom w ar
tości czyniące zadośd dawnym  równaniom  w g ran i
cach błędów obserwacji. Roztrząsania Le Y erriera 
doprowadziły do wyniku, iż należałoby naprzód

zwiększyć o ^  masę, p rzy jętą  dla Ziemi, a przeto

zbliżyć ją  do Słońca o więcej, niż miljon mil. Dla

masy M erkurego otrzym ano liczbę ^ qqq qqq'i ■̂,e

Yerrier wprowadził również masę Marsa, gdyż nie

znano jeszcze satelitów tej planety; otrzym ał on

liczbę, różniącą się jedynie o ^  od wartości, k tó rą
oU

wyprowadzono później z obserwacji satelitów: jest- 
to wielka rękojm ia ścisłości rachunków.

Co do m asy W enus, napotkano na osobliwą 
trudność; teorja  M erkurego wym agałaby, aby ją

zwiększyć mniej więcej o ^  je j wartości, gdy teo 

rja  Słońca żąda, by je j nie zmieniano. Niemożli
we je s t znaleźć wartość, czyniącą zadość obu 
teorjom; jeśli z jedną  jesteśm y w porządku, druga 
pozostawia niechybnie wiele do życzenia. Le Yer- 
rier zachował masę W enus, przedstaw iającą przy
zwoicie wszystkie obserwacje Słońca i zrzucił 
wszystko na Merkurego; w ten  to sposób naprowa-
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dzony  on zosta ł n a  przypuszczenie, że is tn ie ją  pla
n e ty  p rzedm erkurow e x).

Jak k o lw iek  je s t ,  poniew aż w szystko polega 
n a  ścisłej znajom ości m asy  W enus, by łoby  więc 
bardzo pożądane, abyśm y m ogli określid j ą  w spo
sób bardziej bezpośredni i dokładniejszy . Gdyby 
W en u s m iała sa te litę , n icby  nie by ło  łatw iejszego.

12. P rzez d ług i czas astronom ow ie w ierzyli 
w  istn ien ie  sa te lity  W enus; przed  dw u zaledw ie la
ty  złudzenie to  zostało o sta teczn ie  rozw iane; n iech
że w ięc nam  będzie wolno, w obec ak tualności tej 
spraw y, opowiedzied pokró tce, w ja k i sposób została 
ona postaw iona i rozw iązana ujem nie przez astrono
m a brukse lsk iego  S trooban ta.

N a sa te litę  W en u s p ierw szy  zwrócił uwagę 
F o n ta n a  w  N eapolu  w  r. 1645-ym; obserw ow ał go 
C assini w  P a ry żu  w r. 1672-im 1686-ym, Short 
w  L ondyn ie  w 1740-ym, A. M ayer w Greifswaldzie 
w  1759-ym, O jciec L ag ran g e  w M arsylji, M ontaigne 
w  L im oges i R oedkioer w K openhadze w r. 1761-ym; 
następn ie  R oedk ioer oraz M ontbarron  w A uxerre 
w r. 1764-ym i w reszcie H orrebow  w r. 1768-ym.

L am b e rt usiłow ał w r. 1777-ym przedstaw id te 
obserw acje za pom ocą o rb ity  elip tycznej, k tó rą  mo
żem y  odrazu odrzucid; gdyż dałaby  ona dla m asy 
W enus w artość dziesięókroć zb y t w ielką. O istn ie
n iu  sa te lity  W enus pozw alało w ątp ić  ju ż  to, że nikt 
go  nie w idział od r. 1768-go, an i W . H erschel, ani 
L asse ll, an i A. H all, astronom ow ie, k tó rzy  jednak

') P a trz  oddzielny Szkic „O p lanetach  przedm erku- 
row ych .” (Przypisek Tłum acza).
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odkryli bardzo słabe sa te lity  S a tu rna , U ran a , N ep
tu n a  i M arsa.

N ależało  przecież zadać sobie p y tan ie , co og lą
dali pod nazw ą sa te lity  W enus rozm aici o b serw ato 
rzy. W iedziano już, że podczas jed n e j z obserw acji 
R oedkioera w r. 1764-ym U ran  znajdow ał się o 16' 
od W enus; astronom  te n  w ziął go praw dopodobnie 
za sa telitę  W enus, i opuścił p iękną sposobność od
k ry c ia  U rana n a  17 la t p rzed W . H erschlem .

S troobantow i pow iodło się dowieść, że w dość 
znacznej ilości w ypadków  w zięto  za sa te litę  m niej 
lub bardziej b łyszczącą gw iazdę, zn a jd u jącą  się b a r
dzo blisko W enus. Z darzyło  się to  m ianow icie R oed- 
k ioerow i 4-go, 7-go i 12-go sierpnia r. 1761-go; w rz e 
czy sam ej, trzy  znane gw iazdy  5-ej, 4-ej i 7-ej w iel
kości znajdow ały  się w położeniach, w yznaczonych  
dla sate lity . Podobnież S h o rt i H orrebow  w idzieli 
koło W enus w r. 1740-ym i 1768-ym dwie gw iazdy  
8-ej i 4-ej w ielkości. J e s t  w ięc od tąd  pew ne, że  
znaczna część obserw acji p rzypuszczalnego  sa te lity  
m oże być w y tłum aczona zupełn ie  n a tu ra ln ie  przez 
obecność w okolicy  p lan e ty  dość b łyszczących  
gw iazd, k tó ry ch  tożsam ość po k ilku  dn iach  zan ied 
bano stw ierdzić.

P o zo sta je  jeszcze  pew na ilość n iew ytłum aczo
nych  obserw acji; m ożliwe je s t, że odpow iadają 
one położeniom , zajm ow anym  podów czas przez tę  
lub ow ą z pośród n a jśw ie tn ie jszy ch  asteroid .

W  każdym  razie  m ożna pow iedzieć, że leg ien- 
da  o satelicie W enus, pozbaw iona pow ażnej po d sta
wy, zosta ła  rozw ianą.

L ecz je ś li n iem a sa te lity  4-ej, 5-ej lub naw et
8-ej w ielkości, to czyż je s t  pew ne, że nie is tn ie je
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sa te lita  słabszy, analog iczny  do satelitów  M arsa, 
k tó ry  pozw oliłyby dostrzec olbrzym ie lu n e ty  fu n k 
cjonu jące  dzisiaj, m ianow icie  w Nicei, Pułkow ie, 
W aszy n g to n ie  i na  górze H am ilton? W ielk i in te 
res teo re ty czn y , zw iązany  z tą  kw estją , w inien  byd 
bodźcem  dla obserw atorów , rozporządzających  tak  
potgżnem i środkam i badania .

13. Po te j dygresji pow róćm y do mas, o trzy 
m anych  dla rozm aitych  p lanet, i p rzedstaw m y je , 
b iorąc masg Z iem i za jedność.

M erkury . . . . ~  Jow isz . . .  310

W enus . , . . -g- S a tu rn ........................ 93

Z iem ia.......................1 U r a n ........................14

P o zo sta je  w yraz ić  w szystk ie  te  m asy  za po
m ocą m asy  jed n eg o  z ciał określonych, dostgpnych 
d la  nas n a  pow ierzchn i Ziem i, a za tym  z konieczno
ści o rozm iarach  bardzo ograniczonych, ja k  np. m a
ła  k u la  z ołowiu.

Skoro bgdziem y w iedzieli, ile razy  ta  m ała m a
sa zaw iera  sig w m asie Ziemi, ła tw o  w niesiem y, z ilu 
tak ic h  m as sk łada sig każda  z p lan e t i S łońce. 
W  te n  sposób w szystk ie  m asy  uk ładu  p lan e ta rn eg o  
bgdą porów nane do m asy znanej, na jzupełn ie j zm y
słom  naszym  dostgpnej.

P o staw io n e  pow yżej zagadn ien ie  zostało ro z
w iązane przez sław ny eksperym en t C ayendisha, w y-

Mars . .
• ’ 10

Słońce

N eptun . , . . 17

324 000
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k azu jący  nieskończenie m ałe p rzyciągan ie , k tó re  
na  pow ierzchni Ziem i ołow iana kula w ag i 158 kg. 
w yw iera n a  m ałą  kulkę, um ieszczoną w je j  sąsiedz
tw ie. W yprow adził on z ty ch  dośw iadczeń w arto ść  
tego  p rzyciągan ia , a porów nanie do c iężaru  kuli, 
p rzedstaw iającego  z w ielkim  przybliżen iem  p rz y 
ciąganie, w yw ierane na  tę  kulę przez całą  Ziem ię, 
pozw oliło mu pow iedzieć, ile razy  m asa Ziem i m ie
ści w  sobie m asę ołow ianej kuli. W ypisan ie  t e 
go stosunku, w y raża jąceg o  się za pom ocą liczby
0 23 cyfrach i nie dostarcza jącego  um ysłow i żad n e
go w yraźnego  obrazu, b y ło b y  bezpożyteczne.

Lepiej będzie, p rzypuszczając  fikcy jny  jed n o 
s ta jn y  rozkład  m ate rji w  całej kuli ziem skiej, p o 
w iedzieć, ile razy  m asa określonej objętości teg o  
ciała  zaw iera m asę tak ie j sam ej objętości ołowiu 
albo raczej w ody w zw y k ły ch  w a ru n k ach  tem p era
tu ry .

W ynik  dośw iadczenia C avend isha p rzedstaw i 
się w ów czas ja k  n astęp u je : p rzy  założonym  fikcy j
nym  rozkładzie m asa m etra  sześciennego Ziem i rów 
n a  je s t  m asie około pięciu i pół m etrów  sześcien
n ych  wody.

C ornu i Baille pow tó rzy li dośw iadczenia Ca- 
yendisha, udoskonalając szczęśliw ie je g o  m etodę
1 k o rzy s ta jąc  ze w szystk ich  zasobów F izy k i obec
nej; zastąp ili oni liczbę 5,48, o trzy m an ą przez Ca- 
vendisha, przez 5,56.

14. A leż, powie n ie jeden  czy te ln ik , dajecie  
nam  m asę Słońca, m asę Jow isza , a m ybyśm y ch c ie 
li o trzym ać ich ciężar. Odpowiedź je s t  łatw a: za
chow ajcie te  sam e liczby. B ędziecie w ten  sposób 
m ieli ciężar Ziemi, Słońca i p lanet, w y rażo n y  za po
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m ocą ciężaru 1-go m e tra  sześciennego wody, w zię
teg o  jak o  jedność.

T rzeb a  je d n a k  p rzyznać , że osobliwym  się w y
d aje  m ówić o ciężarze Ziem i, skoro ona w łaśnie w y 
w ołu je p rzy ciąg an ie  i s tw arza  ciężar ciał na swej 
pow ierzchni. A le m ożem y w yobrazić sobie, że po
k ra ja liśm y  Ziem ię na  m e try  sześcienne, żeśm y k aż 
d y  z n ich  przenieśli na  szalę w ag, zrów now ażyli za 
pom ocą zn an y ch  ciężarów  i odnieśli n astęp n ie  na  
pierwotnie m iejsce; zrobim y ta k  samo z innem i m e
tram i sześciennem i i w te n  sposób usku teczn im y  
zw ażenie Ziem i kaw ałkam i.

Sum a ciężarów  będzie ta k a  sama, ja k a  w yn ika  
z dośw iadczeń C avendisha.

M ożem y rów nież przypuścić, że przeniesiono 
kolejno  n a  szalę naszej w agi w szystk ie  m etry  sze
ścienne, z k tó ry ch  sk łada się Jow isz, zw ażym y J o 
w isza i znajdziem y liczbę, w y n ik a jącą  z tego , co 
w yżej było w yłożone.

M am y więc praw o powiedzieć, że zw ażyliśm y 
w  k ilog ram ach  Ziem ię, p la n e ty  i Słońce.

15. Masy asteroid. A by określić m asy  asteroid, 
na leżałoby  stw ierdzić zw ichnięcia, w yw ołane przez 
j  edną z nich w b iegu  in n y ch  astero id , lub innych 
ciał. M ały  ich b lask  każe z g ó ry  przew idyw ać że 
posiadają  one n iew ielkie m asy. W praw dzie w w a
runkach  sp rzy ja jący ch  W e sta  m oże być w idzialna 
gołym  okiem , a Ceres, P a llas  i Ju n o  św iecą nie 
o w iele słabiej; pozostałe astero idy  ato li posiadają 
b lask  bardzo słaby; m ożna je  dostrzec  przez lu n e ty , 
ja k o  m ałe gw iazdy, o w ielkości zaw arte j m iędzy
9-tą  a 13-tą.
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Wobec tego je s t pewne, że wzajem ne zwich
nięcia będą na ogół nieuczuwalne, wyjąwszy w ypa
dek, gdyby dwa z tych  m ałych ciał przeszły blisko 
siebie i pozostawały przez pewien czas w bliskości 
tak, aby ich wzajem ne przyciąganie mogło ważyć 
w zestawieniu z przyciąganiem Słońca.

Pobudziło to kilku astronomów, m iędzy inne- 
mi 0. L ittrow a, do badania i przepow iadania zbli
żeń się lub „złączeń fizycznych” małych planet. B a
dania te doprowadziły jedynie do w ykazania w zglę
dnej rzadkości bardziej w yraźnych zbliżeń; zdaje 
się, że nie spotkano dotychczas zbliżenia, przew yż
szającego ośmkrotną odległość Księżyca od Ziemi. 
Istnieją znaczniejsze zbliżenia, ale nie między pla
netam i lecz ich orbitami; tak  np. najkrótsza odle
głość orbit Thetis i Belony, mniejsza je s t  od dzie
siątej części odległości Księżyca od Ziemi.

W ielka ilość kom et przechodzi przez prze
strzeń, w której poruszają się asteroidy; mogło
by więc się zdarzyć, że jedna  z tych  ostatn ich  
znajdzie się w danej chwili dość blisko kom ety, by 
zakłócić jej bieg o dostrzegalną ilość.

Chwilowo mniemano, że zjawisko to zaszło dla 
kom ety Enckego: pewien zręczny rachm istrz stw ier
dził w ruchu tego ciała nagłą zmianę, której nie był 
w stanie objaśnić inaczej, ja k  przez przyciąganie 
jednej z asteroid. A toli było zupełnie inaczej; 
wszystko sprowadzało się, jak  się później przekona
no, do małego błędu, k tó ry  łatw o w ybaczyć można 
w powikłanym  łańcuchu wyliczeń, niezbędnych do 
określenia zwichnięć kom ety.

16. Jeżeli masa odosobnionej asteroidy zbyt 
mało stanowi, by wywrzeć wpływ uczuwalny, to
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n iepodobna teg o  z góry  tw ierdzić o ogóle ty ch  ciał. 
L e  Y errie r zam ierzy ł p rzekonad  się, jak im  m ógłby 
być  te n  ca łk o w ity  w pływ  n a  M arsa.

P om iędzy  zakłóceniam i, ja k ie  astero ida może 
w yw ołać w b iegu  te j p lan e ty , jed n o  zasługuje na 
szczególn iejszą uw agę: je s tto  bardzo m ały  ruch 
obro tow y w ielkiej osi o rbity ; d ru g a  astero ida w y
w oła analog iczny  ruch, rów nież bardzo m ały , lecz 
w iym samym kierunku.

M alutkie te  ilości są bardzo liczne, d odają  się 
one, n igdy  się nie n iszcząc, i sum a ich m oże s tać  się 
dostrzegalną; dow odzi się zresztą, że, aby  w yliczyć 
tę  sum ę, m ożna zastąp ić  w szystk ie o rb ity  m ałych 
p lan e t, przez orbitę średnią, w zdłuż k tó rej rozłożo- 
n o b y  odpow iednio ca łkow itą  m asę astero id  w k sz ta ł
cie e lip tycznego  p ierścienia.

Z ak ład ając  m asę tę  rów ną m asie Ziemi, Le 
V errie r obliczył, że położenie Marsa, obserw ow ane
go  ze Słońca, w chw ili jeg o  p rzejścia  przez punk t 
p rzysłoneczny , u legałoby  zm ianie 11" co sto lat. 
W y n ik ło b y  s tąd  dla p lan e ty , oglądanej z Ziemi, 
p rzesun ięcie  znacznie w iększe: roz trząsan ie  okazało, 
że n aw et ćw ierć teg o  p rzesun ięcia  d a łab y  s ję ju ż  
w yraźn ie j dostrzec; poniew aż obserw acje nie stw ier
dziły  n ic podobnego, L e  Y errie r wniósł, że suma 
m as astero id  znanych czy nieznanych, nie przenosi 
ćwierci m asy  Ziemi.

17. G dybyśm y znali średnice pozorne asteroid 
na danych  odległościach od Ziemi, m oglibyśm y wy
p row adzić ich średnice rzeczyw iste , następn ie ich 
objętości i w reszcie, k ładąc pew ną hypo tezę  o gęsto
ści, ich m asy. L ecz najpo tężn ie jsze  lu n e ty  nie na
d ają  astero idom  ocenialnej ta rczy , z w y ją tk iem  Ce
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res, P allas i W esty , k tó ry ch  średnice pozorne m oż
na było zm ierzyć, a raczej ocenie.

W . H erschel znalazł 0",35 i 0",24 d la  Ceres 
i Pallas, a M adler 0",65 dla W esty ; te  średnice pozor
ne odpow iadają średniej odległości Z iem i od S łoń
ca. W  tak ich  w arunkach  średn ica pozorna 1" od
pow iada rzeczyw istej średn icy  720’™; m ielibyśm y 
w ięc dla średnic Ceres, P a llas i W e s ty

250km, 170km, 470k“ ;

w  przypuszczeniu , że ciała te  posiadają  tę  sam ą g ęs
tość średnią, co Z iem ia, t. j . p raw ie pó łto ra  raza 
w iększą niż M ars; m asy  ich, odniesione do m asy  
Ziem i, b y ły b y  rów ne

1 1 1
130000’ 420000’ 20000’

po trzebaby  więc było  p ięciu  ty s ięcy  ciał tak ich , ja k  
W esta , by  u tw o rzy ć  ćw ierć m asy  Ziem i, t. j. g ra n i
cę podaną przez L e  Y erriera!

G ranica ta  je s t  z pew nością zb y t w ysoka. 
W  żadnych  okolicznościach H erschel n ie zdołał 
stw ierdzić dostrzegalnej ta rc zy  Ju n o n y ; L assel nie 
b y ł szczęśliwszy, naw et z lune tą , pow iększającą  1000 
razy; w reszcie średnice pozorne innych  astero id  są 
jeszcze znacznie m niejsze.

P o rów nan ie  b lasku  W e s ty  do b lasku  asteroid , 
o d kry tych  po r. 1845-ym, w skazu je, że średnica 
średnia ty ch  o s ta tn ich  je s t  conajw yżej rów na p iątej 
części średn icy  W e sty . S vedstrup  w yliczy ł tą  

Szkice A stronom iczne. 5



d rogą świeżo, w sposób dość w iarogodny, że sum a 
m as w szystk ich  aste ro id  obecnie znanych  m a być 
rów na około pięciu m asom  W esty , t. j . jed n ej cztero- 
tysiącznej części m asy  Z iem i, lub jed n ej pięćdziesiątej 
części m asy K siężyca.

N ależy w szakże zauw ażyć, że pom iary  średnic 
pozornych  Ceres, P a llas  i W e s ty  p rzedstaw iają  
znaczne trudności, i że liczby, podane w yżej dla 
ty c h  średnic, nie zasługują , być  może, na w ielkie 
zaufanie; g d y  je d n a k  pom yślim y, że średnica pozor
n a  pierw szego sa te lity  Jow isza  w ynosi ty lko  1", i że 
rozm aici obserw atorzy  m ogli ocenić ją  z d o sta tecz
ną pew nością, to  zna jdz iem y  pow ażne p odstaw y  do 
przypuszczenia, że średn ica  pozorna W e sty  nie 
przenosi 1".

G dyby g ran ica  ta  b y ła  dosięgniętą, ca łkow itą  
m asę, znalezioną pow yżej, na leżałoby  pom nożyć 
przez 3 lub 4; pozostałaby  ona jeszcze  bardzo małą. 
N ie m ożna się pow strzym ać od uw agi, że, jeśli aste- 
ro idy  zapełn iły  lukę, zauw ażoną oddaw na w p ra 
w ie Bodego, to  fikcy jna p lan e ta , k tó ra  m ogłaby  je  
w szystk ie  zastąp ić , posiada m asę ogrom nie m ałą 
wr sto su n k u  do m as daw nych  p lan e t, naw et w sto 
sunku  do M arsa.

Zanim  porzucim y te n  przedm iot, pozostaje 
do pow iedzenia słowo o pośrednim  sposobie, opar
ty m  n a  fo tom etrji, za pom ocą k tó rego  starano  
się w yrob ić  sobie pojęcie o średn icach  asteroid. 
Św iatło, k tó re  od nich dostajem y, pochodzi od S łoń
ca i je s t  przez nie odbite.

Je ś li  p rzypuścim y, że są oue kuliste, to  ilość 
p rzesy łanego  przez nie św ia tła  zależeć będzie od 
ich  średnic, odległości od S łońca i od Ziemi, oraz

—  6 6  —
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od m ocy, z ja k ą  różne p u n k ty  ich pow ierzchni od
b ija ją  św iatło.

D ośw iadczenia fo tom etryczne, dokonane przez 
Z óllnera, w ykazu ją , iż średnia moc odb ijan ia  nie b a r
dzo się zm ienia, g dy  przechodzim y od jed n e j z d a 
wnych p lanet do drugiej. Je ś li p rzy jm iem y  tę  sam ą 
liczbę dla asteroid, zm ierzym y blask  każdej z n ich 
i porów nam y do blasku M arsa lub S atu rna, co m o
żem y zrobić za  pom ocą fo tom etrji, to  będziem y 
w  stan ie  w yw nioskow ać stosunk i średnic astero id  
do średnic M arsa lub S atu rna .

T ą  drogą szedł P ick erin g  od d w u n astu  m niej 
w ięcej lat. Oto n iek tó re  liczby, o trzym ane przez 
niego:

Antiope . . . .  82

N ależy up rzy tom nić  sobie, ile postępow anie ta 
kie zaw iera w sobie p ierw iastku  hypo tetycznego . 
Z auw ażm y jed n ak , że średnice, k tó re  P ick e rin g  w y 
znacza dla P allas i W esty , niew iele się różnią od 
średnic, w yprow adzonych  z pom iarów  średn ic  po 
zornych.

Z daje  się, że fo tom etrja  j e s t  w stan ie  dać z dość 
znaczną dokładnością, na  sk u tek  kom pensacji, s to 
sunki średnic średnich  rozm aitych  klas, na  ja k ie  po
dzielić m ożna astero idy  w ed ług  ich w ielkości g w iaz
dow ych.

Z w rócim y uw agę na  m ałe rozm iary  E w y  i Me- 
n ippy , k tó re  m ają  nie m ieć w ięcej, niż 20km w  śred -

Ju n o
Pallas
W esta

km.
151

269
513

B runhilda . .
E w a ....................
M enippa . . .

km
33
23
20



nicy; inne są bezw ątp ien ia  jeszcze  daleko m niejsze. 
M ożna zadać sobie py tan ie , czy, ja k  to  zda ją  się 
w skazyw ać odkrycia la t  o sta tn ich , dojdziem y przez 
zw iększanie m ocy narzędzi badan ia  do odkrycia 
ciał coraz m niejszych  tak , ab y  stw ierdzić  wśród ciał 
u k ładu  p lan e ta rn eg o  w szystk ie  stopnie pośrednie od 
w ielkości W esty , aż do n ieznacznych  rozm iarów  bo
lidów, k tó re  Z iem ia codziennie spo tyka; k w estja  ta  
nie je s t  pozbaw iona in teresu .

Z w szystk iego  teg o  w ynika, że jak n a jp raw d o - 
podobniej p ierścień astero id  nie w yw iera i bardzo 
długo jeszcze w yw ierać nie będzie żadnego ocenial- 
nego  w pływ u n a  ruchy  p lanet. W pływ  kom et zda
je  się być jeszcze bardziej n ieznaczny; nie znalezio
no śladów  teg o  w pływ u nigdzie, czego z gó ry  m o
żna się było spodziew ać, w obec krańcow ego ich roz
rzedzenia i przezroczystości. W  rzeczy  sam ej, ob
serw ow ano m ałe gw iazdy poprzez ogony, a naw et 
ją d r a  n iek tó ry ch  kom et, a św iatło  ty ch  gw iazd nie 
w ydaw ało  się osłabionym , an i też odchylonym  przez 
załam anie w sposób dostrzegalny .

O g ran iczym y się przypom nieniem , że Roche 
dowiódł, iż m asa pięknej k o m ety  D o n a ti’ego (1858) 
n ie stanow i jed n e j dw udziesto  tysięcznej części 
m asy  Ziemi, a w szystko przem aw ia za tym , że g ra 
n ica  ta  je s t  jeszcze  o w iele za w ysoka.

18. Masy satelitów. R ozpoczniem y od sa te lity , 
k tó ry  nas najb liżej obchodzi, od K siężyca. T rz y 
m ając  się p rzy ję teg o  przez nas po rządku  m yśli, po
w inniśm y zdać sobie spraw ę ze zw ichnięć, jak ie  
K siężyc pow oduje w ruchach  ciał, k tó re  się n a jb ar
dziej doń przyb liżają , a w ięc w ruchach  Ziemi.
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Czyż znaczy  to, by  K siężyc na ta k  m ałej od
ległości m ógł w yw ierać w pływ  d ostrzegalny  n a  
roczny ru ch  Ziem i dookoła Słońca? T ak  je s t—i po
staram y  się teg o  dowieśd.

G dyby Ziem ia is tn ia ła  sam  na sam  ze S łońcem , 
zak reśla łaby  ona swą, elipsę, stosow nie do praw  K ep 
lera. Obecność K siężyca przeszkadza je j i odchy
la  ją  w każdej chw ili nieco od te j elipsy.

N iechaj będą (fig. 2) 8, T  i L  położenia Słońca, 
Ziem i i K siężyca w danej chwili; C środek  ciężkości

Ziemi i K siężyca. T en  środek ciężkości je s t  p u n k 
tem , dzielącym  odległość Ziem i od K siężyca w sto 
sunku odw rotnym  do m as ty c h  dw u ciał, a w ięc je s t  
znacznie bliżej Ziemi, niż K siężyca.

Otóż w M echanice dow odzi się, iż ruch  p u n k tu  
C je s t  tak i sam, ja k  g d y b y  m asy  Z iem i i K siężyca 
b y ły  w nim  złączone, a siły  p rzy ciąg an ia  T A  i L B ,
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pochodzące od Słońca, przeniesione rów nolegle do 
siebie.

Poniew aż odległość L T  w ynosi zaledw ie —̂

odległości S T ,, p ro sty  rachunek , k tó rego  ato li tu ta j 
p rzy toczyd  nie m ożem y, w ykazuje, że p u n k t C po
ruszać się będzie praw ie ściśle tak , ja k  g d y b y  był on 
p rzy c iąg an y  w  każdej chwili przez S łońce w stosun
ku  odw ro tnym  do k w ad ra tu  CS.

A  więc elipsę zakreśli p u n k t C, nie zaś Z iem ia. 
P odczas g dy  poruszad się on będzie po swej elipsie, 
p rom ień C T  będzie się obracał około p u n k tu  C w e
d ług  teg o  sam ego praw a, co prom ień L P  koło Z ie
mi, uw ażanej za stałą; p rom ień ten  zlew ać się bę
dzie z C S  p rzy  każdej pełni i każdym  nowiu, doko- 
n y w a jąc  sw ego ob ro tu  ruchem  uczuw alnie jed n o 
sta jn y m . Je ś li  więc rozw ażym y ru ch  k ą to w y  Z ie 
mi, og lądanej ze Słońca, to  ruch  ten  rów n y  będzie 
w zględnie p rostem u ruchow i prom ienia SC  więcej 
lub m niej m ały  k ą t GST, k tó ry  osiągnie oczyw iście 
na jw iększą  sw ą w artość, g dy  k ą t C T S  będzie p ro 
sty , t. j . p rzy  p ierw szej i osta tn ie j kw adrze.

L ecz m y sądzim y o ru ch u  Ziem i z pozornego 
ru ch u  Słońca, ten  w ięc ruch  będzie zak łócony tak , 
j a k lpoprzedni. Co 141/, dn ia  Słońce będzie się śpie
szyło lub spóźniało w zględem  swego norm alnego  
położenia o pow yższy m ały  kąt. K w estja  w ięc przed
staw ia  się ta k  oto: Czy w ruchu  pozornym  Słońca 
dookoła Ziem i is tn ie je  poza częścią e lip tyczną m ała 
nierów ność, zn ikająca  p rzy  pełn i i nowiu, a osiąga
ją c a  sw ą w artość najw yższą, w tym  lub przeciw nym  
k ierunku , podczas kw adr?
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A  jeże li ta k  je s t, to  ja k a  je s t  w ielkość te j n ie 
równości? D robiazgow e roztrząsn ięcie  obserw acji 
S łońca rozstrzygnęło  te  py tan ia : w ykazało  ono p rzy  
k w ad rach  najw yższe odchylenie w przód lub w ty ł 
o 6 ",5.

W raca jąc  do fig. 2, w iem y więc, że S T  rów na 
się około 400 razy  L T i że w tró jk ąc ie  S T C  założo
n y m  jak o  p ro sto k ą tn y  u  T, k ą t  T S C  rów ny  je s t  6",5; 
najp rostszy  rach u n ek  pozw ala o trzym ać sto sunek  
L  C
rj]qi rów ny  on je s t, ja k  się okazuje, 81. T ak  więc

m asa K siężyca stanow i część m asy  Ziemi.

M ożnaby zadać sobie py tan ie , czy łatw o je s t  
w y kazać m ałą nierów ność 6",5 w ruchu  pozornym  
Słońca. W  odpowiedzi w ystarczy  zauw ażyć, że w y 
nikiem  tej n ierów ności będzie p rzyśp ieszen ie lub 
opóźnienie p rzejścia  S łońca p rzez po łudnik  o cz te ry  
dziesiąte sekundy  czasu. M iędzy pierw szą i o s ta t
n ią  kw adrą  K siężyca, będzie w ięc w  porów naniu  
z praw idłow ym  ruchem  K siężyca różn ica óśmiu 
dziesiątych, t. j .  p raw ie całej sekundy  czasu.

J e s t to  ilość d ostrzegalna. Z a jed n y m  razem  
m ożnaby  się m oże om ylić o t/4 te j w artości; ale j e 
s teśm y  w stan ie  pow tórzyć to  określenie co m iesiąc. 
Od czasu  obserw acji B rad leya (1760) do dni n a 
szych, m ożnaby było pow tórzyć pom iar ten  1600 
razy  w  jed n y m  i ty m  sam ym  obserw atorjum . P o j
m ujem y  więc, że w ten  sposób dochodzi się do za 
daw alającej dokładności.

K ie je s t  że w yn ik iem  praw dziw ie zadziw iają
cym , że astronom  m oże zna leźć m asę K siężyca, ob
serw u jąc  regu larn ie  Słońce?



Pow iedzieliśm y w yżej um yślnie, że m asa K się
życa m oże być  określona przez zw ichnięcia, ja k ie  
w yw ołuje on w  ruchach  Ziemi; w iadom o, że Z iem ię 
rozw ażać m ożna, jak o  biorącą udział w  dw u ru 
chach: w  ru ch u  obiegow ym  dookoła S łońca i w  ru 
chu obrotow ym  koło sw ej osi.

W  ty m  o sta tn im  ruchu  Słońce p rzy łącza  się do 
K siężyca, by  w yw ołać w iekow e przesunięcie osi 
Z iem i, p recesję punktów  rów nonocnych , k tórej 
okres w ynosi 26000 lat.

Lecz oprócz tego  ogólnego ruchu, na  sk u tek  
k tó rego  b iegun  niebieski zakreśla  okrąg  o 47° średn i
cy  w 26000 la t, is tn ie je  in n y  jeszcze ruch  kołysan ia 
się koło położenia średniego, k tó ry  od tw arza się 
w  okresach 182/3 roku i k tó ry  w yw oływ any  je s t je d y 
n ie  przez K siężyc. T en  ruch  k o ły san ia  się może 
przesunąć b iegun  o 18",5 w 18a/a roku; w yraża  się 
on przez zm ianę położeń gw iazd, i z w ielkości ty ch  
zm ian  m ożna w yw nioskow ać w artość  m asy  K się
życa.

N ie Słońce ju ż  w ięc na leży  obserw ow ać, lecz 
gw iazdy; w ynik  je s t  niem niej zadziw iający . P rz e 
sunięcie je s t  bardziej uczuw alne, niż w w ypadku 
Słońca, ale należy czekać 8 la t na  zm ianę całkow itą; 
praw da, iż m ożna k o rzystać  ze znacznej liczby 
gw iazd, by  zw iększyć dokładność w yniku.

W reszcie , jeże li dw a ruchy, o k tó ry ch  m ów i
liśm y wyżej, stanow ią zupełny  ruch  Ziem i w u k ła 
dzie słonecznym , to  oprócz n ich  rozw ażyć jeszcze  
n a leży  ru ch y  oceanu  n a  pow ierzchni Ziem i, czyli 
p rzy p ły w y  i odpływ y. Z jaw isko to , ja k  w iadom o, 
w y w o łu ją  połączone p rzyciągan ia  S łońca i K sięży
ca; udział K siężyca w ty m  zjaw isku  w ynosi około
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2 | raza  w z ię ty  udział Słońca. W iążąc w  odpow iedni 
sposób obserw acje przypływ ów , dokonane w B rest 
podczas bardzo długiego okresu czasu, zdołano w y 
odrębnić każdy  z wpływ ów , uw ydatn ić  ruch  K się
życa i w  te n  sposób określić jeg o  masę.

19. Masy satelitów Jowisza. P ie rw szy  ze sposo
bów, zastosow anych dla K siężyca, n ie dałby  tu ta j 
nic, naprzód dlatego, że m ałe niepraw idłow ości, w y 
w oływ ane w ruchu  Jo w isza  przez jeg o  sa te lity , za
leżą od czterech  ‘) niew iadom ych, t. j. m as ty c h  sa 
telitów ; cowięcej: na jw iększy  z ty ch  satelitów , t rz e 
ci ze w zględu n a  odległość od p lanety , posiada m a

sę m niejszą niż |q  qqq część m asy Jow isza , a za ty m

k ą t, odpow iadający  kątow i C S T  na fig. 2, je s t  b a r
dzo m ały. P ozosta je  w ięc sposób, zastosow any  do 
określenia m asy W enus: trzeb a  postarać  się o u w y 
datn ien ie  zw ichnięć, w yw ieran y ch  przez sa te lity  
w zajem  na siebie.

Tego to  dokonał L ap lace  av budzącej podziw 
teorji, k tó ra  stanow ić będzie bezw ątp ien ia  n a jw y ż
szy z jego  ty tu łó w  do hołdu potom ności.

Niem a m ow y o streszczeniu  tu ta j te j teorji, 
gdyż pociągnęłoby to  nas za daleko; zadow oli
m y  się przy toczeniem  liczb, o trzy m an y ch  przez L a- 
p lace’a dla m as satelitów , p rzy czy m  za jed n o ść  b ie
rzem y m asę Jow isza:

9 Obecnie od 5-ciu; w r. 1892 bowiem B arnard  od
k ry ł piątego sa telitę  Jow isza. Masa jego  dotychczas ściśle 
oznaczona nie została. (Przypisek Tłumacza).
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1-szy sa te lita  . . gćfpoo 3-ci sa te lita  . . ^

1 1
2 - g ‘  »  • • 43000  4 " t y  » ■ ■ 23000

M asa trzeciego  w ynosi tro ch ę  w ięcej, niż podw ójna 
m asa K siężyca.

Satelity Saturna. J a k  w iadom o, S a tu rn  je s t 
otoczony układem  pierścieni i 8-ma satelitam i, k tó 
re  czyn ią  zeń  jed en  z n ajc iekaw szych  przedm iotów  
nieba. N ajw iększy  z nich, T y tan , może być do
strzeżony  przez najsłabszą lunetę; to  też  H uygens 
odkry ł go w r. 1655.

L u n e ta  o o tw orze 0 m,10 pozw ala w idzieć Jape- 
ta , R heę, D ione i T h etis , odkry te  przez D. Cassi- 
niego w O bserw atorjum  parysk im  m iędzy r. 1671 ym  
a  1684-ym . E nceladus i Mimas, k tó ry ch  odkrycie 
w  r. 1789-ym zaw dzięczam y W . H erschlow i, są wi
doczne ty lko  za pom ocą po tężnych  przyrządów .

N ajsłabszy ze w szystk ich  w reszcie, Hyperion, 
o d k ry ty  jednocześn ie  przez B onda i L assella w r. 
1848-ym, je s t  jed n y m  z przedm iotów , n a jtru d n ie j 
d a jący ch  się obserw ow ać. N aprow adza to  nas na 
m yśl, że, jeś li w układzie sate litów  S a tu rn a  istnieją 
zw ichnięcia dostrzegalne dla nas, to  pochodzić one 
będą  głów nie od T y tan a .

Ja p e t, sa te lita  najbardziej oddalony od p lane
ty , porusza się po orbicie, pochylonej bardzo uczu- 
w aln ie  do p łaszczyzny  pierścieni, k tó ra  zawiera 
praw ie ściśle o rb ity  siedm iu innych  satelitów . J e 
żeli T y ta n  może w yw ołać w b iegu J a p e ta  zwich
n ięcia  dostrzegalne, to  u w y d a tn ią  się one głównie
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n a  w ęźle o rb ity  Ja p e ta , k tó ry  o trzym a na sk u tek  
tego  ru ch  w steczny .

R oztrząśn ięcie  ciekaw ego, lecz m ało dok ładne
go dośw iadczenia, dokonanego przez C assini’ego 
w r. 1714-ym, okazało, iż m asa T y ta n a  w ynosi co-

najm n ie j jy częśd m asy  S atu rn a .

R uchy H yperiona pozostaw ały  bardzo zagad- 
kow em i, aż do la t ostatn ich ; na leży  naprzód pow ie
dzieć, że od czasu sw ego odkrycia  sa te lita  te n  nie 
by ł praw ie w cale obserw ow any do r. 1875-go, 
n iew ątpliw ie w sku tek  sw ych n iezm iernie m ałych 
rozm iarów ; od tąd  A. H all śledził go regu la rn ie  przez 
w ielką  lu n e tę  w W aszyng ton ie , tę  sam ą, k tó ra  po
zw oliła m u w r. 1877 odkryć sa te lity  M arsa.

Po licznych  próbach H all poznał, że w ielka 
oś elip tycznej o rb ity  H yperiona u leg a  pow ażnem u 
ruchow i obrotow em u, jed n o sta jn em u  i w stecznem u, 
dokonyw a pełnego obro tu  m niej w ięcej w  18 lat.. 
P ozostaw ało  znaleźd p rzy czy n ę  ta k  pow ażnego 
w pływ u; spotkano  tu  jed en  z najosobliw szych w y 
padków  teo re ty czn y ch , w y jaśn io n y ch  przez p race 
N ew com ba, T isseranda, O. S tone’a i Hilla. Z ra 
chunku  dw u ostatn ich  astronom ów  m ianow icie w y 

nika, że m asa T y ta n a  rów na się ^^00" cz^®c* m a"

sy  S atu rna , t. j . około pó łto ra  raza  w zię te j m asie  
K siężyca.

J e s tto  dotychczas je d y n a  p o zy ty w n a  dana, 
ja k ą  posiadam y o m asach  satelitów . F o tom etrycz- 
ne badan ia  P ick erin g a  pozw alają  znaleźć m niej lub 
bardziej w iarogodne w artości średnic innych  sa te li
tó w  w porów naniu  do T y tan a ; zak łada jąc  je d n a k o 
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w ą  gęstość dla w szystk ich , o trzym ano następu jące  
liczby, co do k tó ry ch  m ożna poczynić w iele zastrze
żeń; (m asa S a tu rn a  p rzedstaw iona je s t  przez 1):

l  i
500000 R hea ■ • • • b2000

l  1
270000 H yperion . .

1 1
75000 JaPet • • • - mTóbó
_ i_
85"000

W idzim y, ja k  w ielką być m usi p rzew aga T y 
ta n a , k tó ry  od g ry w a w układzie S a tu rn a  rolę an a 
log iczną do roli Jow isza  w układzie p lanetarnym .

C ałkow itą m asę p ierścieni określa  się, obser
w u jąc  m ałe ru ch y  obrotow e, k tó re  przyciągan ie ich 
n ad a je  w ielkim  osiom orb it satelitów ; o trzym ana

w  ten  sposób w artość  tej m asy stanow i g-— część

m asy  S atu rna.
N ie wiadom o nic dokładnego o m asach  sa te li

tó w  U ran a  i N ep tuna.
Oba sa te lity  M arsa są bardzo m ałe; fotom e- 

try cz n e  rozw ażania naprow adziły  astronom ów  am e
ry k ań sk ich  na  oznaczenie ich  średnic na  około 10'im, 
co postaw iłoby  je  m iędzy najm niejszem i astero ida- 
mi, znanem i obecnie. P rzy jm u jąc  tę  w artość 10,im, 
zauw ażono, iż m ożna było w idzieć zew nętrznego 
sa te litę  w chw ilach, g dy  odległość jeg o  od Ziemi 
rów na by ła  siedm  m iljonów  ra zy  w ziętej jeg o  śred
n icy; je s t to  m niej w ięcej stosunek  ku li o średnicy

M im as. . . . 

E nceladus . . 

Tethis . . . 

Dione . . . .
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Om,l, k tó ra  b y łaby  w idzialną na  odległości z P a ry 
ża do M arsylji. Porów nanie to n ad a je  sig dobrze 
do zderaonstrow ania pojęcia o potędze spółczes- 
nych  przyrządów .

20. Masy niekiórych gwiazd. P o  poznaniu  m as 
rozm aitych  ciał uk ładu p lan e ta rn eg o , bardzo n a tu 
ra lnym  było postarać  się o w yrobienie sobie pojęcia  
o m asach  gwiazd. Było to  niem ożliw ością za cza
sów N ew tona i dopiero w trz y  ćw ierci w ieku po je 
go śm ierci jed n o  z podstaw ow ych  odkryć w dzie
dzinie obserw acji pozw oliło zrobić k ilka  pew nych  
kroków  po te j nowej drodze: m ów im y o dokonanym  
w r. 1802-gim przez H ersch la  odkryciu  ruchów  
w zględnych  n iek tó ry ch  gw iazd podw ójnych.

W ielki ten  obserw ator stw ierdził w sposób n ie
w ątp liw y  w zględne przesunięcia  dwTu składników  
pew nej ilości układów  dw ójkow ych, p rzesun ięcia , 
zm ieniające odległość obu gw iazd, oraz k ieru n ek  
prostej, k tó ra  je  łączy. N ow a ta  gałęź aś tronom ji 
rozw inęła się bardzo w ciągu  tego  stulecia; z jed n e j 
strony  rozszerzono znaczn ie  ilość układów , w k tó 
ry c h  ru ch  w zg lędny  w yraźn ie  się zaznacza, z d ru 
giej zaś zdołano zauw ażyć, że k ilk a  sa telitów  H er
schla dokonało zupełnego obiegu dookoła sw ych 
gw iazd głów nych.

S tw ierdzono w e w szystk ich  w ypadkach , iż j e 
dna z gw iazd zakreśla  dookoła drugiej o rb itę  elip
tyczną na  ku li n ieb iesk iej, s to su jąc  się do praw a 
pól. P raw a  K ep le ra  częściowo przeniesione zosta
ły  w te n  sposób z u k ład u  słonecznego  do znacznej 
ilości układów  gw iazdow ych.

Z auw ażono n a ty ch m ias t, że te  ru ch y  e lip tycz
ne tłu m aczy ły  się rów nie łatw o, ja k  ru ch y  p lan e t
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dookoła Słońca, przez założenie, że dwie gw iazdy 
jed n eg o  układu, przyciągają, się w edług praw a N ew 
tona. R u ch y  te  m ogłyby  co p raw da byd w y tłu m a
czone rów nież za pom ocą szeregu  innych  praw , do
brze dzis znanych , ale praw dopodobieństw o tych  
p raw  je s t  praw ie żadne; je d n e  z n ich  w ym agają , by  
przyciągan ie , w yw ierane przez gw iazdę,'n ie było j e 
dnakow e dla w szystk ich  punktów , położonych na tej 
sam ej od niej odległości, lecz w  różnych  k ie ru n 
kach; w ed ług  innych , p rzyciągan ie  rosłoby ponad 
wszelkie g ran ice, w raz z oddalaniem  się p rzyciąga
nego  ciała. M am y w ięc zasadę pow iedzieć, że p ra 
wo N ew tona n ie ty lko  p rzew odniczy  ruchom  układu  
słonecznego, ale że rządzi ono rów nież rucham i 
gw iazd w ielokro tnych .

Jeże li w  grup ie dw ójkow ej gw iazdy  p rz y c ią 
g a ją  się w  stosunku  odw ro tnym  do k w ad ra tu  odle
głości, to  zachodzi to  nie d la tego , że odległość  ich 
je s t  dosyć niew ielka; zbliżenie się m a jed y n ie  za 
sk u tek  w iększe uw y d a tn ien ie  ruchów  i pozw ala nam  
zm ierzyć je  w e w zględnie kró tk im  przeciągu  czasu 
M am y praw o m niem ać, iż dwie gw iazdy, zna jdu ją
ce się n a  jak ich k o lw iek  od siebie odległościach, 
p rzy c iąg a ją  się w ed ług  teg o  sam ego praw a, co dwie 
sąsiednie gw iazdy  uk ładu  dw ójkow ego; ruchy , j a 
kie s tąd  w yn ikają , s tan ą  się w reszcie dostrzegalne 
po upływ ie wieków , i te raz  ju ż  pow iedzieć m ożna, 
że praw o N ew tona słusznie zasługu je  n a  nazwę pra 
wa ciążenia poiuszechnego.

Śród gw iazd podw ójnych  istn ie je  kilka, k tó 
ry ch  odległość od Z iem i je s t  znana. W  ty m  w y
padku  m ożna w yliczyć w m etrach  ilość, o ja k ą  sa
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te lita  spada w sekundę ku gw ieździe g łów nej; r a 
chunek je s t  ta k i sam, ja k  d la  p lan e ty  i S łońca.

N ależy w szakże zrobić doniosłą, uw agę: om a
w iany  spadek  sk łada się z dw u części, ze spadku 
sa te lity  n a  gw iazdę głów ną, rozw ażaną jak o  n ie ru 
chom ą, i ze spadku gw iazdy  g łów nej n a  sate litę , 
uw ażanego z kolei za n ieruchom y; je s t  to  w ynik iem  
fak tu , że obie gw iazdy  p rzy c iąg a ją  się wzajemnie, 
i że całkow ite zbliżenie się j e s t  sum ą zbliżeń cząst
kow ych. Nie tru d n o  pojąć, iż rzecz odbyw a się 
tak , ja k  g d y b y  gw iazda g łów na uw ażana by ła  za 
n ieruchom ą, ale m asa je j  zw iększona b y ła  o m asę 
sa te lity . T ak  sam o dzieje się zresztą  w  uk ładzie  
słonecznym , a jeś liśm y  o ty m  nie mówili, to  d la te 
go, ża wolno nam  było  zaniedbać m asy  p lan e t w  po 
rów naniu  z m asą Słońca.

M ożna w ięc będzie określić spadek sa te lity  
w jed n ą  sekundę i w yliczyć, jak im  b y łb y  te n  sp a 
dek, gdyby  sa te lita  um ieszczony b y ł n a  odleg ło
ści od sw ej gw iazdy  głów nej tak ie j, ja k  odległość 
Ziem i od Słońca. A le w iem y, o ileby  sa te lita  spadł 
wówczas n a  Słońce, gdyż spadałby  on ja k  Z iem ia. 
S tosunek  ty ch  dw u spadków  da stosunek  sum y m as 
obu gw iazd do m asy Słońca 1).

') W zór, którego użyć należy, je s t następujący:

m i m' oznaczają m asy dw u gw iazd, M m asę Słońca; o je s t  
w yrażonym  w sekundach kątem , pod k tó rym  w idzielibyśm y 
z Ziemi w ielką półoś orbity sa telity , gdyby  ta  półoś była 

prostopadła do prom ienia widzenia; p  je s t roczną para-



—  80  —

Oto liczby o trzym ane dla czterech grup, k tó 
ry c h  odległość od Ziem i je s t, j a k  się zdaje, dobrze 
zn an a  1).

Sum a mas
a  C entaura . . . 1,8 razy  w zię ta  m asa S łońca
7) K asjopei . . 8,3 „
70 p  O phiucusa . 2,5 „ „ „
o3 E ry d an u . . . 1,0 „

T ak  więc, oto gw iazda pierw szej w ielkości 
a  C en taura , k tó re j m asa je s t  p raw ie podw ójną m asą 
Słońca; następn ie  gw iazda tj K asjopei, k tó re j b lask  
um ieścił j ą  jed y n ie  w śród gw iazd  4-ej wielkości, po
siada m asę ośm razy  w iększą od Słońca. Dwie o s ta t
n ie  zakata logow ane są, jak o  g w iazdy  wielkości 4§.

Nie je s t  że to w span ia ły  w ynik, dow odzący 
w  sposób bezpośredni i p rzekonyw ający , że w szy st
k ie  niezliczone gw iazdy  są słońcam i podobnem i do 
naszego, i że, odw rotnie, Słońce je s t  ty lko  gw iazdą, 
n ie  w ażniejszą od gw iazd, figuru jących  w niższych 
k lasach  naszych  katalogów !

Pozostaje  om ów ienie podw ójnej gw iazdy , 
szczególnego i bardzo ciekaw ego rodzaju .

21. Syrjusz i jego towarzysz. W iadom o dzisiaj, 
że bardzo w ielka ilość gw iazd posiada ru ch y  w łas
ne, k tó re  z Z iem i w y d a ją  się bardzo m ałem i: k ilka 
sekund rocznie w rzucie na  ku lę niebieską. R u ch y

ta k są  uk ładu  dwójkowego, daną w  u łam kach  sekundy, T 
w reszcie oznacza czas, w  la tach  i u łam kach  roku, obiegu 
sa te lity  po jego  orbicie.

>) P ara laksy  roczne 4-eh tych gw iazd są 0’',80; 0' ,15; 
0",17; 0" 22.
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te  mogły być dotychczas uważane za jednostajne: 
jeżeli oznaczymy położenia roczne na mapie nie
bieskiej o wńelkiej skali, to stwierdzimy, iż rozłożo
ne są one wszystkie na jednej prostej i w równych 
odstępach. W ystarczy więc określić raz na zawsze 
dwie stałe liczby, własne ruchy roczne co do wzno
szenia prostego oraz zboczenia, a gdy raz liczby te 
będą dokładnie ustalone, to będziemy w stanie ozna
czyć z góry położenie, jak ie  gwiazda zajmie na kuli 
niebieskiej w jakim kolw iek czasie.

Besslowi zawdzięczamy bardzo ścisłe określe
nie ruchów własnych 36-u gwiazd podstawowych; 
otrzym ał je  on, porów nyw ając własno swe doświad
czenia z doświadczeniami Bradleya.

Badania, dokonane przezeń przy tej okoliczności, 
doprowadziły go do nieoczekiwanego wyniku: ruch 
Syrjusza nie je s t  jednosta jny , W  rzeczy samej, oto 
błędy, które pozostawiłoby we wznoszeniach pros
tych  Syrjusza, obserwowanych w ciągu prawie stu 
lecia, przypuszczenie jednostajności jego ruchu; 
każdy z nich wyprowadzony je s t  ze znacznej liczby 
obserwacji.
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1755 . 0,00
1767 . - — 0,08
1800. . +  0,03
1806 . . + 0 ,0 2
1815 . . — 0,04
1819 . . -  0,08

s

1825 . . — 0,03
1828 . . — 0,03
1830 . . + 0,05
1832 . . + 0,08
1835 . . + 0 ,1 9
1843 . . + 0,32

Prawidłowe zm iany, zachodzące w tych  licz
bach, zwłaszcza od r. 1828-go, gdy obserwacje sta ją

Szkice A stro n o m iczn e .
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się częstszemi i dokładniejsz emi, doprowadziły Bes- 
sla do sformułowania wniosku, że przypuszczenia 
jednostajnej zm iany wznoszenia prostego Syrjusza nie
podobna pogodzić z obserwacjami.

Bessel zadaje sobie następnie pytanie, jaką  
może być przyczyna takiej zmienności ruchu włas
nego; i po głębokim zbadaniu rzeczy przyjm uje, 
że nieprawidłowości te  muszą być wywoływane 
przez przyciąganie nieznanego ciemnego ciała, któ
re również podlega zmiennemu ruchowi i pozostaje 
zawsze na względnie niewielkiej odległości od Syrju
sza; innemi słowy, Syrjusz ma stanowić gwiazdę 
podwójną, której towarzysz je s t niewidzialny.

W inniśm y dać tu ta j wyjaśnienie, okazujące 
trafność hypotezy Bessla. W yobraźm y sobie dwa 
ciała w ruchu, przyciągające się według prawa 
Newtona; w Mechanice dowodzi się, że ich środek cięż
kości ożywiony jes t ruchem jednostajnym  pro
stolinijnym ; koło tego punktu  obraca się prosta, łą
cząca oba ciała, k tórych  ruchy są więc dość złożo
nej natury . Jeżeli masa jednego z nich jes t wielka 
w stosunku do drugiego, pierwsze ciało będzie bar
dzo blisko środka ciężkości, będzie więc posiadało 
ruch prawie prostolinijny i jednosta jny . Jeżeli ma
sy niewiele się od siebie różnią, oba ruchy przed
staw iać będą uczuwalne nieprawidłowości. Takiego 
właśnie rodzaju nieprawidłowości nie pozwalają, 
aby ruch w łasny Syrjusza był stałym.

Bessel zwraca uwagę na to, że istnienie ciem
nego ciała w okolicy Syrjusza nie zawiera w sobie 
nic niemożliwego: pojm ujem y, że istnieją ciała nie
bieskie, nie posiadające własnego światła, albo też 
już go nie posiadające, jak  owa słynna gwiazda cza-
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sowa T ycho-B rahego, k tó ra  znikła, nie zm ieniając 
m iejsca, w gw iazdozbiorze K asjopei.

W  r. 1851-ym, po śm ierci B essla, C. A. P . P e 
ters przedsięw ziął spraw dzenie jeg o  hypo tezy , b a 
dając, czy je s t  m ożliw e zadaw ala jące  p rzed s ta 
w ienie ruchów  Syrjusza. U dało  m u się to  w p rzy 
puszczeniu, że gw iazda ta  zakreśla  elipsę koło środ
ka ciężkości w ciągu 50-ciu la t, o m im ośrodzie blis
kim  do 0,8, i że w reszcie n a jk ró tsza  odległość od 
środka ciężkości m iała m iejsce w r. 1791-ym.

P o  P etersie , Safford, ro z trząsa jąc  w r. 1861-ym 
zboczenie S y rjusza , u w y d a tn ił i d la tej w spółrzęd
nej zm ienność ruchu  w łasnego i okazał, że tłu m a
czy się ona bardzo dobrze przez przesuwTanie się 
gw iazdy  po orbicie, analogicznej do w yprow adzonej 
przez P e te rsa  ze w znoszeń prostych .

31 styczn ia  1862 r. A ly an  C lark w Bostonie, 
próbując lu n e ty , k tó re j o b jek ty w  sam  b y ł obrobił, 
odkrył m ałą gw iazdę n iem al w prom ieniach  S y rju 
sza, bo zaledw ie o 10" od jeg o  środka.

K ierunek  prostej, poprow adzonej od S y rju sza  
do te j m ałej gw iazdy, zgadzał się dość dobrze z k ie
runkiem , w yn ikającym  z elem entów  P e te rsa ; stało  
się w ięc praw dopodobnym , że słaby  sa te lita , o d k ry 
ty  przez C larka, j e s t  tożsam y z zak łócającym  cia
łem, k tó rego  istn ien ie  podejrzyw ał Bessel.

W  chwili odkrycia C larka A uw ers za ję ty  by ł 
ogólnemi badaniam i, m ającem i n a  celu określenie 
o rb ity  S yrjusza  za pom ocą ogółu obserw acji w zno
szeń p rostych  i zboczeń (około 7 000 obserw acji 
w znoszeń p rostych  i 4000 zboczeń).

O trzym ał on czas obiegu rów ny 49,4 roku  oraz 
m im ośród 0,601, znacznie m n iejszy  od m im ośrodu
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P e te rsa . Gdy o rb ita  S y rju sza  je s t  ju ż  znana, łatwo 
je s t  w yprow adzić z niej orbitę sa te lity , rozporządza
ją c  w szakże je d n ą  zm ierzoną odległością, gdyż w ja 
kim kolw iek czasie odległość S yrjusza  od jeg o  tow a
rzy sza  rów na je s t  odległości jeg o  od środka ciężko
ści, pom nożonej przez stosunek  sum y obu mas do 
m niejszej.

P ierw sze obserw acje to w arzy sza  da ły  dla jego  
odległości od gw iazdy w arto ść  około trzech  razy  
w iększą od odpow iedniego p rom ien ia o rb ity  S y rju 
sza; w ynikało  stąd , że m asa S y rju sza  w ynosi m niej 
w ięcej dw a razy  w zię tą  m asę je g o  tow arzysza.

B ardzo w ięc było ła tw o  przepow iedzieć n a  p a
rę la t  z g ó ry  położenie sate lity . Z drugiej strony , 
nie om ieszkano określić teg o  położenia przez obser
w acje  i porów nać jed n o  do drugiego. N astępu jąca  
tab lica  daje  pojęcie o w y n ik ach  tego  porównania; 
w skazu je  ona dla dość znacznej liczby  la t różnicę 
m iędzy w artościam i w yliczonem i a zaobserw ow ane- 
m i k ą ta , u tw orzonego przez prom ień, łączący  S y r
ju sz a  z je g o  tow arzyszem , z prom ieniem  sta łym :
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0 0
1862 . . + 0 ,2 1877 . • +  6,5
186o . +  2,8 1878 . • + + 2
1868 . ■ +  4,3 1879 . . +  5,8
1871 . -j- 6,7 1880 . . + 5 ,8
1874 . ■ + 7 ,1 1884 . . +  6,3
1875 . • + 7 ,0 1887 . • + 5 ,9
1876 . • + 6 ,5

Z godność nie je s t  zupełnie zadaw alającą; za
daw ala ona jeszcze m niej, g dy  porów nam y odle
głości. T rzeba atoli zauw ażyć, że od r. 1871-go do
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1887-go, pow yższe różnice m ogą być uw ażane za  
niem al s ta łe  i w ahające  się koło 6°,5; trudno  w ięc 
przypuścić, że sa te lita  C larka nie je s t  w bliskim  
zw iązku z sa te litą  Bessla, k iedy  w idzim y, że prom ie
nie ich zak reśla ją  w dw adzieścia la t k ą t  40°, pozo
s ta jąc  zawsze n a  tej sam ej odległości.

Jeże li w ziąć pod uw agę, że orbita A uw er- 
sa oparta  je s t  na n iepraw id łow ościach  w znosze
n ia  p rostego  S yrjusza, nie dosięgających  1/3 sekun
dy  czasu, jeś li n astęp n ie  pom yśleć o sy s tem a ty cz 
nych, n ieun ikn ionych  b łędach  obserw acji, k iedy  
idzie o porów nanie ciała  ta k  słabego, ja k  ów to w a
rzysz, do najbardzie j b łyszczącej z gw iazd, ted y  
upraw nioną je s t nadzie ja, że po dopełn ien iu  pew 
ny ch  popraw ek w elem entach  orbity , dojdzie się 
do p rzedstaw ien ia  w sposób zadaw ala jący  zarów no 
położeń S yrjusza, ja k  i je g o  sa te lity .

Jeśli p rzy jm iem y  d la odległości S y rju sza  od 
Ziem i w artość, w y n ik a jącą  z obserw acji Gilla ł), to  
okaże się, że sum a obu m as rów na je s t 4,4 m asy  
Słońca; m asa S y rju sza  w ynosiłaby  w ięc 3, a  m asa 
jeg o  to w arzy sza  l 1/, m asy  Słońca; odległość S y rju 
sza od jeg o  tow arzysza byłaby" bardzo m ało co w ięk
sza od odległości U ran a  do Słońca.

L. S truve, ro z trząsa jąc  ogół obserw acji kj K as
jopei, zdołał określić, podobnie ja k  dla S yrjusza, 
m ałe niepraw idłow ości w ruchu  w łasnym  gw iazdy  
głów nej; łatw o zrozum ieć, po pow yższych w yłusz- 
czeniach, że potrafił on w yprow adzić z nich m asy 
gw iazd składow ych, rów ne odpow iednio 8,6 i 1,7 
raza  w ziętej m asie Słońca.

*) P ara lak sa  roczna 0”,38.



N iechaj będzie nam  wolno w zakończeniu te 
go p rzydługiego  Szkicu je d n ą  jeszcze  podać uwagę.

W  ciągu stu leci ca łych  uw ażano Ziemię za śro 
dek św iata , n ak azu jąc  p lanetom , Słońcu, gwiazdom  
naw et, k rąży ć  dokoła niej. P rzyszed ł Kopernik, 
i Z iem ia za ję ła  jed n o  z na jsk rom niejszych  miejsc 
w  orszaku p lanet, rządzonych  przez Słońce. A  oto 
i S łońce s ta je  się je d n ą  z n ielicznych  gw iazd Drogi 
m lecznej, a sam a D roga m leczna je s t zapew ne z ko 
lei je d n ą  zpośród grom ad gw iazd, obficie rozsia
n y ch  w przestrzen i.

Ze w zrostem  odkryć naukow ych m aleje  więc 
coraz bardziej ro la  Ziemi w całości stw orzenia. Na- 
pozór zdaw ałoby  się to  d la  człow ieka zasm u cają
cym ; ale je s t  się czym  pocieszyć, skoro fizycznej 
swej słabości może on p rzeciw staw ić w ielkość i p ięk
ność zdobyczy  sw ego um ysłu, zw łaszcza w dziedzi
nie A stronom ji: zw ażenie ciał niebieskich, oraz zba
danie ich sk ładu  chem icznego, d rogą ana lizy  wid
m ow ej.



O Księżycu i j e p  przyśpieszeniu w i e k o w y m . [)

... Qua causa argen tea  Phoebe 
Passibus haud  aąuis grad itu r; cur, subdita  nu lli 
H actenus astronom o, num erorum  fraena recusat;

T e w iersze H alleya są echem  kłopotów , j a 
k ich  K siężyc p rzysparza ł przed nim  astronom om . 
W ięcej jeszcze namozolili się nad  nim m a tem a ty cy  
w ciągu dwu wieków  po w ielkim  odkryciu  N ew to 
na. P ow ażne postępy , osiągn ię te  w teo rji je g o  ru 
chu, nie zdo łały  je j jed n ak  w znieść do poziom u udo
skonaleń, u rzeczyw istn ionych  przez obserw acje; n a 
w et dzisiaj K siężyc staw ia w pew nej m ierze opór 
kleszczom  A nalizy . H ansen  uw ięził go w sw ych 
uczonych  w zorach na p rzeciąg  całego stu lecia; lecz 
podczas o s ta tn ich  la t trzy d z iestu  sa te lita  nasz w y 
sunął się z ty ch  więzów w sposób n iepoko jący  i do 
m ag ający  się dobitn ie now ych w ysiłków .

W  kró tk im  ty m  Szkicu m am y zam iar p rzed 
staw ić jed en  z najbardziej in te re su jący ch  punktów  
teo rji  K siężyca, jeg o  przyśpieszenie w iekowe; ale

*) P isane w r. 1892-im.



w ykład  nasz będzie bardziej zrozum iały, jeżeli) 
uprzednio  rozejrzym y  się w g łów nych nierów no
ściach ruchu  K siężyca.

1. P rzeszło  dw a ty siące  la t tem u astronom o
wie odkryli w długości K siężyca nieprawidłowość,, 
lub, że uży jem y techn icznego  w yrazu , nierówność,, 
po lega jącą  na  tym , iż ruch  je g o  nie je s t  ko listy  i je d 
no sta jn y , i zdolną oddalić naszego sa te litę  o w ię
cej niż 6°, w obie strony , od jeg o  położenia średnie
go. D la nas w y tłum aczen ie  tego  fak tu , je s t  bardzo 
proste: K siężyc nie zakreśla  dookoła Ziem i okręgu, 
lecz elipsę.

S ta ro ży tn i uczeni nie znali ruchu  e lip ty czn e
go; n iem niej jed n ak  stw ierdzali oni w obserw acji 
jeg o  w yniki. O kres czasu, sprow adzający znow u 
om aw ianą nierów ność, t. j .  okres, oddziela jący  dwie 
jed n ak o w e je j  w artości, w ynosi 2773 dnia.

W yliczm y  w ażniejsze nierów ności, w ypływ a
ją c e  z in n y ch  przyczyn:

1° L in ja  p rosta , w edług  k tó rej p łaszczyzna 
o rb ity  p rzec ina  ek lip tykę, t. j . lin ja  węzłów, nie za
chow uje niezm iennego kierunku: porusza się ona 
ruchem  praw ie je d n o s ta jn y m  w k ierunku  w stecz
nym  i dokonyw a pełnego obro tu  w  18 la t.

W y n ik a  stąd , że K siężyc m oże z czasem  za jąć  
w szystk ie  położenia, zaw arte  we w stędze nieba, roz
pościerającej się o 5° m niej w ięcej po obu stronach  
ek lip tyk i, a przesuw ałby on się ty lk o  po niezm ien
nej lin ji, g d y b y  p łaszczyzna jeg o  o rb ity  zachow y
w a ła  sta le  to sam o położenie. W y w o łu je  to  bardzo 
rozm aite  zjaw iska: ta k  np., zdarza się n iekiedy, że 
ta rc za  K siężyca przechodzi przed  p iękną g rom adą 
P le ja d  i ko lejno  zak ryw a je j  gw iazdy; p rzy  następ 
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nej lunacji p rzejście odbyw a sig znowu, ale dalej od 
środka; n iem a ono ju ż  m iejsca przy  trzeciej lunacji, 
a całe to zjawdsko od tw arza sig dopiero po 18 latach .

2° E lipsa obraca sig w sw ojej p łaszczyźn ie 
ruchem  praw ie jed n o sta jn y m  w  k ierunku  p rostym , 
i oś w ielka dokonyw a pełnego obro tu  w 9 la t  m niej 
w igcej.

P la n e ty  posiadają rów nież oba te  ruchy , ale 
jak aż  je s t  różnica w prędkościach! P e łn y  obrót 
trw a  tam  se tk i ty sięcy  lat.

3° Istn ie je  nierów ność okresow a długości, od
k ry ta  przez P to lem eusza, zw ana ewekcją, k tó ra  m o
że oddalió K sigżyc o 1°16' w obie s tro n y  od położe
nia, jak ie  za jm ow ałby  on n a  swej elipsie; okres je j 
w ynosi 31 ‘/a dnia.

4° Warjacja, słusznie ta k  zw ana, gdyż zm ie
n ia  się bardzo szybko, posiada okres o 143/ 4 dnia 
ty lko  i m oże zakłócić położenie K siężyca o 39' w  tę  
i ową stronę. N ierów ność tg odkry ł T ycho-B rahe, 
ale zauw ażyli j ą  ju ż  astronom ow ie arabscy.

5° W reszcie  T ycho-B rahe odkry ł również rów
nanie roczne, k tó rego  okres w ynosi rok, i k tó re  
w znieść się m oże do 11'.

K ażda z tych  nierów ności okresow ych je s t 
p rosta; ale ich kom binacje w yw ołu ją  najrozm aitsze  
i najbardziej złożone w pływ y, i tru d n o  w yrob ić  so
bie pojęcie o przenikliw ości, ja k ie j trzeb a  było, aby  
w yodrębnić je  od siebie i określić ich w ielkości oraz 
okresy. N ie znano jeszcze  p łodnego  źródła, z k tó 
rego w szystk ie  one w y p ły w a ją ; N ew ton  odkry ł j e  
w  sw ym  praw ie ciążenia i w skazał, ja k  m ożna zn a 
leźć w iele innych  nierów ności, m niej w ażnych , czer
piąc z tegoż źródła.
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2. P rzy stąp m y  do n iek tó ry ch  w yników  p ra 
w a  N ew tona; p rzed tym  jed n ak  będzie, być może, 
poży teczne napom knąć o w ażnej roli, ja k ą  Księżyc 
odegrał w sam ym  odkryciu  tego  praw a.

P ow szechn ie  znane okoliczności, k tórych  p rz y 
pom inać nie będziem y, sk ierow ały  rozm yślania N ew 
to n a  n a  ciężkość; siła ta , k tó ra  działa na  w szystkie 
ciała  na  pow ierzchni Ziem i i każe im  spadać w edług 
łin ji p ionow ej, t. j. w k ierunku  środka, is tn ie je  je sz 
cze na  w ierzcho łkach  n ajw yższych  gór; w pływ  je j 
pow inien rozciągać się dalej, aż do K siężyca, słab 
nąc  w pew nej m ierze. O tóż Księżyc, aby  zak re
ślać dookoła Ziem i sw ą praw ie kolistą  orbitę, musi 
zna jdow ać się w każdej chwili pod działan iem  siły, 
zw róconej ku  środkow i Ziem i, gdyż inaczej podą
ży łb y  on ruchem  p rosto lin ijnym  i jed n o sta jn y m  
w k ie ru n k u  prędkości, ja k ą  posiada w danej chwili. 
C zyżby siłą tą  nie by ła  ciężkość, d zia ła jąca  na  od
leg łość 50 razy  w iększą od prom ienia Ziem i i osła
b iona w pew nym , w ym agającym  określenia, stop
niu? P y ta n ie  to zadał sobie Newton.

N aprow adziło  go ono w sposób n a tu ra ln y  na 
m yśl, że siła analogiczna, ciężkość ku  Słońcu, zm u
sza p lan e ty  do zak reślan ia  praw ie k o listych  orbit. 
Trzepie praw o K eplera w skazało mu, iż siła, działa
ją c a  n a  każdą planetę , m aleje, gdy  przechodzim y 
od M erkurego do W enus, od W enus do Ziem i i t. d., 
i je s t  odw rotn ie  p roporcjonalna do k w ad ra tu  odle
głości.

Księżyc ted y  nasunął N ew tonow i m yśl o cią
żeniu każdej p lan e ty  ku  S ło ń c u ,' a p lan e ty  dostar
czy ły  m u praw o zm niejszen ia się teg o  ciążenia ze 
w zrostem  odległości. N ależało więc pow rócić zno-
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•wu do K siężyca i p rzekonać się, czy siła, u trzy m u 
ją c a  go w jeg o  orbicie, je s t  w rzeczyw istości 3 600 
razy  (k w ad ra t 60-u) m niejsza, niż ciężkość na  po
w ierzchni Ziemi. O tóż w pierw szej sekundzie sw e
go  spadku  ciała p rzeb iegają 15 stóp pary sk ich  lub 
180 cali: K siężyc pow inienby w ięc spadać w każdej 
sekundzie ku Ziemi o ilość 3600 razy  m niejszą, t. j. 
o ‘/jo cala. N ew ton m ógł z ła tw ością  w yliczyć ten  
spadek K siężyca pod w arunkiem , b y  w iadom y był 
prom ień o rb ity  K siężyca, albo racze j prom ień Z ie 
mi; w ziął on w artość, p rz y ję tą  w A ng lji, i zna lazł 
ty lk o  f,/i części */s0 cala. Lubo różnica by ła  mała, 
to  jed n ak  k aza ła  ona N ew tonow i m niem ać, iż siła, 
u trzy m u jąca  K siężyc w jeg o  orbicie, nie sk ład a  się 
je d y n ie  z ciężkości; porzucił on przeto  sw oją m yśl 
p ierw otną; działo się to  w r. 1666-ym: N ew ton  m iał 
w ów czas dopiero 23 la ta . W  r. 1682-im, a w ięc po 
16-tu la tach , by ł N ew ton  obecny na posiedzeniu 
londyńskiego T o w arzystw a K rólew skiego, gdzie 
m ówiono o now ym  pom iarze stopn ia  ziem skiego, 
dokonanym  w łaśnie przez francuskiego  astronom a 
P icarda. P oprosił on o udzielenie m u w yn iku  
(57 060 sążni dla długości łuku  jed n eg o  stopnia) i po 
pow rocie do dom u w ziął się znow u do daw nego sw e
go rachunku; ty m  razem  znalazł ściśle ca la  dla 
spadku  K siężyca ku  Ziem i w ciągu  jed n e j sekundy. 
T eraz m ógł N ew ton sform ułow ać sw oje praw o cią
żenia, albo raczej ciężkości pow szechnej. Nie od 
rzeczy będzie pow iedzieć parę słów o błędnej w ar
tości prom ienia ziem skiego, figuru jącej w p ie rw o t
n ych  rach u n k ach  N ew tona. G ieografow ie i m ary 
narze angielscy  posługiw ali się wówczas, jak o  j e 
d n o stk ą  linjow ą, milą o 1 760 yardach, k tó rą  uw ażali
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za ró w n ą m inucie gieograficznej, czyli 60 tej części 
prom ienia ziem skiego. O tóż m ila ta , obecnie je sz 
cze u ży w an a  w A nglji, rów na się 1 609m, podczas 
g dy  m in u ta  g ieograficzna w ynosi 1 852 m.

R óżnica ty c h  dw u m iar odpow iada ściśle różni
cy , k tó ra  w strzym ała  N ew tona; o trzy m ałb y  on do
sta teczn e  przybliżenie, g d y b y  był użył pom iaru, do
konanego  daw niej przez F e rn e la  za pom ocą ilości 
obrotów  ko ła  powozu w podróży z A m iens do P a 
ryża.

W  ten  to  sposób stracone zostały, dla A stro- 
nom ji oczywiście, szesnaście la t g ien juszu  N ew to
n a  *).

') C ala ta  h isto rja , którą, za innem i pow tarza Tisse- 
r a n d ,je s t , ja k  się okazało, piękrią bajką  jedynie. Nasam- 
przód roczniki T ow arzystw a Królewskiego (Philosophical 
T ransactions), k tó re  N ew ton bezw ątpienia czy tyw ał reg u 
larnie, donosiły k ilkak ro tn ie  między r. 1672 a 1682 o now ych 
pom iarach P icarda; następn ie  doskonały a rty k u ł w  czaso
piśm ie „E dinburgh Review" (Październik 1843) dowodzi na 
podstaw ie now ych dokum entów  w sposób zupełnie niezbi
ty , że w ciągu  ty c h  la t  N ew ton często porządkow ał i dopeł
n ia ł swoje rachunki, do tyczące te j kw estji. Raz miało to  
m iejsce w  r. 1679-ym, g d y  przy jacie l jego, wielki p rzy rod 
n ik  Hooke, za p y ta ł go listow nie o zdanie w  kw estji praw  
spadku  oraz ruchów  ciał niebieskich, z praw am i tem i zw ią
zanych . Ale w ów czas naw et nie był N ew ton jeszcze w po
siadaniu  osta tecznych  sw ych wniosków; był on zupełnie 
pochłonięty  sw ą teo rją  barw  i nie chciał m yśleć o niczym  
innym . W  sierpniu r. 1684-go E dm und H alley  pobudził go 
do w ykończenia sw ych n a  te n  p rzedm io t poglądów. H alley  
świeżo p rzyby ły  z w yspy  Sw. Heleny, gdzie oddaw ał się 
obserw acji gw iazd  półkuli południow ej Nieba, za ją ł się 
k w estją  p raw  ogólnych. J a k  w szyscy niem al wielcy my-
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3. P raw o  ciążenia kazałoby  K siężycow i za
kreślać  n iezm ienną elipsę, g d y b y  sa te lita  nasz is t
n iał sam  n a  sam  z Ziem ią; stanow i to  zagadnienie 
dwu ciał, k tó re  w zupełności um iem y rozw iązać za 
pom ocą rachunku .

A toli nie wolno pom ijać działan ia  Słońca; n a 
leży liczyć się z jeg o  p rzyciągan iem , albo raczej 
z różnicą z ja k ą  p rzyciąga on Ziem ię i Księżyc.

M ożnaby m niem ać, iż różnica ta  je s t  bardzo 
m ała, na sku tek  w ielkiego oddalen ia S łońca; ale m a 
sa jeg o  ta k  je s t  w ielka, że o sta teczn ie  w yw ierany  
w pływ  daje się pow ażnie uczuć: ta k  np., podczas 
pełni siła, pochodząca od Słońca, w ynosi praw ie ści
śle se tn ą  część siły, k tó re j źródłem  je s t  Z iem ia.

J a sn e  je s t, że w y n ik ają  stąd znaczne zak łóce
n ia  w ruchu  Księżyca; m ożna obliczyć je  z gó ry , 
i trzeba, aby  znalezione w  te n  sposób w artości, b y ły

śliciełe owej epoki, w padł on n a  ślady teorji ciążenia, ale 
n ie będąc w  stanie w ypracow ać sobie pojęć ja sn y ch  i po
zbyć się licznych w ątpliw ości, zwrócił się po radę do Hoo- 
k e’a i W rena. A toli pomoc ich nie zdołała go zadowolić. 
W  sierpniu r. 1684-go jedzie H alley do Cam bridge, aby za
sięgnąć opinji N ew tona. Pod w pływ em  now ego bodźca 
powrócił N ew ton do przejrzenia daw nych  sw ych n o ta tek . 
W  listopadzie tegoż roku H alley  pow tórn ie odwiedza N ew 
to n a —i tym  razem  słyszy z u st jego ostateczne już  w ynik i 
zaciekań nad  ciążeniem. 10-go g rudn ia  N ew ton  p rzedsta
w ia sw ą teorję Tow arzystw u K rólew skiem u.—w w ykładzie 
skróconym ; a w  lu tym  r. 1635-go w yk łada  ją  już  w  sposób 
zupełny. Takim  był bieg te j sp raw y w  św ietle p raw dy  
h istorycznej. (P a trz  np. H e ttn e r  „H istorja lite ra tu ry  a n 
gielskiej od r. 1660 do 1770.” W yd. polskie, str. 20—21).

(Przypisek T łum acza).



tożsam e z zaobserwow anem u, jeżeli je d y n ą  p rzyczy 
n ą  ruchów  niebieskich je s t  praw o ciążenia pow szech
nego. W  ten  sposób postaw ione zostało po raz 
p ierw szy  sły n n e  Zagadnienie trzech ciał: T rzy  pu n k 
ty  m ate rja ln e . rzucone są w danej chwili z danem i 
prędkościam i; p rzy c iąg a ją  się one w zajem nie w s to 
sunku  odw rotnym  do k w ad ra tu  odległości. Ż ąda 
się określenia ich położeń w jak im ko lw iek  czasie.

J a k  w idzim y, sform ułow anie je s t  bardzo p ro
ste, a jed n ak  zagadn ien ie  to  opierało się w ciągu 
dw u stu leci, usiłow aniom  najw iększych  m a te m a ty 
ków . L a g ra n g e ’owi zaw dzięczam y w szystko, co 
w iadom e je s t  o rozw iązaniu  m atem aty czn ie  ści
słym , a w szystk ie  późniejsze prace nie n auczy ły  nas 
n iczego isto tn ie  nowego. Ale na szczęście m ożna 
się zadowolid rozw iązaniem  przybliżonym , k tó re  
s ta je  się coraz dokładniejsze przez odpow iednie do 
po trzeb y  posunięcie się w przybliżen iach . N ew ton 
zrobił p ierw sze kroki po te j drodze; zobaczył on, iż 
p rzy c iąg an ie  Słońca m usi w yw ołać cofanie się wię
zła, p rzesuw anie się naprzód p u n k tu  przyziem nego, 
oraz pow odow ać zm ianę w rów naniu  rocznym ; jeg o  
p race o ty m  przedm iocie, jakko lw iek  niezupełne, 
stanow ią m oże n a jw y ższy  p rzejaw  jeg o  gien juszu .

P ierw szem i następcam i N ew tona byli C lairaut 
i d’A lem bert. k tó rzy  stanow czo pchnęli zagadn ien ie 
na  drogę A nalizy; zaw dzięczam y im w ytłum aczenie 
ew ekcji. N astręczy ła  się pow ażna trudność: rach u 
n ek  w skazyw ał, że p u n k t przyziem ny m a dokony
w ać swego obiegu, zarów no ja k  w ęzeł, w 18 lat, gdy  
natom iast, w ed ług  obserw acji trw a  to  ty lk o  la t 9. 
N ie będąc w stan ie  w y tłum aczyć  te j sprzeczności, 
C lairau t p rzypuścił na chw ilę, że praw o N ew tona
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w ym aga w y razu  dopełniającego, odw rotnie p ropor
cjonalnego do sześcianu odległości; w yraz ten  b y ł
by bardzo m ały  na  wielkich odległościach, m iano
wicie w w ypadku w zajem nego p rzy c iąg an ia  się p la 
net, a s taw ałb y  się znacznym  d la  Ziemi i K siężyca, 
bardzo w zajem  blisk ich ,—i w ten  sposób tru d n o ść  
b y łab y  usunięta. A le nie było  to  praw dziw e ro z
wiązanie; C lairaut, w racając do sw ych pierw szych  
w yliczeń, p rzekonał się, że w y m ag a ły  one uzupeł
nien ia i znalazł w reszcie 9 la t dla obiegu p u n k tu  
przyziem nego: praw o ciążenia w yszło n ie tk n ię te  
z tej próby k ry ty czn e j.

Do postępów  teorji K siężyca p rzy czy n ia ją  się- 
E uler, L aplace, D am oiseau, P ia n a , Poisson, L ub- 
bock, de P o n teco u lan t, H ansen, D elaunay , A dam s, 
Hill i inni. Ju ż  nie poom aclui odkryw a się liczne' 
nierów ności jeg o  ruchu; źródło  ich w iadom e je s t  te 
raz: w yp ływ ają  one w sposób n a tu ra ln y  z p rzy c ią 
gan ia  S łońca lub p lanet.

Ich w artości, określone naprzód przez rach u 
nek, p o tym  przez obserw ację, w doskonałej są ze 
sobą zgodności, a za ty m  d ostarczają  coraz siln iej
szych i liczn iejszych  dow odów  ścisłości p raw a N ew 
tona. Is tn ie je  atoli jed en  pun k t, na k tó ry m  zgod
ność pozostaw ia dziś jeszcze  do życzenia, i o ty m  
to punkcie chcem y pom ów ić obszerniej:, je s t to  
przyśpieszenie w iekow e.

4. W  w ypadku  p lan e t zn a jd u jem y , że, z p o 
m inięciem  nierów ności okresow ych, d ługość rośn ie 
o rów ne ilości w rów nych czasach, lub, co w ychodzi 
na  jedno , że ruch  średni je s t  stały . K siężyc s tan o 
wi je d y n y  w y ją tek : gdy  czas u p ły w a rów nem i od
stępam i, odpow iedni ruch  średni w zrasta . D zieje
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się to  dla m ałego w yrazu  p roporcjonalnego  do kw a
d ra tu  czasu, k tó ry  p rzedstaw ia  przyśpieszenie w ie
kow e. C iekaw a ta  osobliwość zosta ła  od k ry ta  przez 
H ałleya i stw ierdzona przez D u n th o rn e’a, T objasza 
M ayera i L a lan d e’a, k tó rzy  w yznaczyli przyśpiesze
n iu  w artości, zaw arte  m iędzy 6'',7 i 10’’. A strono
m ow ie sięgnęli do n iek tó ry ch  daw nych zaćm ień, 
podan y ch  w Almageście, do zaćm ień, obserw ow a
n y ch  przez A rabów , i w reszcie do obserw acji now o
ży tn y ch ; m ieli oni w te n  sposób trzy  epoki, o g ran i
cza jące  dw a odstępy  czasu, i dla każdego z n ich  
m ogli w yliczyć ruch średni: d ru g a  w artość okazała 
się w iększą od p ierw szej.

K iedy m ówim y, że przyśp ieszenie w iekow e w y
nosi 10", to  znaczy  to , że w  ciągu  jed n eg o  w ieku, 
poza sw ą p raw id łow ą zm ianą postępow ą, długość 
K siężyca w zrasta  o 10", po dw u w iekach o 40", po 
trze ch  o 90" i t . d. W idzim y więc, iak ie j w agi n a 
b iera  to  przyśp ieszenie dla czasów odległych: np., 
podczas dw udziestu  o sta tn ich  w ieków , w yn ik ła  stąd  
zm iana o 10", pom nożone przez k w ad ra t 20, t. j. 
o 4000”, czyli o w ięcej niż je d e n  stopień, co p rzesu 
w a  K siężyc na kuli n ieb iesk iej o dw a m niej w ięcej 
razy  w zię tą  jeg o  średnicę pozorną.

5. G dy wdęc obserw acja u sta liła  niezbicie 
fa k t przyśp ieszenia w iekowego, należało znaleźć j e 
go p rzyczynę teo re tyczną . W iele  usiłow ań p o d ję 
to  napróżno; m iędzy innem i pracow ał nad  tym  
p rzedm io tem  L agrange. L ap łace’owi powiodło się 
znaleźć pożądane rozw iązanie; dowiódł on, iż bar
dzo pmwolne zm niejszanie się m im ośrodu orbity  
-ziemskiej m usi m ieć za sk u tek  przyśpieszenie ru 
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chu K siężyca *). W y d aje  się zrazu, iż m iędzy dw o
m a tem i fak tam i nie zachodzi żaden  zw iązek; La- 
place dow iódł ich solidarności; m ożna je d n a k  zau 
w ażyć, że, jeże li o rb ita  ziem ska stale  się zaokrągla , 
to z b ieg iem  stu leci m uszą s tąd  w yn iknąć zm iany 
w odległościach od S łońca do Ziem i i do K siężyca, 
i, co za ty m  idzie, lekkie zm iany  w p e rtu rb u jący m  
działan iu  Słońca, k tó ry ch  postępow e n ag rom adze
n ie się może się s tać  uczuw alne.

O bserw acja w yprzedziła  teo rję  w  odkryciu  
przyśpieszenia; w ręk ach  L ap lace’a teo rja  odbija  so
bie szczodrze to  w yprzedzenie. W  rzeczy  sam ej, 
w iadom o, iż m im ośród ziem skiej o rb ity  nie zaw sze 
będzie m alał; p rzestan ie  on się zm niejszać za 24000 
la t  m niej w ięcej, aby następn ie  bardzo długo ros
nąć. W y n ik a  stąd, że, po upływ ie wieków , p rz y 
śpieszenie K siężyca ustąp i m iejsca w iekow em u 
opóźnieniu. Czyż przepow iednia n a  ta k  d ług i te r 
m in  nie daje  im ponującego  po jęcia  o potędze teo- 
rji?

Laplace znalazł dla p rzyśp ieszen ia w iekow ego 
wrartość 10", a że liczba ta  różniła się bardzo mało 
od liczb, o trzym anych  przez D u n th o rn e’a i i L alan- 
d e’a, p rzy ję to  ją  bez kw estjonow ania , i zagadn ien ie  
w ydaw ało  się o sta teczn ie  rozw iązane w sposób jak - 
najbardziej zadaw alający .

*) Zm iany w iekowe mimos'rodów wywołują, w biegu 
w szystk ich  p la n e t przyśpieszenia w iekow e, k tó re  atoli są 
bardzo m ałe i pozbawione dostrzegalnego  w pływ u; z ty m  
zastrzeżeniem  ty lko  m ożna powiedzieć, że K siężyc je s t je d y 
nym  ciałem układu  słonecznego, posiadającym  przyśp iesze
nie wiekowe.

Szkice A stronom iczne. 7



6. A  je d n a k  w prow adził je  w now ą fazę no 
w y  sposób k o n tro low an ia  T ab lic  K siężyca, podany  
przez B aily ’ego w r. 1811-ym. U czony  ten  zw rócił 
uw agę na k ilka ca łkow itych  zaćm ień Słońca, w spom 
n ian y ch  w sposób m niej lub w ięcej nieokreślony 
przez sta ro ży tn y ch  h isto ryków , zaćm ień, k tó rych  
rozw ażan ie m oże doprow adzić do w yników  w ażnych 
dla chronologji; to  też  nazw ano je  zaćm ieniam i 
chronologicznem u. A by  zrozum ieć rolę ty ch  za
ćm ień w za jm ującej nas kw estji, m usim y w dać się 
wr n iek tó re  szczegóły.

W  przeciw ieństw ie  do ca łkow itych  zaćm ień 
K siężyca, w idocznych  jednocześn ie  n a  całej jed n ej 
półkuli ziem skiej, ca łkow ite  zaćm ienia Słońca m ogą 
być obserw ow ane je d y n ie  w bardzo w ąskim  pasie, 
u tw orzonym  przez ogół pu n k tó w  Ziemi, położonych 
w  cien iu  rdzennym  K siężyca.

W y n ik a  z tego , że całkow ite  zaćm ienia Słońca 
są w pew nym  danym  m iejscu niezm iernie rzadkie: 
ta k  np. w  c iągu  całego X V III i X IX  w ieku  w idzia
no w P a ry ż u  ty lk o  jedno , w r. 1724-ym. W  L o n d y 
n ie przez 575 la t nie obserw ow ano ani jed n eg o , a to 
od r. 1140-go do 1715-go. Z rozum iałe je s t, że, jeśli 
zm ienim y choć tro ch ę  położenie, w yznaczone dla 
K siężyca przez teo rję  w chw ili środka zaćm ienia, to 
pas ca łkow itości zaćm ienia p rzesun ie  się na po
w ierzchni Z iem i tak , że m iejscowość, k tó ra  poprzed
nio b y ła  w ew nątrz  tego  pasa, będzie m ogła się 
z niego w ysunąć, i zaćm ienie w m iejscow ości tej 
p rzestan ie  b y ć  całkow itym . P rzypuśćm y, że histo- 
r ja  w spom ina o jak im ś s ta ro ż y tn y m  całkow itym  
zaćm ien iu  Słońca, obserw ow anym  w danym  m iej
scu, nie podając daty , ale d a ta  ta  może się wahać
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w pew nych  g ran icach  jedyn ie . Za pom ocą obec
ny ch  T ab lic  S łońca i K siężyca określim y, ja k ie  ca ł
kow ite  zaćm ien ia Słońca m ogły  być w idoczne we 
w skazanym  m iejscu. N aogół m ożna będzie bez t r u 
du  w ybrać  to, o k tóre idzie, k ie ru jąc  się n iezupe łną 
chronologją, ja k ą  się rozporządza. N iew iadom a d a
ta  zaćm ienia będzie w ięc w  te n  sposób ściśle o k re 
ślona, a stanow i to  ju ż  pow ażny  w ynik . N adto  b ę
dzie m ożna zobaczyć, jak ie  m ałe zm iany  m ożnaby  
w prow adzić do teo re ty czn eg o  położenia K siężyca 
tak , aby  zaćm ienie nie p rzestało  być  ca łkow itym  
w  danym  m iejscu. P o jm u jem y  w ięc, że, ze w zg lę
du  na  bardzo odleg ły  czas zjaw iska, m ożna pow ie
dzieć, czy m ożliwe je s t  p rzyjęcie dla przyśpieszenia 
w iekow ego w artości 6", 8", 10" lub w ięcej.

A toli w niosek będzie p raw o w ity  jed y n ie , je ś li  
będziem y pewni:

Że w spom niane zjaw isko j e s t  w  rzeczy  sam ej 
zaćm ieniem  Słońca;

Że zaćm ienie to  było całkow ite;
Że w iem y ściśle, w  jak im  punkcie Ziem i je  ob

serw ow ano;
I wreszcie, że nie m ożna w ahać się m iędzy 

dw om a całkow item i zaćm ieniam i, w idocznem i w ty m  
sam ym  m iejscu.

P o m y sły  B aily ’ego pod ję te  zo s ta ły  nanow o 
przez A iry ’ego w r. 1853-im i 1857-ym i zastosow a
ne do pogłębiającego  roz trząsan ia  pięciu  zaćm ień 
chronologicznych, a m ianow icie zaćm ień: T alesa, 
w  L arysie , K serksesa, A g a to k lesa  i p rzy  S tik lasta - 
dzie. U czony d y rek to r G reenw ichskiego O bserwa- 
to rju m  wnosi, że, aby p rzedstaw ić te  zaćm ienia 
w sposób zad aw ala jący , trzeba nadać przyśpieszę-



n iu  w iekow em u w arto ść  conajm niej 12", naw et ra 
czej 13"; należałoby  w ięc zw iększyć liczbę L apla- 
ce’a dość znacznie.

7. Zachodzi tu ta j osobliw y zbieg okoliczności 
w  dzie jach  nauki. W  ty m  sam ym , 1853-im, roku 
A dam s w ykazyw ał, że liczba teo re tyczna , o trzym a
n a  przez L ap lace’a, pow inna b y ć  zm niejszona, gdyż 
rach u n ek  nie został posu n ię ty  dosyć daleko. B a
dan ia  jeg o , po tw ierdzone przez b ad an ia  D elaunaya, 
zm niejszy ły  znacznie przyśpieszenie, oznaczając j e 
go w arto ść  n a  6",1. L iczba ta , nie p o d leg a jąca  dziś 
żadnej kw estji, stanow i zaledw ie połowę liczby, w y
m agane j przez A iry ’ego i H ansena, aby uczynić z a 
dość s ta ro ży tn y m  zaćm ieniom . Istn ie je  w ięc m ię
dzy teo rją  a obserw acją k łopo tliw a niezgodność. 
U sunięcie je j w ym aga ponow nego p rzejrzen ia  ob
serw acji i teo rji, w celu p rzek o n an ia  się:

1° Czy wniosek, w yprow adzony z roztrząśn ię- 
cia zaćm ień chronologicznych , je s t  uzasadniony 
w sposób zupełnie ścisły, i czy nie m ożna znacznie 
zn iżyć w artości 12"?

2° P rzy  założeniu, że zm niejszanie się mimo- 
środu Ziem i je s t  je d y n ą  p rzy czy n ą  zjaw iska, przy
śpieszenie je s t  rów ne 6",1; ale czyż niem a innej 
p rzyczyny , k tó ra , p rzy łącza jąc  się do pierw szej, mog
łab y  podnieść tę  w artość o 6"?

Oto dw a p u n k ty , k tó re  kolejno rozbierzem y.

8. Zaćmienie Talesa. C zy tam y  u H erodota:

Potym  L idyjczycy i Medzi prow adziii ze sobą wojnę 
przez pięć kole jnych  lat; w  w ojnie tej często Medzi byli 
zw ycięzcam i L idyjezyków , często też L idyjczycy zwyeię-

—  1 0 0  —
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żali Medów; raz n aw e t bito się w nocy. Gdy więc w ojna 
trw a ła  dalej z jednakow ym  szczęściem dla stron  obu, zda
rzyło się w szóstym  roku, że, kiedy pew nego dnia w ojska 
się ścierały, nag le  w  środku b itw y dzień zm ienił się w  noc. 
Tales z M iletu przepowiedział był to zjaw isko Jończykom , 
w skazując w łaśnie ten  sam rok, w  k tó rym  ono rzeczyw i
ście miało miejsce. L idyjczyey i Medzi, w idząc, że noc za
stępu je  nagle dzień, zakończyli b itw ę i zajęli się ju ż  je d y 
nie staraniam i, koło zaprow adzenia pokoju między sobą.

Praw dopodobne je s t,  że zjaw isko, w spom niane 
przez H erodota, by ło  ca łkow itym  zaćm ieniem  S łoń
ca, lecz m iejsce, gdzie je  w idziano, nie je s t  podane; 
w iadom o ty lko , że m usiało ono znajdow ać się w  A zji 
M niejszej, lub p rzynajm nie j bardzo blisko teg o  pół
w yspu. D a ta  nie lepiej je s t  ustalona: P lin ju sz  
u m ie szc za ją  w 4-ym  roku  48-ej olim pjady, K lem ens 
z A leksandrji około 50-ej olim pjady. R ozm aici au 
torzy , k tó rzy  o nim  później mówili, zm ieniają datę  
od 1-go październ ika 583-go r., do 3-go lu tego  626-go 
r. przed Chr. D la B a ily ’ego zaćm ienie m iało m ieć 
m iejsce 30-go w rześnia 610-go r. A iry  k ładzie  je  
n a  28 m aja  584-go r., op iera jąc  się na T ablicach  
K siężyca D am oiseau; ta  d a ta  je s t  zresztą w zgodzie 
z d a tą  P lin ju sza  i p rzedstaw ia, ja k  się zdaje, dość 
pow ażne rękojm ie słuszności. H ansen  pop iera zda
nie A iry ’ego, zw racając uw agę na to, iż w r. 610-ym 
Tales m iał dopiero 30 la t, i że tru d n o  je s t  p rzy p u 
ścić, aby  w ty m  w ieku  m ógł on ju ż  b y ć  ta k  do
św iadczony w  w yliczaniu  zaćm ień; je ś li  p rzy jm iem y  
d ru g ą  datę , ted y  m iał on liczyć w chw ili zaćm ienia 
la t 54; dowód te n  nie w y d a je  się w szakże ro zstrzy 
gającym . N ew com b poddał to  zaćm ienie bardzo ści
słem u roz trząśn ięc iu  i znajduje, że trz y  ty lko  p u n k ty  
są z pew nością ustalone przez opowieść H erodota:
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Że pew na b itw a  m iędzy L id y jeży k am i a Me- 
dam i zakończyła się n ag łą  ciem nością;

Że 28 m aja  584-go r. przed  Chr. cień K siężyca 
p rzeszed ł po A zji M niejszej, ja k  to  w ynika z ra 
chunków , op arty ch  na T ablicach;

Że T ales przepow iedział pew ne zaćm ienie.
A le nie uw aża on, by  było  dow iedzione, że te  

t rz y  fak ty  śc iąga ją  się do jed n eg o  i teg o  sam ego 
zjaw iska. W  każdym  razie m ożna pow iedzieć, że 
pew ność w ty m  w zględzie się nie narzuca.

Zaćmienie w Larysie. C zy tam y u K senofonta: 
„K iedy P erso w ie  zastąp ili M edów u rządów, król 
P ersów , ob legając  to  m iasto  (L arysę), nie m ógł go 
w ziąć n a  żaden  sposób; ale chm ura za k ry ła  Słońce 
i w yw ołała  ta k ą  ciem ność, że ludzie w yszli z m ia
sta, i w  te n  sposób zostało  ono w zię te .”

W ed łu g  szczegółów , podanych  przez K seno
fon ta, w yda je  się pew nym , że L ary sa  je s t  now ożyt- 
nem  N im rodem ;a w ięc położenie m iejsca obserw acji 
j e s t  dobrze znane; ale czyż je s t  pew ne, iż w zm ian
kow ane zjaw isko było  zaćm ieniem  Słońca? T ek st 
m ówi ty lko , że chm ura (vstpśXrj) zak ry ła  Słońce. 
P rzy jm u jąc , że było to  zaćm ienie, nie posiadam y 
jeszcze  dowodu, iż m am y do czyn ien ia  z całkow i
ty m  zaćm ieniem  Słońca. A iry  zak łada całkow itość 
teg o  zaćm ienia i, b ad a jąc  za pom ocą T ablic K sięży
ca  H an sen a  w szystk ie  zaćm ienia Słońca, k tó re  m ia
ły  m iejsce przez p rzeciąg  40-tu la t, zaw iera jący  
p raw dopodobną d atę  zjaw iska, podanego przez K se
nofonta, zn a jd u je , że 19 m aja  r. 557-go w N im rodzie 
m iało m iejsce ca łkow ite  zaćm ienie Słońca, dla k tó 
reg o  pas całkow itości by ł bardzo w ąski.
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Zaćmienie Kserlcsesa. M iało ono m iejsce pod
czas w y p raw y  K serksesa przeciw  G rekom  w ty m  
sam ym  roku, co b itw a pod Salam iną, H erodo t m ó
wi, że w ojsko opuściło swe zim ow e k w a te ry  za zbli
żeniem  się w iosny  i że w łaśnie wyszło z Sard, k ie 
ru jąc  się ku  A bydos, gd y  Słońce przestało  być w i
doczne, a noc zastąp iła  dzień, chociaż nie było 
chm ur, a niebo było nadzw yczaj ja sn e . J e s t to  oczy
wiście całkow ite zaćm ienie Słońca, co do k tó reg o  
wiem y, w k tó ry m  roku  się zdarzy ło  (rok b itw y  pod 
Salam iną), w ja k ie j porze roku, i n ieledw ie o jak ie j 
porze dnia (rano); n ad to  położenie m iejsca, w  k tó 
rym  je  w idziano, je s t  dobrze określone. N a n ie 
szczęście T ablice w ykazu ją , iż w ow ym  czasie nie 
było  całkow itego zaćm ienia Słońca, w idzianego 
w  Sardach. Nie w idzim y sposobu, aby pogodzić te  
dw a sprzeczne fak ty . A iry  znosi trudność , p rz y 
puszczając, że to  m ow a nie o zaćm ieniu  Słońca, lecz 
o zaćm ieniu K siężyca, k tó re  m iało m iejsce 14-go 
m arca 479-go roku  przed  Chr.; n ie w yda je  się j e 
dnak  ła tw y m  pogodzić to  zastąp ien ie  S łońca przez 
K siężyc z tek s tem  H erodota.

Zaćmienie Agatoldesa. A gatok les, k tó ry  zam 
k n ię ty  b y ł w porcie S yrakuz podczas b lokady teg o  
p ortu  przez K a rtag iń czy k ó w , skorzysta ł z chw ilo
w ej n ieuw agi b lokujących , aby  w ym k n ąć  się i zw ró
cić ku  brzegom  A fryk i, dokąd p rzy b y ł po sześciu 
dniach. Podczas p rzep raw y  m orzem , drugiego  dnia, 
by ł on św iadkiem  całkow itego  zaćm ienia Słońca.

Oto ja k  D jodor sycylijsk i podaje to  zdarzenie:

Kiedy A gatokles był ju ż  otoczony przez n iep rzy ja
ciela, z nastąp ien iem  nocy w y m k n ął się on w brew  w szel
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kiej nadziei, N astępnego dnia zdarzyło się tak ie  zaćm ienie 
Słońca, że m ożna było m niem ać, iż była zupełna noc, albo
wiem  gw iazdy pojaw iały  się zewsząd. Tak, że żołnierze 
A gatoklesa, przekonani, iż bogowie przepow iadają im j a 
kieś nieszczęście, byli w  najw yższym  niepokoju o przysz
łość.

T u ta j, skoro m ow a o po jaw ien iu  się gw iazd 
w śród białego dnia, żadna ju ż  w ątpliw ość nie je s t  
m ożliw a; je s tto  całkow ite  zaćm ienie Słońca, jed y n e  
może z zaćm ień chronologicznych, k tó rego  ca ł
kow itość zupełn ie  je s t  pew na. N a nieszczęście nie 
znam y dokładnie drogi, obranej przez A g a to k lesa  
po w yjeździe  z S yrakuz . N ie w iadom o, czy udał 
się on w prost ku  brzegom  A fryki, czy też  okrążył 
S ycy łję , k ie ru jąc  się n a  północ od te j w yspy. W  j a 
k iej odległości od p u n k tu  w y jścia  znajdow ał się on 
w  chw ili zaćm ienia, w jed n y m  lub w drugim  p rzy 
puszczeniu? N iepodobna tego  określić z dokładno
ścią. Co do d a ty , panu je, j a k  się zdaje, zgoda: b ie
rze się 15-ty sierpnia 510-go r. przed Chr. P rzez 
osobliw ą fa ta lność , m ówi N ew com b, g ran ice m ożli
w e do p rzy jęc ia  w położeniu A gatok lesa , praw ie 
dok ładn ie  odpow iadają granicom , m iędzy którem i 
m ożem y zm ieniać przyśp ieszenie w iekow e; je d n a  
z m ożliw ych dróg nadaje  przyśpieszeniu w artość 12", 
d ru g a  7" lub 8".

Zaćmienie p rzy  SiiMastadzie. Z aćm ienie to  w y 
darzy ło  się podczas b itw y , w ydanej przez chrześci
jań sk ich  w ojow ników ,pod w odzą króla norw eskiego 
O lafa Św iętego , w ojsku  zbun tow anych  chłopów  po
gańskich .

S norre S tu rlaso n  m ów i o tym , co następuje: 
„P o g o d a  b y ła  p iękna i słońce świeciło, lecz po roz
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poczęciu się b itw y , czerw onaw y odcień rozposta rł 
się po niebie i słońcu i, zan im  bitw ę skończono, 
ciem ność s ta ła  się ta k  w ielką, ja k  w  n o cy .” O kre
ślono ściśle położenie pola bitw y, gdzie zaćm ienie 
było w idziane, co pozwoliło na  oznaczenie d a ty  te 
go  zjaw iska i, co za ty m  idzie, d a ty  b itw y  na 30-go 
sierpn ia r. 1030-go. O tóż św ieża praca, k tó ra, ja k  
się zdaje, zasługu je na  zaufanie, dowodzi, iż ,w edług  
dokum entów  h isto ry czn y ch , b itw a m iała m iejsce 
29-go lipca 1030-go r. Jeże li ta k  je s t  w  rzeczyw i
stości, to zaćm ienie m iało m iejsce po bitw ie, n ic 
w ięc nie w iem y o położeniu  m iejsca obserw acji.

S treszczając  pow yższe w yw ody, m ożem y po
w iedzieć, że zaćm ienia chronologiczne nie są poda
ne z dokładnością dostateczną, aby  m ożna było  w y
w nioskow ać z n ich tę  lub in n ą  w arto ść  p rzyśp iesze
n ia  w iekow ego K siężyca; lepiej będzie, ja k  się zda
je ,  ko rzystać  z nich jed y n ie  dla w yśw ietlen ia  chro- 
nologji.

9. Jak ą ż  więc w artość  nadać  przyśp ieszeniu  
w iekow em u na podstaw ie ogółu innych  obserw acji 
s taroży tnych? N ie m ogą dzisiaj zadaw alać określe
n ia  K u n th o rn e’a, T ob jasza  M ayera i L alan d e’a, 
oparte  jed y n ie  na części obserw acji i o trzym ane za 
pom ocą bardzo m ało dok ładnych  T ablic K siężyca.

N ew com bow i zaw dzięczam y doniosłą pracę, 
obejm ującą  całość kw estji, i te j to  p racy  g łów ne 
w yn ik i w yłożym y poniżej.

W szystko , co ocalało z obserw acji s ta ro ż y tn o 
ści, zn a jd u je  się w Almageście P to lem eusza; podaje 
on w zm ianki dość szczegółow e o dziew ię tnastu  za
ćm ien iach  K siężyca, obserw ow anych  w B abilonie, 
R odesie i A łeksandrji. P ierw sze miało m iejsce w r.
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820-ym przed Chr., w pierw szym  roku  niewoli ży 
dów pod S alm anazarem  za czasów Tobjasza; o s ta t
n ie w r. 136-ym po Chr.

T e dziew iętnaście zaćm ień rozrzucone ted y  są 
w przeszło ośmiu w iekach . Często podano chw ilę 
p o czą tk u  i końca każdego zaćm ienia, copraw da 
z dokładnością, pozostaw ia jącą  do życzenia, gdyż 
pom iar czasu by ł w ów czas bardzo niedoskonały . 
M ożna jed n ak  p rzy jąć, że b łąd  w każdej obserw acji 
n ie  przenosi pół godziny. O tóż średnia w szystk ich  
obserw acji m usi być dokładniejsza, niż każda obser
w ac ja  oddzielnie.

M ożna w ięc p rzy jąć , że w ciągu  ośmiu w ie
ków, bezpośrednio poprzedzających  erę chrześcijań
ską, zaćm ienia K siężyca m iały  m iejsce średnio o pół 
godziny  później, niż to  w yn ika  z T ab lic  H ansena. 
D ługości K siężyca, podane przez te  Tablice, są za 
w ielkie, podobnie ja k  przyśpieszenie w iekow e, d la  
k tó reg o  H ansen  w ziął w artość  12".

P od ejrzy w an o  P tolem eusza, że zm ienił k ilka 
z d aw n y ch  obserw acji, aby  je  lepiej pogodzić ze 
sw ojem i teo rjam i. Newcom b, po zbadaniu  p o g łę
b ia jący m  te j kw estji, zna jdu je , iż opow ieści Alma- 
gesiu nacechow ane są zupe łną  szczerością. W olno 
ty lk o  m niem ać, że P to lem eusz w ybra ł zpośród da
w n y ch  obserw acji, k tó rem i rozporządzał, te  ty lk o , 
k tó re  sp rzy ja ły  jeg o  teorjom .

Ośm ca łych  stu leci oddziela te  obserw acje od 
najb liżej po n ich  n astęp u jący ch  a  nad a jący ch  się 
obecnie do w yzyskan ia: m ów im y o zaćm ieniach, ob
serw ow anych  przez A rabów . O bserw acje te  są za
w a rte  w rękopisie arabskim , z k tó rego  zrobiono ty l
ko pew ne w ypisy  d la  Prolegomenóiu T ycho-B rahego.
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R ękopis ten , w łasność U n iw ersy te tu  w L ejdzie , zo
s ta ł pożyczony w końcu  zeszłego s tu lec ia  rządow i 
francuskiem u i p rzetłum aczony  w r. 1804-ym przez 
Caussina, p rofesora ję zy k a  arabsk iego  w Collbge 
de F ran ce , pod n astęp u jący m  ty tu łem : L e livre de 
la grandę Table Hakemite... Dzieło to  zaw iera 28 
zaćm ień Słońca i K siężyca, obserw ow anych w B ag 
dadzie i K airze m iędzy rokiem  829 a 1004-ym.

W ielką doniosłość zw łaszcza zaćm ieniom  S łoń 
ca n ad a je  to , że w chw ili pierw szego i ostatn iego  
ze tkn ięc ia  się określono przez obserw acje  w yso
kości S łońca lub w ysokości p ięknych  gw iazd, w praw 
dzie ty lk o  z przybliżeniem  do jed n eg o  lub do pół 
stopnia; osiągnięto  w  te n  sposób po raz p ierw szy  
rac jo n a ln ą  m iarę czasu i godzinę określono z d a le 
ko w iększą dokładnością, niż w zaćm ieniach  A lm a- 
gestu . W y n ik a  stąd , że zaćm ien ia A rabów , ja k 
kolw iek  dw a razy  m niej od nas w czasie odległe, 
niż P to lem eusza , m ogą o sta teczn ie  posiadać do
k ładność praw ie rów now ażną. C iekaw e by łoby  w ie
dzieć, ja k  odbyw ały  się obserw acje S łońca w chw ili 
ze tkn ięć  z K siężycem ; tłum aczen ie  C aussina mówi 
nam , że, w pew nych w ypadkach  p rzy n a jm n ie j, og lą
dano Słońce przez odbicie w wodzie. W ed łu g  T a 
blic H ansena zaćm ienia pow innyby  zaczynać się 
średnio o siedm  do ośm iu m in u t za w cześnie: p rzy 
śpieszenie 12" okazu je się w ięc i tu ta j zb y t w ielkim .

N ew com b znalazł, że, aby p rzedstaw ić  za 
ćm ienia P to lem eusza, na leżałoby  p rzy jąć  p rzyśp ie
szenie 8",3; j a  sam  niedaw no o trzym ałem , p row a
dząc w yliczenia  inaczej, liczbę 7", ja k  w idzim y, 
bardzo zbliżoną do liczby  teo re ty czn e j.
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Z daje  się ted y , że k ręp u jąca  niezgodność, k tó 
ra  zdaw ała się is tn ieć  m iędzy te o rją  a obserw acją, 
b liska  je s t  zniknięcia . J e s t  je d n a k  możliwe, że 
pozostan ie  jeszcze m iędzy obu w ynikam i ocenialna 
różnica, ale z pew nością będzie ona znaczn ie m niej
sza, niż przypuszczano  początkow o.

10. Czy m ożna znaleźć p rzyczy n ę ,zd o ln ą  w y 
tłu m aczy ć  tę  różnicę? W ystarczy łoby , aby długość 
dn ia  stale  się zw iększała, tak , iżby  każdy  dzień b y ł 
dłuższy, niż poprzedni o ilość zaw sze tę  sam ą, choć 
bardzo m ałą. W  rzeczy  sam ej, zda jm y sobie sp ra 
w ę z tego , w  ja k i sposób m ierzym y czas: posługu
je m y  się w ty m  celu dniam i, godzinam i, m inutam i, 
sekundam i, a n aw et u łam kam i sekundy . Dni liczy
m y w ed ług  ilości obrotów  Z iem i koło je j osi; g o 
dziny, m in u ty  i sek u n d y  w ym ierza ją  z w ielką do
k ładnością  zegary  astronom iczne, regu low ane tak , 
ab y  w sk azy w ały  ściśle O  i 24? n a  początku  i na  
końcu  dn ia  gw iazdow ego. O tym , że Z iem ia do
k o n a ła  pełnego  obro tu  pow iadam ia nas pow rót 
jed n e j i te j sam ej gw iazdy  do po łudnika określone
go m iejsca.

P rzy p u śćm y  teraz , że każdy  dzień dłuższy 
j e s t  od poprzedniego  o pew ną s ta łą  bardzo m ałą 
ilość, i obierzm y pew ien dzień początkow y. D ni 
n astęp n e  będą dłuższe od teg o  dn ia  o ilości p ropor
c jonalne do liczb 1, 2, 3, 4,... Czasy, w ym ierzone 
przez 2, 3, 4, dni, będą w ięc za długie, a nadw yżki 
p roporcjonalne do liczb

1 + 2 ,  1 + 2  4  3, 1 +  2 +  3 +  4,...

Sum y te , podw ojone, s ta ją  się rów ne :

2 X 3 ,  3 X 4 ,  4 X 5 , . . .



Po stu  i w ięcej obro tach , czasy, oznaczone w e
d ług  ilości up łyn ionych  dni, będą za d ługie o ilości 
p roporcjonalne do

99 X 100, 100 X  101, 101 X 102,...,

lub p raw ie ściśle proporcjonalne do kw adratów  100, 
101, 102,... t. j . do kw adratów  liczb up łyn io n y ch  d n i1).

A więc, licząc czas tak , ja k  to  robim y, z n a j
dziem y, że ciała niebieskie p rzeb ieg ły  za w ielkie 
p rzestrzen ie, i dla każdego z ty c h  ciał nadw yżki 
będą p roporcjonalne  do kw adratów  czasów. W sz y st
kie one pow inny  w ięc posiadać pozorne p rzy śp ie
szenie w iekow e, ty m  większe, im  dane ciało porusza 
się prędzej. R uch  K siężyca w porów naniu  z ruchem  
p lan e t je s t  szybki; g d y b y  w ięc postępow e p rzed łu 
żanie się trw an ia  dni istn iało  rzeczyw iście, n icby  
nie było  dziw nego w tym , że w pływ  jeg o  został 
stw ierdzony jed y n ie  w w y p ad k u  K siężyca. M ożna
by  więc było w y tłu m aczy ć  jeg o  dodatkow e p rz y 
śpieszenia 1", 2"... w  przypuszczeniu , iż obró t Ziem i 
s ta je  się s ta le  w olniejszy .

11. Ozy is tn ie je  rac jonalna przyczyna , m ogą
ca w yw ołać ciągle zw aln ian ie ru ch u  obrotow ego 
Ziem i? N ie by łoby  żadnej, gdyby  Z iem ia by ła  ca ł
kow icie sz tyw na i posiadała  k sz ta łt n iezm ienny.

4
L ecz Ziem i p o k ry te  są oceanam i, k tó ry ch  poziom
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') Je s tto  zupełnie analogiczne do tego, co zachodzi 
p rzy  spadku ciał w próżni; prędkości są proporcjonalne do 
czasów, a z tego w yprow adza się, że przebieżone p rzestrze
nie są proporcjonalne do kw adratów  czasów.
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i pow ierzchnia zm ien ia ją  sig każdej chwili przez 
p rzy p ły w y  i odpływ y. N a m ożliwość ciągłego zw al
n ian ia  obro tu  Ziem i n a  sk u tek  przypływ ów  zwró
cili ju ż  k ilk ak ro tn ie  uw agę filozof K an t, R. M ayer, 
je d e n  z założycieli T erm odynam ik i, m eteorolog 
am ery k ań sk i P e rre l i w reszcie  D elaunay. P o sta ra j- 
m y  się zdać sobie spraw ę z tego  zjaw iska.

W  ogólnym  ro zp a try w an iu  w yn iku  p rzyp ły 
w ów  m ożem y ogran iczyć się działan iem  K siężyca, 
k tó re  znacznie przew yższa działan ie Słońca. Z a
łóżm y na chwilę, dla p rosto ty , że Ziem ia, pozbaw io
n a  sw ego ru ch u  obrotow ego, p o k ry ta  je s t  w  całości 
oceanem , a K siężyc n ieruchom y. Z e lem entarnej 
teo rji p rzyp ływ ów  wiadom o, iż pow ierzchnia m órz 
pow innaby  p rzedstaw iać  dw a w yw yższen ia w k ie
runku  K siężyca i w k ie ru n k u  przeciw nym  i dwa 
zn iżen ia  pod k ą tam i 90°. Lecz obro tow y ruch  Z ie
mi pociąga te  w yw yższenia  z zachodu na wschód; 
jed n o  w ięc z działań  dąży  do oderw ania ich od k ie 
ru n k u  K siężyca, z drugiej zaś s tro n y  dążą one do 
u tw o rzen ia  sig znów  w tym  sam ym  położeniu, boć 
K siężyc w łaśnie je s t  ich przyczyną . Do w pływ ów  
ty c h  należy p rzy łączy ć  ta rc ia , dokonyw ające się 
w głębi m órz. Nie zn a jąc  w artości ty ch  tarć , m o
żem y  w yobrazić  sobie ich końcow y w ynik , p rzy 
puszczając , iż w spólna oś w yw yższeń  tw o rzy  sta ły  
k ą t  w k ierunku  w schodu z prom ieniem , łączącym  
środek  Ziem i z K siężycem . Z aty m  określony po 
łudn ik  Z iem i przechodzić będzie n a  sk u tek  ruchu  
obro tow ego Ziem i naprzód przez K siężyc, po tym  
przez sąsiednie w yw yższenie; innem i słowy, w okre
ślonym  m iejscu  m orze w ysokie (najw yższy  punk t 
przypływ u) będzie m iało m iejsce po przejściu  Księ-
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źyca przez południk. N a brzegach  naszych  (fran 
cuskich) s tw ierd za  to  ustanow ien ie  p o rtu  (etablis- 
sem ent du  port), k tó re  w ynosi średnio trzy  godziny  
i odpow iada odchyleniu  45° m iędzy w zniesien iam i 
p łynnem i a k ierunkiem  K siężyca. A le czyż n ie 
w idzim y bezpośrednio bez rachunku , że p rzy ciąg a
n ie K siężyca dąży do sprow adzenia k u  niem u dw u 
w zgórz, k tó ry ch  ono je s t  pierw szą p rzyczyną? W y 
n ik a  z tąd  s ta ły  w ysiłek, d z ia ła jący  n a  Z iem ię 
w k ierunku  przeciw nym  do je j  ru ch u  obrotow ego, 
a w ięc w yw ołu jący  stałe  zw aln ian ie teg o  ruchu.

O znaczyć w artość  tego  zw aln ian ia m ożem y 
je d y n ie  za pom ocą rach u n k u  zg ru b a  przybliżo
nego; p rzypuszczając  np. dla całej Z iem i u s tan o 
w ienie p o rtu  rów ne trzem  godzinom  i p rzy jm u jąc  
1 m etr za w ysokość najw yższego p u n k tu  p rzy p ły w u  
nad  średnim  poziom em , zn a jd u jem y , że obrotow y 
ru ch  Ziemi, w  porów naniu  z ruchem  ch ronom etru  
opóźniłby się po upływie stulecia o dwadzieścia dwie 
sekundy.

W y n ik a ło b y  stąd , z uw zględnieniem  przycią
g an ia  przyp ływ ów  na K siężyc, że w pływ  ich m ógł
by  w yw ołać w ruchu  K siężyca przyśp ieszenie w ie
kow e 6", p rzedstaw ia jące  różnicę m iędzy p rzyśp ie
szeniem  teo re ty czn y m  a przyśpieszeniem , podanym  
przez A iry 'ego , w yprow adzonym  z zaćm ień  chro
nologicznych.

A le rach u n ek  te n  m oże dać ty lk o  bardzo n ie
dok ładne pojęcie o tym , co się w rzeczyw istości 
dzieje. W iadom o, iż n a  znacznej ilości w ysp Oce
an u  Spokojnego p rzyp ływ y  są p raw ie n iedostrze
g alne; prócz teg o  ustanow ienie p o rtu  zm ienia się 
d la różnych  m iejsc m iędzy bardzo szeroldem i g ra 
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nicam i, i obecne dane n ie pozw alają  n a  w yznacze
n ie  n aw e t przybliżonej jeg o  w artości dla całej 
Ziem i. P raw dopodobnym  się w ydaje, że zachodzą 
kom pensacje, zm niejsza jące znaczn ie podany po
w yżej w ynik . Jak k o lw iek  je s t, nie zaw adzi zauw a
żyć, że opóźnienie o 22 m inu t, k tó re  w ostatecznym  
razie m ożnaby p rzyp isać  Ziem i po s tu  la tach , od
pow iada zw iększeniu się dnia tylko o jedną  sekundę po 
upływie stu tysięcy lat.

W y p ad a  jeszcze  pow iedzieć słowo o w ieko
w ym  s ty g n ięc iu  Ziem i, w yn ika jącym  z prom ienio
w an ia  je j  w  przestrzeń; pociąga ono za sobą po
w olne kurczen ie  się rozm iarów  naszego globu, co, 
stosow nie do praw  M echaniki, pow oduje prawidłow e 
zm niejszanie się dnia, k tó re , w ed ług  L ap lace’a, mo
że dosięgnąć conajw yżej szóstej części sekundy  po 
s tu  ty siącach  la t. P oniew aż a to li działanie p rzy 
p ływ ów  stanow czo zostało przesadzone w  sum a
ry czn y m  rachunku , o k tó ry m  m ów iliśm y, w idzim y 
w ięc, że długość dn ia podlega dwu przeciw nym  
w pływ om , k tó re , b y ć  może, są tego  sam ego rzędu, 
i że osta teczn ie  je s t  m ożliw e, iż pozostaje  ona zu
pełn ie  stałą.

Z b iera jąc pow yższe rozw ażania, dochodzim y 
do w niosku, że te  z daw nych  obserw acji, k tó re w y
d a ją  się najdokładniejszem i, d la  w iekow ego przy
śp ieszenia K siężyca da ją  w artość m ało co w iększą 
od w artości teo re ty czn e j, w yliczonej w edług od
k ry te j  przez L ap lace’a p rzyczyny . Je ś li istnieje 
różnica m iędzy  obu w ynikam i, to  m ożna j ą  przypi
sać połączonem u dzia łan iu  przypływ ów  i ostygania 
Ziem i.
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12. J e ś li  idzie o p rzedstaw ien ie  dokładnych  
obserw acji S łońca, dokonanych  w ciągu  dw u ubieg
ły ch  stu leci, to  przyśpieszeniu  w iekow em u m oże
m y n ad ać  je g o  w artość teo re tyczną . W  te n  sposób 
zo sta je  u sun ięta , na pew ien  jeszcze  czas p rz y n a j
m niej, je d n a  z trudności, p rzeszkadzających  udosko
n a lan iu  Tablic K siężyca. N a nieszczęście is tn ie je  
jeszcze jedna, k tó rą  obalić je s t  w iele trudn iej.

Tablice H ansena, n aw e t po u sku teczn ien iu  
w ażnej popraw ki, podanej przez D elaunaya, w y k a 
zu ją jeszcze b łęd y  o blisko 15 sekund łu k u  w  obu 
k ierunkach , b łędy, k tó ry ch  okres w y d a je  się b li
skim  trzy s tu  lat; w ynik iem  ich je s t  przyśp ieszenie 
lub opóźnienie chwili p rzejścia K siężyca przez po 
łudn ik  o jed n ą  ty lko  sekundę. J a k a  m oże b y ć  p rzy 
czy n a  ty ch  m ałych  niepraw idłości? D zisiejsza 
A stro n o m ja  nic jeszcze  o ty m  pow iedzieć nie um ie.

Zw ichnięcia K siężyca, w y n ik a jące  z dzia łan ia  
Słońca, zo sta ły  w yliczone dw iem a zupełn ie różne- 
m i drogam i przez H ansena i D elaunaya. W y n ik i 
są, rzecz m ożna, tożsam e, i obie teo rje  w sp iera ją  się 
w  ten  sposób w zajem nie. Dzieło D alau n ay a  w y m a
gało  w ięcej niż 15 la t uporczyw ej p racy  i s tanow i 
praw dziw y pom nik naukow y. P on iew aż m ałe za 
kłócenie, k tó re  nas za jm uje , nie może b y ć  p rzyp isa
ne Słońcu, m usim y te d y  zw rócić się do p lanet, a 
m ianow icie do W enus; m ożliwe je s t ,  że nie w zięto  do 
tychczas pod ścisłą uw agę je j  działan ia ; m am y tu  
zagadn ien ie czterech Ciał, i spraw a kom plikuje się 
osobliwie. P raw o  ciężenia, k tó re  zw yciężyło  do
ty ch czas w szystk ie  przeszkody, najpew nie j usun ie

Szkice A stronom iczne. 8
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i o sta tn ią , zak łócającą  zupełną zgodność teo rji i ob
serw acji.

N iech nam  będzie w olno w zakończeniu  tego 
Szkicu, położyć nacisk n a  liczne w zględy, przem a
w iające  do astronom ów  za n iezaniedbyw aniem  
teo rji K siężyca.

1° K siężyc, k tó ry  odegrał p ierw szorzędną ro 
lę w odkryciu  praw a ciążenia, poddaje to  praw o ciąg
łej kon tro li, zm uszając do w y tłum aczen ia  w naj
drobniejszych  szczegółach w szystk icli n iepraw idło
w ości sw ego biegu.

P o g łęb ia jące  to  badan ie prow adzi do nieocze
k iw an y ch  w yników ; ta k  np., określa jąc przez obser
w ac je  dw ie z okresow ych niepraw idłow ości K sięży
ca, m ożem y w yw nioskow ać spłaszczenie Ziem i i pa- 
ra laksę  Słońca, a w artości, o trzym ane w ten  sposób, 
n ie  u stęp u ją  w niczym , pod w zględem  dokładności, 
bezpośrednim  pom iarom , k tó re  w y m ag ały  tak  dale
k ich  ekspedycji.

2° R uch  K siężyca, na  sk u tek  swej szybkości, 
u k azu je  nam  z gó ry  rozw inięcie zw ichnięć, k tó re u 
p lan e t będzie m iało m iejsce dopiero za la t tysiące; 
ta k  więc, w szystk ie  postępy , dokonane dziś w  teorji 
K siężyca, z pew nością służyć b ę d ą te o rjo m  planet 
w  odległej przyszłości.

3° U w ażne badanie ruchu  K siężyca w ciągu 
stu leci d ostarczy  nam  cennych  w iadom ości o obro
cie Z iem i i okaże, czy czas teg o  ob ro tu  podlega ja 
kim  drobnym  postępow ym  zm ianom , p y tan ie  n a j
w yższej doniosłości ze stanow iska pom iaru  cza
su.

4° W reszcie , dok ładna znajom ość ru ch u  na
szego sa te lity  je s t  n iezbędna m arynarzom  i po
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dróżnikom , k tó rzy , w b rak u  te leg rafu , zn a jd u ją  
w nim  n a jd o k ład n ie jszy  środek ok reślen ia  d łu 
gości g ieograficznej. B adanie ruchu  K siężyca n a
rzuca się w ięc na tarczyw ie  astronom om  i obiecu
je  im  n ieocenione w ynik i dla p rak ty k i i d la  czys
te j teo rji.



O planetach p r z e t o e r t n r o iy c h .

Podczas o sta tn ich  la t dw udziestu  *) kw estja  p la
n e t p rzedm erkurow ych  zw raca ła  żyw ą uw agę astro 
nom ów  oraz ogółu naukow ego; w y d a je  nam  się po
ży teczn y m  streśc ić  obecny  s tan  naszych  o ty m  przed
m iocie w iadom ości. R ozpoczniem y od przypom nie
n ia  rac ji teo re ty czn y ch , k tó re  doprow adziły  do przy
puszczenia o is tn ien iu  ty c h  p lanet; w skażem y na
stępn ie  obserw acje, podane, jak o  śc iąga jące  się lub 
m ogące się ściągać do ty ch  ciał. B adanie ruchów 
M erkurego nasunęło  L e V errierow i przypuszczenie, 
że m iędzy  tą  p lan e tą  a  Słońcem  is tn ie ją  jeszcze in
ne p lan e ty ; od s treszczen ia  teo rji M erkurego w y p a
da ted y  zacząć.

C Z Ę Ś Ć  P I E R W S Z A .

Teorja Merkurego.

S ta ro ży tn i astronom ow ie n ap o ty k ali znaczne 
trudności p rzy  przepow iadaniu , naw et zgruba, poło-

') P isane w  r. 1882-im.
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żeń M erkurego, a to  g łów nie dla rzadkości obser
w acji. P rz y  n a jw iększych  sw ych  w yd łu żen iach  
M erkury  oddala  się od Słońca o ilość, zm ien ia jącą  
się m iędzy 16° a 29°; przed w ynalezien iem  lu n e t m oż
na w ięc było obserw ow ać tę  p lanetę  je d y n ie  przez 
k ilka  chw il, w ieczorem  po zachodzie słońca lub r a 
no przed jeg o  wschodem , szu k a jąc  j ą  uw ażnie p rzy  
św ietle  zm roku w czasie najw iększych  je j  w ydłużeń. 
K opern ik  uskarżał się gorzko, że m gły, unoszące się 
ponad  W isłą, nie pozw oliły  m u n ig d y  obserw ow ać 
M erkurego.

A stronom ow ie s ta ro ży tn o śc i p rzekazali nam  
ogółem  szesnaście obserw acji M erkurego; są one po
dane w  Almageście P to lem eusza; siedm  z nich, doko
nan y ch  p rzed  początkiem  naszej ery, polega n a  za 
znaczen iu  lin ji p rostych , p rzechodzących  przez tę  
p lan e tę  i pew ne gw iazdy, oraz odległości k ą to w y ch  
od ty ch  gw iazd; w szystko  to  ocenione zgruba; nie 
w iem y naw et, gdzie obserw acje  te  m ia ły  m iejsce. 
L alande, k tó ry  poddał je  roztrząśn ięciu , m niem a, że 
m iejscem  ty m  by ł Babilon; d a ty  ty c h  obserw acji za
w arte  są m iędzy r. 264-ym a 234 przed Chr. . D zie
sięć p o zo sta ły ch  dostrzeżeń  usku teczn iono  za cza
sów P to lem eusza  m iędzy r. 130-ym a 141-ym po Chr. 
w A leksandrji, p rzy  pom ocy astro lab ji.

S zesnastu  tych  obserw acji, n iezupełn ie zresz
tą  m iędzy sobą zgodnych , n ie m ożna w ziąć obecnie 
za podstaw ę dok ładnej teo rji ruchów  M erkurego; 
conajw yżej, m ożnaby ich użyć, ja k o  spraw dzianu. 
N ajdaw niejszem i ścisłem i obserw acjam i są obser
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w acje  p rzejść  p la n e ty  po ta rczy  Słońca; w  czasie 
sw ych  dolnych złączeń p laneta , zna jdu jąc  się na n ie
w ielkiej odległości od ek lip ty k i, rzu tu je  się na  ta r 
czę słoneczną w k szta łc ie  m ałego czarnego kręgu, 
zakreśla jącego  m niej lub  bardziej d ługą cięciwę; 
n o tu je  się m ożliw ie ściśle chw ile w ew n ętrzn y ch  ze
tk n ięć  o b u ta rc zp rz y  w ejściu  i p rzy  w yjściu , i, za po
m ocą p rostego  rachunku , w y prow adza bardzo do
k ład n y  pom iar położenie M ekurego w środku z ja
w iska.

K epler pierw szy odw ażył się n a  przepow iednię 
p rzejścia  M erkurego  przez Słońce; w r. 1627-ym, po 
u łożeniu  sw ych T ab lic  R udolfińskich, o p a rty ch  na 
obserw acjach  T ycho-B rahego, oznajm ił on, że p rze j
ście tak ie  będzie m iało m iejsce 7-go listopada r. 
1631-go, z b łędem  m ożliw ym  około jednego dnia. 
P rze jśc ie  to  odbyło się w rzeczy  sam ej w ośm dni 
przed śm iercią K eplera, k tó ry  nie m ógł ju ż  go ob
serw ow ać.

Z auw ażono j e  w k ilk a  pun k tach  E uropy: Gas- 
sendi obserw ow ał je  w P a ry ż u  w College de F ra n 
ce, rz u tu ją c  obraz S łońca na  arkusz białego papieru  
w ciem ni (cam era obscura).

N astępuj ą p rzejścia  w r. 1661-go i 1677-go, z k tó 
ry ch  pierw sze obserw ow ał H ew eljusz, drugie H alley 
na  w yspie Ś-tej H eleny.

L a  H ire, m niem ając, że zbudow ał ścisłe T ab li
ce ru ch u  M erkurego, przepow iedział na  5 -ty  m aja 
r. 1707-go przejście, k tó re  pow inno było  być  w idzial
ne  w P aryżu ; dn ia  teg o  niebo było w spaniale  czys
te , ale nic nie pojaw iło się na ta rczy  Słońca; przejście 
odbyło się w nocy, i zaobserw ow ane zostało d. 6-go 
z ra n a  przez R oem era w K openhadze.
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L alan d e  udał się w celu obserw ow ania p rzejścia  
z. r. 1753 do M eudon, dokąd w ezw ał go L udw ik  X V , 
żądny  p rzy jem ności og lądan ia  M erkurego n a  S łoń
cu; T ab lice  L a  H ire’a naznaczy ły  w ejście p lan e ty  na  
5 -ty  m aja  w ieczorem , T ablice H alley  a n a  6-ty  o 6S 
3 0 m rano; w rzeczyw istości m iało ono m iejsce 6-go 
o 2e 30m rano.

W obec ta k  oczyw istej nieścisłości T ab lic  L a  
H ire ’a, L alande postanow ią zbudow ać nowe, w 
k tó ry ch  k o rzysta  z obserw acji A lm agestu  oraz z 
przejść, obserw ow anych daw niej, i oznajm ia p rz e j
ście 4-go m aja  1786 r., spodziew ając się zapew ne, że 
przepow iedział chw ilę w ejścia  z przybliżeniem  do 
k ilku m inut; następu jące  opow iadanie D elam bre’a 
pokaże nam , jak  bardzo L alande się m ylił:

„O wschodzie słońca, m ówi D elam bre, pad a ł 
deszcz; w szyscy astronom ow ie P a ry ż a  znajdow ali 
się p rzy  sw ych lunetach ; ale zm ęczeni oczekiw a
niem , opuścili swe stanow iska w pół godziny po w y 
liczonym  m om encie w yjścia  (za pom ocą T ab lic  L a- 
łan d e’a), strac iw szy  w szystką  nadzieję . . . .  P o s ta 
nowiłem  czekać, aż przejdzie chw ila, w skazana przez 
T ab lice  H alleya; nie po trzeba je d n a k  było tak ie j 
w ytrw ałości: obserw acja n as tąp iła  o trz y  kw adranse  
(53 m.) później, niż przepow iedział L alande, lecz o 
trzy  kw adranse w cześniej, niż tw ierdził H alley . L e  
M onnier i P ingró , L alande  i jeg o  siostrzeniec, Me- 
chain, Cassini i trze j jeg o  an d ju n k c i, w prow adzeni 
w  błąd  przez przepow iednię, chybili obserw acji. 
P okazałam  im m oją teg o ż  w ieczoru; praw ie że nie 
chcieli w ierzyć. B y ła to  p ierw sza obserw acja, k tó rą  
p rzedstaw iłem  A k ad em ji U m iejętności, i od tąd  da
tu ję  m ój zawód astronom a-obserw ato ra”.
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Stanow czo trzeb a  było  u zn ać  słuszność zdan ia  
M oestłina, k tó ry  m ów ił w r. 1577-ym: „Rolą te j p la
n e ty  je s t  zd y sk red y to w an ie  sław y astronom ów ”. 
R iccioli pow iedział b y ł rów nież: „R uchy  żadnej p la 
n e ty  n ie w y d a ją  się ta k  złożonem i; niebieski M erku
r y  je s t  rów nie n iep rzen ikn iony  dla astronom ów , ja k  
M erkurjusz ziem ski dla alchem ików ”.

Nie zniechęciło  to  je d n a k  L a la n d e ’a, i po po
p raw ien iu  sw ych T ablic ‘) m ógł on się cieszyć dosyć 
ścisłą przepow iednią przejść z la t  1788, 1799 i 1802.

W  r. 1813 p o jaw iły  się tab lice  M erkurego, zbu
dow ane przez L in d en au ’a, k tó re  za sp ak a ja ły  w ym a
g an ia  astronom ów  przez p rzeciąg  blisko pół w ieku.

D ochodzim y do prac  L e Y erriera ; w pierw szej 
rozpraw ie, ogłoszonej w r. 1842-im, uczony te n  as tro 
nom  zebrał i ro z trząsn ą ł w szy stk ie  dokładne obser
w acje, jak iem i m ógł rozporządzać; pom inął on zu
p ełn ie  obserw acje, podane w  Almageście, i w yzyska ł 
p ię tnaśc ie  n astęp u jący ch  przejść  p lan e ty  po Słońcu:

3 m aja 1661 7 listopada 1677
6 maj'a 1753 3 listopada 1697
4 m aja  1786 9 listopada 1723
7 maj'a 1799 11 listopada 1736
5 m aja  1832 5 listopada 1743

0 W pracy  te j ko rzysta ł L alande z obserw acji astro
nom a naszego P oczobu ta . J a n  Śniadecki pisze: z prac 
astronom icznych  Poczobuta „znakom itsze są liczne położe
n ia  M erkurjusza, trudnego  i mało przed tym  uw ażanego p la
n e ty . Szereg liczny ty c h  obserw acji, posłany roku 1787 do 
P aryża , najw ięcej posłużył astronom ow i de la Lande do 
popraw ienia p ierw iastków  biegu i do ułożenia nowych ta 
blic tego p la n e ty .“ (Dzieła. W arszaw a, 1839, t. II, s tr. 235).

(Przyp. Tłum.).
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7 listopada 1756 
9 lis topada 1769 

12 listopada 1782 
5 lis topada 1789 
9 listopada 1802 

Do ty c h  obserw acji p rzejść  dodał on około 400 
o bserw acji po łudnikow ych M erkurego, dokonanych  
w O bserw atorjum  P ary sk im  od r. 1801-godo 1842-go. 
N ależy, być może, żałow ać, że nie uw zględniono 
żadnej obserw acji po łudnikow ej z zeszłego stulecia; 
znalezionoby ich około setk i w Bocznikach Obserwator
ju m  w Greenwich; d ’A g e le t dokonał by ł rów nież w iel
k iej ilości obserw acji M erkurego m iędzy r. 1778-ym 
a  1781-ym w O bserw ato rjum  Szkoły  W ojskow ej, za 
pom ocą ćw ierci-koła B irda, te j sam ej, k tó ra  później 
p osłuży ła  do zbudow ania K ata logu  L a lan d e’a.

J a k  widzim y, L e Y errier rozporządzał zbiorem  
obserw acji, obejm ującym  praw ie dw a stu lecia . Z d a 
j e  się, że by ł m ało zadow olony z w yników  tej p ie rw 
szej p racy , gdyż m ów ił w A kadem ji U m iejętności 
d. 2-go lipca 1849:

„N iezm ienność ruchów  średn ich  ciał n ieb ie
skich je s t  podstaw ą obserw acji od dw u tysięcy  la t, 
a  podstaw a ta  n ab ra ła  cech pew ności m a tem aty cz 
nej, nasku tek  prac m atem aty k ó w  francuskich , k tó rzy  
dowiedli, że w zajem ne dzia łan ia  p la n e t rzeczyw iście 
n ie zm ien iają  ich ruchów  średnich; je s t to  je d e n  z 
w arunków , u trzy m u jący ch  ład  w naszy m  uk ładzie 
p lane ta rnym . To te ż  p racu jąc  nad  te o rją  M erk u re
go, by łem  głęboko ździw iony, gdym  się przekonał, 
iż ruch średni te j p lan e ty , określony  przez o statn ich  
40 la t  obserw acji, okazał się znacznie m niejszy, n iż
b y  to  pow inno było w y n ik ać  z porów nania daw nych  
obserw acji z now szem i , i usiłow ania m oje, aby



o trzy m ać  teo rję , w k tó re j okoliczność ta  nie m iałaby  
m iejsca, p ozosta ły  do tychczas bezow ocnem i” .

W idzim y, że Le V errie r rów nież nie un iknął 
k łopotów , jak ich  M erkury p rzysparza ł jeg o  poprzed
nikom ; ale nie by ł to  człow iek, k tó ry b y  porzucił raz 
p o d ję ty  przedm iot, zanim  znalazł zadaw ala jące  ro z
w iązanie. W  liście, zw róconym  do F a y e ’a 12-go 
w rześn ia r. 1859, tj. w siedm naście la t  po pierw szej 
sw ej p racy , Le Y errie r podaje  w reszcie głów ne w y 
niki, do jak ich  doprow adziło go o sta teczne rozw ią
zanie; w  ty m  to sław nym  liście w skazu je on, jak o  
bardzo  praw dopodobne, istn ien ie  jednej lub k ilku  
p lan e t p rzedm erkurow ych.

A by dać pojęcie, ja k  astronom  te n  doszedł do 
pow yższego w niosku, m usim y w ejść w n iek tó re  
szczegóły.

G dyby M erkury is tn ia ł sam  na sam  ze S łoń
cem, zakreśla łby  on, stosow nie do p raw  K eplera, 
n iezm ienną elipsę; dok ładna znajom ość sześciu ilo
ści w y starczy łab y , aby  przepow iedzieć położenie p la
n e ty  w jak im kolw iek  czasie; ilości te, zw ane ele
m en tam i ru ch u  elip tycznego, ok reśla ją  położenie 
p łaszczyzny , k sz ta łt, rozm iary  i m iejsce elipsy 
w  je j  p łaszczyźnie , i w reszcie położenie p lan e ty  
w chw ili dow olnie obranej, ja k o  p u n k t w yjścia. T e
ore tyczn ie  trzy  zupełne i ścisłe obserw acje M erku
rego  w y sta rczy ły b y , aby określić te  sześć elem en
tów , a za ty m  pozw oliłyby  w yznaczyć  położenie 
p la n e ty  w  jak im kolw iek  czasie; w p rak tyce , w obec 
n ieun ikn ionych  błędów obserw acji, w zięlibyśm y ogół 
obserw acji i w yprow adzili zeń za pom ocą znanych  
m etod  najściślejsze w artości sześciu elem entów  nie
zm iennej elipsy, zakreślanej przez M erkurego.

—  1 2 2  —
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Lecz W enus zn a jd u je  się n ieopodal i przez sw e 
p rzyciągan ie  odchyla M erkurego w każdej chw ili 
od idealnej drogi, k tó rąśm y  pow yżej rozw ażali; m o
żem y w praw dzie pow iedzieć jeszcze, że p lan e ta  po
ruszać się będzie po elipsie, lecz e lem en ty  te j elipsy 
podlegać będą m ałym  zm ianom . W yliczen ie ty ch  
zm ian je s t  złożonym  zagadnien iem  M echaniki N ie
bieskiej; rozw iązanie teg o  zagadn ien ia  w ym aga, 
aby  znana b y ła  pew na liczba, bez k tó re j n iepodob
n a  określić p rzyciągan ia , w yw ieranego  przez W e
nus na  M erkurego na danej odległości: m ów im y o 
m asie W enus.

Ziem ia, M ars, Jow isz  itd. w y w o łu ją  w ruchu  
M erkurego inne jeszcze  m ałe zakłócenia; będzie j e  
m ożna w yliczyć, jeś li znane będą m asy Ziemi, M ar
sa i Jow isza; zw ichnięcia te  są m niejsze, niż zak łó
cenia, w yw ołane przez W enus, i d a ją  się p rz y n a j
m niej w yliczyć z dosta teczną  ścisłością.

W obec tego , zagadnien ie, k tó re  L e  V e rrie r 
m iał rozw iązać, brzm iało  ja k  następu je : p rzedstaw ić 
w szystk ie  obserw acje M erkurego, w yzn acza jąc  od
pow iednio sześć e lem entów  elipsy, k tó rą  ta  p lan e ta  
zak reśla  w dow olnie obranej chwili, oraz m asę W enus..

O tóż doszedł on do w niosku, że w artość  
m asy W enus, k tó rą  wziął by ł za p u n k t w yjścia, w inna 
byćzw iększonaconajm nie j o 1/10swej w artości. „A by 
u n ik n ąć  tej konieczności, pow iada L e  V errier, n a le 
żałoby przypuścić, że w w ielk ich  obserw atorjach , np. 
w r. 1743 i w r. 1753-im w P ary żu , przez dośw iadczo
n y ch  obserw atorów , ja k  L acaille , deL dsle , Bouguer,. 
C assini’owie, popełn ionezosta ły  b łędy k ilkom inutow e 
w oznaczeniu  czasów faz (przejść M erkurego przez 
Słońce). P rzypuszczen ie  zgoła niem ożliwe! ty m -
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h ard z ie j, że, nadto , te  g rube  b łędy  m iałyby  się po
w ta rzać  w różnych  czasach  w sposób postępow y i 
p raw idłow y!”

Jeś li, p rzeciw nie, p rzypuścim y, że W enus po 
siada m asę w iększą o 1/10 m niej w ięcej, to  zdołam y 
w iern ie  p rzedstaw ić w szystk ie  obserw acje M erkure
go, zarów no obserw acje przejść, ja k  południkow e.

A  więc, pow iecie, rozw iązanie je s t  bardzo 
p roste: w y sta rczy  p rzy jąć  to  pow iększenie m asy 
W enus, a te o rja  M erkurego p rzedstaw iać  będzie po
żąd an ą  ścisłość, naw et dla na jbardz ie j w ym aga
ją c y c h  astronom ów .

N iew ątp liw ie , zaprow adzilibyśm y w te n  spo
sób ład  w ru ch u  M erkurego, ale na to m iast gdziein 
dziej w prow adzilibyśm y n ieznośny  nieład. Jeżeli 
W en u s zak łóca  bieg M erkurego  i oddala tą  p lanetę  
od je j  elipsy, to  w y w ie ra  ona podobneż działanie 
i n a  Z iem ię. O tóż ru ch y  Z iem i znam y dobrze z licz
n y ch  obserw acji Słońca, zeb ran y ch  od w ięcej niż 
s tu  la t  w e w szystk ich  obserw atorjach .

L e  Y errie r zbadał całość ty ch  obserw acji; po
łudn ikow e obserw acje Słońca, dokonane od r. 1750 
do 1810, da ły  m u m asę W enus; w yprow adził on n a
stępn ie tę  m asę z obserw acji od r. 1810 do 1850, i 
w  obu w yp ad k ach  o trzym ał tę  sam ą w artość, tę  m ia
now icie, k tó rą  w ziął za p u n k t w y jśc ia  w swej te 
orji M erkurego, nie zaś w arto ść  o 1/10 od niej w ięk
szą.

Co w ięcej, w szystk ie  określen ia  nach y len ia  ek- 
lip tyk i, dokonane od B radleya do naszych  czasów 
w rozm aitych  o b serw ato rjach , przez licznych astro 
nom ów , doprow adziły  do tegoż w yniku .
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A  za ty m  pow iększenie m asy  W enus o 1/10 po
godziły  w praw dzie teo rję  M erkurego z obserw acja
mi, ale w zam ian w prow adziłoby do ruchu  Ziem i n ie
zgodności zupełnie niedopuszczalne. W y n ik a  stąd , że 
nie w olno zm ienić w artości, p rz y ję te j poprzednio dla 
m asy  W enus.

W obec tego  s ta je  się n iem ożliw ym  p rzed sta 
w ienie ruchów  M erkurego na podstaw ie p raw a p o 
w szechnego ciążenia z uw zględnien iem  działań , w y 
w ieran y ch  przez p lan e ty  znane; m usi w ięc is tn ieć  
specja lna p rzyczyna , d a jąca  się uczuć n a  M erku
rym , lecz nie w y w ie ra jąca  dostrzeg aln eg o  w pływ u na 
inne p lan e ty , a;w  szczególności n a  W enus i Z iem ię.

G dyby dane w w ypadku  M erkurego b y ły  rów 
nie zupełne, ja k  d la  U rana, to  m ożnaby było  p o s ta 
ra ć  się o oznaczenie po łożenia n ieznanej p lane ty ; 
ale spraw a przedstaw iała  się inaczej. W  przypusz
czeniu, że p lan e ta  ta  porusza się w p łaszczyźn ie or
b ity  M erkurego i zakreśla  dookoła S łońca okrąg , L e 
Y errie r by ł w stan ie  znaleźć je d y n ie  zależność m ie
dzy m asą p lanety , a je j  odległością od Słońca; po 
niższa T ab lica  da  po jęcie  o te j zależności:

Odległość S tosunek je j N ajw iększe w y-
p lan e ty  m asy do ma- dłużenie w zg lg -

od Słońca sy M erkurego dem Słońca

o '

0 , 1 1 6  .......................................................... 2 , 6 6  6 . 4 0

0 , 1 5 5  .........................................................  1 , 2 9  8 . 5 5

0 , 1 9 4  .........................................................  0 , 6 8  1 1 . 1 1

0 , 2 3 2  .........................................................  0 , 3 5  1 3 . 2 5

0 , 2 7 1 .........................................................  0 , 1 7  1 5 . 4 3

0 , 3 1 0 .......................................................... 0 , 0 7  1 8 .  4
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W idzim y stąd , j a k  to  z gó ry  m ożna było prze
w idzieć, że m asa zak łócająca  je s t  ty m  w iększa, im 
m niejsza je s t  je j odległość od Słońca.

W  spraw ie m ożliwości is tn ien ia  tak ie j p lanety , 
k tó rab y  się do tychczas u k ry w a ła  przed wszelkiem i 
obserw acjam i, odstąpm y g łos sam em u L e V erriero- 
wi (Roczniki O bserw atorjum , t. V . str. 105.)

„ Jeśli w ięc ogran iczym y się stanow isk iem  m e
chan icznym , przypuszczenie is tn ien ia  m asy  zakłó
cającej, k tó re j położenie pozosta je  n ieokreślonym , 
m oże zdać spraw ę z zaobserw ow anych  zjaw isk. N ie
zbędne ato li je s t  zbadać, czy pod w zględem  fizycz
n y m  w szystk ie rozw iązania są jednakow o  m ożliwe.

„N a odległości średniej 0,17 m asa zak łócająca  
b y łaby  ró w n a m asie M erkurego. N ajw iększe je j w y
dłużenie b y ło b y  cokolw iek m niejsze od 10°. Czy 
n a leży  m niem ać, że p laneta , św iecąca żyw szym  b la
skiem , niż M erkury, m usiałaby  koniecznie zostać za
uw ażona w bliskości w idnokręgu, po zachodzie lub 
przed  w schodem  Słońca? Czy może rozproszone 
św iatło  S łońca pozw ala tak ie j planecie ukryw ać się 
p rzed naszym  w zrokiem ?

„N a w iększej odległości od Słońca, zakłócająca 
m asa je s t  słabsza, a n iew ątp liw ie i ob jętość m niej
sza; w ydłużenie je s t  w iększe. Bliżej do Słońca rze
czy  się m ają  przeciw nie, i, jeśli b lask  c ia ła  zak łóca
jąceg o  zw iększa się z rozm iaram i teg o  ciała i blis
kością Słońca, to  w ydłużenie zdaje  się ta k  m ałe, że 
m ożliwe je s t ,  iż p laneta , k tó re j po łożenia nie zna
m y, nie zosta ła  dostrzeżona w zw y k ły ch  w arun
kach.

„Lecz n aw et w ty m  przypuszczeniu , w ja k i to 
sposób p lan e ta , obdarzono ta k  żyw ym  blaskiem,
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i zn a jd u jąca  się zaw sze bardzo blisko Słońca, nie 
zosta ła  zauw ażona podczas jed n eg o  z zaćm ień ca ł
kow itych? Czy w reszcie ciało tak ie  nie p rzecho
dziłoby w cale m iędzy Słońcem  a Z iem ią, i czy nie 
p o w inn ibyśm y  w ten  sposób w iedzieć o nim ?

„O to zarzu ty , k tó re  uczynię m ożna h ypo tezie , 
że  is tn ie je  po jedyncza p lan e ta  o rozm iarach  podob
nych  do rozm iarów  M erkurego, k rążąca m iędzy 
nim  a Słońcem . Ci, co za rzu ty  te  za zb y t pow ażne 
uw ażają, zechcą zastąp ić  tę  p o jed y n czą  p lan e tę  
szeregiem  astero id , k tó ry ch  działan ie  w yw rze łącz
n ie  te n  sam  w pływ  n a  p u n k t p rzysłoneczny  M erku
rego. A stero idy  te  nie będą w idzialne w zw yk łych  
w arunkach , a nadto , n a  sku tek  rozkładu  ich dookoła 
Słońca, n ie w prow adzą one żadnej pow ażniejszej 
nierów ności do ruchu  M erkurego.

„D oprow adza nas to  do przypuszczenia, k tó re  
nie zaw iera ju ż  nic rażącego . Is tn ie je  g ru p a  as

te ro id  m iędzy Jow iszem  a  M arsem  i n iew ątp liw ie  
ty lk o  głów niejsze je j  sk ładnik i zdołano zauw ażyć. 
P odobnież należy  m niem ać, że p rzestrzeń  p lan e ta r
n a  zaw iera n ieogran iczoną ilość bardzo m ałych  ciał, 
k rążący ch  dookoła Słońca. J e s tto  pew ne dla ob
szaru, zna jdu jącego  się w pobliżu o rb ity  Ziem i.

„P rzyszłe obserw acje M erkurego  okażą, czy 
n a leży  ostateczn ie p rzy jąć , że podobne g ru p y  as te 
roid is tn ie ją  bliżej Słońca... W  każdym  razie , je s t  
możliwe, iż w śród ty ch  as tero id  zn a jd u ją  się n iek tó 
re  o rozm iarach  w iększych, a is tn ien ie  ich  m ogłoby 
by ć  stw ierdzone jed y n ie  przez obserw acje ich p rzejść 
po ta rczy  słonecznej; roz trząsan ie  w inno więc 
u tw ierdzić  astronom ów  w gorliw ości, z ja k ą  b ad a ją  
oni co dzień  ta rczę  Słońca. B ardzo je s t  w ażne, b y
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k ażdą  plam ę praw idłow ą, jak k o lw iek  m ałych  roz
m iarów , k tó ra  pojaw i się n a  ta rczy  słonecznej, śle
dzono przez chw il k ilk a  z najw iększą uw agą, ażeby 
znajom ość je j ruchu  upew niła  nas co do je j n a 
tu ry .”

L is t do F a y e ’a z 12 w rześn ia r. 1859-go odbił się 
g łośnym  echem ; F a y e  polecił n a ty ch m ias t zbadanie 
okolic S łońca podczas ca łkow itych  jeg o  zaćm ień 
i, podejm ując  je d e n  z pom ysłów  J .  H erschla, usilnie 
zachęcił astronom ów  do reg u la rn eg o  zdejm ow ania 
fo to g ra fji Słońca; przez porów nanie dw u zd jęć , 
o trzy m an y ch  po pew nej przerw ie, pó łgodzinnej np., 
m ożnaby  w yróżnić w śród plam  słonecznych  jedno  
z ciał, o k tó ry ch  m ówi L e V errier; z czasem  w yśle- 
dzonoby je  w szystk ie. Z obaczym y niżej, że te  dwie 
ra d y  F a y e ’a  gorliw ie później w yzyskano .

W  ty m  sam ym  czasie L escarb au lt, lekarz w 
O rgeres, zakom unikow ał L e  Y errierow i doniosłą 
obserw ację . W  liście, datow anym  z 22-go g rudn ia  
1859 r., donosi on, że 26-go m arca  tegoż roku  obser
w ow ał przejście po S łońcu czarnej ta rczy , o w yraź
n y m  obwodzie ko listym , k tó re j średnica pozorna zda
w a ła  m u się m niejszą od ćw ierci średn icy  M erkure
go  podczas jeg o  przejścia  przez Słońce 8 m aja 
1845 r.

L escarb au lt zano tow ał chw ile w ejścia  i w y j
ścia  oraz określił p u n k ty  ta rc z y  słonecznej, gdzie 
z jaw isk a  te  m iały  m iejsce; m ałe  to  ciało pozosta
w ało  na S łońcu l e 18m W  liście sw ym  L escar
b au lt w y raża  p rzekonanie, że ciało to  przejdziejesz- 
cze przez Słońce; dodaje on, że ociągał się z ogło
szeniem  swej obserw acji w  nadziei doczekania się 
now ego przejścia, ale po p rzeczy tan iu  w Cosmosie
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z dnia 21 p aździern ika  listu  Le Y e rn e ra  do F a y e ’a 
zdaw ało m u się, że nie należało  dłużej zw lekać z je j 
opublikow aniem .

L e V errie r udał się n a ty ch m ias t do O rgeres do 
L escarbau lta , aby  obejrzeć jeg o  p rzy rząd y  astrono
m iczne i dostać dokładne w y jaśn ien ia  co do szcze
gółów  obserw acji; w yniósł on s tam tąd  przekonanie, 
że obserw acja by ła  na jzupełn ie j au ten ty czn a .

L escarbau lt, oddający  się z zam iłow ania 
badaniom  zjaw isk  astronom icznych , obserw ow ał 
przejście M erkurego 6 m aja  1845 r.; naprow adziło  
go to  na  m yśl, że, je ś lib y  m iędzy S łońcem  a nam i 
istn iało , prócz M erkurego i W enus, inne jeszcze  c ia 
ło, to pow innoby ono posiadaó rów nież swe p rze j
ścia przez tarczę słoneczną, a w ięc częste obserw a
cje brzegów  Słońca pozw oliłyby spostrzec je  pod
czas jed n eg o  z tak ich  przejść. W  r. 1853 dopiero 
m iał on m ożność oddania się s ta ły m  poszukiw aniom  
w tym  k ierunku przy  pom ocy dobrej lu n e ty , o o tw o
rze 0 m,10, odległości ogniskow ej 1 m,46, zw iększają
cej 150 razy; co dzień  po południu  pośw ięcał on 
dwie lub trzy  g o dziny  obserw acji S łońca.

L e  Y errier, ro z trząsa jąc  obserw acje  d ra  L es
carbaulta , określił położenie p łaszczyzny  o rb ity  
W ulkana  (imię, nadane nowej planecie); znalazł on, 
że ciało to  dokonyw a obiegu dookoła S łońca 
w 19,7 dnia; zak ładając , iż posiada ono ta k ą  sam ą 
gęstość, ja k  M erkury, i p rzy jm u jąc  3", jak o  w artość  
średnicy pozornej w chw ili obserw acji, w yw niosko
wał on, że m asa jeg o  stanow i ty lk o  ‘/u  m asy  Mer
kurego; zrozum iałe będzie, pow iada L e  Y errier, iż 
dotychczas nie dostrzeżono te j p lan e ty , skoro do-

Szkiee A stronom iczne. 9
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dam y, że najw iększe je j  w ydłużenie w ynosi około 
8°, a całkow ite św iatło , k tó re  od niej o trzym ujem y, 
słabsze je s t  od św iatła  M erkurego. Ciało to  byłoby 
zresz tą  o w iele za małe, by  sam o jed n o  m iało w y
w oływ ać niepraw idłow ości, stw ierdzone w ruchu 
M erkurego. P rzy jm u jąc  pow yższe liczby i odw ołu
ją c  się do T ab licy  na  str. 125, w idzim y, że potrzeba- 
by  było około dw udziestu  m as, rów nych  m asie W ul- 
k an a  i m ieszczących się w te j sam ej okolicy, aby 
w yw ołać pożądany  skutek .

O znajm ienie L e Y errie ra  o is tn ien iu  grupy 
p lan e t p rzedm erkurow ych  oraz obserw acja Lescar- 
b au lta  w zbudziły  żyw e zain teresow anie w śród astro
nom ów; przypom niano  sobie, że obserw atorzy  kilka
k ro tn ie  ju ż  zw racali uw agę na przejście  po tarczy 
S łońca ciem nych ciał, k tó ry ch  niepodobna było 
u w ażać za p lam y słoneczne, ju ż to  dla ich szybkie
go ruchu, ju ż to  z pow odu sam ego ich w yglądu; za
częto uk ładać  tab licę tych  osobliw ych obserwacji, 
w nadziei zna lezien ia  pośród nich daw niejszych ob
serw acji W u lk an a  lub ciał podobnych. B adania ta 
kie przeprow adzili m iędzy innem i R. W olf, Haase, 
C arring ton . P rzez dość d ługi czas ato li nie dostar
czyły  one żadnego now ego św iatła , i dopiero w r. 
1876 obserw acja W eb era  w prow adza nasze zaga
dn ien ie  w now ą fazę.
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CZĘŚĆ DRUGA.

Obserwacja W ebera.—  R oztrząśnięcie p r z e z  Le V erriera  
obserwacji, które mogły się ściągać do p r z e jś ć  planet 

przedm erkurow ych po Słońcu.

26-go sierpnia 1876-go r. R. W olf, d y rek to r ob- 
serw ato rjum  w Z urychu, przesłał L e V errierow i list 
następu jący :

„Z ainteresuje pana  niew ątp liw ie wiadom ość, 
że pan  W eber w P ackeloh  w idział 4-go kw ie tn ia  
r. b. o 4 godz. 25 m in. średniego czasu berlińskiego, 
okrągłą plam ę na Słońcu, k tó re zran a  teg o ż  dnia 
było  w idziane bez p lam y  n iety lko  przez p. W ebera, 
ale rów nież przezem nie i przez p. S chm idta w A te 
nach. Z auw ażyłem , że m iędzy obserw acją p. L es- 
ca rbau lta  a obserw acją p. W ebera  upłynęło:

6 219d — 4 2 + 0 2  X 148,

fak t dość ciekaw y w zestaw ieniu  z tym , co ogłosi
łem  ju ż  o ty m  przedm iocie (patrz  mój R andbm hder  
Mathematik und Astronomie tom  II, str. 327.)”

W  drugim  liście, z 6-go w rześnia, R. W olf po
daje, w edług W ebera , następu jące  szczegóły o z ja 
w isku, stw ierdzonym  4-go kw ie tn ia :

„Do południa niebo w olne było  zupełn ie od 
chm ur. P . W eber, k tó ry  od dw udziestu  la t  bardzo 
dokładnie obserw uje p lam y Słońca, zbadał, ja k  zw y
kle, trzy  lub cz te ry  razy  ta rczę  słoneczną i nie zna
lazł na  niej ani p lam  ani pochodni (faculae). Po po
łudniu  niebo zachm urzyło  się. M iędzy godz. 4-tą 
a 5-tą zaczęło się m iejscam i rozjaśniać, i S łońce u k a 
zało się znow u na dw adzieścia do dw udziestu  pięciu 
m inut. K o rzysta jąc  n a ty ch m iast z tego  p rzeciągu



czasu, p. W eber nie zauw ażył żadnej pochodni, ja k 
kolw iek w odził lu n e tę  po całym  obwodzie Słońca. 
N ag le  u k aza ła  się m ała  tarcza , dobrze zaokrąglona,
0 12" łuku . Z n a jd o w ała  się ona o 11" od w schod
niego b rzeg u  i n a  tak ie jże  odległości n a  północ od 
rów nika n iebieskiego. A stronom  m iał dość czasu, 
aby  zbadać bardzo s ta ran n ie  okolicę te j plam y,
1 nigdzie nie zauw ażył żadnego, najm niejszego  bo
daj ru ch u  pochodni; nigdzie też  w  sąsiedztw ie nie 
było  chm urki. Jed y n ie  m ała  ciem na ta rcza  odrzy- 
n a ła  się n a  tle  słonecznym .

„N a nieszczęście chm ury  rychło  po k ry ły  Słoń
ce, i dopiero zran a  5-go kw ie tn ia  m ożna było zau
w ażyć, że zjaw isko znikło z pow ierzchni Słońca. 
P . W eb er jed n ak , jak o  obserw ator bardzo ścisły 
i bardzo sum ienny, życzy łby  sobie, aby  stw ierdze
nie całości z jaw iska zostało  dokonane gdzieindziej 
jeszcze.

„O bserw acja w  P ack e lo h  m iała m iejsce o 4 5 
25m średniego czasu berlińskiego. P o m ija jąc  już 
znaną  dokładność prac  p. W ebera, nie je s t  praw do
podobne, aby  różnice:

1820, S tark  i Steinhiibel . . . .  12 lu tego
1859, L e s o a rb a u l t .................................. 26 m arca
1876, W e b e r  4 kw ietnia

skąd  w ynika:

od 1820 do 1850-go : . . . 1 4 2 8 7 4  =  3 4 0 x 4 2 , 0 2  

od 1859 do 1876-go . . . .  62194 =  148X42,02

b y ły  liczbam i k ro tnem i 42,02 jed y n ie  n a  skutek 
p rostego  trafu ; być tak że  może, iż n iek tó re  inne
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plam y, w zm iankow ane przezem nie w m oim  Hand- 
Imchii, w y tłu m aczy ć  się d a ją  przez p lanetę  przed- 
m erkurow ą.”

W y p ad a  dać tu ta j pew ne w yjaśn ien ia . R. W olf, 
podając w swoim  Handbuchu listę  29 -u p rze jść  ciał 
ciem nych po ta rczy  Słońca, zgrupow ał te  p rze jśc ia  
w dwie serje; czasy przejść p ierw szej serji różn iły  
się m iędzy sobą o m niej więcej ca łkow ite  liczby 
k ro tne 27a , 93, w  drugiej natom iast serji o k ro tn e  
42a ,02. O bserw acja W ebera, p rzedstaw ia jąca  po 
w ażne rękojm ie ścisłości, zdaw ała  się w ięc ściągać 
do ciała, k tó reb y  miało być  obserw ow ane przez 
S ta rk a  w r. 1820-ym, ja k  rów nież przez L escar- 
b au lta  w r. 1859-ym. N aprow adziło  to  L e V errie ra  
na zbadanie i roztrząśnięcie 20-tu przejść, zebranych  
przez R. W olfa; ciekaw e to  roz trząsan ie  p rzed sta 
wione zostało A kadem ji U m ieję tności na k ilk u  po
siedzeniach od 11 w rześnia do 30 październ ika  r. 
1876-go.

L e V errier p rzekonał się rych ło , że pew ną 
ilość ty ch  przejść należało  pom inąć w obecnym  roz
trząsan iu ; tak , M essier w 1777-ym roku i Capocci 
w 1845-ym zw raca ją  uw agę na  p rzejśc ie  po ta rczy  
słonecznej m nóstw a bardzo m ałych  ciał, p o ru sza ją
cych się bardzo szybko w k ie ru n k ach  rów noległych; 
z drugiej strony , L ich ten b erg  w 1762-im r., Hof- 
m ann w r. 1764-ym i R itte r w  1855-ym obserw ują 
gołym okiem przejście  po S łońcu dużych  ciem nych  
ciał, k tó ry ch  średnice pozorne zd a ją  się dosięgać 
Vi2 lub Vi5 części średnicy  Słońca. O bserw acje te, 
nie u legające  w ątpliw ości, nie m a ją  oczyw iście żad 
nego zw iązku z ro z trząsan y m  przedm iotem .
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R ozw ażania te  zm usiły  L e Y errie ra  do zn acz
nego  uszczuplenia lis ty , ułożonej przez R. W olfa; 
uw ażał on n aw e t za konieczne p rzy jąć , że do p lane
ty  przedm erkurow ej m ogły  się ściągać te  ty lko  ob
serw acje, w k tó ry ch  zdołano stw ierdzić ruch  w łas
ny  ciem nego ciała w sam ym  to k u  obserwacji; ogra
niczenie to s tan ie  się zrozum iałym , k iedy  niżej oka
żem y, że n aw e t obserw acja W ebera , k tó ra  w yw oła
ła  całe to  roztrząsan ie , m iała  za przedm iot nie p la
netę , lecz p rostą  plam ę słoneczną.

L e  V errier uw ażał przeto  za odpowiednie za
chow ać jed y n ie  n astęp u jące  obserw acje. O dnośne 
u stęp y  zapożyczam y z t. L X X X III Sprawozdań 
Alcademji Umiejętności.

1761, 6-go czerwca. O bserw acja, dokonana 
w  C refeldzie (blisko Dusseldorfu) przez Scheutena. 
O bserw acja  ta  m iała m iejsce w sam  dzień przejścia 
W enus, w parę  godzin po w yjściu  te j p lan e ty  z ta r
czy słonecznej.

„W  r. 1761-ym 6-go czerw ca, p isze Scheuten 
do L am b erta  pod d a tą  14 listopada 1775-go r., zrana 
o 5S 30m w idziałem  W enus na  Słońcu (w yjście W e
nus m iało m iejsce około 9-15 '"). Od godziny 8-ej 
do południa nie m ożna było obserw ow ać z powodu 
chm ur. W  południe u jrza łem  m ały  księżyc W enus 
w środku Słońca, o 315 był on praw ie u brzegu.

„To, co w idzieliśm y podczas ty ch  trzech  go 
dzin, nie m ogło być niczym  innym , ja k  satelitą. 
W y d aw ał m i się on rów nie czarnym  i w yraź
nym , ja k  W enus, ale znacznie m niejszym , około 
ćwierci ta rc zy  tej p lan e ty . N asku tek  braku  narzę
dzi nie m ożna było osiągnąć w iększej dokładności, 
ale to  w ystarczy ło , aby  mię p rzekonać o istnieniu



satelity . B y łbym  zakom unikow ał o ty m  w cześniej, 
lecz przypuszczałem , że w idziały  go in n e  jeszcze 
osoby. (M ożna m niem ać, że po w yjściu  W enus k il
ka  osób nie zw róciło ju ż  n a  to  uw agi).”

L am b ert zajm ow ał się podów czas sa te litą  W e
nus, o k tórym  kilku astronom ów  sądziło, że go w i
dzieli. N apisał on do S cheu tena, prosząc o zako
m unikow anie szczegółów  jeg o  obserw acji.

„Żałuję, odpow iedział S cheu ten  28-go g ru d n ia  
1775-go r., że nie jes tem  w stan ie  dać zadaw alającej 
odpowiedzi n a  p rzesłane mi py tan ia . Is tn ie ją  je s z 
cze ży jący  św iadkow ie tego  zjaw iska. N ie zn a jąc  
zupełnie A stronom ji, o zn a jm ia ją  oni, że w idzieli 
ja k  księżyc W enus przeszedł przez Słońce.

„P ierw sza obserw acja dokonaną zosta ła  o 12 ® 
lub k ilka  m inu t później, i m ały  księżyc znajdow ał 
się, (o ile ocenić zdołałem ), przed  sam ym  środkiem  
Słońca. Nie m ógłbym  pow iedzieć, o ile b y ł on od
leg ły  od brzegu  o 3g , ale b y ł on ak u ra t zupełnie w i
dzialny.

„O prędkości w yw nioskow ałem  w  sposób n a 
stępu jący . Podzieliłem  średnicę S łońca na  100 czę
ści. 80 z ty c h  częśei W enus p rzeb iegała  w 6-' 2 0 111 
m niej w ięcej, t. j .  1212/l9 na  godzinę. M ały księ
życ p rzebiegał w 3 godziny  50 części, a w ięc 162/3 
na godzinę, t. j .  poruszał się szybciej, niż W en u s .”

„Scheuten zaobserw ow ał ted y  przejście m ałego 
ciała na ta rczy  Słońca; m niem ał on, że b y ł to  sa te 
lita  W enus, o k tó ry m  w ów czas w iele mówiono, 
a k tó ry , ja k  dziś w iadom o, nie istn ie je ; obserw acja 
S ch eu ten a  w inna być zachow ana, aby  ulec roztrzą- 
śnięciu łączn ie z innem i podobnem i.
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1802, 10-go października. O bserw acja, doko
n an a  przez F ritsch a , pasto ra  w Q uedlinburgu (M ag
deburg).

„10-go października, pisze F ritsch  w berlińskim  
Jahrbuchu z 1806-go r. str. 183, pogoda nie by ła  bar
dzo sp rzy ja jąca . U k aza ła  się na S łońcu m ała ok rąg 
ła  plam a; porów naw szy je j  w znoszenie p roste  z k il
k u  innem i, chciałem  po trzech  m in u tach  pow tórzyć 
obserw ację i zauw ażyłem , że plam a posunęła się o 2'. 
C hm ury nagrom adziły  się i zaledw ie pozw oliły mi 
n a  dokończenie te j obserw acji. K iedy  po czterech  
godzinach  w ypogodziło  się, nie znalazłem  ju ż  na 
S łońcu te j p lam y. P oczyn iłem , zresztą, od tego 
czasu bardzo ciekaw e obserw acje zn ikania i po ja
w ian ia  się ca ły ch  sznurów  p lam .”

F ritsch , k tó ry  dokonał w ielkiej ilości obserwa
cji, posług iw ał się lu n e tą  R am sdena 2i/i stopową, 
opatrzoną k o lis ty m  m ikrom etrem .

1818, 6-go stycznia. Capel Lofft w Ipswich.
O bserw ację Capel Loffta, ogłoszoną 10 stycz

n ia  1818-go r. w Monthly Magazine, pow tarza, ja k  
następu je , C arring ton  w Monthly Notices t. X X , str. 
194:

„W idziałem  plam ę, o l l g m niej w ięcej przed 
południem , przez mój te leskop  o m ocy 80, ja k  rów 
nież przez teleskop C assegraina (moc 260) i przez 
trzeci teleskop, w łasność p. A ctona (moc 170). D o
strzeg łem  j ą  o \/s mniej w ięcej od wschodniego 
b rzegu  Słońca, o m ałym  „limb sub-elliptic”, jednolicie 
n iep rzezroczystą .

„Około 2e 30m po południu  p. A c to n  znalazł, 
że posunęła się ona znacznie, nieco ku  zachodow i 
od środka Słońca, i m niem am , iż m iała wów czas 6"
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do 8" w średnicy. M iałem  m ożność stw ierdzić , że 
4-go i 8-go nie było p lam  na S łońcu, a 6-go p. Crik- 
m orde nie m ógł do jrzeć żadnej przed zachodem  
Słońca, pom im o za le t te leskopu, k tórego  używ ał. 
R uch  te j p lan e ty  w y d a je  się n iezgodnym  z obrotem  
Słońca, gdyż jeg o  szybkość przew yższa szybkość 
W enus podczas je j p rze jść .”

1820, 12-go lutego.—S teinhiibel i S tark .
Olbers w korespondencji sw ojej z Besslem , t. 

II, str. 162, pisze:
„Co pan  mówi do obserw acji, przez S teinhiib la, 

okrągłej ciem nej p lam y o ko n tu rze  w yraźn ie  za ry 
sow anym , k tó ra  12-go lu tego  r. b. w c iągu  pięciu 
godzin, p rzesuw ała  się przez ta rczę  słoneczną? G dy
by  ta k  było  rzeczyw iście, to  m ożnaby p rzypuścić  
istn ien ie  p lan e ty  m iędzy S łońcem  a M erkurym , k tó 
rej odległość od Słońca w ynosiłaby  około 0,19, 
a czas obiegu cokolw iek więcej niż 30 dni. Copraw- 
da, w idziano, lub p rzynajm nie j chw alono się, że w i
dziano, ju ż  k ilka razy  przejście tak ich  czarnych  
ciał przed Słońcem ; ale ośw iadczenia te  nie m ogą 
się ściągać do obserw acji tej p lan e ty  S teinhiibla, 
gdyż pow innyby  b y ły  być dokonane w połowie 
sierpnia lub lu tego , wobec tego , że obserw acja 
S teinhiibla pozw ala określić w ęzeł orb ity . A  m oże 
p lan e ta  ta  m a ta k  m ałe nachy len ie, że p rzy  każdym  
swym  złączeniu  z Z iem ią po jaw ia się przed  S łoń 
cem? A le w tak im  razie znanoby  ją  oddaw na.

Jeże li S teinhiibel, k tó rego  zresztą  znam  je d y 
nie z k ilku  je g o  obserw acji p lam  słonecznych, je s t  
rzeczyw iście człow iekiem  w iarogodnym  i dobrej 
w iary, w arto b y  było, aby  L ittro w  postara ł się o do
w iedzenie się od niego o n iek tó rych  innych  okolicz
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nościach  obserw acji, głów nie o położeniu p u n k tu  
w y jśc ia  i w ejścia  w zględem  pionow ej, ja k  rów nież 
o odnośne dow ody.”

N a sk u tek  ty ch  uw ag  C arring ton  zw rócił się 
do d-ra L ittro w a, aby  o trzy m ać  pew ne inform acje. 
Odpowiedź brzm iała, że L ittro w  w iedział jed y n ie , 
iż S teinhiibel b y ł p ry w a tn y m  obserw atorem , zm ar
łym  od la t blisko trzydziestu , i że, zdaniem  jego , 
bardzo je s t  niepraw dopodobne, aby b y ł on w sto 
sunkach  ze S tarkiem , kanonik iem  z A ugsburga.

O bserw acja S ta rk a , zaczerpnięta  z ty ch  sa
m ych  źródeł, co poprzednie tegoż astronom a, je s t 
następu jąca: „12-go lu tego  1820 r. zobaczyłem  osob
liw ą plam ę, o kszta łc ie  kolistym , w yraźn ie  odrzy- 
n a jącą  się od otoczenia, z ko lis tą  atm osferą odcie
n ia  pom arańczow ego; by ła  ona m niej w ięcej dwa 
razy  w iększa od M erkurego. W  południe p lam a ta  
zna jdow ała  się o 11'20" od w schodniego brzegu 
Słońca i o 14'17" od południow ego.

O 4ę 23m w ieczorem  nic ju ż  nie było  widać. 
Z jaw isko  to, pow iada S ta rk , je s t  raczej ciałem  p la 
n e tarn y m , nie zaś p lam ą słoneczną.”

1839, 2-go października. Decuppis, uczeń- 
astronom  w K olegjum  rzym skim , (Sprawozdania 
z  posiedzeń Akademji Umiejętności 1839 r., 2-gie pół
rocze, str. 809).

D ecuppis donosi, że w idział czarną  plam ę do
skonale okrągłą, o k o n tu rach  w yraźn ie  zakończo
nych , posuw ającą się szybkim  ruchem , tak , iż p rze
b ieg ła  średnicę Słońca w  około sześciu godzin.

1847, w o sta tn ich  dniach czerwca lub pierwr- 
szych  Upca, S co tt i W ray .
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S cott i W ray  m ieli dokonać' obserw acji, k tó re j 
d a ty  nie m ogą w skazać. „O grom nie szkoda, pisze 
H ind do L e  V erriera , że d a ta  obserw acji, dokonanej 
w L ondynie  przez p. S co tta  i w W h itb y  przez p. 
W ray a , zasłużonego op tyka, zag inęła.

„O trzym ałem  od ty ch  panów  długie sp raw ozda
nie w tym  przedm iocie, ja k  rów nież ry su n ek  poło
żeń plam y na ta rczy  Słońca w  pierw szej chwili je j 
z jaw ienia się i w chw ili zn ikn ięc ia  w sk u tek  zan u 
rzenia się Słońca w pasie chm ur.”

1849, 12-go marca. Jó z e f S idebotham , P . R.
A. S.

N astęp u jący  ustęp  w y jm ujem y  z lis tu  H inda 
pod d atą  16-go w rześn ia 1876-go r.

O bserw acja w ydrukow ana je s t  w t. X II Spra
wozdań Towarzystwa filozoficznego w Manchestrze; 
czytam y: „W edług  m ego dziennika, 10-go m arca
1849-go r. nasz by ły  członek p. Low e i j a  w idzieliś
m y m ałą ko listą  czarną plam ę, przechodzącą przez 
częśó ta rczy  Słońca. Zajęci byliśm y w ów czas re 
gulow aniem  okularu  60-całowego teleskopu. W  p ierw 
szej chw ili m yśleliśm y, że powód p lam y tkw ił w sa
m ym  okularze, ale rych ło  p rzekonaliśm y się, że p la 
m a znajdow ała  się na ta rczy  Słońca, i s tw ierdz ili
śm y je j ruch  n a  ta rczy  w ciągu  około pół godziny. 
W  dzienniku moim nic w ięcej nie je s t  zano tow ane; 
n iem a w zm ianki o czasie, ale, o ile pam iętam , było  
to  około 4? po po łudn iu .”

1859, 26 marca. L escarb au lt.—P odaliśm y  w y 
żej szczegóły, do tyczące te j obserw acji.

1862, 20 marca. Lum m is. C ircu lar spot upon 
th e  S u n ’s disk w ith  rap id  m otion, as observed 
by W . Lem m is, esq. of M anchester.
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W  Monthly Notices t. X X II, str. 232, H ind 
um ieścił n astęp u jącą  n o ta tk ę : „W  liście, p isanym  do 
m nie 20-go m arca  przez p. W . Lem m isa, urzędnika 
T ow arzystw a dróg żelaznych , donosi mi on, że zra- 
n a  tegoż sam ego dnia, b ad a jąc  tarczę  słoneczną 
przez teleskop o otw orze około 23/4 cala, zauw ażył 
m ałą czarną plam ę, bardziej forem ną i lepiej odrzy- 
n a ją c ą  się, niż zązw yczaj.

Ś ledził on ją  przez dw adzieścia m inut, w ciągu 
k tó ry ch  posuw ała się ona szybko, ja k  pokazuje dja- 
g ram  załączony do listu , zachow ując ciągle swój 
o k rąg ły  k sz ta łt. P . Lem m is zaw ołał jed n eg o  ze 
sw oich przyjació ł, k tó ry  zobaczył plam ę rów nie w y
raźn ie, ja k  on. Ś rednica pozorna w ynosiła około 7".”

1865, 8 maja. C oum bary.
C oum bary pisze z K onstan tynopo la , że 8 m aja 

w idział m ałą ciem ną tarczę, k tó ra  p rzebieg ła częśc' 
ta rc z y  słonecznej w około czterdziestu  ośm iu mniej 
w ięcej m inu t; do listu  jeg o  dołączony je s t  rysunek , 
p rzedstaw iający  położenie m ałego ciała na  począt
ku i n a  końcu obserw acji.

H ind, b iorąc ry su n ek  te n  za p u n k t wyjścia, 
spróbow ał sko n stru o w ać kolistą orbitę; w ynikła 
stąd  d la ciała, obserw ow anego przez C oum bary’egO, 
ta k  m ała odległość od S łońca (0,009), że H ind p rzy
puściłby  raczej, iż obserw acja ściąga ła  się do przej
ścia po S łońcu k o m ety  o m ałej odległości przysło- 
necznej, podobnej do kom et z la t 1843 i 1680-go.

N ależałoby  p rzy łączy ć  do pow yższej listy  
p rzy toczoną  ju ż  obserw ację W ebera; lecz przedm io
tem  te j obserw acji, będącej p u n k tem  w yjścia  n in ie j
szego roz trząsan ia , nie by ła, ja k  się okazało, p lane
t a ,  ale p rosta  p lam a słoneczna. W y n ik a  to z doku
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mentów, dostarczonych przez obserw acje w M adry
cie i Greenwich. W  rzeczy samej, Y en tosa ,  as tro 
nom madrycki, podaje, że po południu  3-go k w ie t
nia Słońce było bez plamy, i że 4-go zrana by ła  p la
m a czarna bez półcienia, z lekka eliptyczna, której 
położenie zmierzono; 5-go plam a t a  znikła. P om ia r  
Y en to sy  wyznacza plamie to samo położenie, k tó re  
określił Weber, a że obserwacje te  dzieli przeciąg  
czasu przeszło pięciogodzinny, w obu więc w y p a d 
kach obserwowano prostą  plamę słoneczną; u tw o 
rzy ła  się ona n a  ta rczy  m iędzy 3-im a 4-ym k w ie t
nia i znikła n a  tarczy  m iędzy 4-ym a 5-ym. D ow o
dzą tego jeszcze w yraźnie j,  jeśli  to  j e s t  możliwe, 
fotografje Słońca, zdję te  w Obserwatorjum w Green
w ich  4-go kwietnia; na  dwu k o le jnych  zdjęciach, od
dzielonych mniej więcej kw adransem  czasu, w idać 
m ałą  plamę w grupie pochodni; p lam a t a  nie m iała 
ruchu  w łasnego n a  ta rczy  Słońca, jak  to  pokazu ją  
pomiary, dokonane na  fo tografjach, i też same p o 
m iary  um ieszczają p lam ę w położeniu, zaobserwo
w anym  przez W ebera.

P rzyk ład  ten  w ykazuje , że w obecnym  roz trzą
saniu uwzględnić pow inniśm y te  ty lko  obserwacje, 
w  k tó ry ch  stwierdzono w yraźn ie  ruch  w łasn y  na  
powierzchni Słońca; tak  też postąpił L e  V err ie r  i za 
chow ał jedyn ie  dziesięć n as tęp u jący ch  obserwacji:

( 1818, S tyczeń  6 ....................Gapel Lofft
\  1820, L u ty  1 2 ....................S teinhiibel i S tark

i 1849, Marzec 1 2 ....................S idebotham
II. < 1862, Marzec 2 0 ....................Lum m is

! 1859, Marzec 2 6 ....................L escarbau lt
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i 1865, Maj 8 .........................Coum bary
III. | 1761, Czerwiec 6 . . . . Scheuten

' 1847, Czerwiec-Lipiec . . S co tt i W ray

/ 1802, Październik  10 . . . F ritsch
^  ' \  1839, P aźdz ie rn ik  2 . . . Decuppis

Obserwacje te  zgrupow ane zosta ły  podług 
miesięcy, a to z nas tępu jące j racji:

P la n e ta  może rzu tow ać się na  ta rczę  słonecz
n ą  jedynie ,  g d y  szerokość je s t  dostatecznie mała; 
p lane ta  pow inna więc znajdow ać się w bliskości 
węzłów swej orbity, j a k  również Ziemia, gdyż 
w chwili przejścia Ziemia, p laneta  i Słońce są p ra
wie na  jednej prostej linji. Będą więc zachodziły 
dw a rodzaje  przejść, przy  węźle w stępu jącym  i przy 
węźle zs tępującym , a promienie, idące od Słońca do 
Ziemi, w obu ty c h  w ypadkach  tw orzyć  będą kąt 
180°; za tym  datjr dwu serji różnić się będą o całko
w itą  ilość la t  więcej około sześciu miesięcy; w szcze
gólności m a to  miejsce dla przejść Merkurego.

W nosim y  stąd, że g ru p y  obserwacji I, II, III, 
IV, nie m ogą się ściągać do jednego i tego samego 
ciała, II i IV  m ogą należeć do jednej i tej samej 
p lanety , I i III odpow iadałyby  innej planecie.

Le  V errier ogran iczył się roztrząśnięciem  grup 
II i IV; należało przekonać się, czy w rzeczy samej 
obserwacje niemi objęte m iały  za przedmiot jedno 
i to  samo ciało. Z auw ażm y naprzód , że w chwiii 
p rzejścia  po Słońcu p lan e ty  w ew nętrznej,  długość 
p lan e ty ,  obserwowanej ze Słońca, bardzo  mało się 
różni od długości Ziemi; z obserwacji przejścia  mo
żna więc w yprow adzić długość planety .



U jm ijm y w Tablicę wyniki, do k tó ry ch  p row a
dzi ty ch  pięć obserwacji:

—  143 —

długość
Decuppis, 1839, Październik 2,00. . 8°,60
F ritsch , 1802, P aździernik 10,00 . 16°,■46
Sidebotham, 1849, Marzec 12,18. . . 172®,01
Lummis, 1862, Marzec 19,87. . . 179°,86
L escarbault, 1859, Marzec 26,22. . . 186°,60

W  przypuszczeniu, że pięć ty ch  obserwacji 
ściąga się do jednej i tej samej p lanety , należy  w y 
prowadzić z pow yższych danych  położenie, jak ie  
będzie ona za jm ow ała  w jak im kolw iek  czasie. Z a 
gadnienie to  przedstawia dość wielkie trudności, 
gdyż, popierwsze, nie znam y  ilości obiegów, doko
n anych  m iędzy różnemi obserwacjami, np. m iędzy 
10-ym października 1802-go r., a 2-gim październ ika 
1839 r.; powtóre, nie m ożem y założyć, że orbita j e s t  
kolistą; należy liczyć się, p rzynajm nie j  w pew nej 
mierze, z je j mimośrodem.

Niepodobna, abyśm y  się w dali tu ta j  w szcze
góły rachunków , dokonanych  w ty m  przedmiocie 
przez L e  V erriera; wynikło z nich, że zagadnienie 
je s t  w pew nych  g ran icach  nieokreślone: cz tery  róż
ne orbity  przedstaw iają  obserwacje w sposób dosyć 
zadaw alający. Oto odpow iadające każdej z tych  
,orbit obiegi planety:

24d , 25; 27'a , 96; 33d , 02; 40d , 32;

jed n a  wszakże z orbit daje rozwiązanie dok ładn ie j
sze od innych , ta  mianowicie, po k tórej p lane ta  do
k o n y w a obiegu w ciągu 33d , 02.
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H ind  przekonał się później, że ta  orbita przed
staw ia również bardzo dobrze obserwację przejścia 
przed Słońcem m ałej czarnej i okrągłej plamy, do
k o n an ą  przez S ta rk a  9-go październ ika 1819-go r.— 
m ielibyśm y więc w ten  sposób sześć przejść domnie
m anej p lanety .

P rzy jm u jąc  tę  orbitę, L e Y err ie r  ułożył Tabli
cę czasów, k iedy p lan e ta  pow innaby  przejść przed 
Słońcem; w ynik ło  stąd, że przejście było możliwe, 
jakko lw iek  mało prawdopodobne, 22-go m arca 1877 
r., poczym dosyć długo nie m iałoby miejsca żadne 
przejście, aż do 15-go października 1882 r. W  w y 
liczeniu tych  z jaw isk  konieczną je s t  znajomość po
łożenia p łaszczyzny orbity  p lanety ; położenie to w y
prowadzić m ożna jed y n ie  z w yznaczonych  przez 
L ascarb au lta  dw u punk tów  ta rczy  słonecznej, 
w k tó ry ch  miało miejsce wejście i wyjście  Wulka- 
n a  podczas obserwowania go w 1859 r. W  celu w y
znaczenia położenia tych  dwu punktów , Lescar- 
b au l t  uży ł sposobu niedostatecznie dokładnego: oto 
powód, k tó ry  nie pozwolił L e  V errierow i twierdzić, 
że przejście 22-go m arca  1877 r. będzie miało rze
czywiście miejsce; niemniej j ed n ak  zalecił on astro
nomom uważne obserwowanie Słońca 21-go, 22-go, 
a zw łaszcza 23-go m arca  1877 r. S tan  nieba pozwo
lił n a  obserw acje w oznaczone dni w wielu bardzo 
miejscowościach, lecz przejście, k tó re  z g ó ry  zresz
t ą  uw ażano za bardzo wątpliwe, nie miało miejsca, 
t rz e b a  ted y  było czekać do r. 1882-go.
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C Z Ę Ś Ć  T R Z E C I A .

29-go lipca 1878-go r. miało mieć miejsce cał
kowite zaćmienie Słońca, widzialne w A m eryce  P ó ł 
nocnej. Astronomowie am erykańscy  poczynili w iel
kie przygo tow ania  do obserwacji tego zjawiska, 
i Obserwatorjum  w W aszy n g to n ie  ogłosiło zaw cza
su bardzo szczegółowe wskazówki, w k tó ry ch  zw ra 
cało uwagę obserwatorów n a  punk ty ,  zasługujące 
na szczególną baczność; je d n y m  z ty ch  punk tów  
było poszukiwanie p lanet p rzedm erkurow ych pod
czas całkowitości zaćmienia. W  celu u ła tw ienia  
tych  poszukiwań, do wskazówek dodano mapę, z a 
w ierającą gwiazdy aż do 7-mej wielkości, dla dość 
obszernej okolicy nieba, której punk tem  środkow ym  
było położenie Słońca w połowie zaćmienia. O bser
w atorzy  winni byli dobrze zapoznać się z t ą  mapą, 
ażeby nie wziąć jedne j  z gwiazd za p lanetę  przed- 
merkurową.

8-go sierpnia tegoż roku p rzyby ła  do E uropy  
depesza telegraficzna, donosząca o odkryciu  p lane
ty  przedm erkurowej, podczas zaćm ienia 29-go lipca, 
przez W atsona ,  znanego astronoma, d y rek to ra  Ob
serw atorjum  w Ann-Arbor; była  to  p lane ta  4-ej 
wielkości, i depesza podaw ała je j  położenie. Można 
było  mniemać, że W u lk an a  zaobserwow ano naresz
cie w sposób nie pod legający  wątpliwości, i że, 
dzięki tej nowej obserwacji, ru ch y  jeg o  będą m ogły  
być obliczone z zupełną dokładnością.

O dtw arzam y tu ta j  list, w k tó rym  W atso n  ko 
m unikuje swoje odkrycie A kadem ji Umiejętności.

Szkice A stronom iczne. 10
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„Ann-Arbor, 14 sierpień 1878 r.
„Podczas ostatn iego  ca łkow itego zaćmienia 

Słońca, oddałem  się wyłącznie poszukiwaniu p lan e 
ty  przedm erkurow ej,  i p rzy jem nie  mi j e s t  zawiado
mić panów, że usiłow ania m oje uwieńczone zostały 
powodzeniem.

„W celu uniknięcia możliwos'ci omyłki, w yn i
kającej z b łędnych  odczy tyw ań  n a  podzielonych 
kołach, w razie zauw ażenia p lanety , umieściłem na 
kołach  narzędzia  krążki z papieru brystolowego, na 
k tó rych  m echanizm  zapisu jący  mógł znaczyć k ie
runk i lunety , zarówno co do wznoszeń proscych jak  
zboczeń. W  ten  sposób oznaczone zostały  poło
żenia Słońca przed i po całkowitej fazie, tak, że ob
serwacje odniesione są bezpośrednio do Słońca.

„Podczas przebiegu tego  poszukiw ania , n a 
po tkałem  gwiazdę 4-ej wielkości o czerwonym  blas
ku, p rzedstaw ia jącą  uczuwalną tarczę, jakko lw iek  
pow iększanie lu n e ty  wynosiło ty lko 45.

„O znaczyłem  je j  położenie n a  papierowych 
krążkach , poczym  sprawdziłem  po raz drugi. S tw ier
dziłem nadto, że gw iazda nie m iała  bynajm niej w y
g lądu wydłużonego, jak i  pow innaby by ła  posiadać 
k o m eta  w tak im  względem Słońca położeniu. Da
ne te  zdają  się upoważniać do uw ażania oma
w ianego ciała za p lanetę ,  której istn ienie przepo
w iedział by ł L e  Verrier.

„Po powrocie moim do Ann-A rbor, umieściłem 
uży te  w obserwacji krążki na  zaopatrzonym  w po- 
działki kole i odczyta łem  oznaczone miejsca. J e 
stem ted y  w możności podać położenie p lan e ty  ze 
znaczną  ścisłością. O trzym ałem  następu jący  w y 
nik:



Pozorne położenie p lane ty

W aszyngton , czas średni Wznosz. p roste Zboczenie 
1878, sierpień 29 . . 5s 16lu 8? 2611543 -f-l8°16' “

List ten, j a s n y  i ścisły, pochodzący  od astro 
nom a tak  wybitnego, j a k  W atson ,  zdaw ał się za 
pew niać odkryciu ch a rak te r  zupełnej n iewątpiiw o- 
ści. Atoli nie omieszkano zauważyć, że tuż obok 
oznaczonego położenia zna jdow ała  się gw iazda 
wielkości 5ł/2, 6 R aka ,  k tórej współrzędne wynoszą:

W znoszenie p r o s te . . . . 8« 24“
Z b o c z e n ie .................................. -j- 18° 30’

W obec tego powstało py tan ie ,  czy zupełnie 
je s t  pew nym , że W atso n  nie obserwował tej w łaś
nie gwiazdy, biorąc j ą  za planetę .

Następnie, w późniejszych swych listach, W a t 
son powiada, że p raw dopodobnym  je s t  istnienie 
drugiej p lanety, k tó rą  oznacza przez b, dla odróż
nienia od pierwszej, oznaczonej przez a. Uderza, 
że W atson  wspom ina o tej drugiej planecie ju ż  
w liście posłanym przezeń 13-go sierpnia do adm i
ra ła  Rodgersa, a nic o niej nie mówi w liście z 14-go 
sierpnia, podanym  powyżej; m ożna z tego  wnosić 
jedynie  to, że W a tso n  długo się wahał, zanim  za
znaczył, naw et jak o  prawdopodobne, istnienie dru
giej p lanety .

A by  u łatw ić zrozumienie uw ag  poniższych, 
podajem y tu ta j  rysunek, p rzeds taw ia jący  w chwili 
obserwacji: położenie Słońca, ciał a i b i dwu gwiazd 
R aka  6 i C, zby t  n ies te ty  bliskich, je d n a  do a, d ruga  
do b.

—  147 —
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Oto co mówi W a tso n  w przedmiocie p lan e ty  b: 
„W  końcu  sprowadziłem  do pola lu n e ty  to, co 

zdawało mi się byd C R aka, jakko lw iek  ciało to 
b łyszczało bardziej niż 3 Raka, k tó re  widziałem ko
ło Słońca n a  p o czą tku  poszukiwań, dokonanych 
podczas całkowitości. Z a ją łem  się oznaczeniem na 
ko łach  położenia tego ciała, k tó re  nazw ałem  literą 
5; lecz Słońce wyłoniło się, zan im  ukończyłem  tę 
czynnośd.”

W a tso n  objaśn ia  następnie , że podczas kilku 
chwil m iędzy nacelow aniem  lu n e ty  a oznaczeniem

położenia na kole godzinnym  dał s ięuczud  silny po
dm uch  w iatru , różnice więc in s trum en ta lne ,  zaobser
w ow ane m iędzy  b i C, m ożnaby  ostatecznie położyć 
n a  karb  zakłóceń  w narzędziu, w yw ołanych  przez 
w iatr. W a tso n  dodaje jed n ak ,  że ten  podmuch 
w ia tru  nie spowodował żadnego zakłócenia w lune
ta c h  N ew com ba, Sam psona i Bow m ana, k tó rzy  ob
serw owali tuż  obok niego.
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W  poniższej Tablicy  podajem y położenie przed
miotów a, b, k ładąc obok nich położenia gwiazd
6iC.

Przedm iot W znoszenie proste Zboczenie
e III s o

a . . .  . 8.27.35 ') 18.16
6 . . . . 8 24.40 18.30
b . . .  . 8. 8.38 18. 3
C . . . . 8. 5.15 18. 1

W  ostatnich swych kom unikatach  W a tso n  w y 
powiada przekonanie, że b j e s t  różne od C, i że je s t  
ono za tym  również planetą .

Dowód istnienia p lan e t  a i b, j a k o  ciał różnych 
od ciał 6 i £, zdaje się opierać jed y n ie  n a  stopniu  
dokładności in s trum en tu  W atso n a  p rzy  oznaczaniu 
względnych położeń a i b w stosunku do Słońca.

P e te rs  z Clinton (S tany  Zjednoczone) zwrócił 
w tej kwestji uw agę  na  to, że średnice kół u ż y te 
go ekw atorea łu  nie przenoszą 5-u cali, a więc 
błąd 20' łuku, odpowiadający >/?o cala (mniej niż pół 
milimetra ',  zupełnie j e s t  możliwy przy zapisyw aniu  
położeń za pomocą ostrzy na  kar to n o w y ch  k rąż 
kach, umieszczonych na  kołach przyrządu. Z ak ła
dając taki błąd przy nacelow yw aniu  lunety  czy na  
Słońce, czy też na  ciała a i b, po jm ujem y, że w zno
szenia proste dom niem anych p lanet m ogą  być błęd
ne o 40' łuku; otóż taki błąd, jed n ak o w y  w obu wy-

b Liczba ta  różni się cokolwiek od liczby 3" 26™ 5 is po
danej pierw otnie przez W atsona, ta k ą  w szakże w artość 
W atson p rzy ją ł jako ostateczną.
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padkacb, dałby prawie zupełnie te  same wartości 
dla wznoszeń p ros tych  a i 6 z jedne j  stronv, b i C 
z drugiej. T a k  więc, wobec zastosowanego sposo
bu pomiaru, m ożna z dosyć poważną racją  tw ier
dzić, że różnice, k tó re  W a tso n  znalazł między a i 9, 
b i C, są wielkościami rzędu błędów obserwacji.

P raw da , że w osta tn ich  swoich kom unikatach  
W atso n  twierdzi, że widział i p lanetę  a i gwiazdę 6; 
atoli nie mówi on, czy widział je  jednocześnie, a po
le jego  lu n e ty  pozwalało n a  tak ą  obserwację, 
w  na jgorszym  zaś razie jedno  z ciał powinno było 
w ychodzić z tego  pola, gdy  drugie nań wchodziło. 
Zdaje  się, że w tak im  w ypadku  W a tso n  nie omiesz
k a łb y  powiedzieć o tym .

Osobiście więc skłonni bylibyśmy do m niema
nia, że W a tso n  nie obserwował dw u planet,  ale 
w łaśnie  gw iazdy  0 i C gwiazdozbioru Raka. N ale
ży  zresztą przyznać, że dla najzręczniejszego naw et 
as tronom a je s t  krańcow o trudnym , jeżeli nie nie
możliwym, wodzić swą lunetę po obu stronach Słoń
ca aż do 8°, dokonać przeglądu w szystkich znanych  
gwiazd, zadecydow ać z pewnością o istnieniu gwiazd, 
nie w skazanych  na mapie, i określić ściśle położenie 
tych  nowych ciał—i to  wszystko w przeciągu około 
t rzech  minut!

Inny  am erykańsk i astronom , L. Swift,  bardzo 
zn a n y  jak o  odkryw ca licznych kom et, donosi, że 
zdaje  m u się również, iż widział dwa ciała 5-ej wiel
kości, p rzedstaw iające  uczuw alne tarcze, podobne 
do ta rczy  U rana; czy ta rcze  te  są rzeczywiste, 
Swift nie śmie twierdzić, a słabe powiększanie (25 
razy), jak ie  daje  jeg o  luneta ,  nie pozwala również 
n a  stanowcze orzeczenie się w ty m  względzie. P o 
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łożeń tych dwu ciał nie m ożna było określić, a ską
pe dane, jak ich  udzielił Swift, zda ją  się wskazywać, 
że obserwacje te nie ściągają się do żadnego z ciał 
a i b, obserwow anych przez W atsona .  W inn iśm y  
dodać, że ciał, na  k tóre  zwrócili uw agę  W atson  
i Swift, nie zauważył żaden z pozostałych astrono
mów am erykańskich, k tó rzy  brali udział w obser
wacji zaćmienia.

Gdy wiadomość o odkryciu W a tso n a  p rzyby ła  
do Europy, zadano sobie pytan ie ,  czy p laneta  a n a 
leży do jednei z orbit, w yliczonych przez L e  Ver- 
riera w r. 1876-ym. Gaillot doszedł do wniosku, że 
obserwacje F ritscha ,  S tarka, Decuppisa i Lescar- 
baulta  m ogły  mieć za przedm iot p lanetę  a■ lecz 
otrzym ał 011 dla nachylen ia  orbity  w artość  bardzo 
małą, tak, że p laneta  pow innaby przechodzić dw a 
razy na rok po Słońcu, w kwietniu  i październiku; 
Gaillot sam zauw aża że nie jes t to  prawdopodobne, 
g dyby  bowiem tak  było, zebranoby daleko więcej 
obserwacji przejść tej p lanety.

Z drugiej strony, Oppolzer, biorąc za punk t  
w yjścia  sześć obserwacji, roz trząśn ię tych  przez Le 
Y erriera ,  dodał do nich dwie inne, w k tó ry ch  ruchu 
własnego nie zdołano stwierdzić: okazał on, że ty ch  
ośm przejść, m ożna przedstaw ić  z dos ta teczną  do
kładnością za pomocą jednej i te j  samej orbity , ale 
że orbita ta  nie zaw iera żadnego z dwu ciał a i b 
W atsona; planeta , której orbitę określił Oppolzer, 
powinna była przejść  przejść przez Słońce 18-go 
m arca  1879-go r.; dnia tego badano Słońce w kilku 
O bserw ato ijach  i m ożna twierdzić, że przejście nie 
miało miejsca.
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D obiegam y do końca zamierzonego roztrząsa
nia; zdaje się, że w tej nieszczęsnej sprawie p lanet 
p rzedm erkurowych, trudności i sprzeczności piętrzą 
się wraz ze wzrostem  ilości obserwacji. Trudno 
dojść do ścisłego wniosku, ogran iczym y się przeto 
następuj ącemi uwagami:

1° Mniemamy, że należy  się zrzec przypusz
czenia, iż is tn ie je jed n a  planeta , w yw ołu jąca  zwich
nięcia, s twierdzone w ruchu  M erkurego; zdaje się 
to w ynikać  z ogółu obserwacji, dokonanych  pod
czas zaćmień Słońca, a w szczególności podczas za
ćmienia 29-go lipca 1878 r.

2° Jeżeli  is tn ie ją  p lane ty  przedm erkurowe 
o rozm iarach  podobnych do ciała, k tórego  przejście 
przed Słońcem oglądał Lescarbault,  to p lanety  te  
muszą być bardzo nieliczne; w przeciwnym  bowiem 
razie nie zdołałyby one w y m k n ąć  się poszukiwa
niom astronom ów  takich, j a k  Carrington i Spbrer, 
k tó rzy  od dwu dziesiątków la t  uważnie obserwowa
li Słońce, opisując i m ierząc najdrobniejsze plamy, 
ukazujące  się n a  jego  powierzchni.

3° P la n e ty  te  nie by ły  w stanie same jedne  
powodować zwichnięć ruchu  Merkurego; w rzeczy 
samej, opiera jąc się czy to na  średnicy pozornej 
ciała L escarbaulta ,  czy to na  b lasku przedmiotów, 
obserwow anych przez W a tso n a  i Swifta, należałoby 
sądzić, że po trzeba wielkiej ilości podobnych ciał, 
aby  w yw rzeć  na Merkurego wpływ, odpowiadający 
danym  obserwacji.

4° W y p a d a  powrócić do myśli, wypowiedzia
nej nasam przód przez L e  Verriera , że m iędzy Mer
k u ry m  i S łońcem is tn ie je  pierścień asteroid; racje 
teo re tyczne ,  p rzem aw iające  za istnieniem takiego
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pierścienia, nie u traciły  nic ze swej mocy. Le V e r -  
rier dodał, coprawda, że może niek tóre  z ty ch  a s te 
roid będą dosyć wielkie, by  je  m ożna było dostrzec 
podczas ich przejść po Słońcu, łub, w  sp rzy ja jący ch  
w arunkach , podczas zaćm ień całkowitych; by ła  to 
hypoteza, i zdaje nam  się niemożliwym w y d ać
0 niej ostateczny sąd, opierając się na  dotjmhczaso- 
wych obserwacjach.

P ożytecznym  będzie i nadal szperanie po oko
licach Słońca podczas zaćmień całkowitych; T odd 
podał świeżo ciekaw y pro jek t,  m ający  n a  celu b ar
dziej w yda jne  prowadzenie ty ch  badań. Todd zau 
w aża naprzód, że jeże li  nie dały  one dotychczas za
daw alających  wyników , to  głównie dla zbytniej 
krótkości czasu, w ciągu k tórego  obserwacje te  są 
możliwe. T ak  np. astronom, obserw ujący zaćmie
nia całkowite w ciągu całego stulecia, m ógłby od
dać się poszukiwaniu p lanet p rzedm erkurow ych  
ogółem nie więcej, niż w przeciągu jednej godziny! 
To bardzo niewiele; należy postarać  się o zwiększe
nie czasu obserwacji, organizując  współdziałanie 
kilku astronomów.

R ozw ażm y dla ca łkow itego zaćm ienia Słońca 
na powierzchni Ziemi linję zaćmienia centralnego; 
przypuśćmy, że dwaj obserwatorzy A  i B, um iesz
czeni są w dwu odległych p u n k tach  tej linji; k ilka 
godzin może up łynąć m iędzy chwilami, gd y  dla A
1 dla B zniknie zupełnie światło słoneczne.

P rzypuśćm y, że obydwaj obserw atorzy m ogą 
kom unikować się ze sobą przez telegraf. Jeżeli 
pierwszemu się w ydaje , że odkrył p lanetę  przed- 
merkurową, to doniesie o ty m  n a ty ch m ias t  d rug ie
mu, p rzesy łając mu przybliżone położenie ciała; ten
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osfa tn i  będzie ted y  mógł już  naprzód zwrócić lune
tę  n a  przypuszczalną asteroidę i określić je j  położe
nie. Drugi obserwator może również kom unikow ać 
się z trzecim, i t. d.; oto propozycja Todda; w yni
kiem je j  byłoby zwiększenie czasu obserwacji, na 
skutek  zwiększenia się ilości obserwatorów. *)

!) Newcomb rzucił m yśl, że masą, zakłócającą bieg 
M erkurego jest, być może, ogół pyłków  kosm icznych, w y
w ołu jący  t-. zw . zorze zw ierzyńcową. Przypuszczenie to atoli 
trudno byłoby pogodzić z następu jącem i uw agam i Jeżeli
by hypo te tyezne masy pertu rbu jące  nie poruszały się p ra
w ie ściśle w płaszczyźnie orb ity  M erkurego, tedy  pow inny
by one zakłócić położenie n ie ty lko  p u n k tu  przysłoneczne- 
go, lecz oraz w ęzła tej p lane ty . Ale roztrząśn ię te  k ry ty cz
nie przez Le V erriera obserw acje nie w ykazu ją  żadnego 
ruchu  w ęzła poza rucham i, tłum aczącem i się działaniem 
p lan e t ju ż  znanych. D latego trzebaby  wnieść, że zakłó
cające m asy poruszają się, biorąc średnio, w tej samej 
płaszczyźnie, eo M erkury. Lecz wiadomo, że, gdy światło 
zw ierzyńcow e bardzo mało je s t w zględem  eklip tyk i nachy
lone, nachylen ie drogi M erkurego w ynosi 7°- Hypoteza 
Newcom ba najpraw dopodobniej się tedy  nie ostanie.

(Przyp. Tłum.)



O rnclM w łasnym  układu słonecznego.

Ruchy własne gwiazd.

1. Dane historyczne. B adacze starożytni, k tó 
rzy  obserwowali niebo gołym je d y n ie  okiem, doszli 
do wniosku, że gwiazdozbiory zachow ują  zawsze te 
same k sz ta ł ty  i rozmiary. Kula niebieska obracała 
się wprawdzie bardzo pom ału  koło osi ekliptyki, na 
skutek zjawiska precesji punk tów  równonocnych; 
ale był to ruch całości nieba, zachow ujący  w zględ
ne położenia gwiazd. D latego to ju ż  w s ta ro ży tn o 
ści nadano gwiazdom nazwę stałych. Jak o  dowód 
tej stałości, podaw ano uwagę, że tró jki gwiazd, le
żące, w edług  daw nych obserwacji, na  jedne j  p ro
stej, k tórych  kilka zaznaczył P tolemeusz, o dna jdu 
jem y jeszcze obecnie.

Istnieje w ielka ilość układów trzech  gwiazd, 
leżących mniej więcej na  jedne j  prostej, albo raczej 
na  łuku wielkiego koła kuli niebieskiej. Ricciołi 
podaje ich przeszło 25; ograniczm y się wspomnie-

') Z A nnuaire du Bureau des Ł ongitudes n a  r. 1897.
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niem  o jednej takiej trójce, utworzonej przez Alde- 
barana ,  i W o źn icy  i Kozę; gw iazda średnia w ydaje 
się położona na  łu k u  wielkiego koła, przechodzą
cym przez dwie gw iazdy  krańcowe, w środku mniej 
więcej ich wzajem nej odległości. Bardzo prosty 
rachunek  okazuje, że gw iazda  średnia zna jduje  się 
dzisiaj na  odległości 19' od pomienionego wielkiego 
koła; łuk, łączący  A ldebarana  i Kozę, wynosi zresz
t ą  około 30°. P rzesunięcia  gwiazd od czasów P to 
lemeusza, nie przenoszące połowy a n aw et całego 
stopnia, m og łyby  nie w yw ołać zm ian ocenialnych 
w p ros to lin ijnych  tró jkach , obserw owanych gołym  
okiem.

K opern ik  i Kepler uważali jeszcze gwiazdy za 
bezw zględnie stałe.

„Halley pierwszy podejrzywał w 1718 r. ruch w łasny 
A ldebarana, Syrjusza i A rk tura . N iedoskonałe obserwacje 
szerokości gw iazd, dokonane przez A rysty łesa i Tym ocha- 
rysa, H ipareha i P tolem eusza, to je s t jedyne podówczas da
ne, na k tórych  się m ożna było oprzeó, upow ażniały, zdaniem 
angielskiego astronom a, jedyn ie  do prostych wątpliwości. 
Rychło przecież w ynik  ten  poparty  został całą pow agą ob
serwacji, przeprow adzonych za pomocą lu n e t ” 0

Cassini II okazał w  sposób niezbity  ruch włas
ny  pew nych  gw iazd (Memoires de PAcademie des 
Sciences za r. 1738). Zestawienie obserwacji gwiazd, 
dokonanych  za czasów Alm ag es tu, z obserwacjami 
nowszemi w yda je  się a priori bardzo dogodnym,

') A nnuaire du Bureau des L ongitudes na r. 1842. 
Rozbiór p rac W. H erschla przez Arago).
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albowiem długi przeciąg czasu oddziela te  dwie s e r 
ie dostrzeżeń. Nastręcza  się atoli pow ażna t ru d 
ność, na  sku tek  niewielkiej dokładności obserwacji 
P to lem eusza  i jego  epoki. Ze w zględu  na  za łożony 
cel,—zbadanie m ałych  bardzo odchyleń  w  położe
n iach  gwiazd,—trudność ta  przew aża za le ty , w y n i
k a jące  z dłuższego czasu; lepiej j e s t  więc korzystać  
z dostrzeżeń mniej od ległych lecz o wiele dokład
niejszych, przeprow adzonych  za  pomocą lunet; Cas- 
sini jasno  zdawał sobie z tego sprawę. P o rów nał  
on odległości od ek lip tyki czyli szerokości A rk tu ra ,  
o trzym ane w Obserw atorjum  parysk im  w 1738 r., 
do szerokości, zna lezionych przez R ichera  w jego  
podróży do K a jen n y  w 1672 r.; zestawienie to w y 
kazało, żo w ciągu 66-iu lat, gw iazda  zbliżyła się 
o około 2' do ekliptyki. Zm ianę tę  potwierdził F lam - 
s teed w G reenwich w 1690 r.

Cassini za ją ł  się następnie py tan iem , czy zm ia
ny  szerokości A rk tu ra  sk ierow ane by ły  zawsze 
w tę  samą stronę i by ły  tej samej wielkości. W p ro 
wadził on obserwacje, dokonane przez Tycho-Bra- 
hego w 1584 r., go łym  wpraw dzie okiem, lecz przy  
pomocy alidad. Okazało  się, że od r. 1584-go do 
1738-go r., czyli w ciągu 154 lat, szerokość A rk tu 
ra  zm niejszyła  się o 5' 3", co znaczy, że zm niejsze
nie je j  roczne wynosiło ściśle 2",0.

Z nowszych dostrzeżeń w ynika ,  że należałoby 
znaleźć 2",4; widzimy tedy, że wnioski Cassinńego 
są tak  dokładne, j a k  ty lko na  to pozw alają  dane, ja- 
kiemi rozporządzał.

W  poniższej Tablicy  wypisu jem y wartości sze
rokości A rk tu ra ,  o k tó ry ch  mówiliśmy przed chwi
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lą, oraz przybliżoną, szerokość, podaną  przez P to le 
meusza:

O bserw atorzy L ata Szerokość A rktura

P tolem eusz . . . . 137 31
0
. 30 o"

Tycho-Brabe . . . . 1584 31 . 0. 29
Richer . . . . 1672 30 . 57 . 25
F lam steed  . . . . . 1690 30 . 57 0
Cassini II . . . 1738 30 . 55 ‘26

W y m o w n a  ta Tablica jest, j a k się zdaje,
p ierw szym  p o zy ty w n y m  dokum entem , dow odzą
cym  postępowego ruchu  gw iazdy  poprzez konste la
cje.

Cassini okazuje  następnie przez porów nanie 
swych obserwacji z dostrzeżeniami Tycho-Brahego, 
że w ciągu 150-u la t  szerokość gw iazdy rj W olarza 
nie zm ieniła  się, chociaż gw iazda ta  zna jduje  się na 
kuli niebieskiej tuż obok A rk tu ra .  Dalej stw ierdza 
on za pom ocą now szych obserwacji zmianę położe
n ia Syrjusza, w skazaną przez Halleya, na  podsta
wie daw nych  dostrzeżeń P to lem eusza. Bada on 
również zm iany  długości rozm aitych  gwiazd; kwest- 
j a  ta  je s t  bardziej złożona, gdyż długości zmieniają  
się znacznie n a  sku tek  precesji punk tów  równonoc
nych, podczas g dy  szerokości podlegają  zmianom 
m ałym , w y n ik a jący m  jed y n ie  z postępowego prze
suw ania  się ekliptyki. Niemniej wszakże w niosk ije-  
go po tw ierdza ją  istnienie ruchów w łasnych  gwiazd, 
k tó re  poprzednio ju ż  by ł rozważał, i dowodzą, że 
inne jeszcze  gw iazdy  ruchy  tak ie  posiadają. Cassi
ni zw raca uw agę na c iekaw y układ trzech  najp ięk
n ie jszych gwiazd konstelacji  Orła, położonych p ra
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wie na  jed n e j  prostej w porządku co do wznoszeń 
prostych 7+ ,  przyczym  najp iękniejsza leży w środ
ku; stw ierdza on, że a oddala się od p, a zbliża się 
do 7, w odległej więc przyszłości porządek będzie 
zmieniony i przejdzie w a-j[3, czyli że najp iękn ie jsza  
gw iazda będzie leżała na zew nątrz  pozostałych.

Wnioski ważnej rozpraw y Cassini’ego p rzed
staw iają  się w streszczeniu  j a k  następuje: pew na 
ilość gwiazd przesuwa się poprzez gwiazdozbiory; 
ruchy  tych  gwiazd wielce się w zajem  różnią, naw et 
ruchy  dwu gwiazd, położonych bardzo blisko siebie 
na kuli niebieskiej.

T ak  więc w yraźnie dowiedzione zostało is tn ie
nie ruchów własnych czyli szczególnych pew nej ilości 
p ięknych  gwiazd.

Od czasów Oassini’ego, badan ia  w ielu as trono
mów potwierdziły  istnienie ruchów  w łasnych  i roz
szerzyły je  na  w ielką ilość gw iazd teleskopowych. 
O graniczym y się przytoczeniem  nas tępu jących  da
nych:

K ata log  ruchów w łasnych  80-ciu gwiazd przez 
Tobjasza Mayera, k tó ry  zestawił obserwacje swe 
z r. 1756-go, z obserwacjami R oem era  z r. 1706-go.

K ata log , ogłoszony w Connaissance des Tem ps 
z r. 1808-go, obejm ujący  500 gwiazd, o par ty  z j e 
dnej s trony  na obserw acjach  L a  Caille’a, B radleya, 
Mayera, z drugiej zaś na  dostrzeżeniach Maskely- 
ne’a, Piazziego, L a lan d e ’a i D e lam bre’a.

K ata log  A rgelandera , zawuerający 540 gwiazd, 
i wreszcie najw iększy  K a ta lo g  Bosserta  o 2641 
gwiazdach; au to r zebrał w swej p racy  wszystkie  
gwiazdy, dla k tó ry ch  ruch roczny  co do wznoszę-
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nia  prostego w iększy je s t  od 0 s, 01 , lub ruch roczny 
co do zboczenia conajm niej rów ny  0",1 .

2. Dane o najgodniejszych uwagi ruchach włas
nych. P ow iedzm y nasamprzód, że z w y ją tk iem  b ar
dzo małej ilości gwiazd, j a k  np. Syrjusz *) i P rocjon, 
ru ch y  w łasne są prostodrożne i jednosta jne ; tak  
przynajm nie j  j e s t  dla k ró tk iego  przeciągu czasu,— 
półtora lub najw yżej dw u stu leci,— obejmującego 
dostrzeżenia dosyć dokładne, aby  m ożna było z nich 
korzystać. P rzy taczam y  kilka danych  liczbowych 
o na jw ybitn ie jszych  z ty ch  ruchów, zapożyczając 
j e  z Tablicy , ogłaszanej od k ilku  lat w A nnuaire  au  
Bureau des L ongitudes:

1830 Groom bridge . . . . . .  6 7,05
9352 L a c a i l le .................... . . .  7 6,97

32416 C o rd o b a .................... . . .  8,9 6,08
61‘ Łabędzia ............... . . .  5 5,20

a C entaura  . . . . 3,62

A r k t u r .................... . . .  1 2,28

Syrjusz . . . . . . . .  1 1,32

P r o c jo n .................... . . .  1 1,26

Pie rw sza  kolum na tej T ablicy  w skazuje K a ta 
logi, zaw iera jące  odnośne gwiazdy, oraz num ery  
porządkowe ty ch  gwiazd w  odpowiednich K atało-

*) P a trz  Szkic „O m ierzeniu m as”, str. 80.
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gach; druga podaje  wielkość gwiazdy, a trzecia  
roczny je j  ruch, liczony wzdłuż linji prostej,  lub r a 
czej wzdłuż m ałego łuku koła. W idzim y że gw iaz
da o najszybszym  ruchu je s t  6-ej ty lko wielkości; 
w ciągu trzech stuleci przesuw a się ona po niebie
0 ilość większą od średnicy Księżyca.

D ruga gw iazda poprzedzającej T ablicy  je s t  
7-ej wielkości, trzecią  zaliczyć w ypada  do 8-ej lub
9-ej, dopiero 14-a z rzędu, a Centaura, j e s t  gw iazdą
1-ej wielkości. N iem niej wszakże, skoro u łożym y 
listę ruchów w łasnych  gwiazd dla wielkości 1 -ej,
2-ej i t. d., p rzekonam y się, że średni ruch  w łasny  
maleje, gdy  się przechodzi od 2-ej wielkości do o-ej, 
od 3-ej do 4-ej i t. d.

Z gadza się to z ogólnie p rz y ję ty m  poglądem, 
w edług którego  gw iazdy  rozmaitej wielkości posia
dają przeciętnie jed n ak o w e średnice rzeczywiste ; 
powodem różnic w b lasku je s t  różnica odległości.

N a tu ra lnym  je s t  również przypuszczenie, że, 
biorąc średnio, prędkość każdej gw iazdy  j e s t  j e d n a 
kowa w każdej klasie; prędkość pozorna, a  za tym
1 ruch w łasny  będzie się zmniejszał przy  przejściu 
od gwiazd bardziej błyszczących do gwiazd o blas
ku słabszym.

3. B,uch własny układu słonecznego. — Szkic hi
storyczny. R uchy własne, zaobserwow ane u  w iel
kiej ilości gwiazd, m ogą być rzeczyw iste  lub pozor
ne; w drugim  w y p ad k u  p rzyczyną  ich by łby  ruch  
dostrzegacza, a więc ruch  Ziemi, albo, mówiąc jesz
cze lepiej, ruch  Słońca, pociągającego  za sobą ca ły  
uk ład p laneta rny .  Podobnież ruch dzienny gwiazd 
je s t  jed y n ie  pozorem, spow odow anym  przez ruch  
obrotow y Ziemi około je j  osi.

v9zkiV.fi A s t r o n n m in z i i f i .
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Myśl tę  zna jdu jem y  w postaci dość nieokreślo
nej u F o n te n e l le ’a i Cassiniego II, bardziej ścisłej, 
u Bradleya, k tó ry  w końcu swej pięknej pracy o nu- 
tacji ,  z 1748-go r., powiada:

„Jeżeli uk ład  słoneczny przesuw a się w przestrzeni 
bezw zględnej, to  po upływ ie dłuższego czasu będzie to  mog
ło w yw ołać pozorną zm ianę odległości kątow ych gw iazd 
sta łych . W pływ  ten  u w y d a tn iłb y  się w yraźniej na gw iaz
dach bliższych, ich w zajem ne pełożenia w ydałyby  się więc 
zm ienione, pomimo że w  rzeczyw istości w szystk ie gw iazdy 
pozostały nieruchom em u Z drugiej strony, jeżeli układ  nasz 
je s t w spoczynku, a k ilka gw iazd posiada ruch  rzeczyw isty, 
to  położenie ich pozorne zm ienia się również, i zm iany te  
będą tym  większe, im szybszem i i bardziej odpowiednio do 
uw idoczniania się skierow anem i będą ruchy  ty ch  gwiazd, 
i im m niejszą będzie odległość ich od Ziemi.

Skoro tedy  zm iany  we w zględnych  położeniach 
gw iazd m ogą w ynikać z ty c h  rozm aitych  przyczyn, to  bę
dzie, być może, po trzeba wielu stuleci, zanim  obserwacje 
pozw olą n a  w ykrycie odnośnych p raw .”

T objasz  M ayer przedstaw ił w r. 1760-ym K ró
lew sk iem u T ow arzystw u  w Gietyndze pracę, w zm ian
ko w an ą  ju ż  wyżej, zaw iera jącą  porów nanie poło
żeń 80-u gwiazd, obserw ow anych przezeń w 1756 r., 
z położeniami, określonemi przez Roemera, w r. 1706, 
i w yprow adził s tąd  ru c h y  w łasne ty ch  80-u gwiazd. 
Podobnie  j a k  Bradley, M ayer zauważa, że można 
w y tłum aczyć  zaobserwow ane ruchy, albo przez 
przypuszczenie, że gw iazdy  ożyw ione są rzeczywi- 
stemi rucham i, albo też, zakładając , że same gwiaz
dy są nieruchome, porusza zaś się Słońce i pociąga 
za sobą Ziemię i inne planety .

Dalej M ayer powiada, że w przypuszczeniu ru
chu Słońca rozm iary  gwiazdozbiorów, ku którym
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ruch ten  by łby  skierowany, s taleby rosły, podczas 
g d y  gwiazdozbiory położone po stronie przeciwnej, 
pozornieby malały; podobnie, w lesie drzewa, ku  
k tó rym  idziemy, stopniowo się wzajem oddalają, 
podczas gdy  drzewa po stronie przeciwnej napozór 
zbliżają się ku  sobie. Zbadanie 80-iu ruchów  włas
nych  doprowadziło M ayera  do wniosków, nie sp rzy
ja jących  przypuszczeniu o przesuw aniu  się Słońca.

Lam bert, w swych listach kosm ologicznych 
(1761), powiada, że gw iazdy  ciążą ku sobie, podo
bnie j a k  ciała naszego układu, że więc pow inny 
stąd w ynikać ciągłe ruchy. W y raża  on żal, iż nie 
m ożna dowieść, że każde ciało, ożywione ruchem  
obrotowym koło samego siebie, m usi być koniecz
nie obdarzone również ruchem  postępow ym ; g d y b y  
bowiem twierdzenie to  było prawdziwe, Słońce, po 
siadając z pewnością pierwszy ruch, m usiałoby ró
wnież posiadać drugi.

Lalande uw ażał za oczywiste twierdzenie, k tó 
rego dowodu żądał Lam bert;  albowiem mówił, że 
ruch obrotowy Słońca mógł zostać w yw ołany  j e d y 
nie przez popchnięcie (impulsję) nie przechodzące 
ściśle przez jego  środek; owóż, wszelkie popchnięcie 
wywołuje również n ieuniknienie ruch  postępowy. 
Obecnie uw ażam y za nadzw yczaj prawdopodobne, 
że wszystkie ciała niebieskie ożywione są dwu ru 
chami: postępowym  i obrotow ym . T rzeb a  wszakże 
przyznać, że L a lande  nie podał żadnego dowodu; 
założył on, że ruch  obro tow y musiał być  koniecznie 
w yw ołany  przez pchnięcie, co nie j e s t  dowiedzio
nym.

4. Prace W. Herschla i  jecjo następców. T ak im  
był stan zagadnienia, g dy  W. Herschel, w r. 1783-im,
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poświęcił m u  w szystkie  swoje wysiłki. Za punkt 
w yjśc ia  obrał on 7 ruchów w łasnych , określonych 
przez Mayera, ściąga jących  się do gwiazd wielkości 
1-ej lub 2-ej. P róbow ał on zbadad, czyby ogół tych  
ruchów m ożna było uda tn ie  w ytłum aczyd przesu
waniem  się Słońca. A b y  zrozum iale przedstawić 
rozwiązanie Herschla, m usimy wdad się w pewne 
rozw ażania  przedwstępne.

P rzypuśćm y, że Słońce porusza się po prostej 
B  A  (Fig. 4); zna jdu je  się ono w  S  w  chwili t, zaś 
w  S' w  późniejszej chwili t'. Niechaj E  będzie

gwiazdą; będzie ona widziana naprzód w kierunku 
8  E, następnie  w ed ług  S ' E . Należy sprowadzić 
oba te  k ierunk i do prostych, przechodzących przez 
je d e n  i ten  sam p u n k t  S, a to prowadząc przez 
p u n k t  8  rów noleg łą  do S' E , p rzeb ija jącą  kulę n ie
b ieską o środku 8  w  punkcie  e'. P ro s ta  S  E  prze
b ija  tę  samą kulę w punkcie e. Można więc powie
dzieć, że w ciągu rozważanego czasu gwiazda bę
dzie się pozornie posuw ała po m ały m  łuku  e e' wiel
kiego koła kuli niebieskiej, p rzechodzącego przez 
p u n k t  A; w yda je  się, że gw iazda oddala się od tego
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p unk tu  A  i podąża ku punk tow i średnicowo p rze 
ciwległemu C. Herschel nazyw u p u n k t  A  apeksem 
ruchu  Słońca, a punk t  B anty-apeksem.

U łożył on następnie listę ruchów w łasnych , co 
do wznoszeń prostych  i zboczeń, 7-iu gwiazd, wyżej 
pomienionych; podajem y j ą  w poniższej Tablicy; 
pierwsza kolum na zawiera nazw ę gwiazdy, d ruga  
j e j  ruch w łasny co do wznoszenia prostego  w  ciągu  
stulecia; trzecia ko lum na daje w znoszenie proste 
gwiazdy.

Syrjusz . . . . -  63" 100°
K astor . . . . -  28 112
P rocjon . . . . -  80 114
Poluks . . . . -  93 115
R eguł . . . . -  41 150
A rk tu r . . . . — 140 213
A lta ir . . . . +  57 296

W  Tablicy  te j uderza nas je d n a  okoliczność: 
ruch 6-iu pierwszych gwiazd cofa j e  ze w zględu  na 
wznoszenie proste, podczas g dy  7-ma ożywiona je s t  
ruchem  prostym . Zobaczmy, jak i  s tąd  wniosek w y 
prowadził H erschel.

P rzy p u śćm y  dla p ros to ty  rozważania, że te  7 
gwiazd leżą w płaszczyźnie rów nika niebieskiego, 
oraz że Słońce porusza się w tej samej płaszczyźnie.

N akreślm y (fig. 5) okrąg, k tó rego  środkiem 
niechaj będzie położenie S  Słońca w danej chwili; 
będzie to  równik niebieski.

Niech x  będzie początkiem  wznoszeń prostych; 
odetn ijm y w k ierunku p rostym  łuk  na  xe1— 1000,1 et 
będzie położeniem Syrjusza  w rozw ażanej chwili.
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podobnie e3, e3) e4, oznaczać będą położenia Reguła, 
A rk tu ra ,  A lta ira  (pomijamy K astora , P roc jona  iP o -  
luksa, aby nie komplikować figury); za pomocą m a
łych  strzałek w sk azu jem y  ruchy  w łasne co do 
wznoszeń prostych  4-ch rozw ażanych  gwiazd, u- 
w zględnia jąc  p rz y ty m  stronę, w k tó rą  wznoszenia 
te  są zwrócone. Niechaj teraz  8' będzie położe
niem Słońca po upływ ie stulecia, A  i B  punktam i,

w  k tó ry ch  prosta  S S ' przecina równik. Oznaczmy, 
j a k im  m a być  położenie apeksu A  względem p u n k 
tów  e„ e2, e3 i e4. Zauw ażyliśm y wyżej, że gw iazdy  
pow inny  się pozornie oddalać od p unk tu  A; p u n k t  
A  ted y  musi leżeć między e3 i e4. Niechaj będzie on 
położony np. w środku łu k u  e3 e4; zna jdz iem y bez 
trudności, że jego  wznoszenie proste rów ne będzie

es

Fig. 5.

f  (xe3-j-xei) = i  (213°-(-2960)= 2 5 4 0, 5.



Postąp im y dokładniej, określa jąc  p u n k t  A  tak, 
iżby nietylko uw zględnione zosta ły  kierunki owych 
7-u ruchów własnych, lecz aby  oraz ogół w artości 
tych ruchów był przedstaw iony możliwie najlepiej. 
Herschel znalazł w ten  sposób wznoszenie proste  
apeksu =  257°.

Pow yższe rozw ażania stosu ją  się również w w y 
padku, gdy  uw zględnia się, że ani gw iazdy , ani p ro 
s ta  SS ' nie zn a jd u ją  się w płaszczyznach rów nika 
niebieskiego; w ystarczy  bowiem wówczas wziąć 
rzu t całej figury na  płaszczyznę równika.

Należało następnie  określić odległość apeksu 
od równika, czyli zboczenie D. Herschel w p ro w a
dza w ty m  celu ruchy  w łasne gwiazdy ze względu 
na  zboczenia. Poda je  on w tej mierze mało szcze
gółów i p rzy jm uje  0 = 4 -2 5 ° ;  umieszcza to apeks tuż 
obok gw iazdy X Herkulesa. W niosku je  on tedy , że 
Słońce posuwa się i zdąża ku  X Herkulesa.

Zagadnienie nasze mniej je s t  proste, niż się 
pierwotnie przypuszczało, i Herschel zdawał sobie 
z tego doskonale sprawę. Gwiazdy posiadają  ruch 
pozorny, w y w ołany  przez p rzesuw anie  się Słońca, 
g d y b y  więc były  rzeczywiście nieruchomemi, s tan  
rzeczy odpowiadałby powyżej w yłożonym  w a ru n 
kom gieom etrycznym . Jeżeli wszakże posiadają  
one nadto ruchy  szczególne, j a k  to je s t  pewirym dla 
7-iu rozważanych gwiazd, trudność polega na w y 
rugowaniu tych ruchów szczególnych tak, aby  u w y 
datnić to jedyn ie ,  co je s t  sk u tk iem  przesuw ania  się 
Słońca. J e d n a  ty lko droga prowadzi do rozwiąza
nia: należy przypuścić, że ruchy  w łasne gwiazd od
b yw ają  się we wszystk ich  k ierunkach, że więc w w y 
niku os ta tecznym  w znacznej części w zajem  się
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kom pensują. U podobnić j e  m ożna do przypadko
wych (fortuit) błędów w obserwacjach. P rzyznać  
przecież należy, iż je s t to  w określeniach as trono
m icznych  w ypadek  osobliwy, b łędy bowiem, o k tó 
rych  w yrugow anie  idzie, są tego samego rzędu 
wielkości, co ilości szukane. W obec tego uważaćby 
można, że ilość (7) gwiazd, zuży tkow anych  przez 
H ersch la  zby t  je s t  mała, aby m ożna było ręczyć za 
to, że owe 7 ruchów szczególnych wzajemnie się 
niszczą i uw idoczniają na sku tek  tego  jed y n ie  ruch 
sam ego Słońca. Późniejsze wszakże rachunki, opar
t e  na  bardzo wielkiej liczbie ruchów własnych, do
s ta rczy ły  w yników  dosyć zbliżonych do wyników' 
Herschla; to też wraz z A rago  należy podziwiać 
szczególny zm ysł badawczy, którego tak  liczne do
w ody  dał św ie tny  ten  astronom.

W t y m  samym, 1783-im, roku  P rey o s t  z Giene- 
wy, roz trząsa jąc  również ru c h y  własne, podane 
przez M ayera, znalazł dla w spółrzędnych apeksu

A R  =  230" D --  -j- 25°.

H erschel powrócił do tej kw estji  w r. 1805-ym; 
oparł się on ty m  razem na 36-u ruchach własnych, 
określonych przez M askelyne’a, i o trzym ał

A R  =  245°52' D =  +  49‘38':

rozbieżność m iędzy temi liczbami, a liczbami, jak ie  
znalazł był H erschel za p ierw szym  razem, nie po
w inna  nas dziwić, skoro zw ażym y w yłuszczone w y 
żej t ru d n o śc i  zagadnienia.

4. Opozycja przeciw poglądom Herschla. W nios
ki H erschla  nie zostały p rzy ję te  bez kw estjonowa-
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nia. Biot, np., w  drugim  w ydan iu  swej Astronomii 
fizycznej, ogłoszonym w 1811-ym r., po roztrząśnię- 
ciu 8-u ruchów w łasnych  dochodzi do wniosku, że 
niem a dostatecznych podstaw  do tw ierdzenia  o ru 
chu układu słonecznego w określonym kierunku.

Z nakom ity  Bessel również mało j e s t  p rzy ch y l
n y  poglądom H erschla na ruch układu słonecznego, 
albo raczej metodzie, jak ą  stosowano, aby  ruch ten  
określić. Oto ustęp, śc iąga jący  się do tego p rzed 
miotu, zaczerpnię ty  z jeg o  Fundam enta Astronomiae, 
ogłoszonych w 1818-ym r.:

„Teorji ruchów  w łasnych  nie znam y jeszcze obec
nie i sądzę, że długo jeszcze znad je j nie będziemy. N iepo
dobna wątpió, że przyciąganie udziela gw iazdom  i Słońcu 
ruchów  w łasnych. Lecz w szystk ie ruchy  są tego sam ego 
rzędu, a że w chwili obecnej możemy znad jedyn ie ich sk ła 
dowe styczne, tedy niem ożliwym  je s t w yodrębnić ruch 
gw iazd od ruchu Słońca.

W praw dzie Herschel podejrzyw ał, że Słońce posiada 
ruch w łasny, skierow any ku punktow i n ieba o wznoszeniu 
prostym  246° i zboczeniu +  50°, bo k ierunk i kilku ruchów  
w łasnych zbiegały się w tym  punkcie; lecz roztrząsanie 
moje, oparte na o wiele większej ilości ruchów  w łasnych, 
nie potw ierdziło tego w yniku.

Można znaleźć k ilka punk tów  kuli niebieskiej, dosyć 
znacznie od siebie oddalonych, a naw et przeciw ległych śred
nicowo, w k tó rych  zbiegają się k ierunk i ruchów  w łasnych  
dość wielkiej ilości gwiazd; lecz w każdym  z ty ch  w y p ad 
ków pozostaje zby t -wiele ruchów  w łasnych  nie uw zg lęd 
nionych, aby m ożna było przełożyć z pew nością ten  lub ów 
z punktów  zbieżności nad inne.”

6. Poszukiwania Argelandera. W ątp liw ości 
Biota i Bessla nie ostały  się w nauce. P oglądy
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H ersch la  uzyska ły  potwierdzenie Gaussa, a zwłasz
cza Argelandera , k tórego  praca stanowi epokę 
w Astronom ji. O parta  ona je s t  na  ruchach  włas
n y ch  390-u gwiazd, obserw ow anych z jednej s trony 
przez Bradleya, z drugiej przez samego A rge lande
ra  w O bserw atorjum  m ias ta  Abo w P in land ji .  D a j
m y  w kilku słowach pojęcie o stosowanej przezeń 
metodzie. Niechaj na kuli niebieskiej (fig. 6 ) będą 
oznaczone położenia eu e2, <?3,... rozw ażanych  gwiazd

ei\
V e:

t p

p

<s e  *

Fig. 6.

w pew nej chwili, oraz położenia e \ ,  e'2, e'3... ty ch  s a 
m ych  gwiazd po upływie stulecia; pow stają  w ten 
sposób małe łuki ex e \, e„ e \ r ...

G dyby  gw iazdy  by ły  n ieruchom e, a Słońce j e 
dyn ie  się poruszało, wszystkie  te  łuki, przedłużone 
w  stronę przeciwną do k ierunku  ruchu, w innyby  
zbiegać się w jed n y m  punkcie  A, w apeksie. R uchy 
szczególne każdej gw iazdy sprawią, że tak  nie bę
dzie; lecz w ogóle 390-u ruchów  zaobserwow anych
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zauw ażyć się da wyraźnie ich dążność ku  pu n k to w i 
A. A rge lander  podał m etodę rachunkow ą, p o zw a
la jącą  n a  określenie położenia apeksu, i znalazł

A R  =  259°,9 D =  32°,5,

wynik, różniący się niewiele od pierw szego w yniku  
Herschla. T rzeba  wszakże uznać, że przy  390-u 
gwiazdach praw dopodobieństw o w yrugow ania  r u 
chów szczególnych je s t  daleko większe, aniżeli przy  
7-iu gwiazdach, zuży tkow anych  p ierw otnie  przez 
Herschla. Zauw ażyć w ypada, że kierunki m ałych  
łuków e, e',, na  kuli niebieskiej są niezależne od od
ległości gwiazd od Słońca, długości ich ty lko są ty m  
mniejsze, im więcej gw iazdy  są oddalone.

Pod  koniec swego życia, w  1843-im r., Bessel 
powrócił do sp raw y ruchu  w łasnego Słońca, a to 
z okoliczności biografji  Herschla. Nie ustępując  
jeszcze całkowicie, uzna je  on przecież, że praca Ar- 
ge landera  przedstaw ia wiele więcej gw arancji  p ew 
ności, niż dawniejsze określenia, i ta  zm iana poglą
dów wobec now szych  danych  zupełnie je s t  n a tu 
ralną.

7. Prosty dowód ruchu postępowego Słońca. P o 
wiedzieliśmy, że gd y  oznaczym y n a  kuli niebieskiej 
położenie gwiazd, k tó rych  ruchy  w łasne zostały  po
znane, i nakreślim y przy  każdym  z n ich m ałą  linij
kę, wskazującą k ierunek  jeg o  ruchu, ted y  z ła tw o
ścią się przekonam y, że ogół ty ch  linijek, napozór 
przybliżenie wychodzi z jednego  punktu , z apek- 
su; lecz miasto tego obrazu graficznego, posłu
g iw ać się m ożna liczbami. W eźm y K ata log  Bos- 
serta, zaw iera jący  2 641 gw iazd o ruchach  w łas
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nych , określonych  przez obserwacje. Podzielmy 
kulę na  24 części, u tw orzonych  przez koła godzin
ne, odpow iadające jed n e j  godzinie, dwu,.. 24 godzi
nom  wznoszenia prostego, i ograniczm y te  części 
dwu równoleżnikam i, przeprowadzonem i po obu 
s tronach  rów nika o zboczeniach +  30°. A by  unik
nąć  przew ażającego  w pływ u  gwiazd o wielkich ru 
chach w łasnych , usuńm y te, k tó rych  ru ch y  w ciągu 
s tu lecia  p rzew yższa ją  64". Obliczmy w  każdej z po- 
m ienionych  części kuli średnią d ruchów w łasnych 
ze względu na  zboczenia i średnią a ruchów włas
nych  ze względu na wznoszenia p roste  w ciągu s tu 
lecia; o t rzy m am y  nas tępu jącą  Tablicę:

godziny a d
0 1 . . . -  12” . . +  12"
1- 2 . . . -  12 . . +  10
2- 3 . . . — 12 . . + 1 0
3- 4 . . . — 17 . • +  8
4- 5 . . . - 1 0  . . + 1 1
5- 6 . . . — 13 . • +  7
6- 7 . . . — 15 . . -  1
7- 8 . . . -  15 . . -  5
8- 9 . . . — 11 . . — 4
9-10 . . . — 10 . . — 9

10-11 . . . — 11 . . -  11
11-12 . . . -  10 . . — 14
12-13 . . ■ - 1 3  . . — 12
13-14 . . . -  9 . . - 1 2
14-15 . . . — 12 . . -  12
15-16 . . . -  14 . . -  6
16-17 . . . -  17 . . -  5
17-18 . . . -  13 . . -  3
18-19 . . . — 22 . . -  3
19-20 . . . — 20 . . -  3
20-21 . . . -  9 . . — 2
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21-22 . . . — 17 . . . +  2
22-23 . . .  — 10 . . .  4 - 14
23-24 . . . -  10 . . . +- 11

Tablica ta  obejm uje 1537 gwiazd; każda z ty ch
części kuli zawiera około 64 gwiazd. G dyby  ruch  
Słońca nie miał miejsca, i g d y b y  ruchy  szczególne 
gwiazd posiadały bez różnicy wszelkie m ożliwe k ie
runki, to ilości a i d pow innyby  być w każdej części 
kuli przybliżenie równe zeru, albo p rzynajm nie j  nie 
przedstaw iać  żadnej prawidłowości p rzy  przejściu 
od jedne j  części do drugiej. Otóż zam iast  tego  w i
dzimy, że wszystkie  wartości d są u jem ne i mało 
ostatecznie różne od ogólnej średniej, w ynoszącej 
—13", co‘:zaś do wartości a to są one dodatnie  od 
0e d0 6&, i maleją; s ta ją  się one u jem ne aż do 21 ̂  , po
czym  znów s ta ją  się w iększe od zera. O gólny  t e d y  
w y g ląd  ty ch  danych  u jaw n ia  w yraźną  praw id ło 
wość.

Otóż fak t ten  t łu m a czy  się bardzo dobrze przez, 
przesuw anie się uk ładu  słonecznego; nie m ożem y 
w szakże w dać się tu ta j  w szczegóły rachunków .

Jeże l i  rozw ażane części kuli ogran iczone są 
równoleżnikami o zboczeniach +  15°, w ynik i różnią 
się niewiele od powyższych.

Z auw ażyć  można, że wyliczenie w artośc i  śred
nich a d la  każdej części kuli oraz u w y d a tn ien ie  pra- 
w id ło w eg o  b iegu  ty c h  średnich — sprow adzają  się 
do rozszerzen ia  m etody, s tosow anej przez H erschla 
(str. 166) p rzy  określaniu apeksu dla 7-iu gwiazd. 
W ątpliw ości nie ulega, że, g d y b y  Besseł miał przed 
oczym a tę  tablicę, s treszczającą ru ch  w łasny  więcej
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niż 1500 gwiazd, w szystk ie  jeg o  niepewności by ły 
b y  się rozwiały.

8. Prędkość ruchu postępowego Słońca. Gdyby 
w iadom a była odległość Słońca od gwiazd, k tórych  
ru ch y  w łasne są określone, ted y  ja sn e  j e s t  z fig. 4, 
że w artość  przesunięcia się Słońca SS" w  ciągu da
nego czasu. np. stulecia, pozwoliłaby na wyliczenie 
zm iany  położenia gw iazdy  w ciągu tegoż czasu, 
a n aw e t  zmian je j  wznoszenia prostego  i zboczenia, 
o ile zm iany te  są w yw ołane jed y n ie  przez ruch 
Słońca. I odwrotnie, obserwacje wznoszenia pro
s tego i zboczenia jed n e j  i tej samej gwiazdy w chwi
lach  t' dostarczyłyby  dwu zależności m iędzy t rze 
m a niewiadom emi jSTS^ARiD (współrzędne apeksu). 
K ole jne  rozpatrzenie  dw udziestu  kilku gwiazd, k tó 
rych  odległość j e s t  dość dobrze znana, dałoby pe
w n ą  ilość równań; m ożnaby s ta rać  się o określenie 
z ty ch  rów nań  w artości t rzech  niewiadomych, 
a w szczególności przesunięcia Słońca SS '. Trze- 
b aby  w szakże przypuścić, ze ruchy  szczególne 
gw iazd  zos ta ją  całkowicie w y rugow ane  z wyników 
rachunku.

Otóż gw iazdy o znanej paralaksie  posiadają 
właśnie największe ru ch y  szczególne, nie m ożna 
więc się spodziewać, aby  ru ch y  te  znikły  zupełnie 
z wyników. M etody tej należy  się przeto wyrzec.

Usiłowano obejść tę  trudność, ocenia jąc odle
głości gw iazd  n a  podstaw ie ich b lasku, przy założe
niu, że średnia wielkość rzeczyw ista  gw iazd  j e s t  j e 
dnakow a dla każdej k lasy  wielkości.

W . S truw e znalazł d la  każdej wielkości nas tę 
pujące hy p o te ty czn e  wartości:
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wielkość 1 - s z a ...............................1,00
* 2-ga...............................  1,71
„ 3 - c i a ................................ 2,57

4 - t a .............................................................3 , 7 6

„  5 - t a ..................................... 5,44
6 - ta ....................................7,86

„ 7 - m a ............................... 11,34

U żyw anie  wartości, h y p o te ty czn y ch  j e s tb e z -  
w ątp ien ia  niedogodne, lecz posiada ono tę  wyższość 
nad dawniejszemi m etodam i, że w prow adza do ra
chunków jednocześnie zm iany  w znoszenia prostego 
i zboczenia każdej gwiazdy, podczas gd y  tam te  po 
sługują się jed n ą  tylko daną, k ierunkiem  ruchu  
własnego. O. Struwe, stosując tę m etodę do 392-u 
gwiazd, znalazł, że odległość, przebieżona przez

Słońce w ciągu jednego  roku, wynosi ^— ^ Q - ą

część odległości średniej gwiazd 6-ej wielkości, 
albo, według powyżej p rzy toczonych stosunków,

600000 odległości średniej gwiazd 1-ej w iel

kości. Owóż, para laksa  średnia gw iazd 1-ej wiel
kości równa jes t ,  j a k  znaleziono, 0 'f,083, co odpo
wiada odległości średniej 2 500 000 razy  większej, 
niż odległość Ziemi od Słońca. P rze s trzeń  więc, 
przebiegana przez Słońce w ciągu roku, s tanow iłaby

\ ^ OOO(0 0Ĉ eS ł0®c  ̂ Ziemi od Słońca, czyli przeszło

cztery ty c h  odległości. P rędkość  ruchu  Słońca w y 
nosiłaby ted y  około dwu trzecich prędkości ruchu  
rocznego Ziemi *).

>) Ziemia w rocznym  sw ym  ruchu  przebiega prze
strzeń  równą, około 6-ciu odległościom jej od Słońca.
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Inn i jeszcze astronom owie starali się znaleźć 
prędkość ruchu  własnego Słońca, postępując tą  sa
m ą drogą, co O. Struwe. W ynik i,  o trzym ane przez 
nich, w aha ły  się m iędzy 101™ a 40km lub n aw et 50km, 
przyczyni za jed n o s tk ę  czasu wzięto sekundę; w ia
domo zresztą, że prędkość Ziemi w je j  ruchu obie
gowym, dookoła Słońca wynosi 30km; w ynik i te, j a k  
widzimy, nie bardzo są zadawalające; g łów ną p rzy 
czynę ty ch  niezgodności p rzypisać na leży  bezwąt- 
pienia tem u, że nie znam y dokładnie oddalenia 
Słońca od gwiazd różnej wielkości.

Po żąd an e  ted y  było, aby  podejść do kwestji 
inną  drogą.

9. Zużytkow anie prędkości gwiazd w kierunku  
lin ji widzenia. Nową tę  drogę u to row ała  spektro- 
skopja. D ostarcza ona bowiem sposobu o trzym a
n ia bezpośredni o iv kilometrach ilości, o j a k ą  zmienia 
się av ciągu sekundy  czasu odległość gwiazdy od 
Słońca. P o  szczegóły odeślem y do interesującego 
szkicu o m etodzie Dopplera-Pizeau, umieszczonego 
przez Cornu w A nnuaire du Bureau des Longitud.es 
w 1891 r.

R ozw ażm y szereg gwiazd, położonych w oko
licy  apeksu, w gwiazdozbiorze H erkulesa. W szy s t
kie te  gw iazdy przybliżą się do Słońca na skutek 
ru ch u  w łasnego naszego układu. R u ch y  ich szcze
gólne dążyć wpraw dzie będą do zbliżenia jed n y ch  
a oddalenia drugich; w ypada  wszakże mniemać, że 
te  w ynik i ruchów  szczególnych skom pensują  się. 
B ędziem y ted y  mogli, powiedzieć, że średnia p ręd
kość gw iazd w linji widzenia je s t  rów na prędkości 
ru c h u  własnego Słońca i zwrócona w tę  samą stro
nę. Dla pew nej ilości gwiazd, położonych po s tro



nie przeciwnej, czyli w okolicy an ty-apeksu , średnia 
prędkość gwiazd w k ierunku  linji w idzenia będzie 
także rów na prędkości ruchu  w łasnego  Słońca, lecz 
zwrócona w stronę przeciwną. Mamy ted y  sposób 
określenia prędkości ruchu  S łońca za pom ocą ro z
bioru widmowego, a naw et określenia je j  dwiem a 
drogami, co pozwoli sprawdzić je d n ą  w artość  przez 
zestawienie je j  z drugą. M ożna zresztą  korzystać  
z prędkości wszelkich gwiazd w linji widzenia, n ie 
zależnie od ich odległości kątowej od apeksu, byle 
się uwzględniło kąt, u tw orzony  przez prom ień w i
dzenia każdej gwiazdy z promieniem, poprow adzo
nym  do apeksu.

Metodę tę  stosowano ju ż  k ilkakrotnie ,  m iędzy 
innemi korzysta ł  z niej V ogel z P o tsdam u, k tó ry  
w yzyskał prędkości w linji w idzenia blizko 40-u 
gwiazd. Znalazł on dla prędkości szukanej wartość  
12 m z praw dopodobnym  błędem, w tę  lub w ową 
stronę, do trzech kilometrów'. P rędkość  ruchu  S łoń
ca zaw arłaby  więc by ła  między 9 a 15kn’, czyli mię
dzy  trzecią częścią a połową prędkości obiegu Zie
mi g dy  tym czasem  O. S tru v e  i L. Struwe, znaleźli 
dwie trzecie te j prędkości, w prow adza jąc  w praw 
dzie hypo te tyczne  w artości oddalenia gw iazd od 
Ziemi. Ilość gwiazd, w yzy sk an y ch  przez Yogla,— 
czterdzieści — je s t  jeszcze zb y t  szczupła, abyśm y 
mogli uważać rezu lta t  jeg o  za osta teczny; zaznacz
my nadto, że obserwacje są bardzo subtelne.

Zauw ażyć należy, że rozbiór widm ow y daje 
prędkość gwiazdy w linji widzenia, w yrażoną  w k i
lometrach, bez względu na to, j a k ą  je s t  j e j  odle
głość od Słońca. Gdy jed n ak  gw iazda je s t  zby t  od-

Szkice Astronom iczne. 12



legła, blask je j  j e s t  bardzo słaby, obserwowanie 
w idmowe s ta je  się trudnym , i z tego względu b ar
dzo je s t  w ażnym  korzystan ie  z możliwie potężnych 
lunet.  M etoda astronom iczna nie dostarcza samej 
prędkości gwiazdy, lecz je j  składową styczną do k u 
li niebieskiej; nie o trzym uje  się n aw et tej składo
wej, lecz kąt,  pod jak im  j ą  widzi obserwator; tak 
więc składową s tyczną  m ożna określić jedynie  o t y 
le, o ile w iadom a je s t  odległość gw iazdy . Spektro- 
skopja  daje w artość  w k ilom etrach  składowej pręd
kości, norm alnej do kuli niebieskiej. Metoda spek
troskopow a posiada n iezaprzeczoną wyższość nad 
astronomiczną; obie zresztą wzajem się popierają, 
dla tego mianowicie, że obie są potrzebne, aby 
o trzym ać wielkość i k ierunek pozornego ruchu 
gwiazdy.

W  przyszłości zapew ne spektroskopję py tać  
będziem y jed y n ie  o wielkość prędkości Słońca; k ie
ru n k u  tej prędkości dostarczy zw ykła  as trono
m ja  2).
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‘) S tarano  się ju ż  również o określenie tegoż k ierun
ku  za pom ocą spektroskopji, lecz osiągnięte w yniki nie są 
zadaw alające, albowiem  nie oparto ich na dość licznych 
obserw acjach.

' 2) Zupełnie świeżo (A stro-Physical Jou rna l 1901, t. 
X III) Campbell, now y dyrek to r O bserw atorjum  Lieka, ogło
sił w ynik i sw ych badań spektroskopow ych, prow adzonych 
od r. 1896-go Zaobserw ow ał on dokładnie ru ch y  w  linji 
w idzenia około 280 gwiazd. M aterjał ten  w yzyskał Camp
bell wespół z W. H. W rightem  dla now ego w yliczenia kie
runku oraz prędkości ruchu  w łasnego Słońca. R achunek 
te n  dał: w spółrzędne apeksu AR == 277°,30' ±  4°,8; D=19°,58' 
±5°,9; prędkość Słońca V = 19 ,9± l,5  kim . (Przyp. Tłum.)



10. Prędkość mgławic w lingi widzenia. W e 
dług dotychczasow ych obserw acji żadna m gław ica  
nie przesunęła się w sposób dostrzegalny  n a  kuli 
niebieskiej. W y n ik a  stąd, że roczne p ara lak sy  m g ła 
wic, a za tym  i ich odległości, zupełnie są n iew iad o 
me. Odległości te  są praw dopodobnie bardzo wiel
kie, jakko lw iek  zauw ażyć  należy, że obserwacje 
mgławic o kon turze  dość n iew yraźnym  m ogły  do
tychczas  przeoczyć małe przesunięcia. Keeler, a s tro 
nom O bserwatorjum  L icka  (Kalifornja) [zm arły  
w roku  ubiegłym , Tłum.], zdołał określić w  la tach  
1890—91 prędkości w linji widzenia 14 m gław ic nie- 
rozwiązalnych, wśród k tó rych  zna jdu je  się p iękna 
m gław ica Orjona, drogą pomiaru niewielkich p rze 
sunięć dwu ja sn y ch  linji ty ch  m gławic. Po  'wpro
wadzeniu poprawek, w y n ik a jący ch  z ruchu obiego
wego Ziemi, o trzym ał on n as tępu jące  prędkości w li
nji widzenia 14-u mgławic, odniesionych do Słońca:

km.
+  18
-  10
+  6
-  34
— 51
-  65
—  10

Źródłem tych  prędkości są ruchy  szczególne 
mgławic, oraz ruch Słońca. Z nak  -+ oznacza, że 
mgławica oddala się od Słońca, znak  —, że się doń 
przybliża. Można wyprow adzić stąd prędkość ru 
chu własnego Słońca, licząc n a  to, że owe 14 p ręd
kości szczególnych m gław ic skom pensu ją  się wTza-

km.
+  48
-  17
—  o 

+  11
— 50
+  l 1 *
-  11
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jem nie , j a k o  zwrócone w najrozm aisze strony. P rz e 
prow adzając  rachunek, przypuściliśmy, że znam y 
apeks ru ch u  w łasnego  Słońca, idzie zaś jedynie  
o określenie prędkości tego  ruchu; znaleźliśmy 15 
kilometrów, w ynik  mało różniący  się od wyniku, 
o trzym anego  przez V ogla  z rozw ażania prędkości 
w  linji widzenia pew nej ilości gwiazd. Oczywista, 
że 14 m gław ic  j e s t  ilością zby t  szczupłą, aby  po
w y ższa  prędkość posiadała cechę pewności; niemniej 
przecież ta  zgodność liczebna j e s t  fak tem  cieka
wym.

W  każdym  razie widzimy, że prędkości w linji 
w idzenia rozw ażanych  m gław ic są tego samego rzę
du wielkości, co takież prędkości gwiazd, a musi to 
się stosować również do prędkości stycznych. 
W p ły w  ty c h  osta tn ich  prędkości na położenie m g ła
wic s tan ie  się z czasem uczuw alnym  i pozwoli w ten 
sposób zdobyć pojęcie o ich od nas odległości.

11. Rozw ażania ogólne. Dokładne obserwacje 
gwiazd od czasu Bradleya, czyli w ciągu półtora 
stulecia, okazują, że (pomijając dw a zaznaczone już 
wyjątki), ruchy  w łasne gwiazd uważać m ożna do
tychczas  za prostodrożne i jednosta jne; za takiż 
sam należy  więc uw ażać ruch Słońca, nieprawidło
wości bowiem tego  ruchu  u jaw niłyby  się w ruchach 
pozornych gwiazd. W obec tego, że drogi nie w y 
k aza ły  jeszcze  żadnej krzywizny, nie m ożna je s z 
cze mówić o jak im ś środku atrakcji,  j a k  np. „C en
tra lne  S łońce” Madlera, dokoła k tó rego  ciążyłyby 
w szystk ie  gwiazdy.

M ożnaby jed y n ie  usiłować odgadnąć ugrupo
w anie szczególnych  prędkości gwiazd, ze względu 
na wielkość oraz k ierunek, na  podstawie położeń,
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za jm ow anych  przez te  gw iazdy  w przestrzeni. P e 
wne jes t ,  że w rozległych g rupach  ru ch y  w łasne 
gwiazd posiadają cechy podobieństwa, k tó rych  nie 
m ożna położyć n a  karb  trafu; t a k  np., w grom adzie  
Plejad, ru ch y  w łasne gwiazd posiadają  prawie j e 
dnakow ą wielkość i k ierunek, a przecież gw iazdy  
oddzielone są wzajem  odległościami znacznie więk- 
szemi, niż składow e gwiazd podwójnych. G rom a
da Hyad, położona również w gwiazdozbiorze Byka, 
przedstaw ia analogiczne zjawisko; gw iazdy  o w za
jem nej  odległości kątowej, większej niż 3°, pos iada
j ą  prawie jed n ak o w e ruchy  własne.

T a  sam a zależność zdaje się zachodzić m iędzy 
kilku gwiazdami, bardziej jeszcze oddalonemi, a na- 
leżącemi do jedne j  konstelacji.  Lecz podział ogó
łu gwiazd na g ru p y  takie, iżby w każdej z nich ruch  
w łasny  był przybliżenie jed n ak o w y  i zm ieniał się 
przy przejściu z jedne j  g ru p y  do drugiej w sposób 
c iągły  — przekracza zakres możności A stronom ji 
dzisiejszej.

Różni astronomowie, zpośród k tó rych  w y m ie 
n im y V an  de Sande B akhuyzena ,  podzielili g w iaz 
dy  o znanych  obecnie ruchach  w łasnych  na  k ilka  
rodzin, już to  w edług  ich położenia (np. gwiazdy, 
należące do mlecznej drogi, i gwiazdy, poza nią le
żące) ju ż  to w ed ług  chemicznego ich składu, u ja 
wnionego przez rozbiór widm owy,— i s tara li  się zb a
dać, czy różne te  rodziny da ją  te n  sam apeks. G d y 
by apeksy b y ły  w yraźnie  różne, m ożnaby  wnieść, 
że prędkość średnia gw iazd zmienia się przy  p rze j
ściu od jednej g ru p y  do drugiej. J akoż ,  s tw ierdza
m y różnice, nie dosyć wszakże w yda tne ,  aby  oprzeć 
na  nich m ożna było jakieś pewne wnioski.
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Nie będzie, być może, bezpożyteczne, zakoń
czyć ten  Szkic w stępem  do ciekawej książki p. t.
Układ świata Lamberta, wyłożony przez Meriana 
(1784).

„Chcielibyśm y, gdyby to było możliwym, odkryć 
p lan  W szechśw iata oraz środki, k tórem i posługiw ał się 
w ieczny Budow niczy przy w ykonaniu  w spaniałego tego 
dzieła. Rozpoczniem y od kontem placji układu, do którego 
należym y, a którego środkiem je s t nasze Słońce. S tąd  p u 
ścim y się ku .ow ym  niezliczonym  słońcom i św iatom , roz
sianym  w ogrom ie przestrzeni.

„Czyż jed n ak  siły ludzkiego um ysłu sięgają ta k  dale
ko? I jak ież  to  zasady kierować nam i m ogą w  tych  bada
niach? P ierw sza, ja k a  się nastręcza, zaczerpnięta je s t 
z p rzyczyn  celowych...

„Oprzem y się z drugiej strony  n a  ogólnych praw ach 
ruchu, k tó rych  wyniki są w szędzie jednakow e, i k tó rych  
w pływ  rozciąga się aż do osta tn ich  g ran ic  m aterji.

„Kroczyć będziem y następnie w św ietle pochodni do
św iadczenia, radząc sią s ta rann ie  dostrzeżeń, złożonych 
w  A rchiw ach Astronom ji.

„Nakoniec, aby w ypełnić braki, weźm iem y od analo- 
g ji m ogące się ostać przypuszczenia, k tórych  spraw dzenie 
za pomocą now ych obserw acji pozostaw im y potomności; 
obserw acje te  stw ierdzą naszą teorję, jeżeli przypuszczenia 
nasze by ły  trafne, i zbliżać j ą  będą coraz bardziej do p e
wności.

„Oto w szystko, do czego rościć sobie m ogą prawo 
isto ty  słabe i ograniczone, zajm ujące jeden p u n k t i trw a ją 
ce chwilę, w ogrom nym  ty m  gm achu, zbudow anym  na 
w ieczność.”

I m y usiłu jem y odkryć  plan wszechświata . P o 
przednicy  nasi nagrom adzili  m a te r ja ły  cenne, lecz 
n iew ystarcza jące  dla zamierzonego celu. P o w in 
n iśm y  przygo tow ać inne jeszcze dla astronomów



przyszłości, a przekażem y im w puściźnie skarb 
prawdziwy, jeśli im pozostaw im y fotograficzną M a 
pę Nieba. x)
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') Fotograficzna Mapa Nieba, której sporządzenie po 
stanowiono n a  Konferencji m iędzynarodow ej, zwołanej do 
P aryża w  1887 r. za in ic ja tyw ą adm irała Mouehez, będzie owo
cem zorganizow anej wspólnej p racy  licznych O bserw ator- 
jów . Niemałe zasługi przy p racy  nad n ią położył sam  Tis- 
serand. Główna Mapa obejmie około 30 m iljonów  gw iazd 
do 14-ej wielkości; prócz tego  m apa dodatkow a odtw orzy 
gw iazdy do 11-ej w ielkości i posłuży do ułożenia K ata logu  
i —3 m iijonów  gwiazd.

P ierw sza znakom icie u łatw i, m iędzy innem i, obser
w owanie pojaw ienia się i zn ikan ia gw iazd, zm ian b lasku ,ru 
chów solidarnych gw iazd w pew nych obszarach przestrzeni. 
D ruga pozwoli na ścisłe określanie położeń w zględnych, 
w odniesieniu do zaw artych  w niej gwiazd, in n y ch  ciał n ie 
bieskich, ja k  kom et i asteroid; nad to  posunie ona naprzód  
badanie ruchów  w łasnych gw iazd a w ięc i ruchu  w  p rze 
strzeni układu słonecznego.

Są to ato li ty lko  najg łów niejsze z pośród licznych, 
a w części dziś nieprzew idzialnych w yników  posiadania 
ta k  dokładnej m apy. O sta tn ia K onferencja m iędzynarodo
wa, odbyta w  P aryżu  w lipcu 1900 r, stw ierdziła, że z 18 Ob- 
gerw atorjów , k tóre podzieliły m iędzy siebie pracę odfoto- 
grafow ania nieba, 15 p racą  tą  mogło się zająó; Obserwato- 
r ja  te , rozsiane n a  obu półkulach, m ają ju ż  go tow ych ,
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z ogólnej liczby 18058 klisz,—15 015; reszta  bgdzie też w k ró t
ce skończona.

N a m iejsce trzech  O bserw atorjów , k tóre nie dopisały, 
zna lazły  się ju ż  trzy  inne, możemy więc uw ażać za rzecz 
pew ną, że dzieło, którego ukończenie w ydaw ało  się z po
czątku  bardzo w ątp liw ym , w kró tce w całości bgdzie go
towe.

Z uchw alstw em  byłoby chcieć zdobyć podobne bogac
tw a drogą obserw acji bezpośrednich, południkow ych; połą
czone w ysiłki astronom ów  całego św ia ta  w ciągu długich 
stu leci nie podołałyby tak iem u zadaniu.

(Przyp. Tłum.).
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