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CZESC I
WIADOMOSCI WSTEPNE

Rozdziat I

PRZEDMIOT ASTRONOMII

1.1. Astronomia dawniej a dzi$

Astronomia ) jest najstarsza z nauk. O ile w innych dziedzinach wiedzy przez
tysiaclecia wystarczaly niepowiazane ze soba, tradycyjnie przekazywane, przepisy
1 zwyczaje, o tyle np. dla orientacji wedlug gwiazd w czasie podrdzy,
przewidywania zblizajacych si¢ por roku wedlug polozen Stofica na niebie,
konieczne bylo zrozumienie jakich$ ogdlnych zasad, wedlug ktorych odbywaja sig
ruchy ciat niebieskich.

Mozemy podziwia¢ umiej¢tnosci zamierzchlych cywilizacji w zakresie np.
matematyki, budownictwa, agronomii, jednak sposob, w jaki do nich
podchodzono, byl zupelie rézny od dzisiejszego, naukowego podejscia do tych
samych zagadnien. Natomiast zar6wno starozytne metody obserwacji
astronomicznych, jak 1 systemy mySlowe ich geometrycznego ujgcia zywo
przypominaja wspotczesne metody 1 systemy. O ile inne nauki pojgte wspoicze$nie
zaczely powstawaé w okresie rozkwitu kultury greckiej, a wigc okoto 2000 lat temu,
o tyle stosunkowo doktadne obserwacje astronomiczne dokonywane byly juz tysiace
lat przed nasza era.

Wiemy, ze takich obserwacji astronomicznych dokonywano migdzy innymi
w starozytnej Babilonii, Egipcie, Chinach oraz Ameryce Srodkowej. Wspolczesna
astronomia do dzi§ uzywa podstawowych poje¢ 1 termindw powstatych w bardzo odleglej
starozytnosci. Nalezy do nich np. sfera niebieska, zenit, os swiata, o ktorych bedzie mowa
w dalszych rozdzialach.

Podstawowym dzialem astronomii jest tzw. astronomia sferyczna zajmujaca si¢
teoria obserwowanych polozen i przesuni¢é¢ ciat niebieskich na sferze niebieskiej. Ten
dziat nie zajmuyje si¢ istota obserwowanych zjawisk. Dla niego ciala niebieskie sa jakby tylko
Swiatelkami $wiecacymi na niebie. Jedna z dyscyplin astronomii sferycznej jest
astrometria zajmujaca si¢ dokladnymi pomiarami polozen ciat niebieskich. Nalezy do niej

wyznaczanie z obserwacji dokladnych polozen gwiazd i na tej podstawie ukladanie ich

) Astronomia — po grecku astron znaczy gwiazda i nomos — prawo, czyli nauka o ciatach niebieskich.



katalo gow itp.

Innym dziatem astronomii jest astronomia praktyczna wraz z tzw. astronomia
geodezyjna, zajmujaca si¢ wyznaczaniem stron $wiata, wspotrzednych geograficznych,
ksztattu Ziemi, badaniem jej ruchu obrotowego i na tej podstawie wyznaczaniem czasu.

Badanie ruchow cial w ukfadzie planetarnym, obliczanie sit dziafajacych migdzy tymi
cialami, obliczanie orbit ciat niebieskich, przewidywanie potozen ciat na niebie, naleza do
mechaniki nieba.

Wymienione dzialy, ktore zajmuja si¢ tylko polozeniami i ruchami ciat niebieskich,
ymuje si¢ czasem, jako jedna calo$¢ nazywana astronomia klasyczna. Natomiast dziat
astronomii, powstaty stosunkowo niedawno, bo w XIX w., zajmujacy si¢ fizyczna
1chemiczna budowa ciat niebieskich, nazywany astrofizyka.

Astrofizyka dzieli si¢ na astrofizyk¢ obserwacyjna, ktorej glownym zadaniem sa
badania ilosciowe 1 jakoSciowe promieniowania elektromagnetycznego, oraz na
astrofizyke¢ teoretyczna, ktora, opierajac si¢ na prawach fizyki, stawia sobie za cel
opracowanie, teorii zjawisk fizycznych obserwowanych we Wszechs§wiecie.

Astronomia klasyczna wraz z astrofizyka zajmuja si¢ pojedynczymi zjawiskami
zachodzacymi we Wszech§wiecie, wyciaganiem, stad ogoélnych wnioskéw zajmuje sig
astronomia gwiazdowa. (Nazwa astronomii gwiazdowej pochodzi stad, ze dawniej poza
uktadem planetarnym umiano bada¢ tylko rozmieszczenia i ruchy gwiazd. Dopiero pozniej
zaczgto si¢ zajmowaé rowniez mglawicami, galaktykami, gromadami galaktyk.) Astronomia
gwiazdowa nie zajmuje si¢ wigc poszczegdInymi zjawiskami, lecz, czerpiac o nich gotowe
dane od astronomii klasycznej oraz astrofizyki i postugujac si¢ przy tym
metodami statystycznymi, stara si¢ wyjasni¢ ogdlne rozmieszczenie i ruchy ciat
niebieskich we Wszech§wiecie.

Najogdlniejszymi prawami rzadzacymi tym rozmieszczeniem — budowa
Wszech§wiata — zajmuje si¢ dziat zwany kosmolo gia.

Osobne miejsce wsrod dziatldw astronomii zajmuje nauka o powstawaniu
1 rozwoju ciat niebieskich oraz ich zbiorowisk — kosmogonia. Nie jest to
w zasadzie odrgbny dzial, lecz raczej wspolny temat wszystkich dziatow
astronomii. Z jednej bowiem strony kosmogonia poshiguje si¢ wynikami
wszelkich dziatow astronomii, z drugiej — zadne cialo niebieskie nie moze by¢
uznane za dokladnie zbadane, dopdki nie wiemy, jak ono zmienialo si¢ w czasie,
jaka jest jego ewolucja i jaka rola w ewolucji Wszech§wiata.

Mimo, ze w poprzednich latach nauki nie uczyliScie si¢ astronomii, jako

oddzielnego przedmiotu, liczne elementarne wiadomo$ci z tego zakresu



wchodzity w kurs innych przedmiotéw.

Przypomnijmy sobie te wiadomosci:

Ziemia jest cialem o ksztatcie zblizonym do kuli, krazacym wokoét Stonca. Wokot
Ziemi krazy Ksi¢zyc i wraz z nig bierze udziat w ruchu dookota Stonca. Podobnie jak
Ziemia, wokot Stonca kraza jeszcze inne pokrewne jej ciala niebieskie. Nazywamy je
planetami. Stonce o$wietla swoimi promieniami wszystkie planety lacznie z Ziemia
1 krazacym wokot niej Ksigzycem. Slonce, wszystkie planety i inne mniejsze ciala krazace
wokot niego tworzg razem Uklad Stoneczny. Poza Uktadem Stonecznym w wielkich

odle glosciach rozmieszczone sa gwiazdy, bedace ciatami podobnymi do Stonca.

1.2. Obserwacje astronomiczne

Rzadko dokonujemy dzi§ naukowych obserwacji astronomicznych gotym
okiem. Zwykle za pomoca, mniej lub bardzo skomplikowanych przyrzadow badamy
jakosciowo 1 ilosciowo promieniowanie przychodzace do nas od ciat niebieskich.
Wykorzystujemy przy tym zar6wno promieniowanie widzialne, jak i inne rodzaje
promieniowania elektromagnetycznego: podczerwone, nadfioletowe oraz radiowe.
Trudnym zadaniem jest doprowadzenie odpowiedniego promieniowania do
aparatury odbiorczej. Wszelkie urzadzenia stluzace do tego celu mozna podzieli¢ na
dwie zasadnicze klasy.

Czasem idzie o to, aby mozliwie jak najwigcej tego promienio wania skupié
w jednym punkcie. Dzieje si¢ tak w przypadku badania cial niebieskich stabo
swiecacych, np. bardzo odlegltych, albo gdy chcemy promieniowanie idace od
danego ciala poddawa¢ subtelnym badaniom np. widmowym, czyli spektralnym.
Do tych celow stuza stosunkowo duze, nieraz potgzne, o ogromnych $rednicach
teleskopy, w ktorych promieniowanie skupiane jest za pomoca odpowiedniego
uktadu soczewek (tzw. refraktory), luster (reflektory) lub siatek drucianych oraz
anten kierunkowych (radioteleskopy).

Srednica obiektywu najwigkszego istniejacego obecnie refraktora wynosi 1,02 m
(Obserwatorium Yerkesa w USA), reflektora — 6,00 m (Obserwatorium
w Zielenczukskiej na Kaukazie w ZSRR rys. 5) [Chociaz obecnie istnieja wigksze
teleskopy to kaukaski kolos ma nadal najwigksze zwierciadlo wykonane
z pojedynczego bloku szkla — przyp. red.]. Trudno powiedzie¢, jakie sa wymiary
najwigkszego radioteleskopu. Pojedyncze czasze paraboidalne skupiajace fale

radiowe do celow astronomicznych miewaja $rednice po kilkadziesiat metrow. [W



Arecibo 300 m, w Efelsbergu 100 m, w Toruniu 32 metry — przyp.red.]. Czasem
jednak radioteleskopy bywaja ukfadami oddzielonych od siebie anten radiowych
rozmieszczonych na obszarach wielu kilometrow Iub nawet na réznych
kontynentach.

Inny typ przyrzadow astronomicznych stosuje si¢, kiedy idzie nie tyle
o skupienie wielkiej iloSci promieniowania, ile o doktadny pomiar kierunku,
z ktdrego promieniowanie dochodzi. Przyrzady shizace do tego celu sa stosunkowo
niewielkie, ale za to wyposazone w bardzo precyzyjne katomierze, podzialki
i §ruby mikrometryczne, aby mozliwie jak najdoktadniej mozna bylo mierzy¢
polozenie ciat na niebie. Dokladno$¢ wynikow pomiardw katowych dochodzi tu
czgsto do 0,001 sekundy tuku.

Rysunki 1—7 przedstawiaja rdzne typy przyrzadéw astronomicznych.

Rys.1. Najwickszy polski teleskop optyczny o srednicy 90cm
w obserwatorium w Piwnicach pod Toruniem.



Rys.2. Welki radioteleskop w Jodrell Bank w Anglii.

Rys.3. Tak zwane kolo wertykalne w obserwatorium we Wroctawiu. Przyrzad stuzacy
do pomiaréw potozen ciat niebieskich.



Rys.5. Teleskop optyczny (reflektor) o $rednicy 6 metrow w Zielenczukskiej na Kaukazie.



Rys.6. Klasyczny typ lunety astronomicznej (refraktor)
w obserwatorium Licka w Kalifornii.

Rys.7. Zespot anten radiowych w ksztalcie krzyza w obserwatorium w Sydney w Australii.

Przyrzady astronomiczne czg¢sto umieszcza si¢ z dala od miast, aby
w obserwacjach nie przeszkadzaty dymy ani tuny miejskich §wiatet. Astronomowie

rzadko poshtuguja si¢ przyrzadami przeno$nymi. Na ogo6l przyrzady umieszcza si¢



w statych, specjalnie dla nich zbudowanych pawilonach obserwacyjnych, ktore
czgsto maja ksztalty otwieranych i obracajacych sig¢ kopul. Zesp6t takich pawilonow
wraz z pracowniami, shizacymi do opracowywania dokonanych zdjeé
fotograficznych 1 pomiard6w, nazywa si¢ obserwatorium astronomicznym.

W Polsce mamy kilka naukowych obserwatoriow astronomicznych. Na rysunku

8 widzimy obserwatorium astronomiczne w Forcie Skala pod Krakowem.

Rys.8. Fragment obserwatorium w Forcie Skala pod Krakowem.

Dla pozbycia si¢ zaktocajacego wplywu atmosfery ziemskiej przyrzady astronomiczne
umieszcza si¢ czasem w pojazdach kosmicznych zwanych obserwatoriami orbitalnymi.
W takich obserwatoriach mozna bada¢ ciala niebieskie nie tylko w promieniach §wietlnych
i radiowych, ale we wszystkich dlugosciach fal elektromagnetycznych, w szczegdlnosci
w promieniach y 1 rentgenowskich. Te promienie sa calkkowicie pochlaniane przez
atmosfer¢ Ziemi. Badania tego typu naleza do tak zwane] astronomii

pozaatmosferycznej.



Rozdziat II
ORIENTACJA NA NIEBIE

2.1. Sfera niebieska

Czlowiek potrafi okre§li¢ oczami tylko niewiekie odleglosci wynoszace
kilkanascie, a w najlepszym razie kilkadziesiat metrow. W sposdb bezposredni
okre§lamy odleglosci przedmiotow lezacych przed nami na stole, odleglosci kamieni
lezacych na drodze, czy odleglos¢ blisko przelatujacych ptakéw. Odleglosci
przedmiotow dalszych umiemy oceni¢ tylko o tyle, o ile dostrzegamy w nich jakie$
dodatkowe cechy swiadczace o tej odleglosci. Odleglo$¢ widzianej na widnokregu wsi
oceniamy bezwiednie po wielko§ci budynkdéw, po stopniu zamglenia obrazu lub
w inny podobny sposob.

Nie potrafimy natomiast zupetnie oceni¢ odleglosci obiektow dalszych, jezeli nie
mamy wiadomosci dodatkowych. Widzac na przyktad na niebie samolot nieznanego
typu, nie potrafimy powiedzie¢, czy to jest samolot maty lecacy stosunkowo nisko,
czy tez znacznie nawet wigkszy, ale za to odpowiednio wyzej lecacy.

Wszystkie ciala niebieskie sa bardzo odlegl, a zarazem nie maja Zadnych
uchwytnych cech nadajacych si¢ do bezposredniego oceniania ich odlegtosci. Dlatego,
gdy patrzymy na niebo, stwierdzamy od razu, w jakim kierunku znajduje si¢ dana
gwiazda, planeta, czy inne ciato, nic nie wiemy natomiast, jak daleko si¢ ono
znajduje.

Niektébre  rozwazania  astronomiczne  wygodnie  jest  przeprowadzac
tak, jakby wszystkie ciala niebieskie byly jednakowo odlegle, czyli lezaly na
powierzchni pewnej kuli, w ktoérej srodku znajduje si¢ obserwator. Takie ujecie
odpowiada rowniez stosunkowo dobrze wrazeniu, jakie odnosimy, kiedy patrzymy na
niebo; wydaje si¢ nam bowiem, Zze wszystkie ciata niebieskie leza na powierzchni

pewnej kuli nas otaczajacej (rys. 9). Te powierzchni¢ nazywamy sfera niebieska.



Rys. 9. Sfera niebieska.

Zamiast mowi¢, ze jakie$ cialo niebieskie znajduje si¢ w przestrzeni w tym
a tym kierunku, mé wimy, ze lezy ono w tym a tym miejscu sfery niebieskiej. Jest
to tylko pewien umowny sposéb wyrazania sig.

2.2. Pion i horyzont

Dla orientacji ustalamy na sferze niebieskiej pewne wyrdznione punkty i linie.

Rys. 10. Zenit, nadir, pion i horyzont.

Linia prosta wyznaczona przez pion — w praktyce mozna ja otrzymaé przez
zawieszenie cigzarka na nici — przebija sferg niebieska w dwu punktach. Punkt

znajdujacy si¢ nad nami nazywamy zenitem (Z na rys. 10), a drugi, lezacy pod



nami (nie widzimy go, gdyz zaslania go powierzchnia Ziemi) — nadirem (Nd).

Plaszczyzna prostopadta do kierunku pionu, przechodzaca przez Srodek sfery,
przecina ja wzdluz kola zwanego horyzontem astronomicznym lub wprost
horyzontem.

Wisrod linii na sferze niebieskiej wazna role odgrywaja tak zwane kola wielkie,
czyli kota lezace w plaszczyznach przechodzacych przez srodek sfery. Z okre§lenia
horyzontu astronomicznego wynika, ze jest on kotem wielkim.

W dalszej czg$ci podrgcznika, méwiac o horyzoncie bgdziemy mieli na mysli
zawsze horyzont astronomiczny. Nalezy tu jednak wspomnie¢, ze oprocz pojecia
horyzont astronomiczny uzywa si¢ czasem poj¢cia horyzont fizyczny.

Horyzont fizyczny jest to linia graniczna pomigdzy widocznym obszarem
powierzchni  Ziemi, czyli widnokrggiem a niebem. Natomiast horyzont
astronomiczny jest pojeciem abstrakcyjnym, jest to wielkie kolo na sferze niebieskiej
prostopadte do pionu. Widnokrag, podobnie jak ograniczajacy go horyzont fizyczny,
ma ksztalt nieregularny, zaleznie od uksztaltowania terenu, jak gory, lasy
i zabudowania. Tylko na pelnym morzu i na rozleglych pustyniach widnokrag ma

ksztalt kota (nie zawsze wielkiego).

2.3. O§ swiata i rownik

Patrzac na niebo widzimy, ze widoczne na nim gwiazdy zmieniaja poloZenie. Po
zachodniej stronie widnokregu gwiazdy zachodza, przestaja by¢ widoczne, po wscho-
dniej — wschodza, a nastgpnie wznosza sig¢ coraz wyzej.

Istnieje jednak jeden punkt nieba nad horyzontem, ktéorego polozenie nie ulega
zmianie. W poéiocnych szeroko$ciach geograficznych jest to poilnocny biegun
niebieski (Bj na rys. 11).

Prosta przechodzaca przez pdéinocny biegun i przez obserwatora nazywa si¢ 0sig
Swiata. Jest to prosta przechodzaca przez obserwatora i rownolegla do osi ziemskie;j.

Drugi punkt przebicia przez o$§ $wiata sfery niebieskiej, przypadajacy w naszych
szerokosciach geograficznych pod horyzontem, nazywamy potudniowym

biegunem niebieskim (B, na rys. 11).



Rys. 11. Bieguny niebieskie i rownik.

Nazwy bieguny niebieskie i os swiata pochodza z czasoéw, gdy sadzono, ze ruch nieba
jest fizycznym ruchem Wszech§wiata wokot nieruchomej Ziemi. Dzi§ traktujemy je
jako tradycyjne terminy umowne.

Kolo wielkie prostopadie do osi §wiata nazywamy réwnikiem niebieskim lub
wprost rownikiem. Rownik dzieli cata sfer¢ niebieska na dwie potkule — poocna

i potudniowa.

2.4. Poludnik, strony $ wiata

Wiekie koto przechodzace przez zenit, nadir i oba bieguny niebieskie nazywamy
poludnikie m niebieskim lub wprost poludnikiem.

Punkty przecigcia poludnika z horyzontem nazywamy punktem péinocy N i punktem
poludnia S (rys. 12). Punkty przecigcia roéwnika z horyzontem — punktem
wschodu £ 1 punktem zachodu W.

Punkty N, S, E 1 W sa to tak zwane kardynalne punkty horyzontu. Nie nalezy myli¢
punktu péinocy N z biegunem polocnym B;, ani punktu potudnia S z biegunem
poludniowym B,.



Rys. 12. Potudnik i strony $wiata.

Rys. 13. Strony §wiata i biegun niebieski.

W praktyce punkt po6lnocny N mozemy w przyblizeniu okresli¢; jako ten punkt na
horyzoncie, ktory znajduje si¢ pod gwiazda Biegunowa (rys. 13). Gdy staniemy
twarza do tego punktu, punkt potudnia S bedzie si¢ znajdowat $ciSle za nami, po
prawej rece bedziemy mieli punkt wschodu E, po lewej — zachodu W. Poludnik
niebieski bgdzie przechodzit doktadnie nad nami przez zenit Z od punktu N do S.

2.5. Ruch dzie nny

Widomy *) obrot calej sfery niebieskiej nazywamy ruchem dziennym nieba.
Jest on przedstawiony na rysunku 14. Pelny obrét sfery niebieskiej nastepuje
w czasie rOwnym obrotowi Ziemi wokol osi, to znaczy w ciagu jednej doby

gwiazdowej, ktora jest okolo 4 minuty krétsza od doby Sredniej uzywanej w zyciu

codziennym.

“) W przeciwienstwie do zjawisk astronomicznych ujetych przestizennie w fizycznie okreSlonym uktadzie
odniesienia, zjawiskami widomymi nazywamy zjawiska obserwowane przez obserwatora znajdujacego si¢ w danym
miejscu Ziemi (lub innego ciala niebieskiego) i wykonujacego wraz ze swoim miejscem obserwacji pewne (nie
prostoliniowe na ogot) ruchy. Teoria sfery niebieskiej jest teoria zjawisk widomy ch.



W ruchu dziennym ciala niebieskie zakreslaja kola rownolegle do réwnika
niebieskiego. Wskutek ruchu dziennego kazda gwiazda przechodzi dwukrotnie w czasie
doby gwiazdowej przez poludnik; raz gdy znajduje si¢ najwyzej na niebie (punkty A4’
B’'C’) — jestto tzw. gorowanic — iraz gdy znajduje si¢ najnizej (punkty 4", B”, C")
— tak zwane dolowanie. Gérowanie i dolowanie nazywamy inaczej kulminacja

g6rna 1 dolna.

Rys. 14. Ruch dzienny nieba.

Gwiazdy znajdujace si¢ blisko bieguna polnocnego sa zawsze nad horyzontem
(gwiazda A4 na rys. 14). Podobnie gwiazdy znajdujace si¢ blisko bieguna
poludniowego znajduja si¢ stale pod horyzontem i nigdy ich nie widzimy (gwiazda C).

Natomiast drogi gwiazd zgrupowanych w poblizu rownika przecinaja horyzont
(gwiazda B). Gdy gwiazda wynurza si¢ spod horyzontu, nazywamy to jej wschodem,
gdy chowa si¢ pod horyzont — moéwimy o zachodzie. Wszystkie wschody gwiazd
odbywaja si¢ po wschodniej stronie sfery niebieskiej, wszystkie zachody — po
zachodnie;j.

Punktu wschodu lub zachodu jakiej§ gwiazdy nie nalezy myli¢ z kardynalnymi
punktami: wschodu i zachodu, ktére byly omoéwione w poprzednim paragrafie. Gdy
méwimy po prostu punkt wschodu powstaje pewna dwuznacznos$¢, ktéra zreszta
nie jest grozna, bo z kontekstu wynika zawsze, o jakim punkcie wschodu, czy
zachodu mowa.

Gwiazdy znajdujace si¢ na samym rowniku niebieskim potowg ruchu

dziennego wykonuja nad horyzontem i1 potowe¢ pod nim.



2.6. Gwiazdozbiory

Obrot Ziemi wplywa na zmiang polozenia gwiazd wzgledem obserwatora, nie
wplywa natomiast na wzajemne polozenie gwiazd wzgledem siebie. Z tego
powodu sfera niebieska obraca si¢ jako calo$¢, przy czym znajdujace si¢ na niej
gwiazdy zachowuja wzglgdem siebie polozenie prawie niezmienne.

Dla tatwiejszej orientacji polaczono umownie gwiazdy lezace na sferze niedaleko
siebie w grupy zwane gwiazdozbiorami lub konstelacjami. W obrgbie
gwiazdozbioru poszczegblne jasniejsze gwiazdy oznacza si¢ kolejnymi matymi
literami alfabetu greckiego poczynajac na ogo6t od najjasniejszej gwiazdy. Tak np.
o (alfa) Wielkiej Niedzwiedzicy oznacza najja$niejsza gwiazde w tym gwiazdo zbiorze.
Inne gwiazdy nosza nazwy 3 (beta), y (gamma), § (delta) itd.

Wiele gwiazdozbiorow otrzymato nazwy jeszcze w starozytno$ci Sa to nazwy
mitologiczne. Czgsto nazwa gwiazdozbioru przypomina figurg, ktdéra tworza
gwiazdy nalezace do danej grupy lub ktorej si¢ mozna w tej grupie gwiazd
dopatrzy¢ przy wigkszej lub mniejszej fantazji. Czgsto sasiadujace ze soba
gwiazdozbiory przedstawiaja cale sceny mitologiczne. Rysunek 15 jest
reprodukcja starej mapy nieba przedstawiajaca grupe gwiazdozbiorow Oriona
i Byka — mitologiczna walkg mys$liwca ze zwierzgciem. Podobnie rysunek 16
przedstawia 6 gwiazdozbiorow ilustrujacych legend¢ o Andromedzie corce
Kasjopei. Andromeda jest przykuta do skaty przez swego ojca, Cefeusza. Ma ja
pozre¢ Wieloryb, lecz Perseusz wlasnie przybywa na Pegazie, aby ja wybawic.

Inne gwiazdozbiory, zwlaszcza wigkszo$¢ konstelacji na potkuli potudniowej,
otrzymaty nazwy w czasach nowozytnych.

Dzi§ gwiazdozbiorami nazywamy nie tyle grupy gwiazd, ile pewne okre$lone
obszary sfery niebieskiej, pomigdzy ktérymi wytyczono $cisle granice. Na koficu
ksiazki znajduje si¢ mapa nieba ze wspoOlczesnym podzialem na gwiazdozbiory.

Mozna na niej odszuka¢ gwiazdozbiory przedstawione na rysunku 15 i16.



Rys. 15. Gwiazdozbiory Oriona i Byka.



Rys. 16. Perseusz, Andromeda i gwiazdozbiory okoliczne.

Bliskie siebie potozenie gwiazd na sferze niebieskiej bynajmniej nie Swiadczy o ich
bliskim polozeniu w przestrzeni, gdyz polozenie na sferze — jak juz wiemy —
oznacza tylko kierunek w przestrzeni. W sklad jednego gwiazdozbioru moga wchodzi¢

gwiazdy znajdujace si¢ bardzo daleko od siebie w przestrzeni, lecz lezace w bliskich

sobie kierunkach, jak to wyjasnia rysunek 17.

Rys. 17. W sklad jedne go gwiazdozbioru moga wchodzi¢ gwiazdy bardzo odlegte

W przestrzeni.



2.7. Wysokos¢ i azymut

Do $cistego opisywania polozen ciat na sferze niebieskiej stuza wspoirzedne
astronomiczne.

Kat migedzy kierunkiem ku danemu punktowi na sferze niebieskiej a plaszczyzna
horyzontu nazywamy wysokoS$cig tego punktu i oznaczamy symbolem 4. Jesli przepro-
wadzimy na sferze niebieskiej uk wielkiego kola przez zenit (Z na rys. 18) i dany punkt
G, to wysoko$¢ tego punktu mozna okresli¢ réwniez jako luk rozpatrywanego wiel-
kiego kola, zawarty pomigdzy punktem G a horyzontem. Jeszcze prosciej mozna

powiedzie¢, ze wysoko$¢ punktu jest jego odleglo$cia katowa od horyzontu.

I
Nd

Rys.18. Wysokos¢.

Kazdy punkt na sferze niebieskiej ma jednoznacznie okres$lona wysokos¢.
Wysokosci wszystkich punktow sfery niebieskiej, znajdujacych si¢ nad horyzontem,
zawieraja si¢ w przedziale od 0° do 90°, przy czym 4 = 90° ma tylko jeden punkt na
sferze, mianowicie zentt.

Aby moc opisywaé polozenie punktow sfery niebieskiej, znajdujacych sig¢ pod
horyzontem, umawiamy si¢ okre§la¢ ich wysoko$¢ jako kat pomigdzy kierunkiem ku

danemu punktowi a ptaszczyzna horyzontu, opatrzony znakiem yjemnym.



Rys. 19. Wysoko$ci réznych punktow.

Na rysunku 19 przedstawione zostatlo kilka punktow na sferze niebieskiej
z podanymi wysokosciami. Przeprowadzmy przez zenit idany punkt na sferze niebieskiej
(G na rys. 20) wielkie kolo. Kat dwuscienny pomigdzy ptaszczyzna tego kota
a plaszczyzna potudnika, liczony od punktu S w kierunku zachodnim, nazywamy
azymutem danego punktu i oznaczamy symbolem 4°). Jak widzimy na rysunku 20,
azymut jakiego$§ punktu mozna okre$li¢ jako tuk horyzontu zawarty pomigdzy

punktem potudnia a rzutem prostopadtym danego punktu na horyzont.
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Rys. 20. Azymut. Rys. 21. Azymuty roznych punktow.

“) W geodezji azy mutem nazywa sie inny kat liczony podobnie jak azymut astronomiczny, lecz nie od punktu
potudnia, tylko od punktu poocy.



Azymuty wszystkich punktow na sferze niebieskiej zawieraja si¢ pomigdzy 0°
a 360°. Punkty S, W, N i E maja odpowiednio 4 = 0°, 4 =90°, 4 = 180°14 =
270°. Mozna powiedzie¢ rowniez, ze azymut punktu S wynosi 360°.

Rysunek 21 przedstawia polozenie kilku punktow na sferze niebieskiej

z podanymi azymutami.

2.8. Wspolrzedne horyzontalne

Wysoko$¢ 1 azymut sa dwiema wspotrzgdnymi stanowiacymi razem tzw.
uklad wspolrzednych horyzontalnych. Podanie wysokosci i azymutu okre$la
jednoznacznie polozenie danego punktu na sferze niebieskie;.

Uklad wspotzednych horyzontalnych wygodny jest do latwego odszukiwania
gwiazd na niebie. Azymut nie jest bowiem niczym innym, jak okre$leniem kierunku
ku danemu ciatu niebieskiemu wzgledem stron $wiata, wysoko$¢ za$ okresla katowe
oddalenie ciala od horyzontu. Wiele przyrzadow astronomicznych pozwala bezpo-
srednio mierzy¢ wysokos$ci 1 azymuty ciat niebieskich.

Poniewaz jednak sfera niebieska wykonuje ruch dzienny, wszystkie ciata niebieskie,
biorac udziat w tym ruchu, zmieniaja stale zar6wno wysoko$¢ jak i azymut. Dlatego
uktad wspotrzednych horyzontalnych nadaje si¢ do okre$lania polozen cial na sferze
niebieskiej w danym momencie i w danym miejscu, ale nie nadaje si¢ do opisu trwa-

fego potozenia, a wige do zestawienia katalogu gwiazd lub opisu gwiazdozbiorow.

2.9. Wspolrzedne rownikowe

Uklad wspotrzednych horyzontalnych jest przyktadem jednego z licznych
uktadow wspo6trzednych uzywanych w astronomii.

Innym przyktadem jest tzw. uklad wspélrzednych réwnikowych
rownonocnych. Podstawowa plaszczyzng tego uktadu stanowi rownik niebieski
Jedna wspolrzedna jest deklinacja begdaca odlegloscia katowa gwiazdy od réwnika
nicbieskiego. Druga stanowi rektascensja, bedaca katem dwusciennym kot
prostopadtych do réwnika niebieskiego, z ktdérych jedno przechodzi przez dany obiekt,
drugie przez umowny punkt sfery niebieskiej, zwany punktem Barana (porownaj
§ 4.4), bioracy wraz ze sfera niebieska udziat w ruchu dziennym.

Deklinacja 1 rektascensja na sferze niebieskiej sa odpowiednikami szerokosci

1 dlugosci geograficznej na kuli ziemskiej (rys. 22).
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* umowny punkt *umowny punkt
na kuli ziemskiej na sferze niebieskiej

Rys. 22. Analogia pomigdzy dtugoscia i szerokoscia geograficzna na kuli ziemskiej,

a rektascensja 1 deklinacja na sferze niebieskie;j.

Deklinacja i rektascensja gwiazd nie zmieniaja si¢ wskutek ruchu dziennego, gdyz
ukfad wspotrzednych réwnikowych zwiazany jest z obracajaca si¢ sfera niebieska.
W definicji tego ukfadu nie wystepuja zadne punkty ani linie zwiazane z nieruchomym
obserwatorem. Katalogi, atlasy 1 mapy nieba najczgsciej podaja potozenia cial nie-
bieskich w uktadzie wspotrzednych rownikowych rownonocnych.

Zgodnie z tradycja, rektascensje wyraza si¢ najczeSciej nie w stopniach, lecz
w tak zwanej mierze czasowej. Kat peiny dzieli si¢ tu na 24 godziny. Kazda
godzina dzieli si¢ na 60 minut czasowych, ktore sa, oczywiscie, wigksze niz
minuty tuku, z ktérych kazda rowna si¢ 1/60 stopnia. Minuta czasowa dzieli si¢
z kolei na 60 sekund czasowych. Wspotrzgdne rownikowe réwnonocne zostaty

uzyte na mapie nieba zamieszczonej na koncu tej ksiazki.




CWICZENIA

Temat do zastanowienia

ZnajdZ miejsce geometryczne punktdéw na horyzoncie, w ktoérych moga wschodzi¢
gwiazdy, oraz punktow, w ktorych moga zachodzi¢ gwiazdy. Czy jaka§ gwiazda moze
wschodzi¢ lub zachodzi¢ w punkcie ponocy N lub w punkcie potudnia S?

Obserwacje do czeSci 1

1. Zaobserwuj wieczorem polozenie jasnych gwiazd na zachodniej i wschodniej
stronie nieba. Wykonaj szkic polozenia najjasniejszych gwiazd wzgledem widnokregu.
Z tego samego miejsca powtorz obserwacje po uplywie godziny lub dwu godzin. Zauwaz
zmiany wywolane ruchem dziennym nieba.

2.Patrzac na niebo ocen na oko wysokos$ci i azymuty roznych obiektow (Stonca,
Ksigzyca, planet, jasniejszych gwiazd).

Do okreslenia przyblizonych azymutow mozesz poshizy¢ si¢ kompasem lub musisz
pamigta¢, ze azymut gwiazdy Polarnej o (Malej Niedzwiedzicy) wynosi zawsze okoto
180°. Gwiazdg Polarna odnajdziesz na niebie za pomoca mapki (rys. 23).

3.Za pomoca linjjki z katomierzem 1 pionem (rys. 24) pomierz dokladniej wyso-
kosci tych samych obiektoéw, pordwnaj je z uprzednimi ocenami na oko. Powtorz po-
miary po uptywie godziny lub dwu. Pomierzone zmiany wyja$nij ruchem dziennym
nieba.

4.Umieszczony w statywie aparat fotograficzny skieruyj noca na okolice bieguna
niebieskiego. Pozostaw przez godzing otwarty obiektyw. Postaraj si¢ rozpozna¢ na
tym zdjeciu gwiazdg Polarng i inne gwiazdy uwidocznione na mapie (rys. 23).

5.Postugujac si¢ mapa nieba, postaraj si¢ okre§li¢ w przyblizeniu rektascensje
i1 deklinacje widocznych na niebie planet i Ksi¢zyca. Poréwnaj swoje wyniki z danymi

kalendarza astronomicznego.



Wielka Niedzwiedzica
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Rys. 23. Potozenie gwiazdy Polarnej na niebie.

Rys. 24. Prowizoryczny przyrzad do pomiaré6w wysokosci na niebie.



CZESC 11
Z1IEMIA JAKO CIALO NIEBIESKIE

Rozdziat III

KSZTALT I ROZMIARY ZIEMI

3.1. Kulisto$ ¢ Zie mi

Od czaséw starozytnych wiadomo byto, ze Ziemia nie jest plaska. O krzywiznie
powierzchni Ziemi §wiadczyly takie zjawiska, jak wynurzanie si¢ zza widnokregu na
pelnym morzu najpierw gérnych, a potem dopiero nizszych czgsci przyblizajacego si¢
statku. Co wigcej, znano od dawna fakty §wiadczace nie tylko o tym, Ze Ziemia nie
jest plaska, ale 1 o tym, ze ksztatt Ziemi jest z grubsza podobny do kuli. Pierwszym
z nich jest to, ze widnokrag obserwowany na pelnym morzu ma zawsze ksztatt kofta,
drugim - Ze cien Ziemi rzucany przez nia na Ksigzyc w czasie zaCmienia jest zawsze
czescia kota.

Dzi$ kulisto$¢ Ziemi mozna stwierdzi¢ naocznie, ogladajac ja zKsigzyca lub ze

statku kosmicznego.

3.2. Pomiary Eratostenesa

Uwazajac Ziemig za kulg, jej rozmiary mozna wyznaczy¢ mierzac odleglos¢ liniowa
dwu punktow o znanej odleglosci katowej na powierzchni Ziemi. Niech dwie stacje

obserwacyjne 4 1 B leza na jednym potudniku (rys. 25).

Rys. 25. Schemat wyznaczania rozmiardw Ziemi.



Ich katowa odleglo$¢ bedzie réwna réznicy ich szerokosci geograficznych.
Wyznaczywszy szeroko$¢ geograficzna kazdej ze stacji 1 zmierzywszy odleglos¢
migdzy nimi, mozemy powiedzie¢, ze stosunek odleglosci liniowej / tych miejscowosci
do ich odleglosci katowej A¢ jest taki sam, jak stosunek obwodu Ziemi do kata
pelego, czyli

l 27nr

A 360° ’

gdzie r oznacza promien Ziemi w tych samych jednostkach, w jakich byla

mierzona odleglos¢ /. Mozna go stad obliczy¢, jako niewiadoma:

[-360°

2nhe

Taka metode zastosowal juz Eratostenes okolo roku 230 przed nasza era.
Powiedziano mu, ze pewnego dnia w roku, w mie§cie Siene (obecnie Assuan)
nawet najglebsze studnie sa w potudnie oswietlone stoncem do samego dna, co
oznacza, ze Stonce jest w tym czasie w zenicie. Eratostenes zmierzyt nastgpnie, ze
tego samego dnia w potudnie Stonce w Aleksandrii przechodzi o 7°12' od zenitu.
Jak wida¢ na rysunku 26, znaczy to, ze rOznica szeroko$ci geograficznej Siene
1 Aleksandrii wynosi wlasnie 7°12". Odlegtos¢ Siene i1 Aleksandrii wynosita 5000
staj. Eratostenes zalozyl, Zze oba miasta leza na jednym potudniku i1 otrzymat

nastgpujacy wynik na promien Ziemi:

360 -5000
r=———— =39790 stqj.
21 - 7,2
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Rys. 26. Schemat pomiaréw Eratostenesa.

Eratostenes popehit blad zaktadajac, ze Aleksandria i Siene leza na tym samym
potudniku. Réwniez znana przez niego odleglo$¢ 5000 staj nie byla wyznaczona zbyt
scisle.

Poniewaz do dzi§ nie wiemy dokladnie, ile wynosita jedna staja, uzyta jako
jednostka dtugosci przez Eratostenesa, trudno okresli¢, jaki blad popehit Eratostenes
w wyniku. Jesli przyja¢ za niektorymi historykami, ze jedna staja egipska wynosita
157,5 metra, to otrzymany przez Eratostenesa promien Ziemi wynosit 6267 km.

Ze wspoOiczesnych pomiaréw otrzymujemy warto$¢ promienia Ziemi rowna 6370

km, a wigc tylko okoto 100 km r6zna od Eratostenesowe;.

3.3. Wspolczesne metody wyznaczania rozmiarow Zie mi

Dla doktadnego poznania ksztattu Ziemi (lub jakiejkolwiek innej bryly) nalezy
zna¢ wzajemne odleglosci pomigdzy mozliwie najwigksza liczba punktow jej
powierzchni. W przypadku Ziemi nie jest to w zasadzie proste, bowiem ze

wzgledu na nieréwnosci terenu pomiary odleglosci ta§ma miernicza lub w inny,



podobny sposob sa mato doktadne.

Dlatego w celu dokfadniejszego zbadania rozmiaréow iksztaltu Ziemi, stosuje si¢
metode triangulacji. Polega ona na ustawianiu w wysokich i widocznych
z daleka miejscach tzw. punktow triangulacyjnych. Trzy takie punkty, odlegte
od siebie na tyle, aby z kazdego byly widoczne dwa pozostale, traktuje si¢ jako
wierzchofki trojkata. Jesli znamy odleglo§¢ migdzy dwoma sposrdd trzech punktow
triangulacyjnych, czyli dlugos¢ jednego boku trojkata, to dlugo$é pozostatych bokéw
mozemy obliczy¢ znajac katy przy wierzchotkach tego trojkata. Taki kat przy
wierzchotku mierzymy specjalnymi narzedziami geodezyjnymi (np. narzedziem
uniwersalnym przedstawionym na rys. 4) jako roéznicg kierunkow, w ktorych
z jednego punktu triangulacyjnego wida¢ dwa pozostate.

Bok trojkata triangulacyjnego mierzony bezposrednio nosi nazwg bazy. Ten bok
mierzy si¢ ze szczegdlna starannoscia, niwelujac teren dla rozciagnigcia
metalowe] tasmy mierniczej, budujac specjalne statywy utrzymujace ja idealnie
poziomo, obliczajac zmiany jej dlugo$ci wywotane temperatura i stosujac wiele
innych podobnych ostroznosci. Doktadno$¢ pomiaréow dhugosci bazy bywa rzedu
1 mm na kilometrze. Na baze ze wzgledow praktycznych wybiera si¢ bok mozliwie
najkrotszy.

Nastepnie, laczac jeden pomierzony tréjkat z innymi punktami triangulacyjnymi,
otrzymujemy dalsze trdjkaty, w ktorych dokonujemy juz tylko pomiarow katowych
odpowiednimi przyrzadami optycznymi, wszystkie odleglosci natomiast obliczamy.
Powstaje w ten sposob tzw. sie¢ triangulacyjna. Rysunek 27 przedstawia sche-

matycznie fragment sieci triangulacyjnej.
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Rys. 27. Fragment sieci triangulacyjnej. Bezposrednio zmierzono tylko odcinek AB

(Blonie - Ozaréw), dlugos¢ pozostatych odcinkdéw obliczono z pomiaréow katowych.

Metoda triangulacji mozna wyznaczy¢ znacznie dokfadniej odleglosci miedzy
dwoma wybranymi odleglymi punktami na Ziemi, niz mozna by to zrobi¢
z pomoca taSm pomiarowych, chyba ze wszelkich pomiar6w dokonywalibySmy
z takimi ostroznoS$ciami, jakie si¢ zachowuje przy pomiarach baz, co ze wzgledow
praktycznych byloby nieoptacalne, a w trudnym terenie (skaliste gory, bagna) czgsto
niewykomalre.

3.4. Elipsoida ziemska - rze czywisty ks ztalt Zie mi

Zalozenie, ze Ziemia jest kula, stanowi tylko pierwsze przyblizenie.
W rzeczywistosci ksztatt Ziemi jest bardziej skomplikowany. Gdy mowa o ksztalcie
Ziemi, nie bierze si¢ pod uwage gor, dolin i innych nierdwnosci jej powierzchni.

Ksztalt Ziemi odnosi si¢ do poziomu morza..



Wyobrazmy sobie, ze cala powierzchnia Ziemi zostala pocigta siecia kanatow
odpowiednio glebokich, aby mogta do nich naplywa¢ woda morska i odpowiednio
waskich, aby nie wplynglo to na stan wody w oceanach. Wysokos¢ swobodnej
powierzchni wody w tych kanatach wyznaczalaby wtedy w kazdym miejscu Ziemi
poziom morza. W praktyce wystarczy pamigtaé, ze swobodna powierzchnia cieczy
jest w kazdym miejscu prostopadta do pionu. Wyznaczajac kierunki pionow
w réznych miejscach Ziemi, mozna wykre$lnie lub rachunkowo oblicza¢ wysokos¢
teoretycznego poziomu morza w kazdym miejscu Ziemi, zaczynajac od wybrzeza
morskiego 1 posuwaja si¢ coraz dalej w glab ladu. Odpowiednie pomiary 1 rachunki

naleza do zagadnien geodezji. Schemat takiego postgpowania przedstawia rysunek 28.

k’;erunkf fokat’nych Piongd,

POoziom morzg

Rys. 28. Schemat wyznaczania ,,poziomu morza" na obszarach ladowych.

Wyznaczanie ksztattu Ziemi polega na obliczaniu ksztaltu takiej teoretycznej
»powierzchni morza". W tym celu pomierzone punkty triangulacyjne odnosimy
rachunkowo do poziomu morza. Zarazem metodami astronomicznymi wyznaczamy
wspotrzedne geograficzne tych punktow. W ten sposdob mamy wyznaczonych
wiele punktow o znanych wspotrzednych geograficznych, lezacych na Ziemi na po-
ziomie morza. Znamy odleglosci i1 kierunki migdzy nimi. Nastgpnie szuka sig
powierzchni geometrycznej, ktora stosunkowo dobrze przechodzilaby przez
wszystkie te punkty.

Okazuje sig, 7z zaleznie od dokladnosci, jaka jest wymagana przy danym
zagadnieniu, Ziemi¢ mozna uwazac¢ za kulg, za splaszczona elipsoide obrotowa (tj.
bryl¢ otrzymana przez obrdt elipsy woko6t matej osi), za tzw. elipsoide tréjosiowa
(tzn. bryle, ktéora w trzech przekrojach wzajemnie do siebie prostopadtych daje
trzy rozne elipsy), jednak Zadne z tych przybliZzen nie opisuje ksztattu Ziemi $cisle.

Ksztalt Ziemi jest zbyt skomplikowany, aby mozna go bylo opisa¢ jaka$ prosta



figura matematyczna. Moéwimy, ze Ziemia posiada ksztalt geoidy i ten ksztalt
wyznaczamy coraz bardziej doktadnie poprzez zwigkszenie liczby punktow siatki
triangulacyjne;j.

Sredni promien kuli ziemskiej wynosi 6370 km. Jesli traktowaé ja jako
elipsoide obrotowa, trzeba przyjaé, ze jej promien biegunowy (patrz rys. 29)
wynosi 6 356 860 m, za$§ promien rownikowy 6 378 240 m. Je$li potraktowac
Ziemig jako elipsoide trojosiowa, trzeba jeszcze uwzgledni¢ fakt, ze sam rownik
tez nie posiada ksztattu kota, lecz elipsy, a wskutek tego promien rownikowy Zie-
mi nie we wszystkich kierunkach jest jednakowy, lecz zmienia dlugos¢ w granicach
200 m. Afryka jest $rednio biorac o t¢ warto$¢ bardziej oddalona od $rodka Ziemi niz

Ocean Indyjski.

Biegun

5356860

6376240 '
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Rys.29. Ziemia jako elipsoida. Splaszczenie narysowano przesadnie duze.

Podano wymiary w metrach.

CWICZENIA
Temat do zastanowienia

Powazna przeszkode w powiazaniu poszczegdlnych czgsci sieci triangulacyjnej
w jedna calo$¢ stanowia oceany. Zalozywszy, ze posiadalby§ dowolnie duze $rodki
finansowe na ten cel, zaprojektuj sposéb powiazania dwu czgsci sieci triangulacyjnej
poprzez ocean. Ostatnio do powiazywania sieci triangulacyjnych poprzez oceany sto-

syje si¢ wykonywane z Ziemi obserwacje sztucznych satelitdw. Pomysl jak to jest mo-
Zliwe.



Rozdzial IV
RUCHY ZIEMI

4.1. Ruch obrotowy Ziemi

Ziemia znajduje si¢ w ruchu obrotowym, co mozna stwierdzi¢ bezposrednio
obserwujac ja z innych ciat niebieskich, na przykltad z Ksi¢zyca lub ze statkoéw
kosmicznych. O tym obrocie wiedziano juz dawniej. Wnioskowano o nim
z interpretacji widomych ruchéw ciatl niebieskich oraz z doswiadczen fizycznych na
powierzchni Ziemi, z ktérych wynikato, ze ta powierzchnia nie stanowi uktadu
inercjalnego.

Ruch obrotowy Ziemi wokot osi przechodzacej przez ziemskie bieguny ma istotny
wplyw na obserwowane ruchy wszystkich ciat na niebie. Odbiciem obrotu Ziemi
w przestrzeni w kierunku z zachodu na wschdd jest widomy obrot sfery niebieskiej

w kierunku przeciwnym, czyli ze wschodu na zachod (rys. 30).

Rys. 30. Obrot Ziemi i widomy obrét sfery niebieskiej.



4.2. Ruch postepowy Zie mi

Oprocz ruchu obrotowego wokot wlasnej osi Ziemia wykonuje ruch postgpowy po
linii krzywej woko6tl Slonca. Tego ruchu podobnie jak ruchu obrotowego nie
odczuwamy. Obserwujemy natomiast wynikajacy z niego wzgledny ruch innych ciat
niebieskich. W szczegdlnosci ruch postgpowy Ziemi powoduje widomy ruch
Slonca na sferze niebieskiej. Rysunek 31 wyjasnia, jak =z obserwacji
gwiazdozbiorow widocznych w nocy nad horyzontem w roéznych porach roku
wnioskujemy, ze Stonce przemieszcza si¢ na tle gwiazd, co jest skutkiem ruchu

Ziemi wok 61 Stonca.

U\ &
B e

Rys. 31. Wskutek ruchu Ziemi wokot Stonca widzimy Stonce na tle coraz to innych

gwiazd.

Ruchu Stonca wzglgdem gwiazd na sferze niebieskiej nie mozemy zaobserwowac
bezposrednio, bo w dzien, kiedy $wieci Stonce, gwiazdy staja si¢ niewidoczne.
Mozna jednak udowodni¢ ruch Stonca posrednio. Istnieje wiele metod takich
posrednich obserwacji. Na przyklad mozna poréwnywaé polozenie Stlonca
z polozeniem widocznego w dzien Ksigzyca, a nastgpnie, gdy Slonce zajdzie,
porownywac potozenie Ksigzyca wzgledem gwiazd i w ten sposéb ustala¢ posrednio
potozenie Stonca wzgledem gwiazd i bada¢ jego ruch widomy.

Oczywiscie po uplywie roku, to jest petnego obiegu Ziemi wok6t Stonca, jego
polozenia widome na niebie zaczynaja si¢ powtarzac. Widomy ruch Slonca na
niebie wywolany ruchem Ziemi woko6t niego, nazywamy dlatego jego ruchem

rocznym.



4.3. Ekliptyka

Orbita Ziemi jest krzywa plaska. Wobec odleglosci Ziemi od Slonca
wynoszace] przeszto 149 500 000 km, rozmiary samej Ziemi mozna zaniedbaé
traktujac ja jako punkt. W takim razie mozemy utozsami¢ Ziemi¢ z obserwatorem,
znajdujacym si¢ na niej, 1 powiedzie¢, ze plaszczyzna orbity ziemskiej przechodzi
przez obserwatora, czyli przez $rodek sfery niebieskiej. Proste taczace Ziemig ze
Stoncem we wszystkich jej potozeniach leza w tej ptaszczyznie.

Wszystkie widome polozenia Stonica na sferze niebieskiej musza wigc leze¢ na
przecigciu si¢ tej ptaszczyzny ze sfera, dlatego miejsce geometryczne tych polozen
bedzie wielkim kolem. Nazywamy je ekliptyka. Ekliptyka jest wigc kotem wielkim
na sferze niebieskiej, po ktérym Stonce odbywa widomy ruch roczny.

Nie nalezy myli¢ ekliptyki i orbity Ziemi. Ekliptyka jest widoma droga Stonca,
jest wielkim kotem lezacym na sferze niebieskiej, natomiast orbita Ziemi lezy
w przestrzeni i jest elipsa (o czym jeszcze bedzie mowa dalej). Ekliptyka i orbita
Ziemi tyle tylko maja ze soba wspdlnego, ze leza w jednej plaszczyznie.

Wiadomo z fizyki, ze wirujace ciata zyroskopy zachowuja stala o$ obrotu.
Wirujaca Ziemia jest wielkim zyroskopem 1 dlatego (pominawszy pewne zjawiska,
o ktorych jest mowa w paragrafie 4.4) jej o$ obrotu zachowuje w przyblizeniu
niezmienne pofozenie w przestrzeni w ciagu ruchu obiegowego wokot Stonca, jak to
pokazuje rysunek 32. Tym samym zaro6wno kat, jak i kierunek nachylenia plasz-

czyzny réwnika ziemskiego do plaszczyzny orbity ziemskiej pozostaja niezmienne.

Q)
Q)

D

Rys. 32. Ziemia w ruchu wokot Stonca zachowuje niezmienny kierunek osi obrotu.



Wiemy juz, ze plaszczyzna réwnika niebieskiego jest rownolegla do plaszczyzny
rownika ziemskiego, za§ plaszczyzna ekliptyki, jesli zaniedbamy rozmiary Ziemi,
pokrywa si¢ z plaszczyzna orbity ziemskiej. Wynika stad, ze nachylenie rownika
niebieskiego do ekliptyki jest stale (w pierwszym przyblizeniu) co do
kierunku i co do kata, ktory wynosi 23°27'. Wzajemne polozenie na sferze

niebieskiej ekliptyki i1 rownika przedstawia rysunek 33.

Rys. 33. Wzajemne polozenie rownika i ekliptyki na sferze niebieskie;.

Ekliptyka zmienia natomiast stale w czasie ruchu dziennego polozenie wzgledem

horyzontu. R6zne takie mozliwe polozenia pokazuje rysunek 34.

Rys. 34. Ekliptyka zachowujac niezmienne nachylenie wzgledem réwnika, moze wskutek ruchu

dziennego przybiera¢ rézne polozenia wzgledem horyzontu.



4.4. Znaki zodiaku

Dwa punkty przecigcia roéwnika z ekliptyka nazywamy punktami Barana 1 Wagi
lub punktami réwnonocnymi. Dwa punkty ekliptyki najbardziej oddalone od
rownika nazywamy punktem Raka i Koziorozca. Mamy wigc:

punkt Barana oznaczamy symbolem

,,Raka” ,, 9o
~Wagi” <X
,,Koziorozca” » o

Ich potozenie na ekliptyce przedstawia rysunek 35.

Rys. 35. Polozenie punktow.

Ruch roczny Stofica na ekliptyce przebiega w kierunku przeciwnym do ruchu
dziennego sfery niebieskiej, to jest z zachodu, od punktu Barana na wschod przez
punkty Raka, Wagi i Koziorozca i z powrotem do punktu Barana.

Pas nieba otaczajacy ekliptyke nazywa si¢ zodiakiem. Dzieli sig¢ go
tradycyjnie na dwanascie rownych czesci, zwanych znakami zodiaku. Punkt Barana
jest poczatkiem znaku Barana, punkt Raka — poczatkiem znaku Raka itd.

Stonce, przebiegajac w ciagu roku cata ekliptyke, przesuwa si¢ na tle coraz to
innych znakéw zodiaku. Dlatego w przyblizeniu mozna okresli¢ potozenie Slonca
wzgledem gwiazd mowiac, w jakim znaku zodiaku si¢ znajduje. Ponizej podajemy

nazwy kolejnych znakéw zodiaku wraz z odpowiadajacymi im symbolami:



Baran Y’

Byk &
Bliznigta II

Rak 9o
Lew &/
Panma Ip

Waga £
Skorpion (Niedzwiadek) M,
Strzelec X

Koziorozec Yo
Wodnik 2%
Ryby X

Wskutek sil grawitacyjnych, wywieranych na Ziemi¢ przez inne ciata
niebieskie (glownie przez Ksigzyc), 0§ obrotu Ziemi zmienia powoli polozenie
w przestrzeni. Widocznym skutkiem tego ruchu: jest powolna zmiana potozenia osi
Swiata, bieguna 1 rownika niebieskiego wzgledem ekliptyki. To zjawisko
nazywamy precesja.

Wskutek zmiany wzajemnego polozenia rownika i ekliptyki punkty Vi £
bedace przecigciami tych kol przesuwaja si¢ na niebie mniej wigcej o 50"
rocznie. Wraz z nimi przesuwaja si¢ wszystkie znaki zodiaku. Okolo 2000 lat temu,
gdy dawano nazwy znakom zodiaku, polozenie poszczegdlnych znakéw rdznilo si¢
znacznie od obecnego. Znak Barana lezat wowczas w gwiazdozbiorze Barana, znak
Byka w gwiazdozbiorze Byka itd. — stad powstaly ich nazwy.

Z uptywem tysiacleci znaki zodiaku zmienialy polozenie na niebie. Dzi§ znak
Barana pokrywa si¢ mniej wigcej z gwiazdozbiorem Ryb, a znak Byka
z gwiazdozbiorem Barana. Roéwniez pozostale znaki zodiaku nie leza

w gwiazdozbiorach, od ktérych otrzymaty nazwy.



4.5. Dzienny i roczny ruch Slonca

Obserwowany ruch Stonca na niebie sklada si¢ z dwu ruchow - dziennego
1 rocznego.

Ruch dzienny Slonca jest zjawiskiem, ktorego skutki sa tatwo dostrzegalne. Gdy
Stonce goruje, méwimy, ze nastgpuje potudnie prawdziwe, gdy dotluje,
nastgpuje poinoc prawdziwa. Przymiotnik prawdziwe dodajemy dla odrdznienia
od nich nieco r6znych, umownych momentéw potudnia i pédtnocy wskazywanych
przez zegary. Gdy Stonce jest nad horyzontem, mamy dzien, gdy pod horyzontem
— noc. Noca nazywamy caly okres czasu, gdy Stonce znajduje si¢ pod horyzontem,
nawet jezeli nie jest jeszcze lub nie jest juz zupeinie ciemno.

Roczny ruch Stonca jest trudniej dostrzegalny. Jest to bowiem ruch powolny.
Ponadto istota ruchu rocznego sa zmiany potozenia Stonca na tle gwiazd, a z Ziemi
nie mozemy obserwowac jednocze$nie gwiazd i Stonca (poréwnaj § 4.2). Zmiany
polozenia Stonca w ruchu rocznym daja si¢ stosunkowo najtatwiej zauwazy¢ jako
czynnik zmieniajacy nieco dzienny ruch Stonca. Ruch roczny przebiegajacy
w kierunku przeciwnym do ruchu dziennego sprawia przede wszystkim to, ze
obserwowany ruch Slofica jest nieco powolniejszy niz ruch dzienny catej sfery
niebieskie;j.

Okres uplywajacy s$rednio pomigdzy dwoma kolejnymi goérowaniami Stonca
nazywamy $rednia doba stoneczna. Jest to podstawowa wielkos¢ w powszechnie
uzywanej rachubie czasu. Dzielimy ja na 24 godziny $rednie.

Pelny obrot sfery niebieskiej w jej ruchu dziennym nastepuje w okresie
krotszym, ktory nazywamy doba gwiazdowa wyznaczona na podstawie polozen

punktu Barana. Doba gwiazdowa wynosi 23"56™4% ) $rednie stoneczne.

4.6. Rownonoce i przesilenia

Drugim faktem wynikajacym z ruchu rocznego Slonica sa zmiany jego
deklinacji. Wskutek nachylenia ekliptyki do roéwnika Stonce w czasie ruchu
rocznego stale zmienia polozenie wzglgdem réwnika — zmienia deklinacjg. Ta stata
zmiana deklinacji, sktadajac si¢ z ruchem dziennym, sprawia, ze Slonce dokonuje
obiegu na sferze niebieskiej nie po kole roéwnolegtym do rownika, jak gwiazdy,

lecz po pewnej linii §rubowe;j.

* ) Symbol" oznacza godziny, symbol™ — minuty, a symbol* sekundy. Podobnie przez*

2418"5Mm42,15%, nalezy odczytac: 2 dni 18 godzin Sminut 42,15 sekund.

oznaczamy dni. Np. zapis



Rys. 36. Wskutek zmian potozenia na Ekliptyce Stonce co dzien goruje w innej wysokoSci.

Rozpatrzymy potozenie I Stonca na ekliptyce (rys. 36a), ktore przypada na
moment gérowania I Stonca (rys. 36b). W ciagu 24 godzin Stonce przesunie si¢ na
ekliptyce do potozenia II, zwigkszajac odleglo$¢ od roéwnika. Dlatego jego nastgpne
gérowanie przypadnie w odpowiednio wyzszym punkcie Il potludnika (rys.
36b).

W czasie gdy Slonce przebywa na ekliptyce droge od punktu Yo do <9, linia
srubowa jego drogi stale wznosi si¢ do gory (dla pdinocnych szerokosci
geograficznych). Kazde nastgpne gorowanie Stonca przypada w wigkszej
wysoko$ci. W czasie odbywania drogi od punktu 95 do Yo linia $rubowa opada

(rys. 37).

Rys. 37. Schemat ruchow Stofica na niebie.



Gdy Stonce znajduje si¢ okoto punktu Y lub £, to znaczy, gdy
przechodzi przez réwnik, zakresla — podobnie jak wszystkie gwiazdy lezace na
réwniku — zar6wno nad horyzontem, jak i pod horyzontem droge wynoszaca po
180°. W tym czasie dzien trwa tak samo dtugo jak noc. Takie zjawisko powtarza
si¢ na wiosng okolo 21 marca i na jesieni okolo 23 wrzes$nia. Dlatego wiosenne
przejscie Slonca przez rownik w punkcie Y’ nazywamy ro6wnonocg wiosenna,
a przejscie jesienne przez punkt £ réwnonoca jesienna. Punkt Y’ nazywamy

roOwniez punktem roéwnonocy wiosennej, a £ — punktem réwnonocy

jesiennej.

Po przejsciu Stonica na ekliptyce przez punkt Y, gdy jego deklinacja przybiera
coraz wigksze wartosci dodatnie, tuk jego drogi pod horyzontem staje si¢ coraz
mniejszy, a tuk nad horyzontem coraz wigkszy, jednocze$nie jego wysokosé
w poludnie wzrasta. Najwigksza czg$¢ drogi nad horyzontem przypada, gdy Stonce

przechodzi przez punkt &9 (rys. 38).

Rys. 38. Przesilenie letnie.

Jednocze$nie w tym czasie jego wysoko$¢ w poludnie jest najwigksza. Punkty A4;
14, na horyzoncie, w ktorych Stonce wschodzi i zachodzi, sa wowczas przesunigte
znacznie ku poélnocy. Ten moment nazywamy przesileniem letnim.
Powtarza si¢ ono co roku okolo 22 czerwca. Punkt S5 nazywamy inaczej
punktem przesilenia letniego.

Gdy Stofce znajduje si¢ pod roéwnikiem, tuk jego drogi dla pdinocnych
szerokos$ci geograficznych, nad horyzontem jest mniejszy niz pod horyzontem.
Najmniejszy tuk nad horyzontem odpowiada polozeniu Stonca w punkcie Yo (rys.

39).



Rys. 39. Przesikenie zimowe.

Wowezas wysokos¢ Stonca jest najmniejsza, a punkty 4; 1 A2 na horyzoncie,
w ktorych Slonce wschodzi i zachodzi, przesunigte sa silnie na poludnie. Ten
moment nazywamy przesileniem zimowym, ktére przypada okoto 22 grudnia.

Punkt Yo nosi rOwniez nazwe¢ punktu przesilenia zimowe go.

4.7. Pory roku w polnocnych sze rokosciach geograficznych

Najwigce] promieniowania stonecznego odbieramy w czasie przesilenia letniego,
bo Stonce najdluzej si¢ wowczas znajduje nad horyzontem i zarazem kat padania
promieni slonecznych w potudnie jest najmniejszy. Odwrotnie — najmniej
promieniowania stonecznego odbieramy w czasie przesilenia zimowego.

Mogloby si¢ zdawaé, ze przesilenie zimowe powinno przypadac
w najzimniejszym okresie roku, a przesilenie letnie zbiega¢ si¢ z maksimum
temperatury. W rzeczywisto$ci jest nieco inaczej, gdyz ogdlne ocieplenie Iub
ozigbienie zalezy nie tylko od bezposredniego promieniowania Stonca, ale rowniez
od ogrzania gleby, warstw powietrza oraz zbiornikow wody — rzek, jezior, morz.

Wskutek wspomnianych czynnik6w maksimum temperatury przypada nieco
pézniej niz przesilenie letnie. Podobnie minimum sp6znia si¢ wzglgdem przesilenia
zimowego. Dlatego przyjeto umownie przesilenie zimowe traktowaé jako
poczatek zimy, a nie jako jej Srodek. Podobnie przesilenie letnie uwazamy za

poczatek lata. Umawiamy si¢ teZ rownonoc wiosenna przyjmowac za poczatek



wiosny, a jesienna — za poczatek jesieni. W ten sposdéb poszczegdlne pory
roku przypadaja na ruch roczny Stonca po okreslonych odcinkach ekliptyki, jak
pokazuje rysunek 40.

Rys. 40. Luki ekliptyki odpowiadajace ré6znym porom roku.

To, co tu powiedziano o porach roku, dotyczy pomocnej potkuli Ziemi.
W obszarach rownikowych 1 na potkuli potudniowej pory roku uktadaja si¢ inacze;j.

Zjawisko zmian por roku jest — jak widzimy — wywolane nachyleniem ekliptyki
do rownika niebieskiego. Nie jest ono natomiast wywolane — jak to czasami bl¢dnie
si¢ uwaza — zmianami w odleglo$ci Ziemi od Stonca. Warto nawet zauwazyc,
ze czg$¢ orbity najbardziej zblizona do Stonca przebiega Ziemia, gdy u nas jest

zima, natomiast cze$¢ najbardziej oddalona — gdy jest lato.



CWICZENIA

Temat do zastanowienia

Sproby) narysowaé sfer¢ niebieska z zaznaczonym rownikiem oraz ekliptyke w po-
hudnie (Stonce goéruje) w czasie przesilenia zimowego. To samo o pdinocy (Stonce

dotuje) w czasie tegoz przesilenia.

Obserwacje do czesci IT

1. Stajac stale na tym samym miejscu, obserwuj punkty na horyzoncie, w ktérych
zachodzi Slonce. Obserwacje prowadz przez kilka miesigcy. Ocen, jakim zmianom
ulega azymut punktu, w ktorym zachodzi Stonce np. w czasie migdzy przesileniem
ZiImowym a rOwnonoca wiosenng.

2.Postugujac si¢ cieniem rzucanym przez gnomon (pionowy sztywny pret lub
stupek) 1 stosujac proste rozwazania trygonometryczne, ocen réoznice w wysokosci
Stonca w potudnie w réznych porach roku. Okresl na podstawie wtasnych obserwacji,
kiedy Stofice jest najbardziej odlegle od rownika na potudnie.

3.0bserwuj polozenie gwiazd na niebie o tej samej godzinie wieczorem. Nakresl
mapki gwiazd widocznych nad zachodnia i wschodnig strona widnokregu w r6znych
miesiacach. Zastandw sig, czy przebiegaja one tak, jak to wynika z widomego rocznego
ruchu Stonca przedstawionego w tym podrgczniku. Porownujac swoje mapki z mapa
nieba, okres$l z grubsza, w ktora strong 1o ile stopni przesuwa si¢ Slonce wsrod gwiazd

W ciagu miesiaca, w ciagu dnia.



CZESC 11
RUCHY CIAL W UKLADZIE SLONECZNYM

Rozdzial V

RUCH KSIEZYCA

5.1. Odleglos¢ Ksigezyca

Najblizszym Ziemi cialem niebieskim jest Ksigzyc. Zanim przejdziemy do
rozpatrzenia ruchow Ksigzyca, nauczymy si¢ na jego przykladzie, jak wyznacza sig¢

odleglosci niezbyt odleglych cial niebieskich.

‘ 5 7
Ziemia i

Rys. 41. Z r6znych miejsc Ziemi Ksig¢zyc jest widoczny na tle réznych gwiazd.

Na rysunku 41 mamy przedstawione schematycznie Ziemi¢ 1 Ksigzyc.
Wezmy pod uwage dowolny punkt Q na powierzchni Ksigzyca. Punkt ten bedzie
widziany przez obserwatora O; w pewnym kierunku, a wigc w pewnym okre$lonym
polozeniu na sferze niebieskiej. Obserwator O, bedzie patrzyt na ten sam punkt
z nieco innego kierunku, a zatem bedzie go widzial w innym miejscu sfery
niebieskiej. Skutek bedzie taki, ze obaj obserwatorzy beda widzieli caly Ksigzyc
(a wigc kazdy jego punkt) na tle innych gwiazd na niebie. Rdéznica kierunkow
obserwacji zalezy oczywiscie od potozenia obserwatorow na kuli zie mskiej.

Te réznice w obserwowanych polozeniach wykorzystano do pomiaréw
odleglosci Ksigzyca. Dla przykladu rozpatrzymy przypadek, gdy linia taczaca punkt
QO z jednym obserwatorem (O3) jest styczna do powierzchni Ziemi, a linia faczaca

ten punkt z drugim obserwatorem (O3) przechodzi przez srodek Ziemi (rys. 42).



Rys. 42. Schemat wyznaczania odleglo$ci Ksigzyca.

Otrzymujemy wtedy trojkat O,SQ, ktoérego kat przy O, wynosi 90°, a bok O,S
jest rowny promieniowi Ziemi . Jesli bedziemy znali kat p przy wierzchotku Q,

odlegtos¢ Ksigzyca R od srodka Ziemi wyznaczymy ze wzoru:

R:

r

sinp

Aby zmierzy¢ kat p, nie musimy odbywaé¢ podrdézy na Ksigzyc. Wystarczy
rozpatrzy¢ prosta Q'O> réwnolegla do prostej OS 1 zauwazy¢, ze kat p jest rOwny
r6znicy kierunkow, pod jakimi ogladamy ten sam punkt Ksigzyca @ przez
obserwatorow O, 1 Os. T¢ roznice mozemy wyznaczy¢ z obserwacji naziemnych,
porownujac potozenia Ksigzyca obserwowane z punktow O, i O3 z polozeniami
gwiazd na sferze niebieskie;j.

Przedstawiona metoda wyznaczania odleglosci Ksigzyca jest przyktadem metod
trygonometrycznych wyznaczania odleglo$ci cial niebieskich. Do niedawna
metody trygonometryczne byly podstawa wszystkich innych metod wyznaczania
odleglosci kosmicznych. Dzi§ w astronomii stosuje si¢ rOwniez pomiary radarowe
i laserowe, ktore w stosunku do niezbyt odleglych ciat naszego ukfadu planetarnego
daja wigksza dokladno$¢ wyznaczania odleglosci. Natomiast w przypadku gwiazd
(porownaj § 9.1) metody trygonometryczne stanowia nadal podstawg¢ wyznaczania
odleglosci.

Z pomiaréw wynika, ze $rednia odleglo$¢ Ksigzyca od Ziemi wynosi 384 400
km, czyli przeszto 30 $rednic Ziemi. W czasie ruchu wokot Ziemi Ksigzyc zmienia

odleglos¢ od niej w granicach od 365 do 405 tys. km.



5.2. Ruch Ksi¢zyca wokdl Ziemi. Fazy Ksi¢zyca

Ksigzyc krazy wokot Ziemi. Poniewaz na jego ruch wplywa zaréwno przycigganie
Ziemi, jak i przyciaganie Stonca, ruch Ksi¢zyca przebiega w sposob dos¢ skomplikowany.
W przyblizeniu mozemy go sobie przedstawi¢ jako ruch po kole, od ktérego nastgpuja
pewne odchylenia, poniewaz Ksigzyc nie jest stale jednakowo odlegty od Ziemi, lecz jego
odleglos¢ wynoszaca srednio 384 400 km zmienia si¢ w zakresie okoto 40 000 km.

Okres obiegu Ksigzyca wokot Ziemi jest rowny Scisle jego okre sowi obrotu woko6t osi
wzgledem statego kierunku w przestrzeni. Wskutek tego Ksigzyc zwraca ku Ziemistale t¢

sama strong swojej powierzchni, oznaczona na rysunku 43 choragiewka.

Rys. 43. Obieg i obrot Ksigzyca.

W czasie ruchu Ksigzyc jest oS§wietlony przez Stonce w ten sposéb, ze wystepuje tzw.

zjawisko faz, ktorego wytlumaczenie przedstawia rysunek 44.
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Rys. 44. Fazy Ksigzyca.



W chwili gdy Ksigzyc znajduje si¢ mniej wigcej migdzy Ziemia i Stoncem (polozenie 1 na
rys. 44), jest ku nam zwrdcona strona nieoswietlona — ta faza nosi nazw¢ nowiu. P6zZniej
stopniowo coraz wigkszy obszar tarczy Ksigzyca jest oswietlony (potozenie 2). Faza
oznaczona na rysunku 44 jako polozenie 3, gdy widzimy potoweg oSwietlonej tarczy, nosi
nazwg¢ pierwszej kwadry; 5 — przedstawia peini¢. Nastgpnie jest oswietlona coraz
mniejsza czg$¢ tarczy Ksiezyca (6, 7, 8), przy czym polozenie 7 nazywamy ostatnig
kwadra. Z powrotem nast¢puje néw (potozenie 1).

Pomiedzy dwiema kolejnymi takimi samymi fazami Ksig¢zyca, np. migdzy dwiema

pemiami, upltywa okres okoto 2 9% .

Gdy Ksigzyc jest w peini, znajduje si¢ mniej wigcej po przeciwnej stronie Ziemi niz
Slonce. Jego polozenie na sferze niebieskiej jest wigc w przyblizeniu przeciwlegle do
potozenia Stonca. Ksigzyc goruje wtedy okolo poinocy, a doluje w potudnie. Przeciwnie,
w czasie nowiu polozenie Ksigzyca na sferze niebieskiej jest bliskie polozenia Stonca.

Ksigzyc wtedy w potudnie goruje, a dotuje o pétnocy.

5.3. Stozki cienia i polcienia

Ziemia 1 Ksigzyc, podobnie jak wszystkie nieprzezroczyste ciala o§wietlone z jednej
strony, rzucaja cien w kierunku przeciwnym. Stozkiem cienia catkowitego
nazywamy miejsce geometryczne tych punktéw (znajdujacych sig¢ po przeciwnej
stronie Ziemi lub Ksigzyca niz Stonce), z ktoérych Slonce jest catkowicie niewidoczne.
Stozkiem poélcienia nazywamy miejsce geometryczne tych punktow, z ktérych

tylko cze$¢ Stonca jest widoczna, a czg$¢ zastonigta przez Ziemig lub Ksigzyc.

Kslg2ge

G

Rys. 45. Rysunek schematyczny cienia Ziemi i Ksigzyca, C — stozki cienia catkowitego,
P — stozki polcienia. Obserwator znajdujacy si¢ w punkcie FE nie widzialby w ogdle Stonca. Dla
obserwatora w punkcie F' bylaby niewidoczna tylko czg$¢ Stonca lezaca ponad linig przerywana.
Obserwator znajdujacy si¢ na zewnatrz stozkow, np. w punkcie G widzi cate Stonce.



Przedstawia to schematycznie rysunek 45, na ktorym wida¢ réwniez, ze
pobocznice stozkoOw cienia calkowitego 1 poOlcienia sa utworzone przez peki
stycznych jednocze$nie do powierzchni Stonca i Ziemi lub Stonca i1 Ksigzyca.
Widzimy roéwniez ze stozki cienia calkowitego Ziemi 1 Ksi¢zyca znajduja si¢

wewnatrz odpowiednich stozkéw pdicienia.

5.4. Zac¢mienia Ksig¢zyca

Jesli Ksigzyc krazac dokota Ziemi przejdzie caly przez jej stozek cienia
calkowitego, to promienie sloneczne przez pewien czas w ogole nie dochodza
bezposrednio do jego powierzchni. Cala powierzchnia Ksi¢zyca staje si¢ wtedy
ciemna. Nastgpuje catkowite za¢mienie Ksigzyca. Jesli tylko czg$¢ Ksigzyca
przesunie si¢ przez stozek cienia catkowitego Ziemi, nast¢puje zacmienie

czg$ciowe. Ilustruje to rysunek 46.

Rys. 46. Za¢mienie Ksigzyca: A — catkowite, B — czg$ciowe.

Jezeli Ksigzyc przesunie si¢ tylko przez stozek pdicienia Ziemi, nazywamy to
przejsciem Ksigzyca przez potcien lub rzadziej — za¢mieniem

potcieniowym.



Czas trwania za¢mienia Ksigzyca moze by¢ rézny w zalezno$ci od tego, w jaki
sposob droga Ksigzyca przetnie stozek cienia Ziemi. Maksymalny czas trwania

zaémienia calkowitego wynosi 1740™.

Rys. 47. Kolejne fazy za¢mienia Ksigzyca w dn. 28 XI 1955 r. fotografowane przez
uczennice Technikum Galanterii w Lodzi. Wida¢ przesuwanie si¢ cienia Ziemi na tarczy
Ksigzyca w kierunku oznaczonym strzatka. W poblizu granicy cienia catkowitego widac

cze$ciowe przyciemnienie wywotane stozkiem potcienia.

Nawet w czasie calkowitego zaémienia Ksigzyc nie staje si¢ catkowicie czarny,
gdyz dochodza do niego promienie stoneczne zardwno rozproszone, jak 1 silnie
zalamane w atmosferze Ziemi. Sa to glownie promienie dlugofalowe mogace
najlatwiej przej$¢ przez gruba warstwe atmosfery nie ulegajac pochlonigciu. Te
promienie wywoluja charakterystyczna czerwonobrunatna barwe Ksigzyca w czasie

catkowitego za¢mienia.



5.5. Zaémienie Slonca

Stozek cienia catkowitego Ksigzyca jest zbyt maly, zeby moéglt obja¢ Ziemie.
W przecigciu tego stozka z powierzchnia Ziemi moze powstaé obszar o $rednicy nie
wigkszej niz 270 km. W miejscach, przez ktére w czasie ruchu Ksigzyca wokot
Ziemi przebiega stozek jego cienia calkowitego, Stonce staje si¢ przez kilka
minut lub sekund w ogole niewidoczne. Nastgpuje catkowite zaémienie Stonca.
W miejscach sasiednich, ktére znajduja si¢ w stozku poélcienia Ksigzyca, czes$¢
tarczy Slonca staje si¢ niewidoczna — nast¢puje tam czg$ciowe zaclmienie

Stonca. Tlumaczy to rysunek 48.

Ziemia

Ksigzyc

Rys. 48. Czgsciowe i catkowite za¢mienie Stonca.

Czasem stozek cienia calkowitego nie dotyka w ogdle powierzchni Ziemi, lecz
tylko stozek polcienia. Wtedy zachodzi czgSciowe za¢mienie Slonca, a nigdzie na
Ziemi nie ma catkowitego.

Na rysunku 49 mamy przedstawiona cze$¢ drogi stozka calkowitego cienia

Ksigzyca po powierzchni Ziemi w czasie za¢mienia Stonca w roku 1954.
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Rys. 49. Czeé¢ drogi catkowitego cienia Ksigzyca po powierzchni Ziemi w czasie

za¢mienia 30 czerwca 1954 r. Rysunek schematyczny.

Poniewaz rozmiary katowe Ksigzyca sa prawie takie same jak Stofica, w czasie
calkowitych za¢mien Slonca Ksigzyc zastania przed okiem obserwatora ziemskiego
tylko sama kulg sloneczna, wysylajaca intensywne promieniowanie $wietlne.

Kula sloneczna jest otoczona dookota bardziej rozrzedzonymi warstwami gazow,
tzw. atmosfera Stonca. Najwyzsze warstwy tej atmosfery nazywamy korona

stoneczna.



Korona sloneczna rozciaga si¢ na odleglo§¢ wielu promieni tarczy stoneczne;.
Normalnie korony stonecznej nie widzimy, gdyz jej staby blask niknie w silnym
promieniowaniu kuli slonecznej. W czasie catkowitych za¢mien, gdy Ksigzyc
zastania soba sama kul¢ sloneczna, nadarza si¢ wyjatkowa okazja obserwacji
korony stonecznej.

Podczas za¢mienia Slonca zachodza roézne zjawiska natury meteorologicznej,
przede wszystkim nagle ochtodzenie 1 zmiany wilgotnosci. Oprocz tego w czasie
catkowitego za¢mienia Stonca mozna dogodnie obserwowaé wiele innych zawisk
astronomicznych, geofizycznych, a nawet biologicznych. Z tego powodu calkowite
za¢mienia Stonca sa skwapliwie obserwowane przez specjalistow z r6znych dziedzin

wiedzy.

5.6. Warunki wystepowania za¢mien

Gdyby Ksigzyc krazyl wokol Ziemi i Ziemia wokoét Stonca w tej samej
plaszczyznie, w ciagu kazdego pelego obiegu Ksiezyca wokol Ziemi, Ksigzyc
musialby si¢ raz znalezé w obrgbie stozka catkowitego cienia Ziemi i raz stozek
cienia Ksigzyca musiatby pas¢ na Ziemig. Za kazdym obiegiem mielibySmy wigc
jedno zaémienie Stonca i jedno Ksigzyca. Poniewaz jednak orbita Ksigzyca jest
nachylona do ptaszczyzny orbity Ziemi (mniej wigcej o 5° ), wigc w czasie obiegu
Ksiezyc najczesciej przechodzi obok stozka cienia Ziemi i na odwrdt — stozek cienia
Ksigzyca na ogét mija z boku kule ziemska. Zaémienia nastgpuja tylko
w stosunkowo rzadkim przypadku, gdy Stonce, Ziemia i Ksi¢zyc znajduja si¢
prawie na jednej linii proste;j.

Aby zaszlo — przynajmniej czgsciowe — za¢mienie Ksigezyca, Ksigzyc musi si¢
znalez¢ po przeciwnej stronie Ziemi niz Stonce, przynajmniej czg§ciowo wewnatrz
stozka cienia calkowitego. Aby zaszlo — przynajmniej cz¢Sciowe — zacmienie
Stonca, Ksigzyc -jak to wynika z rysunku 50 — musi si¢ znalezé wewnatrz

przedhuzenia tego samego stozka, ale pomigdzy Stoncem i Ziemia.
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Rys. 50. Schemat warunkéw zachodzenia zaémienia Stonica i Ksigzyca.

Poniewaz Stonce ma wigksza Srednic¢ niz Ziemia, omawiany stozek ma
oczywiscie wigkszy przekrdj po stronie Stofica niz po stronie przeciwnej. Widac to
na rysunku 50. Z tego powodu, krazac wokol Ziemi, Ksigzyc czesciej trafia do
wngtrza stozka, gdy jest migdzy Ziemia i Stoncem, niz gdy znajduje si¢ po stronie
przeciwnej Ziemi. Dlatego za¢mienia Slonca zdarzaja si¢ czeSciej niz za¢mienia
Ksigzyca. Sa lata, w czasie ktorych nie zachodzi ani jedno za¢mienie Ksigzyca,
natomiast w ciagu kazdego roku zachodza przynajmniej dwa za¢mienia Stonca.

Ksigzyc podczas swego zaémienia rzeczywiscie staje si¢ ciemny, zaslonigty od
promieni stonecznych przez Ziemi¢. Wyglada wigc jednakowo ze wszystkich miejsc,
skad tylko mozna go obserwowaé. Dlatego zaémienie Ksigzyca jest widoczne
jednocze$nie z tych wszystkich miejsc, gdzie tylko Ksigzyc znajduje si¢ nad
horyzontem.

Natomiast w czasie za¢mienia Stonca na samym Stoficu nic si¢ nie zmienia,
jedynie przestaje ono by¢ widoczne z niektérych miejsc Ziemi, ktore zostaja
zastonigte od promieni stonecznych przez Ksigzyc, i1 tylko w tych miejscach
za¢mienie jest widoczne. (Wlasciwie mozna by powiedzie¢, Ze jest to raczej
zacmienie Ziemi niz Stonca, bo powierzchnia Ziemi, a nie Slonca ciemnieje wtedy
rzeczywiscie).

Dlatego, mimo iz zaémienia Slonica sa w ogdle czgstsze od za¢mien Ksigzyca, to
jednak z okreslonego miejsca Ziemi czgsciej mozna obserwowac za¢mienia Ksigzyca
niz Stofica. Zwlszcza calkowite za¢mienia Stonca sa w kazdym miejscu Ziemi
z osobna rzadkos$cia. Ostatnie dwa catkowite za¢mienia Slonca w Polsce bytly
widoczne 19 sierpnia 1887 r. 1 30 czerwca 1954 r. (patrz rys. 50), nast¢pne zajdzie

dopiero 14 kwietnia 2200 r. Dlatego astronomowie, pragnac czesciej obserwowac



za¢mienie Slonca, organizuja ekspedycje w te miejsca, przez ktére ma przebiec stozek

cienia catkowitego Ksigzyca.

CWICZENIA

Temat do zastanowienia

Za¢mienie Slonca moze zaj$¢ tylko okolo nowiu Ksigzyca, za¢mienie Ksigzyca

tylko okoto jego peti. Wytlumacz dlaczego tak jest.



Rozdzial VI
RUCHY PLANET

6.1. WiadomosSci wstepne

Oprécz Ziemi w Ukladzie Stonecznym znamy jeszcze 8 innych planet,
podobnie jak ona krazacych wokot Stonca.

Zagadnienie interpretacji widomych ruchéw planet na sferze niebieskiej byto od
najdawniejszych czaséw jednym z gldwnych probleméw astronomii, a poczawszy od
wieku X VI stalo si¢ dziedzina Scierania si¢ nie tylko pogladow astronomicznych, ale
1 $Swiatopogladow filozoficznych. Zanim przejdziemy jednak do omodwienia tych
pasjonujacych zagadnien w wujeciu historycznym, zapoznamy si¢ wpierw ze
wspotczesnym obrazem ruchoéw planet w przestrzeni, do czego potrzebne nam bgda
pewne pojgcia geometryczne.

Przypomnimy w tym celu w skrocie pewne wiadomo$ci znane juz nam z matema-
tyki Jesli stozek kolowy przetniemy plaszczyzna A prostopadla do jego osi symetrii,

otrzymamy w przekroju koto (rys. 51).

Rys. 51. Krzywe stoZkowe.

Jesli plaszczyzna B bedzie tworzyla z osia stozka kat niewiele r6zny od prostego,
otrzymamy elips¢. Zmniejszajac kat pomiedzy plaszczyzna przecigcia a osia stozka,
bedziemy otrzymywac elipsy coraz bardziej] wydtuzone. Gdy plaszczyzna przecinajaca

C bedzie rownolegla do jednej z tworzacych stozka, zamiast krzywej zamknigtej —



elipsy, otrzymamy pewna krzywa otwarta, tzw. parabole. Zmniejszajac dalej kat
otrzymamy hiperbole w plaszczyznie D. Kota, elipsy, parabole 1 hiperbole
nazywamy krzywymi stozkowymi.

W dalszych rozwazaniach najwigcej bedziemy si¢ zajmowac elipsami. Elipsa po-
siada t¢ wlasciwo$¢, ze suma odleglo$ci od kazdego jej punktu do dwu punktow zwa-
nych ogniskami elipsy jest stala. Korzystajac z tej wlasciwos$ci, mozemy tatwo
wykresli¢ elipse. W tym celu obieramy dwa dowolne punkty na kartce papieru, ktore
maja by¢ ogniskami O; 103 elipsy (rys. 52), i przymocowujac w nich (np. szpilkami)
dwa konce nitki, napinamy ja oldwkiem. Suma odleglosci otowka od obu ognisk musi
by¢ wtedy oczywiscie stala. Przesuwajac oldwek po papierze tak, aby nitka byta stale
napigta, kre§limy elipsg.

Rys. 52. Kre$lenie elipsy.

Odcinek laczacy dwa punkty elipsy i przechodzacy przez oba ogniska nazywamy
jej wielka osia a (rys. 53). Odcinek laczacy dwa punkty elipsy, prostopadly do
wielkiej osi i przechodzacy przez jej §rodek S, nazywamy mata osia b. Stosunek od-
leglosci pomigdzy ogniskami elipsy O;0; do dilugosci wielkiej osi a nazywamy

mimo$rodem elipsy.
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Rys. 53. Elipsa.

Jesli ogniska bedziemy zbliza¢ do siebie (przy tej samej osi malej), otrzymamy
elipsy o coraz mniejszych splaszczeniach, mniejszych mimosrodach. W granicznym
przypadku, gdy oba ogniska beda w jednym punkcie, z elipsy powstanie koto. Jeslh
bedziemy oddala¢ od siebie ogniska, mimos$rdéd bedzie si¢ wyrazat coraz wigkszym
utamkiem, stale jednak mniejszym od jednosci. Mowimy, ze mimos$rod rowny jednosci
ma parabola (graniczny przypadek, gdy ogniska zostaly od siebie oddalone nieskon-
czenie daleko). Kolo ma wigc mimosrdd rowny zeru, mimosrdd elipsy zawiera si¢ w gra-
nicach pomigdzy zerem a jedno$cia, paraboli przypisuyjemy mimosrod rowny 1, a hi-

perbolom mimosrody wigksze od 1.

6.2. Prawa Keplera

Najblizej Stonca, w odleglosci okoto 58 milionéw km, krazy Merkury, dalej
Wenus (108 mln km), potem Ziemia (150 min km), Mars (228 mIn km), w dalszej
za$ odleglosci kraza dwie wielkie planety: Jowisz (778 mln km) i Saturn (1426 min
km), 1 wreszcie trzy najdalsze Uran, Neptun i Pluton w odleglo$ciach 2869, 4496
15908 miIn km od Stofica.

Ruchy planet przebiegaja w sposdb regularny, sa one w znacznym przyblizeniu
zgodne z tzw. trzema prawami Keplera.”)

Prawo I — Kazda planeta krazy po elipsie. W jednym z ognisk tej elipsy
znajduje si¢ Slonce (patrz rys. 54)

* )Podatje po raz pierwszy Jan Kepler w poczatku wieku X VII.



Srodek elipsy

Peryhelium ) ‘ a Aphelium
Srednia odlegtos¢ planety od
Storica

Rys. 54. Orbita planety.

Punkt orbity lezacy najblizej Sltonca nazywamy peryhelium lub punktem
przystonecznym, lezacy najdalej — aphelium lub punktem odslonecznym.
Peryhelium i aphelium leza na wielkiej osi elipsy. Dlatego biorac srednia z najwigkszej
1 najmniejszej odleglosci planety od Slofica otrzymamy polowg wielkiej osi elipsy, czyli
wielka potos elipsy (rys. 54). Wielka polos orbity jest wigc Srednia odlegloscia
planety od Slonca.

Ruch planet po orbitach odbywa si¢ w ten sposob, ze odcinek taczacy planete ze
Sloficem, czyli tzw. promien wodzacy planety, zakre§la w jednakowych odstgpach
czasu jednakowe pola. Pole zakreslane w jednostce czasu przez promien wodzacy
planety nazywamy jej predkoscia polowa. Mozemy wigc sformutowaé to

W postaci nastepujacej:

Prawo II — Predkos¢ polowa planety (kazdej z osobna) jest stala.
Z drugiego prawa Keplera wynika, ze gdy planeta jest blizej Slonca, musi dla

zachowania statej predkoscipolowej poruszac si¢ szybciej po orbicie.



Aphelium

Peryhelium

Rys.55. Ruch planety po orbicie.

Na rysunku 55 zaznaczone sa dwa luki orbity 4B 1 CD zakreslane w rownych
czasach. Pola w obu przypadkach sa réwne, wskutek czego tuki orbity musza
by¢ roéznej dlugosci. Z rysunku wynika, ze najwigksza predkos¢ liniowa ma planeta
w peryhelium, najmniejsza — w aphelium.

Pomigdzy okresem obiegu planety po orbicie a $rednia odleglo$cia planety od

Stonca zachodzi nastepujacy zwiazek:

Prawo III — Kwadraty okresow obiegu planet maja si¢ do siebie jak

szeSciany ich Srednich odleglosci od Slonca.

Oznaczywszy przez T okresy obiegu planet, a przez a potosie wielkie ich orbit
1 zaznaczywszy wskaznikami 112 wielkosci odnoszace si¢ odpowiednio do dwu

r6znych planet, mozemy trzecie prawo Keplera zapisa¢ w postaci nastgpujacego

WZoru:
3 2 3 3
ai T l b ai a3
=T 2 W = 5
a T. T.
2 2 1 2

Jest to prawo okreslajace, w jaki sposdb okres obiegu planet ro$nie wraz ze
wzrostem ich $redniej odleglosci od Slonca. Widzimy, ze okres ro$nie szybciej niz
srednia odleglo$¢, a co za tym idzie — $rednia predkos¢ liniowa planet w miarg

wzrostu $redniej odleglosci maleje. Najszybciej poruszaja si¢ planety bliskie Stonca.



6.3. Uogolnione prawa Keplera

Kepler wyprowadzit swoje prawa §cisle empirycznie na podstawie obserwacji Sa
one, jak si¢ potem okazalo, rowniez przyblizonymi wnioskami wynikajacymi z praw
mechaniki (prawa bezwladnos$ci i prawa powszechnego ciazenia). W rzeczywistosci
zarowno kazda planeta, jak i Stonce poruszaja si¢ po elipsach wokdt wspolnego
srodka masy. Poniewaz jednak masa Stonca jest wigksza tysiace (Jowisz), a czasem
miliony (Merkury) razy od masy kazdej z planet, praktycznie biorac Stonce znajduje
si¢ tuz koto wspolnego srodka masy i mozemy mowié, Zze planety kraza wokot
Slofca.

Trzecie prawo Keplera dla $ciSlejszego sformutowania wymaga uwzglednienia
réwniez mas Slonca 1 rozpatrywanych planet. Oznaczywszy przez M masg Stonca,
a przez m — masg planety, mozemy zamiast trzeciego prawa Keplera napisa¢ §cislejszy

zwiazek zwany uogolniony m trzecim prawem Keplera. Brzmi ono:

M+m
472

a® = T?G

, gdzie G — stala grawitacyjna

Prawo to jest stosowalne do jakichkolwiek dwu obiegajacych sig

wzajemnie cial, je$li przez M i m oznaczy¢ odpowiednie ich masy.

Ogb6lne wyprowadzenie III uogdlnionego prawa Keplera z praw mechaniki jest
skomplikowane i wymaga zastosowania metod wyzszej matematyki. Natomiast latwo
pokaza¢ jego wyprowadzenie w szczegdlnym przypadku orbit kotowych.

Rozpatrzmy ruch Stonca i planety wokot wspolnego srodka masy O (rys. 56).
N>

Rys. 56.Ruch kolowy Slonca i planety.



Niech masa Slonca wynosi M, masa planety — m. Odleglosci Slonica i planety od
srodka masy oznaczymy odpowiednio przez a; i1 ap;. Odleglo§¢ wzajemna Slonca
i planety bedzie wtedy a = a; + a,. Oznaczmy dalej predkosci obu ciat wzgledem
srodka masy przez v; i v,. Poniewaz z definicji sSrodka masy jego potozenie musi by¢ stale
pomigdzy Stofcem i planeta, okres obiegu obu ciat jest ten sam; oznaczmy go 7.

Z definicji okresu w ruchu kotowym wynosi on:

2ma 27ma,

azarazem 1 =
V1 Vo

T =

Poniewaz sita odsrodkowa jest rownowazona sita przyciagania, wigc mamy:

Mm mv% Mm
=G— oraz =G—
a? o a®

Mv%

251
Wyrazajac Vi 1V, przez T z pierwszej pary wzordéw 1 podstawiajac odpowiednio
do drugiej pary, a nastgpnie dzielac odpowiednio przez M lub m otrzymujemy:
4:7[2111 _ Gm . 4‘7120,2 G_m

= - 1 —_—
T2 a2 T2 a?

Dodajac te ostatnie wyrazenia stronami i pamigtajac, ze a;+ a, = a, otrzymujemy:

420 M+m
G

T2 a2
skad
M
a? = T2
472

c.b.d.o.

Wynikajacy z trzeciego uogdlnionego prawa wzor:

ai _ T{(M+my)

g  TE(M4my)
gdzie wskaznikami 1 1 2 oznaczono odpowiednio wielkosci odnoszace si¢ do dwu
planet, mozna by w zasadzie stosowa¢ do wyznaczania mas planet. Na przyktad
mozna by wyznaczy¢ niewiadoma masg¢ planety znajac juz masg Ziemi i Stonca
oraz poétosie orbit i okres obiegu Ziemi i rozpatrywanej planety. Jednakze ze

g

wzgledu na to, ze M»m;, 1 M»m;,, ulamek jest bliski jedno$ci, wskutek

M+mmg
czego powyzszy zwiazek niewiele si¢ r6zni od przyblizonego, znanego juz

nieuogdlnionego prawa Keplera

a% T
3 2
a; T;

Dlatego do wyznaczania mas planet i Stonca trzeba stosowac specjalne metody



oparte wprawdzie o przytoczony wzor, korzystajac jednak rowniez z pewnych
dodatkowych danych.

Rozpatrzmy na przyklad przypadek, gdy wokot planety krazy jej ksigzyc. Oznaczmy
przez M masg Slonca, przez m — masg planety, a przez m' — mase ksigzyca; przez T
— okres obiegu planety woko61t Stonca, a przez ¢t — okres obiegu ksigzyca wokot planety.
Przez a i a; oznaczymy odpowiednio wielka potos planety wokot Stonca 1ksigzyca wokot
planety. Z trzeciego uogbdlnionego prawa Keplera zastosowanego do tego przypadku

otrzymamy:

ai . tz(m+m')

a3 T2(M+m)

W tym przypadku oczywiScie ulamek stojacy przy stosunku kwadratow czasow

obiegu nie jest bliski jednosci. Dzielac licznik 1 mianownik prawej strony przez m, otrzy-

mujemy
3 201 4M
ai _ ¢ (t+3)
a T?-(E”+l)

Poniewaz masy ksigzycOw sa zawsze bardzo male w pordwnaniu z masami planet,

!

mo, . ) , . , M
stosunek — jest maty i mozna go w praktyce przyrowna¢ do zera. Za$ stosunek —
n n

M
jest bardzo duzy w pordwnaniu z jedynka, mozna wiec sume — + 1 zastapi¢ jej
m

pierwszym czlonem.
a?l' ~ t? o t 2 o mt 2
Stad @ 2 12% ™ MT? :
) Mo a’t?
czyli ; ~ ai 72

Znajac mas¢ Ziemi mozna — biorac pod uwage Ksigzyc, Ziemig i Stonice — wy-
znaczy¢ masg Slonca, a nastgpnie rozpatrujac Stonce, dana planetg ijej ksigzyc mozna
wyznaczy¢ masg tej planety.

Z praw mechaniki wynika, ze orbity cial krazacych wokodl Slonica moga by¢ nie
tylko elipsami, ale rowniez innymi krzywymi stozkowymi (parabolami,
hiperbolami), w ktorych ognisku znajduje si¢ Slonce. Bedzie to pierwsze

uogblnione prawo Keplera.



Drugie prawo Keplera o statej predkosci polowej stosuje si¢ do wszystkich typow
orbit, gdyz jest ono szczegdlnym przypadkiem znanego z fizyki prawa
zachowania momentu pedu. Zachowanie stalej predkosci polowej oznacza
wilasnie, ze iloczyn sktadowej predkosci prostopadiej do linii taczacej planetg ze
Stoncem i odleglosci planety od Stonca, a wigc warto§¢ momentu pedu planety

jeststala.

6.4. Perturbacje

Wszystkie trzy prawa Keplera (rowniez w postaci uogdlnionej) wymagaja przy
pordwnaniu z rzeczywisto$cia pewnych poprawek wskutek tego, ze planety poruszaja
si¢ nie tylko pod wplywem przyciagania Stonca, ale réwniez przyciagaja sig
nawzajem, wywotujac w ten sposoéb do$¢ nieregularne zmiany swego ruchu zwane
perturbacjami.

Obserwujac perturbacje wywierane na ktoras z planet, mozna obliczy¢ masy cial,
ktére perturbacje powoduja, jak rdéwniez wyznaczaé ich polozenie 1 ruch
w przestrzeni. W ten sposob odkryto dwie planety. Mianowicie w polowie XIX wieku
na podstawie zakldcen wywieranych na Uran przewidziano istnienie nieznanej
wowczas planety — Neptuna. W podobny sposdb w poczatkach XX stulecia odkryto

najdalsza ze znanych dzi§ planet — Plutona.

6.5. Prawa Keplera a kos monautyka

Pewne aspekty praw Keplera i ich zwiazki z prawami grawitacji staja si¢ lepiej
zrozumiate na przykladzie tak zwanych bezsilnikowych lotdow kosmicznych, to
znaczy takich, w ktérych pojazd kosmiczny otrzymuje pewien impuls poczatkowy,
nastgpnie jednak porusza si¢ w polu grawitacyjnym wylacznie pod wpltywem
bezwladnosci.

Zgodnie z prawami powszechnego ciazenia, kazde dwa ciala przyciagaja si¢
nawzajem, co powoduje ich wzajemne ruchy wokol wspolnego $rodka masy. Jesli
chcemy rozpatrywa¢ wzajemne ruchy Ziemi i jakiego$ niewielkiego stosunkowo ciala,
np. pojazdu kosmicznego (rys. 57), mozemy uwazac, ze Srodek mas uktadu obu rozpa-
trywanych ciat pokrywa si¢ ze srodkiem masy Ziemi. Ruch rozpatrywanego pojazdu,
odbywajacego lot bezsilnikowy, lub innego ciala, bedzie po prostu jego ruchem

woko1t srodka Ziemi Z.



Rys. 57. Drogi spadania ciat.

Niech rozpatrywane cialo znajduje si¢ pierwotnie w punkcie C lezacym ponad
powierzchnia Ziemi. Jesli nie ma ono pierwotnie zadnej predkosci wzgledem
Ziemi, jego orbita bedzie odcinkiem prostej CZ. Cialo takie bgdzie po prostu spadac
ku $rodkowi Ziemi. Poniewaz jednak w rzeczywisto$ci Ziemia nie jest punktem
Z, lecz bryla o skonczonych rozmiarach, cialo bgdzie musiato skonczy¢ ruch przy
zetknigciu si¢ z powierzchnia Ziemi. Jesli ciatu znajdujacemu si¢ pierwotnie
w punkcie C nadamy pewna pozioma predkos¢ poczatkowa, bedzie si¢ ono poruszac¢ po
elipsie, ktorej ognisko bedzie stanowit punkt Z; punkt C bedzie przy tym najbardziej
oddalonym punktem od Z — tzw. apogeum (odpowiednik aphelium w orbitach
okotostonecznych).

Im wigksza bedzie predkos$¢ poczatkowa, tym splaszczenie elipsy bedzie mniejsze
{b i cnarys. 57). W rzeczywistos$ci jednak ciato nie bedzie krazylo po elipsie, tylko
zderzy si¢ z powierzchnia Ziemi — spadnie na nig. Przy pewnej dostatecznie wielkiej
predkosci poczatkowej elipsa orbity stanie si¢ kotem d. Przy tej predkosci ciato nigdzie
si¢ nie zderzy z powierzchnia Ziemi, lecz bedzie moglo krazy¢ wokot Ziemi. Przy
jeszcze wigkszych predkosciach orbita stanie si¢ ponownie elipsa e, ale teraz punkt
C bedzie najblizszy punktowi Z — tzw. perygeum (odpowiednik peryhelium
w orbicie okotostonecznej). Taka elipsa oczywiscie nie bedzie si¢ przecinac
z powierzchnia Ziemi. Wreszcie przy odpowiednio wielkiej predkosci orbita stanie
si¢ parabola f, przy jeszcze wigkszej beda to hiperbole g 1 4. Cialo poruszajace si¢ po
takich orbitach oddali si¢ od Ziemi 1 bez udziatu dodatkowych sit nigdy do niej nie



wroci.

Orbita @ odpowiada swobodnemu spadkowi, orbity b i ¢ odpowiadaja torom
wszelkich pociskow, np. pociskow balistycznych. Orbity d i e sa torami, po jakich
poruszaja si¢ sztuczne satelity (trzeba dodaé, ze réwniez nasz naturalny Ksigzyc
porusza si¢ po takiej orbicie). Natomiast uzyskanie pre¢dkosci odpowiadajacej orbitom
flub g pozwala na oderwanie si¢ od Ziemi i dotarcie do innych cial niebieskich.

W ten sposob wychodzac z praw bezwladnos$ci i grawitacji doszliSmy do orbit
eliptycznych, parabolicznych  lub  hiperbolicznych, przewidzianych
omoéwionym uprzednio uogdlnionym pierwszym prawem Keplera. Rozumowanie
- przeprowadzone tutaj wylacznie jako$ciowo w sposob pogladowy — daje sig
przeprowadzi¢ $ci$le metodami rachunku rézniczkowego i1 catkowego. W wyniku
otrzymuje si¢ trzy uogdlnione prawa Keplera.

Nalezy zaznaczy¢, ze przedstawiliémy sprawe w ten sposodb, jakby cata masa
Ziemi byta skupiona w jej srodku, poza tym w ogdle nie uwzglednilimy oporu
powietrza, ktéry w poblizu powierzchni Ziemi odgrywa wazna rol¢ we wszelkim
ruchu. Gdyby uwzgledni¢, Zze masa Ziemi rozmieszczona jest wewnatrz catej bryty
ziemskiej — 1 to w sposob niezupeiie regularny — oraz wzia¢ pod uwage opor
powietrza, ksztalt rozpatrywanych orbit uleglby pewnym zmianom.
W szczegdInosci wiadomo, ze pociski nie poruszaja si¢ po tukach elips (b i c),
lecz po tzw. krzywych balistycznych.

Ta uwaga w niczym jednak nie zmienia zasadniczych wnioskow, jakie mozna
wyciagnaé z przeprowadzonego rozumowania.

Z nich najwazniejsze sa dwa:

1. Aby pojazd kosmiczny mdgt nie spas¢ z powrotem na Ziemig, lecz krazy¢
kolo niej, potrzebna jest predkos¢ poczatkowa nie mniejsza niz odpowiadajaca
kotowej orbicie d. Nosi ona nazwe pierwszej predkosci kosmicznej. Jak wiemy
z kursu fizyki, jest to predkos¢ 7,9 km/s 7).

2. Aby pojazd kosmiczny mogt calkowicie oderwaé si¢ od Ziemi, potrzebna jest
predko$¢ poczatkowa nie mniejsza niz odpowiadajaca orbicie parabolicznej f.

Nosi ona nazwg drugiej prgdkosci kosmicznej. Jest nig 11,2 km/s *).

*) Podane predkosci obliczono dla przypadku, gdy punkt C znajdowalby si¢ przy powierzchni Ziemi. Gdy lezy
on w znacznej wysokosci nad powierzchnia Ziemi, wystarczajace sa predkosci nieco mniejsze. Ponadto sita
przyciagania Ksiezyca (zalezna od jego polozenia na niebie) tez w nieznacznym stopniu mody fikuje p odane tu
predkosci.



6.6. Loty ksi¢zycowe i okolosloneczne

W rozwazaniach dotychczasowych brali$my pod uwage tylko przyciaganie Ziemi.
Otrzymane tym sposobem wyniki rozwazan begda stuszne tylko w bezposredniej
bliskosci Ziemi, gdzie wptywy grawitacyjne, pochodzace od niej, znacznie przewyzszaja
wplywy grawitacyjne innych ciat niebieskich. Jesli natomiast pojazd kosmiczny oddala
si¢ bardziej od Ziemi, staje si¢ konieczne uwzgl¢dnienie sil grawitacyjnych innych
ciat

W szczegdlnosci skomplikowane jest obliczenie orbit dla bezsilnikowych lotow
ksigzycowych. W tych przypadkach trzeba uwzglednia¢ jednocze$nie przyciaganie
Ziemi i1 Ksigzyca (ktore znajduja si¢ we wzajemnym ruchu wzgledem siebie). Dlatego
orbity lotéw ksigzycowych nie sa — ogodlnie biorac — krzywymi plaskimi, lecz
przestrzennymi i posiadaja skomplikowany ksztatt.

Jesli pojazd kosmiczny, uzyskawszy predko$¢ paraboliczna lub hiperboliczna,
w locie bezsilnikowym znacznie oddali si¢ od Ziemi, nie bedzie si¢ w rzeczywistosci
poruszat po paraboli lub hiperboli o ognisku w $rodku Ziemi, lecz wskutek
przyciagania Slonca bedzie krazyl po pewnej orbicie okolostonecznej. Zgodnie
z uogdlnionymi prawami Keplera, zaleznie od predkosci poczatkowej wzgledem
Stonca, moze to by¢ orbita kolowa, eliptyczna, paraboliczna lub hiperboliczna
o ognisku w Sloncu. Jako przyklad mozna przytoczy¢ radziecka rakiete Zunnik I, ktorej
orbita, poczatkowo hiperboliczna wzglgdem Ziemi, w dalszym przebiegu stala sig
eliptyczna orbita okolostoneczna. Oczywiscie na pojazd kosmiczny obiegajacy Slonce
oddziatuja rowniez planety, wywotlujac perturbacje.

Lot nazywamy silnikowym, je$li pojazd kosmiczny moze si¢ poshigiwac
nap¢dem nie tylko dla nabrania odpowiedniej predkosci w poczatkowej fazie lotu,
lecz réwniez w dalszych jego etapach. Teoretycznie biorac, pojazd moglhy si¢
porusza¢ w locie silnikowym po orbicie o calkkiem dowolnym ksztalcie, jezeli tylko
rozporzadzatby wystarczajacym (dla danej orbity) zasobem energii.

W praktyce pojazdy kosmiczne zmuszone sa jak najekonomiczniej wykorzystaé
energi¢ silnikow, dlatego wszystkie urzeczywistnione, a takze projektowane obecnie
loty kosmiczne, opieraja si¢ o zasady lotow bezsilnikowych. Po nadaniu pojazdowi
predkosci poczatkowej stosuje si¢ dodatkowe uzycie silnikow do przerzucenia go

z jednej orbity na inna, po ktdérej znowu porusza si¢ lotem bezsilniko wym.



6.7. Ruch planet na sferze nie bieskiej

Planety w Ukladzie Stonecznym kraza po orbitach wszystkie w jednym

kierunku 1 — co cickawsze — wszystkie prawie w jednej ptaszczyznie. Jest to

pokazane na rysunku 58.
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oY
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Merkury

Rys. 58. Orbity planet.

Azeby ten rysunek byt zgodny z rzeczywistoscia, nalezatoby jedynie odchyli¢ orbite
Merkurego o 7° od ptaszczyzny rysunku, a orbit¢ Plutona o 17°. Odchylenia
pozostatych orbit sa mniejsze od przypadkowych odchylen wywotanych wygigciem
rysunku wraz ze stronica, na ktorej zostat wydrukowany, przy — starannym nawet —
otwarciu ksiazki. RoOwniez mimosrody orbit planet sa niewielkie, przez co same orbity
sa elipsami bardzo zblizonymi do kot.

Ruch planet obserwowany z jakiego$§ punktu nieruchomego na Sloncu
przedstawialby si¢ jako ruch prawie jednostajny po drogach prawie kolowych,

natomiast obserwowany z Ziemi przedstawia si¢ w sposob do$¢ skomplikowany.

Na rysunku 59 mamy z lewej strony przedstawiony ruch Ziemi i planety dookota



Stonfica. W chwili gdy planeta zajmuje kolejno w réwnych odstgpach czasu potozenia P;
do Pg, Ziemia przechodzi przez punkty Z; do Zs. Polaczmy odcinkami /; do /s

odpowiadajace sobie polozenia Ziemi i planety.

Rys. 59. Ruch planety obserwowany wzgledem punktu nieruchomego wzgledem Stofica — a

i obserwowany z poruszajacej si¢ Ziemi — b.

Aby otrzyma¢ ruch planety wzgledem Ziemi, nakreslmy nieruchomy punkt
Z przedstawiajacy Ziemi¢ (rys. 59b) i przenie§my do niego réwnolegle poczatki
odcinkow /;—Is. Ich konce wyznaczaja droge planety wzglegdem Ziemi. Widzimy, ze
regularny tuk drogi planety wzglgdem Stonca, obserwowany z Ziemi, przybiera
ksztalt petli. Na rysunku zagadnienie potraktowane zostalo w sposob ptlaski.
W rzeczywisto$ci wskutek nieco réznych plaszczyzn orbity Ziemi i planety sprawa
komplikuje si¢ jeszcze bardziej. W rezultacie na sferze niebieskiej planeta zakresla

dos¢ skomplikowana drogg, jak to thumaczy rysunek 60.

Rys. 60. Obserwowana z Ziemi droga planet na tle gwiazd.



Na rysunku 61 mamy przedstawiona czgs$¢ drog planetarnych zakreslonych

wsrod gwiazd na sferze niebieskiej w latach 1947 —48.
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Rys. 61. Drogi planet wsrod gwiazd w latach 1947 — 48.

6.8. System geocentryczny

Oczywiste dla nas stwierdzenie, ze S$rodkiem naszego ukfadu planetarnego jest
Stonce, nie bylo wcale zawsze tak oczywiste. Poglady na budowe Wszechswiata byly
SciSle zwiazane z pogladami religijnymi. W Indiach np. uwazano, ze Ziemia wraz
z ludzkos$cia jest tylko pytkiem w niezmierzonym dziele bogéw, przyjmowano, ze
oprocz naszej Ziemi istnieja niezliczone, podobne, zamieszkale $wiaty.

Przeciwnie, starozytni Grecy, ktorzy nawet bogom przypisywali ograniczono$é
w czasie 1 przestrzeni, dopatrywali si¢ w kosmosie skonczonej, stosunkowo prostej,
zgeometryzowanej konstrukcji. Czasem wysuwano przy tym poglad, Zze centralnym
ciatem kosmosu jest Slonce. Po raz pierwszy taki poglad zostat zapisany przez grec-
kiego astronoma Arystarcha z Samos w wieku I1I p.n.e.

Na ogot jednak wyobrazano sobie, iz centralnym cialem kosmosu jest Ziemia.
W miar¢ postepu matematyki, a zwlaszcza geometrii,, system opisujacy ruchy ciat
niebieskich wokol Ziemi, uwazanej za centralng i nieruchoma, czyli tzw. system
geocentryczny ), byl coraz bardziej doskonalony i wraz z nauka grecka zostat
przyjety przez cala starozytna kulturg¢ $rodziemnomorska a podzniej europejska.

Wyobrazano sobie mianowicie, ze wszystkie ciala niebieskie sa przymocowane do wielu

“) System geocentryczny — przekonanie, ze Ziemia jest Srodkiem Wszech$wiata.



wspotrodkowych, przezroczystych, sztywnych sfer otaczajacych koncentrycznie Ziemig.
Wzajemnymi ruchami poszczegdlnych sfer usilowano wowczas wyjasni¢ wszystkie
obserwowane na niebie zjawiska. P6zniej sfery zastapiono krggami.

System geocentryczny doprowadzit do wielkiej precyzi aleksandryjski astronom
Klaudiusz Ptolemeusz, zyjacy w II wieku naszej ery. Jego dzielo napisane w jezyku
greckim pt. E megale syntaksis (tzn. Wielki system), przethumaczone nastgpnie na
jezyk arabski, a z niego na lacing, stynne bylo przez cale Sredniowiecze pod znie-
ksztalcona nazwa Almagestum istanowilo podstawe dwczesnej wiedzy astronomiczne;.

Poniewaz ruchy planet obserwowane z Ziemi sa — jak wiemy — dos¢
skomplikowane, Ptolemeusz dla ich opisu uzyt wielu kot nawzajem krazacych po

sobie.

{. Ziemia l /

4
epicykle

Rys. 62. Deferens iepicykle.

Rysunek 62 wskazuje ich zasadg. Orbitg planety przedstawiat tzw. deferens, ktory
byl kolem otaczajacym Ziemig. Planeta nie krazyla bezposrednio po deferensie.
Poruszat si¢ po nim tzw. epicykl — mniejsze koto krazace po deferensie i1 obra-
cajace si¢. Na epicyklu znajdowat si¢ epicykl wyzszego rzgdu itd., az wreszcie
na ktorym$ epicyklu z kolei znajdowala si¢ planeta. Dobierajac odpowiednio
rozmiary i predkosci ruchéw poszczegdlnych epicykli, mozna bylo stosunkowo

doktadnie opisa¢ obserwowany ruch planet na sferze niebieskiej.



6.9. Rewolucja kopernikowska i jej skutki

Poglady geocentryczne byly przez dlugie wieki jedynymi, dla ktorych istniata
Scisla geometryczna teoria pozwalajaca — wprawdzie w sposob bardzo
skomplikowany — opisywaé¢ ruchy planet wsrdod gwiazd i co najwazniejsze —
przewidywac ich poloZzenie w przysztosci.

Poglady heliocentryczne ), jesli w ogdle byly brane w rachube, uwazane byly co
najwyzej za teorie filozoficzne nie posiadajace fizycznego znaczenia. Biorac to pod
uwage, mozemy zrozumie¢, jak wielkie bylo dzietlo polskiego astronoma Mikotaja

Kopernika (1473— 1543 r.) (rys. 63).

Rys. 63. Mikotaj Kopernik.

Kopernik po dlugich badaniach spostrzegl, ze jezeli przyjaé, iz srodkiem ukladu

planetarnego jest Slonce, otrzymujemy prostszy geometrycznie opis ruchow planet.

*) System heliocentryczny — pzekonanie, ze Stofice jest nieruchomym $rodkiem Wszech$wiata.



Podstawy nowego pogladu podat Kopernik w dziele pt.: De revolutionibus orbium
coelestium (O obrotach sfer niebieskich). System heliocentryczny Kopernika stanowit
punkt zwrotny w rozwoju astronomii.

Kopernik nie wyjasnit wprawdzie ostatecznie przestrzennych ruchéw planet,
uznawal bowiem nadal koliste deferensy i krazace po nich epicykle — przyjmujac
jednak nie Ziemi¢ lecz Slofice za nieruchome, uproscit znacznie opis ruchow planet
1 — co najwazniejsze — nadal dalszym badaniom astronomicznym wiasciwy kie-
runek.

Teoria Kopernika wywolata ostre sprzeciwy 6wczesnych sfer nauki oficjalnej,
jak rowniez niektorych wyznan religijnych — gldwnie kosciolow ewangelickich
(zaré6wno luteranskiego jak 1 kalwinskiego), a pdzniej rzymskokatolickiego.
Zasadniczy sprzeciw wywolalo twierdzenie, ze Ziemia nie jest $rodkiem
Wszechswiata, co kiocilo si¢ z 6wczesnymi nawykami mys§lowymi.

Dla zrozumienia zacigto$ci, z jaka toczyly si¢ spory wokotl systemu
geocentrycznego 1 heliocentrycznego, trzeba wzia¢ pod uwageg, ze szlo tutaj nie
tylko o taki czy inny opis naukowy ruchu ciat niebieskich, ale o wynikajace z niego
wnioski filozoficzne.

Jesli Ziemi¢ uwazaé za centralne cialo Wszech§wiata, w takim razie rOwniez
czlowieka — najdoskonalsza z istot zyjacych na Ziemi — nalezy uwaza¢ za centralna
istot¢ Wszechswiata, wokot ktorej 1 dla ktorej rozgrywaja si¢ wszystkie kosmiczne
wydarzenia. Tym, ktérzy uwazali si¢ za rzadcow Swiata z woli bozej,
a w szczegolnosci papiezowi rzymskiemu dawato to niezmierzona wiadze nie tylko na
Ziemi, lecz 1 we Wszech§wiecie (stynne twierdzenie, ze papiez ma wladz¢ nawet nad
anio tami).

Przyjecie, ze oprocz naszej Ziemi inne planety podobnie jak i ona kraza wokot
Stofica, usuwato jednoczesnie ziemska ludzko$¢ z centrum Wszech§wiata, stwarzato
przypuszczenie, ze 1 w innych czg$ciach Wszech§wiata moga istnie¢ rozumne istoty,
inne cywilizacje, moze szlachetniejsze 1 wyzsze niz ziemskie. Stad charakter
jakiejkolwiek wladzy na Ziemi — $wieckiej czy duchownej — stawal si¢ wzglgdny.
Posrednio podwazalo to podstawy ustroju feudalnego.

W rzeczywisto$ci szlo wigc nie o obrong pogladu geocentrycznego, ale
antropocentrycznego ). Dlatego teoria Kopernika byla potgpiana nie tylko przez

wladze koscielne, ale 1 $wieckie. Nieliczni zwolennicy nie mogli oficjalnie

*) System antropocentry czny — przekonanie, ze cztowiek jest o$rodkiem i celem §wiata, a wszystko w przyrodzie
dzieje sig ze wzgledu na niego.



rozpowszechnia¢ nauk Kopernika, a czgsto doznawali prze$ladowan.

W dziejach dalszej ewolucji pogladéw na budowe Wszech§wiata wybitna role odegrat
goracy zwolennik teorii Kopernika Giordano Bruno (1548—1600), ktory glosit poglad,
7ze gwiazdy sa odleglymi cialami tego typu co Slonce, majacymi wiasne zamieszkale
uklady planetarne. Tym samym uwazal, ze réwniez i Stonce nie jest $rodkiem
Wszech§wiata. Wszech§wiat bowiem zadnego $rodka nie ma. Wskutek szerzenia tego
rodzaju pogladéw Giordano Bruno zostal spalony na stosie.

Wybitnym zwolennikiem 1 popularyzatorem idei kopernikowskiej byt Galileo Galilei
zwany Galileuszem (1546—1642). Po raz pierwszy zastosowal on do badan
astronomicznych lunetg, za pomoca ktorej odkryl cztery ksigzyce Jowisza. Fakt, Ze
planety moga mie¢ ksigzyce na podobienstwo Ziemi, byl silnym argumentem na
korzy$¢ pogladéw, ze Ziemia jest jedna z planet. Obserwacje astronomiczne za
pomoca lunety umozliwily odkrycie nierownosci powierzchni Ksigzyca, co bylo
dalszym waznym argumentem za stusznos$cia tezy Kopernika, Zze Ziemia nie jest cialem
wyjatkowym we Wszechswiecie, lecz ze istnieja inne ciala o budowie podobnej do
niej.

Galileusz byt przesladowany przez inkwizycj¢. Zostal pod koniec zycia zmuszony do
oficjalnego odwolania pogladu, Zze Ziemia krazy woko6t Stofica (co nie przeszkodzilo mu
do cichego kontynuowania rozpoczgtych prac) i skazany na dozywotnie przebywanie
w areszcie domowym

Teori¢ Kopernika rozwinal nastgpnie Jan Kepler (1581—1630), odrzucajac
deferensy i epicykle i wprowadzajac na ich miejsce orbity eliptyczne oraz formutujac
trzy znane prawa nazwane pdzniej jego imieniem.

W XVII w. Izaak Newton odkryl prawo powszechnego ciazenia i stworzyt
podstawy mechaniki nieba.

Umiejetno$¢ Scislego  wyznaczania orbit cial niebieskich 1 dokladnego
przewidywania ich polozen na niebie rozwingta si¢ znacznie w wieku XVIII

1 osiagneta najwigksze znaczenie w wieku XIX.



CWICZENIA

Temat do zastanowienia

Postugujac si¢ podobna konstrukcja jak na rysunku 59, opisz zaobserwowany z Ziemi

ruch planety krazacej wok 61 Stonca blizej niz Ziemia.

Obserwacje do czg$ci 111

1. Obserwuj Ksigzyc w r6znych fazach. Zauwaz, o jakiej porze dnia i1 nocy wi-
doczny jest Ksigzyc w poszczegdInych kwadrach. Gdzie wtedy znajduje si¢ Stonce?
Na podstawie wlasnych dostrzezen postaraj si¢ opisac, jaki jest zwiazek pomiedzy faza
Ksigzyca a jego katowa odlegloscia od Stonica na niebie.

2. Jesli w tym roku przypada widoczne w Polsce za¢mienie Ksigzyca lub Stonca,
postaraj si¢ je zaobserwowaé¢ golym okiem (do obserwacji za¢mienia Slonca uzywaj
silnie zakopconego szkla). Narysuj szkice poszczegdlnych faz za¢mienia. Zastanow
sig, jakie jest wzgledne poloZzenie Stonca, Ksigzyca i Ziemi w czasie twoich obserwacji.
Jesli rozporzadzasz teleskopem lub lornetka na statywie, opisujac za¢mienie Ksi¢zyca
odnie$ polozenie cienia Ziemi do poszczegdlnych utworow na Ksigzycu wedtug jego
mapki.

3. Korzystajac z kalendarza (rocznika) astronomicznego i mapy nieba odszukaj na
niebie planety wsrdéd gwiazd. Zrob szkice przedstawiajace ich polozenia wzgledem
gwiazd. Wykonujac takie szkice w ciagu kilku tygodni lub miesiecy zauwaz przesu-

wanie si¢ planet wérod gwiazd. Pordwnaj wlasne obserwacje z kalendarzem astrono-

micznym.



CZESC IV

WELASCIWOSCI FIZYCZNE CIAL
UKLADU SELONECZNEGO

Rozdziat VII

FIZYKA SLONCA

7.1. Wstepne uwagi o badaniach budowy fizycznej cial niebieskich

Dotychczas moéwiliSmy o obserwowanych ruchach cial niebieskich na sferze
niebieskiej 1 o przestrzennych ruchach bliskich ciat otaczajacych Slonce. Sa to
zagadnienia stosunkowo dokfadnie opracowane przez astronomow. Ruch sfery
niebieskiej bada si¢ obecnie z taka dokladnoscia, iz udaje si¢ zauwazy¢ nieréwnos$ci
dlugo$ci doby wynoszace ponizej 0°002 na stulecie, a pochodzace z pewnych
niejednostajnosci obrotu Ziemi wokoét osi. Réwniez ruchy Ksigzyca wokot Ziemi, jak
1 ruchy planet wokét Slonca znane sa z dokladnos$ciami siggajacymi jednej milionowe;,
a w wyjatkowych wypadkach nawet jednej miliardowej czg$ci warto§ci mierzonej. W tej
dziedzinie nauka osiagnegla stynna dokladnosé astronomiczng, ktdrej wyrazem jest np.
dokladne przewidywanie termindw za¢ mien nawet na wiele tysiacleci naprzod.

Dzial, ktérym zajmujemy si¢ obecnie, a mianowicie budowa fizyczna ciat
niebieskich, rozmieszczenie oraz ruchy ciat we Wszechswiecie jest znacznie bardziej
skomplikowany, gdyz w gr¢ wchodza tu zlozone zjawiska fizyczne w wewngtrznej
budowie cial niebieskich oraz ogdlne rozmieszczenie przestrzenne dalekich, trudnych do
obserwacji skupisk materii. Ten dziat astronomii jest opracowany znacznie mniej
doktadnie. O ile w poprzednio omowionej dziedzinie wysilek badaczy skupia si¢ na
uzyskaniu coraz doktadniejszych danych iloSciowych, o tyle tutaj czgsto aktualnymi
zagadnieniami sa jeszcze sprawy jakosciowe. Do dzi§ nie wiadomo na przyktad, co
wywoluje powstawanie plam na Sloncu, z czego skladaja si¢ wngtrza
poszczegdlnych planet, jakie ogdlne prawidtowos$ci zachodza w rozmieszczeniu
materii we Wszech§wiecie itp.

Dlatego o ile dotychczas méwiliSmy o rzeczach stanowiacych fakty zupehie
pewne i sprawdzone, o tyle obecnie mowi¢ bedziemy czesto nie o faktach, lecz
o przypuszczeniach 1 czg$ciej bedziemy si¢ spotyka¢ z hipotezami niz
z wykonczonymi teoriami. Trzeba to wziaé¢ pod uwage przy czytaniu dalszego ciagu

tego podrecznika.



7.2. Ogolne -wiadomosci o Sloncu

Stofice, stanowiace centralne cialo Uktadu Stonecznego, o§wietla swoimi promie-
niami, wszystkie ciala nalezace do tego uktadu. Promienie stoneczne sa gldwnymi do-
starczycielami energii cieplnej do wszystkich ciat krazacych wokot Stofica.

Planety wytwarzaja rowniez pewne ilo$ci wlasnego promieniowania. Wiemy
np., ze wewnatrz skorupy ziemskiej zachodza pewne reakcje promienotworcze,
ktérych koncowym efektem jest promieniowanie podczerwone. Odkryto rowniez
niedawno promieniowanie radiowe Jowisza i paru innych planet. Sa to jednak ilosci
promieniowania znikomo male w poréwnaniu z promieniowaniem Stonca.

Wielka cze$¢ wiedzy o budowie Slonca czerpiemy z badan jego widma.
Spektrografy przylaczone do odpowiednich teleskopow pozwalaja otrzymywac
w zakresie fal widzialnych widmo stoneczne diugosci do kilkudziesigciu metrow.
Pozwala to bada¢ rozktad nat¢zenia promieniowania w poszczegdlnych dlugosciach
fal.

Widmo $wiatla stonecznego jest widmem ciaglym, emisyjnym, na ktorym

wystepuja ciemne waskie linie, sa to tzw. linie Fraunhofera.

Wiadomo z fizyki, ze w gazie zjonizowanym widmo ciagle powstaje wskutek
tego, ze kwanty Swiatta — fotony wysylane sa przez swobodne elektrony zmieniajace
energie pod wplywem zjonizowanych atomow, (np. gdy sa chwytane przez nie). Roz-
ktad energii w widmie (wzgledna liczba fotonéw o réznych energiach) zalezy od $red-
niej energii elektrondéw, a wigc od temperatury gazu.

Widmo liniowe powstaje natomiast w gazach, gdy w poszczegdlnych atomach
nast¢puja zmiany w stanach energetycznych elektrondéw zwiazanych. Chwytanie foto-
now 1 zwigkszenie energii wewnatrz atomu powoduje powstawanie linii absorp-
cyjnych, wypromieniowanie fotondéw (zmniejszenie energiil) — powstawanie linii

emisyjnych. Wszystkie te procesy zaleza od temperatury i ciSnienia gazu.

Widmo Stonca interpretuje si¢ w ten sposob, ze jego sktadowa ciagla powstaje
w stosunkowo glebszych warstwach gazowych. To $wiatlo przechodzi nastgpnie
przez wyzej potozone warstwy gazu rzadszego, ktéry, pochlaniajac odpowiednie

dhugosci fal, powoduje powstawanie oddzielnych, ostrych linii absorpcyjnych.

Nalezy zaznaczy¢, ze atomy, powodujace powstawanie linii absorpcyjnych przez
chwytanie foton6w idacych z glebszych warstw Stonca, wypromieniowuja

nastepnie ponownie schwytane fotony i wysylaja je we wszystkich kierunkach,



a pewna cz¢$§¢ z powrotem ku glebszym warstwom Stonca, gdzie w wyniku
oddzialywan z jonami podlegaja wielokrotnym przetworzeniom energetycznym,
i energia w nich zawarta zostaje wypromieniowana ponownie w widmie ciaglym.
Wskutek tego w wiazce $wiatta wychodzacej] z glgbszych warstw Slonca
i skierowanej na zewnatrz w og6lnym bilansie stwierdza si¢ niedobor
charakterystycznych dlugosci fal — linie absorpcyjne.

Slonce w rzeczywistosci nie ma tego, co bySmy mogli nazwaé jego
powierzchnia, nie jest bowiem cialem stalym ani cieklym. Patrzac na Slonce
widzimy te jego czeSci, ktore wysylaja ku nam promieniowanie, widzimy wigc te
warstwe, ktora powoduje powstawanie widma ciaglego. Mozemy wigc ja niejako
uwazaé za powierzchnie Stonca. Nazywamy ja fotosfera *) Stonca. Srednica Stofica
nazywamy $rednicg kuli ograniczonej fotosfera.

O pomiarach odlegtosci w Ukladzie Stlonecznym byta mowa w poprzednim
rozdziale. Znajac odleglo$¢ Stonca od Ziemi, ktora wynosi okoto 150 000 000 km,
oraz znajac katowe rozmiary Stonca, mozna obliczy¢ jego Srednice w kilometrach.
Wynosi ona okoto 1 400 000 km, czyli jest przeszto 100 razy wigksza od $rednicy
Ziemi, a przeszilo 100 razy mniejsza od odleglosci Ziemi od Stonca. Na podstawie 11
uogdlnionego prawa Keplera mozna stwierdzi¢, ze calkowita masa Slonca jest
333000 razy wigksza od masy Ziemi.

Poniewaz ponad fotosfera zawiera si¢ juz tylko nieznaczna cz¢$¢ materii
Stonca, mozna Srednia ggstos¢ Stofica wyznaczy¢, dzielac jego masg przez objgtosé
bryly ograniczonej fotosfera. Tak obliczana $rednia gesto$¢ wynosi okolo 1,4 g/em’,
to znaczy jest wigksza od ggstosci wody 1 wskazuje na silne zaggszczenie gazow we
wnetrzu Slonca.

Warstwa znajdujaca si¢ nad fotosfera jest zbyt rzadka, aby mogla wysyla¢

wystarczajaca 1los¢ energii, a tym samym nie jest w zwyklych warunkach
bezposrednio widoczna. Warstwy lezace nad fotosfera nazywamy atmosfera

Stonca (porownaj rys. 64).

*) Fotosfera, z jgzyka greckiego — warstwa §wiecaca



Rys. 64. Schemat budowy Stonca.

7.3. Temperatura Slonca

Natgzenie promieniowania Stonca mozna obliczy¢, mierzac energi¢ otrzymana
w jednostce czasu na Ziemi przez jednostkowa powierzchnig¢ ustawiona prostopadle
do promieni stonecznych. Pomiary wykazuja, ze w $redniej odlegltosci Ziemi od
Slofica centymetr kwadratowy powierzchni naszej planety w ciagu sekundy

odbiera 0,139 J energii promieniowania stonecznego. T¢ wielko§¢ nazywamy stala

sloneczng S.

Ziemig

Storice

Rys. 65. Zasada pomiaru temperatury Stonca ze stalej stonecznej.

Oznaczmy (rys. 65) przez R odleglo$¢ Ziemi od $rodka Stonca Zwazywszy, ze

energia stoneczna jest wysylana jednakowo we wszystkich kierunkach, jej calkowita ilo$¢



wysylana w ciggu minuty bedzie rowna stalej stonecznej pomnozonej przez liczbe
centymetrow kwadratowych powierzchni kuli o promieniu R. Jest to zarazem energia

wypromieniowana w ciaggu minuty przez kulg stoneczna o promieniu 7.

Poniewaz §= 215 , wigc stosunek powierzchni kul o promieniach R i r

wynosi 2152 = 46 226. Jeden cm’® powierzchni Slofica wysyla wiec w ciagu

sekundy 0,139 J » 46 225 =6425,3 J energii.

Jezeli zalozymy, ze Stonce promieniuje tak jak cialo doskonale czarne, to znaczy
takie, ktore absorbuje calkowicie wszystkie dlugosci fal padajacego na nie
promieniowania, to mozemy do niego stosowaé¢ tak zwane prawo Stefana-
Boltzmanna, wedlug ktérego ilo$¢ energii £ wypromieniowana przez jednostke
powierzchni w jednostce czasu jest proporcjonalna do czwartej potegi temperatury
bezwzglednej danego ciata. Wyrazajac temperature 7 w kelwinach, w ciagu sekundy
otrzymujemy z centymetra kwadratowego danego ciata doskonale czarnego ilo$¢

energii

—— R P T

em® s K%

E=567 - 1071

Stonce nie jest wprawdzie cialem doskonale czarnym, promieniuje jednak

w spos6b do niego dos$¢ zblizony. Mozemy wigc dla Stonca napisac:

567 - 1072 —L__r1+=¢4253 L
5K cm-: =
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stad T = 5800 K.



Temperaturg Stonica mozna okre$li¢ jeszcze w inny sposob.
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Rys. 66. Rozklad energii w widmie ciala doskonale czarnego przy roznych temperaturach.

Im wyzsza jest temperatura jakiego$ ciala, tym wigcej wysyla ono promieniowania
krotkofalowego. Znajac rozklad natgzenia promieniowania w poszczegdlnych
dtugosciach fal widma jakiego$ ciala, mozna okresli¢ jego temperaturg. Rysunek 66
przedstawia rozktad natezenia dla kilku r6znych temperatur w widmie ciata doskonale
czarnego. Teoria i do§wiadczenie prowadza do wniosku, ze dlugo$¢ fali, w ktorej jest
wysylana najwigksza ilo§¢ promieniowania (maksimum energii na rys. 66), jest na ogot
odwrotnie proporcjonalna do temperatury ciata promieniujacego. Od nazwiska
odkrywcy t¢ zalezno§¢ nazywamy prawem Wiena.

Rozklad natezenia w widmie ciaglym Slonca jest taki, jaki odpowiada
temperaturze okoto 6000 K. Stad wnioskuje si¢, ze taka wlasnie jest temperatura
fotosfery. Jest to — jak wida¢ — wielko§¢ do$¢ zgodna z ocena wynikajaca

z pomiarOw stalej stoneczne;.

7.4. Sklad che miczny Slonca

Bezposrednio mozemy badac¢ tylko skfad chemiczny zewngtrznych warstw Stonca.
Istnieja jednak teoretyczne podstawy do przyjecia, ze sktad chemiczny, o jakim

swiadcza linie widmowe powstajace w gornych warstwach Slofica, mozna uwazad



przynajmniej z grubsza za sklad calego Stonca — rowniez jego wngtrza.

Linie absorpcyjne w widmie stonecznym odpowiadaja dlugosciom fal
pochtanianych przez pojedyncze atomy. Dotychczas zidentyfikowano w widmie
stonecznym linie okolo 70 pierwiastkdw chemicznych. Oprécz nich spotyka si¢ tylko
bardzo slabe pasma absorpcyjne odpowiadajace najprostszym zwiazkom
chemicznym, jak: ON, NH, CH, CN, O,, CO, CaH, TiO, MgO, C, — ogbélem
pasma okoto 20 tego typu zwiazkéw. Sa to — jak wida¢ — nieskomplikowane
pofaczenia dwu atoméw, niektére znane na Ziemi, jak CO, inne w stanie naturalnym
na Ziemi nie spotykane. Pasm widmowych odpowiadajacych bardziej
skomplikowanym zwiazkom nie obserwuje sig. Jest to jeszcze jeden argument za
tym, ze temperatura Sltonca jest tak wysoka, ze jedynie w jego warstwach
powierzchniowych moga powstawaé nieliczne, proste zwiazki. Badania iloSciowe

wykazuja, ze wigksza czg§¢ masy Stonca stanowi wodor. Sporo jest rowniez helu.

7.5. Plamy na Sloncu, aktywnos$¢ sloneczna

Fotosfera Sltonca nie przedstawia si¢ jako warstwa jednolita. Jej
powierzchnia stale si¢ burzy i pokryta jest pewnego rodzaju ziarnami (lub babelkami)
o rozmiarach rzedu kilkuset kilometréw, zmieniajacymi stale ksztalty. Nazywamy je
granulami (rys. 67). Poza tym na fotosferze spotykamy miejsca ciemniejsze — tzw.

plamy stoneczne.
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Rys. 67. Granule na Stoncu.

Poniewaz plamy stoneczne utrzymuja si¢ przez dtuzszy czas na powierzchni Stonica,
ich obserwacje pozwalaja wykry¢ ogdlny obrot Stonca wokét osi. Okazuje sig, ze
Slonice nie obraca si¢ jak cialo sztywne, lecz okres obrotu jest r6zny w réznych

odlegtosciach od jego biegunéw. W okolicach rownikowych jeden obrot trwa okoto



25 dni. W obszarach bliskich biegunom obroét trwa az 34 dni.

Plamy wydaja si¢ ciemne tylko przez kontrast z ja$niejszymi od nich obszarami
fotosfery. Wyznaczenia ich temperatur daja wyniki od 4300 K do 4800 K. Takiej
whsénie temperaturze odpowiada promieniowanie plam. Stwierdzono, ze plamy
stanowig pewnego rodzaju zaglebienia w fotosferze Stofica. Srednice plam wynosza
dziesiatki a nawet setki tysigcy kilometréw, co odpowiada rozmiarom katowym na
tarczy Stofica rzedu minut tuku. Jedna z plam obserwowana w roku 1947 miala
srednicg 17 razy wigksza od Srednicy Ziemi. Duze plamy stoneczne mozna czasem
zaobserwowa¢ na tarczy slonecznej wprost gotym okiem, gdy blask Stonca
przy¢miony jest przez atmosfer¢ Ziemi (np. tuz przed zachodem Stonca), albo prze-
slaniajac oko ciemnym filtrem (np. dokfadnie okopconym szklem).

Plamy wygladem zewngtrznym przypominaja wiry (rys. 68). Badania widmowe

pozwalaja wykry¢ w ich wnetrzu stosunkowo silne pola magnetyczne.

Rys. 68. Plamy i pochodnie na powierzchni Stonca.

Plamom towarzysza r6znego ksztaltu wldkna jasniejsze nieco od fotosfery, zwane
pochodniami. Wystgpuja one w warstwie lezacej nieco wyzej niz granule. Pochodnie
daje si¢ zaobserwowaé rowniez z dala od plam. Czasem wystgpuja cate pola
pochodniowe.

Zarébwno plamy jak 1 pochodnie wystgpuja w réznych miejscach powierzchni
Slofica, powstaja i znikaja. Czasem jest ich mniej, czasem wigcej. Poniewaz jednak
zwigkszonej liczbie plam towarzyszy zawsze zwigkszona liczba pochodni, wigc ogdlna

jasnos¢ tarczy stonecznej nie ulega widocznym zmianom okresowym. Gdy plam 1 po-



chodni jest wigcej, mOwimy o wzmozonej aktywnos$ci stonecznej, gdy mniej —
o shbej aktywno$ci Zmiany aktywno$ci slonecznej odbywaja si¢ w sposob dosé
regularny, mianowicie $rednio co 11 lat powtarzaja si¢ kolejne maksima aktywnosci.

Przyczyny zmian aktywnosci slonecznej nie sa dotychczas wyjasnione.
Przypuszcza sig, 7z zmiany sa spowodowane  jakimi§  zjawiskami
elektromagnetycznymi zachodzacymi we wngtrzu Stonica 1 przejawiajacymi sig
w postaci plam na jego powierzchni. O tym, ze w aktywnosci Slonca odgrywaja rolg
czastki naelektryzowane 1 Zze czgS¢ tych czastek jest wyrzucana ze Slofica, mozna
wnosi¢ réwniez stad, iz w okresach wzmozonej aktywnosci stonecznej w atmosferg
ziemska wpadaja rdézne naelektryzowane czastki, powodujac §wiecenie atmosfery
ziemskiej, a w szczegdlnosci wywotujac zawisko zorz polarnych. W okresach stabej
aktywnosci slonecznej tego rodzaju zjawiska w atmosferze Ziemi sa rzadkie.

Okresy wzmozonej aktywnosci stonecznej sa réwniez zwiazane z wigkszym
nasileniem burz magnetycznych na Ziemi, z zakloceniami w odbiorze radiowym
1 innymi zjawiskami. W miar¢ postgpu badan wplywu Slonca na zjawiska ziemskie
odkrywa si¢ coraz wigcej tego typu zwiazkéw. Znany jest wplyw aktywnosci
stonecznej na przebieg pewnych zjawisk biologicznych, np. na rozrastanie si¢ stoi

drzewnych.

7.6. Atmosfera Slonca, wiatr sloneczny

Atmosfer¢ Stonca mozemy obserwowac albo uzywajac specjalnych przyrzadow
eliminujacych w sposdb sztuczny promieniowanie fotosfery, albo w czasie
calkowitego za¢mienia Stonca, kiedy Ksi¢zyc zaslania catla fotosfere i jej $wiatlo nie
o$lepia obserwatora. Mozna wowczas rozr6zni¢ w niej poszczegolne warstwy i badaé
ich budowe.

Jedna z nizszych warstw atmosfery jest tzw. chromosfera™) przedstawiajaca sig
w czasie calkowitego za¢mienia Slonca jako czerwona, postrzgpiona otoczka
okalajaca Stonce. W widmie chromosfery szczegdlnie intensywnie wystepuja linie
zjonizowanego wapnia, wodoru, helu i magnezu.

Ponad chromosfera unosza si¢ tzw. protuberancje. Sa to zggszczenia §wiecace]
materii; czasem wytryskuja z chromosfery, przebiegaja nad nia, spadaja z powrotem lub
znikaja, czasem przeciwnie, skupiaja si¢ na duzych wysoko$ciach ponad

chromosfera i spadaja na powierzchni¢ Stonca (rys. 69).

* ) Chromosfera — z jez. greckiego chroma tzn. barwa — warstwa o zabarwieniu jasnoczerwony m.



Rys. 69. Protuberancje stoneczne.

Niektore protuberancje utrzymuja si¢ przez tygodnie i miesiace, zmieniaja bardzo
powoli ksztalty, inne przeciwnie — trwaja zaledwie godziny, szybko zmieniaja ksztal-
ty 1 potozenia. Predkos$¢ ruchu materii w protuberancjach bywa rzg¢du setek km/s.
Najwigksza zaobserwowana predko$s¢ wynosita 720 km/s. Nawet pobiezne
obserwacje ruchdw w protuberancjach wskazuja, ze nie odbywaja si¢ one tylko pod
wplywem sit grawitacyjnych, lecz ze rzadza nimi sity elektromagnetyczne.
Zewnetrzne cze$ci atmosfery nosza nazwe korony stonecznej. Jej ksztatty sa
nieregularne i zmieniaja si¢ z roku na rok. Badania — zwlaszcza w dziedzinie fal
radiowych — wykazuja obecno$¢ korony jeszcze w odleglosci przeszio stu srednic
Stonca od jego $rodka. Korona ma ksztalty do$¢ nieregularne, wystepuja w niej
liczne widkna, tzw. promienie koronalne i wachlarze (rys. 70). Ksztalt korony

zmienia si¢ rowniez w zalezno$ci od aktywnos$ci sbonecznej.
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Rys. 70. Budowa atmosfery Stonca. Czarna kropka przedstawia rozmiary Ziemi w skali
rysunku.

W widmie korony slonecznej zaobserwowano linie wielokrotnie zjonizowanych
(od 16 do 20 razy) atoméw zelaza, argonu, niklu i wapnia. Tak silna jonizacja
wymaga temperatury rzegdu milionéw stopni. Za istnieniem tak wysokich temperatur
w koronie przemawiaja rowniez inne obserwacje, jak np. badanie promieniowania
radiowego korony. Istnienie tak wysokich temperatur w silnie rozrzedzonej
ioddalonej od fotosfery koronie stanowi interesujacy problem dla teoretykow.

Korom sbneczna jest ostatnig warstwa Shonca dostepna do bezposrednich obserwacji optycznych
czy tezradiowych.. Nie znaczy to jednak, Z stanowiona rzeczywiscie najbardziej zewnetrzng warstwe
Sbnca. Wspomniane juz poprzednio zwiazki pomiedzy aktywnoscia stoneczna a Zawskami na Ziemi,
jak réwniez wplyw aktywnosci snecznej na inne phnety 1 wreszcie ostatnio pomiary wykonane ze
statkow kosmicznych, wskazuja ma to, Ze jony poruszjace s w polu magnetycznym Shonca doskgaja
zapewne krancow Ukhdu Snecznego.

Strumienie naelektryzowanych czastek, wyptywajace stale ze Stonca nazywamy



wiatrem stonecznym. Stanowi on przedluzenie atmosfery Slonca. Trwaja obecnie
badania dotyczace szczegdtow struktury pola magnetycznego wiatru stonecznego,
jego oddzialywania z polem magnetycznym planet oraz innych cech fizycznych wiatru
stonecznego.

Wedlug wspolczesnych pogladow Stonce jest nie tylko centralnym cialem
Uktadu Stonecznego, oddziatlujacym z odleglo$ci na planety, ale bezposrednio
swoimi najbardziej zewngtrznymi i rozrzedzonymi czg¢§ciami przenika caly uktad
planetarny.

Warstwy Slonca znajdujace sig¢ wewnatrz fotosfery nie sa dostgpne do
bezposrednich badan. Totez na temat budowy wnetrza Stonca mozna tylko snué¢ wigeej
lub mniej umotywowane przypuszczenia. Opierajac si¢ na znanych zjawiskach
i prawach fizycznych uwaza sig, ze jadro Slofica skfada si¢ z gazdw o znacznie wyzszej
temperaturze niz fotosfera, wynoszacej miliony lub dziesiatki milionéw stopni.
W tej temperaturze odbywaja si¢ pewne procesy jadrowe — co do ktorych trwaja
dyskusje. W kazdym razie powszechnie si¢ uwaza, ze te procesy w efekcie powoduja
przemiang wodoru w hel, przy czym wytwarza si¢ energia promienista. Ta energia
przekazywana kolejno od warstwy do warstwy zostaje wreszcie wypromieniowana
zpowierzchni Stonca, to znaczy z jego fotosfery.

Kazda warstwa — mozna powiedzie¢ — calkowicie absorbuje docierajace do niej
od $rodka promieniowanie 1 natychmiast wypromieniowuje je W postaci
odpowiadajacej jej stanowi fizycznemu. Dlatego, mimo iz energia wypromieniowana
przez fotosfer¢ powstaje w jadrze Slonca o znacznie wyzszej temperaturze, jest

wysylana w postaci promieniowania odpowiadajacego temperaturze fotosfery.

CWICZENIA

Temat do zastanowie nia

Co moglbys powiedzie¢ o budowie fizycznej jakiego$ ciala niebieskiego, ktorego
widmo skladatoby si¢ wylacznie z kilku linii emisyjnych odpowiadajacych jednemu
tylko pierwiastkowi? Czy nalezaloby stad wnioskowaé, ze warstwy $wiecace sa zage-
szczone? Co daloby si¢ powiedzie¢ o urozmaiceniu sktadu chemicznego tego ciala?
Wez przy tym pod uwage, ze niewystgpowanie prazkow widmowych odpowiadajacych

jakiemus$ pierwiastkowi nie §wiadczy jeszcze o braku danego pierwiastka.



Rozdziat VIII

FIZYKA KSIEZYCA, PLANET I KOMET

8.1. Fizyczna budowa Ksi¢zyca

Z powodu matej odleglosci Ksigzyca od Ziemi stosunkowo fatwo mozemy
obserwowaé jego powierzchnig. Nawet golym okiem widaé na Ksigzycu zarysy
ciemniejszych 1 jasniejszych plam. Przez lornetk¢ polowa (ustawiona na statywie,
aby nie drgala) mozna juz dojrze¢ wiele interesujacych szczegdtow, a dtugoogniskowe
teleskopy pozwalaja dogodnie bada¢ powierzchnig Ksigzyca i1 sporzadzaé jego

mapy (Rys. 71).
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Rys. 71. Mapa poétkuli Ksigzyca widocznej z Ziemi.



Ksigzyc krazac wokot Ziemi znajduje si¢ — $rednio biorac — w tej samej
odlegltosci od Stofica co Ziemia, w tej samej wigc mierze co ona korzysta
z promieniowania stonecznego. Mimo to warunki fizyczne panujace na Ksigzycu sa
znacznie rézne od ziemskich. Ma to niewatpliwie zwiazek z mniejsza Srednica
Ksiezyca, wynoszaca okolo //, érednicy Ziemi, a co za tym idzie, jego mniejsza
objetoscia 1 masa rowna zaledwie 7 /87 masy Ziemi.

Powierzchnia Ksigzyca rozni si¢ od powierzchni Ziemi przede wszystkim tym, ze
nie ma na niej zupetnie morz, rzek i innych otwartych zbiornikéw wody. Ma to
bezposredni zwiazek z faktem, ze Ksigzyc nie posiada trwalej atmosfery. Pewne
obserwacje wskazuja na istnienie $ladowych ilosci gazow w niektérych jego
okolicach. Jes$li te obserwacje zostana potwierdzone, mamy tu prawdopodobnie do
czynienia z gazami wydobywajacymi si¢ z wngtrza ksigzycowego globu i szybko
rozpraszajacymi  si¢ w  przestrzeni  migdzyplanetarnej. Przy  ci$nieniu
atmosferycznym praktycznie roOwnym zeru kazda ciecz zaczyna natychmiast wrze¢.

Gdyby wigc nawet utworzy¢ na Ksigzycu jaki$ sztuczny otwarty zbiornik wody,
to ulotnitaby si¢ ona w bardzo krotkim czasie.

Przypuszcza sig, ze niegdy$ w odleghlych epokach, gdy Ziemia i Ksi¢zyc byly jeszcze,
cialami mlodymi, Ksigzyc mogt mie¢ taka sama atmosferg jak Ziemia, jednak z powodu
mniejszej masy poszczegdlne czasteczki gazu znacznie latwiej mogly przezwycigzaé
sile cigzenia 1 odrywac si¢ w przestrzen miedzyplanetarna.

Wiadomo, ze czasteczki gazu znajduja si¢ w nieustannym ruchu. Zderzajac si¢
ze soba, wymieniaja si¢ predkosciami. Stad stale pewne czasteczki atmosfery nabieraja
predkosci wystarczajacej do oderwania si¢ od swojej planety na zawsze. Obliczono, ze
w atmosferze ziemskiej tylko nieliczne czasteczki uzyskuja II predko$¢ kosmiczna
wystarczajaca do oderwania si¢ od Ziemi, podczas gdy w tych samych warunkach (tem-
peratura, skiad chemiczny) na Ksigzycu beda to czasteczki bardzo liczne. Jest tak dla-
tego, ze I predko$¢ kosmiczna na Ziemi (porownaj § 6.5) wynosi 11,2 km/s, podczas
gdy na Ksigzycu jest ona rowna zaledwie 2,4 km/s. Dlatego ggsta atmosfera Ksig-

zyca — jesli pierwotnie istniata — musiata si¢ szybko rozproszy¢ w przestrzeni.

Brak trwatej atmosfery powoduje duze roznice temperatury. W czasie doby
ksigzycowej trwajacej okoto 4 tygodni w miejscach o§wietlonych promieniami Stonca
temperatura Ksigzyca podnosi si¢ czasem do +120°C. W tych samych miejscach,
w chwili gdy sa one odwrocone od Stonca, spada do — 100°C. Na Ziemi takich
réznic temperatur migdzy dniem 1 noca, wskutek lagodzacego wplywu gestej

atmosfery, nie spotykamy.



Uksztattowanie powierzchni Ksigzyca jest rowniez inne niz powierzchni Ziemi.
Dla powierzchni Ksigzyca charakterystyczne sa liczne gory pierScieniowe
zwane inaczej kraterami (rys. 72), ktére przypominaja ziemskie kratery

wulkaniczne, lub tez leje pozostate po spadku wielkich meteorytow.
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Rys. 72. Zdjecie powierzchni Ksigzyca ze statku kosmicznego.



Rys. 73. Krajobraz Ksigzyca.



Pochodzenie kraterow ksigzycowych nie zostalo dotychczas dostatecznie wyjasnione,
cho¢ zaobserwowany w roku 1958 wybuch wulkanu na Ksigzycu wskazywalby, ze
przynajmniej niektore kratery sa pochodzenia wulkanicznego, podczas gdy inne
moga by¢ sladami spadlych meteorytow.

Poza tym — podobnie jak na Ziemi — mamy tam rozlegle roéwniny oraz pasma
gorskie podobne do ziemskich. Nisko polozone réwniny tradycyjnie nazywamy
morzami, gdyz niegdy§ z powodu ciemniejszej barwy przypuszczano, ze sa to
rzeczywiscie zbiorniki wody. Dzi§ wiemy, ze wody w nich nie ma. Ja$niejsze
miejsca wyzynne nazywamy ladami.

Do niedawna uwazano, ze powierzchnia Ksigzyca jest znacznie mniej regularna
niz powierzchnia Ziemi, ze goéry ksigzycowe s3 strome, maja ostre szczyty
1 popekane zbocza. Jednak wyniki najnowszych badan wskazuja, Zze powierzchnia
Ksigzyca jest bardziej wygladzona od ziemskiej. W szczegdlnosci zbocza gor
ksigzycowych sa dos¢ plaskie.

Mato wiemy o wewng¢trznej budowie Ziemi, a jeszcze mniej o budowie globu
ksigzycowego. W kazdym razie jego mniejsza $rednia gestosé (3,34 glem’, co
stanowi 0,6 Sredniej gestosci Ziemi) wskazuje na to, ze jest on zbudowany inaczej
niz glob ziemski. Mozna przypuszcza¢, ze caly glob Ksigzyca ma budowg podobna do
zewngtrznych warstw Zie mi.

Poslugujac si¢ pojazdami kosmicznymi mozemy obserwowaé obie strony
Ksigzyca, rowniez tg, ktora jest stale od Ziemi odwrdcona (rys. 74), badac

bezposrednio jej powierzchnig i warunki fizyczne na niej panujace.



Rys. 74. Odwrotna nigdy niewidoczna z Ziemi strona Ksigzyca wedtug historyczne;j
fotografii otrzymanej po raz pierwszy przez radziecka stacj¢ mi¢dzyplanetarna
LJLunnik II" w roku 1959.

Probki gruntu ksigzycowego pobrane przez ekipy ladujace na Ksigzycu 1 stacje
automatyczne wykazaly, ze chemiczny sklad skorupy Ksigzyca jest wprawdzie
podobny do sktadu skorupy ziemskiej, jednak znane na Ziemi pierwiastki i zwiazki
chemiczne wystgpuja tam w postaci innych mineraléw. Trwaja dyskusje, czy te
r6znice wynikaja tylko z innych warunkéw, w jakich powstaty te mineraly (mniejsza
sita grawitacji, ci$nienie, brak wody, inna rozpigto$¢ rdéznic temperatury itp.), czy
tez $wiadcza o niezaleznym pochodzeniu globu ksigzycowego i ziemskiego.

Osobliwoscia struktury Ksigzyca sa silne nieregularnosci jego pola
grawitacyjnego. Jesli dla Ksigzyca wprowadzi¢ pojgcie analogiczne do pojgcia
geoidy (por. § 3.4), to bedzie ona powierzchnia bardzo nieregularna. Mozna uwazad
za pewne, ze pod powierzchnia Ksigzyca znajduja si¢ miejscami duze i nieregularnie

rozmieszczone masy materii o gestosci znacznie wigkszej niz przecigtna gestosé



skorupy Ksigzyca. One to powoduja anomalie grawitacyjne wywolujace roOwniez
istotne odchylenia faktycznych orbit pojazdow kosmicznych od potozen
przewidzianych teoretycznie. Te twory o duzej ggstosci nazywamy maskonami.
Oprécz dobrze wszystkim znanego Ksigzyca, wokoét Ziemi kraza rowniez dwa
obloki pylowe zwane pylowymi satelitami Ziemi lub (od nazwiska odkrywcy —
krakowskiego astronoma) ksigzycami Kordylewskiego. Oba maja ten sam okres
obiegu i1 poruszaja si¢ po takiej samej jak Ksigzyc orbicie w statych — w przyblizeniu

— odleglosciach od niego.

8.2. Metody badan budo wy fizycznej planet

O fizycznej budowie planet mozemy uzyska¢ wiele danych z obserwacji
teleskopowych z powierzchni Ziemi i do niedawna byla to jedyna metoda ich badan.
W teleskopach wida¢ planety jako stosunkowo niewielkie tarcze o $rednicach rzedu
minuty luku lub mniejszych. Mozna na nich zauwazy¢ pewne kontury. Jesli sa to
kontury state, nie zmieniajace ksztaltéw, mozna twierdzi¢, ze przedstawiaja jakie$
uksztattowania twardej powierzchni. Jesli natomiast zmieniaja si¢ szybko
i nieregularnie, traktujemy je jako chmury w atmosferze planety.

Dzi$ wigkszo$¢ danych o budowie fizycznej planet oraz ich powierzchni
uzyskujemy z lotow kosmicznych. Ladujace na planetach stacje kosmiczne moga
dokonywa¢ bezposrednich pomiar6w ci§nienia, temperatury i skladu chemicznego
atmosfer 1 powierzchni planet. Przy uzyciu stacji ladujacych mozna w zasadzie
stosowa¢ w badaniach planet wszystkie metody geofizyczne. Ponadto nawet bez
ladowania, z kosmicznych stacji i satelitarnych obserwatoriow astronomicznych
mozna tez dokonywa¢ znacznie dokladniejszych fotografii powierzchni planet
1 badan spektroskopowych skladu ich atmosfer niz to jest mozliwe
z obserwatoriow naziemnych. Wykorzystuje si¢ tu zardwno mozliwo$¢ zblizenia
tych stacji do planet, jak 1 okoliczno$¢, ze obserwacji z takich stacji dokonuje si¢ bez

zaktocajacego wplywu atmosfery ziemskiej.



8.3. Opis planet

Pod wzgledem budowy fizycznej mozna planety podzieli¢ na dwie grupy.

Pierwsza, zwana grupa planet typu Ziemi, stanowia cztery planety
najblizsze Stonca, a mianowicie: Merkury, Wenus, Ziemia i Mars. Jako przykiad
planet grupy ziemskiej opiszemy nieco blizej Wenus i Marsa, jako najblizsze
Ziemi.

Wenus jest planeta podobna do Ziemi zar6wno pod wzgledem rozmiaréw
($rednica 12 100 km) jak i masy (0,8 masy Ziemi). Jej atmosfera zapetiona jest
gestymi chmurami, przez ktére nie mozna dojrze¢ stalej powierzchni. Ta atmosfera
skiada si¢ prawie z czystego dwutlenku wegla z pewna zawartoscia pary wodnej.
Wedlug niezupehie jeszcze pewnych danych temperatura przy powierzchni pla-
nety wynosi okoto 500 °C, a ci$nienie okolo 6,8 MPa. Na samej powierzchni
wystepuja liczne kratery podobne do ksigzycowych. Gruba atmosfera calkowicie
niweluje rdéznice temperatur, jakie mogltyby powsta¢ z nastgpstwa dni 1 nocy.
Wenus w przeciwienstwie do wigkszosci ciat Ukladu Stonecznego obraca sig
w kierunku przeciwnym do swojego ruchu rocznego. Jeden obrot wokol osi
wykonuje Wenus w ciagu okoto 243 dni, co stanowi prawie dwa jej okresy
obiegu wokot Slonca. Wenus jest jedyna planeta w naszym ukladzie, ktorej okres
obrotu jest dtuzszy niz okres obiegu wokot Stonca. Istnienie dwutlenku wegla 1 pary
wodnej w atmosferze Wenus sugeruje, ze jest to planeta z potencjalnymi
mozliwo$ciami rozwoju zycia podobnego typu jak na Ziemi, cho¢ zbyt wysoka
temperatura wydaje si¢ wyklucza¢ istnienie takiego zycia w epoce obecne;.

Drugi bliski towarzysz Ziemi — Mars jest znacznie od niej mniejszy (Srednica
zaledwie 6776 km). Powierzchnia Marsa zostata stosunkowo najlepiej zbadana, gdyz
jest znakomicie widoczna poprzez rzadka atmosfere, ktdrej ci§nienie na powierzchni
planety wynosi zaledwie 1300 Pa. Ponad 60% masy tej atmosfery stanowi dwu-
tlenek wegla. Wystepuje w niej w duzej stosunkowo ilosci argon (do 30%). Reszte
stanowi azot oraz w bardzo matych ilosciach para wodna, tlen i inne. Powierzchnia
Marsa usiana jest licznymi kraterami. Ponadto spotykamy tam pustynie, na ktérych
obserwowa¢ mozna burze piaskowe (predko§¢ wiatru do 250 km/h), fancuchy
gorskie oraz twory wygladajace jak wyschnigte koryta rzek, co jest tym cickawsze,
ze otwartych zbiornikéw wody na Marsie obecnie nie ma. Doba Marsa wynosi 24"
37™ 23°, jest wigc nieco tylko dtuzsza od doby ziemskiej. Przy nachyleniu osi obrotu
Marsa do plaszczyzny jego orbity wynoszacym 66° (dla Ziemi 66 ©°5') mimo

dhuzszego roku (okres obiegu wokdt Stonca 687 dni ziemskich), zjawiska nastgpstw



dni i nocy oraz pdér roku przebiegaja w zasadzie podobnie jak na Ziemi.
W szczegdlnosci istnieja na Marsie dwie biate czapy polarne otaczajace jego
bieguny. Ich obszar zmniejsza sig, gdy na danej pdétkuli panuje lato, a zwigksza si¢
gdy zapada zima. Te czapy polarne, jak 1 wystgpujace okresowo w innych miejscach
planety biale platy, to zestalony dwutlenek wegla 1 szron. Sezonowe zmniejszanie si¢
tych twordw z nastaniem cieplejszej pory roku zachodzi wskutek sublimacji
w rozrzedzonej 1 suchej atmosferze. W miar¢ zmian por roku barwa niektorych
obszardw planety ulega zmianie. W zaleznosci od pory dnia, pory roku, strefy
klimatycznej i innych czynnikdw temperatura na Marsie waha si¢ pomigdzy +30°C
i- 80 °C. Mimo ze $rednia temperatura na Marsie jest niZsza niZ zero, nie mozna
jak dotad wykluczy¢ istnienia na nim Zycia organicznego podobnego typu jak na Ziemi.
Mimo znacznych rdznic planety grupy ziemskiej sa pod wzgledem budowy
fizycznej z grubsza podobne do siebie. Najwigksza w tej grupie jest Ziemia,
najmniejszy Merkury (w przyblizeniu 1/20 masy Ziemi). Sa to planety skladajace
si¢ ze statych globow otoczone tylko niewielka warstwa gazow. Wenus jest planeta,
ktéra ma najgestsza atmosfere wsrod tej grupy planet. Jednak grubo$¢ jej atmosfery
jest znacznie mniejsza niz promien tego masywnego globu. Atmosfera Merkurego

jest niestychanie rozrzedzona i dlatego jest trudna do zbadania.

Rys. 75. Krajobraz Marsa.

Atmosfery pozostalych trzech planet tej grupy, mimo znacznych indywidualnych
réznic w skladzie chemicznym, odznaczaja si¢ wspolna cecha wystgpowania
znacznych ilosci badZ wolnego tlenu (Ziemia), badz jego zwiazku — dwutlenku

wegla (Wenus 1 Mars). Powierzchnie tych planet sa nieregularne. Wystepuja nie-



réwnos$ci terenu w postaci gor, rozpadlin i kraterow. Okresy obrotéw wokdt osi sa
stosunkowo dlugie. Zawieraja si¢ pomigdzy 23,9 godziny (Ziemia), a 5816 godzinami
(Wenus).

Cztery dalsze planety, mianowicie Jowisz, Saturn, Uran i Neptun tworza tzw.
grup¢ planet olbrzymich. Sa one wigksze 1 masywniejsze od planet grupy
ziemskiej. Wérod nich najmniejsza mas¢ ma Uran — 15 razy wigksza niz Ziemia,
najwigksza Jowisz — przewyzsza mas¢ Ziemi 318 razy. Sa to planety o rozleglych,
grubych atmosferach, ktorych gtéwnymi skfadnikami sa czysty wodor i jego zwiazki
— amoniak (NH3) i metan (CHy) oraz hel. Srednia gesto$é tych planet jest zblizona
do éredniej gestosci Stofica (okoto 1 g/em’). Nie jest wykluczone, ze niektore z planet
olbrzymich, a moze 1 wszystkie, nie maja w ogdle twardego globu, lecz sa kulami
skiadajacymi si¢ wylacznie z zimnych, silnie w $rodku zaggszczonych gazow. Doko-
nuja one obrotu wokét osi w ciagu kilku lub kilkunastu godzin.

Budowa ostatniej znanej planety, Plutona, jest dotychczas nawet w grubych
zarysach niewyjasniona.

Rysunek 76 przedstawia wzgledne rozmiary planet. W tablicy na koncu ksiazki

(dodatek I) zamieszczono wazniejsze dane liczbowe dotyczace planet.
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Rys. 76. Porownanie rozmiarow planet.

8.4. Ksi¢zyce planet. PierScien Saturna

Niektore planety, podobnie jak Ziemia, maja ksigzyce, to znaczy mniejsze ciala,
ktore kraza wokol nich i wraz z nimi obiegaja Slonce. Przy Merkurym i Wenus
ksigzycow dotychczas nie odkryto, niektore planety maja ich natomiast po kilka.

Najwigcej, bo az 14 ksigzycoOw odkryto przy Jowiszu.



Ksigzyce planet sa drobnymi ciatami niebieskimi. Najwigksza $rednicg
wynoszaca okoto 5000 km ma jeden z ksigzycoOw Neptuna — Tryton. Najmniejszym
z dotychczas odkrytych jest jeden z ksigzycow Marsa — Deimos, ktorego
rozmiaréw, ze wzgledu na ich niklos¢, nie dalo si¢ dotychczas doktadniej
wyznaczy¢. Przyblizone oceny wskazuja, ze srednica Deimosa jest nie wigksza niz
kilkanascie kilometrow. Wigksze ksigzyce, takie jak Tryton, towarzysza zwykle
wigkszym planetom, wskutek czego wzgledne rozmiary ksigzycéw sa z reguly
niewielkie w por6wnaniu z rozmiarami ich planet (pordwnaj rys. 77). Ksigzyc Ziemi
zajmuje pod tym wzgledem stanowisko wyjatkowe, gdyz jego $rednica wynosi

przeszto 1/4 $rednicy Ziemi.
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Rys. 77. Rozmiary ksigzycow planet w porownaniu z samymi planetami, ktorych krzywizna
powierzchni jest pokazana za pomoca nieduzego luku w gornej czgsci kazde go rysunku.
Skala 5000 km = 10 mm.

Ksigzyce Ziemi 1 Marsa nie posiadaja atmosfer. Duze ksigzyce planet olbrzymich
sa otoczone atmosferami o skladzie chemicznym zblizonym do sktadu atmosfer, jaki

posiadaja ich planety macierzyste. Zwiazane jest to z ich duza odlegloscia od Stonca.



Gazy w ich atmosferach sa na tyle zimne, ze tylko nieliczne ich czasteczki wskutek
wzajemnych zderzen nabieraja predkosci (réwnych II predkosci kosmicznej, ktora
ma w tym przypadku mata warto$¢ ze wzgledu na stosunkowo niewielkie masy
ksigzycoOw) wystarczajacych do oderwania si¢ w przestrzen migdzyplanetarna.
Ciekawa planeta jest Saturn, ktory oprocz 11 zwyklych ksigzycow ma jeszcze

tzw. pier§cien (rys. 78), a raczej pierscienie.

Rys. 78. PierScienie Saturna.

Sa to roje drobnych brylek, jakby malenkich ksigzycéw o $rednicach rzgdu metra
lub moze mniejszych, obiegajacych Saturna stosunkowo blisko jego powierzchni.
Z powodu wiekiej liczby sprawiaja wrazenie jakby ciagltych pierScieni otaczajacych
planete. Przypuszcza sig, ze moga to by¢ pozostatosci jednego z ksigzycow Saturna,
ktory wskutek sit przyplywowych wywieranych na niego przez macierzysta planetg

ulegt z czasem rozkruszeniu na mnostwo drobnych bryt.



8.5. Komety

Do ciat niebieskich obiegajacych Stonce naleza rowniez komety. Drogi komet na
ogotl, podobnie jak drogi planet, sa elipsami, lecz bardzo wydluzonymi (o duzych

mimosrodach, rys. 79).

Rys. 79. Orbita planety i komety.

Plaszczyzny tych orbit w przeciwienstwie do planet nie grupuja si¢ w poblizu
jednej plaszczyzny, lecz uktadaja si¢ dowolnie. Istnieja tez komety o orbitach
hiperbolicznych i parabolicznych. W tym ostatnim przypadku nalezy zauwazy¢, ze
parabola jest przypadkiem granicznym pomigdzy elipsa 1 hiperbola, jest krzywa
posiadajaca mimosrod dokladnie réwny jednosci. W praktyce nazywamy orbitami
parabolicznymi te, ktorych mimo$rod wyznaczony jest na tyle niedoktadnie, Ze nie

da si¢ rozstrzygnac, czy jest nieco wigkszy, czy nieco mniejszy od jednosci.

Rys. 80 Przyklad komety z regularnym warkoczem.



Kometa na niebie przedstawia si¢ jako obiekt mglisty (rys. 80). Mozna w niej
wyrozni¢ kulista glowe, wewnatrz ktorej znajduje sig centralna, najjasniejsza czg$¢
nazywana jadrem oraz wychodzacy z glowy warkocz. Nie kazda z komet ma
warkocz. Pojawia si¢ on tylko u komet znacznie zblizajacych si¢ do Stonca.

Analiza widmowa $wiatta komet wskazuje, ze czgéciowo jest to S$wiatto odbite od
pytow, czeSciowo pochodzi od swiecacych wlasnym §wiattem gazow — zwiazkéw
wegla, azotu i wodoru (dostrzezono w widmie komet pasma CN, C,, OH, CH,
CH,, NH,, NH, N,). Swiadczy to o gazowo-pytowej budowie komet.

Na podstawie obserwowanych zmian w wygladzie komet, w miar¢ ich zblizania
si¢ 1oddalania od Stonca, mozna z grubsza nakres$li¢ procesy fizyczne, jakie zachodza
w kometach. W duzej odleglosci od Stonca, gdzie panuje niska temperatura, kometa
ma tylko jadro, ktore jest jedna bryla lub moze luznym zbiorowiskiem bryk
W czasie wigkszego zblizania do Slonca, wskutek dziatania jego promieniowania,
cze$¢ substancji jadra przechodzi w stan lotny tworzac gloweg komety (rys. 81).
Jednoczes$nie pod wptywem promieniowania stonecznego gazy zostaja pobudzone do
Swiecenia. Przy jeszcze wigkszym zblizeniu do Stonca z glowy zostaja wyrzucone

pewne lotne substancje — warkocz komety.
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Rys. 81. Kometa w réznych odle glosciach od Stonica.



Mechanizm powstawania warkocza nie jest ostatecznie wyjasniony. Niektorzy
sadza, ze gtdwna rolg odgrywa tu pole magnetyczne wiatru stonecznego, inni — ze
cidnienie korpuskularnego promieniowania Slonca, zwlaszcza ze warkocz
najczesciej (ale nie zawsze!) jest skierowany w strong przeciwna do Stonca.

Kometa przebiegajaca blisko Slonca sklada si¢ wigc z jadra, glowy
1 warkocza. Drogi niektérych komet nie przebiegaja wystarczajaco blisko Stofica,
aby mogt sie wytworzy¢ warkocz.

Co roku na niebie daje si¢ zaobserwowac¢ kilka komet. Przewaznie sa to obiekty
o slabym blasku, widoczne tylko przez teleskopy, czasami widoczne wprawdzie
gotym okiem, ale tylko jako nikle plamki $wietlne na niebie. Zaledwie raz na
kilkadziesiat lat pojawiaja si¢ na niebie komety okazatych rozmiaréw katowych
zwracajacych uwagg kazdego.

Rozmiary komet bywaja olbrzymie. Ich glowy sa czasem wielkosci kuli stonecznej,
a dhugos¢ warkoczy rzgdu odleglosci planet od Stonica. Natomiast gesto§¢ materii,
z ktorej skladaja si¢ komety, jest znikomo mata. Obserwowano przejscia komet
przed tarcza sloneczng i wtedy kometa na tle Stofica okazywala si¢ zupehie
przezroczysta 1 niewidoczna. Réwniez catkowita masa komet jest niewielka. Do-
tychczas nie udato si¢ wykry¢ zadnych perturbacji wywolywanych przez komety
w ruchach ciat niebieskich, to znaczy, ze masy komet sa przynajmniej tysiace razy
mniejsze od masy Ziemi.

Okresy obiegu komet woko6t Stonca bywaja rozmaite: od kilku lat do wielu
tysiecy lat. Komety mozna obserwowac tylko w poblizu Stonca, gdy wokot ich jader
powstaja glowy. Co roku pojawiaja si¢ na niebie nowe, nieznane przedtem
komety. Prawdopodobnie wiele z nich wielokrotnie juz zblizalo si¢ do Slonca,
jednakze poprzednie zblizenia przypadaly przed setkami lat, gdy nie posiadano jeszcze
odpowiednich narzedzi astronomicznych ani metod obserwacji 1 wskutek tego

nie byly zaobserwowane.

8.6. Przyklady komet

Najstynniejsza chyba jest kometa Halleya *) o okresie obiegu woko6t Stonca
wynoszacym okolo 75 lat. Jest ona tak wielka, ze za kazdym zblizeniem do Stofica
moze by¢ obserwowana gotym okiem. Najdawniejsze pojawienia si¢ tej komety

ging w pomroce dziejoéw. Niektorzy jeszcze w zapisach dochowanych sprzed kilku

“) Edmund Halley (1656—1742) astronom angielski, przyjaciel i wsp Olpracownik Izaaka Newtona.



tysigcy lat dopatruja si¢ $ladow jej obserwacji. Ostatnio byla widoczna pod koniec
1985 1 poczatkiem 1986 roku. Ona to wlasnie postuzyta Halleyowi do opracowania
teorii rucho6w komet.

Najjasniejsza z zaobserwowanych dotychczas byla kometa z roku 1882
(oznaczona 1882 II). Jej ogdlny blask byl wigkszy niz Ksig zyca w pehi, tak ze
wida¢ ja bylo za dnia razem ze Stoncem. Jej warkocz miat dtugos¢ 900 000 000
km, to jest 6 razy wigcej niz odleglos¢ Ziemi od Stonca. Gdybysmy chcieli
przelecie¢ wzdhiz warkocza tej komety pojazdem poruszajacym si¢ z Il predkoscia
kosmiczng, to jest 11,2 km/s, podr6z trwataby okolo 3 lat. Ta kometa w pewnej
chwili znalazta si¢ migdzy Ziemia a Sloncem. Do ostatka mozna bylo
obserwowac gloweg komety 1 brzeg tarczy stonecznej, jednak w chwili gdy kometa
znalazta sig na tle tarczy, przestata by¢ widoczna. Nie udato si¢ dostrzec nawet jej
jadra, ktore mogloby by¢ widoczne jako ciemny punkt na tle tarczy stonecznej.
Obliczenia wskazuja, ze musiato ono w takim razie mie¢ $rednic¢ mniejsza niz
5km.

Ciekawe byty dzieje komety Bieli obserwowanej po raz pierwszy w roku 1772.
Miata ona okres 6 1 3 /4 roku. Ostatni raz byla obserwowana na przetomie lat
1845/46 1 wtedy nieomal na oczach astronoméw podzielita si¢ na dwie czg$ci
niejednakowej jasnosci, z ktorych kazda miata jadro, glowe 1 warkocz. W roku 1852
zamiast jednej znowu pojawily si¢ dwie komety. Nastgpnych oczekiwanych powro-
tow komety w ogble nie zauwazono, natomiast w roku 1872, gdy Ziemia spotkata
si¢ zjej orbita, w atmosfere ziemska wpadt deszcz meteoréw (pordwnaj § 8.8).

Ostatnimi jasnymi kometami, dobrze widocznymi gotym okiem, byly: w roku
1965 kometa Ikeya-Seki, widoczna nawet za dnia tuz przy tarczy slonecznej

1 kometa Kohoutka w roku 1974. Obie byly obserwowane w Polsce.

8.7. Ewolucja komet

W przeciwienstwie do planet i ich ksigzycow komety nie sa cialami trwatymi.
Przypadek komety Bieli opisany w poprzednim paragrafie, jest przyktadem kilku
zaobserwowanych faktow rozpadu komet.

Poza tym gazy i pyly tworzace warkocz sa wyrzucane w przestrzen i nie
wracaja juz z powrotem do komet, ktore wskutek tego za kazdym powrotem do
Stonica traca czg$¢ swojej masy. Zaobserwowano, ze niektore komety za kazdym
zblizeniem do Slofica maja coraz mniejsze warkocze i1 coraz mniejsza jasno$¢ ogdlna.

Znane sa komety, ktore przechodzac nawet blisko Slonca nie maja juz w ogble



warkoczy. Mozna przypuszczaé, ze wskutek wielokrotnych zblizen do Stonca utracity
calkowicie te lotne czesci, ktore sa konieczne do uformowania warkocza.

Poniewaz rozpadto si¢ lub zaniklo wiele komet na oczach obserwatoréw, wiele
z nich zmniejsza blask, a mimo to ciagle obserwuje si¢ ich mniej wigcej jednakowo
duzo, mozna przypuszczaé, ze stale gdzie§ musza powstawaé nowe, albo tez stale
nowe docieraja do Uktadu Stonecznego. Jest to jedno z ciekawszych zagadnien
astronomii. Istnieja r6zne hipotezy na ten temat, brak jednak dotychczas

zadowalajacych wyjasnien.

8.8. Drobne ciala Ukladu Slonecznego

Oprocz dziewigciu omowionych dotychczas planet oraz komet, istnieje jeszcze
1r6j ciat drobniejszych obiegajacych Stonce, zblizo nych rozmiarami do ksigzycow. Te
ciala tym si¢ jednak r6znia od ksigzycow, ze nie towarzysza zadnym planetom, lecz
wykonuja wedrowke wokot Stonca samotnie. Nazywamy je matymi planetami (inaczej
planetkami, planetoidami lub asteroidami). Znamy ich obecnie okolo 2000
1 stale odkrywamy nowe. Przypuszcza sig, ze jeszcze wiele tysigcy matych planet
oczekuje na odkrycie.

Najwigksza z planetek, nazwana Ceres, ma S$rednic¢ zaledwie 770 km, a jej
mas¢ ocenia si¢ na masy s:T Ziemi. Rysunek 82 przedstawia porownanie rozmiaréw
czterech najwigkszych planetek z rozmiarami Ksigzyca. W ogble tylko kilkanascie
asteroidow ma $rednice wigksze niz 160 km, a okolo 150 powyzej 80 km. Ogromna
wickszo$¢, to drobne ciala niebieskie o S$rednicach kilkunastu Iub kilku

kilometrow.
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Rys. 82. Poréwnanie rozmiarow planetek i Ksigzyca.



Najdrobniejszymi indywidualnymi ciatami niebieskimi, ktérymi zajmuje sig
astronomia, s3 tzw. meteory — drobne pylki i bryly krazace wokol Slonca,
o rozmiarach od utamkow milimetra do kilkudziesieciu, a moze kilkuset metrow
(ciata o $rednicach wigkszych od 1 km umownie zaliczamy juz do planetek).
Meteory sa zbyt mate, aby je mozna bylo obserwowaé¢ w dowolnym czasie. Staja si¢
natomiast tatwo widzialne, kiedy ich drogi przecinaja si¢ z droga Ziemi. Wpadajac
w atmosferg ziemska rozzarzaja si¢ i widac je jako jasne punkty, szybko poruszajace
si¢ po niebie, zwane popularnie gwiazdami spadajacymi. Szczegdlnie imponujaco
wyglada obserwowane czasem jednoczesne pojawienie si¢ wielu meteorow, tzw.
deszcz meteorow (rys. 83). Ich obserwowane predkosci wzgledem Ziemi

wynosza od 13 do 70 km/s.

Rys. 83. Deszcz meteor6w.

Wiekszo$¢ meteoréw wskutek wysokiej temperatury wytworzonej przez
szybkie zggszczanie warstw atmosfery przed meteorem oraz przez tarcie
wyparowuje calowicie w atmosferze. Niektore przeslizguja si¢ przez warstwy
atmosfery i kontynuuja dalsza samodzielna droge w przestrzeni. Najwigksze
docieraja czasem do powierzchni Ziemi. Takie obtopione i1 opalone pozostatosci
po meteorach nazywamy meteorytami. Spadki meteorytéw obserwuje si¢ dosé

rzadko.



Przed powstaniem kosmonautyki spadle meteoryty stwarzaly jedyna
mozliwo$¢ laboratoryjnego badania cial niebieskich. W budowie meteorytow
stwierdza si¢ duza rozmaito$¢. Wyrdzniamy dwa zasadnicze ich typy: Zelazne
1 kamienne, przy czym mineraly wchodzace w ich sklad r6znia si¢ wprawdzie
skfadem chemicznym i struktura krystaliczna od mineratéw znanych na Ziemi,
lecz sa do nich pod wieloma wzgledami zblizone. Mozna to interpretowac
W ten sposob, ze meteoryty sa okruchami jakiego$s wickszego ciata niebieskiego,
wewnatrz ktorego istnialy odpowiednie ci$nienia do wytworzenia si¢ struktury

mineralnej podobnej do struktury naszych, ziemskich mineratlow.

CWICZENIA

Temat do zastanowienia

Obserwuje si¢ tzw. roje meteorOw wybiegajace z jednego punktu sfery niebieskie;.
Thimaczy si¢ to zjawisko w ten sposob, ze sa to meteory biegnace w przestrzeni po
torach wzajemnie réwnoleglych. Opierajac si¢ na prawach perspektywy uzasadnij

stuszno$¢ takiego rozumowania.

Obserwacje do czesci IV

1. Przez teleskop lub lornetk¢ oparta na statywie (lornetka trzymana w rgku
podlega zbyt wielu wstrzasom) obejrzyj powierzchnie Ksigzyca, najlepiej gdy jest
w pierwsze] kwadrze. Zauwaz cienie wywolane nierowno$ciami powierzchni.
Korzystajac z mapki Ksigzyca (rys. 73) postaraj si¢ odszuka¢ okreslone fragmenty jego
powierzchni.

2.Przez lornetkg¢ lub teleskop na statywie obejrzyj wyglad planet, ktore sa
widoczne na niebie wieczorem. Ogladajac Wenus zwr6¢ uwage na jej fazy. Przy
Jowiszu zauwaz obiegajace go 4 najjasniejsze ksigzyce. Przy Saturnie przyjrzyj sig
pierScieniowi, a jesli rozporzadzasz wigkszym teleskopem, poszukaj jego najjasniejszego
ksigzyca. Obserwujac Urana zauwaz, czy widzisz jego tarcze, czy tez ze wzgledu na duza
odleglos¢ przedstawia si¢ on jako punkt.

3.Jesli na niebie widoczna jest jasna kometa, dokonaj jej obserwacji gotym okiem

(jezeli to mozliwe), lornetka lub teleskopem. Wykonaj rysunki.



CZESC V
GWIAZDY I MATERIA MIEDZYGWIAZDO WA

Rozdziat IX

FIZYKA GWIAZD
9.1. Wielkosci gwiazdowe

Wigkszo$¢ jasnych punktow widocznych na niebie nie zmienia wzajemnego
polozenia na sferze niebieskiej. Te punkty w odrdznieniu od planet, komet i innych
ciat niebieskich nazywamy gwiazdami. Badania wykazuja, ze gwiazdy sa same
zrédtami $wiatta, a wigc ciatami tego typu co Stonce, ktore jest jedna z gwiazd.
Roznica migdzy Sloncem a pozostalymi gwiazdami polega tylko na tym, ze Stonce
jest od nich znacznie blizsze.

Gwiazdy maja rozna jasnos¢. Niektore widzimy wyraznie golym okiem nawet
przy nieco zamglonym niebie, inne widoczne sa tylko w czasie doskonatych
warunkOw atmosferycznych, jeszcze inne daja si¢ spostrzec jedynie za pomoca
najsilniejszych teleskopow. Zmierzono, ze pomigdzy najjasniejszymi i najslabszymi
gwiazdami widocznymi golym okiem zachodzi przeszio kilkasetkrotna rdznica
jasnosci, za$ jasno$¢ najstabszych gwiazd obserwowanych obecnie przez najsilniejsze
teleskopy jest dziesiatki miliarddw razy mniejsza niz gwiazd najja$niejszych.

Do okreslenia jasnosci gwiazd okazalo si¢ wygodne wprowadzenie skali
logarytmicznej. Jest to tak zwana skala wielkosci gwiazdowych. Wielko$¢
gwiazdowa jest jednostka miary jasno$ci. Jest to nazwa tradycyjna podobnie jak
oS sSwiata lub sfera niebieska. Nie ma ona wbrew pozorom nic wspolnego
zrozmiarami gwiazd.

Przyporzadkyymy punktowi $wiecacemu o pewnej okreslonej jasnosci
obserwowanej J, wielkos¢ gwiazdowa m = 0. Wielko$¢ gwiazdowa m jakiejs gwiazdy
o jasnosci J okre$la si¢ wtedy wzorem:

m= —2,5 logi .
Jo

Jednostki, w jakich wyrazamy jasno$¢, sa tutaj catkiem obojgtne, poniewaz we
wzorze wystepuje tylko stosunek jasnosci. Gwiazda, ktorej jasno$¢ wynosi J,, bedzie
zerowej wielkosci. Im gwiazda stabsza, tym odpowiada jej wigksza wielkos¢
gwiazdowa. Gwiazdy o wielko$ci 5,5 przypadaja na granicy widzialnosci golym okiem.
Przez najsilniejsze teleskopy mozna fotografowac gwiazdy do 24 wielkosci gwiazdowe;.

Jesli mamy dwie gwiazdy o wielko$ciach gwiazdowych m; i m, 1 jasnosSciach



odpowiednio J; iJ,, to bedzie:
m, = —2,5 logji , M, = —25 logj—: ,
.Io -]O
a stad
m, — m, = —2,5 logil .
Widzimy stad, ze okreslonej r6znicy wielkosci gwiazdowej odpowiada okreslony
stosunek jasno$ci. W szczegdlnoscijesli m, — m, = 1, to log% = 0,4 1ijak tatwo
1

sprawdzi¢ w tablicach logarytmicznych j—:=2,512. A wigc roznica jednej

1

wielkosci gwiazdowej odpowiada okoto 2,5-krotnemu stosunkowi jasnosci. W po-
dobny sposob tatwo obliczy¢, ze roznica 5 wielkosci gwiazdowych odpowiada 100-
krotnemu stosunkowi jasnosci Wielkosci gwiazdowe oznaczamy mala literka m po
liczbie jednostek, a wigc wielko$¢ gwiazdowa 2,5 piszemy jako 2,™ 5.

Jasniejsze gwiazdy maja jasnos¢ wigksza niz J, wskutek czego ich wielkosci
gwiazdowe przybieraja wartosci ujemne. Najjasniejsza gwiazda calego nieba —
Syriusz ma wielko$¢ gwiazdowa — 1,7'46.

W wielkos$ciach gwiazdowych mozemy wyraza¢ jasnosci nie tylko gwiazd, lecz
rowniez innych ciat niebieskich. Wenus w maksimum jasno$ci ma wielko§¢ — 4,™3,
Ksiezyc w pelni — 12, ™3, za$ wielko$¢ gwiazdowa Stonca wynosi az — 26, ™9. Dla
porownania mozna dodaé, ze jasnos¢ zwyklej swiecy obserwowanej z odleglosci
1 km wyrazona w wielko$ciach gwiazdowych wynosiokoto +2™.

Roznice obserwowanych jasno$ci czy wielkosci gwiazdowych gwiazd wynikaja
zardbwno stad, ze promieniujg one z ré6znym natg¢zeniem, jak i z r6znic ich odleglosci.
Gdy chcemy poréwnacé fizyczne wilasnosci gwiazd, musimy si¢ uwolni¢ od wptywu
odleglosci. W tymcelu wprowadza si¢ tak zwana absolutng (to jest niezalezna od
odleglo$ci) wielko$¢ gwiazdowa. Przyjeto umownie nazywac absolutng wielkoscia
gwiazdowa te wielko$¢ gwiazdowa, jaka obserwowalibysmy, gdyby gwiazda oddalona
byla od nas o 3,08 « 14'* km), to jest gdyby znajdowala si¢ w odleglosci, ktora
promien $wiatta przebywa w ciagu niecatych 33 lat. Gdyby Stonce znajdowato sig
w tej odleglosci, przedstawiatoby sie jako obiekt 4,™8, tyle wiec wynosi jego absolutna

wielko$¢ gwiazdowa.

*) Ta odleglo$é odpowiada 10 jednostkom uzywanym dawniej powszechnie do okre$lania odleglo$ci gwiazd,
tzw. parsekom. 1 parsek odpowiada odleglo$ci, z ktorej promien orbity Ziemi widoczny jest pod katem 1 sekundy
huku. Od roku 1967 na podstawie uchwaty Migdzynarodowej Unii Astronomicznej zarowno parsek, jak i inne
dotad uzywane w astronomii jednostki odleglosci (tzw. jednostka astronomiczna i rok $wietlny) przestaly byc
jednostkami oficjalnymi. Pozostata natomiast w definicji absolutnej wielko$ci gwiazdowej wspomniana umowna
odlegtos¢ 10 parsekow, nie wyrazajaca si¢ w sy stemie metry czny m okragla liczba.



Zamiast absolutnych wielko$ci uzywamy czgsto tzw. swiatlosci gwiazd.
Swiatlo$cia gwiazdy nazywamy stosunek jej jasno$ci do jasnoéci Slonca, gdyby oba
te ciala znajdowaty si¢ w tej samej odleglosci.

Aby z wielkosci gwiazdowych obserwowanych wyznaczy¢ ich wielkosci absolutne
lub §wiatlosci, trzeba zna¢ ich odleglosci. Odleglosci bliskich gwiazd wyznacza sig
z podobnych rozwazan trygonometrycznych jak odleglos¢ Ksigzyca (poréwnaj §
5.1). Jednak z powodu wigkszych odleglo$ci gwiazd, ich polozenia na sferze nie-
bieskiej mierzone z r6znych miejsc Ziemi sa z dokladnoscia do blgdow obserwacji
takie same. Rdznice w polozeniu gwiazdy na sferze niebieskiej mozemy zauwazy¢
dopiero wtedy, gdy obserwujemy ja z ré6znych miejsc orbity ziemskiej, a wigc
w roznych porach roku. Na podstawie rozwazan trygonometrycznych opartych
o takie obserwacje okazuje sig, ze najblizsze gwiazdy sa odlegle od nas mniej wigcej
o dziesiatki bilionow km (odleglosci rzedu 10" km), to jest o odleglos¢, ktora
promien §wiatta przebywa w ciagu kilku lat. Znamy rowniez gwiazdy setki, tysiace

1 wigcej razy odleglejsze, o czym bedzie mowa w dalszej czgsci podregcznika.

9.2. Widma gwiazd

Widma wszystkich gwiazd skladaja si¢ ze skladowej ciaglej emisyjnej
1 widocznych na jej tle prazkow absorpcyjnych. Wynika stad, Zze wszystkie
gwiazdy sa cialami o budowie podobnej do Stonca.

Rozktad natgzen w widmie ciagtym bywa jednak u réznych gwiazd rézny.
U niektorych odpowiada on temperaturom na powierzchni rzedu kilkudziesigciu
tysigcy stopni, u innych ledwie powyzej 2000 K. Sa to dos$¢ znaczne rdznice, ktore
czasem (w przypadku jasnych gwiazd) daja si¢ zauwazy¢ nawet gotym okiem. Mia-
nowicie gwiazdy najgor¢tsze wydaja si¢ niebieskawe, gwiazdy stosunkowo zimne
maja barwe czerwona.

Poza tym w widmie niektorych gwiazd na tle widma ciaglego wystgpuja rowniez
prazki emisyjne. Widocznie sa one emitowane przez rozrzedzone gazy
w atmosferze. Nalezy przypuszczaé, ze wiaze si¢ to z wysoka temperatura ich
atmosfery, tym bardziej, ze prazki emisyjne przewaznie (ale nie tylko) spotyka
si¢ u gwiazd goretszych.

Wraz z temperatura zmienia si¢ rOwniez wyglad prazkow absorpcyjnych
w  widmach gwiazd. W widmach gwiazd goracych wida¢ tylko prazki
pojedynczych atomoéw, na 0gdt wysoko zjonizowanych, w chlodniejszych gwiazdach

wystepuja nizsze stopnie jonizacji 1 liczne prazki atomdéw niezjonizowanych.



U gwiazd chtodnych wystepuja tez pasma najprostszych zwiazkéw chemicznych.

Tak wigc roznice w wygladzie widm gwiazd pochodza gldéwnie z rdéznic ich
temperatury. Natomiast réznice pochodzace od r6znic skifadu chemicznego sa na ogot
stosunkowo niewielkie, zauwazalne dopiero przy wnikliwej analizie iloSciowe;j.

Sktad chemiczny wigkszosci gwiazd jest do siebie podobny. Masa przecigtnej
gwiazdy, wedtug wspdtczesnych danych, sktada si¢ mniej wigcej w 60% z wodoru,
w 36% z helu. Tak zwane w astronomii pierwiastki cigzkie, tj. wszystkie poza
wodorem 1 helem, stanowia lacznie od ulamka procentu do kilku procent

catkowitej masy gwiazdy.

9.3. Klasyfikacja widmowa gwiazd

Poniewaz zarowno widma ciagte i prazki absorpcyjne zaleza przede wszystkim
od temperatury, wigc wyglad widma gwiazdy jest znakomitym kryterium do
wyznaczania tej temperatury. Tradycyjnie dzielimy widma gwiazd na

7 zasadniczych kategorii oznaczonych literami:

O, B A F, G, K, M.

Typy posrednie oznaczamy liczbami od 0 do 9. Tak np. typ A5 oznacza,
gwiazd¢ o widmie $ciS$le posrednim migdzy typem A i1 F, typ A7 gwiazde
odpowiednio blizsza typowi F itp. Poszczegdlnym typom widmowym odpowiadaja

temperatury zestawione ponizej:

Typ widmowy Temperatura powierzchni
05 50 000K
B0 27 000
A0 10 000
FO 7 200
GO 6 000
KO0 5100
MO 3400




Skala typéw widmowych odpowiada w przyblizeniu, ale nie $cisle,
logarytmicznej skali temperatur gwiazd. Przedstawiona tu klasyfikacja widmowa
obejmuje wigkszo$§¢ gwiazd widocznych na niebie. Niektore osobliwe gwiazdy,
w szczego6lnosci wyjatkowo gorace 1 wyjatkowo zimne oraz gwiazdy o osobliwym

sktadzie chemicznym, jednak nie mieszcza si¢ w niej.

9.4. Diagram Hertzsprunga-Russella

Jasnosci absolutne lub wielko$ci absolutne gwiazd oraz ich temperatury lub
odpowiadajace im typy widmowe sa dwiema zasadniczymi fizycznymi cechami
gwiazd. Mozna sobie postawi¢ pytanie, czy istnieja wsrdéd realnie istniejacych
gwiazd dowolne kombinacje tych dwu cech, czy tez niektore sa niespotykane, jak
rowniez czy spotykamy pewne kombinacje tych cech szczegdlnie czgsto wyste-
pujace. Dla badania tego problemu stuzy diagram Hertzsprunga-Russella
(nazwany tak od nazwisk dwdch astronomow: dunskiego iamerykanskiego, ktorzy
po raz pierwszy go wykreslili i zastosowali w praktyce), zwany czgsto w skrocie
diagramem H - R.

Na pionowej osi diagramu Hertzsprunga-Russella odkladamy logarytmy
Swiatlosci gwiazd (lub absolutne wielkosci gwiazdowe), na osi poziomej - logarytmy

temperatury (lub typy widmowe) (patrz rys. 84).
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Rys. 84. Diagram Hertzsprunga-Russella dla gwiazd z najblizszego otoczenia Slonca.



Kazdej gwiezdzie o znanej jasno$ci i temperaturze odpowiada na diagramie
Hertzsprunga-Russella jeden punkt.

Jezeli kombinacje tych dwu cech bylyby przypadkowe, punkty rozkladatyby si¢ na
wykresie w sposob przypadkowy, mozna by je znalez¢ w kazdym jego miejscu.
W rzeczywisto§ci okazuje sig, ze pewne obszary diagramu (to znaczy pewne
szczegdlne kombinacje temperatury i jasno$ci gwiazd) sa zapetnione punktami
szczegdlnie gesto, podczas gdy inne sa zupetnie lub prawie puste. Okazuje si¢ tez,
ze grupy gwiazd znajdujace si¢ w r6znych miejscach przestrzeni rozkladaja si¢ na
diagramie w r6zny sposob. Rysunek 84 przedstawia diagram Hertzsprunga-Russella
dla gwiazd z najblizszego otoczenia Stonca, to jest odleglych od nas nie wigcej niz
15 « 10'® km. Odmienny rozklad na diagramie otrzymujemy np. dla grupy gwiazd

zwanej gromada kulista M3, przedstawiony na rysunku 85.
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Rys. 85. Diagram Hertzsprunga-Russella dla jednej z kulistych gromad gwiazd.

9.5. Ewolucja gwiazd

Wspodlczesna interpretacja rozkladu punktdéw reprezentujacych gwiazdy na
diagramie Hertzsprunga-Russella jest nastgpujaca.

Wezmy pod uwage pewna grup¢ mtodych, to znaczy swiezo powstatych gwiazd
w okreslonym miejscu przestrzeni. Nie wchodzac tymczasem w rozwazania o materii,
z ktoérej powstaja (o czym bedzie mowa dalej), mozemy przyja¢, ze Swiezo
powstate gwiazdy maja $cisle taki sam sklad chemiczny, r6znia si¢ natomiast
masami. W zaleznosci od masy $wiezo powstala gwiazda ma pewna okre$lona

temperaturg i okreslona jasnos¢. Poniewaz zaro6wno jasnos$¢, jak itemperatura



zaleza z poczatku tylko od jednego i tego samego czynnika, to jest od masy,
okreslonej temperaturze odpowiada $cisle okreslona jasno$¢, co mozemy inaczej
wyrazi¢ mowiac, ze jasnos¢ jest funkcja temperatury. Na diagramie
Hertzsprunga-Russella  $Swiezo powstata grupa gwiazd bedzie wigc
reprezentowana przez wykres funkcji. Punkty odpowiadajace gwiazdom beda
lezaty na jednej krzywe;.

We wnetrzu $wiezo uformowanych gwiazd zaczynaja zachodzi¢ reakcje
jadrowe podobne do zachodzacych wewnatrz Stonca 1 polegajace gldwnie na
przemianie wodoru w hel Te reakcje powoduja produkcj¢ energii, ktora jest
przyczyna $wiecenia gwiazdy, i stata zmiang skladu chemicznego gwiazdy, przede
wszystkim powolnego zmniejszania si¢ ilosci wodoru i zwigkszania ilosci helu.

W miar¢ zmiany skladu chemicznego gwiazdy, tej samej masie odpowiada coraz
to inna temperatura zewngtrzna i coraz inna jasnos¢. Mimo wigc, ze dla danej grupy
gwiazd po kazdym czasie jasno$§¢ bedzie funkcja temperatury, dla kazdej chwili
czasu bedzie to inna funkcja, inna krzywa na diagramie Hertzsprunga-Russella.

Rzeczywiscie oba rysunki 84 i 85 $wiadcza, ze gwiazdy na diagramie
Hertzsprunga-Russella wykazuja tendencje do grupowania si¢ wzdluz pewnych
krzywych. Fakt, ze nie leza one $cisle na tych krzywych, lecz tworza pewien rozrzut
wokot nich, fatwo wyjasni¢ tym, ze w rzeczywisto$ci nigdy nie obserwujemy grupy
gwiazd powstalej $cisle w jednym momencie czasu, ani $ciS$le w tym samym miejscu
przestrzeni.

Mimo ze nie mozemy wnikna¢ do wngtrza gwiazd 1 nasza wiedza
o przemianach tych wngtrz opiera si¢ na hipotezach, wigkszo$§¢ astronomoéow
jest zgodna co do zasadniczego przebiegu ewolucji gwiazd. Biorac pod uwage
okreslony sklad chemiczny i masg¢ gwiazdy, mozemy obliczy¢ teoretycznie jej
jasno$¢ 1 temperaturg, a wigc polozenie na diagramie Hertzsprunga-Russella,
a rOéwniez zmiany, jakim to polozenie bgdzie z czasem ulegaé. Rysunek 86
przedstawia linie poczatkowych faz ewolucji gwiazd o r6znych masach na dia-
gramie Hertzsprunga-Russella. Laczac krzywymi punkty odpowiadajace temu
samemu wiekowi na liniach ewolucyjnych r6znych gwiazd, otrzymujemy krzywe,
wzdhuz ktorych powinny by¢ rozmieszczone punkty odpowiadajace grupom gwiazd

o roznym wieku.
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Rys. 86. Poczatkowe stadia ewolucji gwiazd na diagramie Hertzsprunga-Russella.
Na osi pionowej zamiast wielko§ci gwiazdowych podano logarytmy stosunkow jasnosci
gwiazdy do jasnosci Stonca, na osi poziomej logarytmy temperatury, zamiast typéw widmowych.
Zaznaczone sa krzywe ewolucyjne gwiazd o réznych masach (wyrazone w masach Stonca M)

oraz krzywe rownego wieku.

Rysunek 86 przedstawia tylko poczatkowe stadium ewolucji gwiazd
masywniejszych od Stonca. W dalszym stadium linie ewolucyjne przybieraja bardziej
skomplikowane ksztalty, zmieniaja kierunki, zakre$laja na diagramie petle.
Szczegdlnie gwaltowne przemiany ewolucyjne zachodza w chwili, gdy w jadrze
gwiazdy cata zawarto$¢ wodoru przemieni si¢ juz w hel (wtedy zréodlo energii
gwiazdy stanowi wodor, znajdujacy si¢ w bardziej zewngtrznych warstwach
gwiazdy) oraz — dla niektérych gwiazd — w momencie, kiedy — wskutek

zwigkszenia gestosci gwiazdy 1 podniesienia si¢ temperatury jadra do wysokosci okoto



100 milionéw stopni — charakterystycznym zrédtem energii staje si¢ prawdopodobnie
faczenie si¢ jader atomoé6w helu w jadra atoméw wegla C'? (prowadzi to do dalszego,
malo dzi§ zbadanego stadium ewolucji gwiazd).

Z chwila gdy wigkszo$¢ reakcji jadrowych w gwiezdzie ustaje, staje si¢ ona
tzw. biatym karlem, gwiazda mala, stosunkowo ciemna, cho¢ o duzej
temperaturze powierzchniowej. Ggsto$¢ materii wewnatrz biatego karta wynosi setki
kilograméw na centymetr szeScienny. Gdyby materia wzi¢ta z wngtrza biatego karta
wypehi¢ pudetko od zapalek, wazyloby ono tony. Tak ogromna ggsto$¢ materii
biatych kartbw mozliwa jest wskutek tego, ze poszczegdlne atomy sa
pozbawione wielu a czgsto wszystkich elektrondéw — staja si¢ jonami. Rozmiary
jonow sa znacznie mniejsze od rozmiarow atomdéw. Materia wewnatrz bialych
kartow znajduje si¢ w stanie gazowym, lecz jest to gaz rozniacy si¢ wiasciwosciami od
gazu doskonatego. Rzadza w nim zupeilnie inne prawa. Taki gaz nazywa si¢
gazem zdegenerowanym. Biale karly zajmuja polozenie w dolnym lewym rogu na
diagramie Hertzsprunga-Russella.

W pewnych stadiach ewolucji gwiazd materia moze przybraé jeszcze
wigksza gestos¢. Indywidualne jadra atomoOw zostaja zgniecione. Wszystkie
naladowane czastki elementarne tacza si¢ z czastkami o przeciwnych ladunkach.
W rezultacie pozostaja tylko neutrony tworzace tak zwany gaz neutronowy.
W takim gazie moga panowaé gestosci rzedu 10'' glem® i wicksze. Gwiazdy
skiadajace si¢ z takiego gazu nazywamy gwiazdami neutronowymi. Do
niedawna byty one tylko teoretyczng spekulacja. Ostatnio odkryto gwiazdy zwane
pulsarami, ktérych promieniowanie zaro6wno optyczne jak i radiowe ma zmienne
natgzenie o okresie rzedu setnych czgséci sekundy. Takie pulsacje promieniowania
mozna tlumaczy¢ szybkim obrotem lub drganiami (pulsowaniem) tych gwiazd.
Obrot lub drgania catej gwiazdy o okresie utamka sekundy mozliwe sa tylko przy
zalozeniu niezmiernie matych rozmiaréw. Pulsary sa jedynym znanym typem

gwiazd neutronowych.
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Rys. 87. Diagramy Hertzsprunga-Russella dla kilku gromad gwiazd. Strzatka zaznaczono
potozenie Stonca. Dolna cz¢$¢ diagramu odpowiadajaca gwiazdom o matej masie, ktorych

ewolucja przebiega wolno, jest praktycznie dla wszystkich gromad taka sama.

Rysunek 87 przedstawia schematyczny diagram Hertzsprunga-Russella dla kilku
gromad gwiazd. Linie dla poszczegblnych gromad sa zgodne z teoretycznymi
krzywymi réznego wieku. Z porownania diagramu Hertzsprunga-Russella
z teoretycznymi krzywymi mozna wyznaczyé wiek badanej grupy gwiazd. Z tego
rodzaju rozwazah wynika, ze najstarsze grupy gwiazd licza sobie wiele miliardoéw

lat. Wiek najmtodszych grup ocenia si¢ natomiast zaledwie na miliony lat.



9.6. Populacje gwiazd

Dla celéw nauki konieczne jest sklasyfikowanie obiektow badan wedtug jakiego$
jednolitego systemu. Jesli idzie o gwiazdy, widzieliémy juz ich klasyfikacje wedtug
typ6éw widmowych i temperatur. Jest to jednak klasyfikacja zbyt formalna, poniewaz
do tego samego typu widmowego naleza gwiazdy o zupehie r6znym wieku 1 jasnosci.
Konsekwentna klasyfikacja powinna laczy¢ ze soba w grupy obiekty o mozliwie jak
najwigkszej liczbie wspolnych cech. Taka klasyfikacja jest podzial gwiazd na
populacje.

Do jednej populacji zaliczamy gwiazdy, ktorych wiek 1 sklad chemiczny jest
zblizony, co $wiadczy o ich wspdlnym pochodzeniu. Za istotne kryterium przyjmuje
si¢ przy tym procentowa zawarto$¢ pierwiastkoéw cigzkich, ktora nie ulega istotnym
zmianom w czasie ewolucji gwiazd. Okazuje sig, ze pierwiastkow cigzkich
gwiazdy starsze zawieraja mniej niz mlode, co mozna uwaza¢ za wskazowke, ze
materia, z ktorej powstaja gwiazdy, staje si¢ z czasem coraz bogatsza w cigzkie
pierwiastki.

Z grubsza dzieli si¢ gwiazdy na dwie populacje. Tak zwana populacja I zawiera
gwiazdy mlodsze, posiadajace w sktadzie chemicznym wigcej cigzkich pierwiastkow.
Nalezy do niej Stonce, jak rodwniez wigkszos¢ gwiazd w jego okolicy (wigkszos¢
gwiazd widocznych gotym okiem na niebie). Populacja II obejmuje gwiazdy
starsze. Dokladniejsza klasyfikacja wyrdznia 5 réznych populacji. W najstarszej
populacji procentowa zawarto$¢ pierwiastkow cigzkich wynosi zaledwie ulamek
procenta. Dla populacji naymtodszej ta zawartos¢ zapewne przewyzsza 5%.

Fakt, ze gwiazdy réznych populacji rozkladaja si¢ wzdhliz r6znych linii na
diagramie Hertzsprunga-Russella, umozliwia czasem bezposrednie znajdowanie
wielkosci absolutnych gwiazd. Na podstawie analizy widmowej, a mianowicie oceny
zawartosci pierwiastkow cigzkich, potrafimy okresli¢ przynaleznos¢ gwiazdy do
populacji. Wiedzac za$, na jakiej linii populacyjnej lezy gwiazda na diagramie
Hertzsprunga-Russella i jaki ma typ widmowy (jaka jest jej odcigta na wykresie),
potrafimy z wykresu znalez¢ wielko$¢ absolutna (rzedna na wykresie).

Znajac wielko$¢ absolutna 1 wielko§¢ obserwowana gwiazdy oraz pamigtajac, ze
nat¢zenie $wiatta maleje proporcjonalnie do kwadratu odleglo$ci, mozna obliczy¢
odleglo$¢ gwiazdy. W ten sposob korzystajac z diagramu Hertzsprunga-Russella
mozemy znajdowa¢ odleglosci takich gwiazd, ktore sa zbyt odlegle, abySmy mogli

wyznaczy¢ ich odleglosci metodami trygonometrycznymi opisanymi w paragrafie



9.1.

Opisana powyzej procedura komplikuje si¢ wskutek tego, ze linie populacyjne na
diagramie Hertzsprunga-Russella sa tak skomplikowane, ze czasem temu samemu
typowi widmowemu w ramach tej samej populacji moga odpowiada¢ dwie rézne
wielko$ciabsolutne (poréwnaj rys. 84—87).

Te trudno$¢ udaje nam si¢ usunaé, jesli potrafimy okresli¢, czy gwiazda jest
stosunkowo jasna czy slaba. Przy ustalonym typie widmowym (temperaturze) jasnos$¢
gwiazdy zalezy oczywiscie od jej rozmiaréw. Te z kolei mozna z grubsza okresli¢ ze
stopnia rozmycia linii absorpcyjnych. Okazuje si¢ bowiem, ze gwiazdy o matych roz-
miarach maja gestsze atmosfery i stad ich linie absorpcyjne sa bardziej rozmyte.

W ten sposoéb mozemy ustali¢ nie tylko, na jakiej linii populacyjnej lezy dana
gwiazda, ale rOwniez na jakiej z grubsza czgS$ci tej linii, co prowadzi juz na ogédt do
jednoznacznego okreslenia wielko$ci absolutne;.

Jednak przy wyznaczaniu odleglo$ci opisanag metoda trzeba uwzgledni¢ rowniez
fakt, ze prawo malenia natgzenia $wiatla proporcjonalnie do kwadratu odleglosci
obowiazuje tylko w prozni. Przestrzen migdzygwiazdowa nie jest idealna prdznia
(0 czym bedzie mowa w nastegpnym rozdziale), stad czgsto przy tego rodzaju rozwa-
zaniach przychodzi uwzglednia¢ rachunkowo wptyw rozproszenia §wiatla na pytkach

materii migdzygwiazdowej, co jest sprawa dos¢ skomplikowana.

CWICZENIA

Temat do zastanowienia

Ktéra z dwoch gwiazd o tej samej wielkosci absolutnej, lecz r6znej temperaturze
ma wigksze rozmiary liniowe? (Zastosuj prawo Stefana-Boltzmanna, § 7.3). Jasne
gwiazdy okoto 1 wielko$ci gwiazdowe]j absolutnej nazywamy olbrzymami. Ktore z nich

maja wigksze rozmiary liniowe: biate czy czerwone olbrzymy?



Rozdziat X

MATERIA MIEDZY GWIAZDOWA

10.1. M glawice

Mimo Ze rozmiary samych gwiazd wynoszace — jak na przyklad naszego Slofica
— miliony kilometrow sa znikomo mate wobec odleglosci pomigedzy nimi, nie
nalezy sobie wyobraza¢ gwiazd jako tworéw samotnych w olbrzymiej pustej
przestrzeni, gdyz pomigdzy gwiazdami znajduja si¢ ogromnie rozrzedzone, ale liczne
irozlegle mglawice ciemnej materii, tzw. materii migdzygwiazdowe j.

Na podstawie rozpraszania i pochlaniania przez nia $wiatfa idacego ku nam od
gwiazd mozna sadzi¢, ze sklada si¢ ona zar6wno z drobnych pykow, to jest brylek
materii statej, jak 1 z gazow. O jej skladzie chemicznym 1 stanie fizycznym wiemy
dotychczas niewiele. W kazdym jednak razie w materii migdzygwiazdowej
wystepuja liczne atomy wodoru, helu, tlenu, azotu, wapnia i sodu oraz czasteczki
niektorych ich zwiazkéw. Dotychczasowe oceny gesto§ci materii migdzygwiazdowej
daja wynik okolo 10** g/cm’. Jest to w poréwnaniu z warunkami laboratoryjnymi ge-
sto$¢ znakomitej prozni.

Przewaznie mglawice materii migdzygwiazdowej sa bezposrednio niewidoczne
i ich istnienie daje si¢ wykry¢ tylko przez badanie zmian, jakie zachodza
w przechodzacym przez nie §wietle gwiazd (np. przy badaniach spektroskopowych
lub kalorymetrycznych). Niektore wigksze ciemne mglawice mozna jednak dojrzeé

bezposrednio na ugwiezdzonym tle nieba (rys. 88).



Rys. 88. Ciemna mglawica widoczna na tle odleglego zgrupowania gwiazd.

Czasem sig zdarza, ze mglawica znajduje si¢ w bliskim sasiedztwie gwiazdy. Wtedy
promieniowanie gwiazdy rozprasza si¢ na pylach i czastkach gazowych mglawicy, badz
tez pobudza atomy gazu do wysylania wlasnego promieniowania. Mglawica staje si¢

wowczas widoczna jako tzw. mglawica jasna.

10.2. Rola materii mi¢dzygwiazdowej w ewolucji gwiazd

Uwaza si¢ powszechnie, ze gaz 1 pyl migdzygwiazdowy odgrywaja istotna role
w ewolucji gwiazd. Jest to rola dwojakiego rodzaju.

Po pierwsze w trakcie ewolucji gwiazdy wyrzucaja z siebie materig. Wszystkie
gwiazdy, oprocz promieniowania $wietlnego, wysylaja stale czastki materii (tzw.
promieniowanie korpuskularne), przede wszystkim elektrony 1 jadra atomowe.
Wyrzucanie takich czastek zostalo bezposrednio zaobserwowane u Slonca.
Wspominalismy juz o nim przy okazji wiatru slonecznego (porownaj § 7.6).
Oprécz tego w niektérych gwiazdach przebiegaja od czasu do czasu burzliwe procesy,
prowadzace do jednorazowych eksplozji polaczonych z wyrzuceniem w przestrzen

miedzygwiazdowa mas materii, stanowiacych spory ulamek masy calej gwiazdy.



Jeden z takich procesow obserwujemy jako zjawisko gwiazd nowych. Nazwa
pochodzi stad, ze gwiazdy takie maja przez dlugi przeciag czasu blask staly,
nastgpnie za$ nagle, w ciagu paru dni blask zwigksza si¢ o wiele wielkosci
gwiazdowych, jasno§¢ wzrasta od kilkunastu tysiecy do miliondw razy. Gwiazda,
ktora niegdy$ bylta niewidoczna, a przynajmniej nieznana, moze si¢ wtedy nagle
sta¢ widoczna gotym okiem. Wyglada to wigc tak, jakby na niebie przybyla nowa
gwiazda. Po pewnym czasie blask gwiazdy nowej zmniejsza si¢ i gwiazda staje si¢
znowu bardzo stabo widoczna. Przypuszcza sig, ze nagle zmiany blasku gwiazd nowych
sa wywotywane wzmagajacymi si¢ nagle reakcjami jadrowymi powodujacymi eksplo-
zje we wngtrzu gwiazdy lub w pewnych jej warstwach.

Gwiazdy nowe stale dostarczaja nowych ilosci materii migdzygwiazdowej. Oprocz
nowych znamy tez i inne gwiazdy wyrzucajace z siebie duze iloSci materii. Jest to
bierny udziat materii migdzygwiazdowej w ewolucji gwiazd.

Oproécz tego materia migdzygwiazdowa odgrywa w ewolucji gwiazd rolg
czynna. Uwaza sig, ze stanowi ona budulec dla nowo powstatych gwiazd. Nie znamy
dotad dokladnie proceséw, ktore prowadza do skupienia si¢ materii
miedzygwiazdowej w kondensacje zdolne zapoczatkowa¢ w swoim wnegtrzu reakcje
termojadrowe, nie nalezy jednak watpic, ze takie procesy istnieja.

Powstawanie gwiazd z materii miedzygwiazdowej tlumaczy, dlaczego gwiazdy
mlode posiadaja w swoim skiadzie chemicznym wigcej pierwiastkow cigzkich. Nalezy
w tym celu zatozy¢, ze reakcje jadrowe prowadzace do powstawania pierwiastkow
cigzkich zachodza gldwnie przy eksplozjach gwiazd prowadzacych do wyrzucenia
z nich materii w przestrzen. Wtedy materia miedzygwiazdowa jest w miar¢ uptywu
czasu coraz bardziej nasycana cigzkimi pierwiastkami i coraz bardziej nasyca nimi

nowo powstajace gwiazdy.

CWICZENIA

Temat do zastanowienia

Istnieje metoda wykrywania materii migdzygwiazdowej oparta na pomiarach
barw gwiazd. Gwiazdy lezace poza mgltawica wydaja si¢ Srednio bardziej czerwone,
niz takie same gwiazdy nie przestonigte mglawica. Na jakiej zasadzie fizycznej opiera

si¢ ta metoda?



Rozdziat XI
BUDOWA GALAKTYKI

11.1. Droga Mleczna

Gwiazdy, planety 1 inne towarzyszace gwiazdom ciala, zgrupowania gwiazd
zwane gromadami, mglawice 1 rozproszona materia migdzygwiazdowa sa to
podstawowe, znane obecnie obiekty, w postaci ktorych wystepuje we Wszechswiecie
materia. Wszystkie wymienione rodzaje obiektow skupiaja si¢ razem w obiekty
wyzszego rzedu, tzw. galaktyki. Zapoznamy si¢ blizej z budowa Galaktyki, do ktorej
nalezy Uktad Stoneczny, a ktora w odrdznieniu od innych piszemy z duzej litery,
gdyz nazwa Galaktyka wystepuje tu jako imi¢ wlasne.

Galaktyka jest skupiskiem gwiazd 1 materii miedzygwiazdowej o Srednicy
okolo 8 « 10'7 km (800 tysiccy biliondéw km). Promien $wiatla przebiega droge
z jednego kranca Galaktyki w drugi w czasie dluzszym niz osiemdziesiat kilka
tysigcy lat. Wigkszo$¢ obiektow w Galaktyce wykazuje tendencj¢ do zggszczania
si¢ w poblizu pewnej plaszczyzny noszacej nazwe plaszczyzny roéwnikowej Galaktyki.
Stonce lezy rowniez w poblizu tej plaszczyzny w miejscu zaznaczanym
schematycznie na rysunku 89 znakiem ©.

Gdy patrzymy z okolic Stonca na niebo, najwigcej obiektow widzimy
w kierunkach lezacych w plaszczyznie rownikowej — najmniej w kierunkach do niej
prostopadlych. Plaszczyzna rownikowa w rzucie na sfere¢ niebieska daje koto zwane
rownikiem galaktycznym. Wzdtuz niego rozciaga si¢ pas najwigkszego zaggszczenia
obiektow niebieskich, ktory nazywamy Droga Mleczna. Mozna powiedzie¢, ze Droga

Mleczna to Galaktyka obserwowana od Srodka.



Rys. 89. Schematyczny przekroj przez Galaktyke irzut Galaktykina sferg niebieska - Droga

Mleczna.

W Drodze Mlecznej widzimy na sferze niebieskiej nie tylko duzo gwiazd, ale
rowniez duzo mglawic, ktore zaslaniaja pole widzenia i wskutek ich wielkiej
liczby na wigkszych odleglosciach, wynoszacych dziesiatki tysigcy bilionow
kilometréw, w praktyce catkowicie pochlaniaja promienie $wietlne nie pozwalajac
dojrze¢ czg$ci Galaktyki, ktdre si¢ za nimi znajduja. Utrudnia to znacznie badanie
budowy Galaktyki.

Ostatnio udato si¢ dokona¢ pewnych obserwacji w dziedzinie fal radiowych

poprzez ciemne mgtawice az do krancow Galaktyki.

11.2. Budowa spiralna, jadro Galaktyki

Udato si¢ ustali¢, ze w plaszczyznie rownikowej istnieja zaggszczenia gwiazd
1 mglawic tworzace tzw. ramiona spiralne, ktore otaczaja czg§¢ Srodkowa
Galaktyki — jadro. Do dzi$ nie wiemy doktadnie, ile ramion spiralnych ma Galaktyka.

Przewaza przypuszczenie, ze jest ich dwa lub trzy. Rysunek 90 przedstawia niepelne



ciagle jeszcze dane o budowie spiralnej Galaktyki, tak jak zaznacza si¢ ona

w rozkladzie gazu migdzygwiazdowego dostgpnego obserwacjom radiowym.

Rys. 90. Fragmenty budowy Galaktyki wedlug obserwacji radioastronomicznych; symbolem
C oznaczono centrum Galaktyki, znaczkiem O polozenie Stonca. Odstep migdzy dwoma
kolejnymi pier§cieniami koncentrycznymi nakreslonymi wokot centrum Galaktyki wynosi okoto
0,75 tryliona kilometrow (okolo 7 tysigcy lat drogi §wiatla).

Rowniez budowa jadra Galaktyki nie zostata dokladniej poznana. Przypuszcza sig,
ze jest to ogromne skupisko gwiazd o $rednicy ponad 10'® km (promien §wietlny
przebywa taka odleglos¢ w ciagu paru tysigcy lat). Liczbg¢ gwiazd skladajaca si¢ na
jadro Galaktyki ocenia si¢ na dziesiatki lub setki miliardow. Jadro skupia w sobie
wigksza czg$§¢ masy Galaktyki. Znaczna czg$¢ tej masy zawarta jest w materii
migdzygwiazdowej. Pozostala masa Galaktyki skupiona jest gldwnie w plaszczyznie
rownikowej zarowno w gwiazdach jak 1 w migdzygwiazdowej materii, ktora jest
wprawdzie niezmiernie rozrzedzona, zajmuje jednak ogromne przestrzenie w jadrze
1 w tej ptaszczyznie. Tylko znikoma czg$¢ masy stanowia gwiazdy i gromady gwiaz-
dowe lezace z dala od jadra i ptaszczyzny rownikowe;j.

Gwiazdy nalezace do poszczegdlnych populacji zajmuja rozmaite polozenia
w Galaktyce. Populacja najstarsza, do ktorej naleza miedzy innymi gwiazdy
skupiajace si¢ w tzw. gromady kuliste (rys. 91), silnie koncentruje si¢ w jadrze

Galaktyki 1 rozmieszczona jest symetrycznie wokot tego jadra, stanowiac zarazem



zewnetrzna kulista otoczke Galaktyki.

Rys. 91. Gromada kulista.

Przeciwnie, populacja najmtodsza tworzy plaska budowe spiralna Galaktyki. Populacje
posrednie zajmuja rowniez posrednie rozmieszczenie. Wystgpuje tu ogodlna zasada, ze
im miodsza populacja, tym bardziej ptasko jest rozmieszczona i tym stabiej jest
skoncentrowana ku $rodkowi Galaktyki. Poszczegdlne populacje przenikaja sig

przestrzennie nawzajem (rys. 92).
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Rys. 92. Schemat budowy naszej Galaktyki. Kropkami oznaczono gwiazdy populacji
starej, rozmieszczone kuliScie, o silnej koncentracji centralnej. Krzyzykami — gwiazdy
populacji mtodej rozmieszczone stosunkowo plasko.



11.3. Rotacja Galaktyki

Gwiazdy w Galaktyce biora udziat w jej systematycznych ruchach. Znamy
z fizyki tzw. zjawisko Dopplera polegajace na tym, ze prazki w widmie ulegaja
przesunigciu, jesli zrodlo swiatla zbliza si¢ lub oddala od obserwatora. W pierwszym
przypadku przesunigcie nastgpuje ku fioletowi, w drugim — ku czerwieni. Znajac
zmiang AA diugosci fali A, mozna obliczy¢ predkos¢ zrodla §wiatla wzgledem obser-

watora poshugujac si¢ wzorem

gdzie v jest szukang predkoscia, a ¢ predkoscia swiatfa.

Poréwnujac dtugos¢ A fali prazkoéw znanych pierwiastkow w widmie gwiazdy
1w widmach uzyskanych w warunkach laboratoryjnych, mozemy bada¢ dopplerowskie
przesunigcia 44 1 wyznaczy¢ predkosci wynikajace z oddalania si¢ lub zblizania
gwiazd do nas. Sa to tzw. predkos$ci radialne gwiazd.

Mozemy rowniez obserwowaé na sferze niebieskiej niewielkie przesunigcia
katowe gwiazd wywolane ich ruchami przestrzennymi. Sa to tzw. ruchy wlasne
gwiazd. Znajac odleglos¢ gwiazdy r 1 jej ruch wlasny u, znajdujemy druga

sktadowa jej predkosci liniowej wedtug wzoru
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Rys. 93. Ruch wiasny gwiazdy i predkos¢ radialna.



(patrz rys. 93). Mozna w ten sposob okresli¢c calkowita predkos¢ przestrzenna
gwiazdy.

Postepujac w ten sposob z licznymi gwiazdami zbadano, ze ich ruchy znacznie
r6znia si¢ od siebie, ale podporzadkowane sa pewnym prawidlowosciom
statystycznym, z ktorych gtéwna polega na tym, ze wigkszos$¢ gwiazd krazy wokodt
srodka Galaktyki. Poniewaz w tym ruchu biora udzial nie tylko pojedyncze
gwiazdy, lecz rowniez ich gromady i mglawice, méwimy o og6élnym obrocie Ga-
laktyki lub inaczej o rotacji Galaktyki. Stonce roéwniez bierze udziat w tym
ogblnym obrocie. Predkos¢ Stonca w obiegu wokot srodka Galaktyki wynosi
okolo 250 km/s. Pefen obieg wykonuje Stonce w czasie nieco wigkszym niz 200
mln lat.

Kierunek 1 0§ obrotu sa wspolne dla wszystkich populacji. Natomiast predkosé
rotacji jest r6zna. Populacje mlode dokonuja szybkiego obrotu, natomiast obrot
populacji starych jest znacznie wolniejszy i w okolicach Stonca przebiega czasem

zaledwie z predkoscia liniowa wynoszaca kilkadziesiat km/s.

CWICZENIA

Temat do zastanowie nia

Jesliby skonstruowa¢ model, w ktérym promien Galaktyki bylby rowny promie-
niowi Ziemi, to jakie rozmiary mialyby w tym modelu orbity poszczegdlnych planet
Ukladu Stonecznego (wez dane z tablicy na koncu ksiazki), jakie rozmiary Slonce,

Ziemia? Jakiej wielkosci bylby w tym modelu cztowiek?

Obserwacje do czesci V

1. Przez teleskop szkolny obejrzyj kilka jasnych mglawic 1 gromad gwiazd.
2. Korzystajac z mapki Plejad lub z mapki innej okolicy nieba z podanymi wielkos-
ciami gwiazdowymi sprawdz, jaka wielko§¢ gwiazdowa maja najstabsze gwiazdy, ktore

widzisz gotym okiem, przez lornetke oraz teleskop szkolny.



CZESC VI

WSZECHSWIAT

Rozdziat XII

INNE GALAKTYKI

12.1. Typy i budowa galaktyk

Nasza Galaktyka nalezy do stosunkowo duzych. Znamy inne o $rednicach
w skrajnym przypadku nawet kilkadziesiat razy mniejszych. Promien §wiatla moze je
przebiec w ciagu paru tysiecy lat. Galaktyk podobnie duzych jak nasza trafia si¢
zaledwie jedna na wiele dziesiatek.

Golym okiem wida¢ na niebie oprocz Drogi Mlecznej zaledwie trzy inne
galaktyki, z tego tylko jedna na polkuli potnocnej. Jest to tzw. Wielka Galaktyka
w Andromedzie oddalona od nas mniej wigcej o 10 trylionéw km. Promien §wiatfa
przebiega t¢ odleglo$¢ w czasie rzgdu miliona lat. Gotym okiem przedstawia si¢ ona
zaledwie jako nieco rozmyty punkcik swietlny.

Istnieja rozne typy galaktyk. Istnieja galaktykipodobne do naszej, tzw. spiralne.

Jedna z nich przedstawia rysunek 94. Patrzac na nia mozemy sobie
wyobrazi¢, jak wyglada mniej wigcej nasza Galaktyka ogladana z zewnatrz. Inne
natomiast maja ksztatt eliptyczny (rys. 95) lub nieregularny (rys. 96). Odlegtosci
pomigdzy galaktykami wynosza tryliony kilometrow, sa wigec o jeden rzad wielkos$ci

wigksze niz rozmiary samych galaktyk.



Rys. 94. Galaktyka spiralna.

Rys. 95. Galaktyka eliptyczna.



Rys. 96. Galaktyka nieregularna.

Gwiazdy nalezace do r6znych galaktyk w rozmaity sposdb rozmieszczaja si¢ na
diagramie Hertzsprunga-Russella. Galaktyki eliptyczne sktadaja si¢ wylacznie ze
starszych populacji. Galaktyki spiralne, do ktorych nalezy 1 nasza Galaktyka,

podobnie jak ona zawieraja gwiazdy zarowno mtodych, jak i starych populacji.

12.2. Rozmies zcze nie galaktyk, przesunigcie ku cze rwie ni

Galaktyki obserwujemy na sferze niebieskiej przewaznie z dala od Drogi
Mlecznej, w tych bowiem kierunkach jest malo ciemnych mglawic, co pozwala
niejako wyjrze¢ na zewnatrz naszej Galaktyki Galaktyki skupiaja sig
w wielotysigczne grupy, tworzac tzw. gromady galaktyk. Wewnatrz tych gromad
pomigdzy galaktykami znajduja si¢ rowniez pojedyncze kuliste gromady gwiazd,
oddzielne gwiazdy i mglawice.

Wydaje sig, z¢ nasza Galaktyka lezy na peryferiach jednej z wigkszych gromad
galaktyk rozciagajacej sig¢ na przestrzeni wielu setek tryliondw kilometrow. Niektorzy
nazywaja ja Supergalaktyka. Ksztatt Supergalaktyki jest nieco sptaszczony.
Prawdopodobnie obraca si¢ ona wokdt srodka, ktory lezy w gwiazdozbiorze Panny.

Mowilismy juz (poréwnaj § 9.6), ze przez porownanie wielkosci gwiazdowych
obserwowanych 1 absolutnych mozna wyznaczy¢ odleglosci gwiazd. Jest to bardzo

wazne przy ocenie odlegtosci galaktyk. Dos¢ czesto stosuje si¢ tutaj obserwacje



gwiazd nowych, jesli takie uda si¢ zaobserwowa¢ w galaktyce, gdyz te gwiazdy
w maksimum maja stosunkowo duze jasnosci absolutne wygodne do obserwowania
z duzej odleglosci, a ponadto sa to jasnos$ci zblizone migdzy soba. Niektore galaktyki
sa zbyt odlegle, aby mozna w nich zaobserwowa¢ nawet najjasniejsze poszczegdlne
gwiazdy. Odleglosci ich wyznaczamy metodami statystycznymi, zaktadajac
np., ze $rednio biorac rozmiary galaktyk sa jednakowe i1 ze galaktyka jest tym
dalsza, im mniejsze ma rozmiary katowe na sferze niebieskiej. Istnieja tez inne
metody statystyczne opierajace si¢ o $rednie jasno$ci galaktyk lub pewne inne
wlasciwosci.

Mimo 7ze takie metody nie pozwalaja wyznaczy¢ pewnie odleglosci
poszczegbdlnych galaktyk, uwaza sig, ze mozna na nich polega¢ przy okreslaniu
odleglo$ci wigkszych grup — gromad galaktyk. Rdézne oceny wskazuja, ze
najdalsze obserwowane galaktyki leza w odleglosci tysigcy tryliondw kilometrow,
to znaczy, ze $wiatto od najdalszych galaktyk dociera do nas po kilku miliardach lat.
Dalsze galaktyki sa juz zbyt stabe, zeby je mozna dostrzec za pomoca istniejacych
przyrzadow.

Badajac widma galaktyk, mozna w nich stwierdzi¢ systematyczne przesunigcia
prazkow ku falom dlugim — ku czerwieni. To przesunigcie jest tym wigksze, im
dalsze galaktyki obserwujemy. Jest do dzi$§ rzecza niewyjasniona, czy idzie tu o efekt
dopplerowski — w takim razie nalezaloby wnioskowaé, ze wszystkie galaktyki
oddalaja si¢ od siebie, czy tez o jakies catkowicie nowe zjawisko fizyczne
wymagajace dopiero opracowania. Jesli efekt przesunigcia ku czerwieni traktowaé
jako dopplerowski, nalezatoby przyjac¢, ze najdalsze ze znanych galaktyk oddalaja
si¢ od nas z predkoscia rzedu stu tysigcy km/s, co stanowitoby powazny utamek
predkosci $wiatla. Jest to jeden z najbardziej interesujacych problemow
astronomii.

Oprocz galaktyk obserwujemy podobne do nich obiekty zwane kwazarami. Sa
one bardziej zwarte niz galaktyki 1 stad na fotografiach przedstawiaja si¢ jak
obiekty prawie punktowe. W ich wid mach obserwuje si¢ przesunig¢cia ku czerwieni
jeszcze silniejsze niz u galaktyk. Jesli kwazary pod tym wzgledem stosuja si¢ do
tego samego prawa, co galaktyki, sa one najbardziej odleglymi sposrod
obserwowanych obiektow.

Niektore sposrod galaktyk i kwazaréw wysylaja bardzo silne promieniowanie
radiowe. Przypuszcza sig¢, z¢ jest ono wynikiem przesunig¢ ogromnych mas

zjonizowanej materii przy jakich§ burzliwych, niewyjasnionych dotad procesach



zachodzacych wewnatrz nich. Bardzo czgsto wysylaniu silnego promieniowania
radiowego przez galaktyki i kwazary towarzysza zmiany jasnos$ci optycznej tych

obiektow zachodzace w okresie minut, dni lub lat.

CWICZENIA

Temat do zastanowienia

Jesliby skonstruowa¢ model, w ktorym odleglos¢ najdalszych znanych galaktyk
roéwnalaby si¢ promieniowi Ziemi, to jakie rozmiary musiataby w tym modelu mie¢
nasza Galaktyka, jakie — orbita Ziemi, jakie — sama Ziemia, aby zachowa¢ nalezyte
proporcje? Poszukaj pordéwnan, ktore by pogladowo uzmyslawialy stosunek rozmiarow
Ziemi do jej orbity, rozmiarow Ziemi do odleglosci najblizszej gwiazdy, do wielkosci

Galaktyki, do odleglosci najdalszych galaktyk



Rozdzial XIII

PROBLEM NIESKONCZONOSCI WSZECHSWIATA

13.1. Paradoks grawitacyjny

Dane obserwacyjne z natury rzeczy dotycza tylko ograniczonej czgsci
Wszech§wiata. Nauka usitluje jednak bada¢ rowniez Wszechs$wiat jako calosc¢.
Okazuje sig, ze rozumujac w sposéb naukowy, dochodzimy do pewnych wnioskow
dotyczacych nie tylko jego czeéci dostepnych bezposrednim obserwacjom.

Najbardziej proste byloby przypuszczenie, ze skoro w calym zbadanym
obszarze Wszech§wiata spotykamy si¢ z jednakowym schematem, z jednakowymi
postaciami skupisk materii, to mozna zalozy¢, ze caly Wszechswiat we wszystkich
kierunkach, az do nieskonczonosci, jest zbudowany wedtug tego samego schematu.
Wszedzie wige spotykamy tylko gromady galaktyk, a w gromadach rézne galaktyki
znanych nam typow, oraz kwazary. Jednak proste rozwazania matematyczne
wskazuja, ze tak prosty schemat sprzeciwiatby si¢ poznanym prawom fizyki.

Wyobrazmy sobie przestrzen az do nieskonczono$ci wypetiona z jednakowa
srednia ggstoscia, rozmieszczonymi w sposob przypadkowy gromadami galaktyk.
Rozpatrzmy nastgpnie obszar zawarty migdzy czterema pOtprostymi, przechodzacymi

przez pewne dowolne cialo S o masie m (rys. 97), ktore tworza tzw. kat brylowy.

Rys. 97



Zajmijmy si¢ sila przyciagania, jaka wywiera na cialo S cala materia Wszechswiata
zawarta w rozpatrywanym kacie brylowym. Podzielmy w tym celu kat brylowy na
warstwy za pomoca rodziny réwnoleglych plaszczyzn, rowno od siebie odlegtych.
Powstana w ten sposob skonczone ostrostupy sciete p;, pa, p3, ....

Jesli przez ¥ oznaczymy kat miedzy pdtprostymi, to podstawa kazdego ostrostupa
wyrazi si¢ wzorem * ¥ 2, gdzie przez r oznaczylismy jej odlegloéé od punktu S. Przy
rownych odstgpach pomigdzy plaszczyznami oznacza to, ze kolejne objgtosci
ostrostupow p;, p2, ps3,...beda rosly proporcjonalnie do kwadratu odleglosci. Rowniez
proporcjonalnie do kwadratu odleglo$ci bedzie wzrasta¢ masa M materii w kolejnych
bryfach, a to w wyniku zaloZenia rOwnomiernosci rozmieszczenia gromad galaktyk
w calym Wszech§wiecie. Oznaczmy wskaznikami i wielko§ci odnoszace si¢ do
jakiej$ dowolnej bryly, wskaznikamij — odnoszace si¢ do innej. Mozemy wtedy
napisac

M;j T
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Jednoczes$nie zgodnie z prawem Newtona sita przyciagania F kazdej bryly

wywierana na ciato § jest

gdzie G jest stala grawitacji. Stad
Fi
Fj

=1

Znaczy to, ze sila ciazenia wywierana na ciato S przez kazda z objgtosci jest stata,
niezalezna od odleglo$ci.

Poniewaz za§ zatozyliSmy, ze Wszech§wiat rozpoSciera si¢ we wszystkich
kierunkach do nieskonczonosci, wigc takich objetosci jest nieskonczenie wiele
1 dochodzimy stad do wniosku, ze catkowita sita ciazenia pochodzaca z dowolnego
kata brylowego 1 dziafajaca na dane ciato niebieskie S jest nieskonczenie wielka.

Daje si¢ stad wysnu¢ wniosek, ze sita ciazenia, jaka wywieraja na siebie dwa
sasiednie ciala — np. Stonce 1 Ziemia — bylaby znikomo mala wobec sily
wywieranej na kazde cialo przez caly Wszech§wiat. W przypadku Ziemi mozna by
wigc wilasciwie sile przyciagania Slonca w ogdle zaniedba¢ wobec przyciagania
odleglych gromad galaktyk.

Ponadto nieskonczenie wielkiemu przyciaganiu wywieranemu, na dane cialo



z jakiego$ kierunku, przeciwstawialoby si¢ rowniez nieskonczenie wielkie
przyciaganie Wszech§wiata dziatajace z kierunku przeciwnego. Wiemy z matematyki,
7ze o — oo jest symbolem nieoznaczonym. Rozumujac w sposob S$cisly, mozna
wykaza¢, ze przy tego rodzaju nieskonczonym, wzajemnie przeciwdziatajacym
przyciaganiu ze wszystkich kierunkow, ruchy ciat powinny by si¢ odbywacé
w sposob dowolny, to znaczy tak, jakby prawo ciazenia powszechnego w ogoble nie
istnialo.

Poniewaz w rzeczywisto$ci prawo ciazenia wyraznie rzadzi ruchami ciat
niebieskich, np. ruchem Ziemi wokot Stonca, nalezy przyjac, ze ktores z zatozen
przeprowadzonego przez nas rozumowania jest niestuszne. Przytoczone

rozumowanie nosi nazwg paradoksu grawitacyjnego.
13.2. Model hierarchiczny

W powyzszym rozumowaniu, prowadzacym do paradoksu grawitacyjnego,
niestuszne moze by¢ na przyklad zalozenie, ze gromady galaktyk ciagna si¢
z jednakowa $rednia ggstoscia az do nieskonczonosci. Trzeba zauwazy¢, ze chocby
srednia ggstos¢ rozmieszczenia materii wewnatrz poszczeg6lnych objgtosci byta jak
najmniejsza, byle tylko r6zna od zera, to zawsze przy nieskonczonym sumowaniu
otrzymamy nieskonczona sil¢ cigzenia. Sprawy nie moze wigc uratowac fakt, ze
srednie ggstoSci w poszczegdlnych objetosciach moga si¢ od siebie znacznie nawet
r6znic.

Paradoks zostanie natomiast usunigty, jesli zalozymy, ze Srednia ggsto$¢ materii
we Wszech§wiecie jest rOwna zeru. Wtedy sumowanie nawet do nieskonczonos$ci
nie da w wyniku warto$ci nieskonczonej. Srednia gestosé materii we Wszech§wiecie
rowna zeru mozna by sobie wyobrazi¢ na przykitad w taki sposéb, ze poza
poznanym obszarem Wszech§wiata liczba gromad galaktyk w jednostce objgtosci
zaczyna male¢ 1 od pewnej (cho¢by bardzo wielkiej) odleglosci poczawszy jest juz
rowna zeru. Takie wyobrazenie zakladaloby, ze znajdujemy si¢ w jakiej$
uprzywilejowanej czesci Wszechswiata 1 ze wzgledow filozoficznych jest przez
wigkszo$¢ uczonych odrzucane.

Powaznie natomiast rozpatruje si¢ mozliwo$¢ inna, a mianowicie, ze gromady
galaktyk, pomigdzy ktéorymi istnieja obszary pustej przestrzeni, skupiaja si¢
w gromady gromad, te za§ oddzielone od siebie znowu ogromnymi obszarami
tworza gromady gromad gromad, te z kolei gromady wyzszych rzedow itak dalej az

do nieskonczonos$ci. Jest to tzw. hierarchiczny model budowy Wszechs$wiata.



Daje si¢ udowodni¢ $cisSle, ze w takim modelu, mimo ze zadne miejsce

Wszech§wiata nie jest wyrdznione, $rednia ggsto$¢ materii moze si¢ rOwnac zeru.

13.3. Model Le maitre'a

Paradoks grawitacyjny moze rowniez zosta¢ usunigty, jezeli przyjmiemy, ze
prawo cigzenia powszechnego w postaci podanej przez Newtona nie jest Sciste,
jak to twierdzi na przyktad ogdlna teoria wzglednosci.

Nie wdajac si¢ glgbiej w jej rozwazania, ktore wykraczaja znacznie poza kurs
szkoly S$redniej, przyjmujemy wniosek z ogdlnej teorit wzglednosci, Zze materia
zakrzywia przestrzen tréjwymiarowa. Jezeli cala przestrzen wypeiniona jest
materia, to musi ona w kazdym miejscu by¢ zakrzywiona i1 w rezultacie zamknigta
sama w sobie. Znaczy to, ze gdyby§my posuwali si¢ w dowolnym kierunku po
linii prostej (ktora w rzeczywisto$ci wskutek krzywizny przestrzeni nie jest prosta
w sensie geometrii Euklidesa), musieliby§my powrdoci¢ w to samo miejsce
z kierunku przeciwnego.

Trojwymiarowa przestrzen fizyczna mialaby wigc pewne cechy dwuwymiarowej
powierzchni Ziemi, ktora tez jest zakrzywiona i zamknigta sama w sobie, cho¢
niczym nie ograniczona, cho¢ nigdzie nie ma kranca swiata. Calkowita objgtosc
Wszechswiata, podobnie jak catkowita powierzchnia Ziemi, bytaby wigc skonczona.

Jeden z ciekawszych relatywistycznych modeli Wszech§wiata
pochodzacy od belgijskiego astronoma G. E. Lemaitre'a (1894—1966) orzeka, ze
Wszech§wiat jest skonczony i stale rozszerzajacy sig, przy czym wskutek
rozszerzania $rednia ggsto$¢ materii w przestrzeni (Srednia liczba galaktyk na
jednostke objetosci) musi stale male¢, co wigcej, im dalej znajduja si¢ od siebie
poszczegdlne galaktyki, tym mniej oddziatuja na siebie grawitacyjnie, wskutek czego
predko$¢ rozszerzania si¢ Wszech$wiata staje si¢ coraz wigksza. Niektore odlegle
galaktyki mialyby — formalnie biorac — predkos$¢ oddalania si¢ od nas wigksza niz
predkos¢ sSwiatta. Mozna to interpretowa¢ w ten sposob, ze sa to galaktyki, z ktorymi
wszelkka fizyczna laczno$¢ zostala zerwana, Zze sa to obiekty catkowicie
nicobserwowalne. Z biegiem czasu (w skali miliardow lat) coraz wigcej obiektow
bedzie sig¢ stawaé niecobserwowalnymi.

Omowiony model przyjmuje, ze predkosci oddalania si¢ galaktyk sa
proporcjonalne do ich wzajemnej odlegto$ci. Mozna to sobie uzmystowi¢ przez
nastepujace pordwnanie. Wyobrazmy sobie ciasto z rodzynkami, ktore wlasnie po

wyrobieniu rosmnie. Poszczegblne rodzynki oddalaja sig. Jezeli bylibySmy



bakteriami znajdujacymi si¢ na jednym z rodzynkéw, pozostate rodzynki
oddalalyby si¢ od nas ito tym szybciej, im sa dalsze. Zjawisko to wyglada tak samo
dla obserwatora znajdujacego si¢ na ktorymkolwiek rodzynku. Podobnie, niezaleznie
od tego, w ktorej galaktyce si¢ sami znajdujemy, widzimy, ze wszystkie pozostale
oddalaja si¢ z predkosciami proporcjonalnymi do ich odleglo$ci od nas.

Jest to jedna z ogdlnie przestrzeganych cech modeli budowy Wszech§wiata, zeby
0g6Iny obraz proceséw zachodzacych w nim wygladat tak samo, ogladany z kazdego
jego miejsca. Nazywa si¢ ja zasada kosmologiczng. Zasada kosmologiczna
dopuszcza ewolucj¢ Wszechswiata, jako calosci W omowionym modelu
Wszechs§wiat ogladany z kazdego punktu przedstawia si¢ tak samo, ale w kazdym
jego miejscu, wskutek rozszerzania sig, liczba galaktyk na jednostke objetosci stale
maleje, Wszechswiat ewoluujac staje sig¢ coraz bardziej pusty.

Niektorzy uczeni uwazaja, z¢ wprawdzie poszczegdlne ciata we Wszech§wiecie
ulegaja ewolucji, ale Wszech§wiat jako calo$¢ jest niezmienny. Ci wymagaja, aby
modele Wszech§wiata spelialy tzw. mocna zasade¢ kosmologiczng. Wedlug tej
zasady Wszech§wiat ogladany z kazdego miejsca i w kazdym czasie wyglada tak

Samo.

13.4. Model stanu stacjonarnego

Jednym z modeli spehiajacym mocna zasade kosmologiczna jest model stanu
stacjonarnego. Wedlug tego modelu Wszech§wiat, wprawdzie podobnie jak
w opisanym modelu Lemaitre'a, rozszerza sig stale, ale rOwniez stale powstaje w nim
nowa materia. Stad $rednia ggsto$¢ materii nie ulega w nim zmianie. Rachunki
wykazaly, ze dla utrzymania stalej ggstoSci materii w czasie wystarczy, aby
w stuleciu powstato kilka nowych atoméw w objgtosci metra szesciennego. Jest to
los¢, ktorej nie daloby si¢ w zZadnym wypadku wykry¢ laboratoryjnie. Z powstatej
materii w ciagu miliardow lat moga powsta¢ nowe galaktyki Tak wigc, mimo Ze
Wszech§wiat stale sig rozszerza, jego wyglad z biegiem czasu nie ulega zmianie.

Przedstawione tutaj trzy modele budowy Wszech§wiata zostaly wybrane
z wielkiej liczby innych, dotad opracowanych. Wszystkie one nie sa sprzeczne
z istniejacymi danymi obserwacyjnymi. Wspodlczesna nauka nie potrafi jednak
rozstrzygna¢, ktory z nich odpowiada rzeczywistosci. W obecnym stanie wiedzy ucza
nas, w jaki sposob mozna unikna¢ paradoksu grawitacyjnego i innych podobnych
paradoksow, pokazuja, jakie warunki musza by¢ spetione, aby Wszechswiat mogt

istnie¢ jako skonczony lub jako nieskonczony.



CWICZENIA

Temat do zastanowienia

Gromady galaktyk obserwujemy tylko do odleglosci rzedu 10*? km, przy czym ich
liczba w tych odleglosciach wydaje si¢ by¢ znacznie mniejsza niz to datoby si¢ wyjasnic
warunkami widoczno$ci. Dalej we Wszechswiecie wydaja si¢ by¢ obserwowalne tylko
kwazary. W obecnym stanie wiedzy nie mozna jeszcze powiedzie¢, czy rzeczywiscie
nie sposob dostrzec gromad galaktyk w wigkszych odleglosciach, jednak niektorzy
astronomowie na podstawie przytoczonego faktu wysuwaja hipotezg, ze gromady
galaktyk sa dalszym stadium ewolucji kwazarow. Uzasadnij to przypuszczenie, biorac
pod uwage skonczona predkos¢ docierajacych do nas promieni $wietlnych (300 000
knvs). Jesliby najdalsza z dajacych si¢ dzi§ dostrzec gromad galaktyk byfa
odlegla o 3 * 10% km, to jaka bylaby gorna granica wieku gromad galaktyk? Czy modele
Wszech§wiata zgodnie z omawiana hipoteza moga spetnia¢é mocna zasade

kosmologiczna?



Rozdzial XIV

JEDNOSC PRAW PRZYRODY

14.1. Wspolczesne mozliwosci obserwacji astronomicznych

Jak juz mowiliSmy, jeszcze kilkaset lat temu Ziemia uwazana byla za §rodek
Wszechswiata. Mikotaj Kopernik twierdzil, ze srodkiem §wiata jest Stonce. Wraz
z poznaniem budowy Galaktyki ten $rodek przesunat si¢ w §wiadomos$ci uczonych
do $rodka Galaktyki. Po odkryciu innych galaktyk iich gromad dowiedzielismy sig,
ze mowienie o $rodku Wszech§wiata w ogdle nie ma sensu. Zasada kosmologiczna
wymaga dzi§ wprost, aby Wszech§wiat nie miat srodka, punktu wyrdznionego, aby
ogladany zkazdego punktu wygladat tak samo.

Postgp wiedzy o Wszech§wiecie dokonat si¢ wraz z doskonaleniem metod
badawczych.

Od zamierzchlych czaséw umiano si¢ postugiwaé specjalnymi katomierzami do
pomiarOw polozen ciat na sferze niebieskiej. Kopernik postugiwat si¢ w zasadzie
prostymi instrumentami, jednak jego odkrycie stalo si¢ mozliwe migdzy innymi
dzigki temu, ze udoskonalit on dawne typy mierniczych przyrzadow
astronomicznych 1 wynalazt par¢ nowych. Dalszy postgp astronomii
uwarunkowany byt wynalezieniem teleskopu. Obserwacje teleskopami w dziedzinie
promieni widzialnych byly podstawa badan astronomicznych az do przetomu XIX
1 XX wieku. Zastosowanie kliszy fotograficznej pozwolito fotografowaé §wiatlo ciat
niebieskich takze w dziedzinie nadfioletowej i podczerwonej. Niedlugo potem
nauczono si¢ obserwowac promienie kosmiczne — jadra atomowe i elektrony,
przychodzace do nas ze Wszech$wiata.

W  ostatnich latach pojawilo si¢ mnostwo innych metod obserwacji:
radioteleskopami obserwujemy radiowe promieniowanie ciat niebieskich.

Wyniesienie przyrzadoéw astronomicznych poza atmosfer¢ Ziemi pozwolilo na
odbieranie tych zakresOw promieniowania, ktére sa catkowicie pochlaniane przy
przejSciu przez atmosferg. Oprocz tego, pierwsze stacje migdzyplanetarne, zar6wno
automatyczne, jak 1 z zalogami ludzkimi, dotarty do najblizszych cial naszego uktadu
planetarnego 1 przestaty wiadomos$ci o bezposrednio zmierzonych tam warunkach

fizycznych.



Czynne jest juz obecnie parg tzw. teleskopow neutrinowych, tj. urzadzen
rejestrujacych neutrina przychodzace do Ziemi z przestrzeni kosmicznej. Neutrina,
czastki elementarne prawie nie reagujace z innymi czastkami, moga przebiega bez
przeszkdd przez niezmierzone obszary Wszech$wiata, przez mglawice gazéw
1 pylow, przez wnetrza gwiazd i przynosi¢ nam wiadomosci nieosiagalne inna metoda.
Technika obserwacji neutrinowych stawia dopiero pierwsze kroki. Spodziewamy sig,
ze teleskopy neutrinowe moga w przysziosci pozwoli¢ na bezposrednie obserwacje
jader gwiazd. WeszliSmy w epoke gwaltownego wzrostu mozliwosci astronomii
1 gwaltownego wzrostu wiedzy o WszechSwiecie. Kresu tego postgpu nie sposob

przewidziec.

14.2. Sklad che miczny materii we Wszechs wiecie, jej jednos¢

Juz rozporzadzajac dzisiejszymi technikami obserwacyjnymi mo zemy bada¢ skiad
chemiczny wielu ciat niebieskich. Metodami spektroskopowymi badamy pierwiastki
1 zwiazki wystgpujace w gwiazdach i w mglawicach materii miedzygwiazdowe;.
Laboratoryjnie mozemy analizowa¢ sktad chemiczny skorupy ziemskiej, spadajacych
na Ziemi¢ meteorytdow i poszczegdlnych, wpadajacych z przestrzeni Wszech§wiata
w nasza atmosfer¢ jader atomowych 1 czastek elementarnych — promieni
kosmicznych. Kosmonautyka za$§ dostarcza danych o skladzie chemicznym
planet.

Poroéwnanie skladu chemicznego ciat niebieskich réznych typow, znajdujacych sig
w r10znych czg$ciach zbadanych obszarow Wszech§wiata, prowadzi do bardzo
cickawego wniosku. Wprawdzie rozne ciala niebieskie maja pewne charakterystyczne,
sobie tylko wilasciwe osobliwosci skiadu chemicznego, z grubsza jednak probka
materii pochodzaca z jakiejkolwiek czesci Wszech§wiata wykazuje taka sama
procentowa zawarto$¢ roznych pierwiastkow chemicznych. Na rysunku 98
przedstawiono w skali logarytmicznej procentowa zawarto§¢ pierwiastkow
w Stoncu i gwiazdach (kropki) oraz w Ziemi i meteorytach (linia tamana).

Widzimy, ze zgodnos¢ jest zaskakujaca.
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Rys. 98. Procentowe zawartosci pierwiastkow we Wszechswiecie. Kropki — zawartosé
w Sloncu i gwiazdach, linie zygzakowate — w skorupie ziemskiej i meteorytach.

Poza tym stwierdzamy, Ze najwigcej wystgpuje we Wszechswiecie pierwiastkow
lekkich, zwlaszcza wodoru. W miarg przechodzenia do pierwiastkdw coraz cigzszych
ich wzgledna ilo$¢ na ogdél maleje. Wprawdzie w skladzie chemicznym Ziemi

i meteorytow wystepuje mala liczba pierwiastkow lekkich, mozna to jednak



uwaza¢ jako pewna osobliwo$¢ tych cial zwiazana z ich matlymi rozmiarami.
(Ziemia mogla na przyklad pierwotnie mie¢ obszerna atmosfer¢ wodorowa, ktora
rozproszyla si¢ w przestrzeni migdzyplanetarnej wskutek stosunkowo slabego —
w porownaniu ze Sloncem lub planetami olbrzymimi — przyciagania Ziemi i lekkosci
czastek wodoru).

W zasadzie mozna powiedzie¢, ze cala materia we Wszech§wiecie zbudowana jest
gldbwnie z wodoru i1 hely, a cigzkie pierwiastki tworza zaledwie niewielka domieszke,
stanowiaca lacznie parg procent 0golnej masy.

Skiad chemiczny Wszech§wiata nie jest staly. Wskutek reakcji jadrowych
zachodzacych we Wszech§wiecie pewne pierwiastki stale ulegaja przemianie w inne.
Fakt, ze we wszystkich poznanych obszarach Wszech§wiata procentowy sktad
pierwiastkow jest taki sam, wskazuje, ze zasadnicze procesy fizyczne prowadzace do
przemian jadrowych sa i1 byly w przesziosci takie same we wszystkich obszarach
Wszech$wiata.

Ten fakt ma istotne znaczenie dla naszych pogladow na mozliwo$ci poznania
Wszech§wiata. Do dzi§ wprawdzie nie znamy wielu proceséw fizycznych,
zachodzacych we Wszech§wiecie, nie wiemy czy jest on skonczony czy
nieskoniczony. Jeste§my jednak przekonani, Ze mozemy go traktowac jako jedna calo$c,
ktorej wszystkie czgsci nawzajem oddziatuja na siebie. Wszech§wiat podlega
jednolitym prawom przyrody dla calego swego obszaru — cho¢by byl on nie-
skonczenie wielki. Gdyby tak nie bylo, musieliby$Smy straci¢ nadziej¢ na rozwiazanie
problemow jego budowy, a nawet nie moglibySmy ich w ogoéle sensownie

sformulowac.

CWICZENIA
Temat do zastanowienia
Wymien kilka faktow stwierdzonych przez astronomig, ktore wedtug ciebie maja

najwigksze znaczenie dla wspdtczesnego swiatopogladu naukowego. Uzasadnij.

Obserwacje do czesci VI
1. Obejrzyj przez teleskop Wielka Galaktyke w Andromedzie.
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