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W S T Ę P .

1. Określenie Kosmografii.

Podczas wypogodzonego nieba widzimy na niera 
we dnie słońce, w nocy zaś księżyc, gwiazdy i t. p. 
Wszystkie te ciała niebieskie wydają nam się w cią
głym ruclui. Zbadanie za pomocą wszelkich zaso
bów matematyki praw, podług których ruchy te 
odbywają się, jest zadaniem Astronomii.

Kosmografija zajmuje się opisaniem tych ruchów, 
podaje prawa rządzące światem i znalezione w astro
nomii, jak również opisuje fizyczną budowę ciał nie
bieskich. Część kosmografii zajmująca się opisa
niem kształtu ziemi, jej wielkości i odmian, jakich 
doznaje jej powierzchnia w skutek ruchu słońca 
i t. p. nazywa się Geografiją Matematyczną.

2. Podział gwiazd.

Rozpatrując z uwagą gwiazdy rozsiane na sklepien- 
niu niebieskiem, łatwo dostrzedz, że jedne z nich za
chowują wciąż niezmienne względem siebie położenia, 
tworząc rozmaite układy, czyli grupy, których kształt



od najdawniejszych czasów nie uległ zmianie, ztąd 
gwiazdy te nazywają się sfalemi. Jeszcze starożytni 
nadali tym gwiazdozbiorom czyli komtellacyjom roz
maite nazwiska, które dotąd się zachowują. Inne 
znów gwiazdy, w niewielkiej liczbie będące, zmie
niają swoje położenie względem gwiazd stałych, dla 
tego też nazwano je gwiazdami btąkającemi się albo 
planetami. Są nareszcie ciała niebieskie ukazujące 
się od czasu do czasu w najrozmaitszych kształtach, 
ożywione ruchami odbywającemi się w różnych kie
runkach, te nazywają się kometami.



PRZEDMOWA.

W piśmiennictwie naszem mamy pewną liczbę 
dzieł traktujących o kosmografii w sposób popular
ny (*). Niektóre z nicli odznaczają się jasnym 
i przystępnym wykładem, lecz dzieła te, jako pisane 
dla nieznających matematyki, zawierają w sobie 
tylko opowiadania rezultatów, do jakich doszła nauka 
astronomii.

W wykładzie zaś szkolnym Kosmogralija zajmu
je ważne miejsce, nietylko jako nauka o wszechświe- 
cie, ale wyłożona nieco gruntowniej staje się zasto
sowaniem matematyki, a szczególniej tej części so- 
lidometryi, w której mówimy o kuli i kołach na niej 
położonych. Przez taki wykład uczniowie utwier
dzają się w nabytych wiadomościach z matematyki 
najdowodniej widzą pożytki wynikające z tej nauki.

Brak odpowiedniego w języku polskim dzieła, 
mogącego służyć uczniom za podręcznik przy wy

(*) Astronomia popularna p. Bayera, Astronomia wyłożona przystępnie dla 
wszystkich p. Steczkowskiego, Zarysy kosmologiczne p. Zagórskiego, i t. d.



kładzie kosmografii, zmusza nauczycieli do dykto
wania swego kursu, lub też do powolnego wykładu. 
W ten sposób niepodobna dać uczniom chociażby naj
ogólniejsze pojęcia o całej nauce, tembardziej, że 
w planie szkolnym zajmuje ona tylko jednę godzinę 
tygodniowo w kursie rocznym.

Z notat, które dawałem uczniom do przepisy
wania w ciągu trzechletniego wykładu mego tej nauki 
w gimnazyum, zebrałem obecnie ten „Krótki Wy
kład “

W nim posiłkowałem się głównie z następujących 
dzieł: Cours eleinentaire d'Astronomie par M. Ch. 
Delaunay, Leęons nouvelles de Cosmographie p. H. 
Garcet, Grundriss der mathematischen Geographie 
von Dr. August Wiegand, Outlines of Astronomy by 
John Herschel. Prócz tego wiele czerpałem z wy
kładu Astronomii popularnej Franciszka Arago.



ROZDZIAŁ I.

Przybliżony kształt ziemi. — Kula niebieska.

Treść: Kulistość ziemi. — Linija pionowa, poziom. — Wielkość 
ziemi niknie w porównaniu z odległością jej od gwiazd.—Sklepienie nie
bios. — Kula niebieska, zenit, nadir. — Wysokość gwiazdy, jej pozio- 
mołuk. — Refrakcya atmosferyczna.

1. Kulistość ziemi. Zanim przystąpimy do opi- 
, sania ruchów odbywanych przez ciała niebieskie, win
niśmy przedewszystkiem poznać kształt ziemi, jako 
miejsca, z którego wszystkie te ruchy obserwujemy.

Gdy staniemy na obszernej równinie lub też wśród 
morza, powierzchnia ziemi przedstawia nam się jako 
rozległa płaszczyzna, stykająca się ze sklepieniem nie- 
bieskiem na okręgu koła, środek którego my zajmu
jemy. Płaszczyzna ta zowie się widnokręgiem. Słoń
ce, księżyc i w ogólności wszystkie gwiazdy zacho
dzą pod ten widnokrąg z jednej strony, by po upły
wie pewnego czasu wejść z przeciwnej strony. Ztąd 
wnieść należy, że ziemia nie rozciąga się nieograni- 
czenie pod widnokręgiem, lecz i tam jest ograniczona 
pewną powierzchnią.

Toż samo potwierdzają nam podróże odbywane 
naokoło ziemi. W samej rzeczy, gdy wyjedziemy

W y k ład  Kosm ografii. i



z pewnego miejsca kierując się wciąż w jedną stronę, 
naprzykład ku zachodowi, natrafimy na toż samo miej
sce z przeciwnej strony, co dowodzi, że ziemia ze 
wszech stron jest ograniczona pewną powierzchnią. 
Gdyby bowiem ona rozciągała się jako płaszczyzna 
nieograniczona, to my jadąc w ten sposób ciągle w je
dnym kierunku, oddalalibyśmy się coraz bardziej od 
miejsca wyjazdu.

Powierzchnia otaczająca zewsząd ziemię jest wy
pukłą, zbliżając się bowiem zdaleka do jakiego wyso
kiego przedmiotu znajdującego się wśród obszernej 
równiny lub morza, —  widzimy najprzód szcżyt tego 
przedmiotu, następnie w miarę zbliżania się do niego 
spostrzegamy stopniowo coraz niższe jego części. Itak, 
niech ABC (Fig. 1) będzie powierzchnią ziemi, DC 

przedmiotem wysokim na niej będą
cym, np. wieżą, górą i t. p. Gdy się 
znajdujemy w punkcie widzimy 
tylko wierzchołek przedmiotu JK 
przeszedłszy do B  widzimy część 
D E  i t. d. Pozostałe zaś części te
go przedmiotu są zakryte wypu

kłością ziemi. Gdyby bowiem ziemia była płaską, mo
glibyśmy ze wszelkiej odległości widzieć cały ten 
przedmiot, jakkolwiek nieco zmniejszony.

Z której bądź strony zbliżamy się do tego przed
miotu, zawsze ukazanie się jego i stopniowe odkrywa
nie się niższych części następuje jednakowo, co dowo
dzi, że ziemia jest jednakowo wypukłą naokoło każde
go punktu na jej powierzchni obranego, czyli, że jest 
kulistą.



Kulistość ziemi potwierdza się jeszcze tern, że 
w każdem miejscu powierzchni ziemi, widnokrąg uka
zuje się jako koło, z jakiejkolwiek wysokości spoglą
damy. Z punktu A  (Fig. 2) ukazuje się jako koło BC , 

a  z punktu 2?, jako koło EF\ i  d.,
co może mieć miejsce tylko 
na przypadek kulistego kształ
tu ziemi.

Pomiary dokonane na róż
nych punktach ziemi w ostat- 
niem stuleciu za pomocą udo
skonalonych narzędzi i wyż
szej m a tem a ty k i, okazują 
w istocie, że ziemia jest pra

wie kulą o promieniu średnim 22106753 stóp pol
skich (6366745 metrów). W porównaniu z tym 
promieniem największe góry, znajdujące się na po
wierzchni ziemi i dochodzące do 27,000 stóp wyso
kości znikają, tak, że ziemię można przyjąć za kulę 
z bardzo małemi chropowatościami.

2. IAnija pionowa, poziom. Nić umocowana w je
dnym końcu swoim, a na drugim unosząca ciężarek, 
nazywa się pionem. Przedłużony kierunek tej nici A B  
(Fig. 3) przechodzi przez środek kuli ziemskiej C i na-

żywa się limją pionową. 
Płaszczyzna nieograniczona 
MN  do niej prostopadła i 
przechodząca przez punkt A  
na powierzchni ziemi poło
żony jest styczną do tejże 
powierzchni i nazywa się 
poziomem zmysłowym czyli

i*



fizycznym. Płaszczyzna od niej równoległa PQ, prze
chodząca przez środek ziemi C\ nazywa się poziomem 
umysłowym czyli astronomicznym.

3. Wielkość ziemi niknie w porównaniu z jej 
odległością od gwiazd. Dostrzegając z uwagą układ 
gwiazd na niebie z pewnego miejsca na powierzchni 
ziemi, i przechodząc z tego miejsca na inne, chociaż
by najdalej położone względem pierwszego, zobaczy
my, że względny rozkład tych gwiazd na niebie nie 
uległ żadnej zmianie, tak zupełnie, jakbyśmy nie zmie
nili miejsca, z którego je obserwujemy.

Podobnież kierunki AG i BG (Fig. 4), w jakich 
widzimy pewną gwiazdę G, z dwóch miejsc po

wierzchni ziemi A  i //, chociażby 
najbardziej oddalonych, czynią z so
bą kąt prawie równy zeru, czyli 
że linije AG i BG przecinają się 
w odległości nieskończenie wielkiej 
w porównaniu z odległością A B , 
co znaczy, że odległość tej gwia- 

Fig. i. zdy od ziemi jest nieskończenie 
wielką w porównaniu z wielkością ziemi.

Z tego powodu nic się nie zmieni w wypadkach, 
jakie otrzymamy, jeżeli przyjmiemy, że wszystkie 
gwiazdy dostrzegamy ze środka ziemi i że poziom 
fizyczny stanowi jedną płaszczyznę z poziomem astro* 
nomicznym.

4. Sklepienie nieba. Wszystkie gwiazdy i w ogól
ności ciała niebieskie widziane w różnych kierunkach, 
wydają nam się jakby były przytwierdzonemi do pół- 
kulistego sklepienia nieba rozpostartego ponad głowami 
naszemi i kończącego się na granicach widnokręgu.



Półkulistość sklepienia niebieskiego jest złudze
niem naszego oka pochodzącem ztąd, że nie znamy 
odległości, na jakich gwiazdy znajdują się. We wszyst
kich więc kierunkach widziane gwiazdy odnosimy do gra
nicy naszego wzroku, ztąd też wydają nam się one 
jako jednakowo odległe i umieszczone na powierzchni 
kuli.

Kolor właściwy niebu, ztąd niebieskim zwany, 
jest również złudzeniem optycznem. Powietrze atmo
sferyczne jest przezroczyste, jednakowoż przedmioty 
widziane przez grubą warstwę jego, jako to: odległe 
lasy, góry i t. p. pokrywają się barwą niebieskawą. 
Podobnież, gdy patrzymy ku górze, przeglądamy 
przez całą grubość atmosfery i ztąd tło nieba nabiera 
koloru właściwego sobie, a będącego kolorem warstwy 
atmosfery otaczającej ziemię.

Że w istocie kolor nieba pochodzi od powietrza 
atmosferycznego, mamy dowód w tem, że na wyso
kich górach, gdzie powietrze jest rzadsze i gdzie 
mniejsza jego warstwa zostaje ponad głowami nasze- 
mi, tło nieba staje się ciemniejszem.

5. Kula niebieska. Dla wskazania kierunków, 
w jakich dostrzegamy gwiazdy, odnosimy je do tak 
zwanej kuli niebieskiej. Jest to kula idealna o pro
mieniu dowolnym, zwykle bardzo wielkim, środek któ
rej znajduje się w oku naszem, lub też w środku zie
mi. Promień światła GO (Fig. 5 na nasi. str.) idący 
od pewnej gwiazdy G do oka naszego O, przecina się 
z kulą niebieską w punkcie </, który oznacza położe
nie danej gwiazdy na kuli niebieskiej. Podobnież dla 
gwiazd G\ G ' \ —  otrzymamy odpowiednie położenia 
w punktach g',



Przypuśćmy, że punkt O (Fig. 6) jest okiem na- 
szem i zarazem środkiem kuli niebieskiej PZQN. Po

ziom danego miejsca PQ dzieli kulę niebieską na dwie 
półkule. Jedna z nich PZQ znajdująca się po tej samej 
stronie poziomu co i my, czyli nad poziomem, jest wi
dzianą, druga zaś QNP, znajdująca się pod poziomem, 
a więc zakryta przez tenże poziom jest niewidzianą. 
Linija pionowa O A  przedłużona do spotkania się z ku
lą niebieską nad poziomem, daje punkt Z , nazwany 
zenitem. Przedłużona zaś na dół, do spotkania się 
z tąż kulą pod poziomem, daje punkt Л7, nazwany на
ём em.

6. Wysokość gwiazdy. jej poziomołuk. Położenie 
gwiazdy G (lig. 6), będącej na kuli niebieskiej wyzna
cza się względem poziomu PQ, znając wyniesienie 
tej gwiazdy nad poziom i stronę nieba, w której ona 
się znajduje. Przez gwiazdę G i liniję pionową OZ 
poprowadźmy płaszczyznę pionową ZOHG\ ta z po
ziomem przecina się wzdłuż linii OH. Kąt GOH, jaki 
promień OG czyni z poziomem, wyznacza wyniesie
nie gwiazdy nad poziom; kąt ten mierzy się łukiem 
GH i nazywa się wysokością gwiazdy. Dopełnienie

Fig. 6.Fig. 5.



jego mierzące się Jukiem GZ jest odległością gwiazdy 
od zenitu.

Dla oznaczenia strony nieba, w której się ta gwia
zda znajduje, znac należy kąt, jaki płaszczyzna pio
nowa ZOH  czyni z inną płaszczyzną pionową ZOQ, 
której położenie jest znane. Kąt ten mierzy się tu
kiem QH, nazwanym poziomolukiem (azimutem).

Zobaczemy następnie (11), jakie ma znaczeniena 
poziomie położony punkt Q , przez który przechodzi 
płaszczyzna pionowa ZOQ. Od tego punktu zacząwszy 
rachują się poziomołuki w obie strony od 0° do 180°.

7. Teodolit. Do mierzenia wysokości gwiazdy 
i poziomołuku, używane bywają rozmaite narzędzia. 
Opiszemy tu ogólną budowę najdogodniejszego z tych 
narzędzi nazwanego todolitem. Składa on się z koła 
poziomego A B  (Fig. 7), podzielonego na stopnie za

cząwszy od 0° w punkcie A, który 
odpowiada punktowi Q na kuli nie
bieskiej. Ze środka tego koła ^wy
chodzi oś pionowa CD, na której 
jest osadzone koło pionowe tak, że 
jego średnica E F  idzie wzdłuż osi 
CD. Koło to jest podzielone na 

_ stopnie zacząwszy od linii poziomej 
. Oprócz tego do tejże osi CD 

' ł w punkcie C jest przymocowana 
^ alidada CH prostopadła do niej i le

żąca na przedłużonej płaszczyźnie 
koła EF. Gdy koło E F  obraca się naokoło osi CD, 
z niem razem obraca się także alidada CH i wskazu
je stopnie na kole poziomem A B . W punkcie D, środ



ku koła E F  jest osadzona luneta JK, mogąca się oko
ło tego punktu obracać w płaszczyźnie EF.

Dla wynalezienia za pomocą teodolitu wysokości 
i poziomołuku gwiazdy G, ustawiamy koło E F  w płasz
czyźnie pionowej przechodzącej przez daną gwiazdę; 
następnie kierujemy lunetę J K  tak, abyśmy przez nią 
ujrzeli tę samą gwiazdę, wtedy liczba stopni zawarta 
w luku A U  daje nam poziomołuk tej gwiazdy. Licz
ba zaś stopni zawarta w łuku L K  jest jej wysokością. 
Łuk E K  nareszcie jest odległością tej gwiazdy od ze
nitu.

8. Refrakcyja atmosferyczna. Znalezione w ten 
sposób wysokości gwiazd nie są prawdziwemi, lecz 
zmienionemi wskutek załamania się promieniem świa
tła w atmosferze, co stanowi tak nazwaną refrakcyję 
atmosferyczną. Promień światła idący od gwiazdy do 
naszego oka, przebywa całą grubość atmosfery, a że 
ta składa się z warstw coraz gęstszych ku powierzch
ni ziemi, zatem promień światła pozostając w swej 
płaszczyźnie pionowej, załamuje się i przybliża do 
linii pionowej. Ztąd obserwowane wysokości gwiazd 
są w ogólności zbyt wielkie, należy więc zmniejszyć 
je o kąt, jaki wynosi refrakcyja. Poziomołuki zaś wca
le nie są zmienione wskutek refrakcyi.

Im gwiazda znajduje się bliżej zenitu, tem refrak
cyja dla niej jest mniejszą; promienie światła idące 
od gwiazdy położonej w zenicie nie ulegają wcale re
frakcyi. Przeciwnie zaś, ku poziomowi refrakcyja jest 
coraz większą, tak, że dla gwiazd będących na pozio
mie jest ona największą i wynosi wtedy 33' 48".



ROZDZIAŁ II.

Ruch dzienny ciał niebieskich.

Treść: Gwiazdy opisują koła równoleżne. — Oś i bieguny świata. 
Południk, linija południowa, jej wyznaczenie. — Doba gwiazdowa. — 
Punkta głowie poziomu. — Równik niebieski. Kąt godzinowy.

9. Gwiazdy opisują koła równoleżne. Niech 
PZQP' (Fig. 8) będzie kulą niebieską, O jej środek 
i zarazem oko dostrzegacza, AQ poziom, Z  zenit dla 
punktu O. Obserwując gwiazdy z punktu O podczas

wypogodzonej nocy, zobaczymy, że każda z nich uka
zuje się nad poziomem, czyli wschodzi w jednej stro
nie nieba, podnosi się ukośnie i dosięga w pewnym 
punkcie największej wysokości; następnie zniża się



w ten sam sposób, w jaki się podnosiła, i nareszcie 
kryje się pod poziom, czyli zachodzi na przeciwnej 
stronie nieba.

Dla bliższego poznania tego ruchu mierzyć, nale
ży od miejsca do miejsca wysokości i poziomoluki (6) 
dla dowolnie obranej gwiazdy. Poziomoluki rachować 
tu będziemy od punktu Q położonego na poziomie w tej 
stronie nieba, w której gwiazdy dosięgają największej 
wysokości.

Przypuśćmy, że pewna gwiazda wschodzi w pun
kcie ćr, wtedy wysokość jej jest zerem, poziomoluk 
zaś jest GQ. Gwiazda ta wznosi się ukośnie ponad 
poziom, to jest: że jej kolejne wysokości powiększają 
się, poziomoluki zaś zmniejszają się, tak, że po upły
wie pewnego czasu przejdzie ona do punktu G', gdzie 
jej wysokość jest G> g \  a poziomoluk g' Q\ w dalszym 
ciągu, wysokości tej gwiazdy stopniowo powiększają 
się aż do pewnego punktu G'\ w którym wysokość 
G" Q jest największą, poziomoluk zaś jest równy ze
ru. Od tego punktu zacząwszy, wysokości gwiazdy 
zmniejszają się w taki sam sposób, w jaki się powię
kszały, to jest, że każdemu punktowi G\ odpowiada 
pewien punkt G"\ w którym wysokość G"g'" =  G'g' 
i poziomoluk Qg'"— Q g . Takie dwie równe wysoko
ści nazywają się wysokościami odpowiedniemi. Na
reszcie w punkcie Gn gwiazda ta zachodzi pod poziom, 
przyczem jej poziomoluk QGlv =  QG. Ztąd wynika, że 
w najwyżej położonym punkcie G“* droga gwiazdy nad 
poziomem odbywana jest podzielona na dwie równe 
części, czyli GG"— G"Glv.

Podobnież inna gwiazda H  odbywa nad poziomem 
drogę H H 'H '\  dosięgając największej wysokości



w punkcie H \  dzielącym tęż drogę na dwie równe 
części, t. j. H H  — H  H '. Gwiazda J  wschodzi w pun- 
cie J ,  największą wysokość ma w punkcie J ', za
chodzi zaś w punkcie J "  tak, że znowu J J  - -  J 'J "  i t. d- 

Niektóre gwiazdy nie zachodzą wcale pod poziom, 
lecz każda z nich opisuje nad poziomem drogę, któ
rej jeden punkt jest najwyżej, drugi zaś najniżej po
łożony. I tak: gwiazda L  opisuje drogę L L \  w któ
rej L  jest punktem najniżej, L  punktem najwyżej 
położonym, czyli że A L  jest najmniejszą wysokością, 
AIJ zaś największą. Oba te punkta leżą w jednej 
płaszczyznie pionowej ZllUAQ. Znajdźmy punkt P  
równo oddalony od punktów L  i IJ\ wysokość jego 
A P  będzie:

W samej rzeczy, punkt P  ma być równo-oddalonym 
od L  i / / ,  zatem LP — L 'P , lecz:

A P zzzA L  +  LP  
APz= .AL' —  L'P.

Gdy dodamy do siebie te dwie równości odpowiednio 
stronami, otrzymamy:

2AP =  A L  - A L ,  zkąd 
A f = AZ± AJL

Uczyniwszy to samo dla każdej innej gwiazdy np. A', 
to również:

a p _ A K + A K '
2

i otrzymana ztąd wartość na AP  będzie dla wszyst
kich gwiazd jednakowa.



Gdy wykreślimy, lub też znajdziemy rachunkiem, 
odległości różnych punktów drogi L IJ  L " I f  od pun
ktu P , zobaczymy, że odległości te L P , LI'P , ..,
są sobie równe, t. j., że droga opisywana
przez gwiazdę, jest okręgiem koła, którego biegunem 
punkt P. Podobnież znajdziemy, że każda inna gwia
zda opisuje okrąg koła, którego biegunem jest ten sam 
punkt P. Tak więc, drogi opisywane przez wszystkie 
gwiazdy są okręgami kół, leżącemi w płaszczyznach 
równoległych względem siebie, ztąd nazywają się one 
równoleżnikami niebieskiemi. Ku punktowi P  równo
leżniki te są coraz mniejsze, tak, że nareszcie jedna 
z gwiazd, w blizkości punktu P  będąca, pozostaje 
prawie nieruchomą, czyli opisuje równoleżnik bardzo 
mały.

Wszystkie gwiazdy dokonywają swoje drogi ró
wnocześnie, to znaczy, że każda z nich potrzebuje na 
dokonanie całego okręgu koła jednego i tegoż samego 
czasu. Nadto łuki opisywane przez każdą z gwiazd w ró
wnych przeciągach czasu są sobie równe, to jest, że 
ruch gwiazd jest jednostajny.

10. Oś i bieguny świata. Widzieliśmy poprze
dnio, że wszystkie gwiazdy nie zmieniając swego 
względnego położenia, opisują ze wschodniej strony 
ku zachodniej ruchem jednostajnym okręgi kół równo
ległe względem siebie, mające wspólny biegun P  
(tig. 8), na po wierzchni kuli niebieskiej położony. Punkt 
ten P  nazywa się biegunem śidata i leży w blizkości 
prawie nieruchowej gwiazdy, tak zwanej gwiazdy po
larnej. Ona jest oznaczona głoską « w konstellacyi 
Małej Niedźwiedzicy. (Zobacz mappę gwiazd).



Inaczej, można sobie wystawie, że cala kula nie
bieska, wraz ze wszystkiemi gwiazdami na niej po- 
lożonemi obraca się ze wschodniej strony ku zacho
dniej około linii prostej, łączącej punkt oka O, czyli, co 
wszystko jedno, środek ziemi (3) z biegunem świata P\ 
linija ta nazywa się osią świata. Ona jest prostopadłą 
do płaszczyzn kół opisywanych przez gwiazdy i prze
chodzi przez środki wszystkich tych kół.

Oś świata przedłużona dostatecznie spotyka kulę 
niebieską w drugim punkcie P \  zwanym także biegu
nem świata. Biegun P  u nas wyniesiony nad poziom 
nazywa się biegunem północnym; biegun zaś P ' bie
gunem pohdnioicym.

I I .  Południk. Płaszczyzna PZQP  (fig. 8), po
prowadzona przez liniją OZ pionową danego miejsca 
i oś świata OP nazywa się płaszczyzną południkową 
dla tegoż miejsca. Ona przecina kulę niebieską po
dług koła wielkiego nazwanego południkiem, niebie
skim,, z poziomem zaś przecina się wzdłuż linii AQ zwa
nej liniją południkową.

Ponieważ płaszczyzna południkowa przechodzi 
przez liniją OZ, prostopadłą do poziomu i przez liniją 
OP prostopadłą do płaszczyzn kół opisywanych przez 
gwiazdy, zatem jest ona prostopadła do linij: GGlv, 
H H  \  J J ' \ ... podług którycli koła te przecinają się 
z poziomem; dzieli tedy cięciwy GG1V, H H '\ 
i luki przez nie podparte na dwie części równe w pun
ktach przecięcia się z temi lukami, t. j. te punkta prze
cięć przypadają w punktach G'\ H \  J \ . . .  w których 
gwiazdy dosięgają największej wysokości, gdyż jak 
wiemy, drogi GG" — G" £ IV; H 'H \ ... (9). 
Tak więc każda gwiazda przechodząc przez południk



danego miejsca, m,a największą wysokość nad pozio
mem tegoż miejsca. Wysokość ta nazywa się wyso
kością południkową tej gwiazdy.

Słońce, zarówno jak gwiazdy, przechodząc przez 
południk danego miejsca, ma największą wysokość, 
i w tym punkcie droga jego nad poziomem odbywana, 
jest podzieloną na dwie równe części; ztąd to moment, 
w którym słońce przechodzi przez tę płaszczyznę na
zywa się południem, a płaszczyzna ta południkową.

Ta własność południka, że 011 dzieli drogę gwia
zdy na dwie części równe, służy do wyznaczenia jego 
położenia, zatem i do wyznaczenia położenia linii południ
kowej AQ , od której liczymy poziomołuki (6). Linija bo
wiem dzieląca na dwie części równe kąt, jaki z sobą 
czynią kierunki promieni ocznych OG i OGlv idących 
do punktów wschodu i zachodu i gwiazdy, jest liniją po
łudnikową. Podobnież liniją południkową jest linija 
dzieląca na dwie równe części kąt zawarty pomiędzy 
kierunkami promieni ocznych Og' i Og”\  idącemi do 
spodków dwóch wysokości odpowiednich (9).

12. Punkta główne poziomu. Gdy staniemy na 
poziomie w punkcie O (fig. 8) tak, abyśmy za sobą 
mieli biegun północny P, punkt Q znajdujący się przed 
nami, nazywa się południem, punkt zaś A  znajdują
cy się za nami północą. Linija BC  prostopadła do li
nii jKtłudnikowej AQ i przechodząca przez punkt O 
spotyka kulę niebieską z lewej strony w punkcie B  
nazwanym wschodem, gdyż w tej stronie nieba gwia
zdy wschodzą; z prawej zaś strony w punkcie C na
zwanym zachodem; w tej bowiem stronie nieba gwia
zdy zachodzą. Wszystkie te cztery punkta nazywają 
się punktami główne mi poziomu.



13. Doba gwiazdowa. Czas, w ciągu którego 
jedna z gwiazd np. G (fig. 8) zacząwszy od punktu 
najwyżej położonego G* obiega cały okrąg koła i wra
ca do tegoż punktu, zawsze jest jednakowy, i nazy
wa się dobą gwiazdową. Doba gwiazdowa może więc 
służyć za jednostkę do mierzenia czasu. Dzieli się ona 
na 24 równych części nazwanych godzinami gwia
zdowemu każda godzina dzieli się na 60 równych czę
ści zwanych minutami; każda minuta nareszcie na 60 
równych części zwanych sekundami.

Przejście gwiazdy przez południk nad poziomem 
w punkcie G" nazywa się góroicaniem gwiazdy, przej
ście zaś jej pod poziomem przez południk w punkcie 
Gy nazywa się jej dołowaniem.

Dla gwiazd nie zachodzących pod poziom, punkta 
górowania i dołowania L \ L , K \ K \ . . .  znajdują się 
nad poziomem. Widzieliśmy poprzednio, że znając 
wysokości południkowe gwiazdy nie zachodzącej pod 
poziom, czyli znając luki A L  i A L  wynaleźć może
my wysokość bieguna, t. j. luk AP.

A P - ALA2 A L ' . (9)

Ten luk jest miarą kąta, jaki oś świata czyni z pozio
mem, zatem powiedzieć można, żv nachylenie osi świa
ta do poziomu danego miejsca równa się połowie• 
summy wysokości południkowych dla dowolnie obra- 
nój gwiazdy, niezachodzącej pod tenże poziom. Dla 
obserwatoryum Warszawskiego nachylenie to wynosi 
52°, 13', 5".

14. Równik niebieski. Płaszczyzna prostopadła 
do osi świata P P ' (lig. 8) i przechodząca przez środek 
ziemi O przecina kulę niebieską podług okręgu kola



wielkiego RR> nazwanego równikiem niebieskim. Ró
wnik tedy jest największym równoleżnikiem niebie
skim i dzieli kulę niebieską na dwie półkule, — ta 
z nich, w której leży biegun północny nazywa się pół
nocną, druga zaś południową. Z poziomem przecina 
się podług linii BO  prostopadłej do linii południko
wej AQ.

Gwiazda znajdująca się na równiku odbywa swój 
ruch dzienny po okręgu tegoż równika; 12 więc go
dzin gwiazdowych bawi nad poziomem i tyleż pod 
nim, ztąd koło to nazywa się równikiem. Gwiazdy 
znajdujące się na północnej półkuli bawią nad pozio
mem w ogóle więcej aniżeli 12 godzin, przeciwnie 
zaś gwiazdy położone na południowej półkuli bawią 
nad tymże poziomem mniej niż 12 godzin.

Wyniesieniem równika nad poziom danego miej
sca, nazywamy kąt, jaki on czyni z tym poziomem. 
Kąt ten mierzy się lukiem południka RQ i jest równy 
kątowi POZ, jaki czynią z sobą linije do tych płasz
czyzn prostopadłe, czyli, że luk RQ — łukowi PZ. 
Ten ostatni łuk łatwo oznaczyć możemy, gdyż 

P Z = A Z — A P = 9 0 ° — A P , 1 
łuk zaś A P  już wyznaczyliśmy poprzednio (9 i 13).

15. Kąt godzinowy. Płaszczyzna PGDO (Fig. 9)
przechodząca przez oś świa
ta P P  i przez jaką bądź 
gwiazdę G , nazywa się 
płaszczyzną godzinową dla 
tej gwiazdy; kąt zaś, jaki 
ona czyni z południkiem 
PZQP A , mierzący się tu
kiem równika RD , nazywa 

^  się kątem godzinowym.



Gwiazda G, wraz z płaszczyzną godzinową, za
cząwszy od południka opisuje w ciągu jednej doby 
gwiazdowej ze wschodu na zachód cały okrąg koła, 
czyli 360° w ciągu 24 godzin, co daje 15° na każ
dą godzinę gwiazdową, —  zkąd też kąt ten nazywa 
się godzinowym.

ROZDZIAŁ III.

Kuch wirowy ziemi.

Treść: Niemożliwość dziennego obrotu całej kuli niebieskiej. — 
Ziemia obraca się około osi. — Bieguny, równik i południki ziemskie. 
Ruch wirowy ziemi wyjaśnia w zupełności pozorny obrót gwiazd. — 
Trojakie położenie kuli niebieskiej.

16. Niemożliwość dziennego obrotu całej Kuli nie
bieskiej. Powiedzieliśmy, (10), że cala kula niebieska 
wraz ze wszystkiemi gwiazdami, które zdają nam się 
być stale do niej przytwierdzonemi, odbywa w cią
gu każdej doby gwiazdowej ruchem jednostajnym je
den obrót około osi świata t. j. około linii przechodzą
cej przez oba bieguny świata i środek ziemi.

Lecz gwiazdy są to oddzielne ciała niebieskie roz
rzucone w przestrzeni i odległe od nas na miliony 
milionów mil, te więc z nich, które leżą w okolicy ró
wnika opisują w ciągu 24 godzin okręgi kół o tak 
niezmiernym promieniu, zatem z prędkością niezmier
ną. Okręgi te zmniejszają się stopniowo idąc ku bie
gunom, prędkość więc obrotu gwiazd przybieguno- 
wych stopniowo się zmniejsza.

W y k ła d  K osm ografii. 2



Gdy przyjmiemy, że kula niebieska obraca się, 
przyjąć należy, że wszystkie bez wyjątku gwiazdy roz
siane w przestrzeni, jakby umówione obiegają w je
dnym kierunku większe okręgi kół z niezmierną pręd
kością, mniejsze zaś z prędkościami stopniowo mniej- 
szemi, tak, że obrót całkowity każdej z gwiazd trwa 
jeden i ten sam czas. Nadto oś tego ogólnego obrotu 
przechodzi przez środek ziemi, która w'porównaniu 
z odległością gwiazd jest tylko bardzo małym pyłkiem.

17. Obrót ziemi około osi Hipoteza więc obrotu 
dziennego całej kuli niebieskiej jest niemożliwą i dla 
tego Kopernik, astronom polski, (zmarły w 1543 r.) 
przekonał, że nie gwiazdy obracają się ze wschodu na 
zacłiód około osi świata, lecz ziemia około tejże osi 
obraca się w przeciwną stronę, t. j. z zachodu na 
wschód i wykonywa ruchem jednostajnym jeden cał
kowity obrót te ciągu doby gwiazdowej.

Niech P ZR P R ' (Fig. 10) będzie kulą niebieską, 
pzrpr' kulą ziemską; wspólnym ich środkiem jest

punkt O. Punkta p  i p. 
w których oś świata P P ' 
spotyka powierzchnią ziemi 
nazywają się biegunami zie
mi. Biegun p  jest północny, 
p' południowy. Płaszczyzna 
południka n i e b i e s k i e g o  
PZRP' (11,) p r z e c i n a
ziemię podług południka

Fig. 10. ziemskiego parp'. Zatem po
łudnik ziemski dla danego miejsca przechodzi także
przez liniję pionową tego miejsca i oś ziemi. Podo
bnież płaszczyzna równika niebieskiego R R  spotyka



ziemię według równika ziemskiego r f . Ziemia obra
ca się około osi świata P P \  czyli około swej osi p p , 
każdy punkt jej powierzchni opisuje w ciągu 24 go
dzin gwiazdowych okrąg koła równoległy od równika 
i naz any równoleżnikiem tego punktu;—  równoleż
nikiem punktu a jest koło aa'.

18. Ruch obrotowy ziemi wyjaśnia, obrót kuli 
niebieskićj. Hipoteza Kopernika obrotu ziemi około 
osi, stwierdzona w późniejszych czasach różnemi zja
wiskami fizycznemi (*), jest daleko prostszą od tam
tej i w zupełności wyjaśnia opisany wyżej ruch dzien
ny całej kuli niebieskiej.

W samej rzeczy nam wydaje się, że jesteśmy 
w spoczynku, nie czujemy bowiem ruchu ziemi, w któ
rym zarówno biorą udział wszystkie przedmioty ziem
skie otaczające nas, jako to: drzewa, domy, góry, 
obłoki i t. p. Ruch zaś, jaki posiadamy, przypisujemy 
gwiazdom w stronę przeciwną. Toż samo doznaje 
każdy, gdy np. płynie łódką po spokojnej wodzie. 
Własnego ruchu nie czuje, ztąd wydaje mu się, że 
brzegi w przeciwną stronę poruszają się.

Niech powierzchnia ziemi będzie DOC (Fig. 11).
* * *

(*) Patrz notę 1.



Dla dostrzegacza znajdującego się w punkcie O po
ziom jest AB. na którym W  oznacza wschodnią, Z  za
chodnią stronę nieba. Gdy ziemia obróci się nieco z za
chodu na wschód, punkt O przejdzie do O' i poziom 
A B  przyjmie położenie A B '. Wskutek tego dostrze- 
gacz znajdujący się w punkcie O' ujrzy na wschodniej 
stronie poziomu wznoszące się gwiazdy, na zachod
niej zaś stronie gwiazdy będą stopniowo zakrywane 
przez poziom. Tak więc obrót ziemi z zachodu na 
wschód w kierunku strzałki a, sprowadza pozorny 
obrót gwiazd w kierunku strzałki b ze wschodu na 
zachód.

Poprzednio uważaliśmy południk za stały, i mó
wiliśmy, że płaszczyzna godzinowa (15) danej gwia
zdy, obracając się wraz z nią ze wschodu na zachód 
co 24 godzin przechodzi przez tenże południk. Wła
ściwie teraz powiedzieć należy, że gwiazda pozostaje 
nieruchomą, południk zaś obracając się wraz z ziemią 
z zachodu na wschód wstępuje w płaszczyzny godzi
nowe kolejnych gwiazd i przechodzi co 24 godzin 
przez płaszczyznę godzinową każdej z gwiazd.

19. Trojakie położenie kuli niebieskiej. Dla miesz
kańca znajdującego się na jednym z biegunów ziemi 
np. p (Fig. 12 na nasi. sir.) oś świata PP  jest liniją 
pionową, płaszczyzną zaś poziomą jest równik RM'. 
Gwiazdy więc opisują równoleżniki A A \ B B \  równo
ległe od poziomu, ztąd takie położenie kuli niebieskiej 
nazywa się równoległem. Tu oczywiście widziane są 
tylko gwiazdy leżące na jednej półkuli i żadna z nich 
nie zachodzi pod poziom.

Dla mieszkańca znajdującego się w punkcie r 
/Fig. 13 na nasi. sir.) na równiku rr, bieguny świata



Fig. 12.

P  i P ' znajdują się na poziomie. Gwiazdy opisują te
dy równoleżniki A A \ B B \ . . .  prostopadle do pozio
mu: zkąd takie położenie kuli niebieskiej nazywa się 
prostem. W tern położeniu wszystkie gwiazdy są wi
dziane, każda z nich bawi jednakowy przeciąg czasu 
nad poziomem i pod nim, mianowicie po 12 godzin.

Nakoniec ukośne położenie kuli niebieskiej mają 
mieszkańcy każdego punktu położonego na powierzch
ni ziemi pomiędzy równikiem i biegunami. I tak, dla 
mieszkańca znajdującego się w punkcie a (łig. 10) 
linija pionowa jest OaZ, poziom zaś jest AQ. Jeżeli 
osią świata jest linija P P \  to B E ’ jest równikiem. 
Gwiazdy opisują równoleżniki A A \ B B \  CC', QQ\... 
nachylone do poziomu pod kątem równym wyniesie
niu równika nad poziom (14).

Uważmy tu, że mieszkaniec znajdujący się 
w punkcie widzi wszystkie gwiazdy będące w czę
ści kuli niebieskiej QRB'ZPR! Q', z których gwiazdy 
zawarte w odcinku APA' wcale nie zachodzą pod po
ziom, zawarte zaś w pasie AQ' A'Q zachodzą pod ten
że poziom i bawią tam tem dłużej, czem bliżej leżą 
punktu południa Q. Gwiazdy nareszcie będące w od



cinku QP' Q' dla tegoż mieszkańca zawsze są ukryte 
pod poziomem.

ROZDZIAŁ IV.

P r a w d z i w y  k s z t a ł t  ziemi.

Treść: Szerokość i długość geograficzna. — Sposoby ich wyznacze
nia dla danego miejsca powierzchni ziemi.— Sferoidalny kształt ziemi. 
Globus i karty geograficzne.

20. Szerokość i długość geograficzna. Położenie 
punktu na powierzchni ziemi danego, wyznacza się 
w zupełności za pomocą dwóch kątów, czyli łuków 
kół wielkich mierzących te kąty, mianowicie szeroko
ści i długości geograficznej. I tak, dajmy na to, że 
chcemy wyznaczyć położenie punktu a (Fig. 14) znaj

dującego się na po
wierzchni ziemi, dla 
której p  i p są biegu
nami, rr równikiem. 
Poprowadźmy przez 
ten punkt a płaszczyz
nę południkową aprpr' 
t. j. płaszczyznę prze
chodzącą przez oś zie- 

^ 9 -  14- mi pp i liniję pionową
danego miejsca az {17). Kąt, jaki czyni linija piono
wa az z płaszczyzną równika rr' nazywa się szero
kością geograficzną punktu a. Kąt ten liczy się od 
0° do 90° idąc od równika ku biegunowi. Dla pun
któw leżących na północnej półkuli, szerokość geogra



ficzna nazywa się północną, na południowej zaś po- 
ludnioicą, przed którą, dla odróżnienia od poprzedniej 
kładziemy znak mniej (— ).

Gdy przyjmiemy ziemię za kulę, linija pionowa 
az przechodzi przez jej środek o. Według określenia, 
szerokością geograficzną będzie tu kąt aor, mierzący 
się lukiem ar południka przechodzącego przez punkt 
a. Zatem, na przypadek kulistości ziemi, powiedzieć 
można, że szerokość geograficzna danego miejsca jest 
to odległość tegoż miejsca od równika, mierzona tu
kiem południka przez ten punkt przechodzącego.

Szerokość geograficzna nie jest dostateczną do 
wyznaczenia danego punktu, jeszcze znać należy po
łożenie płaszczyzny południkowej przechodzącej przez 
tenże punkt. Położenie to wyznacza się przez kąt. ja
ki taż płaszczyzna parpr' czyni z płaszczyzną połud
nika przyjętego za pierwszy. Zwykle za południk 
pierwszy przyjmują południk przechodzący przez wyspę 
Feroer, jedną z wysp Kanaryjskich, najbardziej na za
chód położoną. Francuzi za południk pierwszy przyj
mują południk przechodzący przez Obserwatorium 
paryzkie; Anglicy zaś, południk przechodzący przez 
obserwatorium w Greenwich (Grinicz).

Przypuśćmy, że południkiem pierwszym jest pfp.  
Kąt, jaki czyni płaszczyzna południka przechodzące
go przez dane miejsce z płaszczyzną południka pier- 
wszego, nazywa się długością geograficzną, która na 
przypadek kulistości ziemi ma za miarę łuk równika 
fr . Długość liczy się od 0° do 180° w obie strony od 
pierwszego południka zacząwszy i jest wschodnią dla 
miejsc na wschodniej półkuli położonych, zachodnią, 
zaś dla miejsc na zachodniej półkuli położonych





Na mocy tego, dla każdego punktu danego na po
wierzchni ziemi, można wyznaczyć szerokość geogra
ficzną; dość jest znaleźć nachylenie osi świata do po
ziomu tegoż miejsca za pomocą sposobu wyżej poda
nego (13). Dla Obserwatorium Warszawskiego sze
rokość geograficzna wynosi 52°13'5".

22. Wynajdywanie długości geograficznej. Mó
wiliśmy poprzednio (13), że za jednostkę do mie
rzenia czasu może służyć doba gwiazdowa, t. j. czas, 
w ciągu którego kula niebieska, swym biegiem pozor
nym dziennym ze wschodu na zachód, wykonywa je
den całkowity obrót. Początek doby rachuje się na 
każdem miejscu zacząwszy od chwili, w której pe
wien punkt na kuli niebieskiej położony przechodzi 
przez południk tegoż miejsca (*).

Zobaczymy następnie (29), jaki to punkt został 
obrany, tymczasem możemy sobie wystawić, że tym 
punktem jest pewna znana nam gwiazda.

Tak więc początek doby, czyli O'0(L Om- Os nie 
ma miejsca o jednej chwili na całej powierzchni zie
mi. Punkt, o którym mówiliśmy, wraz z całą kulą 
niebieską ma ruch jednostajny ze wschodu na zachód, 
przechodzi więc wcześniej przez południki miejsc le
żących na wschód, następnie wstępuje w kolejne po
łudniki miejsc ku zachodowi położonych, a ponieważ 
ten punkt w ciągu 24 godzin opisuje cały okrąg ko
ła t. j. 360°, zatem w ciągu 1 godziny, opisuje luk 
15°, w ciągu l m czasu opisuje 15' (luku), w ciągu 
nareszcie l s czasu opisuje 15" (luku).

(*) Astronomowie liczą od tej chwili 24 godzin w dobie, nie dzie
ląc jej na dwie części równe zawierające po 12 godzin, jak to ma 
miejsce w zwykłej rachubie czasu.



Ztąd też i początek doby w tym samym stosunku 
wcześniej wypada w miejscach ku wschodowi położo
nych, później zaś w miejscach położonych ku zacho
dowi. I tak, w miejscu łeżącem pod południkiem, czy
niącym z południkiem Warszawskim 15° ku wscho
dowi, początek doby wypada wcześniej o godzinę, za
tem i czas liczy się tam o godzinę wcześniej, np. gdy 
u nas 8ma godzina, tam rachują 9h godzinę. Odwrot
nie, pod południkami na zachód położonemi, początek 
doby, zatem i czas rachuje się później (*).

Znając różnicę pomiędzy czasami rachowanemi 
w dwóch danych miejscach, można znaleźć kąt, jaki 
czynią z sobą ich południki, czyli długość geograficzną 
jednego z tycli miejsc względem drugiego (**). Aby

(*) Zadanie. Która jest godzina pod południkiem, czyniącym 
z południkiem Warszawskim 6U7'21" ku zachodowi, gdy w War
szawie od początku doby ubiegło ]3=15m17s?

Oczywistćm jest, że od tego czasu odjąć należy czas potrzebny 
na przebycie łuku 6°7'21'' przez punkt na kuli niebieskiej po
łożony.

15° ls°d-
1° 4m-, więc 6° 24m-
1' 4S więc 7' 2Bs-
1" “  więc 21" • P  4.

J. 0

24m29 ,4 czasu.
Po odjęciu, otrzymamy, że pod tym południ, jest 12°50m47s,6.

(**) Zadanie. W pewnem miejscu jest 10̂ od15m23s, gdy 
w Warszawie w tej samćj chwili jest 12&od27m18s. Jaki kąt 
czyni południk tego miejsca z południkiem Warszawskim?

Ponieważ czas w tem miejscu rachuje się później aniżeli 
w Warszawie o l &odl l m55s, zatem południk tego miejsca jest po
łożony na zachód od południka Waiszawskiego i czyni z nim kąt 
odpowiadający tej różnicy czasów:

l ?°d 15°,atemz 2god 30 0
l«n 15 / U m 2 ° 4 5 m
l s 15" 55s 13m45s

Kąt tęn wynosi 32°58,u45s
32°58cn45s



wynaleźć różnicę czasów dla dwóch danych miejsc, dość 
jest mieć w tych miejscach dokładne zegary astrono
miczne sprawdzone z ruchem gwiazd, i naznaczyć na 
każdym z nich czas, w którym dostrzeżono jedno i toż 
samo zjawisko, widziane z obu tych miejsc jednocze
śnie.

Cała trudność zależy jedynie na obraniu zjawiska 
jednocześnie widzianego z obu miejsc. Takim na- 
przykład, jest zaćmienie księżyca, wiiziane w tym 
samym momencie z każdego punktu jednej półkuli 
ziemi, i t. p.

Niekiedy urządzają sztuczne sygnały. Zwykle 
są to ognie wysoko umieszczone, mogące być z obu 
miejsc jednocześnie widziane. W ostatnich czasach 
zaczęto używać telegrafu do dania jednoczesnego sy
gnału na dwóch miejscach.

Różnicę czasów, odpowiadających dwóm danym 
miejscom, można także znaleźć przewożąc chronometr 
dokładny, wskazujący czas jednego miejsca, na dru
gie, i tam porównywając go z miejscowym chrono
metrem.

Zwykle wszakże, szczególniej na morzu, wy
znacza się długość geograficzna za pomocą znanych 
położeń księżyca i gwiazd.

23. Rzeczywisty kształt ziemi. Dotąd przyjmo
waliśmy, że ziemia ma kształt kuli, na co stawiane 
przez nas dowody nie były ścisłemi (1). Aby ze 
wszelką możliwą ścisłością wyznaczyć istotny kształt 
ziemi, należy w różnych miejscach na powierzchni 
ziemi obranych, zmierzyć długość linii południkowej 
zawartej pomiędzy dwoma punktami, których szero





Za pomocą podanych już sposobów (21) znaleźć 
możemy szerokości geograficzne punktów A  i B. 
Różnica tych szerokości jest liczbą stopni zawartych 
w luku AB. Gdy podzielimy otrzymaną długość łu- 
ku A B  przez liczbę stopni w nim zawartych, znaj
dziemy w wypadku długość jednego stopnia południ
kowego.

Takie pomiary poczyniono pod różnemi szero
kościami geograficznemi; Bouguer i La-Condamine 
udali się w 1736 roku do Peru dla zmierzenia stopnia 
południkowego w blizkości równika. Jednocześnie, 
w tym samym celu, Maupertuis i Clairaut udali się ku 
biegunowi północnemu do Laponii. Na pół wieku 
przedtem, Picard wymierzył długość stopnia połu
dnikowego we Francyi. Wypadki, otrzymane przez 
nich na długość jednego stopnia południka, są nastę
pujące:

w Peru  64009 sążni
we Francyi. . . . 64359 ,,
w Laponii . . . .  64767 „

W późniejszych czasach dokonano podobne po
miary w różnych miejscach powierzchni ziemi na 
znacznych rozciągłościach. Wszystkie wypadki otrzy
mane zgodnie okazują, długość jednego stopnia po
łudnika powiększa się w miarę zbliżania się od rów
nika ku biegunowi.

Z tych wypadków wnieść należy, że ziemia nie jest 
ściśle kulistą, ale jest nieco spłaszczoną pod bieguna
mi, wypukłą zaś pod równikiem i ma kształt sferoidy, 
czyli bryły utworzonej obrotem elipsy (*) prp'r'

(*) Patrz notę 2-



(Fig. 17) około osi mniejszej pp'. Ta oś jest zara
zem osią ziemi,—  pun- 
kta p i p ' są biegunami 
ziemi, oś zaś większa 
rr' jest średnicą równika.

W samej rzeczy, gdy 
przyjmiemy, że ziemia 
ma kształt steroidy, każ
de jej przecięcie pła
szczyzną przechodzącą 
przez oś pp\ czyli każ

dy południk jest elipsą prp'r. Obierzmy na takim po
łudniku trzy długości A B , CD i EF, z których każda 
odpowiada jednemu stopniowi. Każdy więc z kątów 
AGB , CHD, E IF  zawartych pomiędzy linijami piono- 
wemi poprowadzonemi w końcach tych długości, jest 
równy 1°. Ponieważ elipsa jest więcej wypukłą w 
końcach osi wielkiej rr', niżeli w końcach osi małej 
p p \ zatem te pionowe nie przecinają się w jednym 
punkcie np. w środku O, lecz punkta ich przecięć wy
padają tem dalej od obwodu elipsy, im bliżej bieguna 
znajdują się te długości. Ztąd też łuki A B , CD, E F ., 
które można przyjąć za łuki kół zakreślone z wierz
chołków G, H , / , nie są sobie równe, lecz jako za
warte pomiędzy ramionami kątów równych, są tem 
większe, im większym promieniem są zakreślone. 
I tak: luk A B , jest większy od CD, a ten znowu jest 
większy od EF. Tak więc kształt sferoidalny ziemi 
zgadza się z otrzymanemi wypadkami na długość je
dnego stopnia południka.

Za pomocą rachunku zdołano wyznaczyć dokładnie 
sferoidalny kształt ziemi, i zarazem znaleziono, że



połowa osi większej Ory czyli promień równika, któ
ry oznaczmy przez «, jest;

a — 3690609 sążni.
Połowę osi mniejszej Op oznaczmy przez b, znalezio
no, że

b — 8367272 sążni.
Spłaszczeniem ziemi nazywamy stosunek

a—b

który podług tych danych jest równy prawie.

Wiedzimy ztąd, że spłaszczenie ziemi jest bar
dzo małe. W samej rzeczy, gdy wystawimy sobie 
kulę, której promień równika wynosi 299 linij (nieco 
więcej niż 1 łokieć), to dla przedstawienia kształtu 
ziemi, promień przy biegunie powinien być tylko o je
dną liniję krótszy, czyli zawierać 298 linij.

24. Globus i Karty geograficzne. Wskutek 
bardzo małego spłaszczenia ziemi, możemy przedsta
wić jej kształt przez kulę. Takie przedstawienie zie
mi nazywa się globusem. Na nim naznaczone są bie
guny, równik, południki, równoleżniki i t. p. Granice 
części świata, mórz, i t. d. wyznaczają się w taki 
sposób, że każdy punkt na powierzchni ziemi będący 
przenosi się na globus, za pomocą znanych jego sze
rokości i długości geograficznej.

Przedstawienie ziemi, lub też jej części tylko na 
płaszczyźnie, nazywa się mappą lub karlą geograficzną. 
Ponieważ ziemia jest kulą, a powierzchnia kuli nie 
może być rozwiniętą na płaszczyznę bez rozerwania 
lub też zagięcia, zatem obmyślono sposoby kreślenia 
powierzchni ziemi na płaszczyźnie, starając się o to,



żeby kształty figur, znajdujących się na powierzchni 
ziemi, zostały jak najmniej zmienione na karcie. 
W każdym z tych sposobów nakreślić należy przede- 
wszystkiem tak nazwaną siatkę mappy t. j. południki 
i równoleżniki równooddalone od siebie, następnie ła
two jest w odpowiednich kratkach tej siatki dokonać 
mappy, przenosząc na nie różne punkta powierzchni 
ziemi.

Wymienimy tu główniejsze sposoby kreślenia 
mapp:

l Ky Sposób, za pomocą tak zwanego rzutu ortogra
ficznego. Tutaj za płaszczyznę karty obieramy pła
szczyznę MN (Fig. 18) przechodzącą przez środek

ziemi#. Aby na niej przedsta
wić figurę A B  znajdującą się 
na powierzchni ziemi, nale
ży z każdego punktu na ob
wodzie tej figury położonego, 
poprowadzić liniję prostopa
dłą do p ł a s z c z y z n y  MN. 
Spodki wszystkich tych pro
stopadłych na płaszczyźnie 
MN, dadzą nam figurę ab, 

będącą ortograficznem przedstawieniem danej figury 
na mappie. Za płaszczyznę mappy możemy obrać 
równik, lub też jeden z południków, lub nareszcie do
wolną inną płaszczyznę. Dajmy na to, że chcemy 
tym sposobem wykonać mappę całej kuli ziemskiej, 
biorąc za płaszczyznę mappy południk pierwszy. Oczy- 
wistem jest, że w tym razie równik przedstawi się na 
mappie jako linija prosta, południki zaś jako linije 
krzywe (elipsy) przechodzące przez oba bieguny.



Rzut ortograficzny ma tę niedogodność, że figury 
znajdujące się w bliskości płaszczyzny MN mają na 
karcie znacznie zmieniony kształt, gdy zaś figury oko
ło S  leżące prawie wcale nie są zmienione.

2-gi Sposób jest za pomocą tak zwanego rzutu 
stenograficznego. Niech płaszczyzną karty będzie 
płaszczyzna MN (Fig. 19) przechodząca przez środek

ziemi O. Dla przedstawienia 
na tej karcie figury A B  na 
powierzchni ziemi położonej, 
wystawmy sobie, że oko na
sze znajduje się w punkcie 
W  t. j. w końcu promienia 
prostopadłego do płaszczyzny 
MN. Punkt a, w którym kie
runek A  JF spotyka płaszczy
znę karty, jest stereograficz- 

nem przedstawieniem na karcie punktu A. Podobnież 
punkt b jest przedstawieniem punktu B  i t. d. dla każ
dego punktu.

Kreślenie mapp tym sposobem, uskutecznia się 
na mocy dwóch własności rzutu stereograficznego; 
mianowicie: 10 Każde koło jakkolwiek położone na po
wierzchni ziemi przedstawia się na karcie jako koło. 
Gdy płaszczyzna koła przechodzi przez punkt oka, wtedy 
okrąg tego kołu przedstawia się na karcie jako linija 
prosta. 2° Wszelkie dwielinije przecinające się na karcie 
czynią w punkcie przecięcia się taki sam pomiędzy 
sobą kąt, jak w tym punkcie czynią odpowiadające im 
linije na powierzchni ziemi położone. Na mocy tych 
dwócłi własności, karta wykreślona za pomocą rzutu 
stereograficznego, daje figury podobne do figur na po-

W ykład  Kosm ografii 3



wierzchni ziemi położonych, co stanowi ważną do
godność tego rodzaju mapp.

Zwykle za pomocą rzutu stereograficznego wyko
nywa się mappa całej powierzchni ziemi w taki sposób, 
że za płaszczyznę karty obiera się południk pierwszy, 
każda zaś z półkul tak wschodnia, jak i zachodnia 
przedstawia się na tej karcie za pomocą rzutu stere
ograficznego. Równik na obu tych półkulach przedsta
wiony jest przez liniję prostą BAC (Fig. 20). Po

łudniki zaś są to łuki kół przechodzące przez bieguny 
p \ p '\— jeden z tych południków na 90° odległy od 
południka pierwszego, jest liniją prostą pp'. Równo
leżniki nakoniec są także lukami kół prostopadłemi do 
południków w punktach wzajemnych przecięć się.— 
Mając taką siatkę równoleżników i południków, łatwo 
te kratki zapełnić, przenosząc na nie odpowiednie 
punkta powierzchni ziemi.

3-ci Sposób: Gdy idzie o zrobienie mappy nie bar
dzo znacznej części powierzchni ziemi. np. jakiego kra
ju, wtedy odbywa się to najczęściej za pomocą tak zwa
nego rozwinięcia ostrokręgu.





ROZDZIAŁ V.

0 biega rocznym słońca.

Treść. Wyznaczenie położenia gwiazdy względem płaszczyzny 
równika.— Wynajdywanie zboczeń.— Ruch roczny słońca.— Eklipty
ka, jej nachylenie do równika, znaki zodjaku.— Wynajdywanie pros
tych wzniesień się.— Bieg słońca po ekliptyce sprowadza pory roku. 
—Pozorny bieg słońca po obwodzie elipsy podług praw Keplera.

25. Wyznaczenie położenia gwiazdy względem 
płaszczyzny równika. Położenie pewnej gwiazdy na 
kuli niebieskiej wyznacza się względem płaszczyzny 
równika za pomocą dwóch kątów, czyli łuków mierzą
cych te kąty. Łuki te nazywają się zboczeniem i pros- 
ttm  wzniesieniem się.

Przypuśćmy, że punkt O (Fig. 22) jest środkiem 
ziemi i zarazem kuli niebieskiej, na której P  i P  są

biegunami świata, R R  jest 
równikiem, Z  zenitem danego 
punktu na powierzchni ziemi. 
Aby do płaszczyzny równika 
odnieść gwiazdę S  na kuli nie
bieskiej położoną, poprowadź
my przez oś świata PP' i przez 
tę gwiazdę S  płaszczyznę go
dzinową, ta przetnie się z ku
lą niebieską podług okręgu ko

ła wielkiego PSD. Łuk S B , mierzący odległość gwiaz
dy S  od równika, jest zboczeniem lej gwiazdy.

Zboczenia rachują się od równika ku biegunom 
zacząwszy od 0° do 90°, —  i mogą być północne i po
łudniowe, w miarę tego, czy gwiazda S  leży na pół
kuli północnej, czy też południowej; dla odróżnienia



tych zboczeń, kładziemy znak mniej (— ) przed po- 
łudniowemi zboczeniami.

Oprócz zboczenia, wiedzieć jeszcze należy położe
nie płaszczyzny godzinowej, przechodzącej przez daną 
gwiazdę. Położenie to wyznacza się przez odległość 
płaszczyzny godzinowej od pewnego punktu stałego A, 
na równiku położonego, czyli lukiem A B . Łuk ten 
nazywa sięprostem wzniesieniem się gwiazdy S. Pros
te wzniesienia się rachujemy od punktu A, zwanego 
początkiem prostych wzniesień się, wzdłuż równika 
s zachoduna wschód, począwszy od 0° wkoło do 360°. 
Zobaczymy następnie (29), jakie znaczenie ma punkt 
A, położony na równiku.

26. Wynajdywanie zboczeń. Aby znaleźć zbo
czenie danej gwiazdy S  (Fig 22), uważmy, że ona 
przy ruchu dziennym opisuje koło SGS' równoległe od 
równika, jej więc zboczenie nie zmienia się w ciągu 
tego ruchu, tak, że w chwili jej przejścia przez po
łudnik danego miejsca Z R P P Z  w punkcie G. zbocze
niem tem jest łuk GR— SB. Lecz:

GR—ZjR — GZ.
Na przypadek, gdy gwiazda góruje między zeni

tem Z  i biegunem P , np. w punkcie G', wtedy
G R - Z R + G Z .

Łuk ZR  jest szerokością geograficzną danego miej
sca, zatem jest ilością wiadomą. Łuk zaś GZ lub G Z  
jest odległością gwiazdy od zenitu w chwili jej przej
ścia przez południk danego miejsca. Łuk ten GZ 
można wyznaczyć za pomocą teodolitu (7), lecz dale
ko dogodniejszem do tego użytku jest tak zwane ko



ło murowe. Jest-to koło pionowe MN (Fig* 23), usta
wione dokładnie w płaszczyźnie południka danego

luk mierzący kąt ZOO jest odległością tej gwiazdy od 
zenitu w chwili jej przejścia przez południk.

21. Ruch roczny słońca. Mówiąc o ruchu dzien
nym gwiazd, widzieliśmy, że one (10) opisują koła 
równoleżne. Każda więc gwiazda w ciągu tego ruchu 
nie zmienia swej odległości od równika, czyli jej zbo
czenie nie zmienia się. Podobnież pozostaje niezmien
ne proste wzniesienie się każdej gwiazdy, gdyż w ob
rocie dziennym całej kuli niebieskiej bierze zarówno 
udział punkt, od którego rachujemy proste wzniesie
nia się.

Przeciwnie zaś, dostrzegając w ciągu pewnego 
czasu położenia słońca na kuli niebieskiej, zauważyć 
możemy, że ono, opisując przy ruchu dziennym kola 
równoleżne podobnie jak gwiazdy, nie wschodzi 
w jednym oznaczonym punkcie poziomu, lecz punkt 
jego wschodu zmienia się; —  przybliża on się w lecie 
ku północy, w zimie zaś oddala się od niej;— tak sa
mo zmienia położenie swoje punkt zachodu słońca. 
W południe słońce dosięga większej wysokości nad po

(Fig. 23)

miejsca, i osadzone zw yk le  
w' murze, ztąd murowem zwa
ne. Obwód tego koła jest po
dzielony na stopnie, zacząw
szy od linii pionow ej 0Z\ 
w płaszczyźnie jego obraca 
się luneta LIJ  około środka 
0. Gdy gwiazda przechodzi 
przez południk danego miej
sca, kierujemy na nią lunetę;



ziomem w lecie niż w zimie. Wszystko to dowodzi, 
że słońce to się oddala, to się przybliża do równika, 
czyli, że jego zboczenie zmienia się w ciągu roku.

Również dostrzegając gwiazdy w sąsiedztwie słoń
ca będące (co można uczynić zaraz po zachodzie słoń
ca, lub też przed jego wschodem) zauważymy, że 
słońce nie zachowuje wśród nich stałego położenia, 
lecz posuwa się wciąż prawie na 10 dziennie 2 zacho
du na wschód; tak więc i proste wzniesienie się słoń
ca ulega ciągłej zmianie.

Przeciąg czasu zawarty pomiędzy dwoma kolej- 
nemi południami (11) t. j. przejściami słońca przez 
południk danego miejsca nazywamy dobą słoneczną. 
Z przyczyny tego, że słońce nie zachowuje stałego po
łożenia względem gwiazd, doba słoneczna w ogóle 
dłuższą jest od doby gwiazdowej. W samej rzeczy,— 
wystawmy sobie, że pewna gwiazda przechodzi przez 
południk danego miejsca jednocześnie ze słońcem. 
Gwiazda ta, jak również i słońce wykonywają w ciągu 
doby ruchem jednostajnym ze wschodu na zachód je
den całkowity obrót, lecz podczas tej doby słońce po
sunie się prawie na 1° ku wschodowi, zatem w na
stępne południe gwiazda przejdzie przez południk da
nego miejsca wcześniej aniżeli słońce. Doba więc sło
neczna jest dłuższą od doby gwiazdowej o przeciąg 
czasu potrzebny na opisanie przy ruchu dziennym 
tej odległości, na jaką słońce odsunęło się od gwiazdy.

28. Ekliptyka, je j nachylenie do równika, znaki 
zodjaku. Znajdując codziennie proste wzniesienie się 
i zboczenie słońca w chwili jego przejścia przez po
łudnik danego miejsca t. j. w południe, i otrzymane 
wartości łuków przenosząc na kulę sztuczną, na któ



rej są naznaczone oba bieguny P  i P (Fig. 24) i rów
nik R B , otrzymamy na niej szeregpunktów A,A\K,....

przedstawiających po
łożenie słońca w kolej
ne dnie roku. Wszyst
kie te punkta leżą na 
okręgu koła wielkiego 
E K  zwanego ekliptyką. 
Słońce więc w ciągu 
pewnego czasu, zwa
nego rokiem i zawiera
jącego 366,242217...
dni gwiazdowych, czyli 

Fig- 24. 36(̂ dni 5 god 48m
4 7S. 549..., przebywa z zachodu na wschód cały 
obwód ekliptyki, która do równika BR' jest nachylona 
pod kątem równym prawie 23°28'.

Uwaga. W ogólności wszelki ruch, posiadający 
kierunek, w jakim słońce się porusza, t. j. z zachodu 
na wschód, nazywa się prostym, ruch zaś odbywający 
się w przeciwną stronę, t. j. ze wschodu na zachód, 
nazywa się wstecznym.

Słońce przechodząc w ciągu roku kolejne punkta 
ekliptyki, wskutek ogólnego ruchu dziennego całej ku
li niebieskiej, opisuje w każdym z nich odpowiedni 
równoleżnik. I tak: 21 Marca znajduje się na równi
ku w punkcie A\ w tym dniu opisuje przy ruchu dzien
nym okrąg równika R R \  mamy wtedy dzień równy 
nocy, czyli porównanie dnia z nocą, ztąd punkt ten 
nazywa się punktem równonocnym wiosennym. Oko
ło 22 Czerwca słońce znajduje się w punkcie K  od
ległym od punktu A  na 90°, — wtedy najwięcej jest



oddalone od równika ku północy i opisuje w tym dniu 
równoleżnik KK' zwany zwrotnikiem raka. Zacząwszy 
od tego punktu wraca się ku równikowi, ztąd też 
punkt K  nazywa się letniem stanowiskiem słońca. 
Około 23 Września słońce znajduje się znowu na 
równiku w punkcie B , zwanym punktem równonoc- 
nym jesiennym. Następnie przechodzi na półku
lę południową, i oddalając się coraz bardziej od równi
ka, dosięga około 22 Grudnia największej od niego 
odległości ku południowi w punkcie E, gdzie opisuje 
równoleżnik zwany zwrotnikiem koziorożca. Punkt 
E  nazywa się zimowem stanowiskiem słońca; —  od 
tego punktu słońce wraca na równik do punktu A  
i t. d. wokoło. Punkta równonocne A  i B  znajdują 
się na końcach średnicy, podług której koło wielkie 
równika przecina się z kołem wielkiem ekliptyki; punk
ta zaś E  i K  na końcach średnicy prostopadłej do AB,

Oprócz tych czterech głównych punktów A, h\ 
B  i E, oznaczono na ekliptyce inne jeszcze punkta; 
wszystkie one razem dzielą okrąg ekliptyki na 12 
równych części. Znaki i nazwiska tych punktów, za
cząwszy od punktu A, są następujące:

T  B a r a n ................................A.
W Byk 
XI Bliźnięta
$  R a k ....................................K.
SI Lew 
Tty Panna

£=, W a g a ................................B.
n i  Niedźwiadek 
$  Strzelec
<6 K o z io r o ż e c ....................E.
^  Wodnik
X Ryby

Nazwy tych znaków nadane zostały przez staro
żytnych. Konstellacyje gwiazd, w których słońce 
znajdowało się przechodząc wtedy przez te punkta, 
zachowały też same nazwiska, jakkolwiek punkt A ,



od którego rachują się te znaki, nie znajduje się obec
nie w konstellacyi Barana, lecz w skutek tak zwanego 
wyprzedzania punktu równonocnego (48) cofnął się 
na pewną odległość, tak, że teraz znajduje sięwpo- 
przedniej konstellacyi Ryb. Podobnież i każdy z po
zostałych znaków przeszedł do poprzedniej konstel
lacyi. (Zobacz Mappę Gwiazd).

Punkta, dzielące ekliptykę na 12 równych części, 
nazywają się znakami zodjaku, a pas kulisty zawarty 
pomiędzy zwrotnikiem raka K K  i zwrotnikiem ko
ziorożca EE' nazywa się zodjakiem.

29. Wynajdywanie prostych wzniesień się. Ze 
wszystkich znaków zodjaku najważniejszy jest znak 
Barana (r) (Fig. 24), czyli punkt A  równonocny wio
senny;— punkt ten właśnie przyjęty został za począ
tek prostych wzniesień się (25). Od tego więc punk
tu zacząwszy, rachujemy z zachodu na wschód proste 
wzniesienie się gwiazdy. Także początek doby, liczy 
się od chwili przejścia tego punktu przez południk da
nego miejsca (22).

Na mocy tego, że punkt r  ma jednocześnie te dwa 
znaczenia, łatwo znaleźć proste wzniesienie się danej 
gwiazdy. Zegar astronomiczny, dobrze idący, wska
zuje 0 ?0 m0 s, gdy punkt r , ulegając ogólnemu rucho
wi całej kuli niebieskiej, przechodzi przez południk da
nego miejsca;— następnie przez tenże południk prze
chodzą kolejne płaszczyzny godzinowe gwiazd kii 
wschodowi położonych. Tak więc czas, jaki wskazuje 
ten zegar, w chwili przejścia danej gwiazdy przez po
łudnik, jest odległością płaszczyzny godzinowej prze
chodzącej przez tęż gwiazdę od punktu równo-nocne- 
go, wyrażoną w czasie gwiazdowym. Czas ten za



mieniony na łuk, rachując po 1 5° na każdą godzinę 
gwiazdową (15), daje nam odległość płaszczyzny go
dzinowej od punktu r  mierzoną lukiem równika, czyli 
proste wzniesienie się tej gwiazdy (25). Dla ozna
czenia chwili, w której pewna gwiazda przechodzi 
przez południk danego miejsca, używa się tak nazwa
ną lunetę południkową albo lunetę przejść. Jestto lu
neta znacznych rozmiarów, ustawiona w płaszczyźnie 
południka danego miejsca i mogąca się dokładnie w tej 
płaszczyźnie obracać, około osi poziomej osadzonej na 
dwóch słupach murowanych. W ognisku lunety znaj
duje się nić pionowa, przedstawiająca kierunek połu
dnika. Gdy gwiazda, której proste wzniesienie się 
wyznaczyć chcemy, zbliża się do południka danego 
miejsca, kierujemy na nią lunetę południkową;— wtedy 
gwiazda, w skutek swego ruchu dziennego, opisze 
w polu lunety pewną drogę. Czas, jaki wskazuje ze
gar w chwili, gdy gwiazda ta przechodzi przez nić 
umieszczoną w lunecie, jest czasem jej przejścia przez 
południk danego miejsca.

30. Bieg slońcapo ekliptyce sprowadzapory roku. 
Zobaczmy teraz w jaki to sposób bieg słouca po eklip
tyce sprowadza różne pory roku. nierówność dni i no
cy w ciągli roku i niejednostajną temperaturę na ca
łej powierzchni ziemi.

Słonce ogrzewa ziemię, poselając na jej powierz
chnię cieplik promienisty. Od kierunku, w jakim pro
mienie tego cieplika padają na poziom danego miejsca, 
zależy wyższa lub niższa temperatura tegoż miejsca. 
Wiadomo bowiem z Fizyki, że im ukośniej padają 
promienie cieplika na pewną płaszczyznę, tem mniej 
ją ogrzewają, przeciwnie zaś ogrzewanie to powiększa



się, gdy ich kierunek staje się bliższym kierunku 
prostopadłego, tak, że największe ogrzewanie ma miej
sce wtedy, gdy promienie padają zupełnie prostopadle. 
Prócz tego, temperatura danego miejsca zależy od 
długości dnia, czyli od czasu, przez jaki słońce bawi 
nad poziomem tegoż miejsca.

Przypuśćmy, że ziemia zajmuje punkt O (fig. 25) 
środek kuli niebieskiej (*); niech płaszczyzna A B  bę

dzie poziomem danego miej
sca, linija zaś OZ pionową 
w temże miejscu, i niech oś 
świata będzie P P . Płaszczy
zna E K , czyniąca z płaszczy
zną równika R E  kąt 23°28, 
jest płaszczyzną e k lip ty k i. 
Słońce znajdując się w pun
kcie O, t. j. w jednym z pun- 

Fi9- 25 tów równonocnych np. wio
sennym, opisuje w ciągu doby przy ruchu dziennym 
okrąg równika R R  i wtedy dzień jest równy nocy. 
W miarę tego, jak słońce przechodzi z tego punktu do 
stanowiska letniego K , opisuje równoleżniki, których 
części nad poziomem leżące są coraz większe, to jest, 
że dnie stają się coraz dłuższe, noce zaś krótsze. Naj
dłuższy dzień mamy wtedy, gdy słońce znajduje się 
w stanowisku letniem A7, opisuje tam bowiem równo
leżnik KK\ którego część KL nad poziomem będąca 
jest największa. Od punktu K  słońce WTaca napowrót 
ku równikowi i doszedłszy do punktu O, równonocne-

(*) Tu znowu przyjmujemy wielkość ziemi za nic nie znaczącą 
w porównaniu z jej odległością od słońca.



go jesiennego, daje dzień równy nocy. W dalszym 
ciągu słońce przechodzi na półkulę południową; gdzie 
w ogóle opisuje równoleżniki, których części nad po
ziomem leżące są mniejsze od części będących pod 
poziomem, to jest, że dnie są krótsze od nocy. Naj
krótszy dzień mamy wtedy, gdy słońce znajduje się 
w stanowisku zimowem A', opisuje tam bowiem równo
leżnik E E \  którego część E M  nad poziomem leżąca 
jest najmniejszą. Od punktu E  słońce wraca na rów
nik do punktu O, równonocnego wiosennego, dając zno
wu dzień równy nocy i t. d. wokoło.

Bieg roczny słońca jest więc zawarty w pasie ku
listym E E K K  tak, że w ciągu roku słońce góruje, 
t. j. przechodzi przez południk danego miejsca w róż
nych punktach luku KE'. W punkcie K  słońce znaj
duje się najbliżej zenitu Z, promienie jego są najbar
dziej zbliżone do kierunku pionowego, ztąd mieszkań
cy północnej półkuli mają wtedy najcieplejszą porę 
roku, czyli lało. W punkcie zaś E  znajduje się 
słońce najdalej od zenitu, wtedy też na półkuli pół
nocnej jest najzimniejsza pora roku czyli zima. Przej
ście od zimy do lata nazywamy wiosna/, przejście zaś 
od lata do zimy—-jesienią. Słońce zajmuje w tych po
rach roku pośrednie punkta luku KE', ztąd też i tem
peratura tych pór roku jest pośrednią pomiędzy skraj- 
nemi temperaturami zimy i lata. Prócz tego tempe
ratura lata staje się wyższą jeszcze wskutek dłuższe
go bawienia słońca nad poziomem, czyli wskutek dłuż
szych dni. Przeciwnie zaś, w zimie dnie są krótsze, 
co wpływa na zniżenie temperatury tej pory roku.

Im mniejsza szerokość geograficzna danego 
miejsca na powierzchni ziemi, czyli im mniejszy



kąt ZO R , tem punkt A znajduje się bliżej zenitu Z , 
tak, że dla miejsc, których szerokość geograficzna 
wynosi 23°28', punkt K  znajduje się w zenicie. To 
znaczy, że w miejscach powierzchni ziemi leżących na 
równoleżniku oddalonym od równika na 23°28', słońce 
dochodzi w lecie do zenitu. Równoleżnik ten nazywa 
się zwrotnikiem raka. Odpowiedni temu równoleżnik 
położony na półkuli południowej w odległości od równi
ka 23°28\ nazywa się zwrotnikiem koziorożca, Dla 
miejsc na równiku położonych, punkt R  znajduje się 
w zenicie Z, czyli, że łuk KE' jest podzielony w ze
nicie na dwie równe części; słońce więc oddala się tyl
ko na 23°28' od zenitu w obie strony. Ztąd też pas 
zawarty na powierzchni ziemi pomiędzy zwrotnikami 
jest najgorętszy i nazywa się pasem zwrotnikowym.

Przeciwnie zaś, im szerokość geograficzna ZOR 
jest większa, tem bardziej punkt K  oddala się od ze
nitu, przez co pory roku w ogólności są chłodniejsze, 
punkt zaś K  przybliża się do punktu A , zkąd dnie 
letnie stają się coraz.dłuższe, gdy zaś przeciwnie dnie 
zimowe coraz krótsze, co wznosi temperaturę lata, 
a zniża temperaturę zimy, i dla tego też miejsca zie
mi położone ku północy, mają znaczną różnicę pomię
dzy temperaturą lata i zimy. Gdy szerokość geogra
ficzna [ZOR— AOP) wynosi dopełnienie 23°28' czyli 
kąt 66°32\ punkt K' znajduje się w punkcie A\ to 
znaczy, że słońce będąc w stanowisku letniem, nie za
chodzi dla punktów położonych na powierzchni pod tą 
szerokością geograficzną. Punkta te leżą na równo
leżniku ziemskim, oddalonym od równika na 66°32', 
czyli od bieguna na 23°28' i nazwanym kołem bie- 
yunowem. Nareszcie, gdy dane miejsce znajduje się



na jednym z biegunów, np północnym, równik R R  
z płaszczyzną poziomą A B  stanowią jednę płaszczy
znę, i wtedy oczywiście słońce przez pół roku znaj
duje się nad poziomem, przez drugie zaś pól roku pod 
poziomem; —  czyli, że tam pół roku (właściwie 186d 
I jgod i 2 m) trwa dzień i zarazem lato, drugie pól roku 
noc i zarazem zima (176d 18s 37m).

To, co się powiedziało o jednej półkuli północnej, 
stosuje się i do drugiej południowej, tylko tam pory 
roku wypadają przeciwnie jak na północnej; i tak, gdy 
na półkuli północnej jest lato, tam ma miejsce zima 
i odwrotnie.

Widzimy tedy, że bieg słońca po ekliptyce nachy
lonej do równika, jest przyczyną różnych pór roku dla 
każdego danego miejsca, i nadto jest przyczyną wię
kszego ciepła miejsc położonych w okolicach równika, 
aniżeli wokolicach przybiegunowych. Podzielono więc 
powierzchnią ziemi na pięć pasów, i tak: pas gorący 
leży z obu stron równika pomiędzy zwrotnikami, dwa 
pasy umiarkowane, leżące pomiędzy zwrotnikami i ko
łami biegunowemi, nareszcie dwa pasy zimne, rozcią
gające się od każdego z kół biegunowych do odpo
wiedniego bieguna.

31. Pozorny bieg słońca po obwodzie elipsy po
dług praw Keplera. Przy wyznaczaniu biegu roczne
go słońca, nie zwracaliśmy uwagi na jego odległość 
od ziemi, tak, że znaleziona droga roczna słońca jest 
raczej przecięciem się promieni, w kierunku których 
widzimy słońce, z powierzchnią kuli niebieskiej. Do
strzegając jednakowoż w różne pory roku kąty, pod 
jakiemi widzimy średnicę tarczy słońca, czyli kątową 
wielkość tejże średnicy, znajdujemy, że w zimie kąt



ten jest większy, mianowicie dochodzi do największej 
wartości 32'36",2 około 31 Grudnia; wr lecie zaś kąt 
ten jest mniejszy, i posiada najmniejszą wartość 31' 
30",3 około 1 Lipca. Ztąd wnieść należy, że słońce 
znajduje się bliżej ziemi w zimie aniżeli w lecie, czyli, 
że ono nie bieży po okręgu kola, środek którego zaj
muje ziemia.

Podobnież, mierząc kątową wielkość łuków, na ja
kie słońce posuwa się w ciągu jednej doby z zachodu 
na wschód w różne pory roku, znajdujemy, że luki te 
są większe dla doby zimowej aniżeli dla doby letniej, 
a mianowicie dosięgają największej wartości l ° r 9 "  
około 31 Grudnia, najmniejszej zaś wartości 5 7'12",3 
około 1 Lipca. Słońce więc szybciej bieży w zimie niż 
w lecie.

Kepler, czyniąc podobnego rodzaju obserwacyje, 
jak również posiłkując się obserwacyjami w tym 
względzie czynionemi, szczególniej przez Tychona-de- 
Brahe, doszedł za pomocą rachunku do następujących 
praw, które ogłosił w 1618 roku. Prawa te znane są 
pod nazwiskiem praw Keplera,

I-sse Prawo. Bieg pozorny słońca odbywa się na, 
płaszczyźnie ekliptyki z zachodu na wschód po obwo
dzie elipsy, której jedno ognisko zajmuje ziemia.

Przypuśćmy, że słońce bieży w kierunku strzałki 
a (Fig. 26 na nasi. sir.) po obwodzie elipsy PA, zie
mia zaś znajduje się w jednem z jej ognisk w punk
cie Z. Gdy słońce, przy biegu swoim rocznym, prze
chodzi przez końce osi wielkiej P A , raz jest najbli
żej, drugi raz najdalej od ziemi Z. I tak: w punkcie/* 
słońce znajduje się 31 Grudnia i wtedy jego odległość 
P Z  od ziemi jest najmniejszą, ztąd ten punkt P  na-



żywa się punktem przyziemnym (perigeum); w punk
cie zaś A  znajduje się 1 Lipca, i wtedy jego odległość

od ziemi jest n a jw ię k sz ą . 
Ztąd ten punkt A  nazywa się 
punktem odziemnym (apoge
um).

Stosunek odległości ogniska 
od środka elipsy, do połowy

osi wielkiej, czyli stanowi

tak zwany mimośróĄ— jest 
Fig 26. 011 bar(izo majy dja e lip sy

opisywanej przez słońce; wynosi tylko 0,0168 czyli

prawie co znaczy, że elipsa ta bardzo mało różni
oU ' ,

się od koła. (*)
Niejednostjany ruch słońca po obwodzie elipsy wy

raża się przez drugie prawo Keplera, mianowicie: 
Prawo 2-ie. Wycinki eliptyczne, opisy wane przez 

promień wodzący poprowadzony od ziemi do słońca, 
są proporcyonalne do czasów użytych na ich opisanie.

I tak, przypuśćmy, że przez jedną dobę zimową słoń
ce przebyło drogę PC, przez dobę zaś letnią drogę AD. 
Ponieważ podług tego prawa, wycinki eliptyczne PZC  
i AZD  są sobie równe, odległość zaś P Z  <C.AZ, za
tem łuk PC> AD. Wypadki więc, otrzymane z tego 
prawa, są w zupełności zgodne z obserwacyjami czy- 
nionemi nad biegiem słońca.

Z tego, co się o ruchu rocznym słońca powiedzia
ło wynika, że słońce obiega ruchem niejednostajnym

(*) Dla wyrazistości rysunku powiększono na figurze jej spła
szczenie,

W ykład. K osm ografii. 4



z zachodu na wschód, obwód elipsy położonej w pła
szczyźnie ekliptyki. Oś wielka tej elipsy PA  czyni 
obecnie (1861 roku) z liniją równonocną r ^  kąt 
PZ^ 79°28'16", zatem zliniją stanowisk słońca, E K  
prostopadłą do r -  czyni kąt P Z E — 10°31'44". Sta
nowiska więc słońca E  i AT wypadają w blizkości punk
tu przyziemnego i odziemnego. I tak: 22 grudnia 
słońce znajduje się w zimowem stanowisku, czyli zna
ku * i wtedy zaczyna się astronomiczna zima, wkrótce 
potem słońce około 31 grudnia dosięga największej 
prędkości w punkcie / \  który jest zarazem punktem 
przyziemnym. Od tego punktu zacząwszy, prędkość 
słońca zmniąjsza się stopniowo. 21 marca słońce prze
chodzi przez punkt równonocny wiosenny r , zkąd ruchem 
coraz wolniejszym dosięga około 22 czerwca letnie
go stanowiska $ ,  a około 1 lipca dochodzi do punktu 
A, gdzie posiada najwolniejszy ruch. Od tego punktu 
prędkość słońca wzrasta stopniowo. Około 21 wrześ
nia słońce przechodzi przez punkt równonocny jesien
ny powracając ztąd ruchem coraz szybszym do 
punktu /g i t  d. w około.

Tak więc, zima astronomiczna trwa podczas ru
chu słońca od stanowiska zimowego « do punktu 
równonocnego wiosennego r , wiosna od tegoż punktu 
do stanowiska letniego $, lato znowu od tegoż stano
wiska do punktu równonocnego jesiennego £=, nako- 
niec jesień od tego ostatniego punktu do stanowiska 
zimowego. Te cztery pory roku astronomiczne nie 
są jednakowej długości, co pochodzi z niejednostajne
go biegu słońca po obwodzie elipsy i z położenia tej 
elipsy na płaszczyźnie ekliptyki. I tak:

zima trwa . , 89d Os 2m



wiosna . . . 92d20g59m
l a t o .................93d14g 13m
jesień . . . .  89 18 35.

W ogóle słońce bawi 8 dni dłużej na półkuli półno
cnej, aniżeli na południowej.

ROZDZIAŁ VI.

0 rachubie czasu.

Treść: Czas słoneczny prawdziwy.— Nierówność doby słonecz
nej w ciągu roku.— Czas średni.— Rok zwrotnikowy.— Kalendarz 
i jego reformy.

32. Czas słoneczny prawdziwy. Mówiliśmy po
przednio, że przeciąg czasu zawarty pomiędzy dwo
ma kolejnemi przejściami słońca przez południk dane
go miejsca nazywa się dobą słoneczną, i okazaliśmy, 
że w ogólności doba ta jest dłuższą od doby gwiazdo
wej (26). Doba słoneczna dzieli się na 24 rów
ne części nazwane godzinami słonecznemi, każda 
z nich na 60 minut, minuta zaś na 60 sekund. Tak 
mierzony czas nazywa się czasem słonecznym praw
dziwym.

Ponieważ prawa, według których słońce porusza 
się, są znane, można więc za pomocą rachunku wy
znaczyć czas słoneczny prawdziwy z danego położe
nia słońca na kuli niebieskiej. Czas ten można także 
znaleźć za pomocą przyrządów w tym celu zrobio
nych.



Przyrządy, wskazujące czas słoneczny prawdzi
wy, nazywają się zegarami slonecznemi albo kompa
sami. Budowa ich polega na następującej zasadzie:

Wystawmy sobie pręt AB, zwany gnomonem 
(Fig. 27), równoległy od osi świata, to jest, ustawio
ny w płaszczyźnie południkowej danego miejsca i czy
niący z poziomem kąt równy szerokości geograficz

nej tegoż miejsca (21). Po
nieważ wymiary ziemi w po
równaniu z jej odległością od 
słońca, są małoznaczne, mo
żna więc przyjąć z zupełną 
ścisłością, że słońce około 
tego pręta tak, jak około osi 
świata opisuje w ciągu doby 
słonecznej jeden całkowity 
obrót.

Płaszczyzna pionowa CD, poprowadzona przez 
ten pręt A B , jest południkiem danego miejsca. Za
cząwszy od niego, podzielmy przestrzeń na około linii 
A B  na 24 równe części, przesuwając przez tęż li- 
niję, 12 płaszczyzn przedłużonych w obie strony. Każ
da z tych płaszczyzn jest płaszczyzną godzinową; 
dwie takie płaszczyzny sąsiednie czynią z sobą kąt 
równy 15°.

W południe słoneczne, słońce, a raczej jego śro
dek, znajduje się na przedłużonej płaszczyźnie połu
dnika CD,— co godzinę zaś wstępuje na kolejne pła
szczyzny godzinowe. I tak, o godzinie 1sz<y wstępuje 
na płaszczyznę 1, o godzinie 2®ićj na płaszczyznę 2it.d .

Gdy znajdziemy przecięcia się tych płaszczyzn 
godzinowych z pewną daną płaszczyzną, lub powierz
chnią, otrzymamy na niej szereg linij godzinowych,



podług których rzuca się cień pręta podczas obrotu 
słońca. Można więc w każdej chwili oznaczyć czas 
prawdziwy, dość jest zobaczyć na którą z tych linij 
pada cień pręta.

Płaszczyzna, na której kreślą się linije godzino
we może być dowolnie obraną.— Nakreślmy kom
pas na płaszczyźnie CD (fig 28) prostopadłej do prę
ta A B , czyli równoległej od równika. W tym celu 
poprowadźmy na płaszczyźnie CD przez punkt O, spo
dek linii A B , liniję 012 leżącą na płaszczyźnie połu
dnika danego miejsca, i od tej linii zacząwszy, po
dzielmy przestrzeń na około punktu O na 24 równe 
części, otrzymamy linije godzinowe na płaszczyźnie 
równoległej od równika, czyli tak zwany zegar rów
nikowy (ekwatorjalny). Na nim w południe cień prę
ta pada podług linii 012, o godzinie l 8"6’ w kierunku

Ol i t. d.— Zegar taki, 
jakkolwiek bardzo łatwy 
do nakreślenia, przedstawia 
tę niedogodność, że linije 
godzinowe powinny być 
kreślone na nim z obu stron 

\  płaszczyzny CD, s łońce  
^bowiem znajduje się u nas 

Fig. 28. w lecie nad równikiem,
w zimie zaś pod równikiem. Dla tego też pospolicie
wykreśla się kompas na płaszczyźnie poziomej MN, 
przenosząc na nią linije godzinowe równikowego ze
gara. I tak, niech punkt A  będzie spodkiem linii 
A B  na plaszczyznie MN, to linija Al 2 jest liniją po
łudniową,—  w kierunku tej linii rzuca się cień pręta 
w południe; o godzinie l M<sj cień ten pada w kierunku 
linii Al it. d.





wadzone przez oś świata i końce tych łuków odcinąją 
na równiku łuki AS' i L  R. Lecz wiadomo, że 
AS'<  AS, zaś L 'R>LK , ztąd, tem bardziej A<S'<L'R, 
co należało dowieść.

Z tego cośmy powiedzieli, wynika, że aby doby 
słoneczne były sobie równe, słońce powinnoby w ciągu 
roku posuwać się ruchem jednostajnym po okręgu 
równika, lub też kola równoleźnego.

Ponieważ słońce porusza się po obwodzie eklipty
ki z prędkością zmienną, zatem doby słoneczne praw
dziwe , ztąd i godziny słoneczne, mają rozmaitą dłu
gość wciągu roku; i jakkolwiek różnice tych długości 
są nieznaczne, wszelakoż przy ścisłem mierzeniu cza
su nie można przyjąć taką dobę za jednostkę. Zegar 
regularnie idący nie może się zgadzać z ruchem słoń
ca, czyli wskazywać czas prawdziwy.

Doba zaś gwiazdowa, jako mająca wciąż jedna
kową długość, mogłaby być przyjętą za jednostkę do 
mierzenia czasu, lecz w praktycznem zastosowaniu 
ma tę niedogodność, że się zaczyna w różne pory 
dnia i nocy. I tak, jeżeli w pewnym dniu początek do
by gwiazdowej przypada w południe, to w następnym 
dniu doba gwiazdowa, jako krótsza od słonecznej, 
skończy się, a więc i zacznie się następna na kilka 
minut przed południem, i tak dalej początek jej przy
pada coraz wcześniej.

34. Czas średni. Ponieważ ani doba słoneczna 
prawdziwa, ani doba gwiazdowa nie może być przy
jętą za jednostkę do mierzenia czasu, używa się więc 
pospolicie za taką jednostkę doba słoneczna średnia, 
to jest. średnia długość jednego dnia słonecznego praw
dziwego, wzięta z bardzo wielkiej liczby takich dni.



Idzie tylko o naznaczenie codziennie chwili, w której 
zaczyna się doba słoneczna średnia.

Wystawmy sobie, że pewien punkt«, będący razem 
ze słońcem w punkcie przyziemnym P (Fig. 26), ma 
ruch jednostajny z zachodu na wschód po obwodzie 
ekliptyki z prędkością średnią pomiędzy zmiennemi 
prędkościami słońca, że nadto ten punkt « wykonywa 
jeden całkowity obrót jednocześnie ze słońcem prawdzi- 
wem. Ponieważ w blizkości punktu przyziemnego 
słońce ma ruch najszybszy, zatem wyprzedzi przypu
szczalny punkt « coraz więcej oddalając się od niego 
ku wschodowi. To oddalenie będzie największe wte
dy, gdy rzeczywista prędkość pozornego biegu słońca 
stanie się równą prędkości średniej, z jaką porusza 
się punkt a. Od tego miejsca zacząwszy punkt « do
gania słońce tak, że dochodzi jednocześnie z nim do 
punktu odzienmego A. W drugiej połowie ekliptyki 
rzecz się ma przeciwnie, tam punkt «■ w ogólności wy
przedza słońce, i, oddaliwszy się od niego najwięcej 
w pewnem miejscu, wraca razem ze słońcem do pun
ktu przyziemnego i t. d.

Przyjmijmy jeszcze drugi punkt £ który znajdu
jąc się razem z punktem «■ w punkcie równo- 
nocnym wiosennym r, obiega okrąg równika ruchem 
jednostajnym z tą samą prędkością, a więc uskutecz
nia jeden całkowity obrót po okręgu równika w tym 
samym czasie, w jakim poprzedni punkt * obiega ca
ły okrąg ekliptyki. Oba te punkta « i £ , zawsze jedno
cześnie przechodzą przez punkta równonocne.

Ten drugi wyobrażalny punkt i?, obiegający ru
chem jednostajnym okrąg równika, nazywa się słoń
cem średniem. Przeciąg czasu, zawarty pomiędzy



dwoma kolejnemi przejściami słońca średniego przez 
południk danego miejsca, nazywa się dobą średnią. 
Ponieważ słońce średnie obiega ruchem jednostaj
nym okraj) równika, zatem (33) doby średnie są za
wsze sobie równe;— jedna więc taka doba może być 
przyjęta za jednostkę do mierzenia czasu. Dzieli się 
ona tak , jak i inne doby na 24 równe części zwa
ne godzinami średnie m i ,— każda godzina dzieli 
się na 60 minut, minuta na 60 sekund. Tak mie
rzony czas nazywa się czasem średnim. W życiu 
potocznem początek doby rachuje się od średniej pół
nocy, dzieląc całą dobę na 2 części równe, zawierają
ce po 12 godzin. W Astronomii zaś początek doby 
rachuje się od następnego średniego południa,— i go
dziny idą z kolei od O do 24 (*).

Znając ruch słońca prawdziwego i średniego, 
można za pomocą rachunku wyznaczyć położenie 
tak jednego, jak i drugiego w danym czasie, a 
więc można znaleźć różnicę pomiędzy południem praw- 
dziwem i średniem. Różnica ta nazywa się równa
niem czasu.

Południe średnie tylko 4 razy do roku przypada 
razem z południem prawdziwem, mianowicie: około 
10 kwietnia, 15 czerwca, 1 września i 25 grudnia; 
zwykle zaś wyprzedza je , lub też po niem następuje, 
lecz na ilości bardzo małe, tak, że największe rów
nanie czasu wynosi 15 minut.

Równanie czasu jest wyrachowane naprzód, i po
daje się w kalendarzach astronomicznych tak, że na

(*) Łatwo ztąd datę zwyczajną, zamienić na astronomiczną i od
wrotnie. I tak, data zwyczajna 12 kwietnia o godzinie 10 z rana od
powiada dacie astronomicznej 11  kwietnia o godzinie 22-ie.j.



każdy dzień roku jest zamieszczony w oddzielnej tabli
cy „czas, jaki wskazywać powinien zegar dobrze idą
cy, gdy kompas wskazuje południe."

Tablica ta ulega corocznie bardzo małym zmia
nom w skutek tego, że elipsa, jaką słoce obiega nie 
ma stałego położenia na płaszczyźnie ekliptyki, lecz 
posuwa się na niej w ten sposób, że punkt przyziemny 
porusza się z zachodu na wschód o 11",7 rocznie, 
Zresztą i nachylenie ekliptyki do równika ulega bar
dzo małym zmianom. Obecnie nachylenie to zmiej- 
sza się o O",48 na rok.

35. Rok zwrotnikowy. Czas, w ciągu którego 
słońce średnie, zacząwszy od punktu równonocnego 
wiosennego, obiega raz jeden okrąg równika i napowrót 
przychodzi do tegoż punktu, nazywa się rokiem zwrot
nikowym. Przeciąg zaś czasu, w którym słońce śred- 
dnie, zacząwszy od pewnej gwiazdy stałej, obiega ca
ły okrąg równika i wraca napowrót do tejże gwiaz
dy, nazywa się rokiem gwiazdowym,

Gdyby punkt równonocny wiosenny zajmował 
niezmienne położenie na równiku, np. gdyby ten punkt 
wciąż zajmował jedno i toż samo położenie względem 
pewnej gwiazdy stałej, wtedy długość roku zwrotni
kowego byłaby równą długości roku gwiazdowego. 
Lecz punkt równonocny Y cofa się po okręgu równi
ka ze wschodu na zachód t. j. porusza się w przeciw
ną stronę względem ruchu słońca na 50",2 rocznie 
(48);— ztąd też pochodzi, że rok zwrotnikowy jest 
nieco krótszy od roku gwiazdowego, słońce bowiem 
wcześniej powraca do punktu równonocnego niżeli do 
gwiazdy, od której tenże punkt odsunął się w kierun
ku wstecznym.



Ponieważ od powrotu słońca na równik, zależy 
początek wiosny, czyli pory roku, dla tego też rok 
zwrotnikowy jedynie jest przyjęty za jednostkę do 
mierzenia dłuższych przeciągów czasu.

Długość roku zwrotnikowego znajduje się, wy
znaczając datę przejścia słońca przez pewien punkt 
na obwodzie ekliptyki położony, np. równonocny wio
senny, i datę jego powrotu tegoż punktu po wykona
niu jednego całkowitego obrotu po obwodzie ekliptyki.

Dla uniknienia znacznych błędów obserwacyi, naj
lepiej jest znaleźć datę, w której słońce przechodziło 
przez punkt rów nonocny wiosenny i datę jego powrotu 
do tegoż punktu po w ykonaniu znacznej liczby, np. 100 
obrotów po obwodzie ekliptyki. Różnica dat w ten 
sposób znalezionych jest czasem użytym przez słońce 
na wykonanie 100 obrotów. Podzieliwszy ten czas 
przez liczbę 100, otrzymamy z wielką ścisłością 
czas jednego obrotu, czyli długość roku zwrotni
kowego. Takim sposobem znaleziono, że rok 
zwrotnikowy zawiera 365,242256 dni słonecznych 
średnich, czyli 365 dni 5 god. 48 min. 50, 948 sek. 
wr czasie średnim, co zamienione na czas gwiazdowy 
wynosi 366,242217 dni gwiazdowych.

36. Kalendarz i jego reformy. Ponieważ rok 
zwrotnikowy nie trwa okrągłej liczby dni średnich, na
leży więc wskazać pewne sposoby pogodzenia roku 
cywilnego, mogącego się składać z całkowitej liczby 
dni, z rokiem astronomicznym, tak, żeby początek



roku zwrotnikowego przypadał w jednę i też1 samą 
datę roku cywilnego, co jest zadaniem nauki o ka
lendarzach.

Egipcyanie liczyli w roku 365 dni, ztąd początek 
wiosny przypadał u nich kolejno w różne dnie roku. 
I tak: przypuśćmy że pewnego roku dnia 21 marca 
o godzinie 8 z rana zaczynała się wiosna, t. j. słońce 
znajdow ało się w punkcie równonocnym wiosennym; 
na przyszły rok tenże początek przypadał prawie o 6 
godzin później, gdyż rok zwrotnikowy zawiera 365dni 
5?48m 50sek. Wnastępnych latach początek ten przy
padał coraz później, tak, że miał miejsce kolejno 
22,23....  marca i tak następnie przechodził wszyst
kie dnie roku cywilnego.

Juliusz Cezar dla zaradzenia tej ważnej niedogo
dności, wsparty radą Aleksandryjskiego matematyka 
Sosigenesa, postanowił aby w roku 46 przed N. Cli. 
nie rachowano 365 dni, lecz 445 dla sprowadzenia 
początku wiosny do poprzedniej daty swojej:— ztąd 
rok ten nazwano rokiem zmnięszania. Na przyszłość 
zaś, przyjąwszy, że rok zwrotnikowy zawiera 365 
dni i 6 godzin, czyli 365 V4 dni, wprowadził następu
jącą reformę, zasadzającą się na tak zwanem wsta
wianiu (interkalacyi), mianowicie: zachował 365 dni 
w roku cywilnym, lecz do każdego czwartego roku 
dodał po jednym dniu, tak, że z kolei 3 lata zawie
rają po 365 dni, i te nazywają się latami zicyczajne- 
m i, czwarty zaś rok zawiera 366 dni i nazywa się 
rokiem przestępnym. Dzień ten dodatkowy zaliczono 
do miesiąca lutego, który w zwyczajnym roku ma 
dni 28, zatem w przestępnym ma ich 29.



Sobór Nicejski, zebrany w roku 325 po N. Ch. 
potwierdził kalendarz Juliański i postanowił, aby z po
między czterech kolejnych lat, ten rok był przestępnym, 
którego liczba da się bez reszty podzielić przez czte
ry. W roku zebrania Soboru, t. j. 325 r. po N. Ch. po
czątek wiosny przypadał dnia 21 marca.

Według kalendarza Juliańskiego, rok cywilny był
by zupełnie zgodny z rokiem zwrotnikowym, to jest 
początek wiosny przypadałby zawsze w tę samą datę 
roku cywilnego w tem przypuszczeniu jedynie, że 
rok zwrotnikowy trwa ściśle 365 dni i 6 godzin, czy
li 365,25, co jak wiadomo jest liczbą za wielką;— 
w rzeczywistości bowiem trwa 365,242256 dni, za
tem rokJuliański jest za długi o 0,0074 dnia, czyli 
o 1 l m 8sek,052. Początek więc wiosny przypada 
tu, przeciwnie jak w roku Egipcyjan, corocznie o 11w 
8sek,052 wcześniej. Po upływie 400 lat początek 
ten przypadnie wcześniej o 0 ,0074X 400=3,096 
dni, czyli prawie o 3 dni, i tak następnie początek 
wiosny przypada wcześniej o 3 dni na każde 400 
lat kalendarza Juliańskiego.

W roku 1582, t. j. w 1257 lat po Soborze Ni
cejskim, zajęto się poprawą tego kalendarza; wte
dy początek wiosny przypadał o 0 ,0074x1257  — 
9,72918 dni, prawie o 10 dni wcześniej, czyli 11 
marca. Wtyrn-to roku papież Grzegorz XIII, z po
mocą uczonego Neapolitańskiego Lilio, wprowadził no
wą reformę. Najprzód, dla sprowadzenia początku 
wiosny do daty poprzedniej, to jest do 21 marca, 
(jaka była podczas Soboru Nicejskiego), usunął 10 
dni z roku 1582, rozkazując, aby w tym roku 
nazajutrz po 4 października nie rachowano 5ty lecz



15 października. Następnie, dla uniknienia podobnej 
niezgody pomiędzy rokiem cywilnym i astronomicz
nym, pochodzącej ze zbyt częstego wstawiania dni 
dodatkowych ustanowił, aby w ciągu 400 lat nie 
było 100 lat przestępnych, lecz tylko 97; albowiem 
400 lat kalendarza Juliańskiego zawierają w sobie 
prawie 3 dni za wiele. Reformę tę ustanowił Grze
gorz XIII na wzór kalendarza Juliańskiego w nastę
pujący sposób: W kalendarzu Juliańskim rok jest
przestępnym, gdy jego liczba jest podzielna przez 4.
Z tego powodu lata zaczynające wieki (1500, 1600, 
1700, 1800,...... ) są przestępne. Ponieważ po od
rzuceniu dwóch końcowych zer, z 4oh takich kolejnych 
liczb (15,16,17,18,....) tylko jedna jest podzielna 
przez 4, trzy zaś pozostałe nie są podziel ne,—  po
stanowił więc, aby rok odpowiadający tej liczbie po- 
dzielnej był przestępnym,— usunął tym sposobem 
3 dni wciągu 400 lat, co właśnie było zbytecz- 
nem w kalendarzu Juliańskim.

Według więc kalendarza Gregoryańskiego, rok 
1600 był przestępnym, lata zaś: 1700 i 1800 zwy- 
czajnemi. Podobnież rok 1900 będzie zwyczaj
nym i t. d.

Kalendarz zreformowany przez Grzegorza XIII 
został kolejnie przyjmowany przez różne kraje, naj
przód katolickie a następnie i protestanckie.

Podług kalendarza Juliańskiego początek wio- , 
sny przypada teraz 9 marca, to jest o 12 dni 
później jak podług Gregoryańskiego. W roku 1582, 
podczas reformy Grzegorza XIII, początek wiosny 
przypadał 11 marca, a ponieważ w kalendarzu Ju
liańskim lata: 1700 i 1800 były przestępnemi, ztąd



więc razem (lata tego kalendarza jest o 12 dni niższą 
od daty kalendarza Gregoryańskiego. W kalenda
rzu Juliańskim rok 1900 będzie przestępnym,— od 
tego roku zacząwszy więc różnica dat wynosić będzie 
13 dni i t. d.

Dla odróżnienia, stawiamy po dacie kalendarza
Gregoryańskiego znak (n. s.), po dacie zaś kalendarza
Juliańskiego znak (v. s.). 1 tak data 24<maja (n. s.)
odpowiada dacie 12 maja (v. s.), co zwykle pisze się 

12w ten sposób — maja.
24

ROZDZIAŁ VII.

Odległość słońca od ziemi i jego uslrdj fizyczny.

Treść: Paralaxa środoziemna,— Odległość słońca od ziemi.— 
Wielkość słońca.— Ruch wirowy słońca— jego ustrój fizyczny.— 
Światło zodjakalne.

37. Paralaxa środoziemna, Mówiąc o położeniu 
gwiazd i słońca na kuli niebieskiej, przyjmowaliśmy 
ziemię za punkt, czyli inaczej odnosiliśmy te położe
nia do środka ziemi. Że zaś obserwacyje wszyst
kie czynione są z powierzchni ziemi, zobaczmy przeto 
jaka ztąd wypada różnica w położeniach tych ciał 
niebieskich.

Niech punkt C (Fig. 30 na następ, str.) będzie 
środkiem kuli ziemskiej, A  punkt zajmowany na jej 
powierzchni przez dostrzegacza, dla którego A Z  jest 
liniją pionową. Gwiazda S  widziana jest z tego pun-



ktu w kierunku AS, ze środka zaś ziemi widzianąby 
była w kierunku CS, czyli, w obu tych razach wi
dzimy ją na tej samej płaszczyźnie pionowej przez 
tąż gwiazdę i liniję pionową A Z  przechodzącej, lecz

.j>" z powierzchni ziemi patrząc, wy-
, y  daje nam się ta gwiazda bardziej

s‘ od zenitu odległą, czyli widzimy
.,fs ją na mniejszej wysokości, w pun

kcie S \  ze środka zaś ziemi bli
żej zenitu, w punkcie S" czyli na 
większej wysokości— różnicą obu 
tych wysokości jest kąt S'SS '\ 
czyli jemu równy kąt A SC. Kąt 
ten nazywa się dwuglądem czyli 

' Fig, W. paralaxą środoziemną.
Tak więc paralaxa środoziemną jest to kąt, jaki 

dodać należy do widzialnej wysokości gwiazdy, aby 
otrzymać wysokość odniesioną do środka ziemi.

Gdybyśmy oko nasze umieścili w punkcie S\ wi
dzielibyśmy promień ziemi pod kątem ASC, możemy 
więcpowiedziecjeszcze że paralaxaśrodoziemną pew
nej gwiazdy, jest to kąt, pod jakim widzielibyśmy pro
mień ziemi, patrząc na niego z tejże gwiazdy.

Przy niezmiennej odległości gwiazdy S  od ziemi. 
paralaxa jej tern jest mniejszą, im gwiazda ta znaj
duje się bliżej zenitu tak, że gwiazda Sx znajdują
ca się na linii pionowej nie ma paralaxy. Im zaś gwiaz
da jest bliżej poziomu, tam jej paralaxa jest większą. 
Największa paralaxa dla danej gwiazdy ma 
miejsce wtedy, gdy gwiazda ta znajduje się na pozio
mie, w pukcie &;— kąt A S2C nazywa się paralaxą 

poziomą.



Dla każdej gwiazdy dość jest wyznaczyć parala- 
xę poziomą, zwartości bowiem otrzymanej można 
znaleźć, za pomocą rachunku trygonometrycznego, 
paralaxę dla każdego innego położenia tej gwiazdy 
pomiędzy zenitem i poziomem.

Łatwo jest widzieć, że im dalej od ziemi znajdu
je śię pewna gwiazda, tem jej paralaxa A SC jest 
mniejsza. Dla gwiazd stałych paralaxa środoziemna 
jest zerem, co znaczy, że gwiazdy te są niezmiernie 
odległe od ziemi. Obserwacyje więc gwiazd sta
łych, czynione z powierzchni ziemi, nie potrzebują 
żadnej poprawki dla odniesienia ich do środka 
ziemi. Do znalezionych zaś wysokości wszelkich 
innych piał niebieskich, należy dodać odpowiednią pa- 
ralaxę, dla otrzymania wysokości odniesionych do 
środka ziemi.

Paralaxę znaleźć można dla pewnego ciała nie
bieskiego, np. księżyca, obserwując jego położenie 
z dwóch różnych, bardzo odległych miejsc, i różnicę 
w położeniach otrzymanych z tych dwóch miejsc, czyli 
odpowiednią paralaxę, zamieniając na paralaxę po
ziomą.

Tego sposobu nie można zastosować do znalezie
nia paralaxy słońca, jego bowiem odległość od ziemi 
takjest znaczna, że kąt, jaki czynią kierunki linij idą
cych od słońca do dwóch miejsc powierzchni ziemi, 
chociażby najbardziej odległych, jest bardzo mały, 
a więc trudny do dokładnego wymierzenia. Z tego 
to powodu astronomowie znaleźli paralaxę poziomą 
słońca, obserwując w 1769 roku przejście planety 
Wenery przez tarczę słońca. Z obserwacyj tych

5
W ykład  Kosm ografii.



okazało się, że paralaxa pozioma słońca dla średniej 
jego odległości od ziemi wynosi 8",6.

38. Odległość słoika. Z wiadomej paralaxy po
ziomej słońca możemy znaleźć jego odległość od zie
mi. Wsamej rzeczy, niecli S (Fig. 31) będzie słoń
ce, AC promień ziemi, który oznaczmy przez r, to

kąt A SC jest paralaxą 
-s  poziomą słońca, a więc 

wynosi 8",6.
Dla tak małego kąta 

(Fig. 31j można przyjąć, że AC
jest co do długości równe łukowi zakreślonemu z pun
ktu S  promieniem SA. Zakreślmy z punktu S  łuk 
promieniem równym jedności, to :

A S: AC— \ \ łuku 8",6 
Przy promieniu =  jedności, długość półokręgu 

koła, zawierającego 180°, czyli 648000" jest
314159

”—3,14159...; długość więc łuku 1 " = -^ - -

,, ,, ' , i co a 3,14159.-X8",6 idługość zas łuku 8 ',6—  —= ---------
648000 23984

Ztąd ta proporcyja zamieni się na:

/ ' S : r = 1 :23S8T Myli 
* .^ = rX 2 3 9 8 4 ,

co znaczy, że odległość słońca od ziemi wynosi 23984 
promieni ziemskich (okrągło prawie 24000).

Ponieważ promień ziemi zawiera w sobie średnio 
858 mil geograficznych, zatem odległość słońca od 
ziemi wynosi 20577272 mil.

Dla przedstawienia sobie tak ogromnej odległo
ści , uważmy, że szybko jadąca lokomotywa i prze



bywająca 6 mil na jedną godzinę, a więc 144 mil na 
dobę, czyli 52560 mil na rok, zatem 5256000 mil 
w ciągu jednego wieku, potrzebowałaby trzy i pół 
wieków dla przebycia tej odległości.

.39. Wielkość słońca. Paralaxa pozioma słońca 
jest to kąt, pod jakim widzielibyśmy ze słońca promień 
ziemi w kierunku do niego prostopadłym; kąt ten 
wynosi 8",6. Ponieważ średnicę tarczy słońca wi
dziemy pod kątem 32' 6" średnio (30), zatem pro
mień tejże tarczy widziemy pod kątem 16'3" 
czyli 963''.

Promień więc słońca i promień ziemi, widziane 
z jednej i tej samej odległości, nie są sobie równe, 
można więc przyjąć, że te promienie są proporcjonalne 
do wielkości kątów podjakiemi je widziemy. Oznacz
my przez R  promień słońca, przez r promień ziemi,— 
otrzymamy proporcyą:

U 963'' 1 \  0
— - T l e -  U  *'

Zkąd:
R  - 112 r.

Zatem promień słońca wynosi prawie 112 promieni 
ziemskich, czyli 96096 mil geograficznych.

Gdy przyjmiemy słońce za kulę; powierzchnia 
jego zawierać będzie (112)2 czyli 12544 powierzchni 
ziemi, objętość zaś (112)3 czyli 1404928 objętości 
ziemi.

Księżyc, jak to później zobaczymy (50), jest od
legły od ziemi na 60 promieni ziemskich. Gdyby
śmy tedy umieścili ziemię tak, żeby jej środek znaj- 
d ował się w środku słońca, to wewnątrz powierzchni



otaczającej sionce mógłby księżyc krążyć naokoło zie
mi na zwykłej swej odległości, pozostając jeszcze odda
lonym od tej powierzchni prawie na tyle, co od środka 
ziemi.

40. Buch wiroicy słońca. Obserwując słońce przez 
lunetę, w której dla uchronienia wzroku naszego od 
zbytecznego blasku, szkło oczne jest zaopatrzone 
szkłem kolorowem, dostrzedz można na tarczy słońca 
plamy zupełnie czarne, różnych kształtów, otoczone 
obwódką popielatego koloru zwaną przycieniem. Pla
my te ustawicznie się zmieniają; jedne nikną, dru
gie ukazują się w tych samych, lub innych miejscach 
tarczy; jedne trwają dłużej, drugie krócej; ukazy
wały się plamy trwające po sześć tygodni nawet, in
ne znów zaledwie kilka dni istnieją.

Pozostała, błyszcząca część tarczy słońca nie 
przedstawia bynajmniej jednakowego natężenia świa
tła. Zwykle miejsca otaczające plamy są jaśniejsze, 
ztąd nazywają się one pochodniami. W ogólności 
cała powierzchnia jest jakby pofałdowana i pokry
ta centkami jaśniejszemi, nazwanemi perełkami.

Przyglądając się uważnie całej powierzchni tar
czy można dostrzedz, że wszystkie te plamy i miej
sca jaśniejsze są w ustawicznym względem siebie ru
chu, co naprowadza nas na wniosek, że powierzchnia 
słońca jest pokryta ciałem nadzwyczajnie ruchliwem, 
gazowem, będącem w stanie rozżarzenia.

Pomimo tej ruchliwości powierzchni słońca, moż
na dostrzedz, że wszystkie plamy, ukazujące się na 
tarczy, ulegają ogólnemu ruchowi od wschodniego jej 
brzegu ku zachodniemu, czyli od lewej ręki ku pra
wej (patrząc na słońce). Każda plama przy brze



gach posiada ruch wolniejszy, przyczem ukazuje się 
w jednym kierunku zwężoną i tylko *z jednej strony 
zwróconej ku brzegowi tarczy, otoczona jest przycie- 
niem, tak, że plamy te w perspektywie ukazują się jak
by pewne zagłębienia będące na powierzchni słońca.

Z tego ruchu ogólnego plam wnieść należy, że 
słońce posiada ruch wirowy.

Zbadaniem tego ruchu zajął się szczególniej 
p. Laugier, i z bardzo licznych obserwacyj czynionych 
nad ruchem tych plam przyszedł do wypadku, że 
słońce, podobnie jak ziemia, posiada ruch wirowy 
około osi pochylonej do płaszczyzny ekliptyki pod 
kątem 82°50'48". Płaszczyzna prostopadła do tej 
osi poprowadzona przez środek słońca nazywa się 
równikiem słonecznym. Równik słoneczny przecina 
się z płaszczyzną ekliptyki podług linii, czy
niącej z liniją punktów równonocnych kąt 80°21'. 
Jeden całkowity obrót słońca około jego osi trwa 
25,3 dni, i jeżeli umieścimy się myślą w kierunku 
osi obrotu słońca, stając na płaszczyźnie równika gło
wą zwróceni ku północnemu końcowi tej osi, to ruch 
słońca wyda nam się od ręki prawej ku lewej, czyli 
tak samo jak ruch obrotowy ziemi, z zachodu na 
wschód.

Ponieważ słońce obraca się około swej osi, ukazuje 
się nam więc z różnych stron, a że tarcza jego jest 
zawsze kołem, wnieść ztąd należy, że słońce ma 
kształt kulisty.

41. Fizyczny ustrój słońca. Dla objaśnienia, 
zkąd pochodzą plamy i pochodnie na powierzchni 
słońca, przyjmowano różne hypotezy,— najwięcej



prawdopodobieństwa ma za sobą hypoteza Herschla, 
dziś powszechnie przyjęta.

Według tej hypotezy słońce uważać należy jako 
ciało nieprzezroczyste, kulistego kształtu i otoczone 
atmosferą tak jak ziemia. W atmosterze tej znaj
dują się dwie warstwy mgły, umieszczone w pewnej 
od słońca odległości i unoszące się jedna nad drugą. 
Zewnętrzna powłoka jest materyją bardzo świecącą 
i nazywa się światłosferą czyli fotosferą;—  ona ze 
wszech stron otacza drugą warstwę, która znajduje się 
pomiędzy nią a jądrem słońca i nie ma własnegoświatła. 
Te dwie warstwy, oddziaływając na siebie wzajemnie, 
sprawiają światło słoneczne.

Przyjmując hypotezę Herschla z łatwością objaśnić 
można tworzenie się plam i pochodni na powierzchni 
słońca. W samej rzeczy,przypuśćmy, że wskutek pew
nej przyczyny, np. w skutek gazu wznoszącego się 
z powierzchni słońca utworzyły się dwa odpowiednie 
otwory aa i bb' (Fig. 32) w tych warstwach. Pa
trząc na słońce w kierunku A  ujrzymy na jego tar
czy plamę, której wewnętrzna ciemna część jest tłem

na słońce w kierunku ukośnym B , 
plama ta ukaże nam się na brze
gu tarczy, węższa w poprzecz
nym kierunku i tylko z jednej 
strony otoczona przycieniem. 
Przy tworzeniu się tych otworów,

(Fig. 32). usunięte cząstki fotosfery zbie

jądra słońca, przycięli zaś jest 
widzialną częścią drugiej warstwy, 
od której się odbija światło pocho
dzące od fotosfery. Patrząc zaś



rają się obok i tworzą pochodnie, czyli miejsca 
jaśniejsze.

Że jądro słońca znajduje się w nieroztopionym 
stanie przy tak znacznej ilości cieplika, wywiązujące
go się wraz ze światłem na powierzchni słońca, objaśnia 
Herschel tem, że atmosfera słońca i ta pośrednia war
stwa mgły nie przepuszczają całej ilości cieplika.

Doświadczenia czynione przez Arago i innych 
znakomitych fizyków okazały, że światło słoneczne 
pod pewnemi warunkami, mianowicie będąc polary zo* 
wanem, zachowuje się zupełnie tak, jak przy tych 
samych warunkach światło pochodzące od żarzących 
się cząstek gazu, np. przy paleniu się knota świecy, 
gazu do oświetlania i t, p.,— posiada zaś własności 
zupełnie przeciwne, jak światło pochodzące od ciała 
stałego lub ciekłego rozżarzonego. Nareszcie Kirch- 
hoff i Bunsen, badając widmo słoneczne otrzymane 
przez załamanie się promieni słońca w pryzmacie, i po- 
równywającje z widmami otrzymanemi przez załamanie 
się w pryzmacie promieni pochodzących od lampki al
koholowej, której płomień unosi w sobie rozżarzone 
cząsteczki sodu, potasu i innych metali, znaleźli, że 
w atmosferze słonecznej unoszą się cząsteczki rozża
rzone różnych metali na ziemi znanych, a przynaj
mniej mających pod tym względem jednakowe wła
sności.

42. Siciatło zodjakalne. Słońce zdaje się być 
otoczonem jeszcze jedną atmosferą, rozciągającą się 
na znaczne przestrzenie i mającą słaby bardzo blask. 
Czasami, zaraz po zachodzie słońca, lub też przed 
jego wschodem, widzieć można słabe światło w kształ
cie trójkąta, którego podstawa zajmuje na poziomie



od 20° do 30° i który wznosi się czasem na 50° nad 
poziom. Ogólny kierunek tego światła jest wzdłuż 
ekliptyki, ztąd nazywa się miatlem zodjakalnem. 
Przyczyna światła zodjakalnego nie jest dotąd znaną, 
są tylko domniemania nie .mąjące za sobą wiele praw
dopodobieństwa.

ROZDZIAŁ VIII.

Roczny ruch ziemi naokoło słońca.

Treść: Roczny ruch słońca może być pozornym.— Dowody ruchu 
rocznego ziemi naokoło słońca.— Aberracyja światła.— Paralaxa 
roczna gwiazd stałych.— Droga, jaką ziemia opisuje naokoło słońca. 
Oś ziemi pozostaje równoległą od swego pierwotnego położenia podczas 
ruchu rocznego ziemi.— Wyprzedzanie punktów równonocnych i ko
łysanie się osi ziemskiej.

43. Roczny ruch słońca może być pozornym. Wi
dzieliśmy poprzednio (31), że słońce w ciągu roku 
odbyw a na płaszczyźnie ekliptyki jeden całkowity obrót 
na około ziemi z zachodu na wschód po obwodzie elip
sy, której jedno z ognisk zajmuje ziemia.

Ruch ten wszakże może być tylko pozornym, 
i tak , jak obrót dzienny całej kuli niebieskiej wraz 
ze wszystkiemi gwiazdami na niej umieszczonemi, 
okazał się być pozornym i pochodzącym z obrotu zie
mi około swej osi, tak również i ruch roczny słońca 
może pochodzić z rzeczywistego ruchu ziemi około 
słpńca, zajmującego niezmienne położenie.

Na tę hypotezę ruchu ziemi około słońca naprowa
dzają nas różne uwagi.—  Najprzód, słońce jest 
przeszło 1400000 razy większe od ziemi, łatwiej te



dy wystawić sobie ziemię poruszającą się około słoń
ca, aniżeli tak ogromną bryłę około drobnego ziarecz- 
ka, jakiem jest ziemia w porównaniu ze słońcem, tem- 
bardziej, że jak później zobaczymy (73), przyczyną 
ruchu ciał niebieskich jest ich wzajemne działanie na 
siebie według pewnych praw. Dalej, przyjąwszy hy- 
potezę ruchu ziemi około słońca, kładziemy ziemię w rzę
dzie planet, które zarówno opisują pewne drogi 
na około słońca (65), gdy przeciwnie, przyjąwszy, 
że ziemia nie zmienia swego położenia, ruchy planet 
stają się bardzo zawikłane i odbywające się tak, jakby 
słońce, razem ze wszystkiemi planetami około niego 
krążącemi, poruszało się naokoło ziemi.

44, Dowody ruchu rocznego ziemi naokoło 
słońca. Aberracyja światła. Są nareszcie zjawiska 
astronomiczne, które niezaprzeczenie dowodzą ruchu 
ziemi. Do tych należą: aberracyja światła i parałaoca 
roczna gwiazd stałych.

Aberracyją nazywamy zboczenie promieni światła 
od właściwego ich kierunku, pochodzące ztąd, że oko 
dostrzegacza nie jest w spoczynku, lecz odbywa ruch, 
którego prędkość ma pewne znaczenie w porównaniu 
z prędkością światła. Zupełnie tak samo krople de
szczu pionowo padające podczas spokojnego powie
trza, upadają na wierzch głowy osoby zostającej 
w miejscu, gdy zaś ta osoba bieży, krople deszczu 
padają na jej twarz i zdają się mieć kierunek ukośny.

Prędkość światła wynosi prawie 41OOO mil geogra
ficznych na sekundę;— w tym samym czasie ziemia 
przebiega 4 mile, to jest drogę prawie 10250 razy 
mniej szą. To wiedząc przypućśmy że od pewnej gwiaz



dy S  idą promienie A Z , A Z , (Fig. 33). które dla 
wielkiej odległości gwiazdy mogą być uważane za 
równoległe. Gdyby ziemia znajdowała się w spoczynku 
w punkcie Z , widzielibyśmy tę gwiazdę w kierunku ZA. 
Że zaś ziemia znajduje się w ruchu i przebie
ga drogę ZZ' w tym samym czasie, w którym świa
tło przebiega pewną drogę AZ, przeto gwiazdę tę ujrzy
my w kierunku przekątnej równoległoboku A Z Z  A' 
zbudowanego na prędkościach światła i ziemi. Dla 

zobaczenia więc gwiazdy S, nale
ży lunecie nadać kierunek ZA', 
i wtedy ujrzymy ją w S'. W sa
mej rzeczy, tylko przy takiem po
łożeniu lunety cząsteczka światła 
A 't przebiegająca droęę A Z ' 
przejdzie przez lunetę w kierunku jej 
osi podczas tego, gdy luneta nie zmie
niając swego pochylenia, przejdzie

_j  wraz z ziemią od punktu Z  do Z .
z'~ z Kąt zboczenia A Z A  nazywa
(Fig. 33j. się aberracyja;—  ten kąt jest 

największy, gdy kierunek światła jest prostopadły 
do kierunku biegu ziemi i wynosi wtedy 20",4 5.

Bradley pierwszy odkrył w 1725 r. aberracyjądla 
gwiazd i utwierdził tym sposobem hypotezę ruchu rocz
nego ziemi niezaprzeczonym dowodem.

W skutek aberracyi, dostrzegane położenia gwiazd 
różnią się od istotnych, należy więc przy obserwa- 
cyjach astronomicznych poprawić znalezione położe
nia gwiazd, na ilości odpowiednie aberracyi.

45. Paralaxa roczna gwiazd stałych. Drugim 
dowodem ruchu ziemi naokoło słońca, jest paralaxa 
roczna gwiazd stałych.



Dąjmy na to , że ziemia opisuje drogę ZZ'Z" 
(Fig. 34) naokoło słońca S. Jakkolwiek gwiazda G 
jest niezmiernie odległą od ziemi, wszelakoż widzia
na z różnych punktów zajmowanych przez ziemię 
Z ,Z \Z i ' u k a ż e  nam się w różnych punktach kuli 
niebieskiej w kierunku ZG\ Z  G, Z"G,.... tak że w cią
gu roku opisze na kuli niebieskiej, w skutek ruchu 
ziemi na około słońca, elipsę o bardzo małych wy
miarach więcej lub mniej zwężoną. Kąt ZGS, pod

za pomocąbardzo dokładnych narzędzi zręcznych obser- 
wacyj, znalazł pierwszy z wielką ścisłością paralaxę 
dla jednej z najbliższych gwiazd (z konstellacyi 
Łabędzia N° 61). Paralaxa ta wynosi tylko kąt O",35.

46. Droga, jaką ziemia opisuje naokoło słoń
ca. Dowiedliśmy poprzednio że ziemia opisuje naokoło 
słońca pewną drogę. Zobaczmy teraz, jaką ta dro
ga być powinna, aby nam się wydało, że słońce 
zostające w spoczynku, opisuje pozornie w ciągu 
roku drogę według praw Keplera (30).

Niech SS’S" (Fig. 35 na nast. str.) będzie 
elipsą, opisywaną ruchem pozornym przez słońce z za
chodu na wschód, Z  ziemią zajmującą jedno z ognisk. 
Wykreślmy elipsę Z Z Z Z " . . .  taką samą jak elipsa 
opisywana pozornie przez słońce, mającą oś wielką

(Fig. 34).

jakim jest widziany pro
mień icodzący drogi opi
sywanej przez ziemię pa
trząc z gwiazdy w kiemn- 
ku do niego prostopadłym, 
nazywa się paralaxą ro
czną łój gwiazdy. Bessel,



na jednej linii prostej z osią wielką poprzedniej i ogni
sko tej elipsy niech zajmuje słoiice S.

Ziemia biegnie po obwodzie elipsy Z  Z 'Z ...;— 
my zaś , nie czując tego ruchu, przypisujemy go słoń
cu. W samej rzeczy, gdy ziemia jest w punkcie Z ,

widziemy słońce w kie
runku— ZS, gdy ziemia 
przejdzie do punktu Z  . 
słońce ukaże się w kie
runku Z S  równoległym 
od ZS', a więc w tym 

(Fig. 35). samym punkcie nie
ba, w jakim byłoby widziane po przejściu drogi S S  
i w przypuszczeniu, że ziemia pozostała nieporuszo- 
ną w punkcie Z. Prócz tego, odległość 71S wydaje 
się równą odległości ZS' i wycinek Z'SZz=SZS. 
Podobnież gdy ziemia przejdzie do punktu Z" widzie
my słońce w kierunku Z"S równoległym od ZS" i na 
odległości Z"S—ZS" i t. d. Słowem, że ruch przy
pisywany słońcu, rzeczywiście wykonywa ziemia po
dług tychże samych praw Keplera, mianowicie:

1 -sze Praw o. Ziemia w ciągu roku opisuje z za
chodu na icschód obiood elipsy położonej na płaszczy
źnie ekłiptyki. Jedno z ognisk tej elipsy zajmuje 
słońce.

2-gie Prawo. Powierzchnie wycinków, cpisy
wanych przez promień wodzący poprowadzony od 
$łońca, do ziemi są proporcyonalne do czasów użytych 
na ich opisanie.

Z tych dwóch praw wypada, jak to już widzieli
śmy (30), że ziemia raz znajduje się najbliżej słoń
ca w punkcie Z, ztąd punkt ten nazywa się przyslo-



netznym (perihełium),—  drugi raz najdalej od słońca 
w punkcie Z'"—  punkt ten nazywa się odslonecznym 
(aphelium). Nadto w punkcie przyslonecznym ziemia 
posiada ruch najszybszy, w punkcie zaś odslonecznym 
najwolniejszy.

47. Oś ziemi pozostaje równoległą od pierwotne
go swego położenia podczas ruchu rocznego ziemi. 
Mówiąc o ruchu ziemi, przyjmowaliśmy ją za bardzo 
małą, za punkt zajmujący jej środek, lecz ziemia 
jest kulą znacznych rozmiarów;— od położenia więc 
jej osi względem płaszczyzny ekliptyki zależy położe
nie drogi, którą słońce pozornie opisuje względem rów
nika ziemskiego. Kopernik pierwszy podał i wyjaśnił 
myśl, że aby ruch roczny ziemi wydał się jako ruch słoń
ca po płaszczyźnie ekliptyki nachylonej do równika 
pod kątem 23°28', oś świata powinna w ciągu ruchu 
ziemi pozostawać równoległą od pierwotnego swego 
położenia i czynić z liniją prostopadłą do płaszczyzny 
ekłiptykikąt 23°28\ a więc z płaszczyzną ekliptyki do
pełnienie tego kąta, czyli66°32'. Że oś świata pozostaje 
równoległą od swego pierwotnego położenia, mamy, 
dowód z tego, że biegun świata, czyli punkt na kuli, 
niebieskiej położony, ku któremu zmierza oś świata, 
pozostaje prawie nieruchomym wciągu roku.

Przypuśćmy, że droga opisywana przez środek ziemi 
na płaszczyźnie ekliptyki jest Z Z Z " Z "  {Fig. 3 6 na nasi. 
str.) słońce zaś zajmuje punkt#. Linija, w kierunku któ
rej płaszczyzna równika, RR' przecina się z płaszczyz
ną ekliptyki, niech będzie CA. Ponieważ oś świata PP  
pozostaje równoległą od swego pierwotnego położenia 
czyniąc z osiąekliptykikąt23°28', więc i płaszczyzna 
równika czyni z ekliptyką ten sam kąt 2 3° 2 8', pozostając





Łatwo jest widzieć, że w miarę tego, jak ziemia 
kolejno przechodzi od jednego do drugiego z tych pun
któw, słońce przechodzi przez zenity miejsc położo
nych na okręgu koła wielkiego, będącego ekliptyką. 
Gdy ziemia znajduje się w punkcie Z, słońce na kuli 
niebieskiej widziane jest w kierunku Z S  w znaku V 
(Barana) i wtedy mamy wiosenne porównanie dnia 
z nocą; gdy zaś ziemia przejdzie do punktu Z \  widzie
my słońce na kuli niebieskiej w kierunku Z'S  w zna
ku $ (Raka) i mamy wtedy letnie przesilenie dnia 
z nocą. Z punktu Z" widziemy słońce w kierunku 
Z"S w znaku *  (Wagi), jesiennego porównania dnia 
z nocą. Nareszcie z punktu Z"  słońce jest widziane 
w znaku * (Koziorożca) podczas zimowego przesile
nia dnia z nocą.

Ponieważ ziemia jest kulą o bardzo małych wy
miarach w porównaniu z wielkością słońca ijego odle
głością, zatem jedna jej połowa zwrócona ku słońcu jest 
oświeconą. Linija, oddzielająca półkulę oświeconą od 
półkuli będącej w cieniu, jest okręgiem koła wielkiego, 
położonego na płaszczyźnie prostopadej do linii prostej, 
łączącej środek ziemi ze środkiem słońca. W sku
tek ruchu obrotowego ziemi około swej osi, punkta na 
pow ierzchni ziemi położone opisują równoleżniki, któ
rych nachylenie względem ekliptyki pozostaje nie
zmienne (23°28 ). Od położenia zaś tych równoleż
ników względem kola oddzielającego część oświeconą 
od ciemnej, zależy różna długość dnia i nocy w różne po
ry roku. I tak; w punktach równoaocnych Z  i 7J' to koło 
dzieli każden z równoleżników na dwie części równe, 
ztąd na każdym punkcie powierzchni ziemi dzień jest 
równy nocy. W punkcie Z', gdy półkula północna ma



lato, równoleżniki przecięte są przez kolo oddzielające 
część oświeconą od ciemnej tak, że zbliżając się ku 
biegunowi północnemu, coraz większe części tych rów
noleżników pozostają po stronie oświeconej,— wszyst
kie zaś równoleżniki począwszy od koła biegunowego 
północnego, do bieguna pólnocneego pozostają wciąż 
oświecone. Na półkuli zaś południowej odwrotnie, idąc 
ku biegunowi południowemu coraz mniejsze części są 
po stronie oświeconej, począwszy nareszcie od koła bie
gunowego południowego do tegoż bieguna, wszystkie 
równoleżniki są w cieniu. W punkcie Z"  wszystko ma 
się odwrotnie,— słońce przechodzi na półkulę połud
niową oświeca biegun południowy, północny zaś 
pozostawia w cieniu.

Tak więc ziemia ma jednocześnie dwa ruchy;— 
obrotowy naokoło swej osi i postępowy wokoło słońca. 
Pierwszy ruch jest przyczyną pozornego ruchu dzien
nego całej kuli niebieskiej, drugi zaś sprawia pozor
ny ruch roczny słońca po obwodzie ekliptyki.

48. Wyprzedzanie punktów równonoenych i ko
łysanie się osi ziemskiej. Mówiliśmy, że przy ruchu 
rocznym ziemi, oś jej zachowuje niezmienny kierunek, 
pozostając wciąż równoległą od pierwotnego swego 
położenia, co ściśle rzeczy biorąc nie ma miejsca. 
Punkt bowiem równonocny, jak to już wspominaliśmy, 
cofa się po okręgu ekliptyki na 50",2 rocznie (23). 
Pochodzi to ztąd, że oś ziemi OP (Fig. 37 nanasf, 
str.J nie zmieniając swego nachylenia do płaszczyzny 
ekliptyki EK\ zatem i do osi ekliptyki 0Q, posuwa 
się ruchem bardzo powolnym w ten sposób, że opisuje na
około osi ekliptyki powierzechnię ostrokręgową POP'. 
W skutek tego i linija równonocna Y - ,  podług której 
przecina się równik R R  z ekliptyką, zatem i punkt



równonocny wiosenny posuwa się wstecz na 50",2 
rocznie, co się nazywa wyprzedzaniem punktu równo- 
nocnego, czyli precessyją. I tak: gdy oś świata

przejdzie z położenia OP do 
położenia Op, równik RR' 
przyjmie położenie rr' i punkt 
równonocny T  cofnie się do 
punktu r R u c h  ten osi 
świata jest bardzo powolny. 
Jeden całkowity jej obrót 
trwa około 26000 lat, to 
znaczy, że biegun północny P  

(Fig. 37) w ciągu tego czasu opisze
na niebie, ze wschodu na zachód, okrąg koła o pro
mieniu 23°28' i wróci do położenia, które obecnie 
zajmuje. (Zobacz mappę gwiazd).

Oprócz tego ruchu, oś ziemi około każdego 
średniego położenia swego odbywa pewne kołysa
nia, powtarzające się perjodycznie co 183/5 lat. 
Kołysania te nazywamy nutacyja osi ziemskiej. 
Gdyby oś ziemi nie opisywała powierzchni ostro- 
kręgowej w skutek precessyi, to w skutek samej 
nutacyi, biegun np. północny opisałby na nie
bie elipsę, której oś mała, idąca w kierunku ogól
nego ruchu osi ziemskiej wynosi 14",4, oś zaś wiel
ka 19",3. Biegun więc północny w skutek tych 
dwóch jednoczesnych ruchów osi ziemskiej, opisuje 
na kuli niebieskiej, nie okrąg koła, lecz liniją wę
żykowatą, której, liniją środkową jest okrąg koła. 
W skutek nutacyi osi ziemskiej, nachylenie eklipty
ki do równika ulega nadzwyczajnie małym perjo-

W ykład  Kosm ografii



dycznym zmianom, powtarzającym się w przeciągu 
tego czasu 18% lat.

Nakoniec, nachylenie ekliptyki do równika ule
ga jeszcze drugiej, bardzo powolnej zmianie, która 
także w ciągu wieków jest perjodyczną. Obecnie 
nachylenie ekliptyki zmniejsza się o O",48 corocz
nie. Zmniejszanie to trwać będzie tylko do pew
nego czasu, od którego zacząwszy, nachylenie ekliptyki 
znowu będzie się powiększać.

ROZDZIAŁ IX.

0 k s i ę ż y c u .

Treść: Długość i szerokość astronomiczna.— Odległość księżyca 
od ziemi, jego objętość.— Odmiany światła księżyca.— Objaśnienie 
tych odmian.— Miesiąc księżycowy synodyczny i perjodyczny.— Bieg 
księżyca na kuli niebieskiej.— Rzeczywista droga księżyca naokołtf 
ziemi.— Ruch wirowy księżyca; jego budowa fizyczna.

49. Długość i szerokość astronomiczna. Dla 
zbadania praw, według których odbywają się ru
chy pewnych ciał niebieskich, jako to: księżyca, 
planet, i t. p. odnosi się w astronomii położenie 
tych ciał do płaszczyzny ekliptyki za pomocą
dwóch kątów, lub też łuków te kąty mierzących.

✓
Niech punkt 0(Fig. 38 na nast. str.) będzie 

środkiem kuli niebieskiej, BR' płaszczyzną równi
ka, OP osią świata, E K  płaszczyzną ekliptyki. Li- 
nija OQ prostopadła do ekliptyki nazywa się jej osią,





50. Odległość księżyca od ziemi, jego objętość. Ob
serwując położenie księżyca względem zenitów 
dwóch odległych miejsc na powierzchni ziemi obra
nych, oznaczyć możemy jego paralaxę poziomą 
(37). Paralaxa ta jest nierównie większą jak dla 
słońca, średnia jej wartość wynosi bowiem 57'40" 
czyli 3460".

Z wiadomej paralaxy księżyca można wynaleźć 
jego średnią odległość od ziemi, takim samym spo
sobem, jak znaleźliśmy odległość słońca od ziemi, 
mając daną jego paralaxę (38).

Otrzymana w ten sposób średnia odległość księ
życa wynosi 59,61 promieni ziemskich, czyli okrą
gło prawie 60 takich promieni.

Promień tarczy księżyca widziemy pod kątem, któ
rego średnia wartość wynosi 15'4 3" czyli 94 3''. Parala- 
xa zaś księżyca, czyli kąt, pod jakim widzielibyśmy 
promień ziemi, patrząc na niego z księżyca, zawiera
3460". Promień więc księżyca ma się do promie-

943
nia ziemi jak Ułamek ten w przybliżeniu przy-

3
jąć można za ^  to znaczy że promień księżyca wynosi 

3
tylko j-j promienia ziemi. Ztąd objętość księżyca

(przyjąwszy go za kulę) jest ( n  ) = i§ |v  cz>?li Pra'  

wie ~  objętości ziemi.
50

51. Odmiany światła księżyca. Księżyc, ulega
jąc wraz ze wszystkiemi gwiazdami ogólnemu rucho
wi dziennemu kuli niebieskiej ze wschodu na zachód, 
nie zachowuje stałego położenia pomiędzy gwiazdami, 
lecz podobnie jak słońce przy ruchu rocznym, posu-



\va się z zachodu na wschód, opisując okrąg mało różnią
cy się od obwodu ekliptyki. Bieg jednakowoż księżyca 
jest znacznie szybszy od pozornego biegu słońca, wy
nosi bowiem średnią liczbę przeszło 1 2° na dobę. Słoń
ce zaś w ciągu tego czasu posuwa się pozornie zaled
wie na 1 °; zatem księżyc bieży 13 razy prędzej od 
słońca,— wykonywa więc prawie 13 obrotów naoko
ło ziemi w ciągu jednego roku. t. j. w ciągu czasu, 
w którym słońce dokonywa jeden tylko obrót.

Ponieważ księżyc posuwa się codziennie z za
chodu na wschód na 1 2 U prawie, zatem przy ruchu 
dziennym całej kuli niebieskiej, odbywającym się ze 
wschodu na zachód, nie przechodzi on przez południk 
danego miejsca co 24 godzin, lecz od jednego 
przejścia księżyca przez dany południk do następne
go, upływa 24s°48m czasu średniego. Na opisanie 
bowiem przy ruchu dziennym luku wynoszącego 1 2 °, 
potrzeba 48m czasu średniego.

Tarcza księżyca podczas każdego obrotu jego 
naokoło ziemi przybiera różne kształty, przedstawiając 
szczczególne zjawisko zwane odmianami światła 
księżyca albo lumcyjami.

Gdy księżyc w obrocie swym naokoło ziemi znaj
duje się na jednej płaszczyźnie południkowej ze słoń
cem i razem z nim góruje, wtedy wcale nie jest widzial
ny i tę odmianę jego nazywamy nowiem. Po upływie pe
wnego czasu księżyc, jako szybciej od słońca poruszają
cy się, minie je usunąwszy się nieco ku wschodowi, wten
czas jego tarcza przedstawia się w kształcie bardzo wąz- 
kiego sierpa A (Fig. 39 na nad. str.) zwróconego 
wypukłą stroną ku słońcu. Linija łącząca końce tego 
sierpa, czyli tak zwane jego rogi, ma zawsze ta-





dni po nowiu, księżyc jest oddalony od słońca na 
270° i przybiera kształt półkola G, ze wschodniej 
strony zakończonego półokręgiem, z zachodniej zaś 
liniją prostą,— góruje wtedy o godzinie 6 tój z rana. 
Ten kształt tarczy nazywa się ostatnią kwadrą. Na
reszcie gdy księżyc dokonywając cały okrąg koła 
przybliża się napowrót do słońca z przeciwnej, t. j. 
z zachodniej strony, wtedy przybiera kształt wąz- 
kiego sierpa H, wypukłą stroną ku słońcu zwrócone
go. Sierp ten widzieć można przed samym wscho
dem słońca po nad miejscem, w którem słońce ma 
wejść. W 29 dni po nowiu, księżyc znowu 
znajduje się na niebie w jednym kierunku ze słoń
cem , wtedy wcale nie jest widziany, czyli powtórnie 
jest w nowiu,— poczem te same odmiany w tymże 
porządku następują.

Od pełni do nowiu świecąca tarcza księżyca zmniej
sza się, ztąd księżyc w ciągu tego czasu nazywa się 
ubywającym. Przeciąg zaś czasu od jednej odmiany 
księżyca do następnej tej samej np. od jed
nego nowiu do następnego, zawiera w sobie 29 dni 
12 godz. 44m 3S i nazywa się lunacyją lub też mie
siącem synodycznym.

52. Objaśnienie odmian światła księżyca. Opi
sane tu odmiany światła księżycowego nie są skut
kiem szczególnej budowy księżyca, który będąc wi
dziany z różnych stron podczas obrotu swego, przed
stawia nam się w tych kształtach. O tem przekony
wa nas tak zwane zasłanianie (okkultacyja) gwiazd 
przez księżyc. Zasłanianie to ma miejsce nietylko 
dla gwiazd będących na kierunku świecącej tarczy 
księżyca, ale w ogólności zasłonięte są wszystkie



gwiazdy przypadające wewnątrz okręgu kola ABCD  
(Fig. 40). jaki otrzymamy z przedłużenia zewnętrz
nej. wypukłej części sierpa księżycowego. Księżyc 
więc zawsze jest zwrócony ku ziemi tarczą kołową 
tak, jak podczas pełni, my zaś widziemy tylko pew

ną jej część oświeconą. Wnieść ztąd 
należy, że księżyc ma kształt kulisty, 

s  jest ciałem niemającem własnego światła 
i nieprzezroczystem. Że zaś, jak 

(Fig. 40). to widzieliśmy poprzednio, odmia
ny światła księżyca zależą od jego położenia wzglę
dem słońca (51), nadto wypukła strona oświeconej 
części tarczy jest zwrócona ku słońcu tak, że wkaż- 
dem położeniu księżyca linija prostopadła do linii łą
czącej jego rogi przedłużona przechodzi przez słońce, 
przeto księżyc otrzymuje swoje światło od słońca.

W7iedząc, że księżyc bieży naokoło ziemi po okrę
gu koła lub też po obwodzie linii do koła zbliżonej (51), i 
że płaszczyzna, na której ten ruch odbywa się jest ma
ło nachyloną do ekliptyki, możemy wyjaśnić, w jaki 
to sposób otrzymujemy kolejno te różne odmiany 
światła księżyca w miarę jego ruchu.

W samej rzeczy, niech Z  (Fig. 41 na nasi. str.) 
będzie ziemią, ABCD  droga, jaką księżyc naokoło 
niej opisuje z zachodu na wschód. Ponieważ, jak to 
już wiemy (51) odległość księżyca od ziemi i jego 
wielkość jest znacznie mniejszą od odległości słońca 
od ziemi i jego wielkości, możemy więc przyjąć za 
równoległe względem siebie wszystkie promienie 
światła, idące od słońca S  i oświecające księżyc w róż
nych jego położeniach.





Położenia księżyca podczas jego nowiu i pełni 
W punktach A  i C nazywają się syzygiejami, w pun
ktach zaś B  i D — kwadrami,

W każdern innem położeniu księżyca, koła mn 
i pq czynią z sobą większy lub mniejszy kąt. I tak, 
w punkcie E  widziemy księżyc podług tarczy koło
wej pq, do której mn jest nachylone w ten sposób, 
że mniejsza część tarczy jest oświeconą. Te dwa 
koła przecinając się, zawierają pomiędzy sobą na 
powierzchni księżyca tak zwaną taśmę, która przed
stawia nam się w kształcie sierpa (na poprzedniej fi
gurze, A). W położeniu zaś F  znowu te koła są 
nachylone do siebie, lecz tak , że większa część tar
czy widzianej z ziemi jest oświeconą (na poprzedniej 
figurze, F). W punkcie G widziany kształt księżyca 
jest taki sam, jak w F, tylko wypukła część jego 
jest w przeciwną stronę zwrócona. Nareszcie 
w punkcie H  księżyc ma znowu kształt sierpa, podo
bnie jak w E, lecz zwróconego w przeciwną stronę.

Ziemia widziana z różnych położeń przez księżyc 
zajmowanych, przedstawia takie same odmiany świa
tła jak księżyc, lecz w odwrotnym porządku. I tak, 
gdy księżyc jest na nowiu w punkcie A  — ziemia 
jest zwrócona ku księżycowi oświeconą stroną, czy
li ukazuje się w pełni. W punkcie B  księżyc jest 
w pełni, ziemia zaś jest obrócona ku niemu ciemną 
stroną, ukazuje się tedy w nowiu i t. d.

Gdy księżyc znajduje się w blizkości punktu A , 
to jest w ciągu kilku dni przed nowiem i po nowiu, 
promienie słońca padające na ziemię odbijają się od 
jej powierzchni i napotykają księżyc, przez 
co oświecają ciemną część jego tarczy. Ztąd też 
często widziemy tę część tarczy oświeconą slabem



światłem, zwanem światłem popielatym. Światło 
to słabnie w miarę rosnącego księżyca i po kilku 
dniach staje się już niewidzialnem.

53. Miesiąc księżycowy synody czny i per jody cz- 
ny. Przy wyjaśnieniu odmian księżyca, przyjmowa
liśmy, że to ciało niebieskie obiega pewną drogę 
naokoło ziemi pozostającej w spoczynku,— co w rze
czywistości niema miejsca — ziemia bowiem podczas 
jednego obrotu księżyca posuwa się w skutek swe

go ruchu rocziiego na ^  całego obwodu ekliptyki

(51). Lecz w tym razie przy wyjaśnieniu odmian 
światła nic się nie zmieni, tylko księżyc użyje wię
cej czasu na przejście od pewnej odmiany do tej sa
mej następnej np. od nowiu do nowiu.

W samej rzeczy, niech Z  (Fiy. 42) będzie poło
żeniem ziemi, L A  drogą jaką księżyc naokoło niej 
opisuje, S  słońce. W punkcie Z, na płaszczyźnie prze
chodzącej przez S  i Z  i prostopadłej do ekliptyki,

księżyc znajduje się w no
wiu. Podczas tego jak księ
życ, po dokonaniu całego okrę
gu koła LA, powraca znowu 
na tę płaszczyznę, ziemia 
przechodzi pewną drogę Z/ZJ 
w skutek swego ruchu naokoło 
słońca i znajdzie się w punkcie 

CE tg. i2). 7y■>— księżyc zaś zajmie po
łożenie L" na płaszczyźnie prostopadłej do ekliptyki 
i przechodzącej przez ZS* czyli będzie w nowiu. 
Nakreślmy promień Z L  równoległy od LZ , to staje 
się oczywistem, że księżyc od jednego nowiu do na



stępnego obiegi cały okrąg koła i jeszcze łuk L IJ \  
który mierzy kąt L'ZL"=ZSZ\ czyli kąt, na jaki się 
ziemia w ciągu tego czasu posunęła.

Przeciąg czasu, użyty przez księżyc na przeby
cie od pewnego względem słońca położenia do nastę
pnego takiego samego, czyli od jednej odmiany do 
następnej tej samej, np. odnowili do nowiu nazywa się 
miesiącem księżycowym synodycznym. Z bardzo licz
nych doświadczeń, czynionych w tym względzie, wypa- 
pada, że miesiąc synodyczny trwa 29 dni 12S° 44m 2S,9.

Miesiącem zaś perjodycznym czyli gwiazdowym 
nazywamy przeciąg czasu użyty przez księżyc na 
obieżenie całego okręgu koła, zacząwszy od pewnego 
punktu stałego na niebie, do tegoż samego punktu 
(np. pewnej gwiazdy stałej). Ten miesiąc jest krót
szy od synodycznego, i łatwo go wyznaczyć, odtrą
cając od tamtego czas użyty przez księżyc na prze- 
bieżenie luku LTJ. Wtaki sposób znaleziono, że 
miesiąc gwiazdowy zawiera 27 dni 7god 4 3111 4S,5.

54. Bieg księżyca na kuli niebieskiej. Mówili
śmy już, że księżyc w przeciągu pewnego czasu opisuje 
na niebie okrąg mało różniący się od obwodu eklipty
ki. Dla dokładnego wyznaczenia drogi księżyca, należy 
od czasu do czasu znajdować położenia, jakie 011 na ku
li niebieskiej pozornie zajmuje i te poprawić pod 
względem paralaxy, czyli odnieść obserwacyje do 
środka ziemi. W ten sposób otrzymamy długość 
i szerokość astronomiczną (49) księżyca w różnych 
miejscach jego biegu.

Gdy naznaczymy na kuli sztucznej kolejne punkta 
odpowiadające otrzymanym długościom i szerokościom, 
znajdziemy, że księżyc na niebie opisuje z zachodu 
na wschód w kierunku strzałki a (fig. 43 nanaststr.)



okrąg kola L L  nachylony do ekliptyki E K  pod kątem 
wynoszącym prawie 5°9'. Ten kąt jednakowoż nie 
jest stałym, ulega on bardzo małym perjodycznym 
zmianom wśród każdego obrotu księżyca. Droga 
księżyca przecina się z okręgiem ekliptyki w dwóch 
punktach zwanych węzłami. Jeden z nich, w którym 
księżyc przechodzi z półkuli południowej na północną 
nazywa się węzłem podniesienia i oznacza się przez 
znak —  drugi zaś, w którym księżyc przeciwnie 
z półkuli północnej przechodzi na południową, nazywa 
się węzłem opadania i oznacza się przez —

Węzły te cofają się, podobnie jak punkta równo- 
nocne (48), lecz znacznie szybciej, wykonywają bo
wiem całkowity obrót po obwodzie ekliptyki w ciągu 
18 % la t;— przyczem nachylenie drogi księżyca L L  
do ekliptyki nie zmienia się. Można więc wysta
wić sobie, że płaszczyzna na której księżyc odbywa 
swoją drogę obraca się wciąż, zachowując niezmien
ne nachylenie do ekliptyki. Że zaś ekliptyka 
jest nachyloną do równika pod kątem 23°28', przeto 
kąt, jaki czyni płaszczyzna drogi księżycowej z rów
nikiem zmienia się w granicach 18° 19' i 28°37'.

W samej rzeczy, niech OP (Fig. 43 na nasi. sir.) 
będzie osią świata, OQ osią ekliptyki EK. Linija 
OM  prostopadła do płaszczyzny L L \  na której księ
życ drogę swą opisuje, jest jej osią,— zatem kąt 
QOP=23°28', kąt zaś QOM— 5C9'. Ponieważ dro
ga księżyca, niezmieniając swego nachylenia do ekli
ptyki obraca się, więc i jej oś OM  czyni niezmiennie 
kąt 5°9' zosią ekliptyki OQ i opisuje naokoło niej 
ostrokrąg MOM'. Najmniejsza tedy wartość dla
kąta, jak' OM  czyni z osią świata wynosi:



M O P -  QOP— QOM'-  2 3°2 8 '— (5°9')= 18° 19 
największa zaś wynosi:

M O P -  QOP-\-QOM~2%02 8 '+ (5°9') -2 8 ° 3  7'. 
Ztąd to pochodzi, że księżyc zbaczając od równika, raz 
ku północy, drugi raz ku południowi w tych granicach,

ukazuje nam się w tak 
różnych miejscach kuli 
niebieskiej podczas swe
go ruchu.

55. Rzeczywista dro
ga księżyca naokoło zie
mi. Dotąd wyznaczyli
śmy drogę opisywaną 
przez księżyc nie zwraca
jąc uwagi na jego odle
głość od ziemi, czyli ra
czej wyznaczyliśmy tyl

ko miejsca, w jakich on nam ukazuje się na kuli 
niebieskiej podczas swego ruchu (54). Lecz znajdując 
od czasu do czasu kąt, pod jakim widziemy promień 
tarczy księżyca, wynoszący średnio 15'43", prze
konać się możemy, że wartość tego kąta zmienia 
się w znacznych granicach, mianowicie, najmniejsza 
wynosi 14 43", największa zaś 1647".

Ponieważ odległości księżyca od ziemi są odwrot
nie proporcyonalne do kątowych wielkości promienia 
jego tarczy, możemy więc wyznaczyć względne od
ległości naszego satelity w różnych miejscach jego 
drogi,— wtedy znajdziemy, że księżyc bieży z za
chodu na wschód na płaszczyźnie Swój droyi po obwo
dzie elipsy, której jedno z ognisk zajmuje ziemia.

{Fig. 43).



Podobnież jak przy ruchu słońca, punkt przyziemny 
i odziemny (31) są końcami osi wielkiej, która tu 
przybiera nazwisko linii apsidów. Mimośród tej

elipsy jest równy prawie -i jest więc ona więcej18
rozciągnięta jak elipsa przez słońce opisywana (30). 
Największa odległość księżyca od ziemi wynosi 55,947 
promieni ziemskich — największa zaś 63,802 takich 
promieni.

Mierząc luki przebiegane przez księżyc w rów
nych przeciągach czasu i porównywając je z odległo
ściami na jakich pozostajeksiężyc od ziemi, znajdziemy, 
żeonnie bieży ruchem jednostajnym, lecz prędkość jego 
ruchu zmienia się według drugiego prawa Keplera, 
mianowicie: powierzchne wycinków opisanych przez 
promień wodzący poprowadzony od ziemi do księżyca, 
są proporcyonalnedo czasów użytych na ich opisanie. 
Z tego prawa, jak to już wiemy (30), wypada, że 
księżyc najszybciej bieży w punkcie przyziemnym, 
najwolniej zaś w punkcie odziemnym.

Ruch księżyca, odbywający się podług tych 
dwóch praw, ulega licznym, bardzo małym zbocze
niom, zwanym perturbacyjami—  pochodzą one z róż
nego położenia względnego słońca, ziemi i księżyca 
wzajemnie na siebie działających (79).

56. Ruch wirowy księżym, jego ustrój fizyczny. 
Przyglądając się tarczy księżycowej, chociażby go
lem okiem, widziemy na niej plamy, które kształtu 
swego nie zmieniają i nadają księżycowi zgruba po
stać twarzy ludzkiej. Plamy te mylnie miano 
za morza na księżycu będące, bliższe bowiem 
zbadanie rzeczy za pomocą wydoskonalonych



lunet pokazało, że powierzchnia księżyca jest pokryta 
bardzo wielkiemi górami w porównaniu z jego pro
mieniem,— ciemne zaś miejsca są kotlinami tych 
gór i cieniem przez nie rzuconym. Szczególniej gó- 
rzystość powierzchni księżycowej okazuje się pod
czas kwadry,— wtedy linija oddzielająca oświeconą 
część tarczy od ciemnej, obserwowana przez lunetę, 
nie jest prostą, jaką golem okiem być się wyda
je , lecz w najrozmaitszy sposób pogiętą z przy
czyny nierównej powierzchni księżyca. Nadto w nie
wielkiej odległości od tej linii, na ciemnej stronie 
tarczy widzieć można oddzielne punkta świe
cące—  są to szczyty gór oświecone przez promie
nie słońca styczne do powierzchni księżyca.

Wszystkie znaczniejsze góry księżycowe otrzy
mały nazwiska, i położenia ich na tarczy są dokład
nie oznaczone. Dostrzegając tarczę księżyca i pun
kta na niej znane w ciągu jakkolwiek długiego cza
su, przekonać się możemy, że księżyc zawsze jed
ną stroną jest ku nam zwrócony, a ponieważ on 
obraca się naokoło ziemi z zachodu na wschód, 
kończąc jeden całkowity obrót perjodyczny w ciągu 
27dni 7sod43m 4S, 5(53), wnieść ztąd należy, że księżyc 
posiada ruch wirowy, mianowicie w ciągu tegoż 
czasu 27d 7?43m 4S,5 wykonywa w tęż samą stro
nę, t. j. z zachodu na wschód, jeden całkowity obrót 
około osi przechodzącej przez jego środek.

W samej rzeczy, niech Z  (Fig. 44 na nast. sfr.J 
będzie ziemią, L  księżycem. Przypuśćmy, że w kie
runku Z'L  widziemy na powierzchni tarczy, w samym 
jej środku plamę a. Księżyc po upływie pewnego 
czasu, w skutek swego biegu około ziemi, przejdzie





oś obrotu księżyca nie jest prostopadła do płaszczyz
ny jego drogi, lecz czyni z nią kąt 83—prawie,po
zostając wśród ruchu księżyca równoległą od pierwot
nego swego położenia.

Wszystkie dostrzeżenia czynione za pomocą do
kładnych lunet w celu zbadania powierzchni księżyca, 
zdają się wskazywać, że jest on pozbawiony at
mosfery;— co potwierdza się tern, że czas, jaki 
trwać powinno zasłonięcie (okkultacyja) pewnej gwiaz
dy przez księżyc, otrzymany za pomocą rachunku, 
jest zupełnie zgodny z czasem otrzymanym przez ob- 
serwacyją tego zjawiska, coby nie miało miejsca, 
gdyby promienie idące odgwiazdy do oka w chwili jej 
zasłonięcia, a więc styczne do powierzchni księżyca, 
przechodziły przez jego atmosferę, wtedy bowiem uledz 
by tam musiały załamaniu a ztąd skrócić czas trwania 
tego zasłonięcia.

Ponieważ księżyc nie jest otoczony atmosferą,— * 
żadna więc ciecz np. woda nie może istnieć na jego po
wierzchni, albowiem ciecz ta nie doznając ciśnienia at
mosfery, zamieniałaby się na parę i w ten sposób utwo
rzyłaby atmosferę księżyca.

Z tego cośmy o księżycu powiedzieli wynika,
że on ma kształt kulistej, nadzwyczaj nierównej i 
chropowatej bryły, pokrytej skałami i pozbawionej 
wszelkiego życia organicznego, tak, że można go 
uważać jako bryłę powstałą przez zakrzepnięcie mas- 
sy poprzednio ogniem roztopioną]’.

Z wypadków, do jakich geologija doszła okazuje 
się, że i ziemia była pierwiastkowo w stanie rozto
pionej ogniem massy, lecz po jej zakrzepnięciu, wo



da i atmosfera otaczające ją, działając wspólnie, 
zniszczyły w części powstałe po zakrzepnięciu skały 
i utworzyły z nich warstwy pokładowe, na których 
znowu pod wpływem wody i atmosfery rozwija się 
życie organiczne.

ROZDZIAŁ X.

0 zaćmieniach księżyca i słońca.
Treść: Przyczyna zaćmienia księżyca.— Warunki przy jakich 

ono może mieć miejsce.— Wyznaczenie czasu, w jakim zaćmienie 
księżyca przypada.— Wpływ atmosfery ziemi na. zaćmienie księżyca. 
Przyczyna zaćmienia słońca.— Wyznaczenie czasu, w jakim ono ma 
przypaść.—

57. Przyczyna zaćmienia księżyca. Ziemia, bę
dąc z jednej strony oświeconą przez słońce, rzuca 
w przeciwną stronę cień.

Niech S  (Fig. 4$) będzie kulą przedstawiającą 
słońce, Z  kulą ziemską. Nakreślmy ostrokrąg AOA’

styczny do obu tych 
kul. Łatwo jest 
widzieć, że do prze
strzeni zaw arte j 
w ostrokręgu BOB' 
nie wchodzą wcale 

promienie słońca,— ostrokrąg ten jest więc cieniem 
rzuconym przez ziemię. Osią jego jest linija prosta 
SZO łącząca środek słońca ze środkiem ziemi.

Gdy droga L Ł \  jaką księżyc opisuje naokoło 
ziemi, przechodzi przez oś tego ostrokręgu, lub w nie
wielkiej od niej odległości, wtedy księżyc, przebywa
jąc część swej drogi zanurzoną w cieniu, nie otrzy-

7*



muje promieni słońca, staje się więc niewidzialnym— 
co stanowi jeąo zaćmienie.

Aby księżyc mógł się zanurzyć w ostrokręgu 
cienia przez ziemię rzuconego, długość tegoż cienia 
powinna przewyższać odległość księżyca od ziemi, 
i nadto kolo, wynikłe z przecięcia tegoż ostrokręgu 
w odległości, na jakiej księżyc znajduje się od ziemi, 
powinno mieć promień większy od promienia tarczy 
księżycowej. Co w samej rzeczy ma miejsce. Po
prowadźmy promienie A S  i BZ ,— z trójkątów podo
bnych O A S  i OBZ wypada proporcyja:

A S: / IZ —OS: OZ, ztąd 
A S — B Z : BZ OS— OZ: OZ.

Gdy promień ziemi B Z  oznaczymy przez r, promień 
słońca A S  :B, nadto OS— O Z—Z S  oznaczymy przez 
d i nareszcie niewiadomą długość cienia OZ przez 
x ,—  otrzymamy:

R— r:rjz .d : x  zkąd: 
d. r

x ~  Rn—r
Lecz, jak wiadomo promień słońca R —\ \ 2 . r ,— 
odległość zaś słońca od ziemi d —23984.;’ (33,34), 
zatem:

2 3984.r2 01J
X=~U 27= 2 ,4n-

Tak więc, długość cienia przez ziemię rzuconego 
wynosi 214 promieni ziemskich, a ponieważ najwięk
sza odległość księżyca od ziemi nie przechodzi 63 
takich promieni, zatem księżyc może zanurzyć się 
w tym cieniu.

Także łatwo widzieć, że kolo wynikłe z prze
cięcia ostrokręgu cienia w odległości, na ja-



kiej księżyc się znajduje, ma promień większy od 
promienia tarczy księżycowej. Kolo wynikłe z prze
cięcia tego ostrokręgu w połowie jego długości, ma 
promień równy połowie promienia ziemi;— że zaś pro
mień księżyca jest prawie‘A promienia ziemi, i nadto 
księżyc znajduje się zawsze w odległości od ziemi mniej
szej od połowy tej długości, zatem nietylko, że księ
życ może w zupełności być zaćmionym, ale nadto zać
mienie jego może trwać pewien przeciąg czasu.

Najdłuższy czas trwania zaćmienia ma miejsce 
wtedy, gdy środek księżyca przechodzi przez oś ostro- 
kręgu cienia; im zaś dalej przechodzi od tej osi, tem 
czas trwania zaćmienia jest krótszy. Zdarzyć się 
może, że księżyc tak daleko od osi tej przecho
dzi, że tarcza jego nie zupełnie zanurza się w cieniu, 
wtedy zaćmienie nazywa się cząstkowem i trwa kró
cej od tamtych, zwanych całkowitemi.

58. Warunki, przy jakich zaćmienie księżyca mo
że mieć miejsce. Gdyby księżyc opisywał drogę swoję 
na płaszczyźnie ekliptyki, mielibyśmy za każdym je
go obrotem jedno zaćmienie, mianowicie podczas każ
dej jego pełni, gdy 011 znajduje się na przedłużonym 
kierunku linii łączącej środek słońca ze środkiem zie
mi, po przeciwnej stronie słońca (w punkcie Cna fig. 41). 
Lecz płaszczyzna drogi księżycowej jest nachylona 
do ekliptyki pod kątem 5°9', może się więc zdarzyć, 
że podczas pełni, księżyc jest od płaszczyzny eklipty
ki , a zatem i od osi cienia oddalony na pewną liczbę 
stopni (najwyżej 5°9'),iwtedy przechodzi nazewnątrz 
ostrokręgu cienia nie zanurzając się w nim. 
Widziemy ztąd, że zaćmienie może przypaść wten
czas tylko, gdy księżyc będąc po stronie ziemi prze
ciwnej słońcu, czyli mając długość astronomiczną



różniącą się od długości słońca na 180° m a także i 
małą szerokość astronomiczną (nie przechodzącą 
1°2'37"), czyłi znajduje się w blizkości jednego 
z swoich węzłów (54).

59. Wyznaczenie czasu, w jakim przypada za
ćmienie księżyca. Zaćmienia więc księżyca zależą od 
położenia węzłów drogi księżycowej względem słoń
ca. Lecz, jak wiemy (54), węzły te cofają się 
wciąż ze wschodu na zachód, tak, że w przeciągu 
jednego roku. czyli 365 dni, zdążają ku słońcu na 
19 V3o, ztąd też słońce wraca do poprzedniego wzglę
dem nich położenia po upływie czasu krótszego od 
365 dni, mianowicie po upływie 346dni 14B° 
52m 35sek. Ponieważ ten przeciąg czasu ma 
się do długości miesiąca księżycowego 29dni 12g 
4m 3” prawie jak 223 do 19, zatem po upływie 
223 miesięcy księżycowych, czyli 6585d,li 7g 42m 
29sek, =  18lac 1 l dai 7ffod 42™ 29se\  zaćmienia wra
cają w tym samym porządku. Ten perjod czasu za
wierający 18lat l l dai 7god42m 29sek nazywa się cy
klem Metom , od nazwiska astronoma ateńskiego, 
który go pirewszy wyznaczył. Za pomocą tego 
perjodu można znaleźć w przybliżeniu (do jednego dnia) 
czasy, w których przypadają zaćmienia,— w każ
dym bowiem takim perjodzie też same zaćmienia po
wtarzają się.

Zresztą czas, w którym zaćmienie księżyca ma 
przypaść, kilka lat naprzód z wielką ścisłością wy
znaczyć można za pomocą tablic astronomicznych, 
które dają na każdy dzień roku długość i szerokość 
słońca, księżyca i t. p. W tablicach tych znaleźć 
możemy czas, w którym przy dostatecznie małej



szerokości astronomicznej księżyca, długość jego 
różni się od długości słońca na 180°.— W tym 
to czasie zaćmienie będzie miało miejsce. Nadto 
wyznaczyć można za pomocą rachunku czas trwania 
zaćmienia, i inne towarzyszące mu okoliczności.

Zaćmienie księżyca nie zaczyna się raptownie 
od chwili jego wejścia w cień ostrokręgowy 
BOB' (fig. 44). Pochodzi to ztąd, że w około te
go cienia znajduje się tak zwany przycień. Gra
nice jego otrzymujemy, prowadząc drugi ostrokrąg 
styczny do słońca i ziemi, lecz mający wierzcho
łek swój w punkcie O' pomiędzy temi ciałami. Ła
two jest widzieć, że do przestrzeni OBC, OB'i7 nie 
wszystkie promienie słońca dochodzą, i że w dane 
miejsce tej przestrzeni tem więcej dochodzi promie
ni, im ono bliżej leży ostrokręgu cienia, czyli, że 
przycień w miarę przybliżania się do cienia głównego 
jest ciemniejszy. Zanim więc księżyc dojdzie do 
ostrokręgu cienia, traci stopniowo blask swój prze
chodząc przez przycień.

60. Wpływ atmosfery ziemi na zaćmienia księ
życa. Dotąd nie zwracaliśmy uwagi na atmosterę 
ziemi, to jest przyjmowaliśmy, że promienie styczne 
do powierzchni ziemi nie zmieniają swego kierunku 
prostodrożnego. W rzeczywistości tak nie jest, zie
mia bowiem jest otoczona atmosferą składającą się 
z warstw współśrodkowych coraz gęstszych w miarę 
zbliżania się do powierzchni ziemi. Gdy więc pro
mienie słońca wchodzą w atmosferę ziemską, zała
mują się i zbaczają od swego kierunku, wychodząc 
z niej znowu się załamują przez co jeszcze bardziej



zbaczają. Niech S  (Fiq. 46) będzie słońce, Z  zie
mia otoczona warstwą atmosfery bBb'B '.— Promień 
np. Ab padając na atmosferę załamuje się tak, że 
dotyka powierzchni ziemi w punkcie b i wychodzi 
w kierunku bC. Wszystkie promienie jednakowo

z tym położone 
schodzą się w pew
nym punkcie ^zn a j
dującym się bliżej 

(Fig. Mj. powierzchni ziemi
aniżeli punkt O, w którym promienie niezałamane spo
tykały się,—  ztąd ostrokrąg cienia BCB' jest zna
cznie krótszy od poprzedniego BO B’. Do miejsc 
zaś pomiędzy punktami O i C położonych dochodzą 
promienie, które padając na atmosferę w kierunku 
bardziej ukośnym, doznają mniejszego załamania się. 
Znaleziono, że długość cienia Z C wynikłego przez zała
manie się promieni słońca w atmosferze, wynosi tylko 
42 promieni ziemskich, zatem księżyc nigdy w nim 
się nie zanurza, nawet przy swej najmniejszej odle
głości od ziemi, wynoszącej 55,9 promieni ziemskich, 
lecz przechodzi w części ostrokręgu pomiędzy O i C, 
gdzie dochodzą niektóre promienie załamane.

I dla tego to księżyc podczas swego zaćmienia 
nie traci nigdy w zupełności blasku, lecz nabiera 
słabego różowego światła, pochodzącego ztąd, że świa
tło słoneczne dochodzące do ostrokręgu B O B \ prze
było grubą warstwę atmosfery ziemskiej, przez co 
wiele straciło na swem natężeniu i nadto pozbawio- 
nem zostało błękitnych promieni, które taż atmosfera 
pochłonęła.



61. Przyczyna zaćmień słońca. Księżyc, znaj
dując się pomiędzy ziemią i słońcem na linii prostej 
łączącej ich środki, jako ciało nieprzezroczyste za
krywa nam słońce, przez co sprawia jego zaćmienie.

Niech S (Fig. 47) będzie kulą przedstawiającą 
słońce, Z  kulą ziemską. Księżyc Z, z jednej strony 
oświecony, rzuca w stronę przeciwną cień CDC\ jaki 
otrzymamy prowadząc ostrokrąg, styczny do dwóch 
kul S  i L. Gdy księżyc znajduje się w punkcie L  
na linii ZS , to natenczas ostrokrąg cienia CDC' do-

{L< g. 47).

(Fig. 47 bis)
sięga powierzchni ziemi lub nie, w miarę
mniejszego lub większego oddalenia księżyca od 
ziemi W pierwszym razie (Fig. 47) mieszkańcy
części powierzchni ziemi ab, podług której ten ostro
krąg przecina się z powierzchnią ziemi, wcale słońca 
wtedy nie widzą —  tam bowiem promienie jego nie 
dochodzą— mają więc całkowite zaćmienie słońca. 
W drugim razie, gdy wierzchołek D  ostrokręgu cie
nia, nie dosięga powierzchni ziemi {fig. 47 bis), wtedy



przedłużywszy ten ostrokrąg, łatwo zauważyć, że 
mieszkańcy części powierzchni ziemi ab widzą tylko 
brzeg słońca w kształcie obrączki (Fig. 48% zkąd 
takie zaćmienie nazywa się obrączkowym.

Że mogą się zdarzyć te dwa rodzaje 
zaćmień, widzieć można już ztąd, że kąto
wa wielkość promienia tarczy słonecznej 
zmienia się w granicach 31 '31" i 32'35", ta 
zaś wielkość dla promienia tarczy księżyca 

(Fig. 48). zmienia się w granicach 29'22" i 34'6"; za
tem* stosownie do wielkości, jaką posiadają tarcze 
słońca i księżyca, zdarzyć się może, że księżyc więk
szą swoją tarczą w zupełności zasłoni słońce, lub 
też mniejszą zakryje tylko środkową część tarczy 
słońca.

Tak przyjednem, jak i przy drugiem zaćmieniu, 
mieszkańcy okoliczni dla powierzchni ab mają cząst
kowe zaćmienie słońca, t. j. tam tarcza księżyca tyl
ko z jednej strony więcej lub mniej zachodzi na tar
czę słońca.

Wmiarę posuwania się księżyca i ostrokrąg je
go cienia za nim się porusza, dosięgając po kolei róż
nych miejsc powierzchni ziemi. Każde więc zaćmie
nie słońca może być widziane po kolei z różnych miejsc 
tak zupełnie, jak niewielka, gęsta chmura, pędzona 
wiatrem, zasłania od słońca kolejne miejsca powierz
chni ziemi.

62. Wyznaczenie czasu, w którym zaćmienie 
słońca ma przypaść. Czas, w którym zaćmienie 
słońca ma mieć miejsce wynajduje się podobnie jak 
czas zaćmienia księżyca, z tą jedynie różnicą, że tu 
znaleźć należy moment, w którym przy małej sze



rokości astronomicznej księżyca, długość jego jest 
równa długości astronomicznej słońca. Lecz wyra
chowanie innych okoliczności, mianowicie wyznacze
nie miejsc powierzchni ziemi, z których zaćmienie 
słońca będzie całkowicie lub częściowo widziane i t. p. 
stanowi więcej trudności, jak przy zaćmieniach 
księżyca.

Zaćmienie słońca ma miejsce, skoro księżyc przy 
Li (fig 47) wejdzie w ostrokrąg A B  B A ' , — zaćmie
nie zaś księżyca, gdy 011 przy L"  wejdzie 
w ostrokrąg BOB'. Ztąd oczy wistem jest, że na 
całej powierzchni ziemi, częściej przypadają zaćmie
nia słońca jak księżyca. Lecz każde zaćmienie księży
ca jest widziane jednocześnie przez wszystkich miesz
kańców półkuli ziemskiej ku księżycowi zwróconej. 
Zaćmienie zaś słońca może być widziane z jednego 
miejsca półkuli, nie będąc widzianem z innych miejsc 
tejże półkuli. Ztąd to pochodzi, że dła danego 
miejsca na powierzchni ziemi, zaćmienie słońca na
leży do zjawisk bardzo rzadko zdarzających się.

ROZDZIAŁ XI.

O planetach i kometach.

Treść: Planety niższe i wyższe, ich ruch względem słońca—  Po
zorne drogi planet na kuli niebieskiej.— Rzeczywisty ruch planet 
w przestrzeni.— Objaśnienie zatrzymywań się i cofań planet.— Ele- 
t menaruchu planet.— Opisanie głównych planet-— O kometach.—

63. Planety niższe i wyższe, ich ruch względem, 
słońca. Sącia/a niebieskie, które golem okiem wi



dziane, mają postać gwiazd stały cli. W szełakoż dostrze
gając je przez pewien przeciąg czasu, przekonać się , 
możemy, że one nie zachowują stałego położenia 
względem tych gwiazd, lecz poruszają się pomię
dzy niemi. Starożytni znali takich ciał pięć, mia
nowicie: Merkury, Wenera, Mars, Jowisz, Saturn 
i nazwali je gwiazdami bląkającemi się, czyli plane
tami. Planety można odróżnić od gwiazd stałych 
obserwując je przez lunety;—  ukazują się one wtedy 
w kształcie kołowej, oświeconej tarczy,—  gwiazdy zaś 
stałe są zawsze tylko punktami świecącemi.

Dwa pierwsze z tych planet, Merkury i Wenera 
nazywają się niższemi Nie oddalają się one ni<>dy 
znacznie od słońca. I tak , Wenera znajdując się 
w jednym kierunku ze słońcem, po upływie pewnego 
czasu oddała się od niego ku wschodowi, i zatrzy
mawszy się nieco na największej odległości wyno
szącej 45° lub 47° wraca ku słońcu i minąwszy je, 
znowu się oddala na tyleż w przeciwną stronę t. j. ku 
zachodowi. Ztąd to Wenerę widzieć można jako 
świetną gwiazdę, jaśniejącą zaraz po zachodzie słońca 
w miejscu nie bardzo odległem (najwyżej 45° lub 47°) 
od miejsca, w którem słońce zaszło. Nazywają ją 
pospolicie gwiazda, wieczorną. Gwiazda ta ulegając 
ogólnemu ruchowi dziennemu całej kuli niebieskiej 
ze wschodu na zachód, wkrótce po słońcu zachodzi. 
To znowu, gdy Wenera przejdzie na zachodnią stro
nę słońca, wyprzedza jego wschód i ukazuje się nie
daleko miejsca w którem ono ma wejść, jako świe
tna gwiazda, pospolicie zwana gwiazdą poranną

Merkury odbywa podobne ruchy na obie strony 
słońca, lecz jego kątowe oddalenia się od słońca nie są



tak znaczne jak dla Wenery,— wynoszą bo- 
, wiem tylko odl6 ° V4 do 28o3A ,—  prócz tego Merkury 

niema tak mocnego blasku.
Trzy pozostałe planety, to jest: Mars, Jowisz 

i Saturn nazywają się planetami wyższemi. Każdy 
z nich, zacząwszy np. od miejsca, wktórem był wi
dziany w jednym kierunku ze słońcem, czyli w złączeniu, 
oddala się od tego miejsca coraz bardziej na wszystkie 
możliwe kątowe wielkości, tak, że nawet może przejść 
na przeciwną półkulę i tam zająć miejsce przeciwle
głe ze słońcem, czyli być wprzeciwległości, zkąd do
piero przybliża się ku słońcu, lecz z przeciwnej stro
ny. Planety więc wyższe obiegają w oko
ło całą kulę niebieską, nie oddalająe się nigdy znacznie 
od obwodu ekliptyki. Merkury i Wenera, jak to 
później zobaczymy (6 8 ), przedstawiają odmiany 
światła podobne do księżycowych; Jowisz zaś i Sa
turn rzucają w stronę przeciwną słońcu cień ostro- 
kręgowy, co dowodzi, że wszystkie planety nie bły
szczą wlasnem światłem, lecz otrzymują je od słońca, 
podobnie jak ziemia.

64 , Pozorne drogi planet na kuli niebieskiej. 
Opisaliśmy dotąd ruch, jaki posiadają planety wzglę
dem słońca. Lecz, jak wiemy, słońce także poru
sza się na kuli niebieskiej. Aby więc wyznaczyć 
drogę, jaką którykolwiek planeta pozornie 
opisuje na kuli niebieskiej, niezależnie od ru
chu słońca, należy od czasu do czasu wyznaczyć 
położenie, jakie ten planeta zajmuje na kuli nie
bieskiej względem równika, czyli zmierzyć jego 
proste wzniesienie się i zboczenie. Gdy znalezione 
tym sposobem położenia przeniesiemy na kulę sztucz-





ści zachodzących przy obrocie planet około słońca, 
przyjął Ptolomeusz, że one opisują okręgi małych kół 
ruchomych, środki których biegną po okręgach kół 
większych, mających znowu środki swoje w środku 
słońca. W taki sposób planety w biegu swoim raz 
zbliżają się, to znowu oddalają się od słońca. Koła 
te nazywano epicyklami.

Systemat Ptolomeusza, jakkolwiek zawiły, nie 
tłumaczył w zupełności ruchów planet. Pierwszy 
dopiero Kopernik, genialną mysią obalił dawne, za- 
wikłane systemata starożytnych i podał swój syste
mat prostszy i bliższy prawdy. W nim przyjmuje, 
że słońce jest nieruchome, ziemia zaś i wszystkie 
planety opisują koła mniej lub więcej nachylone do 
płaszczyzny ekliptyki i mające środki swoje w środku 
słońca.

Nie mając dostatecznej liczby danych z obser- 
wacyj i odpowiednich środków matematycznych, nie 
mógł Kopernik ściśle wyznaczyć drogi, jakie planety 
odbywają naokoło słońca. W rzeczywistości bowiem 
planety nie poruszają się jednostajnie po okręgach 
kół, lecz raz bardziej, drugi raz mniej oddalają się 
od słońca, zmieniając szybkość swego ruchu, dla wy
tłumaczenia czego znowu Kopernik przyjął epicykle 
starożytnych.

Dopiero Kepler zebrawszy znaczną liczbę włas
nych i poprzednich obserwacyj, szczególniej czynio
nych przez Tychona de-Brahe, i zająwszy się głów
nie zbadaniem ruchu Marsa, doszedł nareszcie, po 
siedmnastoletniej niezmordowanej pracy, do swych 
3 -ch praw, które ogłosił w 1618 roku.



1-sze Prawo. Każdy z planet porusza się z za
chodu na wschód po obwodzie elipsy, której jedno 
z ognisk zajmuje słońce.

2-gie Prawo. Powierzchnie wycinków eliptycz
nych opisywanych przez promień wodzący, popro
wadzony od planety do słońca, są proporcyjonałne do 
czasów użytych na ich opisanie.

3-cie Prawo. Kwadraty z czasów wżytych przez 
różne planety na dokonanie całkowitego obrotu, są pro
porcyjonałne do sześcianów ze średnich odległości 
tychże planet od słońca.

Widzieliśmy już, że według pierwszych dwóch 
praw porusza się ziemia naokoło słońca (46). Każ
dy więc z planet tak, jak ziemia, poruszając się we
dług prawa pierwszego, zmienia swoją odległość od 
słońca, i raz najbardziej zbliża się do niego, to jest 
znajduje się w punkcie przy słonecznym, to znowu 
najbardziej się oddala, czyli jest w punkcie odsło- 
necznym. Prawo zaś drugie wskazuje, że ruch pla
net nie jest jednostajny, lecz szybszy przy punkcie 
przysłonecznym,—  wolniejszy przy punkcie odslo- 
necznym (46 i 30).

Trzecie nareszcie prawo daje związek, zacho
dzący pomiędzy czasami, użytemi przez różne planety 
na dokonanie całkowitego obrotu około słońca i śred- 
niemi odległościami tychże planet od słońca. Po
nieważ kwadraty z tych czasów są proporcyjonałne 
do sześcianów z odległości, czasy więc obrotów 
rosną szybciej jak te odległości, to jest, im planeta 
bardziej jest oddalony od słońca, tem ruch jego jest 
wolniejszy.



66. Objaśnienie zatrzymywać się i cofań pla
net. Na mocy tego, że planety posiadają ruch tem 
wolniejszy, im bardziej są oddalone od słońca, obja
śnić można zatrzymywanie się i cofanie planet niż
szych i wyższych. Planety niższe : Merkury i We- 
nera,—  znajdują się pomiędzy ziemią i słońcem; 
wyższe zaś: Mars, Jowisz, Saturn i t. d. są 
bardziej oddalone od słońca jak ziemia. (Tablica ele
mentów ruchu planet str. 117).

Niech W  WIV".... (Fig. 50) będzie drogą opisy
waną przez jednego z planet niższych, zaś ZZ'Z".... 
drogą przez ziemię opisywaną naokoło słońca S. Obie

te drogi są elipsami, niewiele 
różniącemi się od koła, i nachy- 
lonemi do siebie pod małym 
kątem. Przypuśćmy, że pla
neta znajduje się w punkcie 
W , ziemia zaś w punkcie Z , 
wtedy widziemy tego planetę 
w kierunku ZW S, czyli w tak 
zwanem dolnóm złączeniu ze 

(Fig. 50). słońcem. Gdy planeta prze- 
bieży pewną drogę W W ' z zachodu na wschód 
(od prawej ręki ku lewej patrząc ze słońca), ziemia 
podczas tego, jako planeta bardziej oddalony od słoń
ca , opisze w tym samym kierunku drogę Z Z \  mniej
szą od W W . Tak więc planeta W7, widziany po
przednio z ziemi w kierunku ZW , teraz ukazuje się 
w kierunku Z 'W \  zatem, pozornie posunął się ze

W ykład  Kosm ografii



wschodu na zachód (od ręki lewej ku prawej patrząc 
z ziemi) t. j. przebył pewną drogę ruchem wstecznym.

Gdy planeta znajduje się w tak zwanem gurnem 
złączeniu ze słońcem w punkcie W", ziemia zaś 
w punkcie Z', wtedy jednocześnie planeta ten opisze 
łuk W 'W ' \  ziemia zaś łuk ZZ'. W skutek obu tych 
ruchów, planeta posunie się z zachodu na wschód (od 
ręki prawej ku lewej), to jest, otrzyma ruch prosty.

Łatwo pojąć, że przy przejściu od ruchu wstecz
nego do prostego jest moment, w którym pla
neta wydaje się nieruchomym, czyli zatrzymuje się. 
Ma to miejsce wtedy, gdy promień widzenia idący 
od planety do ziemi, pozostaje przez pewien czas rów
noległym od swego kierunku, pomimo niejednakowych 
przestrzeni przez planetę i ziemię w tym czasie opi
sanych.

Podobnież objaśnić można ruch wsteczny i za
trzymywanie się planet wyższych. Niech M M M ".... 
(Fig. 51) będzie drogą opisywaną przez jednego 
z tych planet, Z Z 'Z "... .  drogą opisywaną przez zie
mię naokoło słońca S. Dajmy na to, że ziemia znaj
duje się w punkcie Z , planeta zaś w pukcie i / ,  t. j.

w przeciwległości ze słońcem. 
Gdy ziemia w ciągu pewnego 
czasu przejdzie łuk ZZ', pla
neta M, jako bardziej od słoń
ca odległy, opisze w ciągu te
goż czasu łuk mniejszy MM'. 
Tak więc ten planeta widzia
ny poprzednio z ziemi w kie
runku ZJ/, teraz jest widzia- 

(Fig. 51). ny w kierunku Z M \  czyli po-



zornie posunął się ruchem wstecznym ze wschodu na 
zachód (od ręki lewej ku prawej patrząc z ziemi). 
Gdy zaś planeta ten znajduje się w złączeniu ze słoń
cem, t. j. zajmuje punkt M" podczas tego jak ziemia 
jest w punkcie Z. wtedy drogi M ”M'" i ZZ', jakie 
jednocześnie planeta i ziemia opisują, sprawiają po
zorne posunięcie się tego planety w kierunku prostym. 
Tu znowu łatwo pojąć, że planeta przechodząc z ru
chu wstecznego do prostego, zatrzymuje się.

Widziemy więc, że ruch prosty i wsteczny, jak 
również zatrzymywanie się planet, jest wynikiem ich 
ruchu względnego, pochodzącego ztąd, że ruch rze
czywisty tychże planet odnosimy do ziemi, która nie 
jest w spoczynku, jak nam się wydaje, lecz porusza 
się podobnież naokoło słońca.

67. Elementu ruchu planet. Ażeby ruch elipty
czny planety w przestrzeni dokładnie wyznaczyć, na
leży znać położenie płaszczyzny, na której planeta 
odbywa drogę swoję, do czego samo nachylenie tej 
płaszczyzny do ekliptyki nie jest dostatecznem,—  
znać jeszcze należy położenie linii, podług której ta 
płaszczyzna przecina się z ekliptyką, czyli położenie 
linii węzłów. Średnia odległość planety od słońca 
i mimośród dostatecznie wyznaczają elipsę opisywaną 
przez planetę. Lecz należy jeszcze wiedzieć jak ta 
elipsa jest położona na płaszczyźnie, po której się dro
ga planety odbywa. W tym celu dość oznaczyć kąt 
jaki czyni oś wielka tej elipsy z liniją węzłów. Na
reszcie wiedzieć należy w jakim punkcie drogi znajdo
wał się planeta w pewnym, oznaczonym czasie.

Tak więc ruch planet zależy od sześciu elemen
tów: 1 ° nachylenie płaszczyzny, w której planeta

8*



drogę swoją odbywa, do ekliptyki; 2 ° kąt, ja
ki linija węzłów czyni z liniją równonocną. 3° Poło
wa osi wielkiej elipsy, czyli średnia odległość' plane
ty od słońca. 4° Mimośród elipsy. 5° Kąt, jaki 
oś wielka elipsy czyni z liniją węzłów. Nareszcie 
6 ° Kąt, jaki w pewnym, oznaczonym czasie, czyni 
promień wodzący poprowadzony od słońca do planety 
z osią wielką elipsy.

Co się zaś tyczy czasu, w ciągu którego 
planeta wykonywa całkowity swój obrót naoko
ło słońca, to ten wynajduje się z danych średnich 
odległości planet od słońca. Na mocy bowiem trze
ciego prawa Keplera, kwadraty z tych czasów są 
proporcyonalne do sześcianów ze średnich odległości.

Podajemy tu niektóre elementa ruchu dla ośmiu 
głównych planet. Oprócz sześciu dotąd wymienio
nych które w miarę rosnących odległości od 
słońca idą z kolei: Merkury, Wenera, Ziemia, Mars, 
Jowisz i Saturn, są jeszcze dwa planety bardziej od
ległe i dopiero w późniejszych czasach odkryte. I tak: 
Uranus, odkryty przez Wiliama Herschla dnia 13 
marca 1781 r. i Neptun znaleziony dnia 23 wrze
śnia 1846 r. przez P. Galie w Berlinie, według wska
zań z rachunku otrzymanych przez P. Le-Verrier 
Dyrektora Obserwatorium Paryzkiego.



Tablica dająca elementa ruchu głównych planet.

Nazwiska

Planet.

Średnie 
odległości  
od słońca

Czas trwania 
jednego obrotu

w dniach | w latach

Mimo-

śród.

Nachyle
nie drogi 
do ekli
ptyki

Merkury . . . .
Wenera.............
Ziem ia.............
M ars.................
Jow isz .............
Saturn.............
U ran .................
Neptun.............

0 ,3 8 7 1 0  | 8 7 ,9 6 9  
0 ,7 2 3 3 3  j 224 ,701  
1 ,0 0 0 0 0  j 3 6 5 ,2 5 6  
1 ,5 2 3 6 9  | 6 8 6 ,9 8 0  
5 ,2 0 2 8 0  ! 4 3 3 2 .5 8 5  
9 ,5 3 8 8 5  * 1 0 7 5 9 ,2 2 0  

19 ,1 8 2 7 3  • 3 0 6 8 6 ,8 2 0
30 ,04  1601271 1 ł

0 ,24
0,62
1 ,00
1,88

11 ,86
2 9 ,46
8 4 ,0 2

164,6

i

0 ,2 0 5 6 1  j 7° 0'5"  
0 . 0 0 6 8 6 j 3 23 29  
0 ,0 1 6 7 9 ]  0 0 0 
0 .0 9 3 2 2  j 1 51 6 
0 ,0 4 8 1 6 !  1 18 52  
0 . 0 5 6 1 5 j 2 29 36 
0 ,0 4 6 6 8  0 46 28 
0,008721 1 46 59 

1

Oprócz tych planet głównych, pomiędzy Marsem 
i Jowiszem znajduje się znaczna liczba (79 po koniec 
1863 roku) drobnych planet, zwanych asteroidami, 
które zaczęto odkrywać z początkiem tego wieku za 
pomocą wydoskonalonych lunet.

68. Opisanie głównych płanet. Opiszemy wkrót- 
kości każdego po szczególe z głównych planet:

Merkury ?. Pierwszym z niższych planet i naj
bliższym słońca jest Merkury. Jego średnia odle
głość od słońca wynosi 0,387 odległości ziemi od 
słońca. Drogę swoję odbywa po elipsie znacznie 
rozciągniętej, ztąd jego odległość od słońca zmienia 
się w znacznych granicach. Promień Merkurego za
wiera 300 mil geograficznych, zatem jego powierz
chnia 1073000 mil kwadratowych, objętość 104 mi

lionów mil sześciennych, jest więc tylko ^  objętości 

ziemi.
Planeta ten wykonywa jeden całkowity obrót na

około słońca względem gwiazd stałych w ciągu 87,969



dni, czyli tyle wynosi czas trwania jego gwiazdowe
go obrotu. Względem zaś punktów równonocnych 
dokonywa ten obrót w ciągu 87,968 dni, co stanowi 
czas jego zwrotnikowego obrotu.

W skutek malej odległości, na jakiej Merkury 
pozostaje od słońca, jest on 7 razy silniej oświecony 
jak ziemia. Zapewne i w tym stosunku ma się 
ogrzewanie.— Mała odległość tego planety od 
słońca jest także przyczyną, że z trudnością wi
dzieć go można, pomimo jego mocnego, białego 
światła.

Merkury, podobnie jak księżyc, przedstawia od
miany światła. Niewyraźne odgraniczenie części 
świecącej jego tarczy od ciemnej, a szczególniej spo
sób , w jaki odbywają się zasłonięcia pojedynczych 
gwiazd przez jego tarczę, niezaprzeczenie dowodzą, 
że jest on otoczony atmosferą. Obserwacyje czynio
ne nad odmianami światła tego planety, wskazały 
także, że on posiada ruch wirowy, odbywający się 
z zachodu na wschód i trwający prawie tyleż co 
i ruch wirowy ziemi.

Ponieważ droga Merkurego jest nachyloną do 
jego równika pod kątem prawie 2 0 °, zatem tam po
ry roku następują po sobie prawie tak samo jak 
na ziemi.

Wenera 2. Drugim planetą niższym jest We
nera. Ze wszystkich planet przybliża on się naj
bardziej do ziemi. W dolnem złączeniu ze słońcem 
jest on odległy od ziemi na 5 milionów mil, wgór- 
nem zaś na 35 milionów. Ztąd to tarcza jego 
przedstawia nam się w bardzo rozmaitej wielkości. 
Posiada on mocne białe światło i rzuca cień łatwo



widzieć się dający. Droga Wenery posiada bar
dzo mały mimośród, dla tego też planeta ten nie 
oddala się w znacznych granicach od słońca. Śre
dnia odległość wynosi 0,723 odległości ziemi od 
słońca, czyli 15 milionów mil.

Promień Wenery wynosi 1680 mil, powierz
chnia zaś 8376000 mil kwadratowych. Massa 
tego planety wynosi %o massy ziemi, objętość zaś 
8/io objętości ziemi, tak więc gęstość jego jest % 
gęstości ziemi.

Czas gwiazdowego obrotu Wenery około słoń
ca wynosi 224,701 dni, zwrotnikowego zaś 224,595. 
Nareszcie planeta ten wraca do tego samego po
łożenia względem ziemi i słońca w ciągu 583,921 
dni, czyli tyle wynosi jego obrót synodyczny.

Wenera przedstawia także odmiany światła po
dobne do księżycowych. Spostrzeżenia, jakie Schro- 
ter czynił nad liniją, podług której część oświecona, 
tarczy jest oddzielona od pozostałej części ciemnej, 
jak również nad ciemnemi plamami znajdującemi się 
na tejże tarczy i podobnemi do obłoków, wskazują 
najdowodniej. że planeta ten jest otoczony atmo
sferą. Jasne punkta dające się widzieć na ciemnej 
części tarczy, gdy pozostała część jest oświeconą 
świadczą o wysokich góracli znajdujących się 
na jego powierzchni. Ruch zaś tych punktów 
wskazuje, że Wenera posiada ruch wirowy odby
wający się z zachodu na wschód. Jeden całkowity 
obrót trwa 23?od21m. Ponieważ oś tego obrotu 
jest nachylona do płaszczyzny drogi Wenery pod 
kątem 72°, zatem pory roku na tym planecie przed
stawiają znaczne różnice w temperaturze.



Mars 6. Pierwszym z planet wyższych jest 
Mars. Łatwo go poznać po blado czerwonem świetle. 
Średnia odległość tego planety od słońca, wynosi 
1,52 odległości ziemi od tejże gwiazdy czyli 32 mi
liony mil. Mimośród drogi Marsa wynosi 0,093, 
opisuje więc ten planeta dość rozciągniętą elipsę.

Promień Marsa zawiera 1000 mil geograficz
nych, objętość'zaś wynosi 467 milionów mil sze
ściennych, zatem tylko V5 objętości ziemi.

Czas gwiazdowego obiegu Marsa naokoło słońca 
wynosi 686,98 dni, zwrotnikowego zaś 686,93 
dni. Wciągu jednej sekundy przebywa on drogę 3 % 
mil. Z obserwacyj czynionych nad ciemnemi pla
mami jego tarczy, oznaczającemi zapewne stały ląd, 
znaleziono, że on posiada także ruch wirowy odbywają
cy się z zachodu na wschód. Jeden całkowity obrót 
około osi jego trwa 24god 40m. Plamy będące na 
powierzchni Marsa znikają, gdy wskutek jego ru
chu wirowego zbliżają się do brzegów tarczy, nadto 
brzegi są więcej oświecone od pozostałej części 
tarczy. Te dwa zjawiska doprowadzają nas do 
wniosku, że planeta ten jest otoczony atmosferą.

Bardzo błyszczące, białe plamy, zjawiające się 
naprzemian na biegunach Marsa, świadczą o bytności 
tam śniegu i lodu. Za pomocą tych plam znaleziono, 
że nachylenie drogi Marsa do jego równika wynosi 
28°42'. Na tym więc planecie pory roku są bardzo 
do naszych zbliżone.

Jowisz 4 . Drugim z kolei planetą wyższym jest 
Jowisz. Łatwo go poznać po jasno-żółtem, mocnem 
świetle. Średnia odległość jego od słońca wynosi 5 , 2  

odległości ziemi od tejże gwiazdy, czyli 108 V * milio



nów mil. Promień jego zawiera 19980 mil, po
wierzchnia zaś jest 121, objętość 1333 razy 
większą od odpowiednich ilości dla ziemi. Massa 
Jowisza jest trzy razy większą od massy wszyst
kich planet razem wziętych. Gęstość zaś jego jest 7« 
średniej gęstości ziemi.

Drogę swoję odbywa po okręgu elipsy o ma
łym mimośrodzie, przebywając 1,7 mili na sekun
dę. Jeden całkowity obrót naokoło słońca wykony
wa w ciągu 12 lat. W ciągu zaś 10 godzin usku
tecznia jeden całkowity obrót naokoło swej osi. Tak 
szybki obrót wymaga znacznego spłaszczenia przy 
biegunach. W rzeczy samej wynosi ono Vi 9 prawie.

Ponieważ pochylenie drogi Jowisza do jego rów
nika wynosi tylko 3°, zatem pory roku przedstawia
ją tam nieznaczne różnice w temperaturze.

Jowisz otoczony jest bardzo gęstą atmosferą, 
w której wyraźnie widać ciemne pasy i plamy, ule
gające znacznym zmianom, co dowodzi, że atmosfe
ra jego podlega silnym wzburzeniom.

Naokoło Jowisza krążą 4 jego satelity. Pier
wszy wykonywa obrót naokoło tego planety w cią
gu l 3/4, drugi wciągu 3 '/a, trzeci w ciągu 7V8, 
czwarty nareszcie w ciągu 16 % dni. Zaćmienia 
tych satelitów, które prawie codziennie przypadają, 
posłużyły Romerowi do znalezienia prędkości światła. 
Mianowicie znalazł on, że światło przebywa odległość 
od słońca do ziemi w przeciągu 8 m 17S,8 (*).

Saturn ę. Trzecim z kolei planetą wyższym jest 
Saturn. Odległość jego od słońca jest 9 razy więk-

(*) Fizyka Ganotfa.



sza jak odległość ziemi od słońca, czyli wynosi 197 
milionów mil. Ruch tego planety jest 3 '/a razy wol
niejszy od ruchu ziemi, wynosi zatem 1,3 mili na 
sekundę. Wielkość Saturna mało co jest mniejszą 
od wielkości Jowisza, promień bowiem jego zawiera 
17090 mil. Objętość więc Saturna jest 928 razy 
większą od objętości ziemi. Massa zaś jego jest tyl
ko 95 razy większą od massy ziemi, ztąd wypada, 
że planeta ten posiada gęstość bardzo małą, bo za
ledwie dwa razy większą od gęstości korka.

Powierzchnia tarczy Saturna przedstawia pasy 
ciemne, równoległe od równika, podobne do znajdu
jących się na tarczy Jowisza. Wskazują one, że 
i planeta ten jest otoczony atmosferą. Znaczne od
miany zachodzące w tych pasach są dowodem 
wielkich wzburzeń odbywających się w atmosferze 
Saturna. Z obserwacyj plam ukazujących się na 
tarczy tego planety, wypada, że on posiada ruch 
wirowy z zachodu na wschód. Jeden całkowity obrót 
trwa 1 0 'A godzin, co pociąga za sobą znaczne spła
szczenie przy biegunach.

Saturn przedstawia to szczególne zjawisko nie 
dostrzeżone na żadnym z innych planet, że jest oto
czony świetnym pierścieniem prawie płaskim o zna
cznej szerokości (lig. 52). Pierścień ten nie jest cią
głym, lecz dzieli się wyraźnie na dwie części tak, 
że właściwie są to dwa oddzielne pierścienie wspól- 
środkowe. Wewnętrzny jest szerszy od zewnętrz
nego. Oba razem posiadają ruch wirowy i wy
konywają jeden całkowity obrót w ciągu 1 0  V* go
dzin.



Pierścienie Saturna są położone tak, że ich wspól
ny środek nie przypada w środku planety, dla tego 
też odbywają one ciągłe wahania około tegoż środ
ka, pozostając tym sposobem w równowadze ru
chomej. Gdyby środek ich znajdował się w środku 
planety, mogłyby pozostawać w równowadze, lecz 
niestałej, najmniejsza bowiem siła, np. przyciąga
nie innego planety lub blizkie przejście komety, 
naruszyłaby tę równowagę i pierścienie upadłyby na 
planetę

Po za pierścieniami, krąży naokoło Saturna 7 je
go satelitów.

Nachylenie drogi Saturna do jego równika wy
nosi 30°, zkąd pochodzą tam znaczne różnice w tem
peraturze pór roku.

Uramis łjj. Jest odległy od słońca na 19,18 od
ległości ziemi od tejże gwiazdy czyli na 396 milionów 
mil. Jeden całkowity obrót naokoło słońca wykony
wa w ciągu 84 lat. W skutek powolnego ruchu, wy
noszącego tylko 1 milę na sekundę, został bar
dzo późno, bo dopiero dnia 13 marca 1781 r. po
znany jako planeta przez Wiliama Herschela.

Promień tego planety jest 4,3, powierzchnia 18, 
objętość 76, massa 17, gęstość nareszcie V5 razy 
większe od odpowiednich dla ziemi wielkości. Ma on 
więc średnią gęstość wody.

Dostrzegane spłaszczenie tarczy Uranusa, za po
mocą wydoskonalonych teleskopów, wskazuje, że on 
siada szybki ruch wirowy naokoło osi swojej.

Podobnież znaleziono, że naokoło Uranusa krąży 8  

satelitów. Dwa z nich odbywają swoję drogę pod ką
tem znacznie nachylonym do drogi opisywanej przez



tego planetę (co jest wyjątkiem) i nadto wszystkie 
one naokoło Uranusa biegną ruchem wstecznym.

Neptun Ruch Uranusa, w skutek działania

innych planet, ulega znacznym zmianom, czy
li perturbacyjom. Zauważano, że po wprowa
dzeniu w rachunek wszystkich tych perturbacyj, ob
serwowane położenia tego planety różnią się od po
łożeń otrzymanych za pomocą rachunku. Sądzo
no więc, że zapewne planeta nieznany i znaj
dujący się po za Uranusem jest przyczyną tych 
różnic. P. Le-Verrier, Dyrektor Obserw atorium Pa- 
ryzkiego, znalazł w 1846 roku za pomocą rachunku 
położenie, jakie na niebie ten planeta zajmować po
winien , i według jego wskazań p. Galie w Berlinie 
odszukał w rzeczy samej nowego planetę dnia 23 
września 1846 r. Planecie temu dano nazwisko 
Neptun. Średnicę tarczy jego widziemy tylko pod 
kątem wynoszącym 3".

Pomimo znacznej odległości, na jakiej Neptun 
znajduje się, a ztąd trudności obserwowania go, zdo
łano dojść za pomocą wydoskonalonych lunet do nastę
pujących wypadków: średnia odległość tego planety 
od słońca wynosi 30,04 odległości ziemi od słońca. 
Jeden gwiazdowy jego obrót trwa 164,6 lat. Mi- 
mośród elipsy przez niego opisywanej jest 0,00872. 
Nakoniec Lassel w Liverpoolu odkrył satelitę Nep
tuna.

Figura 52 (nanast.str.J przedstawia stosunko
we wielkości planet głównych.

69. O kometach. Od czasu do czasu pojawiają 
się ciała niebieskie, które nie są planetami, jakkolwiek 
poruszają się naokoło słońca. Ciała te nazwano korne



tami. Ukazują się one w różnych miejscach na kuli 
niebieskiej i odbywają ruch swój w rozmaitych kie
runkach.

(Fig. 52).
W ogólności każdy z komet od chwili ukazania 

się, powiększa prędkość swego biegu przybliżając się 
do słońca tak, że w punkcie przyslonecznym, czyli 
w punkcie drogi najbliższym słońca, posiada 
największą prędkość. Od tego punktu prędkość 
biegu maleje stopniowo, przyczem kometa zaczy
na oddalać się coraz bardziej od słońca. W sku
tek tego, po upływie pewnego czasu przestajemy 
go widzieć gołem okiem, a następnie i przez lune
tę. Wielką liczbę komet można widzieć jedynie za 
pomocą teleskopów,—  nie zbliżają się one dostatecz
nie cfo słońca i do ziemi, aby mogły być widziane 
gołem okiem.

Komety przedstawiają się nam w najrozmaitszych 
kształtach. Zwykle jednak wewnątrz komety znaj
duje się mała, błyszcząca tarcza, nazwana jądrem,



kornety, otoczona ze wszystkich stron mgłą świe
tną, zwaną warkoczem. Jądro i warkocz razem
wzięte stanowią gloicę komety. U większej
liczby komet mgła światła rozciąga się po jednej 
stronie więcej na długość aniżeli na szerokość, i wte
dy ta część mgły przybiera nazwisko ogona komety. 
Częstokroć komety nie mają wyraźnego jądra , uka
zują się wtedy jako obłoczki jaśniejące. W ogólno- 
ności mgla światła otaczająca kometę jest nadzwy
czaj rzadką tak , że nawet golem okiem widzieć moż
na przez nią gwiazdy rozsiane na niehie. Samo 
jądro komety ma massę bardzo małą, co znaleziono 
ztąd, że .komety przechodząc około większych pla
net, doznają od nich znacznych perturbacyj, nie wy
wierając na ruch tychże planet najmniejszego wpływu.

Komety zawdzięczają swoje światło działaniu 
promieni słonecznych, albowiem zbliżając się do słoń
ca nabierają coraz większego natężenia światła, od
dalając się, tracą je. Ztąd to, gdy kometa znacz
nie jest od słońca, a więc i od nas oddalony, prze
stajemy go widzieć, pomimo tego, że pozorna jego 
wielkość jest jeszcze dość znaczną.

Komety odbywają drogi swoje naokoło słońca 
według praw Keplera (65) po obwodach elips, któ
rych jedno z ognisk zajmuje słońce. Lecz te drogi 
różnią się bardzo od dróg, jakie planety opisują,—  
są to bowiem znacznie rozciągnięte elipsy, mogące 
nawet w pewnych granicach być przyjęte za para
bole. Wierzchołek tej elipsy, leżący bliżej ogniska, 
jest punktem przysłonecznym, kometa więc zbliżając 
się do tego wierzchołka staje się widzialnym z ziemi 
i ma wtedy najszybszy ruch. Zacząwszy od tego



punktu kometa oddala się od słońca ruchem coraz 
wolniejszym i po upływie pewnego czasu staje się 
niewidzialnym z ziemi.

Niektóre z komet zniknąwszy w skutek zbytecz
nego oddalenia się od słońca, znowu się ukazują po 
upływie pewnego czasu i odbywają tęż samę co i po
przednio drogę naokoło słońca. Takie komety na
zwano perjodycznemi. Właściwie każdy z komet 
powinien po upływie pewnego czasu powrócić do pun
ktu przysłonecznego. Lecz nie zdołano dotąd za po
mocą rachunku dla każdego z nich ten perjod wyzna
czyć, kometa bowiem oddaliwszy się od słońca na 
bardzo znaczną odległość, może się znaleźć pod 
wpływem przyciągania planet, będących po za ostat
nim znanym planetą, lub też pod wpływem innych 
ciał, i tym sposobem zmienić swój ruch ta k , że go 
weźmiemy za innego kometę.

Dotąd znamy tylko cztery komety, których per- 
jodyczność stwierdzoną została.

1) Kometa Halleya. Najpierwszym i najgłów
niejszym z komet perjodycznycli jest kometa zwany 
Halley;a, od nazwiska znakomitego astronoma, któ
ry zebrawszy obserwacyje czynione w 1531, 1607 
i 1682 roku nad zjawiającemi się w tych latach ko
metami, znalazł elementa ruchu (67) tych komet. 
Z wypadków jakie otrzymał, pokazało się, że to są 
pojawienia się jednego i tego samego komety.

W samej rzeczy kometa ten zjawia się co 75 
lub 76 lat w czasie, który dosyć dokładnie ozna
czyć można naprzód, wprowadziwszy w rachunek 
perturbacyje, jakie doznaje to ciało niebieskie od pla-



net, około których przechodzi. Fig. 53 przedstawia 
drogę komety Haley’a jaką w systemacie planetarnym 
odbywa. S. jest słońce, nn liniją węzłów t. j. liniją, 
podług której płaszczyzna tej drogi przecina się 
z płaszczyzną ekliptyki. Nachylenie tych dwóch 
płaszczyzn względem siebie wynosi 17° %.

Kometa Halley’a widzianym 
był także w 1006 roku po Naro
dzeniu Chrystusa. Tarcza jego 
jądra była wówczas 4 razy więk
szą od tarczy Wenery i rzucała 
światło tylko 4 razy słabsze od 
światła księżyca w pełni. Ten 
także kometa zjawił się w 1456 r.; 
przechodził wtedy bardzo blizko 
ziemi; ogon jego zajmował na nie
bie 60° i był zak rzy w io n y  
w kształcie szabli. Podczas ostat
nich swoich pojawień się, nie 
przedstawiał się już w takiej 
wielkości. W 1835 r. przeszedł 

(Fig 53) niedostrzeżony gołem okiem.

2) Kometa Enckćgo. Drugi kometa perjo-
'dyczny dostrzeżony został po raz pierwszy
w 1818 roku przez Pons’a. Encke wyrachował
elementa ruchu nowego komety i znalazł, że to jest ten 
sam, który ukazywał się i był obserwowany w 1786, 
1795 i 1805 roku. Jeden całkowity jego obrót 
trwa 1 2 1 1  dni, czyli 3 1/ 2 lat, ztąd nazwano go także 
kometą o krótkim per jodzie. Porusza się w kierun-



ku prostym po obwodzie elipsy, której płaszczyzna 
jest pochylona do ekliptyki na 13°, mimośród zaś jej 
wynosi 0,849. Punkt przysłoneezny przypada około 
drogi Merkurego, punkt zaś odsłoneczny około drogi 
Jowisza (lig. 54).

Kometa ten niema ogona. Obserwowanego często, 
między innemi w 1858 roku.

3) Kometa Gambarf&. Trzeci kometa per- 
jodyczny został dostrzeżony przez Biela wr 1726roku. 
Gambart wyrachował elementa ruchu dla tego komety 
i znalazł, że elementa te są takie same jak dla komet, 
które zjawiły się w 1805 i 1772 roku. Wsamej rze
czy kometa ten należy do perjodycznych, wykonywa 
całkowity obrót około słońca wciągu 6 3/ 4 lat. Porusza 
się w kierunku prostym po obwodzie elipsy, której pła
szczyzna jest pochyloną do ekliptyki na 13°, mimo 
śród zaś wynosi 0,750 (Fig. 54 na nast. su.). 
Kometa ten niema jądra. Dostrzegano go w latach 
1832, 1846, 1852 i 1859. W 1846 roku przed
stawił on szczególne zjawisko rozdwojenia się kome
ty. Zamiast bowiem jednego ujrzano w tym roku 
dwa, jeden obok drugiego. Nie dotykając się poruszy
ły się one po drodze wyznaczonej poprzednio. To 
rozdwojenie było także widzianem w następnych po
jawieniach się tego komety, czyli wiatach 1852 
i 1859.

4) Kometa p. Faye. W roku 1843 pan Faye, 
odkrył w Paryżu kometę, którego elementa ruchu 
wyrachował. Kometa ten wykonywa jeden całkowity 
obrót naokoło słońca w przeciągu 7 '/. lat. Widziano go 
znowu w latach 1851 i 1858. Ruch jego jest prosty po
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obwodzie elipsy, nachylonej do ekliptyki pod kątem 
11° (fig. 54).

Wyliczyliśmy komety, których perjodyczność jest 
z pewnością dowiedzioną. Inne komety uważają za 
takie, lecz ich perjodyczność nie została stwierdzoną 
obserwacyjami. I tak, Olbers wyznaczył elementa

{Fig. 54).
eliptyczne komety, który się zjawił w 1815 roko 
i znalazł, że perjod jego obrotu wynosi 75 lat. Wy
padek ten można dopiero stwierdzić przy następ- 
nem ukazaniu się tego komety, mającem przypaść 
w 1889 roku. *



ROZDZIAŁ XII.

Fizyczna przyczyna biegu ciał niebieskich.

Treść: O biegu planet w ogólności.— Ciało poruszające się we
dług prawa wycinków jest pod działaniem siły dośrodkowej.— Siła 
odśrodkowa.— Prawo Newtona ogólnego ciążenia.— Siła ciężkości. 
Przyciąganie się ciał o nierównych massach.— Massa słońca.— Z pra
wa Newtona można wyznaczyć drogi opisywane przez planety.— Per- 
turbacyje ruchu ziemi i planet.— Perturbacyje księżyca.— Wyprze
dzanie punktów równonocnych i kołysanie się (nutacyja) osi ziem
skiej.— Przypływ i odpływ morza.

70. O biegu planet w ogólności. Widzieliśmy 
poprzednio, że ziemia wraz ze wszystkiemi planeta
mi i ich satelitami stanowi oddzielny systemat ciał 
niebieskich, krążących naokoło słońca podług praw 
Keplera (65). Kepler, ogłaszając znalezione przez 
siebie prawa ruchu planet, nadmienił tylko, że 
wszystkie te ruchy odbywają się tak, jakby planety 
przyciągane były przez słońce. Zbadanie zaś przy
czyny fizycznej tych ruchów i odkrycie praw, podług 
których ciała wszechświata działają wzajemnie na sie
bie, należy się Newtonowi (ur. 1643 zm. 1727), któ
ry je ogłosił w swem nieśmiertelnem dziele: JPU- 
losophiae naturalis principia matkemafica

71. Ciało poruszające się według prawa wycin- 
hów jest pod działaniem siły dośrodkowej. Wiado
mo , że każde ciało pchnięte siłą rzutu porusza się 
w skutek bezwładności swojej, w kierunku liniipro- 
stej z jednakową prędkością, czyli ruchem jednostaj
nym, jeżeli na to ciało nie działają żadne inne siły. 
Ponieważ zaś planety poruszają się naokoło słońca po 
obwodach elips, według drugiego prawa Keplera (65), 
mianowicie: wycinki opisywane przez promień wo-





jest równoległą od B D , ten trójkąt jest równoważny 
trójkątowi l i  SC, czyli trójkątowi ASB.

Podobnież na początku trzeciej sekundy ciało to, 
wskutek prędkości nabytej,przeszłoby drogę j57/—2?1Z, 
lecz otrzymawszy od siły umieszczonej w punkcie S  
pewną prędkość EG. przejdzie po przekątnej EF\ i pro
mień wodzący opisze trójkąt ESF, równoważny każ
demu z poprzednich i t. d.

Widziemy więc, że ciało poruszające się według 
drugiego prawa Keplera, t. j. według prawa wycin
ków proprocyjonalnycb do czasów użytych na ich opi
sanie, jest przyciągane przez pewną siłę umieszczoną 
w punkcie, naokoło którego to ciało się porusza. Siła 
taka nazywa się w ogóle silą dośrodkową.

Przyjmowaliśmy tu , że siła dośrodkowa umie
szczona w punkcie S  działa w przerwach, to jest na 
początku każdej sekundy. W dowodzeniu poprze- 
dniem nic się nie zmieni, jeżeli przeciągi czasów za
wartych pomiędzy dworna kolejnemi działaniami tej 
siły stawać się będą coraz mniejszemi. Gdy siła 
dośrodkowa działa wciąż, należy uważać te prze
ciągi czasów za nieskończenie małe, i wtedy dro
ga opisywana przez ciało A  zamieni się na liniję 
krzywą, trójkąty zaś na wycinki powierzchni ogra
niczonej tą liniją krzywą, co w rzeczywistości ma 
miejsce przy ruchu planet naokoło słońca.

72. Siła odśrodkowa. Przy każdym ruchu krzy- 
wodrożnym wyradza się tak zwana siła odśrodkowa. 
Wielkość jej jest proporcyjonalną do kwadratów 
z prędkości ciała poruszającego się, i odwrotnie pro 
porcyjonalną do promienia krzywizny drogi opisy
wanej w tem miejscu przez ciało. Gdy ruch jest ko-



Iowy, wtedy siła odśrodkowa w każdym punkcie jest 
równa i wprost przeciwna sile dośrodkowej (*). Przy 
ruchu eliptycznym planet, ta siła odśrodkowa działa 
także w kierunku wprost przeciwnym sile dośrod
kowej, czyli sile przyciągania słońca , lecz jej wiel- 
kośćjest zmienną. Itak, w punkcie przysłonecznym bieg 
planety jest najszybszy, zatem siła odśrodkowa jest 
największa; a że działa w przeciwną stronę sile przy
ciągania, przeto sprawia stopniowe oddalanie się pla
nety aż do punktu odsłonecznego, w którym pręd
kość planety jest najmniejsza. Tam też siła od
środkowa słabnie, tak, że przewagę otrzymuje siła 
dśrodk owa, czyli przyciąganie słońca, wskutek czego 
w drugiej połowie swej drogi, planeta przybliża 
się do słońca, opisując wciąż elipsę, ognisko 
której zajmuje słońce.

73. Prawo Newtona ogólnego ciążenia. Newton 
wyprowadził za pomocą rachunku z pierwszego pra- 
ica Keplera ruchu eliptycznego planet (65), że natę
żenie siły dośrodkowej, czyli siły przyciągającej jest 
odwrotnie proporcyjonałne do kwadratów z odległości 
planety od słońca, co znaczy, żena odległości 2 ,3 ,4 ,... 
razy większej, natężenie to maleje w stosunku do liczb 
4 ,9 ,1 6 . . . .

Nakoniec trzecie prawo Keplera (65) doprowa
dziło Newtona do tego twierdzenia, że w równych 
odległościach od słońca, siła przyciągająca jest pro- 
porcyjonałną do massy każdego z planet, bez względu 
na jego szczególną naturę, czyli inaczej, że każdy 
z planet, czy to większy, czy mniejszy, będąc umie
szczonym na jednakowej odległości od słońca,

(*) Fizyka. Ganot’a



upada na słońce, to jest przybliża się do niego w ciągu 
jednostki czasn na jednakową ilość.

Stosując znalezione poprzednio twierdzenia do 
wszystkich bez wyjątku cząstek materyjalnych, New
ton doszedł do następującego prawa powszechnego 
ciążenia. Każde dwie cząstki myteryjalne przyciąga
ją się wzajemnie z silą proporcyjonalną do ich massy 
i odwrotnie proporcyjonalną do kwadratów z ich od- 
leylości.

74. Siła ciężkości, Ciążenie powszechne obja
wiające sięwe wzajemnem przyciąganiu się cząsteczek 
ziemi i ciał najej powierzchni bdących, jest przyczy
ną spadku tychże cial swobodnie pozostawionych i na
zywa się silą ciężkości.

Punkt materyjalny znajdujący się nad powierz
chnią ziemi jest przyciągany podług prawa Newtona 
przez każdą cząsteczkę ziemi. Działa więc na niego 
tyle sił, ile cząsteczek materyjalnych ziemia zawie
ra. Za pomocą rachunku można znaleźć kierunek 
wypadkowej wszystkich tych sił cząstkowych, czyli 
kieruneksily ciężkości, jak również punkt, położony 
wewnątrz massy ziemi, ku któremu ta siła jest skie
rowaną. Punkt ten nazywa si § środkiem ciążenia ziemi. 
Gdy przyjmiemy ziemię za kulę, to natenczas przedłu
żony kierunek siły ciężkości przechodzi przez środek 
ziemi, i w tym także punkcie znąjduje się środek jej 
ciążenia. Każda bowiem płaszczyzna dowolnie po
prowadzona przez dany punkt materyjalny i przez 
środek ziemi, dzieli kulę ziemską na dwie półkule 
objawiające jednakowo swe przyciągania na tenże 
punkt materyjalny.—  W każdym razie kierunek si
ły ciężkości, działającej na powierzchni ziemi, jest pro
stopadły do poziomu cieczy będącej w spoczynku.



Wszeikie ciaio jest zbiorem bardzo małych czą
steczek , które przyjąć można za punkta materyjalne. 
Każda więc taka cząsteczka, jak to widzieliśmy, 
jest przyciągana silą skierowaną ku środkowi ziemi. 
Z przyczyny wielkiej odległości, na jakiej znajdu
je się środek ziemi, w porównaniu z wymiara
mi ciał ziemskich, siły te, działające na cząstki jed
nego i tegoż samego ciała, można uważać za równo
ległe względem siebie. Punkt przyłożenia wypadkowej 
wszystkich tych sił nazywa się środkiem ciężkości 
danego ciała. Dla kuli, środek ciężkości przypada 
w jej środku.— Za pomocą rachunku można wy
znaczyć środki ciężkości dla ciał, mających różne 
kształty geometryczne.

Z tego cośmy powiedzieli, wynika: że ziemia 
przyciąga dane ciało w kierunku linii prostej, łączącej 
środek ciężkości tegoż ciała ze środkiem ciążenia 
ziemi.

7.5. Przyciąganie się ciał o nierównych massach. 
Według prawa iNewtona, ciała niebieskie podobnież 
przyciągają się cząsteczkami swojemi tak , że każ
da cząsteczka jednego ciała przyciąga się wzajemnie 
z cząsteczką drugiego. Wypadkowa wszystkich tych 
sił, czyli wzajemne przyciąganie się dwóch ciał, 
ma kierunek linii prostej, łączącej środki ciąże- 
nia tychże ciał (74). Ponieważ ciała niebieskie sąkuli- 
stemi, a przynajmniej w przybliżeniu możemy je za 
takie uważać, zatem przyciągają, się wzajemnie, 
w kierunku linii prostej łączącej ich środki tak, jakby 
massa każdego z nich była zjednoczoną w jego 
środku.



Niech A  i B  (Fig. 56) będą dwa eiaia kuliste o nie 
równych massach, i niech ich środki będą punkta S  
i O. Ciało A przyciąga B  w kierunku OC z si
łą, której natężenie jest wyznaczone według prawa 
Newtona. Z tą sarną siłą ciało B przyciąga A  
w kierunku SD. Wskutek wzajemnego działania 
na siebie tych ciał, każde z nich otrzyma pewną 
prędkość w kierunku siły na niego działającej. Lecz 
prędkości te nie będą jednakowe, albowiem równe 
siły, z jakiemi te dane ciała przyciągają się, działa
jąc na różne massy, nadają im prędkości odwrotnie 
proporcyjonałne do tychże mass. Itak , gdy massa
ciała A  jest 2, 3, 4 ,__  razy większą od massy B ,
prędkość SD  tego ciała A  jest 2 ,3 ,4 , . . . .  razy mniej
szą od prędkości OC ciała B. 

j, a 76. Wyznaczenie massy słoń-
 ,(  s  ca. Na zasadzie praw Newtona

c J V  -  możemy znaleźć massę słońca 
(Itg. 56). w porównaniu zmassą ziemi, lub

też z massą każdego z innych planet. W samej rze
czy, wiedząc, że ziemia w ciągu 365dni 5S 48m 
50s,948 wykonywa jeden całkowity obrót naokoło 
słońca, możemy znaleźć drogę przebytą przez nią 
w ciągu pewnego czasu, np. jednej sekundy, a ztąd 
wyznaczyć ilość, na jaką wtym czasie oddaliła się od 
kierunku linii stycznej do swej drogie czyli zbliżyła się 
ku słońcu, w skutek przyciągania wywartego na nią 
przez tę gwiazdę. Z drugiej strony, znamy ilość na 
jaką w ciągu jednej sekundy przybliża się do środka 
ziemi ciało swobodnie spadające na powierzchni zie
mi. Gdy podzielimy tę ilość przez kwadrat zodle 
głości ziemi od słońca, przyjąwszy za jednostkę pro



mień ziemski, otrzymamy na mocy prawa Newtona 
ilosc, na jaką w ciągu tegoż czasu przybliża się do 
środka ziemi ciało, przeniesione od tegoż środka 
na odległość, równą odległości słońca od ziemi. Ta 
ostatnia ilość jest 384936 razy mniejsza od tej, 
na jaką ziemia wciągu tegoż czasu przybliża się do 
słońca, co znaczy, że massa słońca jest 384936 ra
zy większa od massy ziemi. Gdy tak otrzymaną 
massę słońca podzielimy przez jego objętość, wyno
szącą 1400000 objętości ziemi, znajdziemy ułamek 
0,2543 wskazujący, że gęstość słońca jest 0,2543 
gęstości ziemi.

W skutek tego, że słońce posiada massę znacznie 
większą od massy ziemi, pozostaje ono prawie 
w spoczynku, ziemia zaś opisuje naokoło niego elipsę 
według praw Keplera. W istocie zaś ziemia i słoń
ce obracają się naokoło siebie, a raczej naokoło 
wspólnego ich środka ciążenia, lecz ten przypada tak 
blizko środka słońca, że elipsa, którą opisuje środek 
tej gwiazdy jest niezmiernie małą. Toż samo 
stosuje się do każdego z innych planet, jak również 
do satelitów krążących naokoło swoich planet o zna
cznie większej massie.

77. Z  prima Newtona można wyznaczyć drogi opi
sywane przez planety. Widzieliśmy poprzednio (71,72) 
że ruch eliptyczny planet według praw Keplera jest 
wynikiem trzech sił działających na każdego z tych 
pianej, mianowicie: 1° siły bezwładności, mocą której 
planeta dąży do poruszenia się w kierunku linii pro
stej z prędkością pierwotną jego rzutu; 2° siły przy
ciągającej słońca, odbywającej swoje działanie po



dług prawa Newtona i nakoniec 3°, siły odśrodkowej 
wyradzającej się wśród ruchu.

Naodwrót, Newton znalazł za pomocą rachunku, 
że przyjąwszy wzajemne przyciąganie się eząstek 
materyi proporcyjonalne do massy i odwrotnie pro- 
porcyjonalne do kwadratów z odległości, każdy 
z planet opisywać powinien naokoło słońca elipsę, lub 
też liniję należącą do przecięć ostrokręgowych (ko
ło , elipsę, hiperbolę lub parabolę), w ognisku której 
znajduje się słońce. Rodzaj linii krzywej zależy 
w ogólności od stosunkowej wielkości i kierunku 
siły pierwotnego icli rzutu.

Podobnież każdy z satelitów powinien opisywać na
około swego planety elipsę, i jednocześnie, oba te ciała, 
a raczej wspólny ich środek ciążenia, powinien 
opisywać elipsę, w ognisku której jest słonce.

78. /  erturbacyje ruchu planet. Gdyby istniał 
jeden tylko planeta, to on w skutek przyciągania 
słońca opisałby elipsę według praw Keplera; lecz na 
niego działają inne planety i zmieniają nieco jegodrogę. 
Jednakowoż z przyczyny bardzo małej massy planet 
w porównaniu z massą słońca, droga każdego z nich 
zostanie nieznacznie zmienioną, doznając małych 
nierówności, czyli tak zwanych perturbacyj. Me
chanika niebieska zajmuje się wyznaczeniem tych 
perturbacyj na mocy prawa powszechnego ciążenia, 
podanego przez Newtona;— w niej znaleziono, że 
w ogólności wszystkie te perturbacyje s ąperjodycz- 
nemi, to jest po upływie pewnego czasu, planety 
wracają do pierwotnego swego położenia. Per jody 
tych perturbacyj zawierają krótsze, lub dłuższe prze



ciągi czasów,— te ostatnie nazywają się wiekowemi 
perłurbacyjami, do nich należą zmiany elementów 
eliptycznego ruchu planet, jako to: zmniejszanie się 
nachylenia ekliptyki do równika (48) wynoszące 
0",48 na rok, stopniowe zmniejszanie się mimośrodu 
drogi ziemi około słońca, przesuwanie się punktu 
przyziemnego i tym podobne zmiany w ruchach in
nych planet.

Systemat. więc planetarny kołysze się około swe
go średniego położenia, nie oddalając się znacznie 
od tego położenia, co stanowi właśnie jego statecz
ność dowiedzioną przez Laplace’a i Lagrange’a.

79. Perturbacyje w ruchu księżyca. Gdyby księ
życ był tylko pod wpływem przyciągania zie- 
opisalby naokoło niej elipsę według praw Keple
ra. Lecz na odległości od ziemi wynoszącej 400 ra
zy wziętą odległość księżyca od naszego planety, znaj
duje się słońce. Księżyc więc, opisując swoję drogę 
raz zbliża się do słońca na ‘A o o odległości słoń
ca od ziemi, gdy jest w złączeniu dolnem, czyli na 
inii łączącej te dwa ciała, drugi raz oddala się na 
lęż ilość, gdy jest wr przeciwległości czyli na 
tprzedłużeniu tej linii. Działanie więc słońca na zie
mię i na księżyc nie jest jednakowe, lecz w pierwszym 
razie silniejsze na księżyc, w drugim zaś razie 
na ziemię, w skutek czego w obu razach księżyc 
oddala się nieco od ziemi. Podobnież działanie słoń
ca na księżyc i ziemię nie jest jednakowe w pośred
nich punktach drogi księżycowej, zkąd powstają per
turbacyje ruchu naszego satelity o których mówili
śmy, mianowicie: cofanie się węzłów, posuwaniesie 
linii apsidów (54,55) i t. d.



80. Wyprzedzanie punktów równonocny eh i nu- 
(acyja osi ziemi. Mówiliśmy, że ciała niebieskie ku
listego kształtu przyciągają się tak , jakby massa 
każdego z nich była zjednoczoną w jego środku. Ta
kie działanie powszechnego ciążenia wpływa wyłącznie 
na ruch postępowy tych ciał.

Ziemia niema ściśle kształtu kulistego, lecz jak 
wiemy (23) jest wypukłą pod równikiem. Słońce 
więc, znajdujące się zawsze na płaszczyźnie eklipty
ki, wywiera swe działanie niejednakowo na wypukłe 
części ziemi pod równikiem. Działanie to , kombi
nując się z ruchem wirowym ziemi, sprawia, że oś 
jej obrotu nie pozostaje równoległą od pierwotnego 
swego położenia, lecz opisuje powierzchnię ostrokrę- 
gową naokoło osi ekliptyki, co właśnie stanowi wy
przedzanie punktów równonocnych (48).

Prócz tego księżyc, stosownie do położenia swego 
względem słońca i ziemi, wywiera wpływ podobny na 
oś ziemską, sprawiając małe kołysanie się około śred
niego jej położenia, czyli tak zwaną nutacyję (48). 
Perjod tej nutacyi wynosi 18% lat, to jest 
przeciąg czasu, w którym księżyc przychodzi do 
tegoż samego położenia względem słońca i ziemi (59).

81. Przypływ i odpływ morza. Prawa powszech
nego ciążenia tłumaczą nam jedno z najwspanialszych 
zjawisk, odbywających się perjodycznie na powierz
chni naszego planety. Wody oceanów i mórz pod
noszą się do pewnej wysokości i następnie opadają 
dwa razy w ciągu jednej doby, a raczej w ciągu 24god 
4 8m czasu średniego. Bieg morza wznoszącego się 
i zalewającego brzegi swoje nazywamy przypływem 
morza, opadanie zaś jego, odpływem. Gdy mo-



rze dosięgnie największej swej wysokości podczas 
przypływu, nazywa się morzem Wysokiem; gdy zaś 
opadnie do najniższego swego położenia, nazywa się 
morzem nizkiem. Różnica pomiędzy poziomami mo
rza wysokiego i nizkiego jest rozmaitą dla różnych 
miejsc. Dla portu np. Brest wynosi ona średnio 13 
stóp paryzkich.

Zjawisko to rozciąga się tylko do 66° szerokości 
północnej i południowej, i ma miejsce jednocześnie na 
obu półkulach, tak, że morze wysokie objawia się 
na wszystkich punktach leżących wzdłuż jednego po
łudnika, podczas tego morze nizkie ma miejsce we 
wszystkich punktach leżących wzdłuż południka, czy
niącego z tamtym kąt 90°.

Morze wysokie objawia się na danym południku 
podczas przejścia księżyca przez tenże południk, a że 
księżyc przez każdy południk przechodzi dwa razy 
w ciągu 24s48m ,t. j. podczas swego górowania i do
łowania, zatem na każdem miejscu mamy wciągu 
tegoż czasu dwa razy morze wysokie. W miarę te
go, jak księżyc wskutek ruchu dziennego przechodzi od 
jednego południka do drugiego ze wschodu na zachód, 
morze wysokie także przechodzi za nim kolejno te 
same południki, opóźniając jednakowoż swoje przy
bycie do każdego z nich na pewien przeciąg czasu. 
Morze nizkie zarówno obiega w ciągu tego czasu całą 
kulę ziemską, pozostając zawsze na południku, czy
niącym z południkiem morza wysokiego 90°.

Widziemy więc, że przypływ i odpływ morza ma 
związek z ruchem księżyca, i w rzeczy samej łatwo



okazać, że przyczyną podnoszenia się wód oblewai 
jących ziemię jest przyciąganie księżyca, i w częśc- 
słońca.

Przyjmijmy, że cała kula ziemska Z  (Fig. 57) 
jest obłana warstwą wody aba'b'. Niech księżyc 
zajmuje położenie L. Przyciąganie, jakie on wy
wiera na stałą część kuli ziemskiej, je s t, jak to wi
dzieliśmy poprzednio, zjednoczone w środku jej massy, 
to jest w punkcie Zj tak , że w skutek działania tej 
siły, cała massa ziemi przybliża się do księżyca 
na pewną ilość, bardzo małą z powodu znacznej 
wielkości ziemi w porównaniu z księżycem. Czą
steczki zaś wody, oblewającej ziemię, nie mają te
go środka ciążenia, lecz każda z nich, jako dosko
nale ruchliwa, ulega działaniu siły przyciągania księ
życa. Działanie to nie jest jednakowe; i tak: czą

steczki położone około «, 
są silniej przyciągane
przez księżyc i przybli- 

i  żają się do niego na więk
szą ilość, jak punkt Z ,
zatem oddalają się od 

(Fig. 51). środka ziemi, co stanowi
przypływ morza w tem miejscu. Cząsteczki zaś 
położone około a! są słabiej przyciągane jak 
punkt Z , przybliżają się więc do księżyca na 
mniejszą ilość jak tenże punkt, ztąd znowu wypa
da , że te cząsteczki oddalają się od środka ziemi, 
co i w tem miejscu stanowi przypływ morza. 
Wody zebrane w miejscach a i a' przypływają 
tam z miejsc b i b\ w których też ma miejsce mo
rze nizkie.



W taki sam sposób działa przyciąganie słońca, 
sprawiając tak zwany przypływ i odpływ morza sło
neczny, lecz z przyczyny wielkiej odległości słońca 
od ziemi wysokość do jakiej się wznoszą wody 
w skutek tego przypływu i odpływu, jest zaledwie 
połową wysokości sprawionej przez przypływ i od
pływ księżycowy.

Podczas syzygij (52), księżyc znajduje się na 
jednej linii prostej ze słońcem i ziemią, działa więc na 
przypływ morza w tym samym kierunku co słońce, i dla 
iego wysokość, do jakiej się wody wznoszą, jest znacz
niejszą jak w każdym innym razie. Przeciwnie zaś 
podczas kwader, przyciągania te działają w strony 
przeciwne, podnoszą więc wody do mniejszej wyso
kości.

Prócz tego wysokość morza podczas przypływu 
zależy od odległości słońca i księżyca od ziemi. 
Im bliżej ziemi znajduje się jedno z tych ciał, 
tem większy jest przypływ i odpływ sprawiony 
przez toż ciało. I tak , w ogólności przypływy są 
znaczniejsze w zimie, jak wiecie, w pierwszym bo
wiem razie słońce znajduje się bliżej ziemi, jak 
w drugim.

Przyjmowaliśmy, że cała powierzchnia ziemi jest 
pokryta warstwą wody jednakowej grubości, i znale
źliśmy, że wzdłuż każdego południka ziemskiego, 
wody wznoszą się jednakowo podczas przypływu. 
Lecz wody pokrywają tylko pewną część po
wierzchni ziemi, wchodząc więcej lub mniej wgłąb'



lądów, dla tego też przypływy nie są jednakowe pod 
różnemi południkami. W ogólności największe są 
na oceanach, daleko mniejsze na morzach wchodzą
cych w głąb lądu, np. na morzu Śródziemnem, tak, 
że na niektórych morzach wcale niema przypływów 
np. na morzu Czarnein, Kaspijskiem i t. p.

Gdy księżyc przechodzi przez południk pewnego 
miejsca, wywiera jednocześnie przyciąganie swe na 
wszystkie wody pod tym południkiem położone, pod
nosi jednakowoż do znaczniejszych wysokości tylko 
większe ich massy, czyli głębsze wody. To pod
niesienie rozchodzi się na wszystkie strony w kształ
cie fali, lecz z przyczyny nierówności dna morskie
go i różnych przeszkód miejscowych udziela się róż
nym punktom dopiero po upływie pewnego czasu.

Dla każdego portu oznaczono czas, po upływie 
którego morze wysokie ma miejsce, licząc od 
chwili ostatniego przejścia księżyca przez południk 
tego portu, co daje tak zwanz ustanowienie portu. 
Np. dla portu Brest, ustanowienie to wynosi 3 godziny.

W y k ła i  K osm ogratii



ROZDZIAŁ X n i.

0 g w i a z d a c h  s ta ły ch ..

Treść: Podział gwiazd stałych,— ich odległość, wielkość i natę
żenie światła.— Gwiazdy podwójne, potrójne i wielokrotne.— Droga 
mleczna.— Ruch własny gwiazd.— Gwiazdy mgliste: obłoczki roz
kładające się na gwiazdy, gwiazdy mgliste właściwe i obłoczki plane
tarne.

82. Podział gwiazd stałych. Pozostaje nam 
jeszcze powiedzieć słów parę o tak zwanych gwiaz
dach stałych rozsianych na sklepieniu nieba. Nazy
wają się one stałemi dla tego, że ich względne poło
żenia nie ulegają żadnym, widzieć się dającym zmia
nom. Prócz podziału na konstellacyje, podzielono 
je jeszcze, co do stopnia ich światła, na gwiazdy pier
wszej wielkości, do których liczą 15 lub 20 naj
świetniejszych gwiazd, dalej idą gwiazdy drugiej, 
trzeciej wielkości i tak następnie aż do szóstej wiel
kości, do której liczą się najsłabsze gwiazdy wi
dziane gołem okiem. Wszystkich gwiazd widzia
nych bez pomocy lunet na obu półkulach liczą 15000 
do 20000. Za pomocą lunet widzieć można gwiazdy 
niedostrzegane gołem okiem, i te znowu, stosownie 
do ich blasku podzielono na gwiazdy siódmej, ósmej 
i t. d. aż do szesnastej wielkości. Podział ten jest 
zupełnie dowolny.

Nie można z tego stopniowania blasku gwiazd nic 
powiedzieć o względnej ich odległości od ziemi, nie
koniecznie bowiem gwiazdy słabsze są bardziej od 
nas odległe. W ogólności blask gwiazdy zależy: od 
jej odległości od ziemi, jej istotnej wielkości i natęże
nia światła jej właściwego.



83, Odległość gwiazd. Mówiliśmy już, że zdo
łano wyznaczyć parałaxę roczną dla niektórych gwiazd 
stałych (45). W ogólności nie przechodzi ona kąta 
1". Tak mała paralaxa świadczy o wielkiej odle
głości gwiazd. Ażeby bowiem promień drogi ziem
skiej, (czyli średnia odległość ziemi od słońca), był 
widziany w kierunku do niego prostopadłym pod 
kątem 1", należy umieścić się na odległości od 
ziemi, zawierającej w sobie 200000 takich promie
ni. Najbliższa więc gwiazda jest, co naj-mniej, 
200000 razy od nas bardziej odległą jak słoń
ce, a że ta ostatnia odległość wynosi 20576272 
mil geograficznych (38), zatem najbliższa od nas 
gwiazda jest na odległości 4115454400000 mil 
geograficznych. Tak ogromną odległość niepodo
bna przedstawić sobie, i dla tego wyrazimy ją przez 
czas, jaki światło używa na jej przebycie. Wiado
mo , że światło porusza się z nadzwyczajną szybko
ścią, przebywa bowiem drogę od słońca do ziemi 
wciągu 8m 17s,8 (68), zatem odległość 200000 
razy większą przebiega w ciągu 3 lat przeszło.

Paralaxa nabliższej gwiazdy « w konstellacyi 
Centaura wynosi 0",91. Syriusza O",15, Gwiazdy 
Polarnej 0'V106. (Obacz mappę gwiazd). Odległości 
więc tych gwiazd są daleko większe, jak gwiazdy, 
której paralaxa byłaby równa 1". Według tych war
tości światło potrzebuje na przebycie od « Centaura 
3,622 lat. od Syrjusza 21,968 lat, od gwiazdy Po
larnej 31,136 lat i t. d.

84. Wielkość gtciazd. Gdyby można wyznaczyć 
kąt, pod jakim średnica danej gwiazdy jest widzianą,
moglibyśmy, przyjąwszy odległość tej gwiazdy za
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wiadomą, znaleźć jej wielkość takim samym spo
sobem, jak dla słońca i księżyca (39 i 50).

Gwiazdy golem okiem widziane wydają się
mieć pewnej wielkości tarczę, jednakowoż 
obserwowane przez dobrą lunetę stają się tylko 
punktami blyszczącemi, czyli nie mają żadnych wy
miarów, co pochodzi ztąd, że promienie światła, idące 
od gwiazdy, z przyczyny niezmiernej odległości tej
gwiazdy, są równoległe, i jako takie, zbierają się
w jednym punkcie lunety, mianowicie w jej ognisku. 
Nie znając tedy kąta, pod jakim ukazuje nam się 
średnica gwiazd, nie możemy sądzić o ich wielkości.

85. Natężenie światła gwiazd. Światło do
chodzące do nas od gwiazd, nie jest światłem 
słonecznem przez te gwiazdy odbitem, albowiem 
nie mogłoby ono być tak silne. Gdyby słońce przenie- 
sionem zostało na odległość najbliższej gwiazdy, mia
łoby blask i pozór gwiazdy 2-giej, lub 3-ciej wielkości, 
to jest taki, jak naprzykład gwiazda Polarna. Świa
tło zaś, jakie nam ta gwiazda przesyła na ziemię, 
jest tak nic nieznaczącem, że trudno przypuścić, aby 
ono po odbiciu się i przebieżeniu takiej odległości 
mogło być dostrzeżonem. Ztąd też gwiazdy stałe 
uważać należy jako słońca, około których krążą za- 

» pewne inne ciała, planety, i otrzymują od nich 
światło i ciepło. Niektóre z tych gwiazd są słoń
cami wydzielającemi z siebie daleko więcej świa
tła i ciepła jak nasze słońce. W samej rzeczy, gdy
byśmy słońce przenieśli na odległość Syrjusza, otrzy
malibyśmy gwiazdę zaledwie gołem okiem widzianą 
i należącą do 6-ej wielkości, gdySyriusz jest jedną



z najświetniejszych gwiazd, należących do 1-ej wiel
kości.

86, Gwiazdy podwójne, potrójne i wielokrotne. 
iNiektóre gwiazdy dla gołego oka wydają się poje- 
dynczemi, dostrzegane zaś przez dobrą lunetę 
rozdzielają się na dwie lub więcej gwiazd. 
Zdarza się, że takie dwie bliskie gwiazdy są tylko 
perspektywicznem przedstawieniem się dwóch gwiazd 
bardzo odległych od siebie, lecz widzianych pra 
wie w kierunku jednej linii prostej. Powiększej 
części, jednakowoż, gwiazdy te znajdują się w isto
cie blizko jedna od drugiej i wtedy właściwie nazy
wają się podwójnemi.

Struve, Dyrektor Obserwatorium w Puikowie, ob
serwując 120000 gwiazd przez dobrą lunetę, zna
lazł w tej liczbie 3000 podwójnych,— na 40 więc 
gwiazd przypada jedna podwójna. Zauważył on, że 
w ogólności gwiazdy podwójne częściej napotykają 
się pomiędzy świetniejszemi gwiazdami. Gwiazda 
Kastor, czyli « w konstellacyi Bliźniąt, jest jedną ze 
znaczniejszych gwiazd podwójnych.

Wyznaczając dokładnie od czasu do czasu kątową 
wielkość linii prostej, łączącej dwie gwiazdy, składa
jące gwiazdę podwójną, jak również położenie na 
kuli niebieskiej tej linii, znaleziono, że jedna z tych 
gwiazd obraca się naokoło drugiej, a raczej obie 
one około ich wspólnego środka ciążenia według praw 
Keplera, co dowodzi, że i do tych ciał niebieskich 
rozciąga się prawo powszechnego ciążenia.

Czasy, w ciągu których te gwiazdy dokonywają 
jeden całkowity obrót są bardzo rozmaite. I tak, 
w gwiaździe podwójnej £ konstellacyi Herkulesa, 
mniejsza z nich dokonywa jeden całkowity obrót



naokoło większej w ciągu 36 iat, w gwiaździe zaś 
7 konstallacyi Lwa obrót ten trwa 1200 lat i t. d.

Niewielka liczba gwiazd, obserwowana przez 
dobre lunety, przedstawia sięjako trzy gwiazdy bar
dzo blizko położone obok siebie i dędące w zależno
ści jedna od drugiej. Do znaczniejszych gwiazd 
potrójnych należy « w konstellacyi Andromedy, « 
w konstellacyi Lwa i t. d.

Z pomiędzy gwiazd poczwórnych najznaczniej
sza jest s w konstellacyi Liry.

Gwiazdy składające się z więcej jak 4-ch gwiazd 
nazywają się wielokrotnemi. Do takich należy 
gwiazda fi) w konstellacyi Oriona. Składa się ona 
z 6-ciu gwiazd. (Obacz mappę gwiazd).

87. Droga mliczna. Podczas wypogodzonej 
i bezksiężycowej nocy, widzieć można na sklepieniu 
nieba smugę białawego światła, zwaną drogą mlecz
ną. Opasuje ona całą kulę niebieską prawie podług 
okręgu koła wielkiego, przecinającego ekliptykę 
w dwóch miejscach blizkich punktów równonocnych. 
Droga mleczna posiada szerokość bardzo rozmaitą— 
w jednych miejscach się rozszerza, w innych zwęża 
się, to nareszcie rozchodzi się na (lwie drogi, które 
następnie znowu się łączą.

Od czasu skierowania lunet na drogę mleczną, 
utwierdzono mniemania niektórych starożytnych filo
zofów, że światło jej pochodzi od niezliczonego mnó
stwa gwiazd nagromadzonych w tycli kierunkach.

Wiliam Herschel,który z niezmordowaną pracą 
oddał się astronomii gwiazdowej, liczył gwiazdy uka
zujące się jednocześnie w polu jego olbrzymiego tele
skopu, skierowanego w różne strony nieba. Z tych



jego poszukiwań pokazało się, że liczba gwiazd wi
dzianych w polu teleskopu jest najmniejsza w dwóch 
miejscach nieba równooddalonych od okręgu drogi 
mlecznej. W miarę zaś stopniowego przybliżania 
się od któregokolwiek z tych miejsc do tejże drogi, 
liczba gwiazd w ten sposób widzianych rośnie 
bardzo szybko.

Itak , Herschel znalazł, żewpolu jego teleskopu, 
obejmującem na niebie 15', to jest, w przestrzeni wy
noszącej zaledwie połowę tarczy słońca, w miej
scach najmniej gwiazdami zasianych, ukazywało się 
po 1, po 2, po 3 i t, d. gwiazdy, w miejscach zaś 
najbogatszych w gwiazdy, liczba gwiazd jednocześnie 
ukazujących się w polu tegoż teleskopu dochodziła 
do 600. ’

Z tych wypadków Herschel wyznaczył w przy
bliżeniu względne odległości gwiazd rozsianycli w róż
nych stronach nieba. Przyjąwszy bowiem, że 
gwiazdy są mniej więcej jednostajnie rozrzucone 
w przestrzeni, liczba tych gwiazd ukazujących się 
w polu teleskopu jest tem większą, im większą jest 
odległość, do jakiej rozciągają się. Pole lunety 
uważać można jako ostrokrąg, mający wierzchołek 
w oku dostrzegacza, podstawę zaś na odległości naj
dalszych gwiazd. Żezaś objętości takich ostrokrę- 
gów są proporcyjonalne do sześcianów z ich wysokości, 
przeto odległości gwiazd krańcowych, ukazujących się 
w polu teleskopu, są proporcyjonalne do pierwiastków 
sześciennych liczby tychże gwiazd. Takim sposobem 
znalazł Herschel, że granice drogi mlecznej są od 
nas 500 razy bardziej odlegle jak najbliższe gwiazdy. 
Ponieważ od tych ostatnich gwiazd światło przebie



ga do nas w ciągu 3 lat, zatem od krańcowych 
gwiazd drogi mlecznej, światło do nas dochodzi 
w ciągu 1500 lat. Dla przebieżenia więc od jedne
go krańca drogi mlecznej do drugiego, na przeciw
nej stronie nieba położonego, światło potrzebuje 
3000 lat.

Ogólny widok drogi mlecznej, jej kształt i budo
wa gwiazdowa, słowem wszystko to, do czego moż
na było dojść za pomocą obserwacyj teleskopowych, 
bardzo łatwo objaśnia się, przyjąwszy wraz z Her- 
schlem, że miliony gwiazd mniej więcej jednostajnie roz
rzuconych w przestrzeni, tworzą warstwę czyli krążek 
zawarty pomiędzy dwiema powierzchniami prawie 
płaskierni i równoległemi od siebie. Krążek ten ma 
nieznaczną szerokość w porównaniu z niezmiernemi 
odległościami, do jakich rozciągają się te powierzchnie 
we wszystkie strony.

Słońce jest jedną z niezliczonego mnóstwa gwiazd, 
składający cli ten krążek, ten świat światów, jak go 
Kant nazywa. Zajmuje ono wraz z całym systema- 
tem planetarnym, zatem i ziemią, położenie bardzo 
bliskie środka tego krążka. W skutek takiego po
łożenia ziemi, gwiazdy ułożone w tym krążku i wi
dziane przez nas nie we wszystkicłi kierun
kach są jednakowo rozsiane na sklepieniu nieba. 
W kierunku szerokości krążka, tylko niewielką liczbę 
gwiazd widzimy, w kierunku zaś jego średnicy liczba 
gwiazd widzianych jest tak wiełką, że one przypa
dają jedna obok drugiej, przez co stanowią białawą 
sinugę światła opasującą kulę niebieską prawie podług 
okręgu koła wielkiego. Nadto, wskutek perspekty
wicznego przedstawienia się, krańcowa szerokość te



go krążka, czyli szerokość drogi mlecznej, wydaje 
nam się nie wielką,—  pochodzi to z przyczyny nie
zmiernie wielkiej odległości, na jakiej krańcowe 
gwiazdy tego krążka znajdują się.

Podobne zupełnie złudzenie otrzymujemy, gdy 
podczas spokojnie padającego śniegu znajdujemy się 
wwązkiem przejściu pomiędzy dwoma wysokiemi bu
dynkami. Płatki śniegu po bokach widziane nie bardzo 
gęsto przypadają, w górze zaś widzimy je w wiel
kiej ilości nagromadzone, i jakby stanowiące jednę 
massę śnieżną.

88. Rucli własny gwiazd. Każda gwiazda prócz 
ogólnego ruchu, wynoszącego 52" na rok z przyczyny 
cofania się punktów równonocnych i nutacyi (48), 
jak również zmian pochodzących od aberracyi światła 
i paralaxy rocznej gwiazd (44 i 45), posiada 
pewien ruch własny. Ruch ten wszakże widzia
ny z ziemi tak jest nieznaczny, że jego kątowa 
wielkość nie przechodzi 7" na rok. Ztąd też gwiazdy, 
pomimo tego ruchu, zdają się nie zmieniać wzglę
dnych miejsc zajmowanych na kuli niebieskiej.

Ze znacznej liczby obserwacyj ruch ten okazało 
się, że w ogólności odbywa się w różne strony.

89. Ruch postępowy słońca. Zauważano, że 
gwiazdy, prócz własnego ruchu, odbywającego się 
w różnych kierunkach, posiadają jeszcze ruch wspól
ny, skierowany w jednę stronę, mianowicie ku pun
ktowi położonemu w stronie nieba przeciwległej kon
stellacyi Herkulesa. Herschel wywiódł ztąd, że 
słońce wraz z całym systematem planetarnym, za
tem i ziemią, porusza się ku gwiaździe c z konstella
cyi Herkulesa.



W samej rzeczy, jeżeli systemat słoneczny po
siada ruch postępowy, to gwiazdy leżące w stronie 
nieba, ku której ruch ten jest skierowany, powinny po
zornie oddalać się jedna od drugiej, przeciwnie zaś 
gwiazdy na przeciwległej stronie nieba położone zbli
żać się do siebie. Tak samo, gdy jedziemy przez las, 
drzewa przed nami będące stają się coraz rzadsze- 
mi, te zaś , od których się oddalamy skupiają się.

Z ostatnich poszukiwań astronoma Peters’a, oka
zało się, że słońce wraz z całym systematem plane
tarnym porusza się z prędkością 2 mil na 1".

90. Gwiazdy mgliste. W różnych stronach nie
ba można widzieć za pomocą lunet plamy białawe, 
podobne do małych obłoczków, i w ogólności nazwa
ne gwiazdami mglistemi. Kształt ich bywa naj
rozmaitszy,—  kołowy, eliptyczny. Są obłoczki tego 
rodzaju mające kształt spiralny, inne znowu posiada
ją kształt płomienia świecy it.p . Gwiazdy mgliste 
dzielą się głównie na trzy rodzaje. Do pierwszego 
należą obłoczki rozkładające się na gwiazdy. Dru
gim rodzajem są właściwe gwiazdy mgliste, do trze
ciego nareszcie należą tak zwane obłoczki planetarne.

Obłoczki rozkładające się na gwiazdy. Obser
wując gwiazdy mgliste przez doskonałe teleskopy, 
można zauważyć, że niektóre z nich składają się 
z niezliczonego mnóstwa gwiazd najrozmaiciej ułożo
nych. Do takich należy obłoczek widziany obok 
gwiazdy o w konstellacyi Oriona. Obłoczków takich 
napotykamy na sklepieniu niebieskiem bardzo wiele. 
Herschel obserwował ich 2 500 i prócz tego zauważył, 
że największa icli liczba znajduje się w pasie prosto
padłym do kierunku drogi mlecznej. Za pomocą ol



brzymiego teleskopu zbudowanego w Irlandyi przez 
Lorda Rossę, dostrzeżono wiele nowych obłoczków 
rozkładających sią, na gwiazdy, jak również znalezio
no, że wiele ze znanych poprzednio obłoczków da się 
na gwiazdy rozłożyć. Gwiazd składających jeden obło
czek niepodobna policzyć, biorąc jednakowoż kątową 
odległość dwóch gwiazd sąsiednich, położonych na brze
gu obłoczka, a w ięc nie rzucających się jedna na drugą, 
i tę wartość porównawszy z ogólną średnicą obłocz
ka, znaleziono, że obłoczek o średnicy 10', zatem 
zajmujący na kuli niebieskiej powierzchnię wynoszą
cą zaledwie 7i„ tarczy księżycowej, zawiera niemniej 
jak 200000 gwiazd.

Gwiazdy składające te obłoczki, są bardziej 
ku środkowi skoncentrowane, zkąd wrnieść nale
ży, że one ulegają sile wzajemnego ciążenia, skie
rowanej ku temu miejscu.

Podobnie jak gwiazdy, składające drogę mleczną, 
stanowią oddzielny systemat, w którym słońce jest 
jedną z gwiazd składowych, tak również i te obłoczki, 
rozkładające się na gwiazdy, są oddzielnemi systema- 
tami. leżącemi po za granicami drogi mlecznej.

Przyjąwszy, że jeden z takich systematów, wi
dziany jako obłoczek, mający średnicę 10', posiada 
wymiary naszej drogi mlecznej, możemy w przybli
żeniu oznaczyć jego odległość od nas. W samej 
rzeczy, aby pewna długość widzianą była pod ką
tem 10', należy ją przenieść na odległość od oka 
wynoszącą 334 razy tę długość. Ponieważ zaś 
średnica naszej drogi mlecznej jest tak wielka 
że światło przebiega ją w ciągu 3000 lat, zatem 
odległość 334 razy większą, na jakiej znaj



duje się taki obłoczek, światło przebiega w cią
gu 1002000 lat. A ileż jest obłoczków, być może 
większych nawet od naszej drogi mlecznej, widzia
nych pod mniejszym jeszcze kątem, lub wcale niedo- 
strzeżonych przez najdoskonalsze lunety. Tu wyka
zuje się ogrom wszechświata i potęga jego Stwórcy.

Giciazdy mgliste właściwe i obłoczki planetarne. 
Jeszcze William Herschel zauważył, że są obłoczki, 
które wcale nie mają pozoru obłoczków rozkładają
cych się na gwiazdy. YV rzeczy samej obłoczki te 
obserwowane przez najlepsze teleskopy nie rozkłada
ją się na pojedyncze gwiazdy. W ogólności mają 
one kształt kulisty lub sferoidalny; w niektórych wi
dzieć można w środku jeden, czasem dwa lub nawet trzy 
świetniejsze punkta, czyli gwiazdy, co czyni je po- 
dobnemi do komet ukazujących się bez ogona. Obło
czki te właściwie nazywają się gwiazdami mglistemi.

Inne znowu nie mają tych świetniejszych pun
któw, lecz przedstawiają po większej części kołową 
tarczę, jednakowo na całej powierzchni oświeconą, 
przez co są podobne do planet i nazywają się obłocz
kami, planeta/niemi.

Przyjmują powszechnie, że obłoczki te składa
ją się z materyi świecącej, nadzwyczaj rzadkiej, 
która zbiera się około pewnych punktów, i ulegając 
koncentracyi stopniowej, tworzy gwiazdy. I w rze
czy samej, wiele z takich obłoczków uległo od czasu 
pierwszego ich obserwowania pewnym zmianom, do
wodzącym, że to tworzenie się nowych gwiazd od
bywa się wciąż, jakkolwiek bardzo powolnie.



Fizyczne dowody ruchn ziemi naokoło swej osi.

Dowody fizyczne, stwierdzające ruch obrotowy 
ziemi około swej osi , są następujące:

1) Brak siły dośrodkowe]., sprawiającej obrót 
wszystkich gwiazd naokoło osi świata. Wiadomo 
z Fizyki, że ciało poruszające się po linii krzywej 
objawia, w skutek bezwładności, w każdym punkcie 
swej drogi, dążność do utrzymania biegu w kierun
ku linii stycznej do krzywej w tym punkcie,—  ta dąż
ność nazywa się silą odśrodkową.—  Aby więc cia
ło mogło zachowywać ruch po linii krzywej, siła od
środkowa powinna być zwalczona w każdym punk
cie drogi silą lw n ą  jej i działającą w stronę wprost 
przeciwną,—  ta siła nazywa się silą dośrodkową.

I tak np. gdy ciężarek przyczepiony do jednego 
końca sznurka, obraca się około punktu przymoco
wania drugiego końca tegoż sznurka, wtedy wyradza 
się siła odśrodkowa, natężająca sznurek w kierunku 
normalnym do linii opisywanej przez ciężarek. Wiel
kość tej siły odśrodkowej jest proporcyjonalna do 
kwadratów z prędkości ciężarka obracającego się 
i odwrotnie proporcyjonalna do promienia kola opi
sywanego. Działanie zaś siły odśrodkowej równowa
ży się wprost przeciwną silą dośrodkową, objawiają-



cą się w spójności cząstek sznurka. Jeżeli siła od
środkowa przewyższy siłę spójności sznurka, to na
tenczas nastąpi zerwanie jego i ciężarek poruszać 
się będzie w kierunku linii prostej, stycznej do linii 
krzywej w tym punkcie, w którym zerwanie nastąpiło.

Gdy przyjmiemy, że ziemia znajduje się w spo
czynku, to wszystkie gwiazdy opisywać muszą okrę
gi kół położone na płaszczyznach prostopadłych do 
osi świata, przechodzącej przez środek ziemi. Z przy
czyny nieskończenie małej wielkości ziemi w porów
naniu z odległościami, na jakicłi gwiazdy się znajdują 
od ziemi, środki tych okręgów przypadają w różnych 
punktach osi świata poza granicami ziemi. Wyra
dzająca się siła odśrodkowa przy tym ruchu, musia
łaby być równoważoną siłą dośrodkową umieszczoną 
w tych punktach położonych na osi. Tak więc 
wzdłuż osi znajdowaćby się musiały ciała nierucho
me, którycłi obecność mogłaby wywołać to przycią
ganie. Ponieważ w naturze nic podobnego nie do
strzegamy, zatem ruch gwiazd naokoło osi świata nie 
możemy uważać jako istotny, lecz jako pozorny, 
pochodzący z obrotu ziemi około swej osi.

2) Spłaszczenie ziemi przy je j biegunach. Zo- 
baczemy następnie (23), że ziemia nie ma ściśle 
kształtu kulistego, lecz jest nieco spłaszczoną przy 
biegunach, czyli ma kształt sferoidalny. Z licznych 
zjawisk geologicznych wnieść należy, że pierwotnie 
ziemia była w stanie płynnym i dopiero przez stop
niowe stygnięcie zakrzepła na swojej powierzchni.

Płynny stan ziemi w połączeniu z jej ruchem 
wirowym z łatwością objaśnia jej spłaszczenie przy 
biegunach.



Gdyby ziemia znajdowała się w spoczynku, to 
będąc pierwotnie w stanie ciekłym, przybrałaby ści
śle kształt kuli, jak to widzimy na każdej innej cie
czy swobodnie pozostawionej jedynie działaniu sił 
międzycząsteczkowych. Lecz z przyczyny obrotu 
ziemi, każda jej cząsteczka doznawała działania siły 
odśrodkowej, tem większej, im ta cząsteczka bar
dziej była oddalona od osi obrotu. Ztąd płynna mas- 
sa ziemi przybrała kształt sferoidalny, i w tym kształ
cie zakrzepła.

3) Zmiana natężenia sił// ciężkości na powierzchni 
ziemi. Spłaszczenie ziemi i siła odśrodkowa wyni
kająca z obrotu ziemi około swej osi, wpływają razem 
na zmianę natężenia siły ciężkości. I tak, ciężar 
ciała umieszczonego przy jednym z biegunów jest więk
szy niż ciężar tegoż ciała umieszczonego pod rów
nikiem, raz dla tego, że promień ziemski przy bie
gunie jest mniejszy od promienia pod równikiem, i po- 
wtóre. że przy biegunach nie działa siła odśrodkowa, 
pod równikiem zaś z przyczyny obrotu ziemi, siła 
odśrodkowa wywiera swe działanie w stronę wprost 
przeciwną sile ciężkości i znosi pewną część ciężaru 
ciała. W punktach pośrednich, położonych pomię
dzy równikiem i biegunami, siła ciężkości ma natę
żenie pośrednie pomiędzy natężeniami tej siły przy 
biegunach i pod równikiem,—  tu bowiem promień 
ziemski ma długość pośrednią pomiędzy promieniami 
ziemi przy biegunie i na równiku; nadto, siła odśrod
kowa jest mniejsza jak pod równikiem i prócz tego 
nie działa w stronę wprost przeciwną sile ciężkości, lecz 
jedna z jej składowych, i ta tylko znosi pewną część 
siły ciężkości (Fizyka Ganot’a, 56).



4) Zboczenie cial swobodnie spadających ze 
znacznych wysokości. Jeżeli ziemia obraca się, to 
wszelki punkt, znajdujący się na znacznej wysokości 
od powierzchni ziemi i biorący udział w ruchu dzien
nym ziemi (np. wierzchołek wieży) porusza się 
z prędkością większą niż punkt powierzchni ziemi 
położony z tamtym na jednej linii pionowej (np. spo
dek wieży).

Ciało swobodnie spadające w kierunku pionowym 
ze znacznej wyśokości, zachowuje u dołu prędkość 
z zachodu na wschód, jaką wskutek ruchu ziemi 
miało u góry, a że ta prędkość jest większa od pręd
kości punktu na powierzchni ziemi położonego, więc 
ciało spadające zboczy od kierunku pionowego na pew
ną odległość ku wschodowi.

Newton pierwszy podał myśl sprawdzenia w ten 
sposób obrotu ziemi. Doświadczenia tego rodzaju 
dopiero wnaszem stuleciu wykonano z wielką ści
słością. Wypadek najbardziej zgodny z rachunkiem 
otrzymał p. Reich, mianowicie znalazł zboczenie 
14,15 linij dla ciała, spadającego z wysokości 516 
stóp. Rachunek podaje 13,8 linij.

5) Wahadło p. Foucaulł. Bezpośrednim i naj
bardziej dotykalnym dowodem obrotu ziemi około osi, 
jest doświadczenie wykonane po raz pierwszy w Pa
ryżu przez P. Foucault nad ruchem wahadłowym.

Najprostsze wahadło składa się z ciężarku przy
czepionego do jednego końca bardzo cienkiej i nieroz- 
ciągalnej nici, której drugi koniec jest stale przytw ier
dzony. Gdy wahadło takie znajduje się w spoczyn
ku, czyli wstanie równowagi, wtedy nić przybiera



kierunek pionowy. Jeżeli zaś wyprowadzimy je z kie
runku pionowego w którąkolwiek stronę i pozostawi
my w tem położeniu samemu sobie, wtedy ono odby
wać będzie wahania na płaszczyźnie pionowej, prze
chodzącej przez kierunek, jaki mu nadaliśmy. Ta 
płaszczyzna wahań nie zmieniałaby swego położenia, 
gdyby ziemia pozostawała ic spoczynku.

Skręcanie nici, wr skutek naprzykład skrę
cania jej końca przymocowanego, nie wpływa bynaj
mniej na zmianę położenia tej płaszczyzny, o ezein 
łatwo przekonać się, gdy na ciężarku wahadłowym 
zrobimy pewien znaczek, np. nakleimy kawałek bia
łego papieru. Przy skręcaniu się nici, ciężarek obra
cać się będzie około osi będącej przedłużeniem nici, 
a płaszczyzna wahań pozostanie niezmienioną.

Gdybyśmy takie wahadło zdołali umieścić na jed
nym z biegunów, np., na biegunie północnym, wtedy 
ono będąc w stanie równowagi przyjęłoby kie
runek przedłużonej osi ziemskiej, walmienia zaś swo
je odbywałoby wciąż na płaszczyźnie jednego z połu
dników ziemskich, lecz wtem przypuszczeniu, że zie
mia pozostaje w spoczynku. Jeżelizaś ziemia obraca 
się około swej osi z zachodu na wschód, to płaszczyzna 
południkowa obracając się razem z ziemią wyszlaby 
z płaszczyzny na której walmienia niezmiennie od
bywają się. Ponieważ ruchu ziemi nie czujemy, 
zatem wydałoby nam się, że południk zachował 
pierwotny swój kierunek, a płaszczyzna wahań 
obróciła się względem niego ze wschodu na za
chód, czyli dla znajdującego się tam dostrzegacza, od 
ręki lewej ku prawej. W taki sposób płaszczyzna
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wahań w ciągu jednej doby gwiazdowej dokonałaby 
jeden całkowity obrót.

To samo miałoby miejsce na biegunie południo
wym, lecz pozorny obrót płaszczyzny wahań ze 
wschodu na zachód, dla znajdującego się tam do- 
strzegacza odbywałby się w stronę przeciwną, t.j. od 
ręki prawej ku lewej.

Pod równikiem zaś płaszczyzna wahań nie zmie
nia swego położenia względem płaszczyzny południ
ka. Itak, jeżeli w pewnem miejscu na równiku wa
hania odbywają się, naprzykład na płaszczyźnie po
łudnika przechodzącego przez to miejsce, wtedy 
płaszczyzna wahań niezmiennie pozostanie na pła
szczyźnie tegoż południka.

W każdem miejscu pośredniem, pomiędzy równi
kiem a jednym z biegunów polożonem, pozorne zbo
czenia płaszczyzny wahań są różne;— powiększają 
się w miarę oddalania się danego miejsca od rów- 
n ka. I ta k , niech parpW' (Fig. 58) będzie kulą 
z emską, na której p i p' są biegunami, rr' równi- 
k iem. Dla danego miejsca, a, południkiem będzie 
o krąg koła pap']—  liniją ao styczna do niego w punk

cie a i spotykająca oś świata 
w punkcie o, będzie liniją połu
dnikową dla tegoż miejsca. Gdy 
w skutek dziennego obrotu zie
mi punkt a opisze łuk równole
żnika aa' i przejdzie do punktu 
a\ południk przyjmie położenie 
pap', linija południkowa zaś bę
dzie a'o.





stóp, zatem jedno wahnienie trwało prawie 8 sekund 
czasu. Aby uwydatnić zboczenia płaszczyzny 
wahań, do dolnej części kuli przymocował kolec, któ
ry wśród ruchu wahadła zsypywał piasek z dwóch 
górek piaskowych, ustawionych po obu stronach 
w kierunkach prostopadłych do płaszczyzny wahań.

Elipsa— sposób jej kreślenia. Elipsą nazywamy 
liniję krzywą, płaską, mającą tę własność, że 
summa odległości każdego punktu na niej obrane
go od dwóch punktów stałych F \ F  (Fig. 60 na nasi. 
sir.) na jej płaszczyźnie znajdujących się, jest stałą.

Punkta F  i F  nazywają się ogniskami elipsy, 
linije zaś proste D F  i D F \  łączące jakikolwiek 
punkt D  na elipsie obrany z jej ogniskami, nazy
wamy promieniami wodzącemi dla tego punktu. 
Podług określenia elipsy, summa promieni wodzą
cych DF-\- D F‘ jest stałą.

Fig. 59.

NOTA II.
0 elipsie.





linii F F  i przechodzi przez jej środek, czyli przez 
punkt C\ nadto B F — B F ‘ — połowie MN, czyli li
nii CA.

Dla nakreślenia innych punktów należących do 
tej elipsy, weźmy dowolną część linii MN. czyli A A \  
np. część A'O i z punktu F  zakreślmy promieniem 
równym tej części łuki, które przetnijmy lukami za- 
kreślonemi z punktu F  promieniem równym pozosta
łej części AO , otrzymamy punkta D  i D \  należące 
do elipsy, albowiem D F + D F = A A \  czyli MN. Gdy 
przeciwnie z ogniska F  zakreślimy łuki o promieniu 
równym pierwszej części A'O, a z ogniska F  prze
tniemy je lukami zakreślonemi promieniem równym 
pozostałej części O A, to otrzymamy dwa inne punkta 
D" i D"\ należące także do elipsy. W podobny spo
sób biorąc punkt O w różnych miejscach linii A A \  
czyli dzieląc tę liniję coraz to na inne części, otrzy
mamy szereg punktów należących do elipsy. Po
łączywszy te punkta nieprzerwaną liniją krzywą, 
otrzymamy żądaną elipsę.

Łatwo widzieć, że najmniejszą częścią, na jaką 
podzielić można liniję AA' jest A F , największą zaś 
A F , inaczej bowiem łuki zakreślone promieniami 
równemi tym częściom, nie przecięłyby się. Naj
mniejszym więc promieniem wodzącym jest A F , naj
większym zaś A'F.

Okażemy tu 1°, że linija AA' jest liniją syme- 
tryi względem punktów należących do elipsy, to jest 
każdemu punktowi D  odpowiada punkt D \  położony 
z tamtym na jednej linii prostopadłej do A A \ i w rów
nej odległości od tejże linii AA'. 2° linija B B ' jest 
także liniją symetryi dla punktów należących do



elipsy. 3° wszelka linija prosta przechodząca przez 
punkt C i kończąca się na obwodzie elipsy, jest w tym 
punkcie C podzielona na dwie równe częs'ci.

Co do 1-go, to uważmy, że punkta D  i D' pow
stały z przecięcia się okręgów kół zakreślonych 
z punktów F  i F ,  jako środków,—  cięciwa więc łą
cząca te punkta przecięć D  i D' jest prostopadła do 
linii prostej łączącej środki kół, i podzielona w punkcie 
przecięcia się z tą liniją na dwie części równe.

Co do 2-go. Trójkąty FDF' i FD "F  są sobie 
równe, jako mające po trzy boki równe, zatem kąt 
D F F —D F F .  Całą figurę przegnijmy wzdłuż linii 
B B \  to ponieważ linija FF‘ jest prostopadła do B B \  
zatem linija CF skieruje się po linii CF i dla równości 
tych linij punkt F  upadnie na punkt F \—  z przyczy
ny równości kąta D FF‘ z kątem D“F ‘F  linija FD  
pójdzie po linii F D " i dla ich równości punkt D  upa
dnie na punkt Du. Tak samo każdy punkt elipsy 
nałeżący do części B D A  upadnie na odpowiedni punkt, 
należący do części B D “A' zatem B B ‘ jest liniją syme- 
tryi dla punktów należących do elipsy.

Co do 3-go. Z wykreślenia wypada że F D  = FD “‘- 
i F D = F D “\  zatem figura FDF‘D‘“ jest równoległo- 
bokiem, a więc przekątne FF‘ i DD ‘“ dzielą 
się wzajemnie w punkcie przecięcia C na 2 części 
równe. Podobnież wszelka inna linija prosta prze
chodząca przez punkt C i kończąca się na obwodzie 
elipsy, jest podzielona w punkcie C na 2 częśei rów
ne. Z tej to przyczyny punkt C nazywa się środ
kiem elipsy.

Linije symetryi AA' i B B ‘ nazywają się osiami 
elipsy. Końce tych osi A ,A \B , B* nazywają się 
wierzchołkami elipsy. Linija B B 1 jest mniejsza od



A A ‘. W samej rzeczy, w trójkącie prostokątnym 
BCF  mamy:
BC<BF

4  //'
lecz B F ——  zatem

2 i
B C < \p ,  zkąd

2BC czyli B B ' <  A A ‘.
Linija AA' z tej przyczyny nazywa się osią wielką 
elipsy, linija zaś B B '— osią małą. Zwykle oś wiel
ka A A ‘ oznacza się przez 2a , oś mała B B ‘ przez 
2b. Odległość ognisk F F  oznacza się przez 2c.

Mimośrodem elipsy nazywamy stosunek tej od-
£

ległości 2c do osi wielkiej 2a, czyli stosunek —
CL.

Stosunek ten jest więc zawsze liczbą ułamkową mniej
szą od jedności. Im mniejsza jest wartość tegomimo- 
środu, czyli im mniejsze F F  w porównaniu do A A 1, 
tem elipsa bardziej zbliża się do koła tak , że gdy 
mimośród stanie się równym zeru, ogniska F‘ i F  
znajdować się będą w środku elipsy C i elipsa za
mieni się na kolo.

Summa odległości każdego punktu położonego 
na płaszczyźnie elipsy zewnątrz jej obwodu, od ognisk 
elipsy, jest większa od osi wielkiej,—  dla punktu 
zaś położonego wewnątrz obwodu ta summa jest 
mniejsza od osi wielkiej. W samej rzeczy, weźmy punkt 
M  (fig. 61 na nasi. itr .)  leżący zewnątrz elipsy,—  
połączmy go z ogniskami F  i F  linijami prostemi i 
niech M F‘ przetnie się z elipsą w punkcie D. Gdy 
ten punkt połączymy z punktem F, otrzymamy trój
kąt MDF, w którym ■



D M + M F ^D F ,
dodając do obu stron po D F \  będzie:

D F  + DMA- M F >  D F + D F , czyli
MF‘ +  M F >  A A \  co należało dowieść.

{Fig. 61).
Podobnież obierzmy dowolny punkt N  wewnątrz 

elipsy i połączmy go z ogniskiem F, to otrzy
mamy w trójkącie NDF:

N F < N D  + D F , 
dodając do obu stron po N F \ będzie:

N F  - f  N F <  N F + ND + DF, czyli 
N F  +  N F <  A A \  co należało dowieść.

O linii stycznej do elipsy. Liniją styczną do 
elipsy wdanym punkcie M  (fig. 62) tak , jak do każ

dej linii krzywej, nazy
wamy granicę M T , do 
której, zbliża się sieczna 
M M \ gdy jeden jej 
punkt przecięcia się z eli
psą, J /, pozostaje sta
łym a drugi zbliża się do 

(Fig. 62). niego nieograniczenie.
Punkt M  nazywa się punktem styczności.



Linija styczna do elipsy czyni z promieniami 
wodzącemi punktu styczności kąty równe, to jest kąt 
F M T= F 'M T. Dla okazania tego wyprowadźmy z o- 
gniska ^ lin iją  FD  prostopadłą do siecznej i na prze
dłużeniu tej prostopadłej odetnijmy część DE  =  D F‘. 
Dowiedziemy 1° że linija prosta E F  spotyka sieczną 
MM1 w punkcie N  położonym pomiędzy punktami 
M i M ‘. 2° że linije proste NF  i NF‘ czynią z tą
sieczną kąty równe.

W samej rzeczy, połączmy linijami prostemi punkt 
N  z punktem F, jak również punkt M  z punktami F, 
F  i E. Z trójkąta F M E  wypada:

F E < F M + M E , czyli
F N + N E  <  F M +  M E  

lecz N E = N F i M E —MF , jako pochyłe, których spodki 
są równo oddalone od spodka prostopadłej, zatem: 

F N + NF <  F’M +  M F . 
co wskazuje , że punkt N jest położony wewnątrz 
elipsy, a więc pomiędzy punktami M  i M‘.

Co do drugiego, to kąt F lNM‘ — FNM,. każdy bo
wiem z nich równy jest kątowi END.

Gdy linija sieczna MM1 obraca się około punktu 
stałego M  tak, że punkt M , nieograniczenie przybli
ża się do punktu M, to punkt N, pozostając zawsze 
pomiędzy punktami M  i J / ', przyjdzie do punktu M  
razem z punktem M  i wtedy sieczna M M \ zamieni się 
na styczną, która czynićbędzie z promieniami wodzą
cemi M F  i M F  kąty równe, czyli kąt FM T— F ‘M‘V.

O normalnej do elipsy. Normalną do elipsy nazy
wamy liniję MN., (fig. 63 nanast. sir.) prostopadłą do 
stycznej i wyprowadzoną z punktu styczności M. Po
nieważ styczna z promieniami wodzącemi punktu 
styczności czyni kąty równe, czyli kąt F M T ~ F ‘M T \



zatem i kąt FM N==F  MN. Normalna więc do elip
sy w danym punkcie dzieli kąt, zawarty pomię
dzy promieniami wodzącemi tegoż punktu na dwie 
części równe.

(Fig. 63).

Uwaga. Na zasadzie tej własności linii normalnej 
łatwo widzieć, że normalna w punkcie A będzie miała 
kierunek osi wielkiej AA'. W punkcie zaś Anormalna 
będzie miała kierunek osi małej B B ‘. Za pomocą 
sposobów, nie mogących wejść w zakres niniejszego 
wykładu, okazać można, że normalna dla jakiegokol
wiek punktu M  należącego do elipsy, przecina się 
z normalną punktu nieskończenie blizko położonego 
od M  w punkcie, tem bardziej oddalonym od obwodu 
elipsy, im więcej ten punkt J /, idąc od wierzchołka 
osi wielkiej A , przybliża się do wierzchołka osi ma
łej B. Ponieważ zaś łuk elipsy zawarty pomiędzy 
dwoma nieskończenie blisko położonemi punktami, 
można uważać jako łuk kołowy zakreślony z punktu 
przecięcia się normalnych w tych punktach, zatem 
luk przy A  jest zakreślony mniejszym promieniem 
niż łuk B , czyli elipsa jest bardziej wypukłą przy 
końcach osi wielkiej niż przy końcach osi małej.
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NOTA n.

0 e l ip s i e ...................................................... • • ' ' ^
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