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Od autora

Astronomia jest nauka, ktorej zadaniem jest poznawanie jestestw 1 zjawisk wy-
stgpujacych we Wszech§wiecie, a takze zglebianie praw, jakim one podlegaja.
Kluczowe znaczenie dla rozwazan astronomicznych maja obserwacje. Polegaja
one na pomiarach natezenia 1 sktadu promieniowania docierajacego od ciat nie-
bieskich oraz na pomiarach kierunkéw ku tym cialom. Astronomia powstata za-
rowno z czysto poznawczych jak tez i realnych, zyciowych potrzeb cztowieka.
Najswiatlejsze umysty wszystkich epok zglebialy wiedzg¢ astronomiczna w §wia-
domosci, ze czlowiek jest nierozerwalnie powiazany z calym Wszech§wiatem.
Nie dziwi zatem fakt, Ze astronomia i w czasach obecnych cieszy si¢ ogromnym
zainteresowaniem 1 jest najszybciej rozwijajaca si¢ nauka przyrodnicza.

Wielorakie bywaja sposoby zdobywania wiedzy astronomicznej i rozne sa
stopnie wtajemniczenia jesli chodzi o znajomos¢ przedmiotu. Mozna studiowac
astronomi¢ powierzchownie, starajac si¢ tylko zapamigta¢ mozliwie duzo cie-
kawych faktow 1 nie troszczac si¢ zbytnio o doglebne ich rozumienie. Mozna
z kolei ograniczy¢ si¢ do okreSlonej, zwykle waskiej, dziedziny astronomii
1 zglebiaé ja az do chwili catkowitego zrozumienia. Cho¢ na rynku wydawni-
czym istnieje sporo popularnych pozycji o treSciach astronomicznych to najcze-
$ciej sa one przygotowane dla czytelnika, ktéry zadowoli si¢ wiedza powierz-
chowna. Szczegotowe monografie z roznych dziatow astronomii sa trudniej do-
stgpne gdyz, bedac lektura wymagajaca od czytelnika gigbokiego zaangazowa-
nia si¢ w studiowanie zawartych tresci, nie ciesza si¢ powszechnym zaintereso-
waniem. Kto chce rzeczy lepiej rozumie¢, chociazby dlatego, ze studiuje ele-
menty astronomii albo ma okreslonych tresci nauczac, spotyka si¢ bardzo czg¢sto
z problemem doboru odpowiednich prac.

Z opracowaniem niniejszym pragng wyjs¢ naprzeciw potrzebom tych wszyst-
kich, ktorzy swoja wiedzg popularng z astronomii cheg poszerzy¢ o glebsze zro-
zumienie, choc¢by tylko niektorych tresci. Napisatem je nie tylko dla studentow
astronomii ale rowniez z mysla 0 studentach fizyki, geografii oraz innych kie-
runkéw przyrodniczych gdzie naucza sie astronomii. Zywie tez nadzieje, ze po-
Zycja niniejsza okaze si¢ rowniez przydatna lektura dla nauczycieli przedmiotow
przyrodniczych 1 dla samych uczniow szkot $rednich interesujacych si¢ astro-
nomig. Duza ilo$¢ zamieszczonych zadan ma shuzy¢ doglebnemu opanowaniu
wyktadanych tresci teoretycznych. Zadania rachunkowe zostaly pomyslane tak,
by bez wigkszego trudu mozna je byto rozwiaza¢ do konca, czyli do otrzymania
wyniku liczbowego.

W tym wydaniu ksigzki wprowadzono ujednolicong definicj¢ azymutu
astronomicznego. Zgodnie z ta definicja azymut liczymy od kierunku potnocy
w prawo, tj. zgodnie z kierunkiem wskazowek zegara, jednakowo dla obu potkul
globu ziemskiego. W §lad za ta zmiana, dokonano odpowiednich korekt 1 uzu-
pelnien we wszelkich tresciach, rysunkach 1 formutach matematycznych odno-
szacych si¢ do azymutu.
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1. Sfera niebieska i uklady wspétrzednych w astronomii

Sferq niebieskq nazwiemy sfer¢ o zadanym srodku i 0 dowolnym promieniu, na
ktorej powierzchnig rzutuje si¢ potozenia ciat niebieskich. Bardzo czgsto rysuje
si¢ sferg niebieska dla obserwatora umieszczonego na powierzchni Ziemi na ja-
kiej$ ustalonej szerokos$ci geograficznej. Wtedy $rodek sfery niebieskiej umiesz-
czony jest w oku obserwatora. Na takiej sferze wygodnie jest wyrdzni¢ pewne
linie 1 punkty nawiazujace do bezposrednich doswiadczen obserwatora. Te wy-
roznione elementy sfery niebieskiej mozna sobie przyswoi¢ analizujac rys. 1.1.
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Rys. 1.1. Sfera niebieska dla obserwatora w miejscu o dodatniej szerokosci geograficznej .

Prosta pionowa przechodzaca przez punkt O przecina sfer¢ niebieska w dwoch
punktach, w zenicie (Z) i nadirze (Nd). Ptaszczyzna pozioma przechodzaca
przez punkt O przecina sfer¢ wzdtuz okregu zwanego horyzontem. Prosta row-
nolegta do osi obrotu Ziemi, a przechodzaca przez srodek sfery niebieskiej dla
obserwatora na szerokosci geograficznej ¢, nazywa si¢ osiq swiata dla tegoz
obserwatora. Przecina ona sfer¢ w punktach BN i BS nazywanych odpowiednio
potnocnym | potudniowym biegunem swiata. Plaszczyzna przechodzaca przez
punkt O i prostopadta do osi §wiata przecina sfer¢ wzdhuz okregu nazywanego
rownikiem niebieskim. Okrag przechodzacy przez punkty Z, BS, Nd i BN, na-
zywany potudnikiem niebieskim, w przecigciu z horyzontem wyznacza pofu-
dniowy (S) i pétnocny (N) kierunek swiata. Kierunki: wschodni (E) i zachodni
(W) leza na przecigciach horyzontu z rownikiem niebieskim. Okrag wyznaczony
przez punkty Z, W, Nd i E nazywany jest pierwszym wertykatem. Punkty S, W,
N i E nazywaja si¢ kardynalnymi punktami horyzontu. Okregi wielkie sfery
zbiegajace si¢ w punktach zenitu 1 nadiru nosza nazweg okregow wierzchotko-
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wych lub wertykalnych. Okregami wielkimi na sferze nazywamy wspotsrodko-
we z nig okregi, czyli $lady przecig¢ sfery ptaszczyznami przechodzacymi przez
jej srodek. Okregi na sferze, ktore nie sa wspotsrodkowe z nia, nosza nazwe
okregow malych. Male okregi w ptaszczyznach rownolegtych do plaszczyzny
horyzontu nosza nazwe¢ almukantarow.

Jesli chee sig opisywac polozenia cial niebieskich na sferze, nalezy z nia sztyw-
no zwiaza¢ uktad odniesienia. Zwyczajowo wyrdznia si¢ jaki§ okrag wielki, tj.
posiadajacy ten sam Srodek co sfera, oraz prosta prostopadta do ptaszczyzny te-
go okregu i przechodzaca przez jego Srodek, rys.1.2.

A:

<

X

Rys. 1.2. Kartezjanski (prawoskretny) uktad wspotrzednych sprzgzony ze sfera.

Rys. 1.3. Uktad wspotrzednych sferycznych.

W plaszczyznie wyznaczonej przez okrag wyrdznia si¢ dwie proste przecinajace
si¢ pod katem prostym w §rodku sfery. Te dwie proste, uzupetlnione o wczesniej
wspomniana prosta prostopadla do plaszczyzny okregu, daja podstawe do defi-



niowania uktadéw odniesienia. Taki zespot trzech wzajemnie prostopadtych pro-
stych mozna traktowac jako przestrzenny, kartezjanski ukitad wspodirzednych,
jesli punkt przecigcia si¢ prostych uzna¢ za poczatek, a osiom nadaé¢ nazwy
1 przypisac jednostki.
Majac juz zdefiniowany uktad wspotrzednych, mozemy w sposob jednoznaczny
okresla¢ potozenie dowolnego punktu P na sferze podajac trojke liczb (X,y,z).
Mozna to potozenie okresli¢ réwniez inaczej, sprzegajac z uktadem kartezjan-
skim uktad wspotrzednych sferycznych (rys. 1.3).
Wtedy potozenie punktu P okresla jednoznacznie trojka liczb r, o, B. Przy opisie
potozen punktéw na sferze nie jest istotny promien sfery r 1 wystarczy operowac
katami o, B lub tzw. cosinusami kierunkowymi, czyli cosinusami katow, jakie
promien wodzacy punktu P tworzy z poszczegdlnymi osiami uktadu. Cosinusy
kierunkowe (X,Y,Z) definiuje si¢ odpowiednio jako:
XV z
7 — = == _—
(X ¥,2) = ('r"r'"r)
lub
(X,Y,Z) = (cosfcosa, cosfsing, sinf)

Potozenie ciat niebieskich przyjeto si¢ opisywaé, podajac wspotrzedne katowe
ich rzutow na sfer¢. W astronomii maja zastosowanie rézne uktady wspotrzed-
nych sferycznych. W dalszej czesci zostang omdwione te najwazniejsze. Dla
wszystkich z nich cosinusy kierunkowe wybranego punktu na sferze beda miaty
postac¢ identyczna z wyzej zdefiniowana, z ta tylko zmiana, ze w miejsce katow
o 1 B wstawimy odpowiednio typowe dla wyrdznionego uktadu katy dlugosci
1 szerokosci.

Cwiczenia

1. Narysowac sferg, wyrdzni¢ ptaszczyzng podstawowa 1 0§ gtdwna, narysowac
osie uktadu Xxyz, a nastgpnie oznaczy¢ potozenie dowolnie obranego punktu
A zar6wno w uktadzie kartezjanskim, jak 1 w sprzgzonym z nim uktadzie sfe-
rycznym.

2. Wykaza¢, ze pomigdzy wspotrzednymi X,y,z uktadu kartezjanskiego 1 wspot-
rzednymi 1,0, sprzezonego z nim uktadu sferycznego zachodza nastepujace
zwiazKi:

x =rcosficosa, vy =rcosfisina, z =rsinf

— g - v
r=.x"+y -tz tga=—, tgf = ——
X XS+ Y

3. Wyrazi¢ cosinusy kierunkowe punktu A(X, Y, Z) poprzez katy o, B uktadu
sferycznego.



4. Dla punktu A(2, 5, 10) obliczy¢ wartosci wspotrzednych sferycznych i warto-
$ci cosinusow kierunkowych. (Rozw.: r = 11.35781669, o = 68°.19859,
B =61°6968, X =0.17609018, Y = 0.44022545, Z = 0.88045091)

5. Co mozna powiedzie¢ o zmianach wygladu sfery niebieskiej dla obserwatora
poruszajacego si¢ wzdtuz potudnika ziemskiego?

6. Narysowa¢ sfer¢ niebieska i zaznaczy¢ na niej wszystkie istotne linie i punk-
ty dla szerokos$ci geograficznej: a) 50°, b) —50° .

7. Czy sa miejsca na Ziemi, dla ktorych réwnik niebieski pokrywa si¢ z pierw-
szym wertykatem ?

8. Pod jakim katem rownik niebieski przecina horyzont dla obserwatora znajdu-
jacego si¢ na szerokos$ci geograficznej: a) 50°, b) 20°, ¢) —30° ?

9. Znalez¢ na niebie gwiazdozbior Wielkiej Niedzwiedzicy 1 Matej Niedzwie-
dzicy. Wskaza¢ Gwiazde Polarna i ustali¢ kierunki $wiata. W godzinnych
odstepach czasu okresla¢ potozenie potudnika niebieskiego wsrod widocz-
nych gwiazd. Okresli¢ tempo 1 kierunek ruchu wirowego Ziemi.

10. Na rozgwiezdzonym niebie wybra¢ 5 jasnych gwiazd, a nastgpnie odszukac
je na mapie nieba, okreslajac przynaleznos¢ do gwiazdozbioru oraz starajac
si¢ odnalez¢ nazwe wlasna gwiazdy.

1.1. Wspohrz¢dne horyzontalne

Uktad horyzontalny uzyskuje si¢ wyrdzniajac dla danej sfery niebieskiej ptasz-
czyzng horyzontu 1 kierunek pionu. Osie X, Y lezace w ptaszczyznie horyzontu
skierowuje si¢ odpowiednio na pdétnoc i na wschod, natomiast o$ z skierowuje

si¢ do gory (rys. 1.4a).

Nd y

Rys. 1.4. Wspohrzedne horyzontalne: a) sprzezenie uktadu kartezjanskiego ze sfera, b) zazna-
czenie azymutu i wysokosci obiektu na sferze niebieskiej.

Uktad horyzontalny jest zatem uktadem lewoskrgtnym. Polozenie punktu na sfe-
rze niebieskiej] w uktadzie horyzontalnym okresla si¢ poprzez podanie dwoch
wspotrzednych: azymutu a i wysokosci h. Azymutem obiektu na sferze niebie-
skiej nazywa sig kat dwuscienny miedzy pdiptaszczyzna wyznaczona przez linig
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pionu i przez punkt N, a potptaszczyzna wyznaczona przez lini¢ pionu i ten
obiekt. Azymut liczony jest w kierunku wschodnim i moze przyjmowac warto-
$ci w przedziale od 0 do 360 stopni. Wysokoscig obiektu na sferze niebieskiej
nazywamy kat miedzy ptaszczyzna horyzontu a kierunkiem na obiekt. Wyso-
ko$¢ moze przyjmowac wartosci z przedziatu od —90 do 90 stopni i jest dodatnia
nad, a ujemna pod horyzontem. Czasem zamiast wysokosci h uzywa si¢ tzw.
odleglosci zenitalnej, zdefiniowanej jako z = 90°— h.

Cwiczenia

11. Gdzie nalezy umiesci¢ obserwatora, aby w jego lokalnym uktadzie horyzon-

talnym wysokos¢ bieguna pdinocnego wynosita:
a) 90°, b) 0°, c) —90°?

12. Narysowac¢ sfer¢ niebieska z naniesionym uktadem horyzontalnym 1 zazna-

czy¢ potozenia punktow o wspotrzednych horyzontalnych (a, h):
(0°,0°),  (275°,0°), (180°,45°), (135° 45°)

13. Poda¢ wspoétrzedne horyzontalne biegunow §wiata 1 kardynalnych punktow
horyzontu.

14. Cien stupa gnomonu (gnomon to ustawiony idealnie w pionie stup, u podno-
za ktérego rozciaga si¢ ptaska 1 idealnie pozioma powierzchnia) lezy do-
ktadnie migdzy kierunkami W i N horyzontu, a jego dlugos$¢ rowna sig wy-
sokosci stupa. Jaki jest azymut 1 wysoko$¢ Stonca? Wykona¢ odpowiedni do
warunkow zadania rysunek uktadu horyzontalnego z zaznaczeniem gnomo-
nu i jego cienia.

15. Jaka jest wysoko$¢ wschodzacego i zachodzacego Stonca w uktadzie hory-
zontalnym zaczepionym: a) na rowniku, b) na biegunie potnocnym?
Opisac jak odbywa si¢ zjawisko wschodu 1 zachodu Stonca na biegunach.

16. Pokaza¢, ze cosinusy kierunkowe punktu w uktadzie horyzontalnym wyraza-
ja si¢ wzorami:

X =coshcosa Y =coshsina Z=sinh

17. Na jakiej wysokosci h znajduje si¢ potnocny biegun $wiata, a na jakiej bie-
gun poludniowy w uktadzie horyzontalnym zaczepionym w miejscu o sze-
rokos$ci geograficznej ¢ =50° ?

18. Punkt A na sferze ma w ukladzie horyzontalnym wspotrzgdne a = 230°,
h = 30°. Jakie wspotrzedne horyzontalne bedzie miat punkt A" symetryczny
do A wzgledem: a) ptaszczyzny horyzontu, b) poszczegdlnych osi uktadu,

c) $rodka sfery?

19. Zaprojektowac¢ obserwacje z uzyciem gnomonu pozwalajace wyznaczy¢ kie-
runki $wiata oraz moment potudnia prawdziwego (potudnie prawdziwe ma
miejsce, w momencie gdy w czasie dnia §rodek tarczy stonecznej przechodzi
przez potudnik lokalny).

20. Opisa¢, jak zmieniaja si¢ wspotrzedne horyzontalne ciat niebieskich
w zwiazku z ruchem wirowym Ziemi.
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21. Wskaza¢ reka na niebie przyblizone potozenie punktu o wspdirzednych ho-
ryzontalnych: a = 225°, h = 45°.

22. W jakich czeséciach nieba, dla ustalonej szerokos$ci geograficznej, najszybciej
zmienia si¢ azymut, a w jakich wysokos$¢ ciat niebieskich?

1.2. Wspolrz¢edne rownikowe godzinne

Za plaszczyzng podstawowa dla uktadu godzinnego przyjmuje si¢ plaszczyzng
réownika niebieskiego, a za 0§ gtowna 0§ swiata (rys. 1.5). Positkujac si¢ rysun-
kiem 1.5 tatwo zauwazy¢, ze uktad réwnikowy godzinny jest lewoskretny.
Okregi wielkie sfery niebieskiej przechodzace przez bieguny swiata BN i BS no-
sza nazwe¢ okregow godzinnych. Male okrggi sfery, lezace w plaszczyznach
réwnolegtych do plaszczyzny réownika niebieskiego, nosza nazwe réwnolezni-
kow niebieskich.

Rys. 1.5. Wspoélrzedne réwnikowe godzinne dla sfery zaczepionej na potnocnej potkuli Zie-
mi: a) sprzezenie ukladu kartezjanskiego ze sfera, b) zaznaczenie kata godzinnego
i deklinacji obiektu na sferze niebieskiej.

Potozenie punktu na sferze okresla si¢ w uktadzie godzinnym podajac dwa katy:
kat godzinny t oraz deklinacje 6. Kqtem godzinnym obiektu na sferze niebie-
skiej nazywamy kat dwuscienny migdzy potptaszczyzna wyznaczong przez o$
$wiata 1 zenit, a polptaszczyzna wyznaczong przez o$ $wiata i obiekt. Deklina-
cja obiektu na sferze jest katem migdzy plaszczyzna rownika niebieskiego i kie-
runkiem na obiekt. Kat godzinny zmienia si¢ w granicach od 0 do 24 godzin
1 wzrasta w kierunku zachodnim. Deklinacja moze przyjmowac wartosci z prze-
dziatu od —90° (dla bieguna potudniowego) do 90° (dla poétnocnego bieguna
Swiata).

Cwiczenia

23. Zapisa¢ cosinusy kierunkowe punktu na sferze niebieskiej w uktadzie row-
nikowym godzinnym.
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24. Opisa¢ jak zmieniaja si¢ wspoOtrzedne cial niebieskich w uktadzie godzin-
nym w zwiazku z ruchem wirowym Ziemi.
25. Czy sa na Ziemi takie miejsca, w ktorych bylby problem ze zdefiniowaniem
uktadu godzinnego? Jak miataby si¢ rzecz z uktadem horyzontalnym?
26. Gdzie na powierzchni Ziemi nalezy zaczepi¢ uktad godzinny aby deklinacja
zenitu wynosita:
a) 90°, b) 45°, c) —90°
27. Poda¢ kat godzinny 1 deklinacj¢ dla zenitu, nadiru 1 punktow kardynalnych
horyzontu w uktadzie zaczepionym na szerokos$ci geograficznej ¢ rowne;:
a) —50°, b) 0°, c) 90°
28. Jaka deklinacje¢ ma gwiazda oddalona od bieguna poludniowego o kat
2°1525"?  (Rozw.: -87° 447 357)
29. Nastepujace katy podane w mierze czasowej wyrazi¢ w stopniach, minutach
i sekundach tuku:  3"12", 11"40™, 21"35M42°5.
30. Nastgpujace katy wyrazi¢ w jednostkach systemu czasowego:
15°, 105°, 132°13", 1378, 256°39'42”.3, 2233°
31. Narysowac¢ sferg niebieska, nanie$¢ uktad wspotrzgdnych rownikowych go-
dzinnych i zaznaczy¢ punkty o wspotrzednych (t,0):
a) (3",45°), b) (12",60°), c)(6",30°), d) (21", -60°).

1.3. Wspélrz¢edne rownikowe réwnonocne

Naturalng konsekwencja ruchu obiegowego Ziemi dookota Stonica jest fakt, ze
dla obserwatora ziemskiego Stonice w réznych okresach roku znajduje si¢ na tle
coraz to innych gwiazd. Jednemu obiegowi Ziemi dookota Stonca odpowiada
przesunigcie si¢ Stonca na tle gwiazd o kat 360°. Droga Stonca na tle gwiazd, po
zrzutowaniu na sferg, odbywa si¢ po okregu wielkim zwanym ekliptykq (rys.
1.6). Wobec faktu, ze ptaszczyzna rownika ziemskiego jest nachylona do ptasz-
czyzny orbity Ziemi w ruchu dookota Stonca pod katem &€ (rownym w przybli-
zeniu 23°26), ptaszczyzna ekliptyki jest rowniez nachylona do plaszczyzny
roOwnika niebieskiego pod tym samym katem. Ekliptyka przecina rownik
w dwoch punktach nazywanych punktami réwnonocy. Punkt ekliptyki, w kto-
rym Stonce w swej wedrowce po ekliptyce przechodzi z obszaru ujemnych de-
klinacji w obszar dodatnich przecinajac réwnik, nazywa si¢ punktem réwnonocy
wiosennej lub punktem Barana €. Punkt na ekliptyce w przecieciu z réwni-
kiem niebieskim, przez ktory Stonce przechodzi z obszaru dodatnich deklinacji
w obszar ujemnych, nazywany jest punktem réwnonocy jesiennej albo punktem
Wagi £x. Punkty na ekliptyce, w ktorych Stonce osiaga maksymalng i minimalna
z mozliwych wartosci deklinacji, nazywaja si¢ punktami przesilen letniego
i zimowego lub punktami Raka 29 i Kezioroica V.

Uktad wspoétrzednych rownikowych réwnonocnych (rys. 1.8) rdzni si¢ od ukta-
du rownikowego godzinnego skretnoscia oraz definicja jednej ze wspotrzednych
przy zachowaniu ptaszczyzny rownika oraz osi $wiata jako elementow zasadni-
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czych uktadu. Polozenie obiektu okreslane jest przy pomocy dwoch wspotrzed-
nych: deklinacji o i rektascensji c. Deklinacje zdefiniowano juz w rozdziale 1.2.
L

Rys. 1.6. Ekliptyka i réwnik niebieski na ~ Rys. 1.7. Ruch punktow rownonocy na sfe-
sferze. rze niebieskiej] w zwiazku z precesyj-
nym ruchem Ziemi (punkt BNE ozna-

cza potnocny biegun ekliptyki).

Rys. 1.8. Wspotrzedne réwnikowe rownonocne: a) sprz¢zenie ukladu kartezjanskiego ze sfe-
ra, b) zaznaczenie rektascens;ji 1 deklinacji obiektu na sferze niebieskie;.

Rektascensjq obiektu nazywamy kat dwuscienny miedzy potptaszczyzna wy-
Znaczong przez o$ $wiata i punkt Barana, a potplaszczyzna wyznaczona przez o$
$wiata i obiekt. Rektascensja podawana jest w mierze czasowej, przyjmuje war-
tosci z przedzialu od 0 do 24 godzin i wzrasta w kierunku wschodnim, czyli
w kierunku zgodnym z rocznym ruchem Stonica na tle gwiazd. Poczatek liczenia
rektascensji w ukladzie rGwnonocnym nie jest sztywno zwiazany z wirujaca
Ziemia, ale jest zwiazany z punktem, ktdry uczestniczy w ruchu dziennym
gwiazd. W zwiazku z tym wspotrzedne obiektow w uktadzie rownikowym réw-
nonocnym nie zmieniaja si¢ wskutek ruchu wirowego Ziemi. Gdyby nie fakt, ze
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punkty rownonocy powoli przemieszczaja si¢ na tle gwiazd wskutek precesyj-
nego ruchu Ziemi (rys. 1.7) (w kierunku zachodnim i w tempie ok. 50”.3 na rok
czyli 360° w ciagu ok. 25800 lat), to w uktadzie wspotrzednych rownikowych
rownonocnych potozenia obiektow bylyby niezmienne w czasie (jesli zapo-
mnie¢ o powolnych ruchach wlasnych obiektow). Dlatego wspotrzedne te sa
wykorzystywane do sporzadzania katalogdw, map, atlasow 1 globusdéw nieba.

Cwiczenia

32. Dlaczego o$ obrotu zwyklego globusa Ziemi (takiego jakiego si¢ uzywa na
lekcjach geografii) jest odchylona od pionu. O jaki kat jest ona odchylona?

33. lle wynosi deklinacja i rektascensja punktéw réwnonocy (wiosennej i je-
siennej), punktow przesilen (letniego 1 zimowego)? Co mozna powiedzie¢
o wspotrzednych rownonocnych dla zenitu, nadiru i1 kardynalnych punktéw
horyzontu?

34. Okresli¢ cosinusy kierunkowe punktu na sferze w uktadzie rownikowym row-
nonocnym.

35. Ile razy w ciagu doby kat godzinny obiektu na sferze niebieskiej rowny jest
rektascensji tego obiektu?

36. Wykaza¢, ze w ustalonej chwili suma rektascens;ji 1 kata godzinnego jest taka
sama dla wszystkich obiektow i rowna si¢ katowi godzinnemu punktu réw-
nonocy wiosenne;j.

37. Kat godzinny punktu Barana w danym uktadzie w pewnej chwili wynosi
t‘\ﬂ = 3"15™. Jaki kat godzinny bedzie miata w tym samym uktadzie 1 w tej
samej chwili gwiazda o rektascensji o = 7"43™?  (Rozw.: 19"32™)

38. Dla gwiazdy A o rektascensji o = 3"47™ 22° pomierzono kat godzinny
t = 2"15™. Jaki kat godzinny ma w czasie tego pomiaru gwiazda B o rekta-
scensji o = 15"35™15%2  (Rozw.: 14"27™07°)

39. Po jakim czasie liczac od momentu przejscia gwiazdy A z poprzedniego za-
dania przez potudnik lokalny gwiazda B znajdzie si¢ w potudniku?

(Rozw.: 11"47™53°)

40. Ekliptyka przecina rownik niebieski w dwoch punktach. Jak rozpozna¢ ktory
z nich jest punktem réwnonocy wiosennej, a ktory jesiennej?

41. Zaznaczy¢ na sferze niebieskiej, z naniesionym uktadem wspotrzednych
rownikowych rownonocnych, punkty o nastepujacych wspotrzednych (¢, 6 ):
a) (0",30°), b) (12",0°), c) (6"45°), d) (18" —45°).

42. Tle stopni kwadratowych zajmuje na sferze niebieskiej obszar dla ktorego
wspbtrzedne (0,8) spetniaja warunki: 8 € (30°, 60°), aze (3", 7")?

(Rozw.: 1258.3 stopni kwadratowych)

43. Korzystajac z definicji iloczynu skalarnego wektorow obliczy¢ odleglos¢
katowa punktow na sferze niebieskiej o wspotrzednych (o,8): A(3",30°),
B(6"45°). (Rozw.: 38°8”3”.28)
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1.4. Uklad wspolrzednych ekliptycznych

Plaszczyzna podstawowa w uktadzie ekliptycznym to ta, w ktorej lezy ekliptyka.
Osia gléwna uktadu jest natomiast prosta przechodzaca przez bieguny ekliptyki.
O$ x ukladu przechodzi przez punkt rownonocy wiosennej (punkt Barana).
Okregi wielkie przechodzace przez bieguny ekliptyki nazywamy okrggami sze-
rokosSci ekliptycznej. Szerokosciq ekliptyczng B obiektu na sferze niebieskiej
nazywamy kat pomigdzy ptaszczyzna ekliptyki a kierunkiem na obiekt. Szero-
ko$¢ zmienia si¢ w granicach od —90° do +90° i jest dodatnia dla tej potsferze,
na ktérej znajduje si¢ potnocny biegun §wiata. Druga wspoirzedna jest dfugosé
ekliptyczna oznaczana litera A. Dla ustalonego punktu G na sferze niebieskiej
(rys. 1.9) bedzie to kat dwuscienny zawarty pomigdzy pdiptaszczyzna wyzna-
czona przez o$ gtowna ukladu 1 punkt Barana a potptaszczyzna wyznaczona
przez t¢ o$ i punkt G.

Rys. 1.9. Wspotrzedne ekliptyczne: a) sprzgzenie ukladu kartezjanskiego ze sfera, b) zazna-
czenie dtugosci 1 szerokosci ekliptycznej punktu na sferze niebieskie;j.

Dhugos¢ ekliptyczna przyjmuje warto$ci w przedziale od 0° do 360° i narasta
w kierunku zgodnym z ruchem rocznym Stonca na tle gwiazd, czyli ku wscho-
dowi. Oznacza to, ze uktad wspotrzednych ekliptycznych jest prawoskretny.
Uktad wspotrzednych ekliptycznych jest wygodny dla opisu potozen i1 ruchow
Stonca, Ksigzyca 1 planet. Jest to uktad wykorzystywany do sporzadzania horo-
skopow. Horoskop jest graficznym przedstawieniem potozen planet, Stonca
1 Ksigzyca dla ustalonego miejsca 1 czasu, przy czym polozenie okreslane jest
przez sama dlugos¢ ekliptyczna obiektu. Przyktadowo, zapis 15Ari28 w kon-
wencji horoskopowej oznacza, ze A = 15°28’, a zapis 28Leol5 nalezy rozumie¢,
ze A = 4x30°+28°15" = 148° 15’. Skroty Ari i Leo oznaczaja znaki zodiaku Aries
1 Leo (Baran 1 Lew). Czton 4x30° uwzglednia przedziat dtugosci ekliptyczne;j
dzielacy poczatek astrologicznego Lwa od punktu Barana.

Cwiczenia
44. Narysowac sfer¢ niebieska z naniesionym uktadem ekliptycznym 1 zazna-

czyé punkty (BA): A(0°0°), B(0°180°), C(45°90°), D(45°,180°),
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E(-60°,45°), F(-45°315°). Obliczy¢ cosinusy kierunkowe punktow w tym
uktadzie.

45. Jak zachowuja si¢ wspotrzedne ekliptyczne Stonca w jego ruchu rocznym?

46. Jak polozona jest ekliptyka wzgledem horyzontu w uktadzie obserwatora
umieszczonego na szerokosci geograficznej ¢ = 90°?

47. Jaki najmniejszy i najwigkszy kat tworzy ekliptyka z horyzontem w Czgsto-
chowie (¢ =50°49")? (Rozw.: 12°44’, 65°38")

48. W jakich warunkach biegun ekliptyki pokrywa si¢ z zenitem obserwatora?

49. Poda¢ wspotrzedne ekliptyczne biegunow s$wiata, punktow réwnonocy
1 punktow przesilen.

1.5. Uklad wspolrz¢ednych galaktycznych
a) b)

8§=27°117
a=12"5174

(2000.0)

o =1745"6

2000.0) 5
centrum Galaktyki 8=0 hoeom
(Sagitarius o=18"51 .4
(000.0)

Rys. 1.10. Wspotrzedne galaktyczne: a) sprzg¢zenie uktadu kartezjanskiego ze sfera, b) zazna-
czenie dtugosci 1 szerokosci galaktycznej punktu na sferze niebieskie;.

Plaszczyzna podstawowa uktadu galaktycznego zawiera réwnik galaktyczny,
ktory przebiega wzdluz Drogi Mlecznej, a jego doktadne potozenie jest zdefi-
niowane w odniesieniu do uktadu rownikowego réwnonocnego (rys. 1.10). O$
gléwna uktadu przechodzi przez srodek sfery, jest prostopadta do plaszczyzny
rownika galaktycznego i przecina sfer¢ w punktach nazywanych biegunami ga-
laktycznymi. Potnocny biegun galaktyczny na epoke¢ 2000.0 ma wspotrzedne
rownikowe: o = 12"51™.4, § = 27°.117. O$ x ukladu galaktycznego mierzy
w centrum Galaktyki. Diugosé galaktyczng | punktu na sferze liczy si¢ w grani-
cach od 0° do 360° w kierunku wschodnim, podobnie jak rektascensje i dlugosé
ekliptyczng. Jest ona katem dwusciennym zawartym migdzy potplaszczyzna
wyznaczong przez o$ uktadu i centrum Galaktyki a potplaszczyzna wyznaczona
przez t¢ o$ i rozwazany punkt. Szerokos¢ galaktyczng b obiektu definiuje si¢
jako kat zawarty miedzy ptaszczyzna réwnika galaktycznego, a kierunkiem na
obiekt. Liczymy ja w granicach od —90° do 90°, przy czym wartosci dodatnie
przyjmuje szerokos¢ na tej polsferze, na ktorej znajduje si¢ pdtnocny biegun
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swiata. Wspotrzedne | = 0° 1 b = 0° odpowiadaja, wyznaczonemu w oparciu
o badania rozktadu wodoru, potozeniu centrum Galaktyki. Uktad wspotrzednych
galaktycznych jest prawoskretny. Inne szczegoty definiujace omawiany uktad
przedstawia rysunek 1.10.

Cwiczenia

50. Jaka jest odleglo$¢ katowa potnocnego bieguna galaktyki od pdéinocnego
bieguna §wiata?

51. Zapisa¢ cosinusy kierunkowe punktu na sferze niebieskiej w uktadzie wspot-

rzednych galaktycznych.
52. Okresli¢ wspotrzedne galaktyczne biegunow $§wiata na epoke 2000.0.

1.6. Transformacje wspolrzednych przy przejsciach z uktadu do ukladu

Dwa uktady wspotrzednych astronomicznych moga r6zni¢ si¢ migdzy soba:

— punktem zaczepienia, z zachowaniem rodzaju uktadu (np. dwa uktady wspot-
rzednych horyzontalnych lecz zaczepione w dwoch réznych miejscach),

— rodzajem, przy zachowaniu punktu zaczepienia i skr¢tnosci (np. uktad wspot-
rzednych horyzontalnych i rownikowych godzinnych, zaczepione w tym sa-
mym punkcie),

— rodzajem, przy zachowaniu punktu zaczepienia i1 bez zachowania skr¢tnosci
(np. uktad wspoétrzgdnych réwnikowych godzinnych 1 uktad wspotrzgdnych
rownikowych rownonocnych, zaczepione w tym samym punkcie),

— zaro6wno rodzajem jak i punktem zaczepienia.

Dowolne przejscie od uktadu do uktadu, w najogdlniejszym przypadku, daje si¢

ztozy¢ z jednej translacji (czyli przesunigcia), trzech obrotow, wokot roznych osi

uktadu oraz z jednej operacji symetrycznego odbicia wzgledem plaszczyzny
wyznaczonej przez dwie osie uktadu. Nalezy tylko zna¢ wektor translacji oraz
katy obrotu wokot poszczegolnych osi.

Rozwazmy najpierw czysta (bez obrotow) translacj¢ uktadu xyz o wektor rg

(rys. 1.11). Wspdtrzedne X’ y’, " dowolnego punktu P otrzymamy ze wzordéw:

X' =X=Xo, Y =Y-VYo0,2 =2-12

Zz 7'
P(x.y,z))(x'.y',z")
r r
r - Jo
o) 5 %
O L

Rys. 1.11. Translacja uktadu wspotrzednych.
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co mozna zapisa¢ wektorowo jako: r’ =r—rg, lub macierzowo:
" X Xg' X — Xp'
1) = (1) - J-’.::-) =y —J-’G)
z' Z 2y, Z— Zg,

W odlegtosci r = 3 km od obserwatora znajduje si¢ balon meteorologiczny.
Pomierzone przez obserwatora azymut i wysokos$¢ balonu wynosza: a = 150°,
h = 30°. Jakie wspotrzedne a’ i h” miatby ten balon obserwowany z samolotu
znajdujacego si¢ w zenicie obserwatora na wysokosci 1000 m?

Przyklad 1.1

Rys. 1.12. Rysunek pomocniczy do przyktadu 1.1.

Rozwiqzanie
Wspotrzedne balonu w uktadzie obserwatora wyraza si¢ wzorami:
X = r cosh cosa, y = r cosh sina, z = r sinh

a w ukladzie zwiazanym z samolotem:

X' =r'cosh' cosa’, y' = r' cosh' sina’, z' = r' sinh'
Wektor r, przesunigcia uktadu jest rowny: ro = (0,0,1) [km]
Mozemy zapisac:

(x.y',z) = (xy.2) - (0,0,1)
Po uwzglednieniu wczesniej napisanych wzorow na wspoétrzedne (X,y,2) i po
podstawieniu danych wartosci liczbowych na r, a, h otrzymamy:
(r' cosh' cosa’, r' cosh' sina’, r' sinh") = (-2.25, 1.2990381, 0.5),
czyli
X'=-2.25,y"'=1.2990381, z' = 0.5.

Zauwazamy rowniez, ze cosa' jest ujemny, a sina' jest dodatni (czton r'cosh’ jest
bowiem zawsze dodatni). Stad:
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tga' = y'/x' =-0.5773502666667,
wiec
'=-30° + 180° = 150°
(bo a' nalezy do II ¢wiartki gdyz tam: cosa'<0,sina'>0)
Kat h" wyliczymy ze wzoru:
sinh' = z'/r'
Skoro za$
2'=0.5,ar = (x*+y?+z'%)" = 0.3779644734

Bedzie wiec:

sinh'=0.188982237 , skad h' = 10°53’.6

Odpowied?;. h'=10°53".6 , a'=150°

X'a I y 4
X Y

Z=iZ z=7

Rys. 1.13. Obrét dodatni i ujemny.

Y1 900
A P(x.y,2);(Xy',2")
& i 1 e 3
z i \\ ¥
- y xt
v ; 90° - g
ol |
i
z=7'

Rys. 1.14. Obrét dodatni uktadu o kat o wokot osi z.

Rozwazmy teraz czysty obrot uktadu wspotrzednych wokot osi z o kat o. Zau-
wazmy, ze obrotu takiego mozna dokona¢ w lewo lub prawo. Odréznia si¢ obro-
ty dodatnie wokot zadanej osi takie, ze pozostate osie poruszaja si¢ z zachowa-
niem porzadku alfabetyczno-cyklicznego xyzxy, od ujemnych, kiedy ten porza-
dek jest ztamany. W przypadku gdy dokonujemy obrotu wokoét osi z w taka stro-
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ng, ze X podaza za y (rys. 1.13), mamy do czynienia z obrotem dodatnim. Gdyby
przy obrocie wokét osi z 0§ y podazala za osia X, to, niezaleznie od skretnosci
uktadu, mieliby$Smy obrét ujemny.
Positkujac si¢ rysunkiem 1.14, mozemy si¢ przekonaé, ze wspdtrzedne punktu
P w nowym uktadzie wspotrzednych wyraza si¢ poprzez wspdirzedne w ukla-
dzie wyjsciowym w sposob nastepujacy:
X = Xcosda + ysing
V' = —xsina + ycosa

' =z
Lub w zapisie macierzowym:

x" cosa¢ sina O X X
J”) = | —sina cosa 0)- (1) =L (1)
z' 0 0 1. z z

gdzie Z, oznacza macierz obrotu uktadu wokot osi z o kat o.

Gdybysmy mieli obrot ujemny, wtedy wszedzie w miejsce o w powyzszych
wzorach powinniSmy wstawi¢ warto$¢ —c.

Rozwazajac dodatnie obroty wokot osi X 1y, w podobny sposob otrzymalibySmy
wyrazenia na odpowiednie macierze obrotu X, 1Y

1 0 0 - cosae 0 —sina
X,=10 cosa sz'ncr) Y, = 0 1 0 )

0 —sina cosa sine 0 cosa.
Chcac teraz znalez¢ zwiazki pomigdzy wspotrzednymi w uktadach horyzontal-
nym i rownikowym godzinnym, zaczepionych w tym samym punkcie, zauwaz-
my, ze dla otrzymania uktadu godzinnego nalezy uktad horyzontalny obrocic
najpierw wokot osi y o kat (90°—) (rys. 1.15) (obrét dodatni), a potem o kat —
180° wokot osi z. Uktad horyzontalny otrzymamy obracajac ukltad godzinny ko-
lejno o kat 90°-¢ wokot osi y i 0 kat 180° \;vok()i 0si Z.

4

v g 2

Nd vy
Rys. 1.15. Uktad horyzontalny i rownikowy godzinny.
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Relacje transformacyjne dla wspotrzednych X,y,z wygladaja tak samo jak dla co-
sinusow kierunkowych X,Y,Z. Mozna si¢ o tym tatwo przekona¢ chociazby uzy-
wajac definicji cosinuséw kierunkowych 1 ogdlnej formuty na transformacje

wspotrzednych przy obrocie uktadu o kat o wokot osi z:

1) — 7. w) = Z, (1) —Z, T }f)
z' z' z Z

skad po podzieleniu przez r otrzymujemy:

ez ()
VA Z.

Dla przejscia z uktadu horyzontalnego (H) do uktadu rownikowego godzinnego
(G), zaczepionych w tym samym punkcie, otrzymamy:

X X
};) = Z—lEG};E‘rD—q.:- ' Y)
zZ/) . zZ/

Przy przejSciu w druga strong bedzie:

X X
};) = ZIBDFGD—-;D ’ };)
Z/) g Z/

Przywolujac wzory na cosinusy kierunkowe w uktadzie godzinnym i horyzon-
talnym mozemy powyzsze rOwnania zapisa¢ w sposob jawny:

cosdcost cos (90 —¢@) 0 —sin (90— @)\ fcoshcosa
casﬁsmf) =Z_ 100 0 1 0 ) coshsi'm)

sind sin (9{] — {p) 0 Cos (9{] — {p) _ sinth
gdzie
—1 0 0
Z—ISD :Zm-::- =1 0 —1 0)
0 0 1.
oraz

coshcosa cos (90 —¢@) 0 —sin (90— @)\ /cosdcost
cc:shsa'na) = Z1an 0 1 0 ) cosﬁsmf)
sinh sin (9{] — {p) 0 Cos (9{] — {p) _ sind

Po wymnozeniu macierzy otrzymamy uktad réwnan transformacyjnych:

cosdsint = —coshsina

rosﬁcosf = sinhcos@ — coshsingcosa
sind = sinhsing + coshcos@cosa
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Ooraz
coshcosa = sindcosg — cosdsingcost

coshsina = —cosésint
sinh = sindsing + cosdcospcost

Uktady rownan tego rodzaju (a przy przejsciach migdzy uktadami wspotrzed-
nych stosowanych w astronomii zwykle mamy do czynienia wiasnie z takimi)
rozwiazuje si¢ wygodnie w sposob zilustrowany na ponizszym przyktadzie.

Przyklad 1.2

Wspotrzedne horyzontalne obiektu wynosza a = 60°, h = 45°, Ile wynosza dla

szeroko$ci geograficznej ¢ = 60° wspotrzedne godzinne t, 6 tego obiektu, jesli
uktad godzinny jest zaczepiony w tym samym punkcie co 1 uktad horyzontalny?

Rozwiqzanie
cosocost = sind5°c0s60° — c0s45°sin60°cos60° = 0.047367173 (>0)
cososint = —c0s45°sin60° =-0.612372435 (<0)
sind = sin45°sin60° + c0s45°c0s60°c0s60° = 0.789149131

Kat t zawiera si¢ w przedziale [0", 24"] czemu odpowiada [0°, 360°], zatem mo-
ze przyjmowac warto$ci w dowolnej sposrod czterech ¢wiartek tego przedziatu.
Kat 6 zawiera si¢ w przedziale [-90°, 90°]. Oznacza to, ze cosd jest zawsze do-
datni. Aby ustali¢, w ktorej ¢wiartce znajduje si¢ szukany kat t, zauwazamy, ze
w naszym przypadku sint <0 i cos t > 0 (znaki sint i cost sa takie same jak znaki
prawych stron odpowiednio wzorow drugiego i pierwszego, gdyz cosd, bedac
zawsze dodatni, nie ma wplywu na znak lewej strony rownania). Wynika stad,
ze kat godzinny t, ktorego szukamy, bedzie si¢ zawierat w ¢wiartce czwartej, bo
w tej] wlasnie ¢wiartce funkcja sinus przyjmuje wartosci ujemne, podczas gdy
funkcja cosinus — wartosci dodatnie.
Dzielac stronami rownanie drugie przez pierwsze otrzymamy:
tg t =-12.928203315, skad t=-85°796963077
Aby otrzymac szukana warto$¢ kata godzinnego, do otrzymanej wartosci nalezy
doda¢ catkowita wielokrotno$¢ okresu funkcji tangens, tak aby otrzymac kat
w drugiej ¢wiartce. Tak wigc szukany kat godzinny wynosi
= — 85°.796963077+ 2 -180° = 274°.203036923 = 18"17"41°.53
Kat o6 otrzymamy wprost jako
0 =arcsin(0.789149131) = 52°.106067417 = 52°06"21".843

Odpowieds;: t = 18"17M41° 53, § = 52°06’21".843

Przej$¢ pomigdzy uktadem rownikowym godzinnym a réwnikowym réwnonoc-
nym dokonuje si¢ tatwiej, bo transformacja dotyczy tylko jednej wspotrzedne;.
Dla przejscia pomig¢dzy katem godzinnym t a rektascensja o stosuje si¢ wzor na
czas gwiazdowy T (czas ten zostanie zdefiniowany w rozdziale 2.4)

T«=t+ao
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Aby moc dokona¢ transformacji migdzy uktadami rownikowymi, musimy zatem
zna¢ czas gwiazdowy.

Przyklad 1.3

Jakie wspotrzedne rownikowe godzinne bgdzie miato o godzinie 2:56 czasu
gwiazdowego cialo niebieskie, ktorego wspotrzedne réwnikowe rownonocne
odczytane z mapy nieba wynosza: o = 3"15™ | § = 30°?
Rozwiqzanie
Wysokos¢ ciata ponad rownik, czyli deklinacja jest w obu uktadach taka sama
I wynosi: 6 = 30°,
Z przeksztalcenia wzoru na czas gwiazdowy otrzymamy wzor na kat godzinny:
t=T«-—«
skad po podstawieniu wartos$ci liczbowych:
t=2"56" - 3"15" = 2"56™ — 2"75™ = — O"19™
Wiemy, ze kat godzinny przyjmuje wartosci dodatnie z przedziatu od 0" do 24",
wigc szukany kat otrzymamy dodajac do powyzszej wartosci 24". Bedzie wigc:
t=24"-0"9"=23"60" - 0"19" = 23"41™
Odpowieds: t = 23"41™, § = 30°.

Transformacje wspotrzednych miedzy ukladem ekliptycznym 1 roéwnikowym
rOwnonocnym, zaczepionych w tym samym punkcie, otrzymujemy zauwazajac,
ze przejscie miedzy tymi uktadami polega na obrocie o kat € (nachylenie eklip-
tyki do réwnika niebieskiego) wokot osi X. Podobnie jak uczyniliémy to wcze-
Sniej, zapiszemy transformacje pomigdzy cosinusami kierunkowymi w ukladzie
ekliptycznym (E) 1 rownikowym rownonocnym (R):

0l e ()G

R
Stad
cosficosA 1 0 0 cosScosa
(605,851"!‘?:{)=('D COSE Siﬂé‘)' cagﬁgiﬂﬂ)
sinfs \)  —sins coss sind
oraz

cosdcosa 1 0 0 cosficosi
cosfsina | = |0 coss —sine |-| cosfsind
sind \)  sine  coss sinf?

Po wymnozeniu otrzymamy:

cosfScaosd = cosdcosa cosdicosa = cosficasd
cosfisind = cosscosdsina + sinssind cosdsinag = cosscosfisind — singsinf
sinff = —sinccosdsinag + cosssind sind = sinccosfsind + cosssinff

Przy przejSciach migdzy uktadem rownikowym roéwnonocnym, a uktadem ga-
laktycznym korzystamy z zestawdw rownan, ktére tu podajemy bez wyprowa-
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dzenia (formuty te sa stuszne dla wspotrzednych na epoke 2000.0; wystepujace
we wzorach state liczbowe ulegaja powolnym zmianom wobec ruchu punktow
roOwnonocy na tle gwiazd wskutek precesyjnego ruchu Ziemi):

[c&sbc&s[! —33°) = cosd cos(a — 282°.85)
1 coshbsin(l — 33°) = cosd sin(a — 282°.85) cos562°.883 + sindsin62°.883
L sinb = sindsin62°. 883 — cosdsin(a — 282°.85)5in62°883

cosdcos(a — 282°.85) = cosh cosl(l — 33°)
cosdsin(a — 282°.85) = coshsin(l — 33°%)cos62° 883 — sinbsin62° 883
sind = cosbsin(l — 33°)sin62° 883 + sinbcos62°883

Cwiczenia

53. Wspoéhrzedne godzinne obiektu dla obserwatora na szerokosci geograficzne]

54.

55.

56.

57.

58.

59.

60.

@ = 49°15’ wynosza 6 = 25°19’ i t = 17"18™. Jakie sa wspbirzedne horyzon-
talne tego obiektu? (Rozw.: a=65°33"37".1,h=12°29"55"7)
Wspotrzedne rownikowe godzinne obiektu dla obserwatora na szerokosci
geograficznej ¢ = —50° wynosza 6 = 30°6’ i t = 15"28™. Jakie sa wspdirzed-
ne horyzontalne tego obiektu? (Rozw.: a =97°9742”.1, h =-46°35"53".8)
Wspoélrzgdne horyzontalne obiektu dla obserwatora na szeroko$ci geogra-
ficznej ¢ =40° wynosza h = 27°31’137.18 i a = 279°17°10”.63. Jakie sa
wspotrzedne rownikowe godzinne tego obiektu?

(Rozw.: t = 4"53"20°.8, § = 23°59736".6)
Wspotrzedne horyzontalne obiektu dla obserwatora na szeroko$ci geogra-
ficznej ¢ = 80° wynosza h = 26°44’30” i a = 112°6’51”. Jakie sa wspotrzed-
ne rownikowe godzinne tego obiektu?

(Rozw.: t = 19"45™16°.24, § = 22°37742”.6)
O godzinie 13:30 lokalnego czasu gwiazdowego wspotrzedne horyzontalne
gwiazdy wynosity dla obserwatora w Czgstochowie (¢ = 50°49") a = 25°17’,
h = 63°15’. Obliczy¢ wspotrzedne rownikowe rownonocne gwiazdy.

(Rozw.: or = 16"0™47°.9, § = 71°40742”.1)
Wspoétrzedne ekliptyczne obiektu wynosza: B = 30°, A = 120°. Przyjmujac,
ze € = 23°27’ obliczy¢ wspotrzedne rownikowe rownonocne obiektu.

(Rozw.: oo = 8"46™4°.9, § = 49°12753”.8)
Jakie sa wspotrzedne rownikowe rownonocne obiektu dla ktorego wspot-
rz¢dne galaktyczne wynosza | = 187°15", b = 13°30” ? Obliczenia wykonaé
dla epoki 2000.0. (Rozw.: oc = 6"52", § = 28°50")
Napisa¢ w dowolnym jezyku, uruchomi¢ 1 przetestowaé program kompute-
rowy pozwalajacy w sposob interakcyjny przechodzi¢ migdzy astronomicz-
nymi uktadami wspotrzednych.
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2. Zjawiska zwigzane z ruchem dziennym nieba
2.1. Wschody i zachody cial niebieskich
Ruchowi wirowemu Ziemi zawdzigczamy zjawisko wschodow i1 zachodow ciat

niebieskich. Wschody wystepuja na potuku NES horyzontu (rys.2.1) a zachody
na potuku SWN (N,E,S,W — kardynalne punkty horyzontu).
V4

Nd

Rys. 2.1. Wedrowki dobowe obiektow na sferze niebieskie;.

Ze zjawiskiem wschodu mamy do czynienia wtedy, gdy ciato niebieskie wynu-
rza si¢ spod horyzontu. Po wschodzie cialo zwigksza swoja obserwowana wyso-
ko$¢ nad horyzontem az do pewnej maksymalnej warto$ci, ktoéra osiaga w mo-
mencie tzw. gorowania. Po gorowaniu wysokos¢ ciata maleje i w chwili gdy
osiaga ona wartos¢ zero, dochodzi do zjawiska zachodu. Po zachodzie ciato
nadal zmniejsza (teraz po warto$ciach ujemnych) swoja wysokos$¢ az do pewne]
warto$ci minimalnej osiagane] w momencie dofowania. Po dotowaniu wysoko$¢
ciala znowu zaczyna wzrasta¢ 1 gdy wzrosnie do wartosci zero, mamy do czy-
nienia z kolejnym wschodem. Wedrowki dobowe ciat niebieskich obserwowane
na posrednich szerokosciach geograficznych obrazuje rysunek 2.1.

Sytuacja dla bieguna i dla rownika jest pokazana na rysunkach 2.2 i 2.3. Dla ob-
serwatora na biegunie (bez znaczenia, czy jest to biegun poinocny czy potu-
dniowy) zjawisko wschodoéw i zachoddéw, w zwyczajnym sensie, nie wystepuje.
Jedne gwiazdy zawsze znajduja si¢ ponad, a inne zawsze pod horyzontem.

Dla obserwatora na rowniku praktycznie wszystkie ciata niebieskie wschodza
1 zachodza (jesli zapomnie¢ o tych ciatach, ktore znajduja si¢ w biegunach $wia-
ta lub w bardzo matym ich otoczeniu). Dla posrednich szerokosci geograficz-
nych ciala niebieskie mozna rozdzieli¢ na trzy grupy; nigdy niewschodzqce,
nigdy niezachodzqce |\ wschodzqco-zachodzgce (rys. 2.4). Dla tej ostatniej gru-
py obiektéw czas przebywania nad horyzontem jest na ogo6t rozny od czasu
przebywania pod nim.
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BN= N o $=BS

w
Nd
Rys. 2.2. Wedrowki dobowe obiektow na Rys. 2.3. Wedrowki dobowe obiektow na
sferze niebieskiej dla obserwatora umiesz- sferze niebieskiej dla obserwatora
czonego na biegunie pétnocnym. umieszczonego na rowniku.

tory gwiazd nie zachodzacycly

tory gwiazd nie wschodzacych

Rys. 2.4. Podziat obiektéw na sferze niebieskiej ze wzgledu na zjawisko wschodow
1 zachodow.

Zjawisko wschodu 1 zachodu danego ciata niebieskiego odbywa si¢ w okreslo-
nym miejscu na horyzoncie oraz w okre§lonym czasie. Miejsce zjawiska mozna
okresli¢ przy pomocy azymutu, a czas, posrednio, przy pomocy kata godzinne-
go. Azymut odpowiadajacy zjawisku mozna wyliczy¢ positkujac si¢ trzecim
wzorem transformacyjnym z uktadu horyzontalnego do godzinnego:

sind = coshcosacosg + sinhsing

Przeksztalcajac ten wzor otrzymujemy wyrazenie na azymut:

sind — sinhsing

cosa =
coshcosp
Wyrazenie na kat godzinny obiektu w chwili zjawiska wschodu czy zachodu
otrzymamy z trzeciego wzoru transformacyjnego z uktadu godzinnego do hory-
zontalnego:
sinh = cosdcospcost + sindsing
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Po przeksztalceniu tego wzoru otrzymamy:

sinh — sindsing

cost =
cosdcosE

Gdyby mozna byto zaniedbal refrakcje swiatta (ugigcie promieni $wietlnych
przy przekraczaniu granicy osrodkow o roznych gestosciach, np. przy przecho-
dzeniu $wiatta z powietrza do wody; w naszym przypadku chodzi o ugigcie
promieni $wietlnych przy przej$ciu z bardzo rzadkiego osrodka pozaatmosfe-
rycznego do coraz gestszych warstw atmosfery), to warto$ci azymutu i1 kata go-
dzinnego odpowiadajace zjawiskom wschodu i zachodu otrzymaliby$my wsta-
wiajac do powyzszych wzoréw za wysoko$¢ h warto$¢ zero. Wobec zjawiska
refrakcji, ktore nieznacznie podnosi obiekty (przyspieszajac wschody 1 opdznia-
jac zachody), w miejsce h w powyzszych wzorach wstawia si¢ dla obicktow
punktowych wartos¢ (—0°35"), gdyz roznica migdzy wysoko$cia obserwowana
a rzeczywista wynosi dla horyzontu $rednio 35’. Refrakcja (ugigcie promieni
swietlnych w atmosferze ziemskiej) sprawia, ze zjawisko wschodu 1 zachodu
obserwujemy wtedy, gdy cialo znajduje si¢ pod horyzontem. Dla obiektow
o znacznych rozmiarach, jak np. Stonce czy Ksigzyc, nalezy uwzgledni¢ dodat-
kowo rozmiar ich tarczy. Wschod czy tez zachod takiego ciata mamy wtedy, gdy
gorny brzeg tarczy przetnie horyzont. Sredni rozmiar tarczy Stofica jest w przy-
blizeniu rowny $redniemu rozmiarowi tarczy Ksigzyca 1 wynosi w przyblizeniu
0°32’.

Szukane wartosci azymutu i kata godzinnego wschodu czy zachodu ciata niebie-
skiego otrzymamy dla danej szerokosci geograficznej ¢ i dla ustalonej deklinacji
O ciala, jesli do otrzymanych wyzej wzoréw na cosa i cost wstawimy odpowied-
nig warto$¢ za wysoko$¢ h. [Uzywajac funkcji odwrotnej do cosinusa przy obli-
czaniu azymutu otrzymamy wartos¢ a, odnoszaca si¢ do zjawiska wschodu —
I 11T ¢wiartka. Wartos¢ odnoszaca si¢ do zjawiska zachodu (III 1 IV ¢wiartka)
otrzymamy uzywajac relacji: a, = 360° — a,, . Podobnie, przy obliczaniu kata
godzinnego otrzymamy wartos¢ z I lub II ¢wiartki, ale tym razem bedzie to war-
tos¢ t; odnoszaca si¢ do zjawiska zachodu. Wartos¢ dla kata godzinnego wscho-
du policzymy ze wzoru t,, = 24" — t,].

Gdyby wartos$ci prawych stron wyrazen na cosa i Cost okazaty si¢ wykraczac
poza zakres (—1,1), to znaczy, ze mamy do czynienia z obiektem, ktory dla dane;j
szerokosci geograficznej nie jest obiektem wschodzaco-zachodzacym.

Przyklad 2.1

Ile wynosza azymuty 1 katy godzinne wschodu 1 zachodu Stonca w Czgstocho-
wie (¢ =50°49") w dniu przesilenia letniego?
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Rozwiqzanie:.
Postuzymy si¢ wzorami:
sind — sinhsing sinh — sindsing
cosa = cost =
coshcosg cosOcosE

W miejsce h w powyzszych wzorach wstawimy warto$§¢ —0°51" (—0°35’ z tytutlu
refrakcji w horyzoncie oraz —0°16’ jako $redni promien tarczy Stonca;
—0°35" — 0°16" = —0°51").
Deklinacja Stonca w tym przypadku wynosi w przyblizeniu 6 = € = 23°27" =
23°.45. Po wstawieniu do powyzszych wzoréw otrzymamy:
sin23°.45 — sin(—0°.85) sin50°. 81667

O = T 08 (—0°.85)cos (50°.81667)
| _sin(=0°.85) — 5in23°.455in50°.81667
cost= c0523°.4500550°.81667
skad
a = 49°35'56”.62 t = 8"1536° 42

Rozpoznajemy po otrzymanych warto$ciach, ze sa to azymut wschodu (przy
konwencji liczenia azymutu od kierunku potnocy na wschod) 1 kat godzinny za-
chodu. Azymut zachodu otrzymamy odejmujac od 360° otrzymana wyzej war-
tos¢. Bedzie on zatem wynosit:
a = 310°24'3".38
Kat godzinny wschodu otrzymamy w podobny sposob, tyle ze odejmujac kat
godzinny zachodu od 24 godzin. Otrzymamy wtedy:
t = 15"44M23° 58
Ostatecznie bedzie zatem:
ay = 49°35’56”.62 , a, = 310°24’3”.38
t, = 15"44M23°58 , t, = 8"15"36°.42 .

Przyklad 2.2

Ile wynosily katy godzinne wschodu 1 zachodu Stofica w Czgstochowie
(¢ = 50°49") 30 sierpnia 2000 roku?

Rozwiqzanie:

Aby znalez¢ deklinacje Stonca w dniu 30 sierpnia 2000 roku postepujemy

W SpOsOb nastepujacy:

— Zakladamy, ze nie popelnimy duzego btedu przy odczycie deklinacji Stonca
przyjmujac, ze wschod Stonca ma miejsce o godzinie 6:00 a zachod o godzi-
nie 18:00 czasu srodkowo europejskiego, czyli o godzinie 5:00 i 17:00 czasu
uniwersalnego.
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— W tabeli la (tabele la i Ib sa zamieszczone w Dodatku A) sprawdzamy ja-
kiemu utamkowi doby odpowiadaja wspotrzedne Stonca zawarte w tabeli Ib.
Dla roku 2000 znajdujemy w ostatniej kolumnie tabeli la warto$¢ 0°.30.
Oznacza to, ze wspotrzedne w tabeli Ib w roku 2000 (po 28 lutego) odnosza
sig do godziny 0"+0.3-24" = 7.2 = 7"12™ czasu uniwersalnego (blizej o czasie
uniwersalnym, UT, w rozdziale 2.4).

— Z tabeli Ib odczytujemy dla daty 30 sierpnia warto$¢ deklinacji Stonca
0 =8°52

— Aby otrzymac¢ warto$¢ deklinacji Stonca dla godziny 5:00 i 17:00 czasu uni-
wersalnego, musimy dokona¢ interpolacji. Zadowolimy si¢ tu interpolacja li-
niowa, czyli czyniac zalozenie, ze deklinacja Stonca zmienia si¢ liniowo
w rozwazanym przedziale czasowym. Dla potrzeb interpolacji musimy od-
czyta¢ jeszcze warto$ci deklinacji Stonca w dniach 29 1 31 sierpnia. Mamy
zatem:

29 sierpnia, godzina 7:12 UT, 6 = 9°13’
30 sierpnia, godzina 7:12 UT, 6 = 8°52’
31 sierpnia, godzina 7:12 UT, 6 = 8°30’

— Wartos¢ deklinacji Stonca dla godziny 5:00 1 17:0 otrzymamy korzystajac ze
wzoru na interpolacje liniowa 6 = 61 + (0, — 01)(Tx — Ty)/(T, — T1). Bedzie
wigc:

8500 = 9°13’ + (8°52" — 9°137)(24" — 2"12™)/24" = 9°13’ — 19’ = 8°54’

oraz
81700 = 8°52” + (8°30" — 8°52")(17" — 7"12™)/24" = 9°13' — 9’ = 8°43'

Dla wschodu Stonca bedzie wigc:

sin(—0%.85) — sin8".9sin50".81667
c0s8"”.9c0s50°.81667

cost =

Skad otrzymamy:
t = 102°.4674927
a stad,

ty=24"—t=17"10"7°.8
Podobnie dla zachodu Stonca bedzie:

sin(—0°.85) — sin8°.71667sin50". 81667
c0s8".71667cos50°. 81667

Ccost =
skad
t, = 6"48M55° 45
Odpowiedz:
t,=17"10M7°.8, t,=6"48M55°45
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Uwaga: W celu otrzymania doktadniejszych wynikow w czgsci b) nalezatoby
odstapi¢ od poczynionego zalozenia odno$nie momentu wschodu i zachodu
Stonca. W drugim etapie obliczen nalezatoby z otrzymanych katow godzinnych
Stonca przej$¢ do czasu strefowego (rozdziat 2.4) i ustali¢ faktyczny moment
wschodu i zachodu, po czym powtorzy¢ procedure interpolacyjna dla otrzyma-
nia doktadniejszych wartosci deklinacji Stonca i od nowa policzy¢ katy godzin-
ne wschodu i zachodu.

Cwiczenia

61. Policzy¢, ile wynosza azymuty 1 katy godzinne wschodu 1 zachodu Stofica
w Czestochowie (¢ = 50°49") w dniu przesilenia zimowego. Policzy¢ row-
niez dlugos¢ trwania dnia. (Rozw.: a,, = 127°21749” a, = 232° 38" 11",

t, = 20"1"38°.05, t, = 3"58"21°.95, At = 7"56"43°.9)

62. Obliczy¢ azymut i kat godzinny wschodu i zachodu Syriusza (8 = —16°43")
w Czestochowie (¢ = 50°49") i w Melbourne (¢ =-37°50").

(Rozw.: Czestochowa: a,= 116°16" 57”7 , a, = 243° 43" 037,
t, = 19"22"20°.99, t, = 4"37"39°.01 Melbourne: a, = 111°50" 47,
a, = 248°9713”, t, = 17"2"52°.24 , t, = 6"57"7°.76)

63. Obliczy¢ azymut i kat godzinny wschodu i zachodu Wegi (& = 38°47):
a) w Czestochowie, b) w La Paz (¢ = —-16°30"). ( Rozw.: w Czestochowie
Wega jest gwiazdq nigdy nie zachodzqcq, dla La Paz: a, = 49° 26”975 ,
a, = 310°33’50”5, t, = 18"51M52°.2, t, = 5"8"7°.8)

64. Obliczy¢ refrakcyjne wydtuzenie dnia 22 czerwca dla ¢ = 60°.

(Rozw.: 23"8°.2)

2.2. Przejscia obiektow niebieskich przez poludnik

Konsekwencja ruchu wirowego Ziemi jest to, ze ciala niebieskie dwa razy na
dobe przecinaja w swej wedréwce po niebie ptaszczyzne potudnika lokalnego.
Potozenie ciala na potudniku mozna okresli¢ podajac warto§¢ wysokosci
h w ukltadzie horyzontalnym zwiazanym z obserwatorem. Dla obserwatora
umiejscowionego poza biegunami ziemskimi wysokos$ci ciat niebieskich zmie-
niaja si¢ w czasie. Maksymalna 1 minimalna warto$¢ wysokosci odpowiada go-
rowaniu i dotowaniu ciata, czyli momentom, w ktorych ciato przechodzi przez
potudnik. Gérowanie obiektu moze nastapi¢ na pétnoc lub na potudnie od zeni-
tu, a takze w samym zenicie. Dolowanie natomiast na poétnoc lub na potudnie od
nadiru, badzZ tez i w samym nadirze. Rysunki 2.5, 2.6, 2.7 i 2.8 wykorzystamy
dla ustalenia wzorow na wysokosci gérowania 1 dolowania. Wysokosci te wyra-
zimy jako funkcje szerokos$ci geograficznej miejsca obserwacji ¢ oraz deklinacji

obiektu 6.
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Dla poszczegdlnych przypadkéw mamy:

a) wysokos¢ gorowania potnocnego (tuk NG) (rys. 2.5):
HGN = ¢ +90° -6 (jako suma katow NOBy i ByOG )
b) wysokos¢ gorowania potudniowego (luk SG) (rys. 2.6):
HGS=90°- ¢+ 0 (jako suma katow SOR i ROG)
c) wysokos¢ dotowania potnocnego (tuk NG) (rys. 2.7):
HDN =6+ ¢—90° (jako réznica katow R’OG i R"ON)
d) wysokos¢ dotowania potudniowego (luk SG) (rys. 2.8)

HDS = -9 —90° - 0 (jako wzicta ze znakiem ujemnym suma

Rys. 2.5. Gérowanie obiektu na potnoc od Rys. 2.6. Goérowanie obiektu na potu-
zenitu. dnie od zenitu.

Nd G

Rys. 2.7. Dolowanie obiektu na pélnoc od ~ Rys. 2.8. Dotowanie obiektu na potu-
nadiru. dnie od nadiru.

Jesli obiekt géruje w zenicie, to naturalnie wysokos¢ jego gérowania wynosi 90°
I wtedy deklinacja obiektu roéwna jest szerokosci geograficznej miejsca obserwa-
cji (¢ = o). Jesli obiekt dotuje w nadirze, to 6 = —¢ , a wysokos$¢ dotowania wy-
nosi —90°. Dla danej szerokosci geograficznej oraz dla okreslonej deklinacji
obiektu wysokosci gérowania 1 dotowania dostaniemy positkujac sie¢ dwoma
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sposrdd czterech wyzej zapisanych wzordéw. W przypadku watpliwosci, ktore
dwa wzory wybra¢, warto zauwazy¢, ze goérowanie jest poOinocne, gdy
HGN < 90°, czyli gdy 6 > ¢. Gdy mamy relacje 6 < ¢, gérowanie jest potu-
dniowe. Podobnie, dotowanie jest potnocne, gdy HDN > —-90°, czyli gdy 6 > —o.
Dla 6 < —¢ dotowanie jest potudniowe.

Przyklad 2.3

Jaka jest wysoko$¢ gorowania i dotowania Wegi (6 = 38°47’) w miejscu potozo-
nym doktadnie na antypodach Czgstochowy?

Rozwiqzanie:

Szeroko$¢ geograficzna miejsca wynosi ¢ = —50°49’. Wega goruje tam na pol-
noc od zenitu gdyz 6 > ¢ a dotuje na potudnie od nadiru bo 6 < —¢. Szukane
wysokos$ci gorowania 1 dotfowania otrzymamy ze wzorow:

HGN=¢+90°-6 i HDS=-¢-90°-6
Zatem po podstawieniu wartos$ci liczbowych otrzymamy:
HGN = 0°24" , HDS = -77°58’

Odpowied?. Na antypodach Czgstochowy Wega goruje na wysokosci 0°247,

a dotuje na wysokosci —77°58".

Uwaga: Rachunek przeprowadzilisémy tu bez uwzgledniania refrakcji. W czasie

gérowania Wega znajduje si¢ tuz nad horyzontem. Refrakcja, ktéra w horyzon-

cie wynosi okoto 0°35’, spowoduje podniesienie gwiazdy tak, ze w rzeczywisto-

$ci widaé by ja bylo w czasie gorowania na wysokos$ci HGN + 0°35" = 0°59”.

Cwiczenia

65. Jaka deklinacj¢ maja gwiazdy, ktore dla obserwatora na szerokosci geogra-
ficznej ¢ = 49° w czasie swej wedrowki po niebie przechodza przez zenit?
Sporzadzi¢ odpowiedni rysunek. Zaprojektowac obserwacje pozwalajace
wyznacza¢ deklinacje gwiazd 1 szerokos¢ geograficzna miejsca obserwacji.

66. Podczas przejScia gwiazdy przez almukantar jej kat godzinny wynosit
3"15™25°. Jaki bedzie kat godzinny tej gwiazdy podczas jej przejécia przez
ten sam almukantar, lecz po drugiej stronie potudnika? Sporzadzi¢ odpo-
wiedni rysunek. (Rozw.: 20"44™35°%)

67. Dla gwiazdy o Lyr (Wega) (6 = 38°47" [2000.0] ) poda¢ wysoko$¢ kulmina-
cji dolnej 1 gérnej (zaniedbujac refrakceje) dla:

a) @ =60°,
b) ¢ =0°,
c) @ =—60°.

(Rozw.: @) 8°477,68°477, b) -51°13”,51°13, c) -68°47",-8°47")
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68. Dla jakiej szerokosci geograficznej mozna zaobserwowaé Syriusza
(6 = —16°43’) w zenicie? Jaka jest wysokos$¢ dotowania Syriusza dla tej sze-
rokosci? (Rozw.: ¢ =-16°43", HDS=-56°34")

69. W oparciu o atlas lub mape nieba poda¢ kilka jasnych gwiazd, ktére w Czg-
stochowie (¢ = 50°49") gbruja nie dalej niz 5° od zenitu.

70. Napisa¢ program komputerowy, ktory pozwoli wylicza¢ wysokosci kulmi-
nacji dla zadanej szeroko$ci geograficznej miejsca obserwacji ¢ oraz dekli-
nacji 6 obiektu.

2.3. Zjawiska dnia i nocy w zaleznoS$ci od miejsca na Ziemi i od pory roku

Dhugos¢ dnia (odstep czasu od wschodu Stonca do jego zachodu) oraz nocy (od-
step czasu dzielacy zachod Stonca od jego najblizszego wschodu) zalezy od sze-
rokosci geograficznej miejsca obserwacji, a takze od deklinacji Stonca w rozwa-
zanym okresie. Wobec nachylenia plaszczyzny réwnika niebieskiego do ptasz-
czyzny ekliptyki pod katem € (ok. 23°27") deklinacja Stonca ulega w ciagu roku
ciaglej, cho¢ nie jednostajnej, zmianie w granicach od —¢ (przesilenie zimowe na
potkuli pdinocnej) do +€ (przesilenie letnie na potkuli potnocnej). Dhugos¢ da-
nego dnia czy nocy dla ustalonej szeroko$ci geograficznej ustala si¢ z pomoca
znanego juz wzoru (rozdziat 2.1) na kat godzinny obiektu na sferze niebieskiej

sinh — sindsing

cost =
cosdcosE

Interwat czasu dzielacy moment wschodu Stonca okreslony poprzez kat godzinny
ty oraz moment zachodu okreslony przez kat godzinny t, nazywamy dniem. Dtu-
go$¢ dnia mozna wyrazi¢ jako Tp = 24", +t, a nocy jako Ty =t, —t,. Same
tw 1 t; otrzymamy z powyzszego wzoru wstawiajac za h wzigta ze znakiem minus
sume¢ refrakcji w horyzoncie oraz promienia katowego tarczy sloneczne;.
W wigkszos$ci obliczen wystarczy za h wstawi¢ warto$¢ —0°51" (z czego 35’
przypada na refrakcj¢ w horyzoncie, a 16" na promien tarczy). Uzywajac rowna-
nia nalezy pamigtac, ze kat godzinny t po przeliczeniu na stopnie zawiera si¢
w przedziale od 0° do 360°. Nadto trzeba pamigtac, ze kat godzinny wschodu
nalezy do III lub IV, a kat godzinny zachodu do I lub II ¢wiartki. Wartos¢ dekli-
nacji Stonca na dana dat¢ mozna odczyta¢ z odpowiednich tablic. Positkujac si¢
powyzszym wzorem mozemy rowniez okresli¢ czasy trwania §witdw 1 zmierz-
chow. Zmierzch rozpoczyna si¢ w momencie zachodu Stonca i trwa do czasu,
gdy wysokos$¢ Stonca przyjmie okreslona, umowna, warto$¢. Dla zmierzchu

astronomicznego warto$¢ ta wynosi ho = —18°. Swit to okres poprzedzajacy

wschod Stonca. Swit astronomiczny rozpoczyna sig rowniez, gdy ho = —18°
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i konczy si¢ o wschodzie Stonica. Wstawiajac do wzoru zamiast h wartos¢ —18°
otrzymamy katy godzinne odpowiadajace koncowi zmierzchu i poczatkowi
$witu astronomicznego. [Dla §witu/zmierzchu cywilnego i zeglarskiego zamiast
wartos$ci —18° ustalono odpowiednio wartosci —6° i1 —12°]. Katy godzinne odpo-
wiadajace poczatkowi zmierzchu i koncowi §witu to po prostu t; i t,,.

Moze si¢ zdarzy¢, ze dla danej szeroko$ci geograficznej 1 dla okreslonej daty
Stonce nie zagligbia si¢ pod horyzont na tyle, aby nastala gleboka noc. Wtedy
zmierzch przechodzi bezposrednio w §wit i mamy do czynienia z tzw. bialq
nocq. \Warunki na zaistnienie biatej nocy zapiszemy uzywajac wzordw na wyso-
kos$¢ dotowania. Dla pétkuli pétnocnej otrzymamy:

—18° < HDN, < —0°51’
a dla potkuli potudniowe;j
—18° < HDS, < —0°51’
CO W zapisie jawnym daje
—18° < ¢ —90° + 9o < -0°51’
oraz
—18° < —p—90° — o < —0°51’

Powyzsze uktady nierdwnos$ci mozemy rozwiazac¢ ze wzgledu na ¢, otrzymujac
warunki na miejsce wystgpowania zjawiska w danym dniu, albo ze wzgledu na

0o I otrzyma¢ warunki na okres wystgpowania zjawiska biatych nocy dla ustalo-

nego miejsca (majac warunek na deklinacj¢ Stonica do to poprzez odpowiednia
tabele podajaca deklinacje Stonca na kazdy dzien roku mamy rownoczes$nie wa-
runek na okres wystepowania zjawiska biatych nocy). Warunki zaistnienia bia-
tych nocy w sensie astronomicznym dla pétkuli pdinocnej beda wigc

72° — 8o <@ < 89°09" — 8o
72° — @ < 9o < 89°09" —¢
a dla poétkuli potudniowe;j
~72° — 8o > @ > —-89°09" — 8o
—72° — 0> 00 >-89°09" — ¢

W podobny sposob mozna podaé¢ warunki na dni i noce polarne. Na potkuli pot-
nocnej bedziemy mie¢ dzien polarny wtedy, gdy wysokos$¢ dotowania potnocne-

go Stonca HDNo > —0°51", czyli gdy
®—90° + 8o > —0°51"
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Noc polarna na pétkuli potnocnej wystapi natomiast, gdy HGSo < —0°51, czyli
gdy

—@ +90° + 0o < -0°51"

Dla potkuli potudniowej podobne warunki beda:

dla dnia polarnego HDSe > —0°51" czyli

——90° - 8o > —0°51’

dla nocy polarnej HGNo < -0°51", czyli

¢+ 90° — 8o < —0°51’

Rozwiazujac powyzsze nierownosci ze wzgledu na ¢ lub o otrzymamy znowu
warunki na miejsce wystgpowania (¢) zjawiska dni i nocy polarnych lub warun-
ki na deklinacje¢ Stonca, czyli na terminarz wystgpowania zjawiska (sprawdzamy
w odpowiedniej tabeli, np. w tabeli Ib zawartej w dodatku A niniejszej ksiazki,
jaki zakres dat odpowiada otrzymanemu zakresowi deklinacji Stonca).

Cwiczenia

71.
72.

73.

74.

75.

76.

77.

Czy dla ¢ = 80° zdarzaja sig: a) dni polarne, b) dni zwyczajne?

Obliczy¢ dla Czestochowy (¢ = 50°49") dtugos¢ pierwszego dnia (pierwszej

nocy) wiosny, lata, jesieni i zimy.

(Rozw.: wiosna i jesien: dzieri 12"10™45°.8, noc 11"49™14°.2, lato: dzier

16"31M12°.8, noc 7"28"47°.2, zima: dzier 7"56™30°.5, noc 16"3"29°.5)

Czy jest mozliwe, aby na obydwu biegunach jednoczesnie trwaty:

a) dni polarne, b) noce polarne?

Postugujac sie tabela I (Dodatek A) poda¢ terminarz bialych nocy astrono-

micznych dla Czg¢stochowy i dla Helsinek (¢ = 60°10"). (Rozw.. dla Czesto-

chowy od 26 maja do 16 lipca, dla Helsinek od 21 kwietnia do 21 sierpnia)

Jaka jest rdznica pomig¢dzy najkrotszymi w roku dniami dla Czgstochowy

i dla Rzymu (@ = 41°54")?  (Rozw.: w Rzymie dhuzszy o 1"1™)

Napisa¢, uruchomi¢ 1 przetestowac program komputerowy pozwalajacy po-

liczy¢ dlugos¢ trwania dnia w dowolnym miejscu na Ziemi poza strefami

polarnymi. Deklinacj¢ Stonica i szerokos¢ geograficzna miejsca obserwacji

zadawac w sposob interakcyjny.

Poda¢ minimalng wartos$¢ kata nachylenia rownika niebieskiego do ekliptyki

dla ktére; w Czegstochowie wystgpowalyby: a) dnie polarne, b) noce polarne.
(Rozw.: a) 38°20%, b) 40°02")
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2.4. Pojecie czasu w astronomii

Czas definiujemy w astronomii jako kat godzinny okre§lonego obiektu. Obiek-
tem takim moze by¢ ustalone cialo niebieskie lub jaki§ wybrany punkt na niebie
uczestniczacy w ruchu dobowym. Kat godzinny obiektu jest wielkoscia lokalna,
czyli zalezna od potozenia obserwatora, totez 1 czas zawsze odnosi si¢ do okre-
slonego miejsca. Rozrdznia si¢ w astronomii trzy podstawowe czasy miejscowe:
czas gwiazdowy, czas prawdziwy stoneczny i czas $redni stoneczny. Lokalny
czas gwiazdowy definiujemy jako kat godzinny punktu rownonocy wiosennej
T«=1_.
Wobec tego, ze punkt réwnonocy wiosennej (punkt Barana) niczym si¢ nie wy-
r6znia na niebie 1 trudno go obserwowac, wprowadza si¢ definicj¢ rownowazna
powyzszej, mianowicie
Ts=t+ + 0=
gdzie t- i o« sa to kat godzinny i rektascensja dowolnej gwiazdy na niebie. ROW-
nowaznos¢ tej definicji czasu gwiazdowego z poprzednia obrazuje rysunek 2.9,
z ktorego wprost wynika, ze t, = t«+ o~ . Z ostatniej definicji widaé, ze czas
gwiazdowy najprosciej si¢ wyraza dla gwiazd gorujacych.
Dla tych gwiazd, ktére w danej chwili wiasnie goruja kat godzinny t- = 0, zatem
Tx= 0t gorujqcych
Czas gwiazdowy odmierzany jest w latach, miesigcach, dobach, godzinach, mi-
nutach i sekundach gwiazdowych. Doba gwiazdowa podzielona jest na 24 go-
dziny gwiazdowe i jest zdefiniowana jako przedzial czasu pomigdzy dwoma
kolejnymi géorowaniami punktu Barana.
Lokalny czas prawdziwy stoneczny definiuje si¢ jako kat godzinny $rodka tarczy
Stonca powigkszony o 12 godzin prawdziwych stonecznych

To=to+ 12"

Rys. 2.9. Zwiazek pomiedzy czasem gwiazdowym a rektascensja i katem godzinnym obiektu
na sferze niebieskiej.
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Z takiej definicji wynika, ze czas prawdziwy sloneczny w czasie gérowania

Stonca (czyli gdy te = 0) wynosi 12 godzin. Przedziat czasu migdzy dwoma ko-
lejnymi dotowaniami Stofica nazywamy doba prawdziwa stoneczna. Dzieli si¢
ona z kolei na godziny, minuty 1 sekundy czasu prawdziwego stonecznego.
Stofice w swoim ruchu rocznym (bgdacym nastgpstwem ruchu obiegowego
Ziemi dookota Stonca) na tle gwiazd przesuwa si¢ zwigkszajac kazdego dnia
swoja rektascensje o okoto 4 minuty (jako rownowazno$¢ 1° zgodnie z zasada,
ze 360° odpowiada 24 godziny). Dobowy przyrost rektascensji Stonca nie jest
jednak staly. Wynika to po pierwsze z tego, ze ruch orbitalny Ziemi odbywajac
si¢ po elipsie, w jednym z ognisk ktorej znajduje si¢ Stonce, nie jest jednostajny.
Ruch ten jest szybszy, gdy Ziemia znajduje si¢ w okolicy peryhelium, a wolniej-
szy dla Ziemi bedacej w poblizu aphelium. Drugi powod niejednostajnego nara-
stania rektascensji Stonca w jego ruchu rocznym wynika z tego, ze nawet jedna-
kowe (a nie sa jednakowe jak dopiero co zostato pokazane) przyrosty dtugosci
ekliptycznej Stonca nie pozostana jednakowe po zrzutowaniu na rownik niebie-
ski, wzdhuz ktorego liczona jest rektascensja. Niejednostajno$¢ w narastaniu rek-
tascensji Stonca spowoduje w naturalny sposéb zmienne w ciagu roku tempo
narastania jego kata godzinnego. W rezultacie bgdziemy mie¢ do czynienia
z r6znymi dlugo$ciami doby (mierzonymi czasem jednostajnie uptywajacym,
np. wskazywanym przez zegar atomowy) w zalezno$ci od pory roku. Zegary
stoneczne, ktoére odmierzaja lokalny czas prawdziwy sloneczny, nie wskazuja
czasu jednostajnie uptywajacego. Doba prawdziwa sloneczna (a zatem 1 godzina
I minuta i sekunda) nie jest stata.

W zwiazku z niejednostajnym uptywem czasu prawdziwego stonecznego wpro-
wadzono lokalny czas sredni stoneczny. Czas ten odmierzany jest powigkszo-
nym o 12 godzin $rednich stonecznych (odpowiednik 180°) katem godzinnym
tzw. stonca sredniego

To=tet+ 12

Storicem srednim (©) nazywamy fikcyjny punkt przesuwajacy sie na tle gwiazd
ze stata predkoscia katowa réwna Sredniej predkosci katowej Stonca na sferze
niebieskiej, przy czym przesuwanie odbywa si¢ nie po ekliptyce (jak to jest
w przypadku prawdziwego Stonca), ale po rowniku niebieskim. Gdyby Ziemia
wirowala z niezmienna predkoscia katowa, to czas Sredni stoneczny uptywalby
jednostajnie i nie zachodzitaby potrzeba definiowania jeszcze innych czaséw.
Doba $rednia stoneczna jest to odstep czasu dzielacy momenty kolejnych doto-
wan stonca sredniego. Dzieli si¢ na 24 godziny Srednie stoneczne.

Korzystajac z definicji czasu gwiazdowego mozna wyprowadzi¢ relacj¢ wiazaca
czas prawdziwy stoneczny i §redni stoneczny. Mozemy zapisa¢ czas gwiazdowy
na dwa sposoby

Te=to+ o oraz T« =to+ Qs
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W oparciu o definicje czasow prawdziwego i Sredniego stonecznego oraz
W oparciu 0 powyzsze wyrazenia na czas gwiazdowy mozemy zapisaé

To—Te=to—te=0e— 0to = Ax

gdzie Aa nazywamy réwnaniem czasu (tradyCyjny w astronomii termin ,,rownanie
czasu” nie jest uzywany w sensie rOwnania matematycznego, lecz w sensie pewnej
wartos$ci liczbowej; taka nazwa bierze sig stad, ze odjecie Ao od nieréwno uplywa-
jacego czasu prawdziwego stonecznego sprawia, ze otrzymujemy réwno ptynacy
czas $redni stoneczny). RoOwnanie czasu jest parametrem zmieniajacym si¢ w cza-

sie. Zmiany te obrazuje rysunek 2.10.
20 T T T
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Rys. 2.10. Roczny przebieg rownania czasu.

Czas $redni stoneczny potudnika zerowego (przechodzacego przez Greenwich
koto Londynu) nazywa si¢ czasem uniwersalnym UT (ang. Universal Time).

Postugiwanie si¢ czasem lokalnym w zyciu codziennym bytoby bardzo uciazli-
we, gdyz przy matych nawet przemieszczeniach wzdtuz ziemskich rownolezni-
kow nalezatoby przestawiac¢ zegarki. Dla ztagodzenia tego problemu ustanowio-
no tzw. strefy czasowe. Oprocz potudnika zerowego, dla ktorego odmierzany
jest czas uniwersalny, wyrdézniono tez inne potudniki strefowe odlegle od siebie
po 15° w dhlugosci geograficznej. Caty glob ziemski zostat podzielony na 24
15-stopniowe strefy w taki sposob, ze potudniki strefowe przebiegaja przez
srodki odpowiadajacych im stref. Potudnik zerowy reprezentuje stref¢ czasowa
obejmujaca obszary o dtugosci geograficznej A nalezacej do przedziatu od —7°.5
do 7°.5. Strefa czasu Srodkowoeuropejskiego (potudnik A = —15°) obejmuje
obszary o dlugosciach geograficznych z przedziatu od —22°.5 do —7°.5. W catym
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obszarze strefy przyjmuje si¢ jako obowiazujacy ujednolicony czas réwny cza-
sowi lokalnemu dla potudnika strefowego. Podzial na 24 strefy oznacza, ze cza-
sy strefowe rdznia si¢ migdzy soba o catkowita ilo$¢ godzin, a minuty i sekundy
pozostaja we wszystkich strefach takie same. Od przytoczonego idealnego
podziatu globu ziemskiego na strefy czasowe czyni si¢ z reguly odstepstwa
usprawiedliwione wzgledami praktycznymi, zwykle w zwiazku z takim a nie
innym podziatem administracyjnym czy uksztaltowaniem terenu. Poza tym,
w wielu krajach (w tym rowniez 1 w Polsce), stosuje si¢ sezonowo tzw. czasy
letnie, ktore r6znia si¢ od przystugujacych typowo czaséw strefowych na ogdét
o jedna godzing. Czas letni stosowany w Polsce jest to czas wschodnioeu-
ropejski, czyli czas odpowiadajacy strefie dlugosci geograficznych w zakresie
od —37°.5 do —22°.5. Przy przejsciach z czasu letniego na typowy dla Polski
czas $srodkowoeuropejski (nazywany potocznie ,,zimowym”) nalezy zegarki
cofna¢ o jedna godzing (zyskujemy na czasie, ,,$pimy dtuzej”). Przy przejsciu na
czas letni musimy wskazowki zegarow przesunaé o jedna godzing do przodu
(tracimy na czasie, ,,$pimy krocej”).

Pomigdzy zdefiniowanymi wczes$niej czasami lokalnymi istnieje mozliwos¢ do-
konywania przej$¢, przy wykorzystaniu definicji rownania czasu oraz definicji
samych czasoOw lokalnych. Majac np. pomierzony miejscowy czas gwiazdowy
T+, dwa pozostate czasy otrzymamy z nastepujacych wzordéw, ktorych samo-
dzielne wyprowadzenie zalecamy czytelnikowi (¢wiczenie 81):

To=12"+T.— to
Te=12"+Tu— 0to— A
Podobnie, gdy mamy miejscowy czas prawdziwy stoneczny Te, to pozostale
czasy wyliczymy uzywajac ponizszych wzorow:
To=To— 12"+ 0o
Te=To— A
Znajac czas Sredni stoneczny Te w danym miejscu mozemy przejs¢ na pozostale
czasy uzywajac z kolei formut:
T. =To— 12"+ 06 + A
To=Te+ A
Istnieje S$cisty zwiazek pomigdzy dlugoscia geograficzna miejsca a czasem
lokalnym. Okazuje si¢ bowiem, ze suma dlugosci geograficznej i lokalnego
(czyli dla tejze dlugosci geograficznej) czasu (bez rdéznicy czy uzyjemy czasu
gwiazdowego czy ktoregos$ ze stonecznych) jest stata niezaleznie od miejsca na
Ziemi. Latwo to zauwazy¢ positkujac si¢ rysunkiem 2.11.
Z rysunku widac, ze
tc=tm+Am

a zatem wobec dowolnosci wyboru punktu M
te=t1+ L=t + A4
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Rys. 2.11. Dhugo$¢ geograficzna miejsca na Ziemi a kat godzinny obiektu na sferze niebie-
skiej.

czyli mamy
tt—tL = Az - ﬂ«l

albo tez w oparciu o definicje czasoéw lokalnych

T@l_TQZZ /12—/11
Tel—Tezz 2,2—2,1
T*l—T*zz)Lz—)Ll

Nie tylko ruch wirowy Ziemi moze sluzy¢ za podstawe rachuby czasu. Wsréd
innych zjawisk okresowych, tatwo dostepnych obserwacjom, na uwage zashugu-
je ruch obiegowy Ksi¢zyca wokol Ziemi lezacy u podstaw definicji miesiaca,
a takze ruch obiegowy Ziemi dookota Stonca be¢dacy podstawa definicji roku.
Zarowno miesiac jak 1 rok mozna definiowa¢ w r6zny sposob. Oto wazniejsze
definicje:
miesiqc synodyczny (lezacy u podstaw kalendarzowej rachuby czasu) — okres
pelnego cyklu faz Ksiezyca, np. odstep czasu dzielacy kolejne nowie lub
penie Ksiezyca, wynoszacy $rednio 29° 12" 44™ 3°,

miesiqc syderyczny (gwiazdowy) — okres pelnego obiegu Ksigzyca wokot
Ziemi, czas po uptywie ktorego Ksiezyc powrdcei do tego samego miejsca
na tle gwiazd, wynoszacy $rednio 27°¢ 7" 43™ 11°,

miesiqc smoczy — okres pomiedzy dwoma kolejnymi przej$ciami Ksigzyca
przez ten sam wezet orbity wynoszacy $rednio 27° 5" 5™ 36°,

miesiqc anomalistyczny — okres pomigdzy dwoma kolejnymi r?rzejéciami
Ksiezyca przez perygeum jego orbity wynoszacy $rednio 27° 13" 18™ 37°,
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rok zwrotnikowy (lezacy u podstaw kalendarzowej rachuby czasu) — odstep
czasu miedzy dwoma kolejnymi przejsciami Stonca przez punkt Barana
(czyli okres powtarzania si¢ por roku), wynoszacy 365°5"48M46° (365.2422
dob srednich stonecznych),

rok gwiazdowy — okres, po ktérym Stonce przemierzy cata ekliptyke i znowu
znajdzie si¢ na tle tych samych gwiazd, wynoszacy 365%6"9™10° (365.2564
déb srednich stonecznych),

rok anomalistyczny — okres mi¢dzy dwoma kolejn%/mi przej$ciami Ziemi przez
peryhelium jej orbity wynoszacy $rednio 365%5"9™10°,

rok zaémieniowy — okres uptywajacy migdzy kolejnymi przej$ciami Stonca
przez ten sam wezel (patrz paragraf 5.6) orbity Ksiezyca, wynoszacy
346.6200 dob srednich stonecznych.

Cwiczenia

78. O ile r0znig si¢ czasy gwiazdowe:

a) Krakowa (A = -19°58") i Czestochowy (A =-19°07"),
b) Moskwy (A =-37°34") i Meksyku (A = +99°09)?
(Rozw.: a) 3™.4, b) 9"6™.9)

79. Czy moze si¢ zdarzy¢, ze dobrze chodzacy zegarek reczny oraz zegar sto-

neczny wskaza jednoczesnie potudnie: a) w Krakowie, b) w Szczecinie ?
(Rozw.: a) nie, b) tak )

80. Pewne zjawisko mialo miejsce o godzinie 13:45 lokalnego czasu gwiazdo-
wego w Krakowie w dniu 11 XI 1999 roku. Jaka godzing wskazywaty wtedy
zwykle zegarki tamze? Brakujace dane odczyta¢ z tabeli I zamieszczone]
w Dodatku A. (Rozw.: 10:05)

81. Znalez¢ formuly pozwalajace otrzymac:

a) miejscowy czas $redni stoneczny i czas prawdziwy stoneczny, gdy znany
jest czas gwiazdowy,

b) miejscowy czas gwiazdowy i prawdziwy stoneczny, gdy znany jest czas
Sredni stoneczny,

¢) miejscowy czas gwiazdowy 1 Sredni stoneczny, gdy znany jest czas praw-
dziwy sloneczny.

82. Czy zegar stoneczny wykonany dla szerokos$ci geograficznej ¢ = 50° bedzie
wymagat przerobek, by dobrze wskazywac czas na szerokosci geograficzne;j

¢ =-50°?
2.5. Kalendarzowa rachuba czasu

Doba $rednia stoneczna, miesigc synodyczny i rok zwrotnikowy leza u podstaw
kalendarzowej rachuby czasu. Wobec tego, ze ani rok zwrotnikowy ani tez mie-
sigc synodyczny nie sa catkowitymi wielokrotnosciami dob $rednich stonecznych,
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a wypada, aby miesiac czy rok kalendarzowy miaty catkowita ich liczbg, dokona-
no nastgpujacych ustalen:

1. Rok kalendarzowy liczy 365 dob srednich stonecznych, o ile nie jest tzw. ro-
kiem przestgpnym, ktoéry ma 366 dob. Jesli numer kolejny roku, liczac od po-
czatku naszej ery, jest podzielny przez 4, to taki rok jest przestgpny. Od tej regu-
ly jest jednak wyjatek — gdy numer roku jest podzielny przez 100, to rok (mi-
mo podzielnos$ci przez 4) nie jest przestgpny. Jednakowoz gdy numer roku po-
dzielny jest przez 400, to mimo podzielnosci przez 100 pozostaje on rokiem
przestgpnym. Wprowadzenie lat przestgpnych zgodnie z taka, nieco dziwna re-
gula, sprawia ze poszczegolne pory roku rozpoczynaja si¢ zawsze w poblizu
ustalonych dat; 21 III (wiosna), 22 VI (lato), 23 IX (jesien) i 22 XII (zima).

2. Rok kalendarzowy liczy 12 miesigcy kalendarzowych o ustalonych nazwach
I dlugosciach mierzonych w dobach prawdziwych stonecznych;

styczen — — 31,

luty — 28 dob w lata zwykle, a 29 w lata przestepne,
marzec  — 31,
kwiecien — 30,

maj — 31,
czerwiec — 30,

lipiec — 31,
sierpien — 31,
wrzesien — 30,
pazdziernik — 31,
listopad — 30,

grudzien — 31.

Miesiace kalendarzowe roznia si¢ znacznie swa dhlugoscia od miesiaca syno-
dycznego (297 12" 44™ 3°), czego naturalng konsekwencja jest to, ze zmiany por
roku ani zmiany miesig¢cy nie przypadaja o jakiej$ ustalonej fazie Ksigzyca. To
wlasnie w zwiazku z tym daty tzw. §wiat ruchomych, ,trzymajacych si¢” fazy
Ksigzyca, a nie tylko pory roku, sa z roku na rok r6zne. Przyjmuje si¢ zasadg, ze
najblizsza niedziela po pierwszej wiosennej pelni Ksiezyca jest Niedzielq Wiel-
kanocngq. Inne $wigta ruchome liczone sa juz w oparciu o datg tej niedzieli.

Tak w przesztosci jak i obecnie czynione sa tu 1 6wdzie odstgpstwa od przedsta-
wionych regut dotyczacych kalendarzowej rachuby czasu. Wyzej opisane zasady
0dnosza si¢ do tzw. kalendarza gregorianskiego, czyli kalendarza zreformowa-
nego w 1582 roku z polecenia papieza Grzegorza XIII. Przyktadowo, kalendarz
julianski czy tez nowy kalendarz wschodni, ktore sa czasem uzywane w niekto-
rych kosciotach chrze$cijanskich, kieruja si¢ nieco innymi regutami ustalania dat
Swiat ruchomych.
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Cwiczenia

83. Zgodnie z reguta Hipokratesa czas trwania ciazy u czlowieka wynosi 10
miesi¢cy ksiezycowych. Ktéry sposrod zdefiniowanych wezes$niej miesigcy
moégt Hipokrates mie¢ na uwadze, skoro za normalny czas trwania ciazy
uznaje si¢ 280 + 14 dni? (Rozw.: najlepiej pasuje miesiqc anomalistyczny)

84. Napisa¢ program komputerowy liczacy odstgp czasu dzielacy dowolne dwie
daty w ramach uzywanego obecnie kalendarza.

85. Napisa¢ program komputerowy liczacy dzien tygodnia dla dowolnie zadane;j
daty w ramach obowiazujacego kalendarza.

86. Napisa¢ program komputerowy pozwalajacy wyznaczy¢ kalendarz na zada-

ny rok.
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3. Przyklady wykorzystania prostych obserwacji astronomicznych

W tym rozdziale podano kilka przyktadéw praktycznego zastosowania prostych
obserwacji astronomicznych. Przy doborze przyktadow zatozono, ze obserwator
nie dysponuje zadnym specjalnym przyrzadem do prowadzenia obserwacji
astronomicznych. Astronomowie dysponujac precyzyjnymi przyrzadami potrafia
dokonywa¢ wyznaczen z bardzo duza doktadnoscia. Czgsto dla potrzeb doktad-
nosci modyfikuja nieco same idee przeprowadzania obserwacji.

Przed przystapieniem do wykonania proponowanych nizej prostych ¢wiczen
obserwacyjnych mozna sprobowac¢ wykona¢ samodzielnie przyrzad pomiarowy
nazywany gnomonem, ktéry moze znacznie utatwic¢ niektore pomiary. Ghomon
(rys. 3.1) pozwala mierzy¢ dlugos¢ cienia rzucanego przez pionowy pret
w $wietle Stonca lub Ksig¢zyca. Sktada si¢ z ptaskiej, sztywnej podstawy oraz
Z zamocowanego prostopadle do niej, cienkiego prostego preta.

stup gnomonu

podstawa gnomonu

Rys. 3.1. Schemat ideowy gnomonu.

Aby wykona¢ podstawe gnomonu nalezy wycia¢ np. kwadratowy kawatek deski
lub jakiej$ sztywnej ptyty. Rozmiar podstawy staramy si¢ uzyska¢ mozliwie duzy
(jesli podstawa jest kwadrat to jego bok nie powinien by¢ mniejszy niz 30 cm).
W srodku podstawy mocujemy, prostopadle do niej, pret (np. patyk, drut lub
gwo6zdz z obcigta gtowka). Wysokos¢ stupa gnomonu (czyli dlugos¢ naszego pre-
ta) nic powinna by¢ zbyt duza. W przypadku podstawy kwadratowej o boku 30
cm wysoko$¢ ta powinna wynosi¢ okoto 6 cm (gdy stup jest zbyt wysoki to
W czasie obserwacji jego cien nie zmiesci si¢ caty na podstawie). Aby z pomoca
gnomonu pomierzy¢ wysokos$¢ Stonca w czasie gorowania nalezy podstawe przy-
rzadu ustawi¢ idealnie w poziomie (postugujac si¢ np. poziomica). Ideg pomiaru
wysokosci zrodla Swiatta nad horyzontem przedstawiono na rys.3.2.

N

h

C
Rys. 3.2. Idea pomiaru wysokosci Stonca z uzyciem gnomonu.
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Mierzac doktadnie dlugo$¢ stupa s (dla raz sporzadzonego gnomonu jest to war-
to$¢ stata) oraz dhugosc¢ cienia c, potrafimy wyliczy¢ wysokos$¢ h ze wzoru:

toh=-
gh =~

3.1. Wyznaczanie kierunkow swiata

a) W pogodna noc na pétkuli poétnocnej stajemy twarza zwrdcona w kierunku
gwiazdy polarnej. Za plecami bedziemy mie¢ wtedy potudnie, a przed soba
pénoc. Zachod bedzie po lewej a wschod po prawej stronie.

b) W sloneczny dzien ustawiamy pionowa tyczke lub wykorzystujemy jakis
obiekt juz stojacy pionowo 1 mierzymy dlugos¢ rzucanego cienia. Dokonuje-
my wielu pomiaréw(powiedzmy co 10 minut) rozpoczynajac przed potu-
dniem (powiedzmy ok. godz. 10-tej), a konczac po poludniu. Obserwacje
prowadzimy w celu zarejestrowania Kierunku, dla ktorego dlugos¢ cienia jest
najmniejsza. Kierunek ten pokrywa si¢ z kierunkiem poétnoc-potudnie, przy
czym koniec cienia jest skierowany na poinoc. Ustawiajac si¢ twarza w kie-
runku pétnocnym po lewej rece mamy zachdd a po prawej wschod.

c¢) Obserwujemy zachod Stonca w pierwszym dniu wiosny lub jesieni. Wtedy to
deklinacja Stonica wynosi w przyblizeniu zero, co oznacza, ze Stonce zacho-
dzi prawie idealnie na zachodzie (rownik niebieski zawsze przecina horyzont
w kardynalnych punktach horyzontu W i E, a obiekty o deklinacji rownej ze-
ro leza wlasnie na rowniku). Jesli twarza jesteSmy skierowani wtasnie na za-
chodzace Stonce, to po prawej rece mamy pdinoc, po lewej potudnie, a z ty-
tu wschod. W identyczny sposob daje sig¢ okresli¢ kierunki §wiata obserwu-
jac w te dni wschod Stonca zamiast zachodu.

d) Sprawdzamy w tablicach astronomicznych, w ktore dni w ciagu rozwazanego
roku deklinacja Ksigzyca wynosi zero. W te dni mozemy obserwowac (o ile
nie zaistnieja okoliczno$ci utrudniajace, np. niekorzystna faza Ksigzyca) za-
chodzacy czy tez wschodzacy Ksiezyc 1 okresla¢ kierunki §wiata identycz-
nie jak w metodzie poprzedniej z wykorzystaniem obserwacji Stonca.

e) Sprawdzamy na mapie nieba, ktore sposrod wzglednie jasnych gwiazd leza
bardzo blisko rownika niebieskiego. Obserwujac wschody 1 zachody takich
gwiazd znowu jesteSmy w stanie wyznaczy¢ kierunki Swiata. Ta metoda
moze by¢ uzyta w dowolna pogodna noc w ciggu roku. Nalezy si¢ jednak
zatroszczy¢ o odpowiednie miejsce dla przeprowadzenia obserwacji. Moze
si¢ bowiem zdarzy¢, ze ekstynkcja atmosferyczna (ostabienie blasku obiektu
w zwiazku z przechodzeniem $wiatta przez atmosfere ziemska), ktora przy
horyzoncie jest duza, tak ostabi nasza gwiazdg, ze podczas wschodu czy za-
chodu uczyni ja niewidoczna.
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3.2. Wyznaczanie szerokosci geograficznej miejsca obserwacji

Szerokos¢ geograficzna najtatwiej wyznaczy¢ mierzac wysoko$¢ gorowania
obiektu o znanej deklinacji. Jesli obiekt goruje np. na potudnie od zenitu, to wy-
sokos$¢ gorowania HGS = 90° — ¢ + d (patrz rozdziat 2.2). Wyznaczenia moze-
my dokona¢ zarowno w czasie stonecznego dnia jak i pogodnej nocy:

a) (w ciagu dnia) Obserwacja polega na pomierzeniu dlugosci najkrotszego cie-
nia dla $wiatla stonecznego rzucanego przez pionowo ustawiony przedmiot
o znanej dlugosci. Tym przedmiotem moze by¢ pret albo tyczka specjalnie przy-
gotowana do celow obserwacji. Tyczk¢ mocujemy pionowo na ptaskim (prosto-
padtym do pionu) terenie. Za wysokos$¢ tyczki przyjmujemy dtugos¢ jej wysta-
jacej ponad powierzchnig terenu czgsci. W kilkuminutowych odstepach czasu
zaznaczamy koniec cienia rzucanego przez tyczke. Obserwacje najlepiej rozpo-
cza¢ ok. 2 godziny przed potudniem, a skonczy¢, gdy zauwazymy, ze cien za-
czyna si¢ wydtuza¢. Gdy pomierzymy dtugos¢ najkrotszego cienia C 0raz Wyso-
kos¢ tyczki s, to wysokos¢ gorowania Stonca otrzymamy wprost ze wzoru:

tg(HGS,) =

Szukana szerokos$¢ geograficzna ¢ wyrazi si¢ wzorem:

0 = 90° — HGS@ + 6@

Jesli obserwacji dokonamy w dniu rownonocy wiosennej lub jesiennej, to za
deklinacje Stonca wstawimy warto$¢ zero, jesli w pierwszym dniu lata lub zimy,
wtedy za deklinacje wstawimy odpowiednio wartosci +23°27 i —23°27’, czyli
maksymalna 1 minimalng warto$¢ deklinacji Stonca. Dla obserwacji dokonywa-
nych w inne dni roku deklinacj¢ Stonca nalezy odczyta¢ z rocznika astrono-
micznego.

b) (w pogodna noc) Chcac pomierzy¢ wysokos¢ gorowania wybranej gwiazdy
(o0 znanej deklinacji, np. w oparciu o jaki$ katalog gwiazd czy atlas nieba) mu-
simy dysponowac jakim$ przyrzadem pozwalajacym mierzy¢ wysokosci gwiazd
nad horyzontem w czasie gorowania. W przypadkach gdy nie zalezy nam na
bardzo doktadnym wyznaczeniu tej wysoko$ci, wystarczy postuzy¢ si¢ odpo-
wiednio zamontowana prosta listwa stuzaca jako celownica. Listwe mozna za-
mocowac¢ jednym koncem w uchwycie pozwalajacym na obrot tejze w plasz-
czyznie pionowej zawierajacej lokalny potudnik niebieski, czyli w ptaszczyznie
przechodzacej przez zenit, nadir i kardynalne punkty horyzontu N i S. Gwiazda
gorujac przechodzi przez potudnik 1 wtedy nalezy wycelowac listwe doktadnie
w nia. Tak musimy zamontowac¢ nasza celownice, by méc mozliwie najdoktad-
niej pomierzy¢ (bezposrednio lub posrednio) kat migdzy poziomem a kierun-
kiem na gwiazde, czyli szukana wysoko$¢ gorowania. Gdy to si¢ nam juz uda,
wtedy wyliczymy szerokos$¢ geograficzna miejsca znowu ze wzoru:

¢=90°—HGS + &
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Jest rzecza oczywista, ze jeslibySmy wybrali do obserwacji gwiazde goérujaca na
poinoc od zenitu, wtedy zamiast mierzy¢ HGS mierzylibySmy HGN, a szero-
kos$¢ geograficzna wyznaczaliby$my ze wzoru (patrz rozdziat 2.2):

HGN = ¢ +90° -6
3.3. Wyznaczanie kata nachylenia ekliptyki do réwnika niebieskiego (&)

Znajac szeroko$¢ geograficzna ¢ miejsca, w ktérym si¢ znajdujemy, mozna
W prosty sposéb wyznaczy¢ kat €. Jest to wazny kat, lezacy u podstaw definicji
stref polarnych na Ziemi oraz strefy zwrotnikowej. Strefa zwrotnikowa rozciaga
si¢ bowiem migdzy zwrotnikiem raka (¢ = € ) a zwrotnikiem koziorozca
(p=—¢€). Dla ¢ = + (90° — £ ) mamy natomiast kota polarne, czyli wyznaczaja-
ce na globie ziemskim obszary wystepowania dni i nocy polarnych. Doswiad-
czalne wyznaczenie kata € polega znowu na pomiarze najkrotszego cienia
w Swietle stonecznym rzucanego przez pionowy pret. Tym razem jednak pomia-
ru nalezy dokona¢ w dniu przesilenia letniego lub zimowego. Zwazywszy, ze nie
dokonamy prostymi metodami bardzo precyzyjnych pomiaréw, mozemy wyko-
nywac¢ doswiadczenia rowniez kilka dni przed 1 po przesileniach. Dla umiarko-
wanej strefy potkuli potnocnej Stonce goruje na potudnie od zenitu. Pomiar naj-
krétszego cienia pozwala obliczy¢ HGS dla Stonca. Przeksztalcajac wyrazenie
na HGS (patrz rozdzial 2.2) 1 utozsamiajac € z bezwzgledna wartoscia ekstre-
malnej w ciagu roku deklinacji Stofica otrzymamy wzor:
=1 (HGSo + ¢ —90°)

gdzie znak ,,+” zastosujemy gdy obserwacji dokonamy w okolicach nocy §wig-
tojanskiej, a znak ,— gdy wykonamy pomiary w okolicy swiat Bozego Naro-
dzenia.

3.4. Wyznaczanie prawdziwego poludnia

Prawdziwym potudniem nazywamy moment, w ktorym obserwujemy, ze Stonce
wlasnie goruje. Moment ten mozemy okresli¢ odnotowujac czas wskazywany
przez jaki$ poprawnie ustawiony zegar, ktorym dysponujemy w czasie obserwa-
cji. Wyznaczy¢ potudnie prawdziwe w danym dniu i miejscu oznacza udzieli¢
odpowiedzi na pytanie, o ktoérej godzinie np. czasu srodkowo-europejskiego ma-
my do czynienia z gérowaniem Stonca.

Wyznaczenie momentu gorowania mozna zrealizowa¢ mierzac dlugos$¢ cienia
w §wietle stonecznym rzucanego przez pionowy pret ustawiony na poziomej
powierzchni. Tym razem jednak zaznaczajac w niewielkich odstgpach czasu
punkty na powierzchni odpowiadajace koncom cienia nanosimy réwniez czas,
w ktorym dokonano zaznaczenia. Prowadzac obserwacje np. przez okres okoto
3 godzin otrzymamy kilkadziesiat par liczbowych postaci (c; , t; ), gdzie ¢ ozna-
cza dtugos$¢ cienia tyczki w czasie t. W oparciu o takie pomiary mozemy stwier-
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dzi¢, w jakim czasie cien byl najkrotszy, czyli kiedy mieliSmy do czynienia
z prawdziwym potudniem.

3.5. Wyznaczanie lokalnego czasu gwiazdowego

Nawet gdyby wszystkie zegary Swiata si¢ zatrzymaly i nie mielibySmy mozli-
wosci bezposredniego ustawienia naszych zegarkéw na wiasciwa godzing, to
przy pomocy prostych obserwacji astronomicznych mozna tego dokonac¢. W pa-
ragrafie 2.4 pokazano, ze mozna dokonywa¢ przejs¢ pomiedzy ré6znymi rodza-
jami czasOw lokalnych. Wystarczy zatem wyznaczy¢ jeden z nich, by otrzymac
pozostate. Powiedzmy, ze chcemy wyznaczy¢ lokalny (czyli dla miejsca w kto-
rym dokonujemy obserwacji) czas gwiazdowy. Mozemy wyj$¢ od definicji cza-
su gwiazdowego
Tx= OCgwiazd gorujacych

Powiedzmy, ze rozporzadzamy jakim$ katalogiem gwiazd lub mapa nieba,
w ktorych mozemy odnalez¢ rektascensje o dla kilku wybranych przez nas
obiektow. Problem obserwacyjny sprowadza si¢ do zarejestrowania momentu
gorowania gwiazdy o znanej rektascensji. By to uczynié, nalezy wczesniej wy-
znaczy¢ lini¢ potnoc-potudnie uzywajac np. jakiejs sposrod wyzej opisywanych
metod. Najprosciej jest w czasie dnia znalez¢ gdzies w okolicy wysoki pionowy
stup lub maszt. Zaznaczajac w stoneczny dzien odpowiednio czgsto koniec cie-
nia takiego masztu znajdujemy punkt odpowiadajacy najkrotszemu w ciagu dnia
cieniowi. Punkt ten wyrdzniamy sposrod pozostatych zaznaczajac go tak, by
moc go odnalez¢ noca. Mozna np. wbié palik. Przed przystapieniem do obser-
wacji momentu gérowania interesujacych nas gwiazd dobrze byloby jako$ za-
znaczy¢ linig¢ laczaca wspomniany palik z podstawa masztu (np. rozciagnac
1 naprezy¢ zwykly sznurek). Bylaby to linia pétnoc-potudnie. Dla obserwacji
czasu gwiazdowego potrzebny jest nadto zegar gwiazdowy (moze to by¢ zwykty
zegarek, jesli nie zalezy nam na dtugotrwatym przechowywaniu wyznaczonego
czasu — zegar gwiazdowy w ciagu jednego roku przyspiesza w stosunku do
zwyklego o jedna dobe, czyli w ciagu doby o cztery minuty). Zegar powinien
chodzi¢ wskazujac jaki$ tam fatszywy czas. Majac ze sobg taki zegar ustawiamy
si¢ na wyznaczonej linii w takiej odlegtosci od masztu, aby interesujaca nas
gwiazda w czasie gorowania zostala przez maszt przystonigta. Gdy gwiazda
schowa si¢ za masztem wtedy ustawiamy na zegarku warto$¢ jej rektascens;ji
(wyrazonej zwyczajowo w mierze czasowej). Od tej chwili nasz zegar pokazuje
lokalny czas gwiazdowy (naturalnie obarczony pewnym bi¢dem wynikajacym
z mniejszych lub wigkszych niedoskonato$ci w przeprowadzaniu obserwaciji).
Im cienszy 1 wyzszy bedzie maszt tym dokladnie; wyznaczymy czas. Jesli po
jakim$ czasie kolejna gwiazda z naszej listy gérujac chowa si¢ za masztem, to
mozemy sprawdzié, czy jej rektascensja jest wlasnie wtedy wskazywana przez
nasz zegarek. Jesli tak, to upewniamy si¢ co do poprawnego jego chodu. Jesli
nie, to mozna zegar na nowo ustawic.
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Gdy mamy juz na naszym zegarze czas gwiazdowy, to nie wiele trzeba do od-
tworzenia czasu urz¢gdowego. Czas ten, w przypadku Polski, bedzie o godzing
(zima) lub o dwie (gdy obowiazuje czas letni) wigkszy niz czas uniwersalny UT.
Czas UT jest czasem s$rednim stonecznym w Greenwich. Otrzymamy go z czasu
gwiazdowego dla Greenwich uzywajac formuty (podanej w rozdziale 2.4):
UT =Tog = Teg + 12" — 0to — At

Sam za$ czas gwiazdowy w Greenwich ro6zni si¢ od posiadanego przez nas aku-
rat o tyle, ile wynosi dtugo$¢ geograficzna miejsca, w ktorym si¢ znajdujemy
(Jak pokazano w rozdziale 2.4, r6znica w czasach lokalnych rowna jest rdéznicy
dlugosci geograficznych miejsc dla ktorych dany rodzaj czasu rozwazamy).

Wynosi on:

T*G = T*nasz + lnaszego miejsca

Majac zatem wyliczony czas uniwersalny dla okre§lonego czasu gwiazdowego,
wskazywanego przez nasz zegarek, otrzymamy nasz czas strefowy dodajac do
UT jedna godzing (lub dwie, w przypadku gdy mamy w Polsce czas letni). Caty
rachunek wykonujemy dla jakiej$ ustalonej chwili miejscowego czasu gwiaz-
dowego (najlepiej dla okraglej godziny, ktéra ma by¢ pokazywana przez nasz
zegarek wnet po planowanym zakonczeniu rachunkéw). Po wykonaniu tego ra-
chunku jesteSmy w stanie ustawi¢ juz nasz zegarek tak, by pokazywal czas
urzedowy. Warto$¢, o jaka nalezy nasz zegarek przesunaé, otrzymamy odejmu-
jac warto$¢ miejscowego czasu gwiazdowego uzyta do obliczen od wyniku
tychze obliczen. Jesli ta réznica jest dodatnia, przesuwamy zegar do przodu.
W przeciwnym wypadku nalezy zegarek cofnac.

3.6. Wyznaczanie dlugosci geograficznej miejsca obserwacji

Aby wyznaczy¢ dlugo$¢ geograficzna danego miejsca, wystarczy pomierzy¢
miejscowy czas gwiazdowy. Pokazano wczesniej (rozdzial 2.4), ze shusznym jest
rOwnanie

Ta—To=A—4A
Jesli wskaznik ,,2” odnies¢ do poludnika zerowego w Greenwich, to rdGwnanie
powyzsze mozna zapisac jako:

Te— T*G = ;LG -A
gdzie Ag = 0 jako dtugos¢ geograficzna potudnika zerowego. Szukana dtugosé
geograficzna A wyraza si¢ wzorem:

A= Tag - Tx

Skoro miejscowy czas gwiazdowy T traktujemy jako pomierzony, to dla obli-
czenia A potrzebna jest znajomos$¢ czasu gwiazdowego Tsg. Warto$é te otrzy-
mamy z czasu uniwersalnego UT. Sam czas uniwersalny to czas pokazywany
przez zwykte zegarki pomniejszony (w Polsce) o 1 godzing w okresie obowia-
zywania czasu zimowego lub o 2 godziny, gdy obowiazuje czas letni. Korzysta-
jac z definicji czasu gwiazdowego mozemy zapisac
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Tog=tog+ o

Z definicji czasu $redniego stlonecznego mamy natomiast

Tog = UT =tog + 12" stad tog = UT — 12"

Jesli nadto skorzystamy z definicji rGwnania czasu

A0 = O — Ob

to dostaniemy

0o = A+ 0o

Czas gwiazdowy w Greenwich wynosi wigc

T*Gzteg+ae:UT—12h+a9+A(X

Zatem dlugos$¢ geograficzna otrzymamy ze wzoru

A=UT 12"+ oo + At — T«

Wartos$ci oo | A odczytamy dla danej daty z tabeli |, zamieszczonej w Dodatku
A lub z rocznika astronomicznego.

Cwiczenia

87.

88.

89.

90.

91.

92.

93.

Czy mozna wyznaczy¢ szeroko$¢ geograficzna miejsca mierzac dtugosé naj-

krétszego cienia rzucanego w S$wietle stonecznym przez poziomy pret

umieszczony prostopadle do pionowej Sciany lezacej doktadnie na linii

wschod zachod?

W pionowej Scianie, ustawionej doktadnie na potudniowy zachéd, tkwi pro-

stopadle do niej wbity gwo6zdz. Wystajaca ze Sciany cz¢$¢ gwozdzia ma dtu-

go$¢ 12 cm. Dhugos¢ pionowego cienia tego gwozdzia w pierwszym dniu la-

ta wynosi tez 12 cm. Na jakiej szerokosci geograficznej znajduje si¢ Sciana?
(Rozw.: ¢ = 62°37".2)

Dysponujac obrotowa mapa nieba okresli¢ przyblizone wspotrzedne (¢,0)

Syriusza, Wegi, Aldebarana, Deneba i Altaira.

Chcac wyznaczy¢ czas gwiazdowy obserwator wybrat sobie pie¢ gwiazd

o rektascensjach 10" 44™ 11" 03™, 11" 27™, 12" 04™ i 12" 35™ . Gérowania

tychze gwiazd nastapity wedlug jego zegarka w nastgpujacych momentach:

3" 52™ 4" 16™, 4" 35™, 5" 14™ j 5" 47™. Jaka jest poprawka dla uzytego do

obserwacji zegarka (o ile nalezy przesuna¢ zegarek do przodu aby wskazy-

wal poprawnie czas gwiazdowy)? (Rozw.: 6"49™.8)

W pewnej miejscowosci w Polsce w dniu 15 czerwca 2000 roku stwierdzo-

no, ze o godzinie 11:15 czas gwiazdowy wynosit T.=4"7™, Jaka jest dlugosé

geograficzna miejscowosci? (Rozw.: A =-19%")

O ktorej godzinie czasu srodkowoeuropejskiego wzeszto w Krakowie Stonce

w dniu 15 lutego 2002 roku?

O ktorej godzinie gérowat Syriusz dnia 15 maja 2000 roku w Czgstochowie?
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4. Podstawowe wiadomosci o obserwacjach astronomicznych

Obserwacje astronomiczne w ogromnej mierze przyczyniaja si¢ do poznania

otaczajacego nas Wszechswiata. Nalezy jednak zdawac sobie sprawe z tego, ze

sama obserwacja, nawet jesli jest poprawnie zaplanowana i wykonana, nie moze
da¢ przyczynku poznawczego, jesli nie zostanie ,,obrobiona myslowo”, jesli nie
zostanie poprawnie odczytana, zinterpretowana.

W obserwacjach astronomicznych mozna wyrdzni¢ dwie zasadnicze grupy:

a) obserwacje astrometryczne — obserwacje potozen cial niebieskich oraz
zmian tych potozen,

b) obserwacje astrofizyczne — obserwacje stawiajace sobie za cel wydobycie
informacji o warunkach fizycznych panujacych w badanych obszarach
Wszechs$wiata.

Dla wzmozenia mozliwosci obserwacyjnych wymysla si¢ coraz to doskonalsze
instrumenty rejestrujace docierajace promieniowanie. Promieniowanie elektro-
magnetyczne 1 korpuskularne traktuje si¢ bowiem jako gtowne nosniki informa-
cji 0 procesach zachodzacych w materialnym Wszechswiecie.
Jeszcze stosunkowo niedawno obserwacje astronomiczne ograniczaly si¢ do
bardzo waskiego przedziatu fal elektromagnetycznych — do zakresu widzialne-
go. Rozwoj nauki i techniki w XX wieku sprawit, Ze obecnie istnieja mozliwosci
obserwacji w pelnym zakresie widma elektromagnetycznego. Nadto mozliwa
jest detekcja i pomiar promieniowania korpuskularnego. Atmosfera ziemska ze
wzgledu na swoja pokazng mase oraz ze wzgledu na taki a nie inny sktad stano-
wi przeszkode nie do pokonania dla wigkszosci fotonow promieniowania elek-
tromagnetycznego. Bez powazniejszych przeszkod do powierzchni Ziemi docie-
ra promieniowanie widzialne i promieniowanie radiowe. Promieniowanie z za-
kresu podczerwieni dociera tylko w kilku bardzo waskich przedziatach dtugosci
fali. Promieniowanie ultrafioletowe, X i y moze by¢ rejestrowane tylko przez
instrumenty umieszczone wysoko ponad Ziemia, poza gestymi warstwami at-
mosfery.

U astronomicznych przyrzadow obserwacyjnych mozna na ogét wyrdzni¢ dwa

zasadnicze moduty:

a) modut skupiajacy mozliwie jak najwigcej promieniowania przychodzacego od
badanego obiektu czy obszaru nieba,

b) modul rejestrujacy pochwycone promieniowanie.

Troska o pierwszy z wymienionych modutéw wynika stad, ze w wigkszos$ci

przypadkéw natgzenia promieniowania docierajacego do obserwatora od bada-

nych zrodet sa zbyt stabe, by mdc je bezposrednio mierzy¢. Troska o drugi wyni-
ka z koniecznosci utrwalenia wynikow obserwacji w celu umozliwienia ich ana-
lizy, czesto wielokrotnej 1 w roznych aspektach.
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4.1. Obserwacje w dziedzinie optycznej
4.1.1. Elementy skupiajace Swiatlo

Zespodt elementow optycznych, ktorego zadaniem jest skupienie promieniowania
oraz wytworzenie wiernego obrazu rzeczywistego badanego obiektu nosi nazwe
teleskopu. W zaleznosci od rodzaju uzytego skupiajacego elementu optycznego
rozroznia si¢ teleskopy zwierciadlowe (reflektory) i teleskopy soczewkowe
(refraktory lub po prostu lunety). Konstruuje si¢ tez teleskopy mieszane, z uzy-
ciem zwierciadet 1 soczewek.

Najprostszy teleskop to luneta astronomiczna (rys. 4.1). Swiatto skupiane jest
przez achromatyczny uktad soczewek nazywany obiektywem. W ognisku obiek-
tywu powstaje rzeczywisty (odwrdcony, pomniejszony) obraz ogladanego
przedmiotu. Obraz ten oglada si¢ przy pomocy okularu — uktadu soczewek
dziatajacego jak lupa.

obiektyw
okular tubus soczewkowy

F [

Rys. 4.1. Ideowy schemat lunety astronomicznej Keplera.

Budujac lunete astronomiczna dazymy do tego, aby elementy optyki nie wnosity
deformacji obrazu oraz zeby ilo$¢ $wiatla rozproszonego i zaabsorbowanego
przy przejsciu przez lunete byta minimalna. Dazymy tez do tego, aby Srednica
1 ogniskowa obiektywu byly mozliwie duze.

Wsrod teleskopow  zwierciadtowych stosuje si¢ rézne rozwiazania uktadu
optycznego. W uktadzie optycznym Newtona (rys. 4.2) promienie po odbiciu od
obiektywu zwierciadlowego (o powierzchni paraboloidalnej dla uniknigcia aber-
racji sferycznej) zanim dotra do jego ogniska natrafiaja na zwierciadto ptaskie
wyprowadzajace je na zewnatrz tuby teleskopu. W ognisku powstaje odwroécony
obraz rzeczywisty ogladanego przedmiotu. Mozemy przedmiot obserwacji ogla-
da¢ z uzyciem okularu soczewkowego, tak jak w przypadku lunety astrono-
micznej.

paraboloidalny
obiektyw zwierciadtowy

ptaskie lustro wtérne
(ﬁ( <
\
1

F
Rys. 4.2. Uktad optyczny Newtona.
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W ukladzie Cassegraina (rys. 4.3) wypukle, hiperboloidalne zwierciadto wtérne
kieruje Swiatlo przychodzace od gtdéwnego zwierciadla, paraboloidalnego obiek-
tywu, z powrotem do otworu wydrazonego w centralnej czesci obiektywu
1 ogniskuje je poza tubg teleskopu ale w jej osi. Zastosowanie wtdrnego zwier-
ciadta w ksztalcie hiperboloidy wypuktej powoduje (w odroznieniu od zwiercia-
dla ptaskiego) wydtuzenie ogniskowej obiektywu. Takie rozwiazanie pozwala
osiaga¢ duze ogniskowe teleskopu przy stosunkowo kréotkim tubusie.

zwierciadfo paraboloidalne
hiperboloidalne zwierciadfo wtérne

:
—{

Rys. 4.3. Uklfad optyczny Cassegraina.

M

Uktad optyczny coudé (rys. 4.4) jest pomyslany tak, aby potozenie ogniska bylo
stale, niezaleznie od skierowania teleskopu. Urzadzenia rejestrujace ogniskowa-
ne przez teleskop Swiatto moga by¢ duze 1 cigzkie 1 taczenie ich na sztywno
z tubusem byloby bardzo uciazliwe, a w niektorych przypadkach wrecz niemoz-
liwe. W tym uktadzie zestaw zwierciadel typowy np. dla uktadu Cassegraina jest
uzupetniony uktadem zwierciadet ptaskich wyprowadzajacym $wiatto np.
wzdluz wzajemnie prostopadtych osi obrotu w montazu teleskopu.

zwierciadfo 0§ obrotu teleskopu
P arabolo:dalng/ hiperboloidalne zwierciadfo wtérne

!

— IT: zwierciadta ptaskie

F 1 S~ 0$ obrotu teleskopu

Rys. 4.4. Uktad optyczny coudé.

W grupie teleskopéw zwierciadtowo-soczewkowych na szczegodlng uwage za-
stuguja tzw. kamery Schmidta i kamery Maksutowa. Nazwe ,kamery” za-
wdzigczaja te teleskopy swojemu typowemu przeznaczeniu do fotografowania
nieba. Charakteryzuje je stosunkowo duze, wolne od zakldcen, pole widzenia.
W kamerze Schmidta (rys. 4.5) i Maksutowa (rys. 4.6) $wiatlo zanim osiagnie
sferyczne zwierciadlo obiektywu przechodzi przez szklana soczewke korekcyj-
nq, korygujaca bieg promieni tak, aby zlikwidowa¢ produkowana przez zwier-
ciadto sferyczne aberracje sferyczna. Obraz rzeczywisty, jaki powstaje w ogni-
sku uktadu, moze zosta¢ utrwalony na umieszczanej tam kliszy fotograficzne;j.
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zwierciadfo sferyczne ppqq korekcyjna

i
(>r Klisza
\ F 3

Rys. 4.5. Uktad optyczny kamery Schmidta.

zwierciadfo sferyczne

r

klisza
F

|

menisk

Rys. 4.6. Uktad optyczny kamery Maksutowa.

Do podstawowych charakterystyk teleskopoéw zalicza si¢ $rednice D i ognisko-
wa F obiektywu. Przy obserwacjach z uzyciem okularu istotng jest rOwniez
I jego ogniskowa, f, jako, ze powigkszenie kqtowe teleskopu dane jest wzorem:
_F
W pp—
f
Dla obiektéw punktowych (np. gwiazdy ogladane przez teleskopy daja obrazy
ktore traktuje si¢ jako punktowe) jasnos¢ obrazu powstatego w ognisku jest pro-
porcjonalna do powierzchni obiektywu. Dla obiektow rozciaglych (planety, ga-
laktyki, komety, mgtawice) rozmiary tworzacego si¢ w ognisku obrazu sa pro-
porcjonalne do ogniskowej F. Jasno$¢ powierzchniowa B obrazu jest wprost
proporcjonalna do kwadratu $rednicy D obiektywu i odwrotnie proporcjonalna
do kwadratu ogniskowej obiektywu F

(3

Stosunek D/F nosi nazwe swiatlosily teleskopu.
Ze $rednica obiektywu teleskopu Scisle wiaze si¢ zdolnosé rozdzielcza okreslona
wzorem

A
=2.44' Z|rad
P D[ra]

Tutaj warto$¢ p jest miara zdolnos$ci rozdzielczej. Wyraza ona minimalna odle-
gtos¢ katowa obiektéw punktowych na niebie, przy ktorej te obiekty jesteSmy
jeszcze w stanie, przy uzyciu danego teleskopu, rozpoznaé jako oddzielne. Jesli
odlegtosc¢ jest mniejsza od p, to niezaleznie od zastosowanego powigkszenia ob-
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razy punktowe poszerzone dyfrakcyjnie naloza sig i nie zaobserwujemy ich roz-
dzielonymi. Wielkosci D i A oznaczaja w powyzszym wzorze odpowiednio
srednicg obiektywu i1 dlugos$¢ fali rejestrowanego §wiatta.

Dla ustalonego teleskopu mozemy, stosujac rézne okulary, otrzymywaé rozne
powigkszenia. Nie oznacza to jednak, ze sensowne jest uzywanie okularu o do-
wolnie matej ogniskowej w kazdym przypadku. Dla ustalonej $rednicy obiekty-
wu mozna okresli¢ minimalna ogniskowa okularu, przy ktorej otrzymamy obra-
zy odpowiedniej jakosci. Uktad optyczny teleskopu powinien da¢ takie powigk-
szenie, aby w pelni zostata wykorzystana zdolnos¢ rozdzielcza teleskopu. Po-
wigkszenie to nazywamy powigkszeniem rozdzielczym w, i wyrazamy stosun-
kiem rozdzielczosci oka ludzkiego 1 rozdzielczos$ci teleskopu. Jako ze zdolno$¢
rozdzielcza oka wynosi ok. 60” (czyli Doe=0.5 cm), powigkszenie rozdzielcze
teleskopu o $rednicy obiektywu D wyrazi si¢ wzorem:

w, =2 D [cm]
W praktyce mozna stosowaé powigkszenia ok. 3-krotnie wigksze od w;. Stoso-
wanie jeszcze wigkszych powigkszen traci sens, gdyz otrzymalibySmy wtedy
tylko nieostre obrazy dyfrakcyjne obserwowanych obiektow.
Rozmiary liniowe | obrazu rzeczywistego powstajacego W ognisku teleskopu
zaleza od rozmiaru katowego 6 obiektu oraz od ogniskowej F obiektywu i wy-
razaja si¢ wzorem:
| =2-Ftg(6/2) (dla 6 wyrazonych w radianach),
a dla matych katow 6
I=F6
Cwiczenia

94. Jakie powickszenia katowe uzyskamy uzywajac teleskopu o ogniskowej
obiektywu F = 240 cm jesli dysponujemy okularami o ogniskowych f row-
nych 40, 25,16 1 10 mm? (Rozw.: 60-, 96-, 150- i 240-krotne)

95. Dysponujemy okularem o ogniskowej f = 6 mm. Chcemy zbudowac¢ lunete
astronomiczna dajaca z tym okularem przynajmniej 100-krotne powigksze-
nia katowe. Jaka powinna by¢ ogniskowa i Srednica brakujacego nam obiek-
tywu? (Rozw.: F — przynajmniej 60 cm, D — przynajmniej 18 cm)

96. Dysponujemy teleskopem o ogniskowej i $rednicy obiektywu odpowiednio
F=200cm i D =15 cm. Czy jest sens wyposazy¢ nasz teleskop w okular
0 ogniskowej f = 4 mm? OdpowiedZ uzasadnij.

97. Jaka jest $rednica obrazu tarczy Ksiezyca powstajacego w ognisku teleskopu
0 ogniskowej obiektywu F = 3300 mm ? (Rozw.: ok. 29 mm).

4.1.2. Detektory promieniowania

Zadaniem detektorow promieniowania jest rejestracja i utrwalanie obrazu dawa-
nego przez teleskop. Najprostszy sposob rejestracji takiego obrazu polega na
wizualnym ogladzie z uzyciem okularu. Oko jest bardzo dobrym detektorem
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Swiatta, ale nie daje ani bezposredniego, liczbowego wyniku pomiaru natgzenia
Swiatla, ani tez mozliwosci zachowania ogladanego obrazu. Jesli chcemy, aby
wynik obserwacji zostat utrwalony nalezy zastosowa¢ odpowiednie, specjalnie
sporzadzone detektory promieniowania. Szerokie zastosowanie jako detektory
znalazty w astronomii emulsje fotograficzne. W odréznieniu od oka, emulsja
fotograficzna ma zdolno$¢ kumulowania efektu reakcji na §wiatto (produkt re-
akcji chemicznej zachodzacej w emulsji pod wptywem $wiatta nie ulega szyb-
kiemu rozpadowi). Zwigkszajac czas naswietlania mozna rejestrowaé obiekty
znacznie stabsze od tych, ktore dostrzegamy wizualnie. Naswietlona klisza foto-
graficzna dokumentuje obserwacje jednoczesnie dla wszystkich obiektow, kto-
rych obrazy zawiera. Metody fotograficzne sa bardziej obiektywne niz wizualne,
chociaz powazna niedogodnoscia sa tu btedy systematyczne zwigzane z wtasno-
Sciami materiatow fotograficznych i1 odczynnikéw chemicznych towarzyszacych
procesowi obrébki. Zaczernienie Z negatywu, ktore jest zalezne od natezenia
oswietlenia 1 od czasu naswietlania, wyznacza si¢ ze wzoru:

I
Z =log (?ﬂ)

gdzie Iy jest natezeniem wiazki $wiatta wysytanej przez przyrzad (mikrofoto-
metr) stuzacy do pomiaru zaczernien, a | jest nat¢zeniem wiazki po przejsciu
przez zaczerniony negatyw. Mikrofotometr pozwala na analiz¢ poczernienia ne-
gatywu od punktu do punktu metoda przepuszczania bardzo waskiej wiazki
Swiatta. W fotometrii fotograficznej szczegolnie istotne jest przejscie od mierzo-
nego zaczernienia danego fragmentu negatywu do o$wietlenia promieniowa-
niem obserwowanego przez teleskop obiektu, ktére wywotato to zaczernienie.
Dla ustalonego materiatu fotograficznego i przy ustalonym sposobie jego ob-
robki mozna otrzymac tzw. Krzywq charakterystyczng (rys. 4.7) wyrazajaca za-
lezno$¢ zaczernienia Z od logE, gdzie E oznacza nat¢zenie o$wietlenia promie-
niowaniem, ktére spowodowato zaczernienie.

3 4

z

log E
Rys. 4.7. Schemat przebiegu krzywej charakterystycznej.

Przy naswietlaniu kliszy tak nalezy dobiera¢ czas ekspozycji, aby zaczernienie
wywotane §wiatlem obserwowanych zrodet przypadio w liniowej czgséci (2)
Krzywej charakterystycznej.

Obrazy obiektow, utrwalone na kliszach fotograficznych pozwalaja mierzy¢ nie
tylko natezenia o$wietlenia, ale rowniez wspotrzedne obiektow. Wyobrazmy
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sobie, ze na fotografii wybranego fragmentu nieba oprocz licznych znanych nam
wczesniej gwiazd (dla ktorych znane sa m.in. wspotrzedne) jawi si¢ jaki§ nowy
1 nieznany wczesniej obiekt, np. kometa. Wtedy rozmierzajac odpowiednio kli-
sz¢ mozemy na drodze interpolacji okresli¢ wspotrzedne tegoz obiektu w opar-
ciu o znajomos$¢ wspotrzednych obiektow sasiednich.

Do pomiaru natgzen oswietlenia promieniowaniem gwiazd czy innych $wieca-
cych cial niebieskich mozna uzywaé¢ fotometru fotoelektrycznego jako detekto-
ra. Jego zasadniczym elementem jest specjalna lampa elektronowa zwana foto-
powielaczem. Detektor ten dziala w oparciu o zewnetrzny efekt fotoelektryczny.
Zogniskowane przez teleskop Swiatlo gwiazdy padajac na katode fotopowiela-
cza wybija z niego elektrony, ktore doznaja przyspieszenia w zewngtrznym polu
elektrycznym i w drodze do anody zderzajac si¢ ze specjalnie porozstawianymi
dynodami wywotuja cala lawing elektronow. Nawet niewielka ilo$¢ fotondow
uderzajacych o katod¢ wywoluje tym sposobem mierzalny prad elektryczny
w obwodzie fotopowielacza. Natgzenie tego pradu jest liniowa funkcja nat¢zenia
o$wietlenia katody promieniowaniem gwiazdy czy innego ciala niebieskiego.
Fotometr fotoelektryczny jest na ogot wyposazony w uklad filtrow pozwalajacy
mierzy¢ natgzenia oswietlenia w r6znych barwach.

Bardzo duzym powodzeniem cieszy si¢ w astronomii detektor CCD (ang. Char-
ge Coupled Device). Jego zasadnicza czgScia jest niewielka prostokatna ptytka
krzemowa zawierajaca na swojej powierzchni bardzo duza ilo§¢ malenkich
(mierzonych w mikronach) kwadratowych segmentow (piksli). Kazdy segment
jest izolowany od pozostatych, a nadto jest jeszcze wewngtrznie podzielony na
trzy cze$ci. Elektroniczne uzupehienie plytki krzemowej pozwala na wytwarza-
nie w kazdym segmencie tzw. jamy potencjatlu na jednej z trzech czg$ci segmen-
tu. Jesli na taki segment padaja fotony promieniowania, to uwalniane przez nie
z sieci krystalicznej krzemu elektrony gromadza si¢ dzigki istnieniu jamy poten-
cjatu. Ilos¢ nagromadzonego tadunku bedzie tu zaleze¢ od nat¢zenia oswietlenia
oraz od czasu naswietlania. Nagromadzony tadunek mozna w dowolnej chwili
pomierzy¢ 1 automatycznie zapisaC w pamig¢ci komputera sprzgzonego
Z detektorem. Informacja o rozktadzie tadunkow, jaki utworzy sie na ptytce
krzemowej, pozwala odtworzy¢ rozktad natezen oswietlenia promieniowaniem
zrddet znajdujacych si¢ w polu widzenia detektora.

Praktyczne mozliwosci detekcji promieniowania w zakresie widzialnym sa
znacznie wigksze, niz wynika to z powyzszego przedstawienia. W kazdym spo-
sobie detekcji bedzie chodzi¢ o to, aby stosunkowo tatwo przej$¢ od niepodlega-
jacego bezposredniemu pomiarowi strumienia fotonéw promieniowania do ja-
kiego$ efektu mierzalnego (np. do przeptywu pradu, ktérego natezenie daje sig
mierzy¢). Warto tu zauwazy¢, ze doskonalych metod bezposredniej detekc;i
Swiatla jeszcze nie wynaleziono.
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4.1.3. Obserwacje spektroskopowe

Podstawowym zrodtem informacji o warunkach fizycznych panujacych na po-
wierzchniach obiektow niebieskich, a takze w osrodku dzielacym obserwowane
cialo niebieskie 1 obserwatora, sa widma. Przyrzad stuzacy do otrzymywania
I rejestracji widm obiektéw astronomicznych nazywa si¢ spektrografem. Sktada
si¢ z trzech zasadniczych modutdéw: teleskopu, urzadzenia rozszczepiajacego
Swiatto 1 rejestratora. Istnieje duza réoznorodno$¢ technicznych rozwiazan w za-
kresie otrzymywania widm. Jedna grupa rozwiazan polega na stosowaniu tzw.
pryzmatow obiektywowych jako elementow rozszczepiajacych $wiatto. Naj-
prostszym rozwiazaniem tego typu jest umieszczenie u wiotu do tuby teleskopu
(np. kamery Schmidta) pryzmatu obiektywowego (rys. 4.8). Pryzmat taki posia-
da maty kat tamiacy 1 jest przycigty tak by szczelnie wypelnial okragly wlot tu-
busa.

Rys. 4.8. Schemat pryzmatu obiektywowego (widok z boku i z przodu).

W ognisku teleskopu (kamery) wyposazonego w pryzmat obiektywowy otrzy-
muje si¢ rzeczywiste obrazy zrodel w postaci wydtuzonych, barwnych paskow
widmowych zamiast, jak to bytoby bez pryzmatu, jasnych punktow. Zastosowa-
nie pryzmatu obiektywowego pozwala na jednoczesne otrzymanie widm tylu
obiektoéw ile znajduje si¢ ich w polu widzenia teleskopu. Dla utrwalenia (reje-
stracji) obrazu otrzymywanego w ognisku mozna wykorzysta¢ klisz¢ fotogra-
ficzna. Odstegpstwa od przedstawionej idei pryzmatu obiektywowego polegaja
na stosowaniu transmisyjnych siatek dyfrakcyjnych zamiast szklanych (cigz-
kich) pryzmatow, umieszczanych niekoniecznie u wlotu do tubusa teleskopu.
Zaleta pryzmatow obiektywowych jest to, ze stosunkowo tatwo otrzymujemy
z ich pomoca widma duzej ilosci obiektéw. Wsrdd wad nalezy wymieni¢ czeste
naktadanie si¢ widm poszczegolnych gwiazd na siebie. Pewnych klopotow na-
strecza tu tez sam dobor czasu ekspozycji przy stosowaniu rejestratorOw pro-
mieniowania. Jesli dopasuje si¢ ten czas do obiektow o jakiej$ okreslonej jasno-
$ci, to dla obiektow jasniejszych otrzymamy widma prze§wietlone, a dla stab-
szych niedoswietlone. Widma otrzymywane z uzyciem pryzmatow obiektywo-
wych charakteryzuja si¢ tez niska dyspersja.

Inna grupe urzadzen stuzacych do otrzymywania widm cial niebieskich stano-
wig spektrografy szczelinowe. W plaszczyznie ogniskowej teleskopu umieszcza
si¢ szczeling dajaca mozliwos¢ wyboru matego obszaru na niebie, dla ktorego
chcemy otrzyma¢ widmo. Jesli np. interesuje nas widmo okreslonej gwiazdy, to
bedziemy si¢ stara¢ ustawi¢ szczeling tak, zeby wycia¢ z wiazki wszelkie Swia-
tlo, ktore nie pochodzi od tej gwiazdy. W spektrografie szczelinowym rozszcze-
pieniu poddawane jest tylko to §wiatto, ktore przechodzi przez szczeling. Ele-
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mentem rozszczepiajacym moze by¢ pojedynczy pryzmat albo siatka dyfrakcyj-
na (transmisyjna lub refleksyjna) lub tez bardziej ztozony uktad pryzmatow
1 siatek. Zestaw rozszczepiajacy oraz rejestrujacy moze by¢ sztywno zwiazany
z teleskopem, wspotuczestniczac we wszystkich jego ruchach. Moze tez funk-
cjonowa¢ w rozdzieleniu od teleskopu (mozliwe to jest, gdy np. mamy teleskop
zamontowany w systemie coudé). Spektrografy szczelinowe stuza do otrzymy-
wania widm pojedynczych obiektéw. Widma otrzymane z ich pomoca na ogot
jakoSciowo przewyzszaja istotnie widma otrzymywane z uzyciem pryzmatow
obiektywowych. W szczegdlnosci spektrografy szczelinowe pozwalaja na
otrzymywanie widm o duzej dyspersji (duza dyspersja oznacza silne rozszcze-
pienie, dlugie widmo). Widmo otrzymane przy pomocy spektrografu szczelino-
wego mozna rejestrowac tradycyjnie z uzyciem kliszy (dzisiaj juz praktycznie
si¢ tego nie robi) albo tez uzywajac innych detektoréw, np. CCD. Kamery CCD
sa powszechnie stosowane u spektrografow typu echelle. U tego typu spektro-
grafow gtownym elementem rozszczepiajacym promieniowanie zrodia jest siat-
ka odbiciowa typu echelle. Cecha charakterystyczna takiej siatki jest to, ze praz-
ki dyfrakcyjne niskich rzedow sa, w odroznieniu od zwyklych siatek, stabe —
a duza 1lo$¢ energii promieniowania rozklada si¢ na prazki wysokich rzedow
(numer rz¢du widma (m) powyzej 50). Im wyzszy jest rzad widma, tym widmo
charakteryzuje si¢ wigksza dyspersja (jest dtuzsze) zgodnie ze wzorem na dys-
persj¢ katowa:

dg m

— = Cons [

dA CosSQ

Pog
e
(o]
—_— “ Wiy
m=70 —
—_—
pole widzenia kamery CCD

Rys. 4.9. Schematyczne przedstawienie obrazu rozdzielonych rzadkow widma. Na rysunku
zaznaczono tez przyktadowe (prostokatne) pole widzenia kamery CCD. Tylko ten
fragment obrazu ktory znajdzie si¢ w polu widzenia kamery zostanie utrwalony.

Dla rozdzielenia natozonych na siebie (rzadki widm bowiem zachodza na siebie)
widm poszczegbdlnych rzgdow stosuje sig, poprzecznie do pierwotnego, rozsz-
czepienie wtorne z uzyciem pryzmatu lub zwyktej siatki dyfrakcyjnej o matej
dyspersji. W wyniku takiego zabiegu otrzymamy rozdzielenie poszczegdlnych
rzedow widma (rys. 4.9).
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Z rownania siatki, wyrazajacego warunek na wzmocnienie prazka $wiatta
o dlugosci fali A
m A = (stata siatki) - sing,

gdzie ¢ oznacza kat pomigdzy kierunkiem prostopadlym do siatki a kierunkiem
wystepowania prazka, wida¢, ze dla danego ¢ iloczyn mA bedzie staty. Wobec
dyskretnych wartosci m, rowniez wartosci A beda zdyskretyzowane. Poprzecznie
rozszczepiajacy element wtorny spektrografu rozdzieli te dyskretne dtugosci fali
dla wszystkich wartosci kata ¢ z roboczego przedziatu dajac wtasnie rozseparo-
wane widma. Po podwdjnym rozszczepieniu $wiatto zostaje zogniskowane.
W plaszczyznie ogniska wyjsciowego powstaje trapezopodobny obraz rzeczywi-
sty szczeliny. Caty system optyczny jest pomyslany tak, aby obraz ten byt nie-
wielki, niewiele wigkszy od rozmiaréw elementu §wiatloczutego kamery CCD.
Kamera CCD swoim polem widzenia powinna obejmowac tak duza powierzch-
ni¢ w plaszczyznie ogniskowej, aby zarejestrowane fragmenty widm zastawaty
na siebie. Po dokonaniu redukcji zarejestrowanego przez kamer¢ CCD obrazu
otrzymujemy N zbiorow par ( A, I(4) ), gdzie A oznacza dtugo$¢ fali, a 1(A) nate-
zenie promieniowania odpowiadajace tej dtugosci fali, N natomiast oznacza
ilos¢ zarejestrowanych prazkow. Taki zestaw par tworzy wlasciwe widmo, ktore
mozna analizowaé. Ogromna zaleta spektrografu typu echelle jest to, ze moze-
my otrzymywa¢ widma duzej rozdzielczosci od razu w pelnym zakresie optycz-
nym. Rozdzielczo$¢ definiowana jest jako R(A)=A/AA, gdzie AA oznacza typowa
dla danego widma minimalna odlegto$¢ wzdtuz osi A pomigdzy punktami po-
miaru natgzenia promieniowania w widmie. Im wigksza jest rozdzielczo$¢ wid-
ma, tym wezsze struktury (linie emisyjne lub absorpcyjne) mozemy dostrzegac
I analizowaé. Stosowane spektrografy typu echelle pozwalaja osiaga¢ rozdziel-
czosci nawet znacznie powyze] 100000, co oznacza, ze na odcinku o dlugosci
1 A w okolicach A =5000 A mamy ponad dwadzie$cia punktéw pomiarowych
(AA < 0.05). Zamiast uzywaé parametru R dla okreslenia jako$ci widma uzywa
si¢ tez tzw. dyspersji D. Dyspersja kqtowa zdefiniowana jest jako

p=22

dA

1 wyraza zmiang kata odchylenia d¢ (w radianach) odpowiadajaca zmianie diu-
gosci fali o dA.
Swiatto rozszczepione przez pryzmat lub siatke dyfrakcyjna po zogniskowaniu
W plaszczyznie ogniskowej kamery daje obraz rzeczywisty — widmo o okreslo-
nej dyspersji liniowej dx/dA, wyrazajacej dtugos¢ odcinka dx wzdluz widma
ptaszczyznie ogniskowej odpowiadajaca przyrostowi dtugosci fali dA. Dysper-
sj¢ liniowa otrzymujemy z dyspersji katowej D zgodnie ze wzorem

dk_ D
d;t_f
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gdzie f oznacza ogniskowa kamery. Tradycyjnie dla okreSlenia dyspersji urza-
dzenia rozszczepiajacego uzywa si¢ nie samej dyspersji ale jej odwrotnosci

dA 3 1
dx fD
wyrazonej w [A /mm].

Cwiczenia

98. Ile razy wigcej Swiatta skupia teleskop o srednicy obiektywu rownej 2 m niz
ludzkie oko, przyjmujac, ze $rednica Zrenicy oka wynosi 6 mm ?
(Rozw.: 111111 razy)
99. Bedac w sklepie optycznym mamy wybor teleskopow:
a) teleskop o $rednicy obiektywu D =15 cm i 0 ogniskowej F = 200 cm,
b) teleskop o Srednicy obiektywu D =10 cm i 0 ogniskowej F =120 cm,
¢) teleskop o $rednicy obiektywu D =12 cm i 0 ogniskowej F =100 cm.
Na ktory z tych teleskopow zdecydujemy sig, jesli mamy zamiar obserwo-
wac gltownie obiekty mglawicowe, a na ktory, jesli chcemy obserwowac
gwiazdy podwojne? (Rozw.: c,a)

100. Dysponujemy skupiajaca soczewka achromatyczna o $rednicy 8 cm.
Sprawdzilismy, ze jej ogniskowa wynosi 0.9 m. Chcieliby§my na bazie tej
soczewki skonstruowaé lunete astronomiczng. Okresli¢ jakie maksymalne
(sensowne) powigkszenie bgdziemy mogli uzyskaé. Na jakie okulary zdecy-
dujemy si¢ w sklepie optycznym majacym nastepujacy wybor ogniskowych:
6, 8, 10, 16 1 25 mm? Jakie uzyskamy powigkszenia przy tak dobranych oku-
larach?

101. Wychodzac z rownania siatki dyfrakcyjnej a-sing = m-A obliczy¢ dyspersje
katowa d¢/dA dla siatki o statej a=0.001 mm i dla kata ¢ = 45°. Jaka bedzie
dtugoéé widma optycznego (3500 A — 7500 A) w ognisku kamery o ogni-
skowejf=50cmdlam=21idlam=20"?

(Rozw.: Dlam =1 Ax = 24.7 cm, dla m = 20 Ax = 4.95m)

102. Réwnanie siatki odbiciowej typu echelle ma posta¢ mA = 2 a sing. Kat od-
blasku lezy w przedziale 60° — 75°, natomiast a = 0.01 mm. Jaka dtugos¢ be-
dzie miato widmo optyczne rz¢du 70 w ognisku kamery o ogniskowej 50 cm?

(Rozw.: ok. 1.6 m)

103. W widmie gwiazdy (podanym w postaci dwoch kolumn liczb — A i 1(A) )

zauwazamy, ze skok w A od punktu do punktu wynosi AA = 0.07A w rejonie

A =5000A. Jaka rozdzielczo$¢ posiada widmo dla tej dtugosci fali ?
(Rozw.: ponad 71 000)
104. Oko ludzkie ma najwieksza czuto$é na $wiatto o dtugosci fali 4 = 5550A
(barwa zielona), przy czym reaguje ono na najmniejsza energi¢ strumienia
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$wiatla wynoszaca 0.8-10™7J. Jaka jest liczba fotonéw $wiatla zielonego od-
powiadajaca progowi czutosci oka? (Rozw.: 23 fotony)

4.2 Obserwacje w dziedzinie radiowej

Do odbioru pozaziemskiego promieniowania radiowego stuza radioteleskopy.
Radioteleskop sktada si¢ z trzech zasadniczych modutow (rys. 4.10):

ognisko obiektywu, miejsce gdzie umieszcza sie antene
(np. dipol pétfalowy)

czasza paraboloidaina (obiektyw)

ukfad elektronicznej obrébki sygnafu z anteny

L

/

uktad rejestrujgcy

podstawa i ukfad sterowania czaszg

Rys. 4.10. Schemat ideowy radioteleskopu.

— czasza teleskopu, odpowiednik obiektywu u teleskopow optycznych, stuzaca
do zbierania i ogniskowania promieniowania radiowego,
— antena, czyli umieszczony w ognisku czaszy detektor promieniowania ra-
diowego (np. dipol potfalowy),
— system wzmacniaczy oraz system stuzacy do pomiaru 1 zapisu rejestrowane-
g0 natgzenia promieniowania.
Wobec tego, ze fale radiowe (A > 1 mm) sa znacznie dtuzsze od optycznych, dla
uzyskania przyzwoitych zdolnosci rozdzielczych (p = 2.44 A/ID) nalezy budowac
duze czasze radioteleskopdéw. Gdyby chcie¢ otrzymaé zdolnos¢ rozdzielcza ra-
dioteleskopu dla A = 1 m taka sama jak ma teleskop optyczny o $rednicy obiek-
tywu D =1 mdla A= 5000 A, trzeba by zbudowaé czasze o $rednicy 2000 km.
Naturalnie budowa tak ogromnych czasz nie wchodzi w rachube. Srednica naj-
wigksze] na §wiecie czaszy radioteleskopu nie przekracza 600 m, a najczesciej
buduje si¢ czasze kilkudziesigciometrowe. Radioteleskop o $rednicy czaszy
réwnej 100 m przy obserwacjach na falach metrowych ma zdolno$¢ rozdzielcza
rzedu pojedynczych stopni. Jest to bardzo staba rozdzielczo$¢, co w praktyce
oznacza, ze z bardzo mata doktadnoscia potrafimy okresla¢ pozycje radiozrodet,
jesli uzywamy pojedynczego, cho¢by i bardzo duzego, radioteleskopu. Radio-
astronomowie doskonale poradzili sobie z problemem rozdzielczosci budujac
tzw. interferometry radiowe. Obserwacje interferometryczne polegaja na jedno-
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czesnej obserwacji tego samego fragmentu nieba i1 na tej samej dtugosci fali
dwoma (lub wigksza ilo$cia) radioteleskopami, oddalonymi od siebie mozliwie
jak najdalej. Im wigksza jest odleglos¢ miedzy teleskopami, tym wigksze zdol-
nos$ci rozdzielcze uzyskamy.

Fot. 4.1. Zdjgcie 100-metrowego radioteleskopu w Effelsbergu, w poblizu Bonn.

Obok zdolnosci rozdzielczej drugim bardzo waznym parametrem charakteryzu-
jacym radioteleskop jest jego czutos¢, czyli zdolno$¢ do odbierania stabych sy-
gnatéw. Im wigkszy jest rozmiar czaszy, tym wigksza powinna by¢ czultosc.
Podwyzszanie czuloSci uzyskuje si¢ rOwniez poprzez zmniejszanie SZumow
wlasnych aparatury radioteleskopu. Chgtnie stosowanym sposobem zwigkszania
czutosci obserwacji radioastronomicznych jest tzw. metoda syntezy apertury.
Radiowy obraz nieba, rownowazny takiemu jaki otrzymaliby$Smy dysponujac
ogromnym teleskopem, uzyskuje si¢ w tej metodzie na drodze odpowiedniego
sumowania sygnatéw dawanych przez niewielki teleskop (teleskopy) skierowa-
ny zawsze na ten sam fragment nieba, ale ustawiany w coraz to innym miejscu.
Znacznie latwiej 1 taniej jest zbudowa¢ odpowiednie torowiska i przemieszczad
maty teleskop po obszarze powiedzmy wielu hektarow, niz zbudowaé czasze¢
0 rozmiarach porownywalnych z takim obszarem. W metodzie syntezy apertury
zyskuje si¢ na czutosci, ale kosztem znacznego wydtuzenia czasu obserwacji.

Radioteleskopy w odroznieniu od teleskopow optycznych sa na ogo6t dostoso-
wane do odbioru promieniowania monochromatycznego. Widma w zakresie ra-
diowym uzyskuje si¢ m. in. stosujac odbiorniki wielokanatowe, przy czym kaz-
dy z kanatow nastrojony jest na odbior innej dtugosci fali. Wyniki obserwacji
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radioastronomicznych przedstawia si¢ na ogot w postaci map radiowych okre-
Slonych obszaroéw nieba (rys. 4.11), gdzie izolinie gestosci strumienia promie-
niowania radiowego naniesione bywaja na siatke wspotrzednych «, 6 na sferze
niebieskiej. Gestosci strumienia podawane sa zazwyczaj w utamkach jednostki
1Jy (jansky) = 10 Wm ? Hz *

NGC4254 (M99) 10.55 GHz (2.8cm) MPIfR 100m Effelsberg
140 46— VP N

0
14044°|— ...... /\\g l‘]‘_\ -
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Rys. 4.11. Mapa radiowa galaktyki M99 wykonana w oparciu o obserwacje radioteleskopem
w Effelsbergu na fali 2.8 cm. Izolinie opisane sa w jednostkach [mJy/rozmiar wiazki]
(Dzigki uprzejmosci dra Mariana Soidy z Obserwatorium Astronomicznego Uniwersy-
tetu Jagiellonskiego w Krakowie).

W Zadnym razie nie nalezy mylnie oczekiwaé, ze sygnaly otrzymywane przez
radioastronomOw sa przerabiane tak, by moc je stysze¢. Dostgpne w sklepach
kasety z nagraniami tzw. muzyki kosmicznej nie maja nic wspolnego z ,,nastu-
chem radiowym” czynionym przez radioastronomoéw ani tez z zadnymi innymi
obserwacjami astronomicznymi.

Cwiczenia

105. Jaki przedziat dtugosci fali odpowiada przedzialowi czgstotliwosci 5 MHz
— 300 GHz? (Rozw.: 60 m — 1 mm)

106. Jaka srednicg¢ powinien mie¢ obiektyw teleskopu optycznego, aby jego roz-
dzielczo$¢ na A = 5550A byla taka sama jak rozdzielczo$é radioteleskopu
o $rednicy czaszy D = 576 m dla promieniowania radiowego o czg¢stotliwosci
1400 MHz? (Rozw.: 1.48 mm)

107. Ile fotond6w promieniowania radiowego o czg¢stotliwosci v = 100 MHz po-
trzeba dla energetycznego zrownowazenia jednego fotonu $wiatta widzialne-
go o dtugosci fali A = 4000A? (Rozw.: 7 500 000)

108. Zrédto promieniowania radiowego wysyta w pasmie 300 — 310 GHz 10%°
fotonow w ciagu sekundy. Jaka gesto$¢ strumienia zarejestruje obserwator
umieszczony w odlegtosci 1000 km od zrodta? (Rozw.: 16 Jy)
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4.3. Obserwacje w podczerwieni

Promieniowanie podczerwone przypada na zakres dhugosci fal od okoto 1 um do
okoto 1 mm. Jego ogniskowania dokonuje si¢ zwyczajowo uzywajac zwyktych
reflektoréw optycznych. Gladka powierzchnia lustra skoro odbija efektywnie
Swiatlo widzialne, to tym bardziej bedzie odbija¢ bardziej dtugofalowe promie-
niowanie podczerwone. Atmosfera ziemska absorbuje promieniowanie pod-
czerwone prawie catkowicie. Z powierzchni Ziemi daje si¢ prowadzi¢ obserwa-
cje tylko w kilku bardzo waskich pasmach i to w przypadku umieszczenia tele-
skopow wysoko w goérach w suchym klimacie. Wobec tych trudnosci, teleskopy
do obserwacji w podczerwieni wynoszone sa mozliwie jak najwyzej ponad po-
wierzchni¢ Ziemi z uzyciem specjalnych samolotow, balonow i rakiet. Teleskopy
podczerwieni czgsto umieszcza si¢ na orbicie okoloziemskiej. Obok ktopotow
zwiazanych z lokalizacja teleskopéw podczerwieni na szczegolna uwage zastu-
guja problemy konstrukcji odpowiednich detektorow. Detektory musza charak-
teryzowac si¢ wysoka czulo$cia oraz niskim poziomem szumow w interesuja-
cym nas zakresie dtugosci fal. Detektory podczerwieni pracuja gldwnie z wyko-
rzystaniem wewngtrznego zjawiska fotoelektrycznego w substancji pokrywaja-
cej fotokatode. W réznych zakresach podczerwieni stosuje si¢ rozne substancje
(krysztaly potprzewodnikowe). Materialy czute na fotony promieniowania pod-
czerwonego staja si¢ dobrymi detektorami dopiero przy bardzo niskich tempera-
turach. Wtedy poziom szumoéw termicznych samej substancji fotoczulej staje sie
bardzo niski. Do najczesciej uzywanych substancji fotoczutych uzywanych do
detekcji promieniowania podczerwonego naleza krysztaty germanu domieszko-
wanego galem, miedzia lub rtecia, krysztaty krzemu domieszkowane arsenem
lub antymonem oraz krysztaty PbS i InSb.

Fot. 4.2. Satelita IRAS na orbicie okotoziemskiej.
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Rys. 4.12. Mapa obszaru na niebie zajmowanego przez gwiazdozbior Oriona wykonana
W oparciu 0 obserwacje w podczerwieni, w pasmie 100 mikrometrow, przez satelite¢ COBE.
Rektascensja (0§ pozioma) podana jest w stopniach i ro$nie w kierunku przeciwnym niz na
niebie. Na osi pionowej odtozono deklinacje w stopniach. Wspdirzgdne odnosza si¢ do epoki
2000.0) Izolinie sa opisane w jednostkach [MJy/sr]. Zarys gwiazdozbioru Oriona zostat na-
niesiony na mape¢ dla utatwienia lokalizacji obserwowanych na mapie maksimow emis;ji.
Rysowanie izolinii dla bardzo silnych zrodet, np. dla mgtawicy M42, zostalo przerwane, stad
biate, zamiast czarnych, wnetrza obrazow tych zrddet. Rzuca si¢ w oczy catkiem odmienny
od optycznego wyglad gwiazdozbioru Oriona ogladanego w dalekiej podczerwieni. Tu silny-
mi zrodtami nie sq gwiazdy, ale obtoki bardzo zimnej (7K — 100K) materii miedzygwiazdo-
wej. W miejscu na mapie, gdzie jedna z gwiazd pasa Oriona koincyduje z mocnym zrodtem
w podczerwieni wystgpuje ciemna mglawica nazywana Konskim tbem i to wtasnie ona, a nie
gwiazda, odpowiada za widoczng silng emisjg. Dla celéw poréwnawczych zamieszczono
obok fotografi¢ gwiazdozbioru Oriona wykonana w $wietle widzialnym (fot. 4.3).
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Fot. 4.3. Gwiazdozbior Oriona w $wietle widzialnym. ( fot. A. Janik)

Niskie temperatury rzedu 1-5 K zapewniaja w dzisiejszych detektorach pod-
czerwieni specjalne systemy chtodzenia, pracujace na wzor zwyczajnej chto-
dziarki, ale wykorzystujace ciecze o bardzo niskich temperaturach wrzenia —
najczesciej ciekly hel, ktory wrze w temperaturze kilku kelvinow.

Obecnie istnieja mozliwosci prowadzenia astronomicznych obserwacji wszel-
kiego rodzaju w zakresie podczerwieni — pomiary bolometryczne, fotometria
szeroko- i waskopasmowa oraz spektrometria. W kilku zakresach podczerwieni
dokonano pelnych przegladow nieba w ramach misji kosmicznych IRAS (ang.
Infrared Astronomical Satellite oraz COBE (ang. Cosmic Background Explorer).
Jeszcze bardziej szczegotowe obserwacje wyselekcjonowanych obiektow i ob-
szarOw na niebie zostalty wykonane przez teleskop kosmiczny ISO ( ang. Infra-
red Space Observatory).

Aktualnie, astronomia podczerwieni jest jedna z najmocniej rozwijajacych sig
dziedzin 1 nie ustgpuje osiagni¢eciom astronomii uprawianej w dziedzinie
optycznej czy radiowe;j.
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Cwiczenia

109. W zakresie podczerwieni zamiast uzywac typowych jednostek na okresla-
nie dhugosci fali, czesto uzywa si¢ tzw. centymetrow odwrotnych. Zamiast
uzywac dtugosci fali A uzywa si¢ wyrazenia 1/A, przy czym A wyrazone jest
w centymetrach. Ile centymetrow odwrotnych odpowiada 5, 10, 50 i 100 mi-
krometrom? Ile mikrometréow odpowiada 100, 1000 i 10000 centymetréw
odwrotnych? (Rozw.: 2000, 1000, 200, 100 cm™ ; 100, 10, 1 um)

110. lle razy zakres podczerwieni jest szerszy od zakresu optycznego?

(Rozw.: ok. 2850 razy)

111. Porownaé energi¢ fotonu promieniowania widzialnego o dhlugosci fali
A = 5500A z energia fotonu promieniowania podczerwonego o dtugosci fali
A = 25um oraz z energia fotonu promieniowania radiowego o czestosci 300
MHz. (Rozw.. energia fotonu swiatta widzialnego jest wieksza od energii fO-
tonu podczerwonego 45.45 razy, a od fotonu radiowego 5 454 545.45 razy)

112. Korzystajac z prawa Wiena (AnaT = 2.897 -10° m K) policzy¢ dla jakiej
dhugosci fali wypadnie maksimum nat¢zenia promieniowania ciat doskonale
czarnych o temperaturach 10, 100, 1000 i 10000 K.

(Rozw.: 289.7, 28.97, 2.897 i 0.2897 um)

113. Jaka gesto$¢ strumienia energii otrzymamy w zakresie 10—100 um od kuli-
stego ziarna pytu o promieniu 1um znajdujacego si¢ w odlegtosci 10 m jesl
powierzchnia pytlu promieniuje jak cialo doskonale czarne o temperaturze
100 K?

114. Jaka temperatur¢ ma doskonale czarny, kulisty pytek o promieniu 0.1 um,
jesli w odlegtosci 1 m od niego rejestruje si¢ 10 fotonow o dtugosci fali
10um w ciagu sekundy przelatujacych przez powierzchnie 1 cm? ?

4.4. Obserwacje w ultrafiolecie

Ultrafioletem zwyklo sie okre$laé zakres dtugosci fal od okoto 100 A do okoto
4000 A. Fotony ultrafioletowe sa pochtaniane skutecznie przez atmosfere Ziemi,
totez astronomiczne obserwacje w tej dziedzinie widma sa gtdéwnie pozaatmos-
feryczne. Do obserwacji w ultrafiolecie wykorzystuje si¢ teleskopy zwiercia-
dlowe. Zwierciadta sa powlekane cienkimi warstwami specjalnych substancji
(np. fluorku magnezu) w celu zwigkszenia zdolnosci odbijajacej luster. Zwykle
pokrycie warstwa aluminium, ktore skutecznie odbija $wiatlo widzialne tu nie
wystarcza, gdyz dla krotszych fal w ultrafiolecie jest za mato gladkie.

Detektorami promieniowania ultrafioletowego moga by¢ specjalne (zawierajace
mato zelatyny) klisze fotograficzne, fotopowielacze przystosowane do pracy
w ultrafiolecie oraz w przypadku bardzo krotkich fal liczniki Geigera-Miillera.
Podobnie jak w zakresie optycznym mozna w ultrafiolecie stosowac filtry dla
potrzeb fotometrii szeroko- i wasko-pasmowej. Z duzym powodzeniem wyko-
nuje si¢ w tym zakresie widma rowniez spektrografi¢ stosujac np. spektrografy
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typu echelle. Zgromadzony do tej pory material obserwacyjny jest obfity dzigki
udanym misjom orbitalnym, m.in. ANS (ang. Astronomical Netherlands Satelli-
te), IUE (ang. International Ultrafiolet Explorer) oraz HST (ang. Hubble Space
Telescope).

Cwiczenia

115. Poréownaé energie fotonu odpowiadajacemu przejsciu Lyo (A = 1217A)
w atomie wodoru z energia fotonu o dlugosci fali A =21 cm.
(Rozw.: energia fotonu ultrafioletowego przekracza energie fotonu
radiowego 1 725 555 razy)

116. Jaka musiataby by¢ temperatura ciata doskonale czarnego aby maksimum
natezenia promieniowania przypadto dla A = 1000 A? (Rozw.: 28 900 K)
117. Ile fotonéw promieniowania ultrafioletowego o dhugosci fali A = 2000A
wypromieniowuje w ciagu 1 sekundy gwiazda, ktorej powierzchnia (fotosfe-
ra) promieniuje jak cialo doskonale czarne o temperaturze T = 10 000 K, je-

sli promien gwiazdy rowny jest promieniowi Stonca?
(Rozw.: 7-10* fotonéw)

4.5. Obserwacje promieniowania rentgenowskiego i y

Promieniowanie rentgenowskie (X) obejmuje zakres dlugosci fal od okoto
0.025A do okoto 100A. Fotony odpowiadajace jeszcze krotszym falom zalicza
si¢ do promieniowania .

Techniki odbioru promieni X i y silnie zaleza od zakresu energii fotonow i raczej
W niczym nie przypominaja technik detekcji Swiatta widzialnego. Jedynie nisko-
energetyczne (tzw. migkkie) promieniowanie X daje si¢ jeszcze ogniskowaé
przy pomocy specjalnych uktadéw luster. Wypolerowane powierzchnie niekto-
rych metali (np. beryl, glin, nikiel, ztoto) maja zdolno$¢ odbijania fotonow
migkkiego promieniowania X, jesli te padaja pod bardzo matymi katami do po-
wierzchni odbijajacej. Detektorami niskoenergetycznego promieniowania
X moga by¢ specjalne emulsje fotograficzne.

Dla fotonéw o wyzszych energiach nie ma juz mozliwos$ci ogniskowania. Moz-
na jedynie przy pomocy specjalnych licznikéw (np. proporcjonalnych, scyntyla-
cyjnych) rejestrowac pojedyncze fotony. Dla wysokoenergetycznych fotonow
czgsto trudno jest ustali¢ z zadowalajaca doktadnoscia, z jakiego kierunku dany
foton przychodzi. W przypadku obserwacji astronomicznych jest to wyjatkowo
dokuczliwy problem. Urzadzenia pozwalajace w jakiej$ mierze okresla¢ kierun-
ki, skad przybywaja wysokoenergetyczne fotony, nazywa si¢ teleskopami, cho-
ciaz nie przypominaja one w niczym tradycyjnych teleskopéw. Przewaznie sg to
zestawy duzej iloSci detektorow rozmieszczonych w przestrzeni. Przelot fotonu,
a wlasciwie czastek wtornych wywotanych oddziatywaniem fotonu z osrodkiem
przemierzanym przez foton, zostaje rejestrowany przez wigcej niz jeden detektor.
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Majac informacje o tym, ktére detektory zarejestrowaty sygnat, nietrudno od-
tworzy¢ przyblizony kierunek, z jakiego przybyt dany foton. Liczniki wysoko-
energetycznego promieniowania cz¢sto pozwalaja rOwniez na okreslenie energii
fotondéw, co ma niebagatelne znaczenie przy okreslaniu widma promieniowania.
Z duzym powodzeniem prowadzi si¢ obserwacje migkkich promieni rentgenow-
skich umieszczajac odpowiednie teleskopy na orbicie okoloziemskiej (np. Einste-
in, Exosat, Rosat). Gorzej ma si¢ rzecz obserwacji fotonow o bardzo duzych
energiach (twarde promieniowanie X, v). Niemniej lista skatalogowanych sil-
nych Zzrodet wysylajacych takie fotony wciaz si¢ powigksza.

Cwiczenia

118. Jaka dtugos¢ fali odpowiada fotonowi y 0 energii:
a) 500 keV ; b) 102 eV ?  (Rozw.: 0.0248 A, 1.24-10°® 4)

119. Jak ma si¢ zakres energetyczny promieniowania X do zakresOw energe-
tycznych promieniowania widzialnego, podczerwonego oraz radiowego?
120. Ile fotondéw promieniowania radiowego o dtugosci fali 21 cm trzeba by
wzia¢ dla energetycznego zrownowazenia jednego fotonu promieniowania

v0 energii 1GeV? (Rozw.: 1.69-10")

4.6. Obserwacje kosmicznego promieniowania korpuskularnego

Promieniowanie kosmiczne to dochodzace spoza naszej planety pojedyncze
elektrony, protony, jadra helu oraz ci¢zszych pierwiastkow. Do promieniowania
korpuskularnego nalezy takze zaliczy¢ neutrina oraz inne, jeszcze bardziej egzo-
tyczne, czastki elementarne. Obserwacje promieniowania kosmicznego istotnie
przyczyniaja si¢ do zrozumienia procesOw zachodzacych we Wszech§wiecie.
Podejmuje si¢ zatem wysitki majace na celu pomiar ilosci, sktadu oraz widma
energetycznego tzw. pierwotnego promieniowania kosmicznego (pierwotnego,
czyli niezaburzonego przez atmosfere ziemska). Odpowiednie detektory czastek
promieniowania kosmicznego umieszcza si¢ na orbicie, wysoko ponad atmosfe-
ra. Czastki o duzych energiach (predkosciach) jest stosunkowo tatwo wykry¢.
Gorzej przedstawia si¢ sprawa pomiaru niskoenergetycznej sktadowej pierwot-
nego promieniowania kosmicznego.

Wciaz jeszcze z malym powodzeniem wykonuje si¢ obserwacje neutrin. Oblicza
sig, ze samych tylko neutrin powstajacych w Stoncu jest na tyle duzo, ze w cia-
gu 1 sekundy przez 1 cm® powierzchni ustawionej prostopadle do kierunku na
Stonice w odleglosci rownej 1 j. a. przechodzi ich az 10, Uwaza sie, ze neutrina
bardzo stabo oddziatuja z materia. Tym thumaczy si¢ problemy z jego detekcja.
W ciagu zycia w ciele cztowieka zatrzyma si¢ przecigtnie 1 neutrino sposrod
10% przeszywajacych je w tym czasie. Pomimo tak stabego oddziatywania neu-
trin z oSrodkiem materialnym podejmuje si¢ proby detekcji tych czastek. Zauwa-
zono, ze neutrino stosunkowo ch¢tnie reaguje z jadrami atomu chloru. W wyniku
tej, skadinad bardzo mato prawdopodobnej, reakcji z jader chloru powstaje jadro
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radioaktywnego izotopu argonu. Problem detekcji neutrina sprowadza si¢ zatem
do problemu znalezienia pojedynczych jader argonu wsrod wielu ton jakiej$
substancji zawierajacej chlor. Olbrzymie baseny cieklego perchloroetylenu
(C,Cl,) umieszczone gleboko pod ziemia petnia role¢ obiektywu teleskopu. (De-
tektory neutrin umieszcza si¢ pod ziemia, aby wyeliminowa¢ wptyw promie-
niowania kosmicznego. Neutrina bez przeszkod przedostaja si¢ w glab Ziemi.
Czasteczki promieniowania kosmicznego, ktore moglyby wywolywaé w per-
chloretylenie takie same co neutrina reakcje, zostaja przechwycone przez grube
warstwy ziemi). Male prawdopodobienstwo reakcji trzeba przeciwwazy¢ duza
lo$cig wystawionego na oddziatywanie chloru. Sam proces wyszukiwania poje-
dynczych atoméw argonu w wiclotonowej masie cieczy jest sprawa najtrudniej-
sza, ale obserwatorzy neutrin jako$ radza sobie z tym i do tej pory, jak utrzymu-
ja, zarejestrowali juz troche tych czastek. Wydaje sig, Ze na niepodwazalne suk-
cesy w zakresie detekcji neutrin przyjdzie jeszcze trochg poczekac.

Cwiczenia

121. Tle wynosi energia kinetyczna czasteczki promieniowania o (jadro atomu
helu) poruszajacej si¢ z predkoscia v = 0.8 ¢, gdzie ¢ oznacza predkos¢ roz-
chodzenia si¢ §wiatta w prozni? (Rozw.: 3.98634-10°J =~ 2.5 GeV)

122. W jednym cyklu reakcji termojadrowych we wnetrzu Stonca, przy przej-
Sciu czterech atomow wodoru w jeden atom helu, powstaje 2 neutrina. Ile
neutrin jest produkowane w Stoncu w ciagu jednej sekundy jesli moc pro-
mieniowania Stonca wynosi 2.82-10°W? (Rozw.: ~10%)

Przedstawione informacje dotyczace przeprowadzania obserwacji w astronomii
nie sa ani kompletne, ani wyczerpujace. Zasygnalizowano tu tylko gtowne spo-
soby obserwacji nie wchodzac w fascynujacy skadinad $wiat szczegotow. Nie
wspomniano tez ani o teleskopach najnowszej generacji, ani o detektorach fal
grawitacyjnych, ani tez o wszelkich obserwacjach laboratoryjnych ukierunko-
wanych astrofizycznie. Na zakonczenie rozdziatu warto zaakcentowac fakt, ze
niemal kazde nowe osiagnigcie w dziedzinie fizyki, elektroniki, informatyki czy
techniki szybko zostaje wykorzystane dla doskonalenia metod obserwacyjnych
w astronomii. Kazde za$ udoskonalenie obserwacji prowadzi, jak pokazuje hi-
storia, do uzyskania doktadniejszych wynikdéw liczbowych jak réwniez czgsto
nowych wynikéw jakosciowych. Obecnie najbardziej wartosciowe wyniki
obserwacyjne uzyskuje si¢ z pomoca zdalnie obstugiwanych teleskopow orbital-
nych. Teleskopy te pracujac bardzo wydajnie dostarczaja ogromnych ilosci da-
nych. Bywa, ze trudno jest nadazy¢ z analiza niektorych obserwacji w zwiazku
z zawrotnym tempem ich zdobywania. Wobec duzych kosztow zwiazanych
z uruchamianiem teleskopow orbitalnych w przedsigwzigciach tych uczestnicza
czesto rozne kraje, a wyniki obserwacji sa udostepnione praktycznie darmo za-
interesowanym na calym $wiecie.
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5. Planeta Ziemia
5.1. Ksztalt, rozmiary i masa Ziemi

Prawda o podobnym do kuli ksztalcie naszej planety zostala wyjawiona w ra-

mach dociekan naukowych przed ponad dwoma tysiacami lat. Dzisiaj nikt chyba

nie kwestionuje tej prawdy, chociaz pewnie wielu mialoby ktopot z udowodnie-
niem tego faktu ewentualnemu niedowiarkowi.

Wsréd argumentow za kulisto$cia Ziemi wymieni¢ mozna nastepujace:

a) Ziemia ogladana z przestrzeni kosmicznej zawsze jest okragla, o czym $wiad-
cza liczne zdjecia satelitarne oraz bezposrednie sprawozdania cztonkow za-
t6g pojazdow kosmicznych,

b) daje si¢ tak zaplanowaé podrdz (np. samolotem), ze poruszajac si¢ wciaz
przed siebie po pewnym czasie wrocimy do punktu poczatkowego od prze-
ciwnej strony,

c) w czasie za¢mienia Ksigzyca wida¢, ze cien Ziemi na jego tarczy ma okragly
ksztalt,

d) wykonujac podroze tak, by zmieni¢ istotnie szeroko$¢ geograficzna miejsca
przebywania (np. z Cze¢stochowy do Jerozolimy) tatwo zauwazy¢, ze zmie-
nia si¢ wysokos$¢ bieguna niebieskiego nad horyzontem oraz wysokosci
kulminacji cial niebieskich.

Doktadne pomiary triangulacyjne pozwolity okresli¢ ksztalt i rozmiary Ziemi.

Glob ziemski dosy¢ dobrze mozna przyblizy¢ elipsoida obrotowa o osiach

a = 6378.140 km, b = 6356.755 km. Promien w ptaszczyznie rownika (a) jest

wigkszy od potowy odlegtosci miedzy biegunami (b).

Masa Ziemi zostata poznana z chwila wyznaczenia statej grawitacji G. Prze-

ksztalcajac wzor na przyspieszenie grawitacyjne

GM
g _ R:
otrzymujemy wzOr na mas¢ Ziemi
R 2
J.I‘I"’f = *
7%

Wstawiajac do wzoru wartosci liczbowe stalej grawitacji G, promienia Ziemi
R oraz wyznaczajac do§wiadczalnie przyspieszenie grawitacyjne ¢, otrzymamy
na mase Ziemi warto$¢ 5.975 - 10%* kg.

5.2. Ruch wirowy Ziemi

Ziemia wykonuje ruch obrotowy wokot wtasnej osi. Ruch ten byt postulowany
przez Kopernika, a dowies¢ go mozna wykonujac dos§wiadczenie z wahadlem
Foucaulta. Dobowy ruch cial niebieskich ze wschodu na zachdd jest obecnie
poprawnie interpretowany jako nastgpstwo ruchu wirowego Ziemi z zachodu na
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wschod. Doswiadczenie dowodzace ruchu wirowego Ziemi zostalo po raz
pierwszy wykonane przez Foucaulta w 1851 roku. Polega ono na obserwaciji
zmiany ptaszczyzny drgan wahadla wzgledem dowolnej, ustalonej ptaszczyzny
poziomej, sztywno zwiazanej z Ziemia. Gdyby Ziemia nie wirowala, to nie-
zmienna w przestrzeni ptaszczyzna drgan wahadla nie zmieniataby si¢ tez
wzgledem Ziemi.

rownik ziemski

Rys. 5.2. Rozktad predkosci katowej ruchu wirowego Ziemi na sktadowa pozioma i pionowa.

Plaszczyzna drgan wahadla w doswiadczeniu Foucaulta zmienia si¢ jednostajnie
wzgledem Ziemi, dokonujac obrotu ze wschodu na zachod. Predkos¢ katowa
obrotu tej ptaszczyzny zalezy od szerokos$ci geograficznej ¢ miejsca, w ktorym
wykonujemy doswiadczenie. Za predkos¢ ta odpowiada bowiem tylko pionowa
sktadowa predkosci katowej obrotu Ziemi (rys. 5.2). Sktadowa ta ma wartos¢
o-sing, gdzie o = 2-1/T, , a T, = 23"56™ jest dobg gwiazdowa (24 godziny czasu
gwiazdowego odpowiadaja okoto 23"56™ czasu sredniego stonecznego). Wartos¢
liczbowa predkosci katowej dla ruchu wirowego Ziemi wynosi @ = 0.00007292
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s™. Czas, w ktérym plaszczyzna drgan wahadta zmienia si¢ o kat 360° na szero-
kos$ci geograficznej ¢ Wynosi
Iy

T =—
sing

Ze wzoru wida¢, ze w skrajnym przypadku, gdy ¢ = 0°, T przyjmuje warto$¢
nieskonczenie wielka. Oznacza to, ze na rowniku ptaszczyzna drgan wahadta nie
bedzie ulega¢ zmianie.

Wobec ruchu wirowego Ziemi, na wszelkie ciata poruszajace si¢ wzgledem nigj
samej z predkoscia v, dziala sita Coriolisa

F=2mvx o

Zachowanie si¢ wahadla w doswiadczeniu Foucaulta jest jednym z przejawow
dziatania tej sity.

Cwiczenia

123. Obliczy¢ odchylenie od pionu dla ciata spadajacego ze szczytu masztu
o wysokosci 200 m, na szerokosci geograficznej rownej 50°.

124. Na szerokos$ci geograficznej —45° jednostka ptywajaca o masie 200 000 ton
ptynie na wschoéd z predkoscia 70 km/godz. Okresli¢ pozioma 1 pionowa
sktadowa sity Coriolisa.

(Rozw.: Zbiornikowiec bedzie spychany w lewo t.j. na pétnoc z sitq 400000N
oraz popychany do gory z takq samq sitq 400000N.)

125. W jakim czasie wahadlo Foucaulta wykonuje pelny obrot: a) w Czesto-
chowie, b) w Rzymie (¢ = 41°54"), c) w Helsinkach (¢ = 60°10")?

(Rozw.: 30"52™.6, 35"50™.2, 27"35™.4)

126. Jak szybko musiataby Ziemia wirowa¢ aby wahadto Foucaulta w Czgsto-

chowie wykonywato jeden pelny obrot w ciagu: a) 1", b) 360 dni?
(Rozw.: @) 46™.5, b) 279%1".1)

127. Czy sztuczne satelity Ziemi podlegaja dziataniu sity Coriolisa? Odpowiedz
uzasadnij. A jak rzecz si¢ przedstawia z samolotami?

128. W pewnej miejscowosci uruchomiono wahadto Foucaulta 1 stwierdzono, ze
jeden pelny obrot plaszczyzny wahaf dokonuje si¢ w przeciagu 36"15™. Ja-
ka jest szerokosc¢ geograficzna tej miejscowosci? (Rozw.: ¢ =41°197)

129. Ciato o masie 1000 ton znajdujac si¢ na szerokosci geograficznej ¢ = 30°
porusza si¢ z predkoscia 100 km/h w kierunku pétnocnym. Okresli¢ piono-
wa 1 pozioma sktadowg sity Coriolisa dziatajacej na ciato.

(Rozw.: Sktadowa pionowa wynosi 0. Skladowa pozioma sily jest skierowa-
na na wschod i wynosi ok. 2kN.)

130. Dla jakich szeroko$ci geograficznych sktadowa pozioma sity Coriolisa
wywierana na cialo w ruchu przyjmuje maksymalna wartos¢?
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131. Gdzie na powierzchni Ziemi i w jakim kierunku musialoby si¢ poruszac
ciato, by nie doznawa¢ dziatania sity Coriolisa?

5.3. Ruch orbitalny Ziemi dookola Stonca

Oprodcz ruchu wirowego, Ziemia wykonuje takze ruch obiegowy dookota Ston-
ca. Fakt ten, ogloszony przez Kopernika w XVI wieku, zostat udowodniony do-
piero w 1725 roku, kiedy to James Bradley odkryt zjawisko aberracji swiatla.
Zjawisko to polega na zmianie obserwowanego kierunku na zrodto Swiatla, wy-
wotanej zmiang predkosci obserwatora (rys. 5.3a).

chwilowy kierunek ruchu

b) BNE

Qibsa aberracyjna

Rys. 5.3. Aberracja $wiatla: a) odchylenie obserwowanego kierunku ku gwiezdzie wywotane
ruchem obserwatora z predkoscia v, b) elipsy aberracyjne w zaleznosci od szerokosci
ekliptycznej obserwowanego obiektu.

Po zastosowaniu twierdzenia sinuséw do trojkata Z;Z,0 otrzymamy:

sinA® 3 5in@
v.t -t
skad
, - sink
sinA®@= —
c

gdzie AO jest odchyleniem kierunku obserwator — zrédto wywotanym ruchem
obserwatora z predkoscia V.
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Wobec zjawiska aberracji dla obserwatora spoczywajacego na Ziemi obiegajace;j
Stonce z predkoscia liniowa rowna okoto 30 km/s wspotrzedne gwiazd na sferze
niebieskiej beda ulega¢ zmianie. Takie zmiany wspotrzednych, najpierw u gwia-
zdy yDra a potem u innych zaobserwowat wtasnie Bradley, co doprowadzito go
do odkrycia zjawiska aberracji $wiatla. Odbiciem ruchu Ziemi po orbicie dooko-
ta Stonca sa widome ruchy gwiazd po tzw. elipsach aberracyjnych (rys. 5.3b).
Wielka potos elipsy aberracyjnej wynosi zaledwie 20”.5. Warto$¢ matej potosi
zalezy od tego, na jakiej szerokosci ekliptycznej znajduje si¢ $wiecacy obiekt.
Dla gwiazd polozonych w biegunach ekliptyki elipsa aberracyjna przechodzi
w krzywa zamknigta zblizona do okregu (gdyby orbita Ziemi byla okrggiem,
bylby to doktadnie okrag), natomiast dla gwiazd potozonych na ekliptyce elipsa
aberracyjna przechodzi w odcinek.

Kierunek ruchu orbitalnego Ziemi jest zgodny z kierunkiem ruchu wirowego,
czyli z zachodu na wschdd. O$ ruchu wirowego Ziemi jest nachylona w stosunku
do ptaszczyzny ekliptyki pod katem 90° — & = 66°33’, czemu zawdzigczamy
zjawisko por roku (rys. 5.4).

Rys. 5.4. Polozenia Ziemi na orbicie w roznych porach roku. Wobec nachylenia osi ziemskiej
do plaszczyzny ekliptyki w pewnych okresach czasu Ziemia jest skierowana w strong
Stofica swoim biegunem poétnocnym a w innych biegunem potudniowym. Maksymal-
nemu pochyleniu si¢ bieguna pétnocnego Ziemi ku Stoncu odpowiada moment przesi-
lenia letniego (poczatek astronomicznego lata).

Gdyby € =0, to ptaszczyzna rownika ziemskiego pokrywataby si¢ z ptaszczyzna
ekliptyki 1 nie mielibySmy por roku. Stonce kazdego dnia wschodzitoby (doty-
czy to tez zachodow) w tym samym punkcie horyzontu. W potludnie zawsze
wznositoby si¢ na ta sama wysoko$¢ nad horyzontem.

Cwiczenia

132. Czy zjawisko por roku wystepowatoby na Ziemi, gdyby kat € wynosit 90°?

133. Srednia predkosé orbitalna Merkurego wynosi okoto 48 km/s a Plutona za-
ledwie 4.7 km/s. Na ktorej planecie bytoby tatwiej zaobserwowaé zjawisko
aberracji $wiatta? Policzy¢ przyblizone rozmiary katowe duzych poétosi elips
aberracyjnych dla obu przypadkow. (Rozw.: 337, 37.2)

134. Czy odleglos$¢ planety od Stonca ma wplyw na wystgpowanie por roku na
tej planecie?
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135. Czy mozna sobie wyobrazi¢ takie ustawienie orbity Ziemi, zeby w Czgsto-
chowie zawsze byto lato?

136. Wiedzac, ze duza potos elipsy aberracyjnej dla obserwatora zwiazanego
z Ziemig wynosi 20”.5, obliczy¢ predkos¢ rozchodzenia si¢ $wiatla.

137. Policzy¢ wartosci sit odsrodkowych dziatajacych na cziowieka o masie 70
kg znajdujacego si¢ w Czgstochowie w zwiazku z ruchem wirowym 1 z ru-
chem orbitalnym Ziemi. (Rozw.: 1.5 N, 0.4 N)

138. Gdyby w wyniku jakiej$§ katastrofy kosmicznej Ziemia zatrzymata si¢ (ale
Ksiezyc nie) w swoim ruchu orbitalnym, to czy blisko$¢ Ksigzyca mogtaby
uratowac ja przed spadkiem na Stonce? Rozwazy¢ rézne scenariusze w za-
lezno$ci od wzajemnego ustawienia Stonca, Ksi¢zyca i Ziemi w chwili kata-

strofy.

5.4. Ruchy okre¢zno-translacyjne Ziemi

Ruch obiegowy Ziemi dookota Stonca, jak tez 1 ruch Ksigzyca wokot Ziemi
mozna rozpatrywa¢ wzgledem srodkow mas uktadow, jak to si¢ czyni przy roz-
wiazywaniu problemu dwoch cial. Dla ukladu Ziemia-Ksigezyc Srodek masy
znajduje si¢ w odlegtosci okoto 4646 km od srodka Ziemi (t.j. ponad 1700 km
pod powierzchnia naszej planety), a dla uktadu Stonce-Ziemia $rodek masy
znajduje si¢ w poblizu $rodka Stonca. W odstgpie czasu rownym jednemu mie-
siacowi gwiazdowemu Ziemia wykona pelen obieg srodka masy uktadu Ziemia-
Ksiezyc, a w odstegpie jednego roku gwiazdowego pelny obieg $rodka masy
w uktadzie Stonce-Ziemia. Te ruchy Ziemi dookota poszczegolnych srodkow
mas sa ruchami po okregu globu jako catosci. Dla skupienia uwagi na tym ruchu
najlepiej zapomnie¢ o ruchu wirowym Ziemi 1 zauwazy¢, ze mamy tu wtasciwie
do czynienia z ruchem okrezno-translacyjnym. Termin ,ruch okregzno-
translacyjny” odnosi si¢ do przemieszczania catego obiektu wzdtuz okregu za-
miast wzdtuz prostej, co ma miejsce przy zwyktej translacji. Tak jak przy zwy-
ktej translacji nie mamy tu do czynienia z zadnym obrotem ciala, lecz z przesu-
nigciem przy zachowaniu pierwotnej orientacji ciata. Jako przyktad takiego ru-
chu moze stuzy¢ ruch kredy podczas odr¢cznego (nie z uzyciem cyrkla) ryso-
wania na tablicy okregu. W czasie ruchu okr¢zno-translacyjnego kazdy element
objetosci przemieszczajacego si¢ ciata wykonuje ruch po okregu o takim samym
promieniu. Srodki tych okregéw sa jednak rézne.

W Scistym zwiazku z ruchem okrezno-translacyjnym Ziemi pozostaje zjawisko
sit przyplywowych. Wektory przyspieszenia przyptywowego dla elementéw ob-
jetosci Ziemi sa wypadkowa przyspieszen grawitacyjnych wywotanych dziata-
niem Ksigzyca 1 Stonca oraz przyspieszen odsrodkowych w ruchach okrgzno-
translacyjnych wokol srodkow mas w uktadzie Ziemia-Ksigzyc 1 w ukladzie
Ziemia-Stonce (rys. 5.5).

Wektory przyspieszen grawitacyjnych i odsrodkowych w uktadzie Ziemia-
Stonce nie zostaly naniesione gdyz sa zbyt dtugie, by zmiesci¢ si¢ na rysunku
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w tej skali (okoto 180 razy dluzsze od odpowiednich wektorow w uktadzie
Ziemia-Ksigzyc).

$rodek Ziemi

\ kierunek
' ku KsieZycowi

$rodek ukfadu Ziemia-Ksigzyc
-

droga, jakg w ciqu miesigca przebedzie srodek Ziemi
wokét srodka masy uktadu Ziemia-Ksiezyc

Rys. 5.5. Sity przyptywowe w uktadzie Ziemia-Ksigzyc. Stabo widoczne wektory wypadko-
we w punktach A, Z, B 1 C wskazuja kierunki sit przyptywowych. W punktach A1 Z
sity te spowoduja przyptyw, w punktach B i C — odptyw.

Wyprowadzmy wzoér na przyspieszenie przyplywowe w punkcie A (rys. 5.5)
wywotane wplywem Ksigzyca. Przyspieszenie grawitacyjne na element masy
w otoczeniu punktu A ze strony Ksig¢zyca wynosi

M,

=06 ——

AT @12
gdzie M, d i r oznaczaja odpowiednio mas¢ Ksi¢zyca, odlegto$¢ migdzy $rod-
kami Ziemi i1 Ksigzyca oraz promien Ziemi. Podobnie mozemy napisac dla ele-
mentu masy w otoczeniu punktu G

M,
—_— G ] -
Qg 72
Przyspieszenie sily przyptywowej w punkcie A otrzymamy ze wzoru
B S
2r e
I-a-3a

Wzor powyzszy wobec r/d << 1 mozna przyblizy¢ rownaniem
T
PA = ZGﬂ”fK * E

Warto$é P liczona z powyzszego wzoru wynosi 1.1x10™ cm s,
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Przyspieszenie przyplywowe ze strony Stonca wynosi 0.51x10™ cm s?, czyli
okoto dwa razy mniej niz ze strony Ksig¢zyca. Przyczynki od Ksigzyca i od
Stonca moga si¢ dodawacé (maksymalna warto$¢ gdy Ksiezyc jest w nowiu lub
pelni) lub odejmowa¢ (minimalne przyspieszenie wypadkowe, gdy Ksigzyc
znajduje si¢ w pierwszej lub ostatniej kwadrze).

Istnieje wiele przejawdéw dziatania sit przyptywowych. Na Ziemi najlatwiej za-
obserwowa¢ przyptywy i odplywy morz. Poziom wod morz i oceandw (zwlasz-
cza na malych szeroko$ciach geograficznych) podnosi si¢ 1 opada w sposéb re-
gularny. Odstgp czasu pomigdzy kolejnymi przypltywami (odptywami) wynosi
12"26™, czyli réwny jest odstgpowi czasu pomigdzy gorowaniem a dolowaniem
Ksigzyca. Po uptywie 6"13™ od chwili maksymalnego przyplywu wystepuje
maksymalny odptyw. Scislej moéwiac glob ziemski obiegany jest przez dwie fale
przyptywowe. Fala przyptywu ksigzycowego obiega Ziemi¢ w czasie 12"26™
a druga fala, fala przyptywu stonecznego obiega Ziemie w ciagu 12". Gdyby fala
przyplywu nadazata za Ksi¢zycem, to przyptyw powinien wypada¢ dokladnie
w czasie gorowania i dotowania Ksi¢zyca w danym miejscu. Zawsze jednak ob-
serwuje si¢ pewne opoznienie przyptywu maksymalnego w stosunku do kulmi-
nacji Ksigzyca. Opoznienie to, rozne dla ré6znych miejsc, nosi nazwe czasu por-
towego (Chociaz rzecz dotyczy dowolnego miejsca na powierzchni Ziemi, to
zjawisko ptywow tatwo jest pomierzy¢ w portach morskich. Dla portow tez
istotna rzecza jest wiedzie¢ kiedy bedzie przyplyw, a kiedy odptyw gdyz pozwa-
la to odpowiednio organizowac niektore prace portowe. Pojecie ,,czas portowy”
zawdzigcza swa nazwe wlasnie miejscu w jakim byt wyznaczany).

Wplywowi fali przyspieszen przyptywowych poddaja si¢ nie tylko masy wad,
ale takze atmosfera, a nawet obszary ladowe. Lad trwaty ulega odksztalceniom
przyptywowym o amplitudzie okoto 20 centymetrow.

Sity przyptywowe w ukladzie Ziemia-Ksigezyc przyczyniaja si¢ do hamowania
ruchu wirowego Ziemi oraz do przyspieszania ruchu orbitalnego Ksig¢zyca (rys.
5.6).

Ziemia ~ Ayl

Rys. 5.6. Przyptywowe hamowanie Ziemi i przyspieszanie Ksi‘QZyca. Wybrzuszenia przypty-
wowe Ziemi zaznaczono w sposob przesadny.
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Jak wida¢ z rysunku 5.6, Ksi¢zyc przyciaga z wigksza sila blizsza mas¢ wznie-
sienia przyplywowego A niz dalsza Z. Zgodnie z III zasada dynamiki Newtona
wzniesienia przyptywowe A i Z przyciagaja Ksigzyc. Silniej jest on przyciagany
przez masg¢ wzniesienia A niz wzniesienia Z. Wypadkowy wektor sit pochodza-
cych od A i Z ($cislej rzut wektora na kierunek chwilowego ruchu Ksigzyca) jest
skierowany zgodnie z ruchem Ksigzyca. Sily przyplywowe powoduja zatem
przyspieszanie ruchu orbitalnego Ksigzyca, co z kolei przejawia si¢ wzrostem
promienia orbity czyli oddalaniem Ksigzyca od Ziemi (3—4 cm rocznie).

5.5. Precesja i nutacja

Nachylenie ptaszczyzny rownika ziemskiego do plaszczyzny ekliptyki oraz
sptaszczony ksztatt Ziemi implikuja jeszcze inne ruchy naszej planety. Te ruchy
to precesja i nutacja osi ziemskiej.

Promien rownikowy Ziemi jest wigkszy od jej promienia biegunowego. Jesli od
elipsoidalnego globu ziemskiego odja¢ w mysli kule o promieniu biegunowym
to otrzymamy pewna pozostalos¢. Oddzialywanie Stonca 1 Ksigzyca na te wiru-
jaca pozostato$¢ dazy do ustawienia osi obrotu Ziemi w kierunku prostopadtym
do ptaszczyzny ekliptyki (w ktorej to ptaszczyznie znajduje si¢ Stonce 1 w po-
blizu ktorej przebywa Ksigzyc).

o$ ekliptyki

Rys. 5.7. Mechanizm powstawania precesji i nutacji.

Gdyby Ziemia nie wirowala wokét wiasnej osi, wtedy tatwiej poddataby sie
dziataniu momentu sit i mielibySmy do czynienia z wahaniem si¢ ptaszczyzny
rownika wokot plaszczyzny ekliptyki. Wahanie zawdzigczalibySmy bezwtadnosci
Ziemi oraz do$¢ szybko zmieniajacej si¢ linii wezlow orbity Ksigzyca (z okre-
sem ok. 18.6 lat). Kat nachylenia orbity Ksig¢zyca do ptaszczyzny ekliptyki jest
maty i wynosi 5° 9’. Kat nachylenia ptaszczyzny orbity Ksiezyca w stosunku do
plaszczyzny rownika ziemskiego z okresem ok. 18.6 lat zmienia warto$¢ pomig-
dzy €-5°9"i e+ 5°9".

Wobec ruchu wirowego Ziemi, niezréwnowazony moment sit wywoluje prece-
sj¢ osi ziemskiej. Jako, ze moment sit nie jest staly ale jego warto$¢ ulega
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lekkim fluktuacjom wobec zmieniajacej si¢ pozycji Ksiezyca na jego orbicie, to
nie mamy do czynienia z czystym efektem precesji ale nadto z efektem nutacji.
W przypadku czystej precesji o§ Ziemi zakres$lataby gladka pobocznicg stozka
o rozwartos$ci 2€ wokot prostej taczacej bieguny ekliptyki. Skoro mamy do czy-

nienia z nutacja, to pobocznica stozka juz nie jest gtadka, ale lekko pofaldowana
(rys. 5.8).

18.6 lat

ruch nutacyjny

" ruch precesyjny

Rys. 5.8. Nutacja osi ziemskiej.

Pofatdowanie to jest bardzo mate w porownaniu z rozwartoscia stozka precesji.
Jego amplituda wynosi zaledwie ok. 9”, podczas gdy rozwarto$¢ stozka precesji
wynosi ok. 47°. Pelnego obrotu wokot osi precesji o$ ziemska dokonuje w ciggu
ok. 25 800 lat. Okres ten nosi nazwe roku platonskiego. Rok platonski liczy ok.
1387 okresow 18.6-letnich. Jesli w mysli zatrzymaliby$Smy ruch precesyjny osi
obrotu Ziemi dla skupienia uwagi na czystej nutacji, to ta objawitaby si¢ jako
ruch biegunow $wiata wokot pewnych punktéw na sferze niebieskiej po malen-
kich elipsach (przy matej i duzej potosi elipsy; a = 9”.21, b = 6”.86).

Naturalna konsekwencja precesyjnego ruchu Ziemi jest ciaglta zmiana punktow
rownonocnych, a tym samym 1 wspotrzednych obiektéw w uktadach odnosza-
cych si¢ do tych punktow. Nutacja sprawia, ze zmiany te nie sa jednostajne.
Jeszcze bardziej przemawia do wyobrazni inna konsekwencja ruchu precesyjne-
go Ziemi. Jest nia zmiana polozenia biegunéw $wiata na sferze niebieskie;.
Przyzwyczajeni jesteSmy, ze pdéinocny biegun $wiata znajduje si¢ w poblizu
gwiazdy o UMI nazywanej Gwiazda Polarna. Aktualnie odleglos¢ potnocnego
bieguna §wiata od tej gwiazdy wynosi ok. 1°. Okoto roku 2100 ta odlegtosc¢
zmaleje do ok. 28". W roku 14 000 biegun $wiata wypadnie w poblizu gwiazdy
Wega, znajdujacej si¢ na niebie w ogromnym oddaleniu od obecnej gwiazdy po-
larnej.

Na wzajemne potozenie ekliptyki 1 rownika niebieskiego oprocz Stonca i Ksig-
zyca maja naturalnie wptyw takze planety, a zwlaszcza te blizsze Ziemi. Mowi
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si¢ wigc o precesji lunisolarnej oraz o precesji planetarnej. Laczny efekt ich
obu okresla si¢ mianem precesji ogolnej.
[lociowa zmiana wspotrzednych réwnikowych réwnonocnych spowodowana
precesja ogdlna wyraza si¢ wzorami:
Ao = N-(m+n-sina-tgd),  Ad=N-n-cosa
gdzie:
m = 46.0851 + 0.0279-T [”/rok],
n =20.0468 — 0.0085-T [“/rok],
N — jest liczba lat dzielacych jakas$ ustalona epoke odniesienia od interesu-
jacej nas daty,
T — jest liczba stuleci (zwrotnikowych) jakie dziela epoke 1900.0 od intere-
sujacej nas daty,
o, 0 — wspotrzedne na jaka$ epoke odniesienia (np. 1950.0).

Przyklad 5.1

Wspohrzedne galaktyki na epoke 1950.0 wynosity: o = 12"50™, § = 21°. Obli-
czy¢ wspotrzedne tej galaktyki na epoke 2000.5.

Rozwiqzanie:
Szukane wspotrzedne wyliczymy ze wzorow:

0 (2000.5) = o (1950.0) + Ae, & (2000.5) = & (1950.0) + AS

W naszym przypadku:

T =(2000.5 —1900.0)/100 = 1.005

N =2000.5 —1950.0 = 50.5

m = 46.0851 + 0.0279-1.005 = 46.113 ["/rok]

n =20.0468 — 0.0085-1.005 = 20.038 ["/rok]

a (1950.0) = 12"50™ = 192°.5

0 (1950.0) = 21°

Ao = 50.5(46.113 — 20.038-0.2164396-0.383864) = 2244”.633 = 37°.41
A6 =50.5-20.038-(-0.976296) = —9877.93 = -16".47

o0 =192°5 + 37°.41 = 193°7".41 = 12"52™.49 , § = 21° — 16".47 = 20° 43,53
Odpowied?: o (2000.5) = 12"52™49 , & (2000.5) = 20° 43’.53

Oddzialywania grawitacyjne pomigdzy Ziemia a pobliskimi masywnymi ciatami
niebieskimi powoduja lekkie zmiany polozenia orbity ziemskiej (ekliptyki)
w przestrzeni. Kat nachylenia ekliptyki do rownika niebieskiego ulega powolne;j
zmianie. Charakter tych zmian jest bardzo trudny do uchwycenia. W ciagu

ostatnich tysiacleci warto$¢ € da si¢ w przyblizeniu opisa¢ liniowa formuta;
€ =23°26°21”.45 — 0”.4684(t — 2000)
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gdzie t oznacza mierzony w latach odstgp czasu od poczatku naszej ery do inte-
resujacej nas daty. Przyktadowo, dla 30 czerwca 2002 roku w miejsce t wstawi-
my W powyzszym wzorze wartos¢ 2002.5.

Z powyzszego wzoru wynika, ze az prawie 8000 lat potrzeba czeka¢ na zmiang
kata € o wartos¢ 1°.

Wraz ze zmiang warto$ci € zmienia si¢ potozenie kot polarnych 1 zwrotnikow.
W ciagu roku kota polarne przesuwaja si¢ ku biegunom, a zwrotniki ku réwniko-
wi 0 okoto 14 m.

Cwiczenia

139. W jakiej odleglosci od srodka Stonca znajduje si¢ srodek masy uktadu Zie-
mia-Stonce? (Rozw.: ok. 451 km)

140. W jakim czasie biegun §wiata opisze na sferze niebieskiej wskutek precesji
tuk rowny 5°?  (Rozw.: 357.85 lat)

141. W jakiej odleglosci od srodka Stonica musiata by znajdowac si¢ Ziemia,
aby ciata, znajdujace si¢ na jej powierzchni, w strefach maksymalnych od-
dziatywan ptywowych doznawaly spadku cigzaru o potowe? Jak dlugo
trwalby wtedy rok gwiazdowy?

(Rozw.: 1.51 -10° km, rok gwiazdowy trwaZby 8.766 godzin)

142. Jadra komet sa to stosunkowo niewielkie (o $rednicach od kilku do kilku-
dziesigciu kilometrow) bryly luzno zwiazanej materii, o ggstosci zblizonej
do gestosci wody. Czy sity ptywowe ze strony Slonca moga by¢ dla nich
grozne w momencie, gdy komety znajduja si¢ w peryhelium (w odleglosci
np. 2 miliond6w km?

143. Jak Ziemianie doswiadczyliby przejScia jakiej$ zbtakanej, wymartej gwiaz-
dy 0 masie rownej masie Stonca i o rozmiarach mniejszych niz Ksigzyc,
gdyby ta przechodzita w odlegtosci 50 000 km od naszej planety?

144. Jakie wspotrzedne w atlasie nieba wykonanego na epoke¢ 2000.0 powinna
mie¢ gwiazda ktérej wspotrzedne na epoke 1875.0 wynosily: a = 2"30™,
0 =45°?

145. Czy wskutek precesyjnego ruchu Ziemi gwiazdy moga przemieszczaé sig
z jednego gwiazdozbioru do innego?

5.6. Ksiezyc, naturalny satelita Ziemi

Ksiezyc, jako najblizsze Ziemi ciato niebieskie, zawsze przyciagat uwage ludzi.
Szczegblne zainteresowanie Ksiezycem bierze si¢ gldwnie stad, ze to ciato nie-
bieskie zmusza niejako istoty obdarzone wzrokiem do zwracania na siebie uwa-
gi. Ksigzyc kusi swoim pigknym 1 szybko zmieniajacym si¢ wygladem. Zwykte
ogledziny Ksigzyca przez kilka kolejnych wieczorow pozwalaja stwierdzié
zmiany tzw. fazy oraz polozenia obiektu na tle gwiazd. Bez wigkszego trudu
mozna w oparciu o wlasne obserwacje ustali¢ w przyblizeniu dtugo$¢ miesiaca

88



synodycznego i gwiazdowego. Zmiany fazy wynikaja ze zmiany wzajemnego
polozenia Stonca, Ziemi i Ksi¢zyca (rys. 5.9) oraz z tego, ze Ksigezyc nie Swieci
w dziedzinie optycznej wlasnym $wiattem, ale jest o§wietlony przez Stonce.
Wtedy kiedy Ksigzyc w swoim ruchu dookota Ziemi znajduje si¢ w opozycji
(tzn. gdy roznica dlugosci ekliptycznych Ksigzyca i Stonca wynosi 180°), wtedy
widoczny jest z Ziemi w fazie maksymalnego o$wietlenia, jest w petni. Gdy
Ksigzyc znajduje si¢ w koniunkcji ze Stoncem (réznica dhugosci ekliptycznych
Ksigzyca i Stonca wynosi 0°), wtedy zwrocony jest on do Ziemi swoja strona
nieo$wietlona. Nadto znajduje si¢ w rzucie na sfer¢ niebieska bardzo blisko
Stonca. Dla obserwatora umieszczonego na Ziemi jest wtedy zupelnie niewi-
doczny. Mowimy, ze Ksigzyc jest w nowiu. Potozeniom posrednim Ksigzyca
wzgledem Stonca beda odpowiada¢ fazy posrednie. Niebawem po nowiu daje
si¢ obserwowac waski sierp Ksigzyca zwroécony wypuktoscia ku zachodowi. Ta-
ki mtody Ksigzyc wida¢ na zachodnim niebie jeszcze przed zachodem Stonca
I krotko po jego zachodzie. Tydzien po nowiu Ksiezyc wyglada juz jak potkole
zwrocone wypuktoscia w strong zachodnia. Mowimy, Ze jest on w pierwszej
kwadrze. Przez nastgpny tydzien wciaz jeszcze przybywa Ksiezyca az do uka-
zania si¢ jego calej tarczy. Im wigksza czgs¢ tarczy Ksigzyca jest oswietlona,
tym dluzej daje si¢ on obserwowac¢ na nocnym niebie. Po pelni zaobserwujemy
stopniowe zmniejszanie si¢ oswietlonej czgsci. Ubytek zaznaczac si¢ bedzie po
stronie zachodniej tarczy. Po uptywie trzech tygodni od nowiu znowu zaobser-
wujemy tylko polowg tarczy Ksiezyca. Bedzie ona skierowana wypuktoscia ku
wschodowi. Powiemy, ze Ksigzyc jest w ostatniej kwadrze. W nastgpne noce
bedziemy mogli obserwowac Ksi¢zyc jako coraz wezszy sierp, skierowany wy-
puktoscia ku wschodowi. Taki stary Ksiezyc wida¢ dopiero nad ranem, a takze
przez pewien czas po wschodzie Stonca.

8UZIBUOJS OfBIMS

Fot. 5.1. Ksigzyc w pelni. Rys. 5.9. Powstawanie zjawiska faz Ksigzyca.

Wtedy kiedy Ksiezyc widzimy w postaci jasnego, waskiego sierpa, zauwazamy
rowniez stabe §wiecenie pozostalej czesci jego tarczy. Swiatto dochodzace od
nieoswietlonej przez Stonce czgsci powierzchni Ksigzyca nazywa sig popiela-
tym. Latwo zauwazy¢, ze dla obserwatora umieszczonego na Ksi¢zycu, Ziemia
znajduje si¢ w fazie uzupehiajacej te, w jakiej obserwujemy w danym momencie
Ksiezyc z Ziemi. Gdy widzimy Ksiezyc w postaci waskiego sierpa, to obserwa-
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tor na Ksig¢zycu widzialby Ziemi¢ w fazie bliskiej pelni. Na niebie obserwatora
ksigzycowego Ziemia Swiecitaby wtedy bardzo intensywnie bedac §wiecaca tar-
cza pokaznych rozmiaréw. Powierzchnia Ksigzyca zwrdcona w strong Ziemi jest
o$wietlona przez Ziemig, gdy ta jest w pehi, okoto 100 razy silniej niz po-
wierzchnia Ziemi o$wietlona przez Ksigzyc w peini. Gdy Ksig¢zyc jest blisko
nowiu to waski sierp zawdzigczamy o$wietleniu stonecznemu a popielata reszte
oswietleniu dawanemu przez Ziemi¢ (naturalnie o§wietlenie dawane przez Zie-
mi¢ tez pochodzi od Stonca). Im faza Ksigzyca blizsza jest pelni, tym $wiatto
popielate staje si¢ stabsze 1 W koncu niemozliwe do bezposredniego zaobserwo-
wania. Praktycznie swiatlo popielate Ksig¢Zyca mozna obserwowac przez kilka
dni pomiedzy nowiem 1 pierwsza kwadra oraz pomig¢dzy ostatnia kwadra a no-
wiem.

Odleglo$¢ Ksigzyca mozna dzi§ wyznacza¢ metoda paralaksy geocentrycznej
albo metoda namierzania radarowego. Wspotczesnie doktadno$¢ wyznaczenia
tej odleglosci moze by¢ rzedu pojedynczych centymetrow. Pomiary odlegtosci
pozwalaja z kolei wyznaczy¢ inne parametry. W tabeli 5.1 zebrano wazniejsze
dane dotyczace Ksigzyca.

Ksigzyc wykonuje ruch obiegowy dookota Ziemi oraz ruch wirowy dookota osi
przechodzacej przez jego srodek. Okres ruchu wirowego jest dla Ksigzyca rowny
miesiacowi gwiazdowemu, czyli okresowi jego ruchu orbitalnego. Wziawszy
nadto pod uwage bardzo mate nachylenie réwnika ksi¢zycowego do ekliptyki
oznacza to, ze Ksiezyc zwrdcony jest do Ziemi zawsze ta sama strona. W rze-
czywisto$ci z Ziemi mozna zaobserwowac okoto 59 % powierzchni Ksigzyca.
Zawdzigczamy to drobnym ruchom Ksigzyca nazywanym libracjami (stowo
libracja wywodzace si¢ z jezyka tacinskiego oznacza wazenie sig, przechylanie
si¢). Rozrdznia sig libracje w dlugosci, libracj¢ w szerokosci 1 libracje dzienna.
Libracja w dlugosci (wzdtuz rownika ksiezycowego) bierze si¢ stad, ze wiruja-
cy ze stata predkoscia katowa glob ksi¢zycowy przemieszcza si¢ po orbicie ze
zmieniajacq si¢ predkoscia. Wtedy gdy Ksigezyc na swej eliptycznej orbicie
znajduje si¢ w poblizu perygeum (porusza si¢ wtedy stosunkowo szybko), wtedy
ruch wirowy nie nadaza za ruchem orbitalnym, a wtedy gdy Ksiezyc znajduje
si¢ w poblizu apogeum (porusza si¢ wtedy stosunkowo wolno), ruch orbitalny
z kolei nie nadaza za wirowym. Gdy Ksigzyc jest w perygeum, to wtedy obser-
wujemy maksymalne przewazenie si¢ globu w taki sposob, ze odstania si¢ frag-
ment powierzchni ze strony zachodniej. Gdy Ksigzyc jest w apogeum, wtedy
mamy przewazenie w strong przeciwna z maksymalnym odstonigciem wschod-
niej strony globu.

Libracje w szerokosci (w poprzek rownika ksigzycowego) zawdzigczamy nieze-
rowemu katowi nachylenia ptaszczyzny rownika ksigzycowego do plaszczyzny
jego orbity (6°41"). W czasie ruchu po orbicie Ksig¢zyc ,,wazy” si¢ w szeroko$ci
ukazujac obserwatorowi ziemskiemu na przemian swoéj potudniowy 1 potnocny
biegun.
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Ze wzgledu na stosunkowo mata odlegtos¢ Ksiezyca od Ziemi mamy tez do czy-
nienia z tzw. libracjq dziennq, czyli ze zmieniajacym si¢ nieco wygladem Ksig-
zyca w zalezno$ci od tego, czy patrzymy nan po wschodniej stronie horyzontu
czy po zachodniej. Gdyby w tym samym czasie na Ksigzyc patrze¢ np. z Czg-
stochowy i Pekinu, to obserwatorzy nie zarejestrowaliby obrazow identycznych.
Obserwatorowi w Czgstochowie ukaze si¢ troche wigcej powierzchni po stronie
zachodniej 1 mniej po stronie wschodniej niz obserwatorowi w Pekinie.

Pomimo zjawiska libracji, 41% powierzchni Ksigzyca zadng miara nie moze by¢
obserwowana z Ziemi.

Tabela 5.1. Wybrane parametry charakteryzujace Ksigzyc.

Srednia odleglo$é 384 400 km
Odleglos¢ w apogeum 405 696 km
Odleglos¢ w perygeum 363 104 km
Sredni rozmiar tarczy 31’ 05”
Maksymalny rozmiar tarczy (z pow. Ziemi) 33’ 28”
Minimalny rozmiar tarczy (z pow. Ziemi) 29’ 55”7
Miesiac gwiazdowy 27°32166
Miesiac synodyczny 29° 53059
Nachylenie orbity do ekliptyki 5° 9’
Mimosrod orbity eliptycznej 0.05490
Nachylenie rownika ksi¢zycowego do ekliptyki 1° 32’
Srednica 3476 km
Masa 7.35 10% kg
Gestose 3.34 g/cm®
Przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni 1.628 m/s”
Cisnienie 10 mm Hg
Maksymalna temperatura czgsci o$wietlone] +120 °C
Minimalna temperatura czgsci nieoswietlonej —150 °C

Gdyby ptaszczyzna orbity Ksigzyca lezata doktadnie w plaszczyznie ekliptyki,
wtedy mieliby$§my kazdego miesiaca jedno za¢mienie Ksigzyca (podczas peini)
1 jedno za¢mienie Stonca (podczas nowiu). Jednakowoz ptaszczyzna ta nachylo-
na jest do ptaszczyzny ekliptyki pod niewielkim katem i = 5°9’. Przecigcie si¢
tych dwoch ptaszczyzn nazywa si¢ liniq wezlow. Orbita Ksigzyca stosunkowo
szybko zmienia swoje potozenie wzgledem ekliptyki. Objawia sig to tym, ze
biegun orbity Ksigzyca zatacza wokot bieguna ekliptyki mate koto o promieniu
katowym rownym i. W zwiazku z tym linia wezléw tez dokonuje obrotu
w plaszczyznie ekliptyki. Obrot ten odbywa si¢ w kierunku przeciwnym do Kie-
runku ruchu orbitalnego Ksiezyca. Okres pelnego obrotu linii wezidw wynosi
18.6 lat. Wobec cofania si¢ linii weztow odstep czasu pomigdzy kolejnymi
przej$ciami Ksigzyca przez ten sam wezet [ Wezlem nazywamy punkt przecigcia

91



si¢ orbity ciala z ptaszczyzna ekliptyki. Rozwaza si¢ dwa wezly; wezel wstgpu-
Jjacy — odpowiadajacy przejs$ciu obiektu z obszaru ujemnych szerokosci eklip-
tycznych w obszar dodatnich, oraz wezet zstgpujqcy — odpowiadajacy przejsciu
obiektu z obszaru dodatnich szerokosci ekliptycznych w obszar ujemnych.] jest
nieco krotszy od miesiaca gwiazdowego i wynosi 27°.2122. Ten przedzial czasu
nosi nazwe miesigca smoczego.

Gdy Ksigzyc w swoim ruchu orbitalnym znajduje si¢ w bezposredniej bliskosci
ktoregos wezta, a ponadto jest pehnia, to nastapi zaémienie Ksiezyca (rys. 5.10).

orbita Ksigzyca ‘/ e )
 Ziemia

przyémienie
| @zaémienie catkowite
' @ zaémienie czesciowe

\ ! v
ra N\ ,l’ ,/\
.
Stonce " ro
~o__ ,,r 1
/

strefa péicienia ’
strefa cienia catkowitego

Rys. 5.10. Schemat sytuacji prowadzacej do za¢mienia Ksigzyca.

Jesli Ksigzyc znajduje si¢ w poblizu ktoregos wezta swojej orbity w czasie
nowiu, to dochodzi do za¢mienia Stonca (rys. 5.11).

orbita Ksigzyca
T
;
<'

strefa catkowitego za¢mienia

strefa zaémienia czg$ciowego e
Rys. 5.11. Schemat sytuacji prowadzacej do za¢mienia Stofca.

Ze wzgledu na ekscentryczno$¢ orbit Ksig¢zyca 1 Ziemi zaréwno odlegto$¢ Ziemi
od Stonca jak 1 Ksigzyca od Ziemi ulegaja ciaglej zmianie zatem 1 warunki
wystepowania zaémien tez beda zmienne. Gdy wystepuje zjawisko za¢mienia,
to moze si¢ np. zlozyC tak, ze Ziemia od Slonca oddalona jest maksymalnie
a Ksigzyc od Ziemi minimalnie. W czasie innego za¢mienia moze by¢ na od-
wrot. W praktyce jednak mamy do czynienia najczgSciej z sytuacjami posredni-
mi. Przebieg zjawiska za¢mienia bedzie uzalezniony od tych odlegtosci. Naj-
dluzszy z mozliwych czaséw calkowitego za¢mienia Ksigzyca wynosi okoto
1"42™. Najdluzszy czas trwania catkowitego za¢mienia Stonca jest znacznie
krotszy i wynosi okoto 7"40°. Czas trwania fazy czeSciowego zaémienia Stonca
moze przekraczac 4" W czasie catkowitego za¢mienia Stonca nastaje ciemnos¢
wigksza niz jest w noc z Ksigzycem w peni.
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Fot. 5.2. R6zne fazy za¢mienia Stonca, ktore miato miejsce w dniu 11 sierpnia 1999 roku.
(fot. M. Drahus, M. Gazda i P. Mach).

Fot. 5.3. ,,Brylantowy pierscien” podczas catkowitego za¢mienia Stonca
w dniu 21 sierpnia 2017 roku. ( fot. M. Magathan)

Wobec znikomej atmosfery Ksigzyca jego powierzchnia daje si¢ z Ziemi sto-
sunkowo tatwo obserwowac. Goltym okiem daja si¢ zauwazy¢ na tarczy Ksigzy-
ca obszary jasniejsze i1 ciemniejsze. Przy uzyciu dobrej lornetki lub teleskopu
odstania si¢ przed obserwatorem cate bogactwo struktur powierzchni ksigzyco-
wej. Na szczegolna uwage w krajobrazie ksiezycowym zastuguja bardzo liczne
okragte twory zwane Kraterami. Daje si¢ zauwazy¢ duze zroznicowanie rozmia-
row wérod kraterow. Srednice najwiekszych z nich osiagaja wartosci ponad 240
km. Wyrézni¢ mozna tez na Ksigzycu obszary rOwninne (tzw. morza) i obszary
gorzyste. Wysokosci gor ksiezycowych dochodza do 8000 m. Nie brakuje tez na
powierzchni Ksigzyca regularnych, wydtuzonych struktur przypominajacych
uskoki, wawozy czy waly. Powierzchnia Ksigzyca pokryta jest warstwa pytu.
Grubos¢ tej warstwy wynosi kilka centymetrow.
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Bogata rzezbe powierzchni Ksi¢zyca zawdzigczamy, jak si¢ uwaza, dwom przy-
czynom. Pierwsza z nich jest spadek bryt materii btakajacych si¢ w przestrzeni
mig¢dzyplanetarnej. Spadajaca z duza predkoscia masywna bryta, uderzajac
o powierzchnig¢ globu pozostawi po sobie $lad w postaci krateru. Inna przyczyna
ubogacania rzezby globu ksiezycowego to dziatalno$¢ wulkaniczna. We wcze-
$niejszych okresach, gdy Ksig¢zyc byt znacznie mtodszy procesy wulkaniczne na
srebrnym globie miaty by¢ powszechne, znacznie czgstsze niz w czasach obec-
nych. Struktury powierzchni Ksi¢zyca ulegaja powolnym przeobrazeniom
w zwiazku z erozja. Erozja podtrzymywana jest tam gldéwnie w zwiazku z du-
zymi zmianami temperatur skat ksi¢zycowych. Przy zmianach temperatury wy-
stgpuja lokalne naprezenia i peknigcia skat.

Odnosnie powstania Ksigzyca istnieje wiele teorii. Najbardziej podstawowa
mowi, ze Ksiezyc powstat rownoczesnie z planetami w okresie formowania si¢
Stofica okoto 5 miliardéw lat temu. Chlodna materia migdzygwiazdowa, ktora
nie zdotata opas¢ na rodzaca si¢ gwiazdg (Stonce), bedac jednak przez nig moc-
no przyspieszana, zostata uwigziona w polu grawitacyjnym tejze, a w wyniku
dalszej ewolucji skondensowata w ciata uktadu stonecznego. Ksigzyc mogt od
poczatku by¢ oddzielnym ciatem, ktore w pewnym momencie zostato uwigzione
w polu grawitacyjnym Ziemi, a mogt tez wraz z nia tworzy¢ poczatkowo wspol-
na bryle materii, ktora podzieliwszy si¢ data poczatek obojgu.

Cwiczenia

146. Czy dla obserwatora, ktorego umieszczono w mysli na Stoncu, Ksigzyc
dawatby zjawisko faz? Odpowiedz uzasadnij.

147. Gdy z Ziemi ogladamy Ksigzyc lub Stonce to srednice katowe ich tarcz
wynosza okoto 0.5 stopnia. Wyobrazmy sobie, ze obserwujemy Ziemi¢
z Ksigzyca 1 ze Stonca. Jakie rozmiary katowe bedzie miata Ziemia w kaz-
dym z przypadkow? (Rozw.: 1°.9, 177.6)

148. Policzy¢ pierwsza 1 druga predkos¢ kosmiczna dla Ksigzyca.

(Rozw.: 1.682 km/s, 2.3 km/s)

149. Stonce przemieszcza si¢ na tle gwiazd $rednio z predkoscia okoto 1° na
dobe. Ksiezyc porusza si¢ (w tym samym kierunku) znacznie szybciej, bo az
okoto 13°.3 na dobg. Jak zatem jest mozliwe aby czg$ciowe za¢mienie Ston-
ca trwato az 4" (jak to czasem ma miejsce) skoro promien tarczy Stofica jak
i Ksiezyca wynosza po okoto 15’?

150. W jakiej odlegtosci od Ziemi musiatby znajdowac si¢ Ksiezyc aby byty
mozliwe jego obraczkowe zaémienia? (Rozw.: 1.39 min km)

151. Catkowite za¢mienie Stonca trwa dla spoczywajacego obserwatora zaled-
wie kilka minut. Powiedzmy, Zze chcemy lecac samolotem ,,goni¢” zaémie-
nie. Czy nasz samolot musiatby lecie¢ raczej w kierunku wschodnim czy za-
chodnim?
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152. Jak dlugi interwat czasu moze dzieli¢ moment gdy pierwszy cztowiek na
Ziemi zaobserwuje okreslone za¢mienie catkowite Stonca od momentu gdy
zarejestruje go ostatni? Innymi slowy, jak dlugo maksymalnie mogto by
trwac calkowite za¢mienie Stonca dla obserwatora podazajacego za nim?

153. Czy na Ksigzycu wystepuja catkowite zaémienia Stonca?

154. Obliczy¢ $rednia predkos¢ orbitalng Ksigzyca. (Rozw.: ~1 km/s)

155. Jaka minimalna 1 jaka maksymalna wysoko$¢ nad horyzontem w Czgsto-
chowie moze przyjmowac Ksigzyc w czasie gbrowania?

(Rozw.: 10°357, 67°47")

156. Obliczy¢ jaki jest przedzial mozliwych azymutow i1 katéw godzinnych
wschodow dla Stonca 1 dla Ksiezyca w Czestochowie.

157. Czy zjawiska wschodoéw 1 zachodow Ziemi dla obserwatora umieszczonego
na Ksig¢zycu sa rownie powszechne jak zachody i wschody Ksig¢zyca dla ob-
serwatora ziemskiego?

158. W jakim tempie dla obserwatora ksi¢zycowego Ziemia przemieszcza si¢ na
tle gwiazd?

159. Czy na Sycylii zdarza si¢ obserwowac Ksi¢zyc w zenicie?

160. Okresli¢ maksymalny zasigg rzutu na Ksigzycu dla cztowieka ktory w wa-
runkach ziemskich potrafi rzuci¢ na odleglo$¢ 70 metrow.

161. Z ktérej strony tarczy, wschodniej czy zachodniej, rozpoczyna si¢ nasuwa-
nie cienia przy majacym nastapi¢ catkowitym za¢mieniu Stonca? Jak ma sig
sprawa przy za¢mieniu Ksigzyca?

162. Jak dlugo na Ksi¢zycu trwa doba stoneczna i gwiazdowa? Czy na Ksigzycu
wystepuje zjawisko dnia 1 nocy polarnej?

163. lle wynosi moment pedu wzgledem s$rodka orbity sztucznego satelity Ziemi
0 masie ms = 1000 kg, ktory porusza si¢ po orbicie kotowej o promieniu
r=7200 km? (Rozw.: 5.36-10" km m*/s)

164. Jaki jest wptyw tarcia w atmosferze na ruch sztucznego satelity Ziemi na
orbicie kotowej? Dlaczego tarcie zwigksza predkos¢ satelity?

165. Czy tarcie zwigksza czy zmniejsza moment pedu satelity mierzony wzgle-
dem $rodka Ziemi? Dlaczego?

166. Porowna¢ wartos¢ momentu pedu Ksigzyca na jego orbicie dookota Ziemi
z wartoscia momentu pedu Ksiezyca wynikajacego z jego ruchu wirowego.

167. Kosmonauta chce wyznaczy¢ swa predkos¢ zblizania si¢ do Ksigzyca. Wy-
syla sygnal radiowy o czgstosci v = 5000 MHz 1 poréwnuje t¢ czgstos¢
z czestoscia sygnatu odbitego od Ksigzyca. Stwierdza roznice 86 kHz. Jaka
jest predkos¢ pojazdu wzgledem Ksigzyca? (Rozw.: 2.6 km/s)

168. Sztuczny satelita Ziemi o masie 1000 kg porusza si¢ po orbicie kotowe;j
0 promieniu 10 000 km. O ile zmaleje promien orbity i o ile wzro$nie pred-
kos$¢ satelity, jesli przez 10 minut wlaczy¢ site hamujaca F = 100 N?

(Rozw.: Promien orbity zmaleje o ok. 186.155 km, a predkos¢ satelity
wzrosnie o ok. 215.3 km/h)
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6. Planety

Wsrod ciat niebieskich dostepnych bezposrednim obserwacjom na szczegdlna
uwage zastuguja planety. Wyr6zniaja si¢ one przede wszystkim dziwnymi ru-
chami na sferze niebieskiej (rys. 6.1). Analiza tych ruchow zaprzatata umysty
ludzi przez wiele tysiacleci 1 zaowocowata niegdy$ udowodnieniem heliocen-
trycznej budowy $wiata oraz odkryciem prawa powszechnego ciazenia. Staro-
zytni znali pig¢ planet — Merkurego, Wenus, Marsa, Jowisza i Saturna. Dzisiaj
znamy ich dziewig¢; oprocz wymienionych jeszcze Urana, Neptuna, Plutona
1 naturalnie Ziemie.

Rys. 6.1. Petle planetarne.

Wszystkie planety §wieca odbitym §wiatlem Stonca. Zadna nie posiada wlasne-
go naturalnego zrodta §wiatta w zakresie widzialnym. Ruchy planet, cho¢ skom-
plikowane dla obserwatora na Ziemi, odbywaja si¢ zawsze w bezposredniej bli-
skos$ci ekliptyki. Ze wzgledu na obserwowane wlasnosci ruchéw planety podzie-
lono na dolne (Merkury iWenus) i na gorne (Mars, Jowisz, Saturn, Uran,
Neptun, Pluton). Planety dolne okrazajac Stonce w odleglo$ciach mniejszych
niz promien orbity Ziemi (rys. 6.2) w swoich ruchach nigdy nie oddalaja si¢ na
sferze niebieskiej zbyt daleko od Stonca. Maksymalna odlegtos¢ katowa od
Stonca wynosi dla Wenus okoto 48°, a dla Merkurego okoto 28°.

Planety gorne, z promieniami swoich orbit przewyzszajacymi promien orbity
Ziemi, oddalaja si¢ od Stonca na dowolne odlegtosci katowe, od 0° do 180°
(rys. 6.3).

Dla okreslenia potozenia planety wzgledem Stonca wprowadza sig pojgcie elon-
gacji. Elongacja planety jest to roznica jej dtugosci ekliptycznej i Stonca. Elon-
gacja moze by¢ wschodnia, gdy planeta potozona jest bardziej na wschod niz
Stonce i zachodnia, gdy planeta jest po zachodniej stronie Stonca. Elongacja dla
planet géornych moze przyjmowaé wartosci od 0° do 180°. Jesli wynosi ona 0°
mowimy, ze planeta jest w zlgcezeniu albo koniunkcji ze Stoncem. Jesli elonga-
cja wynosi 90° méwimy, ze planeta znajduje si¢ w kwadraturze wzgledem
Stonca. Dla elongacji rownej 180°, planeta znajduje si¢ w opozycji (przeciwsta-
wieniu) wzgledem Stonca. Elongacje planet dolnych zmieniaja si¢ w granicach
od 0° do tzw. elongacji maksymalnej. Koniunkcja dla planety dolnej moze by¢
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dwojaka. Rozroznia si¢ koniunkcje dolng, gdy w czasie ztaczenia planeta jest
blizej obserwatora niz Stonce, oraz koniunkcje gornq, gdy Stonce jest blizej
obserwatora niz planeta.

ztgczenie goérne

Rys. 6.2. Konfiguracje planety dolnej.

kwadratura

zlgczenie gérne opozycja

orbita Ziemi

kwadratura

orbita planety
Rys. 6.3. Konfiguracje planety gorne;j.
Cwiczenia

171. Dla jakich wartosci elongacji istnieja dogodne warunki do obserwacji
Wenus jako: a) ,,gwiazdy porannej”, b) ,.,gwiazdy wieczornej”?

172. Czy planeta gorna moze znalez¢ si¢ W koniunkcji, kwadraturze albo w opo-
zycji wzgledem: a) planety dolnej, b) Ksigzyca?

173. Czy elongacje Ksigzyca zachowuja si¢ jak elongacje planet dolnych czy jak
elongacje planet gornych, czy jeszcze inaczej?

174. Czy w czasie koniunkcji dolnej zawsze mamy do czynienia z przejsciem
planety na tle tarczy stonecznej?

175. Zjawisko faz w o$wietleniu dotyczy nie tylko Ksigzyca, ale i planet. Dla-
czego? Jakie fazy oswietlenia jesteSmy w stanie zaobserwowac (naturalnie
z uzyciem teleskopu) u planet dolnych, a jakie u planet gornych?

6.1. Prawa ruchu planet

Nowozytny rozwoj teorii dotyczacych ruchu planet zostat zapoczatkowany
gtownie przez Mikotaja Kopernika. Studiujac podstawy astrologii 1 astronomii
(wtedy jeszcze nie czyniono wyraznego rozdziatu miedzy tymi dwiema dyscy-
plinami) na Akademii Krakowskiej oraz we Wtoszech zapoznatl si¢ Kopernik
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z pogladami wielu myslicieli starozytnosci na temat budowy Swiata. Wéréd tych
pogladow szczegdlnie fascynowato go bez watpienia traktowanie ,,Boskiego
Stonca” jako centrum Swiata.

W oparciu o istniejace pomiary potozen planet (a byto sporo takich pomiaréw
udokumentowanych w zapiskach 6wczesnych astronomow) uzupehlione jego
wlasnymi obserwacjami sformutowat Kopernik swoja teori¢ heliocentryczna
i podal szereg argumentoéw na jej poparcie. Teoria Kopernika postulowata od-
waznie, ze planety, nie wykluczajac Ziemi, wykonuja ruchy po orbitach koto-
wych wokot Stofica. Burzyta ona ugruntowany od 14 stuleci poglad geocentrycz-
ny zasugerowany przez Ptolemeusza okoto 140rn.e. ,,De revolutionibus”
Kopernika opublikowane w 1543 roku wywotalo ogromne poruszenie wsrod
uczonych tamtych czasoéw. Tycho de Brahe (1546—-1601) chcac zweryfikowaé
teori¢ heliocentryczna podjat si¢ zakrojonych na szeroka skale doktadnych
obserwacji potozen planet 1 gwiazd. Uwazat on, ze jesli prawda jest, 1z Ziemia
obiega Slonce, to powinno si¢ obserwowac ruchy paralaktyczne gwiazd na sfe-
rze niebieskiej (patrz, rozdzial 8.1). Nie znajdujac takich ruchéw w oparciu
o swoje, skadinad bardzo doktadne jak na owe czasy pomiary, byt bardzo scep-
tycznie nastawiony do teorii Kopernika (nie dopuszczal on bowiem mozliwosci,
ze gwiazdy moga by¢ znacznie bardziej odlegtymi obiektami, niz si¢ to wyda-
walo ludziom tamtych czaséw, 1 ze ich paralaksy sa tak niezmiernie mate, ze
ging w bledach pomiaréw pozycji gwiazd).

W oparciu o pomiary Tychona de Brahe dopiero Janowi Keplerowi (1571-1630),
wybitnemu matematykowi 1 praktykujacemu astrologowi majacemu ambicje
stworzy¢ podwaliny nowoczesnej astrologii, udato si¢ sformutowaé fenomenolo-
giczne prawa dotyczace ruchow planet na gruncie teorii heliocentrycznej. Pierw-
sze z tych praw orzekato, ze:

kazda 7 planet (w tym i sama Ziemia) dokonuje obiegu Stonca po orbicie elip-
tycznej, a nie kotowej, przy czym w jednym z ognisk elipsy znajduje si¢ Stonce.
Drugie prawo stwierdzalo, ze:

predkosé polowa planety w ruchu po orbicie eliptycznej jest stala.

Predkos$¢ polowa to przyrost w czasie pola zakreslanego przez wyprowadzony
ze Stonca promien wodzacy planety. W trzecim prawie Kepler zapisal relacje
wiazaca okresy gwiazdowe (T) obiegéw planet dookota Stonca z dtugosciami
wielkich potosi (a) eliptycznych orbit tych planet. Prawo to stwierdza, ze:
wyrazenie T°|a jest wielkoSciq takq samq dla kaidej 7 planet.

W oparciu o prawa Keplera mozna juz byto sformutowa¢ prawa powszechnego
ciazenia, co zostato uczynione przez Newtona kilkadziesiat lat pozniej. W opar-
ciu o to prawo dato si¢ uogdlni¢ prawa Keplera. I tak po uogdlnieniu pierwsze
prawo Keplera orzeka, ze:

w polu sily centralnej cialo porusza si¢ po krzywej stokowej,

tzn. po okregu, elipsie, po paraboli lub po hiperboli (kazda z tych krzywych
mozna otrzyma¢ w wyniku przecigcia pobocznicy stozka odpowiednio ustawio-
na plaszczyzna). Orbita eliptyczna jest czesto realizowana w przyrodzie. Orbita
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kotowa praktycznie nigdy nie wystepuje, ale czgsto jest wykorzystywana jako
przyblizenie. Orbity paraboliczne i hiperboliczne wystepuja czesto. Typowymi
cialami w uktadzie stonecznym nierzadko posiadajacymi takie wtasnie orbity sa
komety. Uogdlnione trzecie prawo Keplera wprowadza do relacji oryginalnej
masy ciat okrazajacych si¢ wzajemnie 1 wyglada tak:

(m+M)-T?

{13

We wzorze tym m i M nie musza odnosic¢ si¢ odpowiednio do malej masy plane-
ty 1 duzej masy Slonca; moga to by¢ dowolne masy obiegajace si¢ wzajemnie
pod wplywem sit grawitacji. Np. moga to by¢ masy sktadnikow podwdjnego
uktadu gwiazd czy tez uktadu, gdzie jednym cialem jest planeta, a drugim jej
naturalny lub sztuczny satelita.
Drugie prawo Keplera w postaci uogélnionej wyraza zasad¢ zachowania mo-
mentu pedu w uktadzie dwoch ciat obiegajacych si¢ wzajemnie pod wptywem
sity grawitacji.
Prawo powszechnego ciazenia pozwala przewidywaé zarowno wprzod jak
1 wstecz potozenia planet, z czego skwapliwie skorzystata 1 nadal korzysta astro-
logia. Caty rozwdj 1 osiagnigcia astronautyki sa wspotczesnym przykladem
innego, praktycznego wykorzystania tego prawa.
Zglebianie frapujacego problemu dziwacznych ruchow planet, chociaz trwato
tysiaclecia 1 cho¢ bylo czynione w odlegtym od wspotczesnej astronomii kon-
tekscie astrologicznym, zaowocowalo glgbszym zrozumieniem mechanizméw
kosmicznych i stworzeniem podwalin dla rozwoju wspodtczesnej nauki i tym
samym istotnie przyczynito si¢ m.in. do podniesienia standardu zyciowego catej
spotecznosci ludzkie;j.

= const

6.2. Elementy orbity eliptycznej

W odniesieniu do ruchu planet w uktadzie stonecznym w gr¢ wchodza orbity
eliptyczne. Na takich orbitach skoncentrujemy teraz uwagg.

[
[os]

Rys. 6.4. Elementy elipsy.

Rozmiary i ksztalt elipsy okreslone sa przez jej osie (rys. 6.4) AB =2a i CD =
2b, gdzie a i b oznaczaja dtugosci potosi. Odlegtos¢ OF = OF’, oznaczana litera
C, po podzieleniu przez a daje warto$¢ mimosrodu
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C
e =—
a

bedacego parametrem liczbowym okreslajacym ksztatt elipsy. Do okreslenia
ksztattu uzywa si¢ tez splaszczenia, zdefiniowanego jako:
a—>b
a
Podanie ai e lub ai s w sposdb jednoznaczny okresla elipse.
Dla elipsy stuszne sa, oprocz powyzszych, nastepujace zwiazki pomigdzy wiel-
kos$ciami ja opisujacymi:

L=

! A -

- . ;a ; / = !ﬂ‘—b‘ / -

c-=a" — b-, —=1—5 b=all—5)=ay1—¢e’ e= ———=+25—5°
a N

Jesli przyjaé, ze w punkcie F znajduje si¢ obiegane przez planet¢ Stonce to
punkt B jest peryhelium, a punkt A aphelium. Ekstremalne warto$ci promienia
wodzacego planety przyjma wartosci:

1

Ton=FB=a—c=a(l—e) T,

oy =FA=a+c=a(l+e)
Z drugiego prawa Keplera mozna otrzymac tez wzor wiazacy minimalna i mak-
symalna predkos¢ liniowa planety:

Umax V(B) 1+e

Vinin - T!(A) - 1—e

Rys. 6.5. Predkos¢ polowa i liniowa w przypadku orbity eliptycznej.

W czasie At w okolicy punktu B planeta przebedzie droge At v(B) (rys. 6.5).
W takim samym czasie w okolicy punktu A planeta przebytaby droge At v(A).
Pole zakres§lone przez promien wodzacy planety w okolicy punktu B wynosi Pg
= I'min At V(B)/2, a w okolicy punktu A, Pa = rmaAt V(A)/2. Jako, ze oba te pola
maja by¢ rowne (drugie prawo Keplera) to positkujac si¢ wzorami na Fygy I Mmin
otrzymamy powyzszy WZOr.

Jednoznaczne okreslenie ruchu orbitalnego ciata mozna uzyska¢ poprzez poda-
nie tzw. elementow orbity. Znajomos¢ tych elementéw pozwala dla dowolnego
momentu czasu t okresli¢ wspotrzedne 1 predkosci orbitujacego ciata. Elementy
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orbity sa to parametry, ktore okreslaja ksztalt oraz usytuowanie orbity wzglgedem
ekliptyki. Rodzaj i ksztalt krzywej stozkowej okresla parametr e (mimos$rod),
ktory dla elips jest liczba z przedziatu (0,1). Drugi parametr orbity okresla wiel-
kos¢ orbity. Dla orbity eliptycznej rowny jest on dlugosci wielkiej potosi, a. Po-
tozenie orbity eliptycznej wzgledem ekliptyki okreslaja trzy katy; i, 2 oraz .
Sa to kolejne trzy elementy orbity. Parametr i okresla nachylenie ptaszczyzny do
ptaszczyzny ekliptyki (rys. 6.6). Parametr €2 okresla kat zawarty miedzy linia
wezléw orbity, a kierunkiem punktu rownonocy wiosennej. Nazywa si¢ go diu-
gosciq wezla wstepujqcego, czyli punktu orbity lezacego w plaszczyznie eklip-
tyki w ktorym szeroko$¢ ekliptyczna planety zmienia warto$¢ z ujemnej na do-
datnig. Parametr w okresla kat pomiedzy kierunkiem na wstepujacy wezet orbi-
ty, a kierunkiem do peryhelium orbity. Széstym i ostatnim elementem orbity
eliptycznej jest moment przejscia 7 planety przez jaki§ umowny punkt orbity,
np. przez punkt peryhelium.

odleglo$t perycantrum
_________ woze! wetgpujacy
linia weozitw
wazel Zatapuaoy | nachylenle orblty do ekilptyk
linia apsyd 5::; ::_;"' ) ™ diugost wezla wetepujacego

Kieruriek {o punkhs rGwnGnocy wicsennej

ptaszezyzna ekliptyki phaszezyzna orbity
Rys. 6.6. Elementy orbity eliptycznej.

Uktad Stonce — planeta nie jest odizolowany od dzialania sit zewngtrznych totez
elementy orbit planet ulegaja powolnym zmianom w czasie. Zmiany te tylko
w pewnym stopniu sa przewidywalne. Co jaki$ czas nalezy uscisla¢ warto$ci
elementow orbit dla poszczegdlnych planet. To samo dotyczy naturalnie orbit
innych cial, takich jak ksi¢zyce planet, komety czy drobne ciala w uktadzie sto-
necznym.

Gdy nie jestesmy zmuszeni do szczegotowe] analizy potozen planet, czgsto wy-
starcza poda¢ dwie charakterystyki ich ruchu, mianowicie $rednia odlegtos¢ od
Stonca — duza poédtos elipsy, oraz okres pelnego obiegu. Jesli chodzi o okres
obiegu, to moze on by¢ roznorako definiowany. Okres gwiazdowy obiegu, T,
ktory wystepuje w trzecim prawie Keplera, okresla odstep czasu pomigdzy ko-
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lejnymi pojawieniami si¢ planety na tle tych samych gwiazd, jednakze dla hipo-
tetycznego obserwatora umieszczonego na Stoncu. Dla obserwatora na Ziemi,
ktora tez znajduje si¢ w ruchu, bezposredni pomiar gwiazdowego okresu planety
jest niemozliwy. Otrzymujemy go posrednio, w oparciu o pomiar okresu syno-
dycznego planety. Okresem synodycznym S nazywamy odstgp czasu dzielacy
kolejne, takie same konfiguracje planety ze Stoncem (np. kolejne koniunkcje
tego samego rodzaju). Tempo zmiany konfiguracji planety wzglgdem Stonca dla
obserwatora umieszczonego na Ziemi wynosi 360°/S. Tempo przemieszczania

si¢ Stonca na tle gwiazd wynosi dla tego obserwatora 360°/1 (za jednostke¢ czasu
przyjeto tu 1 rok gwiazdowy), a dla pomyslanego obserwatora umieszczonego
na planecie 360°/T, gdzie T jest okresem gwiazdowym planety.
Planety dolne obiegaja Stonce szybciej niz Ziemia, zatem otrzymany dla nich row-
nanie:
360° 360° 360°
S T 1

ktore po przeksztatceniu daje wzor na okres gwiazdowy planety, wyrazony
w latach gwiazdowych:

S
T=5+1

Ruch orbitalny Ziemi wokoét Stonca w tym samym co planeta kierunku spowal-
nia bowiem w tym przypadku tempo zmiany konfiguracji wzgledem Stonca
o wartos¢ 360°/1.

Dla planet gornych, obiegajacych Stonce wolniej niz Ziemia napiszemy:

360° 360° 360°
s 1 T

skad otrzymamy:

S
- 5-1
W tym przypadku tempo zmiany konfiguracji bytoby maksymalne, gdyby plane-
ta znieruchomiata w swoim ruchu orbitalnym i wynositby 360°/1 . Skoro jednak
planeta wolno porusza si¢ w t¢ sama co Ziemia strong, wigc rozwazane tempo
zostanie pomniejszone o warto$¢ 360°/T .

T

Przyklad 6.1

(Rémer w 1676 r., jako pierwszy w swiecie udowodnit, Ze predkosc rozchodzenia
sie swiatla jest skonczona i podal sposob wyznaczenia tej predkosci w oparciu
o obserwacje astronomiczne. Przytoczony przyktad ma przyblizyé czytelnikowi te
metode)

Ksiezyc Jowisza, lo, porusza si¢ po swojej orbicie ze Srednim okresem obiegu
rownym 42"30™. Rémer zaobserwowal, ze dlugo$é tego okresu waha sig regu-
larnie w ciagu roku, przy czym okres wahan wynosi okoto roku. Maksymalne
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odchylenie wartosci okresu obiegu (okres obiegu jako odstep migdzy kolejnymi
za¢mieniami ksigzyca lo przez Jowisza) od $redniej wynosito 15 sekund
w chwilach odleglych o okoto 6 miesigcy. Obliczy¢ ile wynosi predkos¢ rozcho-
dzenia si¢ $wiatta jesli wiadomo, ze $rednia predkos¢ orbitalna Ziemi wynosi
29.8 km/s.

Rozwiqzanie:

Pomijamy:

a) fakt, ze orbita Jowisza nie lezy doktadnie w plaszczyznie orbity Ziemi (eklip-
tyki), ale jest do niej nachylona pod matym katem i = 1°.35,

b) fakt eliptycznosci orbit Jowisza i Ziemi.

Gdyby Ziemia nie zmieniala swojej odlegtosci wzgledem Jowisza, to obserwo-

walibySmy za¢mienia lo zawsze w tych samych odstgpach czasu T = Ty =

42"30™. Skoro jednak predkos$¢ Ziemi wzgledem Jowisza sie zmienia (w prze-

ciggu roku Ziemia wykona peten obieg dookota Stonca podczas gdy Jowisz zale-

dwie okoto 1/12 swojego obiegu), to odstep pomigdzy kolejnymi za¢mieniami

ksigzyca lo bedzie si¢ zachowywal tak jak to zostalo ideowo przedstawione na

rysunku 6.7. Maksymalne wydtuzenie okresu, AT, bedzie wtedy, gdy Ziemia

oddala si¢ od Jowisza z maksymalna predkoscia, czyli rowna liniowej predkosci

Ziemi wzdhuz jej orbity (rys. 6.8). W przeciagu czasu Ty = 42"30™ dzielacego

kolejne za¢mienia, Ziemia zdazy zwigkszy¢ swa odlegto$¢ od Jowisza o wartos¢

Ar = vg- Ty, = 29.8 km/s -42.5-3600 s = 4 559 400 km

Skoro maksymalne wydtuzenie okresu wynosi AT = 15 s, to predkos¢ swiatta
wyliczymy jak nastepuje:

¢ = Ar/AT = 4 559 400/15 km/s = 303 960 km/s
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Rys. 6.7. Schematyczne zachowanie si¢ od- Rys. 6.8. Konfiguracja odpowiadajaca mak-
stepu czasu migedzy kolejnymi za¢mieniami symalnej predkosci oddalania si¢ Ziemi od
ksigzyca lo. Jowisza.
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Cwiczenia

176. Jak nalezy przecina¢ ptaszczyzna pobocznice stozka, aby otrzymac okrag,
elipsg, parabolg i hiperbolg?

177. Pobocznicg stozka o kacie rozwarcia oo = 60° przecigto ptaszczyzna pochy-
lona do wysokosci stozka pod katem 45°. Ile wynosi mimosrod elipsy po-
wstatej na przecigciu plaszczyzny z pobocznica stozka?

178. Obliczy¢ srednia predkos¢ polowa Ziemi w jej ruchu dookota Stonca.

(Rozw.: 2.227619x10" m?/s)

179. Ciato o masie rownej 3 Mg (Mg oznacza mas¢ Ziemi) dokonuje pelnego
obiegu gwiazdy o masie 1.2 M (M oznacza masg Stofica) po orbicie elip-
tycznej w czasie T = 30 lat. Jaka jest duza potos$ orbity? (Rozw.: 10.26 j.a.)

180. Wyprowadzi¢ wzory na okres gwiazdowy (jako funkcje okresu synodycz-
nego) hipotetycznej planety: a) dolnej, b) gdérnej, obiegajacej Stonce w kie-
runku przeciwnym niz Ziemia.

181. Obliczy¢ srednia odlegtos¢ Merkurego 1 Wenus (mimosrody orbit wynosza
odpowiednio 0.2056 i1 0.0068) od Stonca wiedzac, ze ich maksymalne elon-
gacje wynosza odpowiednio 28°148°.  (Rozw.: 0.389, 0738 j.a.)

182. Obliczy¢ mimosrod orbity Ziemi, jesli wiadomo, ze katowa srednica tarczy
stonecznej zmienia si¢ w ciagu roku w przedziale (31'31”, 32’35”) dla
obserwatora ziemskiego. (Rozw.: 0.0166)

183. Jak dtugo spadataby Ziemia na Stonce, gdyby zaprzestata je obiegac?

(Rozw.: 4°.8)

184. Obliczy¢ okres gwiazdowy 1 synodyczny planetoidy, dla ktérej wielka pot-

o$ orbity czterokrotnie przewyzsza wielka potos orbity ziemskie;.
(Rozw.: 8 lat, 8/7 roku)

185. Obliczy¢ odstep czasu, jaki uplywa pomigdzy opozycja a kwadratura:
a) Saturna, b) Neptuna. (Rozw.: 88°.2 , 89%.9)

186. Jaka maksymalna elongacj¢ Ziemi pomierzylby obserwator znajdujacy si¢
na ktoryms z ksigzycoOw Neptuna?

187. Wyrazi¢ mase Neptuna w masach Ziemi, jesli wiadomo, ze krazacy wokot
niego ksiezyc dokonuje w czasie 5°21" petnego obiegu i jest oddalony od
centrum planety 0 359 000 km.  (Rozw.: 17.1 mas Ziemi)

188. W oparciu o uogolnione I1I prawo Keplera okresli¢ mase¢ Jowisza, przyjmu-
jac, ze masa Stonca wynosi 1, masa Ziemi 0, okres gwiazdowy 1 wielka pol-
o$ orbity Jowisza odpowiednio 4332°.6 i 5.2028 j.a..

(Rozw.: 0.0009 mas Stonca)

189. Czy Ziemia, poruszajaca si¢ wzdluz orbity z predkoscia 29.76 km/s, utrzy-
mataby si¢ na jakiej$ zamknigtej orbicie okotostonecznej, gdyby masa Ston-
ca nagle zmalata 2-krotnie? (Rozw.: nie)

190. Jaki jest rozmiar katowy Wenus ogladanej z Ziemi w czasie, gdy przecho-
dzi ona na tle tarczy stonecznej? Srednica liniowa Wenus jest réwna 0.95
srednicy Ziemi, a jej odlegtos¢ od Stonca wynosi 0.72 j.a. Paralaksa geocen-
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tryczna Stonca, czyli kat pod jakim ze Stonca wida¢ promien Ziemi wynosi
87.79. (Rozw.: 59”.5)

191. Srednica katowa Marsa w czasie jego maksymalnego zblizenia si¢ do Zie-
mi (na odlegtos¢ 56 milionow km) wynosi 25”. Ile wynosi $rednica liniowa
Marsa? (Rozw.: 6800 km)

192. Ile razy o$wietlenie Saturna promieniowaniem stonecznym jest mniejsze
niz oswietlenie Ziemi? (Rozw.: ok. 91 razy)

193. Widomy blask planet zalezy od ich odlegtosci od Stonca i od Ziemi. Czy
dla Jowisza, czy dla Plutona, zakres zmian blasku (gdy si¢ patrzy z Ziemi)
bedzie wigkszy? Duze poétosie orbit tych planet wynosza odpowiednio
5140j.a.. (Rozw.: wiekszy dla Jowisza)

194. Gwiazdowy okres obiegu Plutona dookota Stonca wynosi 247.7 lat. Obli-
czy¢ okres synodyczny tej planety. (Rozw.: 1.04 lat)

195. Mimosrod orbity komety Halleya wynosi e = 0.967275, a jej okres obiegu
dookota Stonca jest rowny T = 76 lat. Znalez¢ wielka pétos orbity komety
oraz minimalng 1 maksymalna odlegtos¢ komety od Stonca.

(Rozw.: a =17.94 j.a., rnin = 0.59 j.a., rna = 35.29 j.a)

196. Synodyczny okres planety jest mniejszy od 2 lat. Czy oznacza to, ze musi
to by¢ planeta gorna? Co mozna powiedzie¢ o okresie gwiazdowym tej pla-
nety? (Rozw..: planeta moze by¢ dolna lub gorna; jesli jest dolna to T < 2/3
roku, jesli jest gorna to T > 2 lat)

197. Ile wynosi okres obiegu komety jesli duza poétos jej eliptycznej orbity
wynosi 30 j.a.? (Rozw.: ok. 164 lata)

198. Wskutek oporu powietrza meteoryt spada przy Ziemi z predkoscia jedno-
stajng v = 35.5-MY° m/s, gdzie M jest masa meteorytu w gramach. Obliczy¢
predkos¢ spadania dla meteorytow o masach: a) 1 g, b) 1 kg, ¢) 10 ton.
Otrzymane wyniki porownaj z predkoscia rozchodzenia si¢ dzwigcku w po-
wietrzu.

199. Ile wynosi najmniejsza 1 najwigksza z mozliwych odleglos¢ Jowisza od
Ziemi? (Rozw.: 3.935j.a.,6.471].a.)

6.3. Charakterystyka planet i drobnych cial w Ukladzie Slonecznym

Uktad Stoneczny to Stonce i jego najblizsze otoczenie. Otoczenie to zawiera
planety wraz z ich ksi¢zycami, planetoidy, komety, meteoroidy oraz bardzo roz-
rzedzona, gazowo-pytowa, materi¢ migdzyplanetarng. Cho¢ odkrywa sig¢ dzi$
planety w otoczeniu innych niz Stonce gwiazd, to badania fizyki Uktadu Sto-
necznego, ze wzgledu na blisko$¢ przedmiotu obserwacji, najbardziej przybliza-
ja nas do zrozumienia procesOw prowadzacych do powstania i ewolucji planet.

Stonce skupia okoto 99.8 % masy calego Uktadu Stonecznego. Wynika stad, ze
pole grawitacyjne Stonca rzadzi ruchami pozostatych ciat uktadu. Planety i inne
ciala okrazaja Stonce po swoich orbitach. Plaszczyzny tych orbit na ogot sa na-
chylone pod malymi katami w stosunku do ptaszczyzny rownika stonecznego.
Kierunek obiegu wszystkich planet wokot Stonica jest ten sam 1 pokrywa si¢
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z kierunkiem rotacji Stonca. Przestrzen zajmowana przez ciata Uktadu Stonecz-
nego jest ogromna w poréwnaniu z rozmiarami tychze ciat. Podczas gdy pro-
mien Stonca wynosi 0.696 mln km, a najwigkszej z planet, Jowisza, 0.0714 min
km to $rednie odlegtosci planet od Stonica zawieraja si¢ w przedziale od 58.5 do
5900 min km.

Wsrod planet wyroznia si¢ cztery planety typu ziemskiego (Merkury, Wenus,
Ziemia, Mars), cztery planety olbrzymie reprezentowane przez Jowisza (Jowisz,
Saturn, Uran, Neptun) oraz swego rodzaju ewenement uktadu mianowicie Plu-
ton z Charonem. Planety typu ziemskiego znajduja si¢ w bliskim otoczeniu
Stonica, podczas gdy planety olbrzymie znacznie dalej. Planety typu ziemskiego
charakteryzuja si¢ matymi rozmiarami i duzymi gesto$ciami. Planety olbrzymie
sa duze 1 rzadkie. Posiadaja pierscienie i bardzo liczne satelity. Chociaz w gru-
pach planet daje si¢ wskaza¢ pewne cechy wspodlne, to w istocie kazda planeta
jest inna. W dobie intensywnej penetracji Uktadu Stonecznego przez sondy ko-
smiczne w szybkim tempie narasta wiedza o poszczegolnych planetach 1 coraz
mocniej uwydatnia si¢ indywidualny charakter kazdej z nich. Wazniejsze cha-
rakterystyki liczbowe dla poszczegolnych planet zawiera tabela II zamieszczona
w koncowej czgsci ksiazki, a w tabeli 6.1 podano rozmiary 30 najwigkszych
(odkrytych) ciat Uktadu Stonecznego.

Merkury obiega Stonce po mocno sptaszczonej orbicie eliptycznej. Duza potos
tej orbity wynosi 0.3871 j.a. Rozmiarem 1 wygladem Merkury bardzo przypo-
mina Ksigzyc. Powierzchnia planety jest ggsto usiana kraterami, a jej atmosfera
jest bardzo rzadka. Przy powierzchni wystepuje zaledwie 10° atoméw w 1 cm?,
co sprawia, ze atomy rzadziej oddzialuja ze soba niz z powierzchnia planety.
W goérnych warstwach atmosfery wystgpuja glownie atomy wodoru, helu, tlenu
1 argonu, podczas gdy przy powierzchni sktad atmosfery jest zdominowany
przez atomy sodu 1 potasu. Obfitosci sodu i1 potasu ulegaja gwaltownym zmia-
nom w odstgpach czasu wyrazanych nie tylko w latach czy miesigcach, ale row-
niez w dniach 1 godzinach. Przykladowo w czasie trwania dnia obfitosci te by-
waja okoto 5 razy wigksze niz w nocy. Powierzchnia planety pokryta jest regoli-
tem, rozdrobniona materia dostarczana przez opad meteoroidow na przestrzeni
miliardow lat.

W wiecznie zacienionych zaglebieniach krateréw polarnych, gdzie temperatura
spada ponizej 112 K, prawdopodobnie wystepuja depozyty lodu (H,O) o czasie
zycia ze wzgledu na wyparowanie mierzonym w miliardach lat. Lod ten mogliby
pochodzi¢ od spadajacych komet lub od bogatych w wodg meteorytow.

Merkury jest najmniejsza planeta typu ziemskiego. Rotuje bardzo wolno, z okre-
sem gwiazdowym 58.646 dni. Pelnego obiegu Stonca dokonuje Merkury w cia-
gu 87.969 dni. Ma unikalny, 3:2, rezonansowy zwiazek miedzy obiema okresa-
mi. W czasie dwoch obiegdbw obréci si¢ dookota osi doktadnie trzy razy. Ozna-
cza to, ze Merkury przechodzac przez peryhelium zwraca si¢ do Stonca doktad-
nie naprzemiennie — raz jedna, raz druga pdtkula. Obserwator na Merkurym
moglby by¢ §wiadkiem takich osobliwosci jak podwdjny wschod czy zachdd
Stonca, albo tez zmiany kierunku ruchu Stonca na niebie w ciagu doby. Efekty

107



tego rodzaju wynikaja z faktu powolnego, ale ze stata predkoscia, ruchu wiro-
wego planety przy istotnie zmieniajacej si¢ w czasie predkosci orbitalnej. Pred-
ko$¢ ta zmienia si¢ w granicach 38.7 — 56.6 kml/s.

Tabela 6.1. Najwigksze ciata Uktadu Stonecznego.

Cialo niebieskie Przyblizone Srednice [km]
Stonce 1392 530
Jowisz 142 984
Saturn 120 536
Uran 51118
Neptun 49 528
Ziemia 12 756
Wenus 12 104
Mars 6 805
Ganimedes (ksi¢zyc Jowisza) 5262
Tytan (ksigzyc Saturna) 5150
Merkury 4 879
Kallisto (ksiezyc Jowisza) 4 820
Io (ksigzyc Jowisza) 3643
Ksigzyc (nasz) 3475
Europa (ksigzyc Jowisza) 3122
Tryton (ksiezyc Neptuna) 2 706
2003 UB313 ~ 2600
Pluton 2374
Sedna ~ 1600
Tytania (ksigzyc Urana) 1578
Rhea (ksigezyc Saturna) 1530
Oberon (ksi¢zyc Urana) 1523
Japetus (ksigezyc Saturna) 1436
Charon (ksigzyc Plutona) 1212
Quaoar ~1 250
Umbriel (ksi¢zyc Urana) 1169
Ariel (ksigzyc Urana) 1158
Dione (ksi¢zyc Saturna) 1120
Tethys (ksigzyc Saturna) 1 060
Ceres (planetoida) 933

Doba stoneczna na Merkurym trwa 176 dob ziemskich, czyli dwa lata merku-
rianskie. Nachylenie ptaszczyzny rownika Merkurego do ptaszczyzny orbity tej
planety jest bardzo mate. Oznacza to, ze na Merkurym nie ma por roku. Obszary
okotoréwnikowe planety sa mocno grzane przez Stonce, a obszary polarne sa
zawsze zmrozone. Dla Merkurego rozpigto$¢ miedzy minimalng a maksymalna
temperaturg jest bardzo duza, najwigksza w Ukladzie Stonecznym. Temperatura
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moze osigga¢ tam wartosci z przedzialu od 90 do 725 K. Sposrod wszystkich
planet Uktadu Stonecznego Merkury posiada najwigkszy procent zelaza w swo-
im skladzie. Oprécz Ziemi, Merkury jest jedyna planeta typu ziemskiego, na
ktoérej odnotowano istnienie znaczacego pola magnetycznego. Pole to jest jednak
okoto 1000 razy stabsze niz na Ziemi. Magnetosfera Merkurego oddziatuje jed-
nak z czasteczkami bardzo silnego tam wiatru stonecznego. Mimo to, nie odno-
towano na Merkurym zjawiska zorzy polarnej.

Merkurego, choc jest jasny, trudno jest obserwowac z Ziemi. Ciasna orbita nie
pozwala mu oddala¢ si¢ zbytnio od Slonca z punktu widzenia ziemskiego
obserwatora. Gdy Merkury znajduje si¢ na wschod od Stonca moze by¢ oglada-
ny nisko nad zachodnim horyzontem zaraz po zachodzie Stonca. Gdy znajduje
si¢ na zachod od Stonca mozna go oglada¢ na niebie porannym przed wschodem
Stonica. Bywaja w ciagu roku okresy, kiedy dzigki korzystniejszej geometrii
migdzy orbita Merkurego a nachyleniem osi obrotu Ziemi, Merkury moze by¢
stosunkowo tatwo obserwowany. Lornetka zawsze moze oddac¢ istotna przystuge
przy obserwacji tej planety. Jasno§¢ Merkurego zmienia si¢ w Szerokim zakresie
1 jest wazniejszym czynnikiem wplywajacym na jego widoczno$¢ niz katowa
odlegtos¢ od Stonca. Naturalny kolor Merkurego jest biaty, ale niskie polozenie
nad horyzontem (< 15°) sprawia, ze zwykle widzimy go w barwach zéttawych
I czerwonawych. Obserwujac Merkurego przy uzyciu teleskopu i w krétkich od-
stgpach czasu, np. co kilka dni, mozna zauwazy¢ szybko zmieniajace si¢ fazy tej
planety. Obserwacje teleskopowe Merkurego korzystniej jest prowadzi¢ na nie-
bie porannym. Wtedy atmosfera, spokojna po nocy, w mniejszym stopniu utrud-
nia obserwacje.

Merkury bedac planeta dolna od czasu do czasu przechodzi dla obserwatora
ziemskiego na tle tarczy Stonca. Do obserwacji takiego przejScia konieczny jest
odpowiedni teleskop. Musi on by¢ wyposazony w odpowiedni filtr ostabiajacy
swiatlo Stonca albo w specjalnie przystosowany ekran (patrz rys. 7.2 s. 132).
Przejscie Merkurego na tle tarczy Stonca z dnia 7 maja 2003 roku byto w catosci
obserwowalne w Polsce. W tym stuleciu rownie dogodne dla obserwacji w Pol-
sce przejscia Merkurego nastapia jeszcze w latach 2032, 2039 1 2049. W okresie
100 lat Merkury przechodzi na tle tarczy Stonca 14 — 15 razy. Jednak z danego
miejsca na Ziemi nie za kazdym razem zjawisko jest widoczne.

Wenus obiega Stonce po orbicie eliptycznej o bardzo matym sptaszczeniu. Zad-
na inna planeta w Uktadzie Stonecznym nie posiada tak zblizonego do okrggu
ksztattu jak orbita Wenus. Chociaz pod wzgledem rozmiaréw i masy Wenus jest
bardzo podobna do Ziemi to, wbrew temu co uwazano jeszcze przed kilkudzie-
sigciu laty, planety te drastycznie roznia si¢ miedzy soba. Wenus jest najwolniej
rotujaca planeta w Uktadzie Stonecznym. Na jeden pelny obrot dookota wlasne;j
0si potrzebuje ona az 243.01 doby. Rotacja Wenus jest prawie idealnie zsyn-
chronizowana z jej ruchem orbitalnym. Okres obiegu dookota Stonica wynosi dla
Wenus 224.68 doby 1 jest zblizony do okresu jej rotacji. Okres synodyczny
Wenus wynosi okoto 584 doby. Oznacza to, ze dla obserwatora ziemskiego
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Wenus powraca do tego samego potozenia wzgledem Stonca dopiero po 584
dobach. Kierunek rotacji Wenus jest przeciwny do kierunku jej ruchu orbitalne-
go. Sposrod planet Uktadu Stonecznego podobna rotacja ,,pod prad” charaktery-
zuje si¢ jeszcze tylko Uran, chociaz w jego przypadku nachylenie ptaszczyzny
rownika do plaszczyzny orbity wynosi okoto 90 stopni i efekt odwrotnego kie-
runku rotacji jest wyraznie stonowany. Doba stoneczna na Wenus trwa prawie
117 dni, czyli okoto potowy wenusjanskiego roku.

Bogate szczegdty powierzchni Wenus ukryte sa pod grubymi warstwami chmur
spowijajacych planet¢. Badania radarowe, z Ziemi oraz z uzyciem sond ko-
smicznych, wskazuja na bardzo urozmaicony krajobraz planety. Wystgpuja tam
liczne kratery uderzeniowe, masywy wulkaniczne, rozlegte ptaskowyze i gory.
W 24% powierzchnia Wenus jest gorzysta, a dalsze 16% zajmuja wysokie stozki
wulkaniczne. Reszt¢ powierzchni zajmuja pofaldowane obszary rowninne. Caty
glob zdaje si¢ by¢ suchy 1 zupehie pozbawiony ciektej wody. Zaskakujace jest
tez to, ze Wenus praktycznie nie posiada wlasnego pola magnetycznego. Stawia
ja to w osobliwej sytuacji na okolicznos¢ oddzialywania z wiatrem stonecznym.
Natadowane czastki tego wiatru nie napotykaja przeszkody w postaci magneto-
sfery tylko oddzialuja bezposrednio z atmosfera. Sama zas atmosfera Wenus jest
o wiele masywniejsza i bardziej rozlegla niz ziemska. Jej sktad jest zdominowa-
ny dwutlenkiem wegla (96.4%). Czasteczkowy azot dodaje si¢ do sktadu
atmosfery w okoto 3.4%. W charakterze domieszek wystepuja jeszcze para
wodna, tlenek wegla, argon, dwutlenek siarki, kwas siarkowy, kwas solny, hel,
tlen czasteczkowy 1 inne. Dwutlenek wegla w atmosferze wywoluje tzw. efekt
cieplarniany. Czasteczki CO, maja t¢ wlasno$¢, ze skwapliwie absorbuja pro-
mieniowanie cieplne podwyzszajac przy tym swoja energi¢ wewngtrzna. Pro-
mieniowanie stoneczne w swojej czesSci podczerwonej bezposrednio ulega
absorpcji przy wejsciu w atmosferg. Widzialna, bardziej energetyczna, sktadowa
promieniowania Stonca jest bardzo wydajnie absorbowana z kolei przez grunt
planety oraz przez pyt zawarty w atmosferze. Od nagrzanego tym sposobem
gruntu 1 pylu podgrzewa si¢ gaz atmosferyczny. Gaz ten oddaje z kolei energig,
ale nie w postaci fotonéw $wiatla widzialnego, lecz w postaci fotonow promie-
niowania podczerwonego. Te za$ nie moga tatwo penetrowaé atmosfery o duzej
zawartos$ci CO,. W takiej sytuacji rownowaga pomig¢dzy energia przyjmowang
przez planet¢ w jednostce czasu a energia oddawana ustali si¢ dla temperatury
znacznie wyzszej niz w przypadku atmosfery o znikomej zawarto$ci dwutlenku
wegla. Wobec efektu cieplarnianego temperatura na powierzchni Wenus przyj-
muje wartos¢ az 472 °C, czyli prawie dwa razy tyle co w piecu podczas piecze-
nia chleba. W dodatku temperatura pozostaje rownie wysoka w nocy jak
dzien.

Gestos¢ atmosfery Wenus przy powierzchni prawie stukrotnie przewyzsza ge-
sto$¢ atmosfery ziemskiej. Wspdlczynnik zalamania dla dolnych warstw atmos-
fery Wenus wynosi okoto 1.45. Obecna atmosfera Wenus jest nadzwyczaj sucha
cho¢ istnieja argumenty wskazujace, ze kiedy$s na Wenus byto wigcej wody. Za-
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obserwowano np., ze stosunek deuteru do zwyktego wodoru jest w atmosferze
Wenus okoto 150 razy wigkszy niz w atmosferze Ziemi. Przypuszcza sig, ze pod
wplywem ultrafioletowego promieniowania Stonca, wobec braku na Wenus
ochronnej warstwy ozonowej, czasteczki wody ulegaly dysocjacji. Zwykty
wodor tatwiej opuszcza atmosfer¢ dyfundujac w przestrzen migdzyplanetarng
niz ci¢zszy od niego deuter. Dlugotrwaty proces ustawicznej dysocjacji czaste-
czek wody nieuchronnie prowadzi do wzrostu procentowej obfitosci deuteru.
Obliczenia modelowe pozwalaja stwierdzi¢, ze w dalekiej przeszto§ci moglo na
Wenus by¢ dostatecznie duzo wody, by pokry¢ planetg globalnym oceanem
0 glebokosci 25 metrow. Dla pordwnania, na Ziemi dzisiaj jest tyle wody, ze
globalny ocean miatby glebokos¢ 3000 metrow. W obecnej atmosferze Wenus
jest zaledwie tyle pary wodnej, ze po jej skropleniu powstatby ocean globalny
o glebokosci 30 centymetrow. Ze wzgledu na wysoka temperaturg nie dochodzi
na Wenus do skroplenia pary wodnej 1 nie ma tam zadnych akwenow.

Dwutlenek wegla bardzo tatwo rozpuszcza si¢ w wodzie. Na Ziemi prawie
wszystek CO, jest zawarty w wodach oceanicznych i dlatego w atmosferze jest
go zaledwie okoto 0.03 %. Istnienie warstwy ozonowej w atmosferze ziemskiej
1 wigksza odlegtos¢ od Stonca sprawiaja, ze na Ziemi proces dysocjacji czaste-
czek wody jest znacznie mniej wydajny niz na Wenus. Niemniej z czasem uby-
wa i na Ziemi wody. Wraz z jej ubytkiem przybywa w atmosferze CO, i narasta-
jacy efekt cieplarniany powoduje ocieplenie globalne atmosfery. Emisja CO, do
atmosfery w wyniku dziatalno$ci cztowieka moze istotnie przyspieszac ten pro-
ces. Tu dziata dodatnie sprzezenie zwrotne. Ocieplenie klimatu powoduje wigk-
sze parowanie wod oceanicznych 1 uwalnianie si¢ do atmosfery wigkszej ilosci
CO,, a ten wzmaga efekt cieplarniany powodujacy dalsze ocieplenie. Badanie
fizyki atmosfery Wenus owocuje zatem wskazowkami jak na Ziemi chroni¢
atmosfere przed jej galopujaca degradacja.

Atmosfera Wenus jest bardzo niespokojna. Wystgpuja w niej liczne 1 potezne
wyladowania elektryczne towarzyszace opadom skroplonych kwasow (gtownie
siarkowego). Poza tym na Wenus ciagle wieja wiatry. Wiatry te maja charakter
globalny, wieja w kierunku zgodnym z ruchem wirowym planety, a ich predkos¢
w gornych warstwach atmosfery przyjmuje wartos¢ okoto 300 km/s.

Wenus w czasie jej widocznosci jest, po Ksigzycu, najjasniejszym ciatem nie-
bieskim na nocnym niebie. Wenus nie oddala si¢ zbytnio od Stonca, totez moze
krélowac na niebie albo na poczatku nocy po stronie zachodniej, albo w innych
okresach roku, pod koniec nocy na wschodzie. Podobnie jak Merkury, Wenus
wykazuje fazy. Fazy Wenus znacznie tatwiej si¢ obserwuje niz fazy Merkurego
ze wzgledu na jej istotnie wigksze rozmiary katowe. Gdy Wenus znajduje sig po
przeciwnej stronie Stonca wtedy jest w pelni 1 jej katowa $rednica wynosi okoto
10”. Gdy Wenus przybliza si¢ do Ziemi, wtedy staje si¢ coraz mniej oswietlona,
az do bardzo waskiego sierpa. Wtedy jej Srednica katowa osiaga wartos¢ okoto
60”. Potrzeba wielu miesiecy, zeby faza Wenus przybrata wszelkie mozliwe
wartosci (u Merkurego wystarczy — kilka tygodni). Gdy Wenus jest waskim

111



sierpem, kiedy widoczne jest okoto 20% oswietlonej powierzchni, fazg mozna
zaobserwowa¢ nawet przy pomocy dobrej lornetki na sztywnym statywie.
Doswiadczeni obserwatorzy wola obserwowa¢ Wenus w czasie dnia. Jest ona
bowiem na tyle jasna, ze mozna ja w pogodny dzien widzie¢ na niebie nawet
gotym okiem. Trzeba jednak wiedzie¢, gdzie skierowa¢ wzrok. Jasno$é
powierzchniowa Wenus jest bardzo duza, co daje mozliwos¢ wydobycia duzych
powigkszen przy obserwacjach teleskopowych. Szczegolnie efektownie wyglada
waski sierp Wenus ogladany przez teleskop na niebieskim niebie, w czasie gdy
Stonce znajduje si¢ blisko horyzontu.

Cztery razy w przeciagu 243 lat wystgpuje przejscie planety Wenus na tle tarczy
Stonca. Przejscie takie praktycznie nie bylo obserwowalne przed wynalezieniem
lunety totez ludzkos¢ miata okazje ogladania tego zjawiska dopiero osiem razy.
Z tego na obszarze Polski zjawisko wystapito w pelni tylko dwa razy: 6 czerwca
1761 roku (jeszcze przed wynalezieniem fotografii) oraz 8 czerwca 2004 roku
(Fot. 6.1). Nastepna taka okazja nadarzy si¢ 11 czerwca 2247 roku. W dniu
6 czerwca 2012 byla ostatnia szansa zaobserwowania zjawiska przez obecnie
zyjacych na Ziemi (Fot. 6.3). Z terytorium Polski dawalo si¢ zaobserwowac
koncowa faze przejscia poczynajac od wschodu Stonca. Chociaz rozmiary ka-
towe Wenus podczas przej$cia sa kilka razy wigksze niz dla Merkurego, to
1 w tym przypadku obserwacji nalezy dokonywa¢ z uzyciem teleskopu wyposa-
zonego jak dla obserwacji plam stonecznych, tj. z zastosowaniem wszelkich ry-
gorow zabezpieczajacych wzrok przed uszkodzeniem.

Fot. 6.1. Przejscie Wenus na tle Stonca Fot. 6.2. Przejscie Wenus na tle tarczy Stonca
8 czerwca 2004 zarejestrowane w Czeg- 6 czerwca 2012 zarejestrowane w Czgstochowie.
stochowie. (fot. M. Nowak i B. Wszo/ek) (fot. A.Lesniczek i B. Wszolek)

Ziemia, z ludzkiego punktu widzenia, jest najwspanialsza planeta Uktadu Sto-
necznego! W swojej grupie jest najwigksza. Posiada atmosfer¢ bogata w azot
1 tlen, a nade wszystko posiada bardzo duzo wody w fazie ciektej. Wyr6znia sie
tez stosunkowo silnym polem magnetycznym (na rowniku okoto 30 uT) i posia-
da duzego naturalnego satelit¢ — Ksiezyc. Ziemia, z racji ze ja zamieszkujemy,
jest najlepiej zbadana planeta. Nie oznacza to jednak, ze wiemy juz o niej
wszystko. Btednym rowniez bytoby mniemanie, ze wiedza jaka posiedlismy dla
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Ziemi moze by¢ bezkrytycznie przenoszona na §wiat pozostatych planet. Okazu-
je sig, ze wiedza o Ziemi pozwala stawia¢ dojrzalsze pytania w odniesieniu do
innych planet. Odwrotnie, odkrycia zréznicowanych warunkoéw fizycznych pa-
nujacych na innych planetach przyczyniaja si¢ do lepszego zrozumienia proce-
soOw zachodzacych na Ziemi.

Powszechnie si¢ przyjmuje, ze Ziemia, podobnie jak pozostate planety Uktadu
Stonecznego, powstata z rozproszonej materii tego samego obtoku migdzy-
gwiazdowego, w ktoérym zrodzito si¢ Stonce. Jest ona jakby efektem ubocznym
formowania si¢ tej gwiazdy. Wyrdznia si¢ cztery wazne etapy rozwoju Ziemi.
Na pierwszym z nich doszto do rozktadu budulca wedtug gestosci. Jeszcze przed
zestaleniem si¢ planety, kiedy byla ona tworem ptynno-gazowym, ci¢zsze pier-
wiastki zajmowaly polozenia bardziej centralne w rodzacej si¢ planecie, podczas
gdy pierwiastki 1zejsze byly wypychane ku zewnatrz. Dlatego dzisiejsza Ziemia
posiada bardzo ggste jadro, mniej gesta skorupg 1 rzadka atmosferg.

Na drugim etapie rozwoju posiadajaca juz zestalong skorupg Ziemia doznawata
obfitego bombardowania z kosmosu. Wtedy powierzchnia Ziemi byla usiana
kraterami jak dzisiejszy Ksigzyc. Z czasem zasoby zestalonych bryl materii
w otoczeniu Stonca wyraznie si¢ uszczuplily 1 tempo bombardowania kosmicz-
nego ustalito si¢ na bardzo niskim, zblizonym do dzisiejszego, poziomie.

Na trzecim etapie rozwoju Ziemia przezywata okres swego rodzaju potopu. Dwa
rodzaje cieczy byty odpowiedzialne za ten potop. Rozpad pierwiastkow promie-
niotworczych we wnetrzu mtodej Ziemi spowodowal roztopienie si¢ skat i ich
wyciek w postaci lawy przez tworzace si¢ szczeliny w skorupie. Lawa wlewata
si¢ w zaglebienia 1 wygtadzata pokryta kraterami powierzchnig. Z drugiej strony,
w miar¢ ochtadzania si¢ atmosfery zawarta w niej para wodna ulegata skrople-
niu 1 w postaci deszczu opadata na Ziemi¢ napelniajac istniejace zaglebienia
1 tworzac praoceany.

Od okoto 3.5 miliardéw lat przebiega czwarty etap rozwoju Ziemi jako planety.
Powierzchnia Ziemi ulega powolnym przeobrazeniom wskutek wedrowki kon-
tynentow, procesow gorotworczych, aktywnosci wulkanicznej oraz erozji po-
wierzchni w kontakcie z woda 1 powietrzem. Wymienione procesy w sposob
bezpowrotny odmienity wyglad Ziemi 1 ograniczajac si¢ w badaniach tylko do
naszej rodzimej planety niewiele moglibySmy wnioskowa¢ o jej przesziosci.
Badania innych planet, a zwlaszcza Ksigzyca, ktory do dzi§ nosi zapis zdarzen
wystepujacych w otoczeniu Ziemi przed miliardami lat, sa zatem nieodzowne
dla poznania historii Ziemi od jej narodzin do dzi$. Z takich badan mozna takze
wnioskowac o przysztosci Ziemi.

Znajac rozmiary Ziemi oraz jej mas¢ mozna wyliczy¢, ze Srednia ggstos¢ naszej
planety wynosi 5497 kg/m®. Latwo roéwniez sprawdzié, ze gesto$¢ wystepuja-
cych na powierzchni Ziemi skat jest okolo dwa razy mniejsza. Stad wnioskuje
sig, ze we wnetrzu Ziemi musza znajdowac si¢ obszary bardzo zageszczonej ma-
terii. Najglebsze odwierty w glab Ziemi siggaja zaledwie kilku kilometréw 1 nie
odstaniaja prawdy o jej wnetrzu. Za to badania sejsmograficzne pozwalaja
wnioskowa¢ o wewnetrznej budowie Ziemi. W $swietle tych badan we wnetrzu
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Ziemi znajduje si¢ ggste metaliczne jadro otoczone grubym skalnym plaszczem.
Plaszcz z kolei pokryty jest cienka skorupa o niskiej gestosci.

We wnetrzu Ziemi gesto$é przekracza warto$¢ 14000 kg/m®, a temperatura wy-
nosi okoto 6000 K, czyli tyle co na powierzchni Stonca. Duze ci$nienie sprawia,
mimo bardzo wysokiej temperatury, ze metaliczne jadro w najbardziej we-
wnetrznej czgsci jest zestalone. W nieco bardziej zewngtrznych obszarach jadra
metal wystepuje w postaci ciektej. Jadro metaliczne, sktadajace si¢ gtownie
z zelaza 1 niklu, jest dobrym przewodnikiem pradu elektrycznego. Zaswiadcza
o tym chociazby istnienie globalnego pola magnetycznego Ziemi. Pole to gene-
rowane jest najprawdopodobniej przez mechanizm tzw. dynamo. Mechanizm ten
produkuje pole magnetyczne, w przypadku gdy mamy do czynienia z rotujacym
1 przewodzacym srodowiskiem, wewnatrz ktérego zachodza ruchy konwekcyjne
materii o niezrownowazonym tadunku elektrycznym. W przypadku Ziemi §ro-
dowiskiem tym jest najprawdopodobniej ciekte jadro zewnetrzne.

Plaszcz Ziemi rozciaga si¢ pomig¢dzy jej zewngtrznym jadrem a skorupa. Jego
grubos¢ wynosi okoto 2900 km. Plaszcz zbudowany jest z gestych skat 1 tlen-
kow metali. Konsystencja budulca plaszcza jest plastyczna. Oznacza to, ze za-
chowuje on wiasnosci ciata statego ale pod wplywem sit zewngtrznych przybie-
ra cechy ptynu. Najbardziej zewnetrzne warstwy plaszcza, na styku ze skorupa,
sq najbardziej plastyczne.

Skalna skorupa Ziemi jest krucha i cienka. Jej grubo$¢ w miejscach wystgpowa-
nia kontynentow waha si¢ w granicach od 35 do 60 km. Znacznie ciensza jest
ponizej dna oceandw, bo w granicach od 5 do 10 km. Gesto$¢ budulca skorupy
przyjmuje wartoéci z przedzialu 2500 — 3500 kg/m°. Skorupa ptywa po po-
wierzchni gestszego (3500 — 5800 kg/m®) plaszcza. Skorupa nie jest jednolitym
sztywnym tworem, ale sktada si¢ z szeregu zachodzacych cze¢sciowo na siebie
fragmentow (ptyt tektonicznych). Fragmenty te, wobec plastycznosci ptaszcza,
przemieszczaja si¢ wzgledem siebie niczym kawatki kry na wodzie. Stad mamy
na Ziemi goérowania, wedrowki kontynentow, trzgsienia i1 aktywnos¢ wulka-
niczna.

Pierwotna atmosfera Ziemi byla drastycznie rozna od obecnej. Kiedy$ wyobra-
zano sobie, ze pierwotne atmosfery planet sktadaly si¢ z materiatu typowego dla
obtoku presolarnego, czyli gldownie z wodoru, metanu i amoniaku. Nowsze wy-
obrazenia procesOw prowadzacych do powstania planet zakladaja etap kreacji
polegajacy na zlepianiu sig, powstatych wczedniej z materii rozproszonej obto-
ku, matych planetezymali. O skfadzie pierwotnej atmosfery Ziemi miatyby de-
cydowac zestalone gazy najobficiej wystgpujace na planetezymalach. Uwaza
sig, ze tymi gazami byty dwutlenek wegla, azot czasteczkowy oraz para wodna.
Dopiero kiedy mtoda Ziemia dostatecznie ostygla, ze skraplajacej si¢ pary wod-
nej powstaty oceany. Wtedy dwutlenek wegla rozpuszczajac si¢ w wodzie
opuszczat stopniowo atmosfer¢. Dwutlenek wegla w oceanach reagowat z pier-
wiastkami rozpuszczonymi w wodzie w wyniku czego tworzyly si¢ krzemiany,
skaty wapienne 1 inne osady mineralne odktadajace si¢ na dnie. Przez prawie
4 miliardy lat oceany 1 rosliny absorbowaty atmosferyczny dwutlenek wegla
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1 przeprowadzaly go m.in. w takie mineraly jak skaty wapienne, wegiel kopalny,
ropa naftowa i1 gaz ziemny. Dzisiejsza eksploatacja mineralow palnych powodu-
je powrot dwutlenku wegla do atmosfery. W przypadku nadmiernego wzrostu
obfitosci CO, w atmosferze efekt szklarniowy spowoduje ocieplenie klimatu,
topnienie lodow w rejonach polarnych i zatopienie sporej czesci mocno zalud-
nionych ladow.

Atmosfera pierwotna mogta zawiera¢ troche metanu (CH,) i amoniaku (NHj3),
ale czasteczki te ulegly szybkiej dysocjacji pod wptywem stonecznych fotonow
ultrafioletowych. Powstale w ten sposoéb atomy wodoru opuscity atmosferg dy-
fundujac w przestrzen migdzyplanetarna. Atomy wegla utlenily si¢ tworzac COo,
a azot pozostal w atmosferze. W dzisiejszej atmosferze procesy dysocjacji
z udziatem stonecznych fotonow ultrafioletowych nie zachodza juz tak efektyw-
nie jak dawniej w zwiazku z wystgpowaniem warstwy ozonowej (O3). Warstwa
ta rozciaga si¢ na wysokosci od okoto 15 do 30 km nad powierzchnia Ziemi
i efektywnie ogranicza penetracj¢ dolnych warstw atmosfery przez stoneczne
fotony ultrafioletowe.

Mtoda atmosfera Ziemi nie posiadata w swoim sktadzie znaczacych ilosci tlenu.
Tlen jest bardzo reaktywny 1 szybko tworzy tlenki r6znych pierwiastkow wyste-
pujacych w glebie. Obecnie tlen czasteczkowy wystepuje w atmosferze obficie,
a jego zawarto$¢ wynika z rdwnowagi, jaka si¢ wytworzyla pomigdzy procesami
utleniania, w ktorych tlenu ubywa z atmosfery, a procesami produkcji czaste-
czek tlenu w reakcjach fotosyntezy zachodzacej w organizmach roslinnych. Ro-
slina, w warunkach odpowiedniego o$wietlenia i1 temperatury, pochtania z oto-
czenia dwutlenek wegla a oddaje otoczeniu tlen czasteczkowy zatrzymujac dla
siebie wegiel, ktory jest wbudowywany w tkanki rosliny. P6t miliarda lat temu,
olbrzymie 1 ptytkie morza byly siedliskiem ogromnej ilosci roslin. Rosliny te,
w potaczeniu z roslinami ladowymi, produkowaty tlen w tempie wigkszym od
tempa zachodzenia reakcji utleniania i w rezultacie obfito$¢ tlenu w atmosferze
bardzo szybko wzrosta ustalajac si¢ na rownowagowym poziomie zblizonym do
dzisiejszego. Obecnie obfitos¢ tlenu atmosferycznego wynosi okoto 21% 1 wy-
kazuje tendencje wzrostowa.

Ksiezyc jest naturalnym satelita Ziemi i przypisuje mu si¢ dzisiaj kluczowa rolg
jesli chodzi o rozwdj zycia na Ziemi. Jest naszym najblizszym sasiadem ko-
smicznym ijedynym cialem niebieskim, na ktorym cztowiek postawil swoja
stopg. W uzupehieniu tresci zawartych w rozdziale 5.6, tez traktujacym o Ksig-
zycu, warto zwroci¢ uwage na fakt, ze na srebrnym globie wcale nie ma atmos-
fery. Jedna z uderzajacych konsekwencji tego faktu jest to, ze dzwigk nie ma
tam osrodka, w ktorym moglby si¢ rozchodzi¢. Na Ksigzycu panuje zatem ide-
alna cisza. Nadto $wiatlo nie jest tam rozpraszane przez gaz atmosferyczny.
Niebo jest idealnie czarne, nie tylko w nocy, ale i w dzien. Na dziennym niebie
oprocz Stonca wida¢ rowniez planety 1 gwiazdy. Zdecydowanie najwigkszym
obiektem na ksi¢zycowym niebie jest Ziemia (oczywiscie z wyjatkiem tej potku-
11 Ksigzyca, z ktérej Ziemi nigdy nie widac). Latwo widoczny jest z Ksigzyca
ruch wirowy Ziemi oraz zmiany zachmurzenia. Chmury wystepuja jako oslepia-
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jaco biate obszary wedrujace na tle bigkitnych oceandw i r6znobarwnych ladéw.
Nie istnieje na Ksi¢zycu zjawisko zmierzchu ani $witu. Na ksigzycowym niebie
Ziemia jest szczegolnym cialem. Nie uczestniczy ona bowiem w ruchu ,,dobo-
wym” Ksigzyca, jak czynia to wszystkie pozostate ciata niebieskie. W miejscach
na Ksigzycu, z ktorych Ziemia jest widoczna, zajmuje ona z grubsza state miej-
sce, a Scislej oscyluje wokot ustalonego punktu na niebie w cyklu miesigcznym.
Nasz Ksigzyc jest piatym co do wielkos$ci ksigzycem w calym Ukladzie Sto-
necznym. Jego stosunkowo mate oddalenie od Ziemi oraz brak atmosfery po-
zwalaja przeprowadzac szczegotowe obserwacje struktur powierzchniowych. Na
Ksiezycu odbita jest dluga historia jego zycia 1 Ksi¢zyc ze swoja urozmaicona
powierzchnia jest bogatym zrodtem informacji o poczatkowych stadiach ewolu-
cji Uktadu Stonecznego. Powierzchnia Ksigzyca od chwili jej zastygnigcia jest
korodowana przez spadajace na nig drobne ciata, btakajace si¢ w przestrzeni
migdzyplanetarnej. Z drugiej strony, wobec braku wody 1 tlenu na Ksigzycu,
erozja chemiczna nie determinuje stanu jego powierzchni. Raz utworzony krater
uderzeniowy trwa praktycznie w niezmienionym stanie przez miliardy lat. Im
krater starszy tym jego struktura jest bardziej znaczona kraterami mlodszymi.
Daje si¢ dzigki temu uporzadkowac struktury na Ksi¢zycu wedlug wieku.
Powstawaniu krateru uderzeniowego towarzysza procesy destrukcji skal oraz
produkcja sporych ilosci pytu. Predkosci opadajacych meteoroidéw sa olbrzy-
mie 1 wahaja si¢ w granicach 15-60 km/s. Nawet niewielka masa spadajacego
ciala ma olbrzymia energig. Meteoroid o masie pordwnywalnej z masa poje-
dynczego domu w chwili upadku na Ksi¢zyc przekazuje mu taka energi¢ jak
wybuchajaca wielka bomba jadrowa. Podczas uderzenia dochodzi do gwaltow-
nego wzrostu temperatury i sam meteoroid jak i przylegajace do niego skaty
ulegaja wyparowaniu. Towarzyszace procesowi olbrzymie cisnienie powoduje
Kruszenie i rozrzucanie materiatu skalnego czg¢sto w promieniu wielu kilome-
trow od miejsca uderzenia. Okruchy skalne powstajace w wyniku upadku mete-
oroidu moga dozna¢ wystarczajacego przyspieszenia, by zostaly wyrzucone na-
wet poza Ksigzyc. Na Ziemi daja si¢ znalez¢ kawalki skal przybyte tu po wyrzu-
ceniu z Ksigzyca. Cala powierzchnia Ksigzyca jest pokryta kilkucentymetrowa
warstwa drobnego pyhlu. Pyt ten po czgsci pochodzi z mechanicznego rozdrob-
nienia skat, a czeSciowo jako produkt resublimacji par tworzacych si¢ w wyniku
uderzenia meteoroidu.

W ramach misji Apollo w latach 1969 — 1972 w sumie dwunastu astronautow
ladowato na Ksigzycu. Zostaty tez przywiezione probki materiatu ksiezycowego
o tacznej masie 382 kilogramy. Skaly pobrane z powierzchni ,,morza” ksigzy-
cowego sa gestymi bazaltami przypominajacymi zastygla lawe produkowana
przez hawajskie wulkany. Skaty zebrane w gorach ksi¢zycowych maja jasna
barwe i sa bogate w wapn, aluminium i tlen. Wiek tych skat wynosi 4.0-4.5 mld
lat 1 jest o prawie miliard lat wigkszy od wieku ksi¢zycowych bazaltow. Infor-
macje uzyskane w oparciu o misje Apollo rozbudzity gidéd dalszych podbojow
Ksiezyca 1 po trwajacym kilkadziesiat lat zastoju planuje si¢ kolejne loty zato-
gowe na Ksigzyc.
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Mars pod wieloma wzgledami jest najbardziej interesujaca planeta do obserwa-
cji. Porusza sig on bardzo szybko na tle gwiazd. W konsekwencji szybko naste-
puje réwniez widoma zmiana jego blasku. Blask Marsa zmienia si¢ w szerokim
zakresie. Kolor §wiatla przychodzacego od Marsa jest pomaranczowo-Czerwony
w zwiazku z rdzawym kolorem pytu pokrywajacego wigkszo$¢ powierzchni
planety. Obserwacje ruchow Marsa pozwolity Kopernikowi sformutowac teori¢
heliocentryczna, a Keplerowi wyprowadzi¢ prawa ruchu planet. Obserwatorzy
Marsa wyczekuja momentow tzw. wielkiej opozycji Marsa, kiedy to planeta be-
dac w opozycji ze Stoncem jest jednoczesnie w peryhelium swojej dos¢ wydtu-
zonej orbity eliptycznej. W takim czasie Mars znajduje si¢ w najmniejszej Spo-
§rod mozliwych odleglosci od Ziemi. Mars ma wtedy rozmiar katowy 22”-25",
podczas gdy w czasie malej opozycji (w aphelium) tylko 14”. Dnia 27 sierpnia
2003 roku Mars znajdowal si¢ w najwigkszej opozycji od okoto 100 000 lat.
Witedy jego odlegtos¢ od Ziemi wynosita tylko 0.37271925 j.a.. W roku 2287
Mars zblizy si¢ do Ziemi jeszcze bardziej niz w roku 2003.

Mars jest planeta srednich rozmiarow w grupie planet ziemskich. Jest okoto dwa
razy mniejszy od Ziemi 1 tez okoto dwa razy, ale wigkszy, od Ksigzyca. Pod
pewnymi wzgledami Mars przypomina Ziemi¢. Doba na Marsie trwa 24 godzi-
ny i 40 minut, a rok okoto 1.88 roku ziemskiego. Nachylenie rownika Marsa
wzgledem plaszczyzny orbity wynosi 24°, co oznacza, ze na Marsie wystepuja
pory roku. Pod innymi wzglgedami Mars drastycznie rdzni si¢ od Ziemi. Atmos-
fera Marsa jest przy jego powierzchni okoto 100 razy rzadsza niz na powierzch-
ni Ziemi. Sktada si¢ ona w 95% z dwutlenku wegla. Dalsze kilka procent przy-
padaja na azot 1 argon. Zawarto$¢ pary wodnej 1 tlenu jest prawie zerowa. Wszy-
stek tlen na Marsie wchodzi w skiad tlenkéw, w tym tlenku zelaza (stad rdzawy
kolor powierzchni Marsa). Pomimo tak rzadkiej atmosfery na Marsie wystepuja
zjawiska pogodowe. Polegaja one gtownie na wystgpowaniu sztormow przega-
niajacych marsjanski pyt. Gdy tego pytu zawisnie zbyt duzo w atmosferze, wte-
dy marsjanskie niebo nabiera rozowego koloru. Powierzchnia Marsa jest pokryta
kraterami podobnymi do tych na Ksi¢zycu, ale wystgpuja na niej rowniez gigan-
tyczne wulkany, glebokie i1 rozlegle wawozy oraz kanaty przypominajace wy-
schnigte koryta rzek. Na Marsie znajduje si¢ najwigkszy poznany masyw wul-
kaniczny w Ukltadzie Stonecznym. U podstawy masyw ten ma $rednice okoto
600 km. Wznosi si¢ na wysokos$¢ 25 kilometrow wzgledem poziomu otaczajace;j
go powierzchni. Dla poroéwnania, najwigkszy masyw wulkaniczny na Ziemi,
Mauna Loa na Hawajach, wznosi si¢ tylko na wysoko$¢ 10 km ponad dno oce-
anu 1 u podstawy ma $rednicg okoto 225 km.

Chociaz rzezba powierzchni sugeruje wystgpowanie na Marsie wody, to ta
wystepuje jedynie w §ladowych ilosciach w formie zmarzliny w marsjanskich
obszarach biegunowych. Zmarznigta woda znajduje si¢ pod warstwa suchego
lodu (zmarznigtego dwutlenku wegla). Podczas dnia polarnego poktady dwu-
tlenku wegla ulegaja redukcji 1 odstaniania si¢ zmarzlina wodna. Przy bardzo
niskim ci$nieniu atmosferycznym nawet przy maltym wzro$cie temperatury, a ta
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dla powierzchni Marsa waha si¢ w granicach od okoto —140 do okoto +20°C,
procesy destrukcji czapy polarnej sa bardzo efektywne.

Pole magnetyczne Marsa jest bardzo stabe. Wnosi si¢ stad, ze planeta w catej
Swojej objetosci jest obecnie ciatem statym. We wczesniejszych epokach tak nie
bylo i Mars mdgt mie¢ wlasne pole magnetyczne generowane w mechanizmie
dynamo. Rejestrowane obecnie §ladowe pola magnetyczne na Marsie moga by¢
pozostatoscia po dawnych, silniejszych, polach.

W odroznieniu od Merkurego i Wenus, Mars posiada dwa malenkie ksigzyce
0 niekulistych ksztaltach. Phobos ma dlugos¢ 28, a Deimos zaledwie 12 km. Nie
wiadomo czy ksi¢zyce te sa przechwyconymi przez Marsa asteroidami (jest to
bardzo prawdopodobne) czy tez powstaly rownoczesénie z planeta. Wiadomo na-
tomiast, ze ruchy tych ksiezycoOw sa zsynchronizowane; sa one zwrocone zaw-
sze ta samga strong ku Marsowi.

Jowisz zawiera 71% masy planetarnej Uktadu Stonecznego. Tak pod wzgledem
masy jak 1 rozmiarOw jest najwigksza planeta okotostoneczng. Jest traktowany
przez astronomow jako sztandarowy reprezentant planet olbrzymich, ktore czg-
sto okresla si¢ mianem ,,typu Jowisza”. Jego gestos¢ jest okoto 4 razy mniejsza
niz gestos¢ Ziemi. Biorac pod uwagg taka gestosé planety uwaza sig, ze JOwisz
sktada si¢ gldwnie z wodoru 1 helu. We wnetrzu planety duze cisnienie sprawia,
ze wodor wystepuje w fazie ciektej. Bardziej wewnetrzne obszary planety sa
wypetnione gtownie ciektym wodorem metalicznym. We wnetrzu planety wy-
stepuje najprawdopodobniej tzw. skalne jadro. W jego sktad wchodzi¢ by miaty
zelazo, nikiel, krzem itd.. Jednakowoz w warunkach olbrzymich ci$nien (50 mi-
lionow atmosfer) i1 temperatur (ponad 20 000 K) tam panujacych materiat jadra
nie przypomina ziemskich skat. Dokladne pomiary gospodarki energetycznej
Jowisza pokazuja, ze oddaje on otoczeniu okoto dwa razy wigcej energii, niz
pobiera z zewnatrz. Uwaza si¢, ze Jowisz jeszcze nie zdazyl ostygna¢ od czaséw
uformowania si¢. W swoim wngtrzu przechowuje wciaz swoje pierwotne ciepto.
Na Jowiszu gazowa atmosfera w sposob ptynny przechodzi w ciecz i nie nalezy
sobie wyobraza¢ powierzchni oceanu ptynnego wodoru na podobienstwo po-
wierzchni ziemskich akwenow. Trudno bytoby wskaza¢ granicg pomiedzy wo-
dorem gazowym i cieklym. Pole magnetyczne Jowisza jest ponad 10 razy wigk-
sze niz ziemskie. Wystepuja tam zorze polarne.

Atmosfera Jowisza w okolo 78% sktada si¢ z wodoru. Reszta to glownie hel
oraz $ladowe ilosci pary wodnej, amoniaku 1 podobnych czasteczek. Chmury
ktore sa widoczne z zewnatrz sktadaja si¢ gtownie z amoniaku i jego pochod-
nych. Przez przeswity mi¢dzy tymi chmurami astronomowie moga dostrzec cie-
plejsze warstwy chmur skladajacych si¢ z kropelek wody. Ponizej tych chmur
atmosfera zlewa si¢ z cieklym wodorem. Atmosfera Jowisza jest zdominowana
przez globalne ruchy cyrkulacyjne. Ruchy te polegaja na wznoszeniu si¢ obsza-
rOw 0 wyzszym cisnieniu (temperaturze) 1 opadaniu obszaréw o cisnieniu niz-
szym. Na ziemi odpowiednikiem tych ruchow sa przemieszczenia mas powie-
trza w zwiazku z wystgpowaniem wyzow 1 nizow atmosferycznych. Na Jowiszu,
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inaczej niz na Ziemi, ruchy cyrkulacyjne sa bardzo regularne w skali globalne;.
Wystepuja state strefy wznoszenia si¢ mas atmosferycznych i state strefy opada-
nia tych mas. Strefy utozone sa réwnolegle do réwnika Jowisza. Przy obserwa-
cjach teleskopowych i na fotografiach z tatwoscia mozna dostrzec naprzemien-
ne, jasniejsze 1 ciemniejsze pasy utozone wzdtuz rownika. Ciemne pasy odpo-
wiadaja ruchom opadajacym, a jasne ruchom wznoszacym atmosfery. Ruchom
pionowym odpowiadaja réwniez ruchy poziome (ubytek mas atmosferycznych
musi by¢ uzupeliany) objawiajace si¢ jako ustawiczne i silne wiatry na Jowi-
szu. W rejonach planety dostatecznie odlegtych od réwnika stabilno$¢ ruchow
wznoszacych i1 opadajacych si¢ zalamuje i powstaja olbrzymie wiry atmosfe-
ryczne. Czas zycia takich wir6w oraz ich rozmiary sa zréznicowane. Wiry jawia
si¢ na obrazkach Jowisza jako plamy. Rozmiary takich plam czgsto przekraczaja
rozmiary Ziemi. Niektore wiry zanikaja po kilku dniach, inne po latach. Naj-
wigkszy wir atmosferyczny Jowisza jawi sig jako tzw. Wielka Czerwona Plama.
Plama ta istnieje juz przynajmniej od 300 lat.

Jowisz ma pierscien, co zostato odkryte przez sonde kosmiczna Voyager 1
w 1979 roku. Drobiny wchodzace w sklad pierscienia maja malenkie rozmiary
1 zbudowane sa najprawdopodobniej z krzemianow. Rozmiary ziarenek pylu
tworzacych pierscien sa poroOwnywalne z rozmiarami pytu w dymie z papierosa.
Pierscien lezy w plaszczyznie rownikowej planety 1 prawie caly miesci si¢ we-
wnatrz orbity najblizszego ksi¢zyca Jowisza, Metis.

Jowisz posiada ponad 60 ksigzycéw o rozmiarach powyzej okoto 1 km. Wiele
sposrod nich to przechwycone asteroidy. Cztery najwigksze ksiezyce Jowisza
odkryte przez Galileusza powstaly najprawdopodobniej w tym samym czasie co
ich macierzysta planeta. Sa to: lo, Europa, Ganimedes i Kallisto. Europa jest
nieco mniejsza od naszego Ksigzyca, za§ pozostate trzy sa od niego wigksze.
Wystarcza nawet najmniejszy teleskop, by zaobserwowac ksi¢zyce Galileuszo-
we. Te dostarczaja nigdy niekonczacej si¢ fascynacji wérdd amatoréw. Czasem
satelity wystepuja parami po obu stronach Jowisza, czasem ktorys si¢ chowa za
tarcza albo przechodzi przed nig. Ksi¢zyce Galileuszowe sa regularnie za¢mie-
wane, ale najdalszy z nich, Kallisto, ma okresy kiedy nie jest zaémiewany
(np. od wrzesnia 2004 do stycznia 2008 nie ulegnie ani razu za¢mieniu). W tabe-
li 6.2 podano wybrane charakterystyki ksiezycow Galileuszowych Jowisza.

Tabela 6.2. Parametry opisujace ksigzyce Galileuszowe.

Srednia odle- Sred- Gwiazdowy
Nazwa glos¢ nica okres obiegu | Maksymalna jasno$¢
ksiezyca | od Jowisza (k] wokol Jowisza [magnitudo]
[tys. km] [doba]
lo 421 3643 1.769 5.0
Europa 671 3122 3.551 5.3
Ganimedes| 1070.4 5262 7.155 4.6
Kallisto 1882.7 4820 16.689 5.6
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Fot. 6.3. Jowisz wraz z ksigzycami Galileuszowymi sfotografowany w Czgstochowie podczas
opozycji w roku 2005.

Saturn ogladany przez teleskop wywiera na obserwatorze ogromne wrazenie.
Zadne fotografie ani opisy nie s3 w stanie oddaé piekna jego wygladu. Kazdy
teleskop powigkszajacy ponad 30 razy pozwoli zauwazy¢ pierScienie Planety.
Sktadaja si¢ one z miliardéw drobin, o rozmiarach od mikroskopowych do
kilometrowych, obiegajacych Saturna po wspolplaszczyznowych orbitach.
O pierscieniach méwi si¢ w liczbie mnogiej bo z sond kosmicznych idzie
wyrozni¢ dla Saturna setki pierScieni o roznych odcieniach. Z Ziemi daje si¢
wizualnie rozrézni¢ trzy najbardziej si¢ wyrozniajace sktadowe — A, B, C.
Pomigdzy zewnetrznymi sktadowymi A 1 B wystepuje przerwa, odkryta juz
w 1675 roku przez Cassiniego. Oprocz pierscieni Saturn posiada ponad 60 ksig-
zycow. Najwiegkszy z nich, Tytan, jest fatwo widoczny przez mate teleskopy jako
obiekt o jasno$ci okoto 8 magnitudo, okrazajacy Saturna w tempie raz na 16 dni.
Tytan jest drugim co do wielkosci ksiezycem w Uktadzie Stonecznym i posiada
rozlegla atmosferg, co wyrdznia go wsrod satelitow planet.

Saturn jest oddalony od Stonca dziesie¢ razy bardziej niz Ziemia. Jest najdalsza
planeta ogladana z Ziemi gotym okiem i jest druga co do rozmiardéw i masy pla-
neta okolostoneczna. Jego gestos¢ jest znacznie mniejsza od gestosci wody 1 Sa-
turn jest najrzadsza planeta Uktadu Stonecznego. Okres rotacji Saturna jest
krétki 1 wynosi niewiele ponad 10 godzin. Pole magnetyczne Saturna jest okoto
20 razy stabsze niz Jowisza. Na Saturnie daje si¢ zauwazy¢, cho¢ znacznie stab-
szy niz na Jowiszu, system paséw odzwierciedlajacych globalne procesy zacho-
dzace w atmosferze planety. Masy atmosferyczne przemieszczajq si¢ na Saturnie
w tempie okoto trzy razy wigkszym niz na Jowiszu. W odstgpach co okoto 15 lat
Saturn znajduje si¢ w takim potozeniu, ze Ziemia lezy w jego ptaszczyznie roOw-
nikowej. Wtedy nadarza si¢ okazja, by oglada¢ Saturna ,,bez pierscieni”.

Sktad pierwiastkowy wszystkich planet olbrzymich, w tym Saturna, jest podob-
ny jak u Jowisza i jest zdominowany przez wodor i hel. Saturn wyrdznia si¢
wsrdd planet najwigkszym splaszczeniem. Wobec szybkiej rotacji planety jej
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gazowo-plynna konsystencja poddaje si¢ nieco sile odsrodkowej, dziatajacej
wbrew sile grawitacji dazacej do utrzymania masy w ksztatcie kuli.

Saturn uformowat si¢ daleko od Stonca, gdzie w niskich juz temperaturach znaj-
dowato si¢ duzo drobin lodu pokrytych zestalonymi gazami. Gdy odpowiednio
duza ilo$¢ takich drobin zespolita si¢ juz w do$¢ masywny zaczatek planety, dal-
szy wzrost polegat na grawitacyjnym przechwytywaniu z najblizszego otocze-
nia, wystepujacego tam obficie wodoru 1 helu. Cigzsze pierwiastki, ktore w $la-
dowych ilosciach réwniez wchodzity w sktad budulca, stopniowo zajmowaty
coraz bardziej centralne potozenie i ostatecznie utworzyty skalne jadro planety.
Jadro to od poczatku bylo skryte pod rozlegtym ptynnym plaszczem wodoro-
wym. Pier$cienie Saturna najprawdopodobniej nie maja charakteru pierwotnego,
czyli nie sa tym materialem, ktory zostat jako niezuzyty w czasie formowania
si¢ planety. Lod, bedacy gtownym budulcem drobin tworzacych pier§cienie, mu-
sialby obroci¢ si¢ w gaz w czasach, gdy Saturn byt jeszcze goracy. Przypuszcza
si¢ raczej, ze tworzywem pierscieni s3 odpadki powstajace podczas zderzen ko-
met z lodowymi ksi¢zycami Saturna.

Uran zostat odkryty 13 marca 1781 roku przez Herschela. Jest dwa razy bar-
dziej oddalony od Stonca niz Saturn, a jego masa jest 20 razy mniejsza niz Jowi-
sza. Rotuje z okresem okoto 17 godzin i ma pole magnetyczne 50 razy silniejsze
niz Ziemia. Uran praktycznie nie daje si¢ obserwowaé golym okiem gdyz jego
maksymalna jasno$¢ wynosi okoto 5.7 magnitudo. Z tatwoscia daje si¢ obser-
wowac przy uzyciu lornetki czy teleskopu. Przez teleskop jawi si¢ w postaci ma-
tego zielonkawego dysku. W odroznieniu od pozostatych planet Uktadu Sto-
necznego o$ obrotu Urana lezy prawie idealnie w ptaszczyznie jego orbity. Przy
okresie obiegu dookota Stonca réwnym okoto 84 lata, co 42 lata ktérys z biegu-
néw jest zwrocony wprost ku Stoncu. Spekuluje sig, ze nietypowe ustawienie
osi rotacji Urana wzgledem ptaszczyzny jego orbity moze wynika¢ z dawniej-
szej kolizji planety z jakim§ masywnym ciatem.

Cisnienie we wngtrzu Urana jest znacznie mniejsze niz dla Jowisza czy Saturna
I nie ma on warstwy cieklego wodoru metalicznego. Mate skalne jadro jest
prawdopodobnie otulone czgSciowo zmrozona woda zawierajaca material skalny
1 rozpuszczony amoniak 1 metan. Ponad taka plynna otuling rozciaga si¢ bardzo
rozlegta atmosfera sktadajaca si¢ glownie z wodoru i helu. Pierscienie Urana sa
ubogie i sktadaja si¢ z czarnego materiatu. W prawdzie sa znacznie masywniej-
sze od pierScienia Jowisza, ale catkowita ich masa nie dorownuje nawet masie
materialu zawartego w obrgbie przerwy Cassiniego U Saturna.

Posrod ponad dwudziestu odkrytych ksigzycoOw Urana, cztery maja Srednice
powyzej 1000 km, a najwigkszy z nich, Titania, ma $rednic¢ 1578 km. Wszyst-
kie ksigzyce Urana maja mate ggstosci 1 w ich sktadzie najprawdopodobniej
dominuje zmarznigta woda.

Neptun jest nieco mniejszy, ale masywniejszy od Urana. Odkryt go Johann
Galle 23 wrzesnia 1846 roku. Aby go zobaczy¢, potrzebna jest lornetka lub tele-
skop. W czasie opozycji jego jasnos¢ wynosi bowiem okoto 8 magnitudo. Wte-
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dy rozmiar katowy tarczy Neptuna wynosi 2.”3. Neptun ogladany przez teleskop
jawi si¢ jako malenki, biekitny dysk. Swoja niebieska barwe zawdzigcza Nep-
tun, podobnie jak Uran, domieszce (ok. 3%) metanu w atmosferze. Metan ab-
sorbuje fotony $wiatta czerwonego znacznie efektywniej niz fotony §wiatla nie-
bieskiego, co w rezultacie prowadzi do niebieskiej barwy planety. Efekt niebie-
skiego podbarwienia Neptuna jest wzmocniony selektywnym rozpraszaniem
Swiatla stonecznego w jego atmosferze, tak jak to dzieje si¢ w atmosferze ziem-
skiej. Atmosfera rozprasza efektywniej Swiatlo niebieskie niz czerwone, a Nep-
tuna obserwujemy witasnie w $wietle rozproszonym. Neptun, znowu podobnie
jak Uran, jest bardzo chtodny (—220 °C) w porownaniu z Jowiszem (—130 °C)

i Saturnem (—180 °C). Srodowisko niskich temperatur nie sprzyja formowaniu
si¢ molekul. Dlatego tez na Neptunie, ani na Uranie, nie stwierdzono barwnych
obtokéw w przeciwienstwie do Jowisza czy Saturna. W atmosferze Neptuna za-
chodza zjawiska pogodowe. Daja si¢ obserwowac ciemne plamy na podobien-
stwo czerwonej plamy na Jowiszu. Plamy takie ewoluuja; pojawiaja si¢ 1 zanika-
ja. Sa to ogromne zawirowania atmosferyczne $wiadczace o duzej dynamice
procesow rozgrywajacych si¢ w atmosferze planety.

Podobnie jak inne planety typu Jowisza, Neptun ma pierécienie. Posiada tez kil-
kanascie ksigzycow, w tym jeden dominujacy, Tryton, o S$rednicy 2706 km.
Ksigzyc ten obiega Neptuna z okresem zaledwie 5.877 doby 1 w odwrotnym kie-
runku, t.j. ze wschodu na zachdd. Spekuluje sig, ze taki ruch Trytona jest wyni-
kiem jakiej$ katastrofy kosmicznej, ktora kiedy$ przydarzyla si¢ Neptunowi.
Dzigki bardzo niskiej temperaturze (37 K) jaka panuje na Trytonie, satelita ten
jeszcze catkowicie nie utracit atmosfery. Jest ona 10° razy rzadsza od ziemskiej
i sktada si¢ z azotu i metanu. Sondy kosmiczne pozwalaja bada¢ struktury po-
wierzchniowe na Trytonie. Znajduja si¢ tam kratery uderzeniowe oraz $lady sto-
sunkowo niedawnej aktywnos$ci wulkaniczne;.

Pluton zostal odkryty 18 lutego 1930 roku przez Williama Tombaugha i pod
wieloma wzgledami jest wyjatkowa planeta. Jest maty (Srednica 2374 km) i ma
malg gestosé (okoto 2000 kg/m®). Ma pieé ksiezycow, w tym stosunkowo duzy
Charon (Srednica 1250 km). Porusza si¢ po bardzo wydtuzonej orbicie 1 obiega
Stonce z okresem 248.53 lat. Swoja odlegtos¢ od Stonca zmienia w granicach
4425 — 7375 mln km. Zmianie odleglosci towarzyszy zmiana temperatury na
powierzchni Plutona w granicach od —165 do —205 °C. Nachylenie ptaszczyzny
orbity Plutona do ptaszczyzny ekliptyki jest wyjatkowo duze 1 wynosi 17°.1.
Plutona jest bardzo trudno obserwowac z Ziemi. Jego $rednia jasno$¢ w czasie
opozycji wynosi zaledwie 15 magnitudo.

Pluton posiada sladowa atmosfer¢. Sktada si¢ ona z metanu z domieszka azotu
lub dwutlenku wegla. Sktad atmosfery i dynamika procesOw w niej zachodza-
cych zalezy od odleglosci Plutona od Stonca. Gdy jest on w poblizu peryhelium,
wiele wczesniej zestalonych gazéw powraca do atmosfery. Pluton prawdopo-
dobnie posiada duze skalne jadro, wokoét ktorego rozciaga si¢ warstwa zestalo-
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nych gazow, takich jak para wodna, dwutlenek wegla czy metan. Na powierzch-
ni Plutona stwierdzono nawet wyst¢powanie zestalonego azotu.

Ze wzgledu na wiele cech Plutona, ktére mocno odstaja od cech pozostatych
planet okotostonecznych, uwaza si¢ coraz czesciej, ze Pluton nie jest planeta
z prawdziwego zdarzenia, ale jest swego rodzaju ,,przybteda”, ktéry w towarzy-
stwie sobie podobnych (Charon, Tryton i in.) przybyt z dalekich peryferii Ukta-
du Stonecznego, by w wyniku oddzialywan grawitacyjnych z Neptunem osias¢
na state blizej Stonca.

W Uktadzie Stonecznym oprocz Stonca, planet i ich ksigzycow, znajduja si¢ mi-
liardy drobnych cial. Nazywa si¢ je planetoidami (asteroidami), gdy myslimy
o cialach poruszajacych si¢ po w miar¢ kolowych orbitach 1 niezblizajacych si¢
zbytnio do Stonca, albo kometami, gdy orbity okotostoneczne tych ciat sa moc-
no wydtuzone. Jesli mamy na mys$li stosunkowo drobne ciala, ktore moga
wywolaé zjawisko meteoru, méwimy o meteoroidach. Najdrobniejsze zestalone
brytki materii okreslamy jako ziarna pytu. Liczba drobnych cial gwalttownie
rosnie, gdy przechodzi¢ do coraz mniejszych rozmiar6w. Drobne ciata, podobnie
jak planety, nie sa roztozone jednorodnie w przestrzeni okotostonecznej, ale
wystepuja w zdecydowanej przewadze w poblizu plaszczyzny réwnikowej
Stonca. W tej plaszczyznie tez nie sa roztozone jednorodnie, ale maja tendencje
tworzy¢ obszary zawyzonej gestosci na podobienstwo pierscieni wokot planet
typu Jowisza. I tak, pierwszy taki okotostoneczny ,,pier$cien” lezy migdzy orbi-
tami Marsa i Jowisza, a drugi, nazywany pasem Kuipera, zaczyna si¢ za orbita
Neptuna.

Kazdy z tych ,,pierScieni” zawiera ogromne ilosci drobnych ciat. Najwigksze
sposréd nich odkryto, nazwano 1 ustalono ich fizyczne parametry. Miliardy
mniejszych ciat nigdy nie doczeka si¢ podobnego potraktowania. W pasie plane-
toid migdzy Marsem 1 Jowiszem wyrdzniono Ceres, Westg, Pallas itd. o rozmia-
rach odpowiednio 933, 530, 524 km i ku coraz mniejszym. Pas Kuipera,
ciagnacy si¢ od okoto 30 do okoto 1000 j.a. moze zawieraC 1 wigksze planetoidy,
ale ich wykrywanie jest bardzo utrudnione ze wzgledu na duza odlegtosc.
W 2003 roku odkryto np. obiekt 2003UB313, w odleglosci okoto 97 j.a. od
Stonca 1 o rozmiarach okoto poéttora raza wigkszych od Plutona. Znane planeto-
idy maja zgodnie do$¢ mate gestosci, okoto 2000 kg/m®. Planetoidy z pasa Kui-
pera maja najprawdopodobniej jeszcze mniejsze ggstosci, schodzace do wartosci
odpowiadajacej wodzie.

Drobne ciata Uktadu Stonecznego moga istotnie wptywac na stany fizyczne pla-
net. W dalekiej przesztosci z drobnego pylu tworzyty si¢ masywniejsze planete-
zymale. Te zlepiajac si¢ utworzyly planety. Pozostate spadaty na uformowane
juz planety 1 ich ksigzyce 1 modyfikowaty ich stan fizykochemiczny. Z postepu-
jacym wiekiem Ukladu Stonecznego zmniejsza si¢ ggstoS¢ wystgpowania ma-
tych ciat 1 tym samym czgstos$¢ ich upadkoéw na planety. Niemniej, dopoki takie
ciata jeszcze sa ,,na swobodzie” mozliwos¢ ich kolizji z dowolna planeta zawsze
istnieje. Im wyzszy stan zorganizowania materii na powierzchni planety, tym
wigksze spustoszenie moze spowodowac taka kolizja. Okazuje si¢ np., ze upa-
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dek na Ziemig ciata o $rednicy zaledwie kilku kilometréw mogltby spowodowac
wymarcie wigkszosci gatunkdéw zamieszkujacych Ziemig, w tym cztowieka.

Fot. 6.4. Kometa Hale-Boppa sfotografowana w Bieszczadach w kwietniu 1997 roku.




Fot. 6.5. Kometa Machholtza sfotografowana 7 stycznia 2005 w Krakowie. Czytelnikowi
proponujemy osobiste jej odnalezienie wsrod gwiazd.

125



I

e ) W ¥ by
D
. o =
o ‘smanejus =
2 L

e <
G ) \%\f\

% W \\\T\\\\ i
\ Az A + ]
4 //.%V/ W —3\\ 7 4 \éﬁ,

© eIpAY
Losf

\\‘
=N
1 2 \\\\\V\W\d
r., ‘shrdoog =

Y

~C>c.u§.\uw
K]
| je
ﬂw M N )}/////w////%//
{

VYdI'] J tﬁ:&mm,
.EES:.wﬂrum. .

TR
£ //ﬂ?/////J//.// %@\4 ;::_ g 7
L \s St ® — S

—

S A
A 5 T /aw/,,//, " mﬁwcuz SUOJA]
N N N i

=}

¥ )\ - s
E ) s ‘

126



7. Slonce

Stonce, bedace najblizsza nam gwiazda, nie bez powoddéw bywato traktowane
przez wtajemniczonych réznych epok i kultur jako widzialne oblicze dawcy
zycia, wszechmocnego Boga. Ten, ktory Mojzeszowi ukazat si¢ w krzaku gore-
jacym, objawia si¢ wszelkiemu stworzeniu rOwniez w postaci ognia, w postaci
gwiazdy ognistej, Stonca. Nie trudno jest wspdlczesnemu racjonaliScie uspra-
wiedliwi¢ tego rodzaju poglady, jesli szczegotowo rozwazy rolg naszej dziennej
gwiazdy. Wystarczy, ze logicznie rozumujac sprobuje odpowiedzie¢ sobie na
pytanie; jakie bylyby losy ludzkosci gdyby Stonice przestalo swieci¢ albo przy-
ciaga¢ grawitacyjnie?

Stonice jest gwiazda, czyli masywna gazowo-plazmowa goraca kula materii po-
siadajaca zdolno$¢ wytwarzania energii 1 wyswiecania jej. Ziemia z Ksigzycem
oraz inne planety wraz ze swoimi ksigzycami okrazaja Stonice po wiasciwych
sobie orbitach, uwarunkowanych oddziatywaniem grawitacyjnym centralnej
gwiazdy. Masa Stofica wynosi M_ = 1.99 .10% kg, a jego promien r, = 696 000
km. Dla obserwatora na Ziemi, oddalonego od Stonca srednio 0 149597870 km
$rednica katowa tarczy stonecznej wynosi okoto 32, tj. nieco ponad pot stopnia.
Swiatto przemierza odleglo$¢ dzielaca Ziemi¢ od Stonca w ciagu okoto 8.3 mi-
nut.

7.1. Zrédlo energii Slonca i temperatura jego powierzchni

Stofice wypromieniowuje w calym zakresie dtugosci fal elektromagnetycznych
tak olbrzymia energie (okoto 4-10°° J w ciagu sekundy), ze mechanizm jej pro-
dukcji nie da si¢ dzi$ thumaczy¢ inaczej, jak tylko na drodze reakcji jadrowych.
Wziawszy pod uwage skitad materii stonecznej (w ogromnej wigkszos$ci jest to
wodor, a na drugim miejscu hel), a takze czyniac rozwazania modelowe co do
warunkow termodynamicznych, jakie powinny panowaé wewnatrz naszej
gwiazdy, proponuje si¢ tzw. protonowo-protonowy (p-p) cykl reakcji syntezy
wodoru w hel. Cykl ten mialby zachodzi¢ w samym centrum Stonca, gdzie oce-
nia sig, ze temperatura os§rodka wynosi okoto 15 000 000 K, a gesto$¢ plazmy
160 g/cm®. W takich warunkach moze dochodzi¢ do reakcji potaczenia sie
dwoch protonow z wydzieleniem pozytonu i neutrina elektronowego:

1H1+1H1—)2H1+e++V

Powstate w wyniku takiej reakcji jadro ciezkiego wodoru (deuteru) moze z kolei
zderzy¢ sie z jeszcze jednym protonem przechodzac w jadro izotopu helu, przy
jednoczesnej emisji wysokoenergetycznego kwantu energii:

Hy + 'Hy — °He, +y

Ostatnia reakcja cyklu p-p polega na zderzeniu si¢ dwoch jader izotopu helu
w celu utworzenia trwatego jadra:

127



*He, +°He, — *He, + 'Hy + *H;
Sumarycznie mozna cykl p-p zapisa¢ jako:
47H; - He, +2e" +2v+2y

L.aczna masa sktadnikoéw powstajacych w wyniku cyklu reakcji jest mniejsza od
tacznej masy sktadnikow wchodzacych w reakcje. Deficyt masy zgodnie ze
wzorem Einstaina:

E=mc?

zostaje zamieniony na energi¢ promienista. Z pomiaru ilosci energii wysylane;
przez Stonce w jednostce czasu wnioskuje si¢, ze wewnatrz naszej gwiazdy
w ciagu 1 sekundy okoto 4 miliony ton masy musialoby przemienia¢ si¢ w ener-
gi¢. Powstala we wngtrzu energia jest transportowana ku powierzchni Stonca,
skad jest wypromieniowywana na zewnatrz we wszystkich kierunkach. Czgs$¢ tej
energii w postaci fotonéw promieniowania elektromagnetycznego dochodzi do
Ziemi. Mierzac ilo$¢ energii slonecznej przechodzacej przez jednostkg po-
wierzchni, ustawiong prostopadle do kierunku na Stonce, w jednostce czasu mo-
zemy przy znajomosci odleglosci Ziemi od Slonca oraz rozmiar6w naszej
gwiazdy obliczy¢ 1los¢ energii emitowanej przez jednostkg powierzchni fotosfe-
ry stonecznej w jednostce czasu. Czyniac zatozenie upraszczajace, ze fotosfera
stoneczna promieniuje jak ciato doskonale czarne mozemy, positkujac si¢ pra-
wem Stefana-Boltzmanna:

E=cT*

obliczy¢ temperature efektywnq powierzchni Stonca. Wynosi ona ok. 6000 K.
Temperaturg fotosfery Stonca mozna tez okresla¢ bez znajomosci stalej stonecz-
nej, odleglosci Stonca ani jego rozmiarow. Jednym ze sposobdw jest okreslenie
tzw. temperatury barwnej. Zaklada si¢, ze mamy do czynienia z promieniowa-
niem ciala doskonale czarnego i dokonuje si¢ pomiaru stosunku natgzen 1/,
promieniowania dla mozliwie waskich przedziatdw wokot dwoch dhugosci fali
Mid.

Ilo$¢ energii emitowanej przez jednostke powierzchni ciata doskonale czarnego
opisana jest wzorem Plancka. Gdyby$smy dokonywali pomiaru wprost na emitu-
jacej powierzchni to dla ustalenia temperatury ciata wystarczylby pomiar nate-
zenia na jednej dtugosci fali. Wtedy przeksztatcajac wzor Plancka otrzymaliby-
smy temperatur¢ — jako jedyna niewiadoma w roOwnaniu. Ze wzgledéw oczy-
wistych nie mozemy dokona¢ pomiarow bezposrednio na powierzchni Stonca.
Mierzymy natg¢zenia o$wietlenia promieniowaniem stonecznym w pewnym od-
daleniu od samego zrodta. W miar¢ oddalania si¢ od $wiecacego obiektu natgze-
nie to maleje odwrotnie proporcjonalnie do kwadratu odlegtosci. Gdyby$smy
znali doktadnie odleglos$¢ r pomigdzy zrédlem promieniowania a obserwatorem,
to mierzac nat¢zenie o$wietlenia dla pewnej dlugos$ci fali 1 mnozac je przez pole
powierzchni sfery o promieniu r otrzymalibySmy natg¢zenie oswietlenia dla tej
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dhugosci fali na powierzchni Zrddla, a stad poprzez wzor Plancka sama tempera-
turg. Przy okre$laniu temperatury barwnej rezygnujemy z informacji o odlegto-
$ci, ale za to musimy dokonywa¢ pomiaru natgzenia dla dwédch dtugosci fali.
Stosunek natezen 1i/1; nie zalezy od odleglosci obserwatora od zrodta (przy za-
tozeniu braku ekstynkcji lub przy zalozeniu, ze ekstynkcja jest szara, czyli nie-
zalezna od dhugosci fali) i wszystko jedno czy pomierzymy go na samej po-
wierzchni gwiazdy czy tez w innym wygodniejszym miejscu.

Majac pomierzone l;(A; ,T) oraz I,(A, ,T) i korzystajac ze wzoru Plancka

- 1
[(A,T) = 2mhe- A" I
exXP 73T 1
otrzymamy
_ he 1
I, A4 EE'}"pftsz_
L (;1_2) he

exp m —

Jako, ze state wyrazenie hc/k wynosi w przyblizeniu 0.0144 m-kg, a wyrazenie
AT dla zakresu optycznego przy spotykanych temperaturach gwiazd na ogoét jest
mniejsze od tej wartosci, to nie popetniamy duzego bledu, jesli pominiemy je-
dynki odejmowane od eksponent w wyrazeniu na l;/l, . Wzor na temperaturg
barwna przyjmie wtedy prosta postac:

1 1

Tzhc Ay Ay
e A
f‘?’lf—ﬁ‘ hin==
2 Ao

Temperatura barwna fotosfery Stonca dla A; = 5400A, A, = 4700 A wynosi
6500K.

Temperaturg Stonca, jak 1 innych gwiazd, mozna rOwniez otrzymac¢ obserwujac
rozktad natezenia promieniowania z dtugos$cia fali. Jesli w obserwowanym roz-
ktadzie uda nam si¢ okresli¢ dhugos¢ fali Ay , ktorej odpowiada maksimum na-
tgzenia o$wietlenia promieniowaniem gwiazdy to, przy zalozeniu, ze gwiazda
promieniuje jak ciato doskonale czarne, mozemy okresli¢ temperaturg¢ z prawa
Wiena:

Amax T = cOnst = 2.898 - 10° m K .

W przypadku Stonca temperatura otrzymana ze wzoru Wiena wynosi 6200K.
7.2. Obfitosci pierwiastkow chemicznych w materii Slonca

Stonce, ze wzgledu na jego olbrzymia jasnos¢ dla obserwatora na Ziemi, jest
idealnym zrédtem dla przeprowadzania analizy widmowej. Na szczegdlng uwa-
ge w widmie $wiatta stonecznego zastuguja silne linie absorpcyjne (tzw. linie
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Fraunhofera). Odpowiedzialno$cia za powstawanie tych linii obarcza si¢ atomy
I jony znajdujace si¢ w gornych warstwach Stonca. Fotony dochodzace z gleb-
szych, gorgtszych warstw zostaja pochtaniane przez atomy i jony zalegajace
bardziej zewngtrzne, chlodniejsze obszary. W widmie $wiatla stonecznego
zidentyfikowano setki tysigcy linii nalezacych do poszczeg6élnych pierwiastkow
oraz ich jonow. Istnieje tez ogromna ilos¢ linii molekularnych (zidentyfikowano
np. pasma absorpcyjne czasteczek CH, CN, OH, NH i in.). W oparciu 0 pomiary
szeroko$ci rownowaznych zidentyfikowanych linii absorpcyjnych ustalono
wzgledne obfitosci poszczegdlnych pierwiastkOw w srodowisku odpowiedzial-
nym za powstawanie tych linii. W tabeli 7.1 podano wzgledne iloSci najobficiej
wystegpujacych w atmosferze Stonca pierwiastkow.

Tabela 7.1. Obfitosci najpopularniejszych pierwiastkow wystepujacych w atmosferze Stonca.

Symbol Liczba atoméw pier-
chemiczny | wiastka przypadajacych
pierwiastka | na kazdy milion atomow

wodoru
H 1 000 000
He 63 000
O] 690
C 420
N 87
Si 45
Mg 40
Ne 37
Fe 32
S 16
Al 3
Ca 2
Na 2
Ni 2
Ar 1

7.3. Aktywnos¢ Stonca

Jesli w dobrych warunkach klimatycznych (wysoko w gérach w suchym klima-
cie) z uzyciem teleskopu wyposazonego w odpowiednie filtry obserwowaé
Stonce, to dostrzeze sig, ze fotosfera Stonca przedstawia niejednorodna 1 dyna-
miczng strukturg. Cata powierzchnia tarczy slonecznej jest granulowana
(fot. 7.1), przy czym jedne granule znikaja na oczach obserwatora a tworza si¢
nowe. Czas zycia pojedynczej granuli waha si¢ w granicach kilkunastu do kilku-
set sekund. Rozmiary katowe granul sa rzedu 10” co oznacza, ze ich powierzch-
nie przekraczaja powierzchni¢ terytorium Polski. Wystepowanie granulacji
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$wiadczy o tym, ze tuz pod powierzchnig fotosfery Stonca odbywaja si¢ piono-
we ruchy materii (ruchy konwektywne). Jasnienie granuli odpowiada wydoby-
waniu si¢ ku zewnatrz cieplejszej (o okoto 100 K od otoczenia) materii. Granula
znika w momencie ostygnigcia do temperatury otoczenia.

Fot. 7.1. Granulacja Stonca.

Innym przejawem aktywnoSci stonecznej sa pojawiajace si¢ 1 znikajace plamy
na fotosferze (rys.7.1). Z uzyciem matej lunety umieszczonej na stabilnym sta-
tywie mozna stosunkowo tatwo obserwowaé plamy na Stoncu (rys. 7.2). Nalezy
wycelowac lunetg¢ w kierunku Stonca, ale w zadnym wypadku nie patrze¢
w okular, bo uszkodzimy oko. W nieduzej odlegtosci (ok. 20 cm) od okularu
nalezy wstawi¢ ekran (np. kartk¢ papieru) 1 dostroi¢ ustawienie lunety tak, aby
na ekranie otrzymac ostry obraz tarczy Stonca. Na tym obrazie nalezy szukac
matych ciemnych plamek lub ich grup. W przypadku, gdy zauwazymy takie
plamki, to pozostaje nam jeszcze upewnic sig, czy sa to rzeczywiscie plamy na
Stonicu. Drobne zanieczyszczenia na soczewce okularu beda bowiem tez za-
Smieca¢ nasz obraz. Latwo przekonamy sig, czy dana plamka jest plama sto-
neczna czy zabrudzeniem okularu, gdy lekko przekr¢cimy okular wokot jego
osi. Przy takim obrocie na naszym ekranie plamki pochodzace od brudu na oku-
larze beda si¢ tez obracaé, podczas gdy prawdziwe plamy stoneczne — nie.
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Rys.7.1. Tarcza stoneczna pokryta plamami (rysunek schematyczny).

Rys.7.2. Przystawka (ekran) do obserwacji plam stonecznych.

Plamy stoneczne maja czgsto nieregularne ksztalty 1 w wigkszosci przypadkow
daje si¢ wyrdzni¢ ciemne centralne jadra oraz nieco jasniejsze ich otoczki

(rys. 7.3).

k.ﬂ - N ‘:
Rys. 7.3. Struktura plamy stonecznej (rysunek schematyczny).
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Rozmiary liniowe plam wahaja si¢ w granicach od tysiaca do kilkudziesigciu
tysiecy km. Temperatura plam jest o kilkaset stopni nizsza od temperatury foto-
sfery i cho¢ same plamy tez mocno $wieca, to przez kontrast ze znacznie jasniej-
sza od nich fotosfera sa widoczne jako ciemne.

Stopien zaplamienia Stonca ulega cyklicznym zmianom, przy czym okres tego
cyklu wynosi okoto 11 lat (rys. 7.4).

200 f

150
100 ’

S0

Liczba Wolfa

D i L
1840 1850 1860 1870 1880
Cras [lata]

Rys. 7.4. Cykl aktywnosci stoneczne;.

Sa okresy, ze trudno jest dostrzec na tarczy stonecznej chocby jedna plamke,
a s takie, kiedy tych plam, a wlasciwie catych ich kompleksow, jest duzo. Jako
miary zaplamienia uzywa si¢ tzw. liczby Wolfa zdefiniowanej jako:

W = 10.-g+f

gdzie g jest liczba obserwowanych grup plam a f taczna liczba wszystkich wi-
docznych plam. Czas zycia plam jest znacznie dluzszy niz granuli 1 wynosi na
ogo6t od kilku do kilkudziesigciu godzin, cho¢ zdarzaja si¢ tez plamy o czasie
zycia rownym kilka miesigcy. Obserwacje plam pozwalaja tatwo stwierdzi¢, ze
Stonce dokonuje ruchu wirowego. Plaszczyzna réwnika stonecznego jest nachy-
lona do ptaszczyzny ekliptyki pod katem 7°15°. Predkos$¢ katowa plam oraz
innych szczeg6téw na Stoncu nie jest stata. Stonce nie wiruje jak bryla sztywna.
Obszary réwnikowe dokonuja petnego obrotu w ciagu 25 dni, podczas gdy
obszary podbiegunowe na pelny obieg potrzebuja okoto 30 dni. Predkos¢ kato-
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wa szczegdhu na powierzchni Stonca w funkeji szerokosci heliograficznej B wy-
raza wzor fenomenologiczny:

@ = 14°.37 — 2°.8 sin’B [stopnie-doba™]

Sledzac zjawisko zaplamienia Stonca w czasie stwierdzono szereg regularnoéci
w ich pojawianiu si¢. Jedna z nich jest to, ze plamy wystepuja na matych szero-
kosciach heliograficznych, |B| < 40°. W pierwszym okresie po minimum zapla-
mienia plamy pojawiaja si¢ na wigkszych szerokosciach heliograficznych.
W miarg jak aktywnos$¢ wzrasta, plamy zaczynaja pojawiac¢ si¢ rowniez na ma-
tych szerokos$ciach. W ostatniej fazie cyklu plamy (juz mniej liczne) jawia si¢
w poblizu roéwnika. Wykres przedstawiajacy te regularnos¢ (rys. 7.5) nazywany
jest czasem ,,motylkowym”.

Szerokos¢ (stopnie)

Czas

Rys. 7.5. Wykres motylkowy plam stonecznych.

Analiza widmowa S$wiatta przychodzacego od plam pozwala stwierdzi¢, ze
z plamami zwigzane sa stosunkowo silne pola magnetyczne.

W sasiedztwie plam obserwuje si¢ wyrazne pojasnienia fotosfery zwane po-
chodniami. Temperatura pochodni przekracza temperaturg fotosfery o kilkaset
stopni, a czas ich zycia jest rzedu tygodni. Jeszcze innym przejawem aktywnos$ci
Stonca sa protuberancje. Protuberancje wygladaja jak ogromne fontanny materii
ponad powierzchnig fotosfery. Zjawisko protuberancji udaje si¢ czgsto zaobser-
wowac w czasie catkowitego zaémienia Stonca (fot. 7.2).

Fot. 7.2. Protuberancja stoneczna
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Materia wyrzucana jest na wysoko$¢ do kilkuset tysigcy km nad powierzchnig
fotosfery. Trwajace czasem kilkadziesiat tygodni zjawisko w duzej mierze kon-
trolowane jest, jak si¢ uwaza, przez silne zaburzenia pola magnetycznego.
Obserwowane fontanny materii mialyby przedstawia¢ ogromne masy plazmy
,wmrozonej” w lokalne, silne i zmieniajace si¢ pola magnetyczne.
Wystepowanie plam, pochodni i protuberancji zdaje si¢ by¢ $cisle powigzane
z zaburzeniami pola magnetycznego Stonca. Swiadcza o tym m.in. obserwacje
radiowe]j aktywnosci Stonca. W dochodzacym od Stonica promieniowaniu ra-
diowym wyrédzni¢ mozna dwie sktadowe; promieniowanie niezaburzone pocho-
dzenia termicznego oraz synchrotronowe promieniowanie wybuchowe. Promie-
niowanie synchrotronowe emitowane jest przez natadowane czastki poruszajace
si¢ w polu magnetycznym. W okresach wzmozonej aktywnos$ci Stonca mierzo-
nej wystgpowaniem plam, pochodni 1 protuberancji obserwuje si¢ rowniez krot-
kotrwate wybuchy (kilkusekundowe, kilkuminutowe, a nawet kilkugodzinne)
radiowego promieniowania synchrotronowego.

Procesom aktywnym na Sloncu towarzysza rOwniez wzmozone wyrzuty czastek
natadowanych. Takie wyrzucane ze Slonca czastki tworza tzw. wiatr stoneczny.
Zmienne w czasie ,,podmuchy” tego wiatru oddzialujac z atmosfera Ziemi sa
przyczyna wielu zaburzen natury elektromagnetycznej na naszym globie. Wptyw
tych zaburzen na $srodowisko przyrodnicze, a w szczego6lnosci na cztowieka, nie
jest jeszcze dostatecznie zbadany.

Cwiczenia

200. Ocenia sig, ze ilo$¢ energii promieniowania stonecznego padajacego pro-
stopadle na powierzchni¢ 1 cm® w ciagu 1 minuty (poza atmosfera Ziemi),
czyli tzw. stata stoneczna wynosi S = 1.95 cal/cm*min (= 1.36-10° J m™? s™).
Przyjmujac t¢ warto$¢ obliczy¢: a) moc promieniowania Stonca, b) tempera-
turg efektywna fotosfery stonecznej.

201. Dokona¢ rachunkowego przejscia pomiedzy funkcja Plancka (opisujacej
rozkltad promieniowania ciata doskonale czarnego) wyrazona w zaleznos$ci
od dlugosci fali A do postaci wyrazajacej zalezno$¢ od czestotliwosci v pro-
mieniowania.

202. Obliczy¢ temperature barwna gwiazdy dla ktorej stosunek natgzen dla
A1 =450 nmi A, = 550 nm wynosi I,/1, = 0.9.

203. Maksimum nateZenia promieniowania gwiazdy przypada dla A = 6000A.
Okresli¢ temperaturg fotosfery gwiazdy.

204. Szerokos$¢ rownowazna linii widmowej okresla si¢ jako:

EW=J (I, — 1o)/lc dA,
gdzie catkowanie odbywa si¢ w obrebie wystgpowania danej linii (rys. 7.6),
I, oraz lc oznaczaja tu odpowiednio natg¢zenia oswietlenia dla biezacej war-

tosci dtugosci fali oraz dla continuum. Policzy¢ szeroko$¢ réwnowazna linii
opisanej nastgpujaca funkcja:

135



1, dlai<5800A _
I, =4-3(A—5801)>+4, dla] € (5800,58024)

1, dlal = 58024

A

A
cortinuum dla linii
o
3
®
=
granice catkowania
dlugosé fali A )
Rys. 7.6. Rysunek pomocniczy dla zrozumienia idei otrzymywania szeroko$ci rownowaznej

linii widmowe;j.
(Rozw.: EW = 44)

205. Policzy¢, ile wynosi predkos¢ liniowa plamy stonecznej potozonej na sze-
rokosci heliograficznej B = 30°. (Rozw.: 1664.45 m/s)

206. O ile procent zmalataby stala stoneczna, gdyby temperatura powierzchni
Stonca zmalata do 4500 K? (Rozw.: 68.36 %)

207. Okresli¢ liczbg Wolfa w oparciu o rysunek 7.1.

208. Jaka $rednice katowa powinna mie¢ plama stoneczna, jesli jej srednica li-
niowa miataby si¢ rownac $rednicy Ziemi? (Rozw.: 17”.6)

209. Wiedzac, ze najmniejsze przedmioty, ktore mozna widzie¢, musza mie¢
rozmiary katowe nie mniejsze niz dwie minuty tuku, obliczy¢, jaka jest li-
niowa S$rednica najmniejszej plamy stonecznej, ktora databy si¢ zaobserwo-
wac gotym okiem przez zadymione szkietko.

(Rozw.: 7 razy wieksza od srednicy Ziemi)

210. W widmie fragmentu fotosfery, w obszarze wystepowania plamy stonecznej,
stwierdzono, ze czerwona linia wodorowa H, (A = 6563.0A ) wystepuje dla
A =6566.0A. Jaka jest predko$¢ radialna wodoru w tym obszarze? O ile ang-
stremOw powinna by¢ przesunigta w tym widmie zielono-niebieska linia wo-
dorowa Hy (A = 4861.5A)?

(Rozw.: wodor sie oddala z predkosciq 137km/s, AL = 2.224)

211. Ile potrzeba czasu, aby plama znajdujaca si¢ na rowniku Slonca wyprzedzita
0 jeden peilny obrot plamg znajdujaca si¢ na szerokosci heliograficznej
B =30°? (Rozw.: 510 dni, czyli znacznie wiecej niz czas Zycia plamy)

212. Obliczy¢ grubos¢ warstwy lodu na powierzchni Ziemi, ustawionej pod ka-
tem prostym do kierunku padania promieni stonecznych, jaka ulegnie stopie-
niu pod wptywem energii stonecznej, jesli stala stoneczna wynosi 2 kalorie cm’
min®.  (Rozw.: 15.8 mm)

213. O ile musiataby si¢ zmieni¢ temperatura powierzchni Stonca, aby spowo0-
dowa¢ zmiang stalej stonecznej o 1%? (Rozw.: 0 15 stopni)
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214. Wedtug teorii Helmholza, energia wypromieniowywana przez Stonce mo-
glaby by¢ produkowana kosztem zapadania si¢ slonecznej kuli gazowe;j
z predkoscia 35 m/rok. Za jaki okres czasu, przy takim tempie kurczenia si¢
Stonca, jego Srednica katowa zmniejszyta by si¢ 0 0”.1 czyli o wielko$¢ do-
stgpna pomiarom? (Rozw.: za 2000 lat)

215. Postugujac si¢ wzorem Einsteina E = mc? obliczy¢, o ile zmniejsza sig rocznie
masa Stonca, skoro Stofice wypromieniowuje rocznie energig 1.2-10%*J.

(Rozw.: 1.3-10"kg)

216. Okresli¢ warto$¢ liczbowa energii kinetycznej Ziemi w jej ruchu obiegowym
| porownac t¢ energi¢ z energia wypromieniowana przez Stonce w ciagu roku
(1.2:10%4)). (Rozw.: 0.266x10%J)
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8. Gwiazdy

Gwiazdy sa obiektami, ktore podobnie jak Stonce $wieca wlasnym S$wiattem.
Mozna je sobie wyobraza¢ jako olbrzymie kule gazowe, we wnetrzach ktorych
zachodza jadrowe reakcje syntezy w warunkach bardzo wysokich ci$nien i tem-
peratur. Chociaz w gwiazdach znajduja si¢ wszelkie pierwiastki, to podstawo-
wym budulcem tych obiektéw jest wodor, najbardziej rozpowszechniony pier-
wiastek we Wszech§wiecie, oraz hel. Najpospolitsza reakcja jadrowa zachodza-
ca w gwiazdach jest, jak si¢ przypuszcza, synteza wodoru w hel. Reakcje jadro-
we w gwiazdach nie zachodza w calej ich objetosci, ale w stosunkowo matych,
centralnie potozonych regionach. Energia powstajaca w czasie zachodzenia ta-
kich reakcji nie od razu jest wypromieniowana przez gwiazdg. Potrzeba czasem
wielu lat, aby powstale wewnatrz gwiazdy promieniowanie dotarto, po szeregu
przeobrazeniach, do zewnetrznych warstw gwiazdy 1 zostalo wyemitowane na
zewnatrz. Gwiazdy powstaja z materii migdzygwiazdowej, ktéra w okreslonych
warunkach moze si¢ kondensowac¢ pod wpltywem sit grawitacji. W zaleznosci od
masy gwiazdy jej zycie przebiega roéznie. Im gwiazda masywniejsza tym szyb-
ciej przebiega jej ewolucja. Wsrod ogromnej ilosci gwiazd dostgpnych obserwa-
cjom zaznacza si¢ duze zroznicowanie ich mierzalnych parametrow. Zrdznico-
wanie to interpretuje si¢ jako rézne stopnie zaawansowania ewolucyjnego
u gwiazd.

8.1. Jasnosci gwiazd

Obserwuje si¢ duzy rozrzut jasnosci gwiazd. Rozrzut ten wynika zaréwno z nie-
jednakowych mocy promieniowania poszczegolnych gwiazd, jak réwniez z nie-
jednakowych odlegtosci dzielacych obserwatora od gwiazdy. Natgzenie oSwie-
tlenia promieniowaniem gwiazdy podlega bezposrednim pomiarom z uzyciem
fotometrow. W uktadzie SI jednostka tego natezenia jest luks (Lx). W praktyce
astronomicznej dla okreslenia jasnosci gwiazdy uzywa si¢ jednak jednostki tra-
dycyjnej, zwanej wielkosciq gwiazdowq. Obiektowi Swiecacemu o okreslonej
jasnosci obserwowanej lp przyporzadkowano umownie wielkos¢ gwiazdowa
m = 0. Wielkos¢ gwiazdowa m jakiej$ gwiazdy o jasnosci | okresla si¢ wzorem:

m =-2.5 log(l/1p)

Wielko$¢ gwiazdowa m jest bezwymiarowa z definicji 1 nie zalezy od uzytych
jednostek dla okreslenia jasnosci |. Powyzszy wzor mozna zapisaé tez jako:

=-25log1+25logly
Warto$é lo = 2.398 - 10° Lx przyjeto umownie tak, aby zdefiniowana skala wiel-
kosci gwiazdowych najlepiej zgadzata si¢ ze skala stosowana w dawnych cza-

sach. Jesli zapisa¢ powyzsze wyrazenie zgodnie z tak przyjeta umowa, to
otrzymamy wzor (stuszny dla | wyrazonego w luksach):

139



=-251log1-14.05
Dla dwoch gwiazd o jasnosciach Iy i I, mozemy napisac:
m; =-2.5 log (11/1) i m, =-2.5log (I./1y)
a stad otrzymamy tzw. wzor Pogsona
m; —m, =-2.5log (l1/1,) = 2.5 log (1,/1,)

Okreslonej roznicy wielkosci gwiazdowych odpowiada okreslony stosunek
jasnosci. Ujemne wielkosci gwiazdowe odpowiadaja obiektom, ktorych jasnos¢
jest wigksza od lo. Np. najjasniejsza po Stoncu gwiazda catego nieba, Syriusz,
ma wielko$¢ gwiazdowa m = —1.58, a samo Stonce wielkos¢ m = —26.9. Obiekty
zwarte o wielkosciach gwiazdowych m = 5.5 sa na granicy widzialnosci golym
okiem. Z uzyciem najsilniejszych teleskopéw mozna rejestrowaé gwiazdy 1 inne
obiekty o wielkosciach gwiazdowych powyzej m = 25. Widac¢ stad, ze stosunek
jasnosci najsilniejszych do najstabszych obiektow astronomicznych dajacych sig
wspolczesnie obserwowaé wynosi ponad 107,

Stosuje si¢ w astronomii rOwniez pojecie tzw. absolutnej wielkosci gwiazdowej,
M, w odroznieniu od tej zdefiniowanej powyzej, ktéra nazwiemy widomgq.
Absolutna wielko$¢ gwiazdowa M obiektu rowna jest wielkosci widomej tego
obiektu m zarejestrowanej w odleglosci 10 parsekow od niego (1 parsek,
w skrocie 1 ps, jest odlegloscia z jakiej promien orbity Ziemi miatby katowy
rozmiar réwny 17, 1 ps = 3.26 lat $wietlnych = 3.08 - 10™° m). Zwiazek pomig-
dzy obiema wielkos$ciami gwiazdowymi, m i M, mozna tatwo uzyska¢ zauwaza-
jac, ze natezenie o$wietlenia maleje z odlegtoscia r od zrédta proporcjonalnie do
1/r?. Wzor Pogsona mozemy przeksztalcié¢ nastepujaco:

m; —m, = 2.5 log (I./1y) =5 log (ry/r,)

(tu wskazniki 1 i 2 odnosi¢ nalezy do tej samej gwiazdy lecz ogladanej z dwoch
roznych odlegtosci). Gdy za r; podstawi¢ wspomniang, umowna odlegtos$¢ 10 ps
i oznaczy¢ odpowiadajaca jej wielko$¢ gwiazdowa juz nie m; ale M, to bedzie:

M-m,=5log10-51logr,
Zatem po opuszczeniu nieistotnego juz wskaznika otrzymamy wazny 1 czgsto

W astronomii wykorzystywany zwiazek, bedacy definicja absolutnej wielkoS$ci
gwiazdowej i czgsto nazywany ,,modutem odleglosci”:

m-M=5logr-5

gdzie odlegtos¢ gwiazdy r musi by¢ wyrazona w parsekach.

Czesto jako miernika odlegtosci gwiazdy uzywa si¢ tzw. paralaksy roczne;j.
Paralaksa roczna m gwiazdy jest to kat, pod jakim z tej gwiazdy bylby widzia-
ny, ustawiony prostopadle do kierunku patrzenia, promien orbity Ziemi w ruchu
dookota Stonca (rys. 8.1). W trakcie ruchu dookota Stonca powinnis§my odnosi¢
wrazenie, ze najblizsze gwiazdy zataczaja na tle bardziej oddalonych gwiazd
(czy tez, inacze] moéwiac, na sferze niebieskiej) malenkie elipsy. Przesunigcia
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paralaktyczne gwiazd okazaty si¢ by¢ bardzo matymi, aczkolwiek mierzalnymi
katami. Odkryt je jako pierwszy Bessel w 1838 roku. Paralaksy roczne gwiazd
sa zawsze mniejsze niz jedna sekunda tuku. Kulka o $rednicy 1 cm mialaby
srednicg katowa 1”7 gdyby ja oglada¢ z odlegtosci ok. 2 km. Powszechnie uzy-
wana w astronomii jednostka odleglosci, 1 parsek (ps) jest to odlegtos¢ odpo-
wiadajaca paralaksie rocznej, rownej 1 sekundzie tuku (7= 1")

Rys. 8.1. Paralaksa roczna.

Dla paralaksy wyrazonej w sekundach tuku wzor na modut odlegtosci przyjmie
postac:
m-M=-5logm -5

Pomigdzy paralaksa m wyrazong w sekundach tuku a odlegloscia r wyrazona
w parsekach istnieje wigc zaleznos¢:

w=1r
Przyklad 8.1

W uktadzie podwojnym gwiazd jeden sktadnik jest 2 razy jasniejszy od drugie-
go. Widoma wielko$¢ gwiazdowa uktadu jako catosci wynosi m = 5. Obliczy¢
wielkosci gwiazdowe kazdego ze skladnikow. Poda¢ rowniez jasnosci obu
sktadnikéw wyrazone w luksach.

Rozwiqzanie:
Oznaczam: blask pierwszego sktadnika jako m; , czemu odpowiada I,
blask drugiego sktadnika jako m,, czemu odpowiada I,.
Z tekstu zadania wynika, ze
I, =21,
Korzystajac ze wzoru Pogsona mozemy zapisac:

I

m, —m=2.5log

a stad wyliczymy, ze: m; = 2.5log(1.5) + 5 = 5.44023

141



Podobnie:

I,

“Z

m, —m = 2.5log

Skad po podstawieniach:
m, = 6.1928

Dla wyrazenia jasno$ci w luksach uzyjemy wzoru:
m =-2.5logl — 14.05

skad
I - 10-0.4(m+14.05)

Zatem:
I, =107"%%2 < 15.10%Lx oraz 1,=0.51;=0.75-10® Lx
Odpowiedsi: m; = 5.44, m, =6.1928, I, = 1.5-10® Lx, 1, = 0.75-10® Lx

Cwiczenia

217. Jasnos$¢ gwiazdy o wielko$ci gwiazdowej m = 5 wyrazi¢ w luksach.
(Rozw.: 2.3x10®Lx)

218. lle razy blask gwiazdy o Bootis (m = 0.24) jest mniejszy od blasku Stonca
(m=-26.9? (Rozw.: ok. 7.18-10" razy)

219. Jaka jest absolutna wielko$¢ gwiazdowa Capelli (m=0.21), jesli paralaksa
tej gwiazdy wynosi 07.069 ?  (Rozw.: M= -0.6)

220. Jaka jest wielko$¢ gwiazdowa Stonca w czasie najjasniejszego z mozli-
wych zaé¢mienia pierScieniowego (rozmiary katowe tarcz Stonca 1 Ksigzyca
wynosza wtedy odpowiednio 32°.6 i 29’.4). Przyjaé, ze blask Stonca rozto-
zony jest rownomiernie po catej tarczy. (Rozw.: m = -25.04)

221. Ktéra z gwiazd, Proxima Centauri (7 = 07.76, m = 10™.5) czy Stonce
(m =-26.9) wysyla w jednostce czasu wigcej energii i ile razy?

(Rozw.: Stonce okoto 10000 razy wiecej)
222. Jaka jest wielkos$¢ absolutna gwiazdy Altair (m = 0.89, 7 = 07.204)?
(Rozw.: M = 2.44)

223. Widoma 1 absolutna wielkos¢ gwiazdowa obiektu wynosza odpowiednio:

1.22 i —4.01. Ile wynosi paralaksa roczna oraz odlegto$¢ tego obiektu?
(Rozw.: #=07.009, r = 111.17 ps)

224. Paralaksa Syriusza wynosi 07.37, a gwiazdy Spica 0”7.02. Wyrazi¢ odlegto-
sci tych gwiazd w parsekach, latach §wietlnych, jednostkach astronomicz-
nych i w kilometrach. (Rozw.: Syriusz: 2.7 ps = 8.8 [ sw. = 558000 j.a. =

8.3-10%km, Spica: 50 ps = 163 Lsw. = 10335681.82 j.a. = 1.543-10"%km )
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225. Odlegtos¢ Syriusza wynosi 2.7 ps, ale z kazda sekunda maleje o 8 km
w zwiazku z ruchem tej gwiazdy. Obliczy¢, za ile lat widomy blask Syriusza
wzrosnie dwukrotnie? Jaka wtedy bgdzie widoma wielkos¢ gwiazdowa Sy-
riusza, skoro aktualnie wynosi m = -1.58 ? (Rozw.: za 97000 lat, —2.33)

8.2. Widma gwiazd

Sporo cennych informacji o gwiezdzie mozemy uzyska¢, gdy docierajace od
niej §wiatlo rozszczepi¢ z uzyciem spektrografu i przeanalizowac otrzymane
widmo. lIstnieje wiele wyrafinowanych metod otrzymywania widm gwiazdo-
wych w zaleznos$ci od tego, co chcemy z tych widm odczyta¢. Widma niemal
wszystkich gwiazd sktadaja si¢ z widma ciaglego z natlozonymi na nie liniami
absorpcyjnymi (rys. 8.2).

dugosé fali —

poziom #a (continuum) I I\t‘,‘:rlinie absorpciyjne

Rys. 8.2. Schematyczne widmo gwiazdy z widocznymi liniami absorpcyjnymi.

Gdy opanowano technikg masowego otrzymywania widm gwiazdowych z uzy-
ciem pryzmatéw obiektywowych, stwierdzono duze zréznicowanie wsrdd tych
widm (rys. 8.3). Ze wzgledu na sama obecno$¢ lub brak linii absorpcyjnych roz-
nych pierwiastkow, a takze w oparciu o mierzone stosunki nat¢zen obserwowa-
nych linii podzielono umownie gwiazdy na siedem typow widmowych: O, B, A,
F, G, K oraz M. Sa gwiazdy, ktore nie daja si¢ ustawi¢ w tym szeregu typow.
Podzielono je na trzy dalsze typy R, N i S (Dla tatwego odtworzenia oznaczen
typow widmowych gwiazd oraz ich kolejnosci wystarczy zapamigtac¢ nastepuja-
ce zdanie w jezyku angielskim: O Be A Fine Girl Kiss Mg, Right Now Sweet).

Rys. 8.3. Przyktadowe widma gwiazd dla zilustrowania r6znic spektralnych.
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Wsrod gwiazd klasyfikowanych jako dany typ dokonuje si¢ jeszcze podziatu na
podtypy numerowane od O do 9. Podstawowym Kkryterium przynaleznosci
gwiazdy do danego typu (podtypu) widmowego jest stosunek natezen wybra-
nych linii absorpcyjnych w widmie gwiazdy.

Sktadowa ciagta widma gwiazdy powstaje w glebszych warstwach atmosfery
gwiazdowej, natomiast linie absorpcyjne w warstwach gazu lezacych w jej bar-
dziej zewnetrznych obszarach (dla atmosfer gwiazdowych wyrdznia sig trzy
podstawowe strefy: fotosfera — jako najbardziej zaglebiona i dajaca wrazenie
swiecace] powierzchni, chromosfera 1 korona). Przy niskich temperaturach foto-
sfery (~3000 K) gaz w tym rejonie gwiazdy sktada si¢ glownie z kilkuatomo-
wych czasteczek, dajacych w widmie charakterystyczne pasma. U gwiazd
o wyzszych temperaturach fotosfery czasteczki juz nie wystgpuja, a widmo
zdominowane jest liniami pochodzacymi od neutralnych atomow. Widma
gwiazd bardzo goracych zawieraja silne linie zjonizowanych pierwiastkow. Jesli
w widmach gwiazd pomierzy¢ intensywnosci linii poszczegolnych pierwiastkow
1 ich jonow, to mozna wnioskowac o stopniu obsadzen poziomow wyjsciowych
dla powstania danych linii, ktory z kolei jest funkcja temperatury. Podziat
gwiazd na typy 1 podtypy widmowe jest rOwnoczesnie podzialem ze wzgledu na
temperatury fotosfer tych obiektow. Wyglad widma gwiazdy zalezy bowiem wy-
raznie od jej temperatury. Gwiazdom najgorgtszym, typu OS5, przypisuje si¢
temperatur¢ okoto 50 000 K, gwiazdom typu A0 okoto 10 000 K, a gwiazdom
typu MO temperaturg 3500 K.

W funkcji temperatury zmienia si¢ nie tylko widmo absorpcyjne gwiazd, ale
rowniez ich widmo ciagle. Zgodnie z prawami promieniowania wyprowadzo0-
nymi dla ciala doskonale czarnego gwiazdy gorace beda emitowac intensywnie;j
w krotkofalowej czesci widma niz gwiazdy chtodniejsze. Wobec tego gwiazdy
wczesnych typow widmowych beda bardziej niebieskie niz gwiazdy poznych
typow. Nawet gotym okiem potrafimy odrdzni¢ na niebie gwiazdy chtodniejsze,
czerwone (np. Betelgeuse, Antares, Aldebaran) od goracych, niebieskich (np.
Wega, Rigel, Spica, Syriusz, Altair, Deneb).

Analiza widm gwiazdowych nie tylko pozwala posegregowac gwiazdy w zalez-
no$ci od temperatury ich zewngtrznych warstw, ale takze ze wzgledu na ich sta-
dium ewolucji czy tez, innymi stowy, ze wzgledu na klasg jasnosci. Na roznych
etapach ewolucji gwiazda moze w sposdb wyrazny zmienia¢ swoje rozmiary,
a co za tym idzie, powierzchni¢ fotosfery. Im wigksza powierzchnia fotosfery,
przy ustalonej temperaturze, tym gwiazda mocniej promieniuje, czyli jej jasnos¢
absolutna jest wigksza. Dla ustalonej temperatury gwiazdy, czyli dla ustalonego
typu widmowego mozemy mie¢ do czynienia z gwiazdami o bardzo ré6znym
stopniu ewolucyjnego zaawansowania. Te rozne stopnie ewolucji znajduja odbi-
cie w roznych jasno$ciach absolutnych gwiazd, a takze w r6oznym wygladzie
widm. Linie pewnych pierwiastkbw zmieniaja bowiem istotnie swoja inten-
sywnos¢ w zalezno$ci od zaawansowania ewolucyjnego gwiazdy.

144



8.3. Diagram Hertzsprunga-Russella (H-R)

Na poczatku XX wieku zgromadzono juz sporo pomiaréw spektroskopowych
dla jasniejszych gwiazd, a takze pomiaréw odleglosci (paralaks trygonome-
trycznych) dla bliskich gwiazd. Znajac odleglo$ci gwiazd oraz ich widome
wielkosci gwiazdowe mozna byto wyliczy¢ wielkosci absolutne. Bylo interesu-
jace sprawdzi¢, czy jasno$ci absolutne gwiazd koreluja si¢ z ich typami widmo-
wymi (temperatura). Hertzsprung i Russell sporzadzili diagram korelacyjny dla
tych wielkoS$ci 1 zauwazyli, ze punkty na tym diagramie roztozyty si¢ w intere-
Sujacy sposob (rys. 8.4).
typ widmowy

BO A0 Fo GO K¢ M
| | | | | |

najjasniejsze nadolbrzymy (1)
Lol PP "":. - @ *

[
th

|
-

absolutna wielkos¢ gwiazdowa (M)
& o
| |
;f;-:
A

-+
[y
=]
|
. L
L ]

o biale karly (VII)
+15 | | | |
20000 10000 7000 5000

temperatura [K]

Rys. 8.4. Diagram H-R.

Najwigcej punktow (gwiazd) zajmuje miejsce na tzw. ciqgu glownym ciagna-
cym si¢ na diagramie od dolnego prawego rogu do gornego lewego. Nadto jest
sporo gwiazd lezacych daleko od ciagu gtownego, badz to w prawym gérnym
rogu (tzw. olbrzymy) badz w lewym dolnym (tzw. biate karly). Analiza widma
gwiazdy pozwala stwierdzi¢, z jakiego rodzaju gwiazda mamy do czynienia.
Gwiazdy ciagu gtownego np. sa raczej male 1 maja geste atmosfery, podczas gdy
olbrzymy sa wigksze 1 maja atmosfery rzadkie. Niektore linie widmowe sa bar-
dzo czule na gesto$¢ osrodka, w ktorym powstaja. W geste] atmosferze atomy
zderzaja si¢ bardzo czgsto 1 potozenia ich poziomow energetycznych sa mniej
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Scisle okreslone niz w przypadku spokojniejszych atoméw wewnatrz rzadkiego
osrodka. Oznacza to, ze linie widmowe pochodzace od ggstych atmosfer beda
poszerzone w stosunku do linii widmowych powstajacych w atmosferach rzad-
szych. W oparciu o t¢ prawidlowos$¢ i analiz¢ rozktadu gwiazd na diagramie
H-R wypracowano kryteria dodatkowego podziatu gwiazd na tzw. klasy jasno-
$ci. Wyrdzniono siedem takich klas:
| — najjasniejsze nadolbrzymy,
Il — nadolbrzymy,
1l — olbrzymy,
IV — podolbrzymy,
V — karly (gwiazdy ciagu gtownego),
VI — podkarty,
VIl — biale karly.
Diagramy H-R sporzadzane dla globalnych czy tez w jaki$ sposéb wyselekcjo-
nowanych probek gwiazd dostarczaja cennych informacji o gwiazdach. Przede
wszystkim wskazuja na proporcje ilociowe pomigdzy réznymi klasami obiek-
tow (stad mozna wnioskowa¢ o zaawansowaniu ewolucyjnym badanej probki
gwiazd).

typ widmowy
B0 A0 FO Go Ko M
| | 4| || |
g5
<
5
5 0
2 2
g
L
F 45
£
2
< +10 —
+15

Rys. 8.5. Idea otrzymywania paralaksy spektroskopowej. Linig kreskowana zamarkowano
sposob odczytu M dla gwiazdy o typie widmowym A5 i klasie jasnosci V.

Diagram H-R moze tez by¢ uzyty w celu ustalenia odleglosci gwiazd. Szczegdl-
nie interesujace jest to dla gwiazd zbyt odleglych, by dalo si¢ dla nich pomie-
rzy¢ paralaksy trygonometryczne. Przypusémy, ze chcemy ustali¢ odlegtos¢ ja-
kiej§ gwiazdy dla ktorej pomiar paralaksy trygonometrycznej jest niemozliwy
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z jakich$§ wzgledoéw. Dla takich gwiazd wykonuje si¢ widmo I w oparciu o nie
ustala si¢ typ widmowy 1 klasg¢ jasnosci. Typ widmowy pozwala nam ustali¢ po-
tozenie gwiazdy wzdluz osi poziomej diagramu H-R (musimy dysponowac dia-
gramem z naniesionymi licznymi gwiazdami, tak by moc zlokalizowa¢ na nim
ciag glowny 1 obszary odpowiadajace pozostalym klasom jasnosci), a klasa ja-
snos$ci wzdtuz osi pionowej (rys. 8.5). Na osi pionowej odczytujemy absolutna
wielko$¢ gwiazdowa. Majac niezaleznie pomierzong widoma wielko$¢ gwiaz-
dowa interesujacego nas obiektu, ze wzoru na modut odlegtosci wyliczymy jego
odlegtos¢ albo tez paralakse. Paralaksa otrzymywana takim sposobem, dla od-
roznienia od paralaksy trygonometrycznej, nosi nazwe¢ spektroskopowe;.

Cwiczenia

226. Analiza widmowa pewnej gwiazdy o widomej wielkosci gwiazdowej m = 8
pozwolita stwierdzi¢, ze jej typ widmowy jest A0, a klasa jasnosci wynosi V.
Postugujac si¢ diagramem H-R (rys. 8.4) okreslic absolutna wielkos¢
gwiazdowa, a nastgpnie obliczy¢ odleglos¢ gwiazdy.

227. Jaki jest stosunek temperatur dwoch gwiazd, jesli dla pierwszej z nich mak-
simum promieniowania przypada dla A; = 6000A, a dla drugiej dla
A, =3000A?  (Rozw.: T/T, = 0.5)

228. Analizujac seri¢ widm gwiazdy spektroskopowo podwojnej stwierdzono, ze
linia helu neutralnego (A = 5876A) dokonuje okresowej zmiany potozenia
W granicach Amin = 5872A i Amax = 5880A. Co da sie powiedzie¢ o predkosci
lintowej wzdhuz orbity sktadnika uktadu odpowiedzialnego za powstanie tej
linii?

229. Jaka jest odlegtos¢ Gwiazdy Polarne;j, jesli jej absolutna wielko$¢ gwiaz-
dowa ustalona w oparciu o analiz¢ widmowa wynosi M =-2.4, a jej widoma
wielko$¢ gwiazdowa wynosi m = 2.1?  (Rozw.: 79 ps)

8.4. Ewolucja gwiazd

Zaistnienie gwiazdy poprzedzone jest trwajacym przez pewien czas procesem
Zageszczania si¢ materii wokot ustalonego punktu wewnatrz obtoku molekular-
nego. Obtok taki ma spora mase (okoto 10° M o) 1Jest bardzo chtodny. Sredma
gqstosc materii w takim obloku jest rzedu 10°— 104 mas atomu wodoru na 1 cm®

(H/cm?®). Chociaz taka gesto$¢ jest super idealna proznia wedlug standardow
ziemskich, to w poréwnaniu ze Srednig gestoscia osSrodka migdzygwiazdowego,
1 H/cm®, jest bardzo duza. Gaz i pyt wewnatrz obloku nie sa roztozone w sposob
idealnie jednorodny. Istnieja procesy, ktore prowadza do powstawania lokalnych
zageszczen 1 rozrzedzen materii wewnatrz obtoku molekularnego. Jesli stopien
chwilowego lokalnego zageszczenia przekroczy pewna warto$¢ graniczna, to
zageszezenie takie jest juz odporne na oddziatywania z otoczeniem 1 nie ulegnie
rozrzedzeniu. Moze sta¢ si¢ ono zarodkiem przysziej gwiazdy lub planety. Z po-
czatku znikome, ale z biegiem czasu coraz wigksze pole grawitacyjne produko-
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wane przez takie zaggszczenie jest sila sprawcza narastania masy obiektu.
Wewnatrz zageszczajacej si¢ kuli gazowo-pylowej gestosé, cisnienie i tempera-
tura materii wzrasta. Taki zapadajacy si¢ grawitacyjnie obiekt (protogwiazda)
emituje promieniowanie termiczne (gtownie w podczerwieni) i tym sposobem
proces narastania ci$nienia w jego wnetrzu nie jest tak efektywny, by szybko
spowodowa¢ zahamowanie dalszego kolapsu grawitacyjnego. Gdy gestosc
obiektu jest juz odpowiednio duza, promieniowanie termiczne z wigkszym tru-
dem przedostaje si¢ z obszaréw centralnych na zewnatrz 1 dochodzi do nagrza-
nia si¢ materii w jadrze do wielu milionow stopni. Wtedy, jesli zapadajaca si¢
masa jest wystarczajaco obfita, zostaja osiagni¢te warunki do zapoczatkowania
reakcji syntezy wodoru i1 z chwila, gdy uaktywni si¢ to, bardziej wydajne od
grawitacyjnego, zrodlo energii, mozemy mowi¢ o przeistoczeniu si¢ proto-
gwiazdy w typowa gwiazde. Na diagramie H-R gwiazdy spalajace wodor
w swoich jadrach znajduja si¢ na ciagu gtownym, a ich klasa jasnosci wynosi V.
Miejsce gwiazdy na ciggu gldownym jest uzaleznione od masy, jaka posiada ona
w chwili narodzin. Gwiazdy masywniejsze beda w gornej czgsci, a mniej ma-
sywne w dolnej ciagu gtownego.

Z chwila, gdy w jadrze gwiazdy wyczerpie si¢ wodor, w wyniku syntezy w hel,
dochodzi do swoistej katastrofy. Jadro helowe zapada si¢ gwaltownie, a wynikla
z tego fala uderzeniowa rozdmuchuje zewngtrzne warstwy gwiazdy do olbrzy-
mich rozmiaréw. Na diagramie H-R miejsce tak powstatych olbrzymaow jest ponad
ciagiem glownym. W czasie dalszej ewolucji gwiazdy mamy do czynienia z bar-
dziej lub mniej gwaltowna (ale zwykle niespokojna) faza straty materii przez
gwiazdg. Czgsci zewngtrzne gwiazdy rozprzestrzeniaja si¢, wzbogacajac o$ro-
dek miedzygwiazdowy, czg$ci wewnetrzne natomiast przechodza w stan karto-
waty o bardzo zageszczonej materii. Miejsce dla obiektow tego typu znajduje sig
na diagramie H-R ponizej ciagu gtownego. Tempo ewolucji gwiazdy jest bardzo
uzaleznione od masy obiektu. Dla zilustrowania tego warto poréwnac¢ do-
mniemang ewolucje gwiazdy typu Slonca z gwiazda masywniejsza. Ocenia sig,
ze faza protogwiazdy dla Stonca trwata ok. 50 min lat, podczas gdy dla gwiazd
o duzych masach zaledwie 100 tysiecy lat. [Gdy masa protogwiazdy wynosi
mniej niz 1% M, to nie dojdzie do zaptonu termojadrowego i nie powstanie
gwiazda. Po przejSciowym wzroscie jasnosci (kosztem energii grawitacyjnej)
obiekt przygasnie i wystygnie do bardzo niskich temperatur wymykajac si¢
praktycznie mozliwosciom detekcji]. Etap przemiany wodoru w hel dla Stonca
mialby trwa¢ okoto 10 mld lat (ocenia sig, ze przez najblizsze 5 miliardow lat
Stonce bedzie jeszcze $wieci¢ tak jak obecnie). Dla gwiazd o masach znacznie
przewyzszajacych masg Stonca, M, ten etap ewolucji jest wyraznie krotszy
I wynosi okoto 150 milionéw lat. Faza czerwonego olbrzyma dla Stonca po-
trwa¢ ma okoto 1 miliard lat. Potem nastapi przeobrazenie, w wyniku ktorego
utworzy si¢ tzw. bialy karzel, begdzie stygl przez dobrych kilka miliardow lat,
zanim osiagnie stan tzw. czarnego karta. Materig biatego karta tworzy zdegene-
rowany gaz skladajacy sie z jader atomowych i1 elektrondw, przy czym jadra
znajduja si¢ zbyt blisko siebie, aby mogty istnie¢ normalne powtoki elektrono-
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we. Gesto$¢ materii w biatym karle wynosi okoto 1 miliard kg/m°. Dla gwiazd
masywnych te ostatnie etapy zycia, podobnie jak wczesniejsze zachodza znacz-
nie szybciej 1 w sposdb bardziej skomplikowany niz dla Stonca. W gwiazdach
takich po utworzeniu si¢ jadra helowego dochodzi do dalszych reakcji termoja-
drowych prowadzacych do powstania ci¢zkich pierwiastkow, do zelaza wiacznie
(reakcje tworzenia si¢ jader masywniejszych od jader zelaza sa bowiem endo-
termiczne). Ostatecznie jadro gwiazdy sktada si¢ z zelaza, a sama gwiazda two-
rzy uktad bardzo niestabilny 1 dochodzi zwykle do gigantycznej eksplozji w wy-
niku ktorej gwiazda si¢ rozpada. Towarzyszy temu zjawisku uwolnienie si¢
olbrzymich ilosci energii. Obiekt staje si¢ bardzo jasny 1 stan taki okreslamy
mianem gwiazdy supernowej. Zdarzaja si¢ pojasnienia nawet o 20 wielkosSci
gwiazdowych towarzyszace takim eksplozjom. Po rozjasnieniu nastepuje szybki
spadek jasnosci. Wigkszo$¢ masy gwiazdy zostaje rozproszona W przestrzeni.
Pozostajace jadro o $rednicy kilkunastu km (gwiazda neutronowa) ma gestosc
10" kg/m®. Rozwaza si¢ rowniez inny scenariusz ostatniego stadium ewolucji
super masywnych gwiazd. Gdy utworzy si¢ juz masywne jadro zelazne, to gdy-
by fizyka dopuszczata jego praktycznie nicograniczone kurczenie si¢, dosztoby
do powstania obiektu okreslanego mianem czarnej dziury. Dla ustalonej masy
M istnieje graniczna warto$¢ promienia rq (tzw. promien Schwarzschilda),
okreslajacego rozmiar czarnej dziury o masie M, danego wzorem:

2GM
s =72

gdzie G i ¢ oznaczaja tu odpowiednio stata grawitacji i predkos¢ $wiatta. Pred-
kos¢ ucieczki z czarnej dziury przekraczalaby predkos¢ $wiatla, zatem zadna
czastka ani zaden foton nie bylyby w stanie si¢ z niej wydostaé. W tej sytuacji
mozliwo$ci obserwacyjnego potwierdzenia istnienia czarnych dziur sa bardzo
ograniczone.

Cwiczenia

230. Wyprowadzi¢ wzor na promien Schwarzschilda.

231. Gwiazda zwigkszyta blask wskutek ekspansji o 10 wielkosci gwiazdowych.
Ile razy wzrost promien gwiazdy (zalozy¢, ze podczas expansji temperatura
fotosfery nie ulegta zmianie)? (Rozw.: 100 razy)

232. Jakie zaggszczenie materii powinno by¢ wewnatrz czarnej dziury o masie
M réwnej: @) 1 M_, b) masie Galaktyki (10" M_)?

(Rozw.: a) 1.84-10"%kg/m®, b) 1.8-10°kg/m®, czyli kilkadziesiqt tysiecy
razy rzadsze niz gestos¢ powietrza w warunkach normalnych)
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8.5. Uklady wielokrotne gwiazd

Obiekty gwiazdowe czesto wystepuja parami. Tworza tez uktady o wigkszej
liczbie sktadnikow zwiazanych ze soba sila grawitacji. Ocenia sig, ze wigkszo$¢
gwiazd przynalezy do jakiego$ uktadu natomiast gwiazdy pojedyncze wystepuja
w mniejszosci. Nie wiadomo jeszcze, czy uktady wielokrotne tworza si¢ w wy-
niku spotkania si¢ pojedynczych gwiazd, czy tez mamy do czynienia z sytuacja
przeciwna, mianowicie, ze gwiazdy rodza si¢ w zespotach a gwiazdy pojedyn
cze to te, ktore uciekly z macierzystego uktadu. W obrebie uktadu gwiazdy kra-
za wokot wspdlnego srodka masy. W zaleznosci od mas i wzajemnych odlegto-
$ci okresy obiegdw bywaja rézne i wahaja si¢ w granicach od kilku godzin do
setek tysigcy lat. Za przykiad ukladu wielokrotnego niech poshuzy gwiazda
€ Lyrae (dobrym przyktadem jest rowniez uktad Alkor i Mizar w gwiazdozbio-
rze Wielkiej Niedzwiedzicy, a $cislej ,,na ztamaniu dyszla Wielkiego Wozu”)
(rys.8.6). Gotym okiem nie jesteSmy w stanie rozrozni¢ sktadnikow 1 widzimy
tylko obiekt swiecacy o jasnosci m = 3.3. Patrzac na obiekt przez lornetke¢ lub
lunete zauwazamy zamiast jednego dwa obiekty swiecace lezace bardzo blisko
siebie (okoto 3’.5). Uzywajac wickszych teleskopow stwierdzimy, ze kazdy
z tych obiektow sktada si¢ jeszcze z dwoch gwiazd. Mamy w przypadku € Lyrae
do czynienia z dwoma uktadami podwojnymi gwiazd, ktore na dodatek kreca sig
wokot siebie tworzac uktad poczworny. Okresy obiegow w uktadach podwoj-
nych wynosza okoto 600 1 1200 lat, a okres wzajemnego obiegu obu uktadow
wokot siebie ocenia si¢ na okoto 400 000 Iat.

Rys. 8.6. Uktad wielokrotny Rys. 8.7. Uktad gwiazd Alkor i Mizar.
€ Lyrae.

Czgsto zdarza sig, ze uktad ma zbyt mate rozmiary, aby jego sktadniki dato si¢
zaobserwowa¢ oddzielnie nawet z uzyciem najwigkszych teleskopow. W takich
sytuacjach wielokrotno$¢ uktadu daje si¢ czasem rozpozna¢ droga posrednia.
Rozwazmy ciasny uklad podwdjny gwiazd. Bedziemy go widzie¢ zawsze jako
gwiazde pojedyncza. Jesli jednak ptaszczyzna obiegu tych gwiazd wokot wspol-
nego $rodka masy tworzy maly kat z kierunkiem do obserwatora, moze si¢ zda-
rzy¢, ze przy wzajemnym obiegu, co pewien czas gwiazdy si¢ nawzajem zasta-
niaja. Dokonujac czgstych pomiarow jasnosci takiego obiektu stwierdzimy
periodyczne zmiany blasku obiektu wynikajace ze wspomnianych zastonigc.
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Rys. 8.8. Krzywa zmian blasku gwiazdy podwdjnej zaémieniowej (schemat).

Gdy jedna z gwiazd chowa si¢ za druga, wtedy zarejestrujemy mniejszy blask
niz wtedy, gdy gwiazdy si¢ nie przystaniaja. Tego rodzaju uktady podwdjne na-
zywamy gwiazdami za¢mieniowymi. Z ksztattu krzywej zmian blasku (rys. 8.8)
takiej gwiazdy daje si¢ okresli¢ tatwo okres wzajemnego obiegu sktadnikow.
Ciasne uktady podwodjne mozna réwniez wykrywaé spektroskopowo. Jesli
ptaszczyzna obiegu sktadnikéw tworzy kat z kierunkiem do obserwatora zna-
czaco mniejszy niz 90°, to predkosci sktadnikéw wzgledem obserwatora (tzw.
predkosci radialne) bgda ulega¢ periodycznym zmianom. Zmiany te, wobec
efektu Dopplera dla fal elektromagnetycznych uwidacznia si¢ poprzez odpo-
wiednie przesunig¢cia linii widmowych. Nalezy w tym celu wykona¢ w pewnych
odstepach czasowych widma gwiazdy i przeprowadzi¢ analiz¢ porownawcza.
Jesli stwierdzimy, ze linie pochodzenia gwiazdowego zmieniaja w czasie swoje
potozenie, przesuwajac si¢ na przemian w kierunku fal dluzszych i krétszych, to
taki ,,taniec” linii uznamy za dowod podwdjnosci gwiazdy. Dobrym przyktadem
gwiazdy spektroskopowo podwdjnej jest gwiazda oPer z okresem obiegu sktad-
nikow réwnym okoto 4 doby. Widma tej gwiazdy sporzadzone w dwie kolejne
noce ilustruje rys. 8.9. Latwo zauwazy¢, ze absorpcyjna linia gwiazdowa Hel
(A = 5876A) zmienita wyraznie swoje potozenie, podczas gdy linie pochodzenia
miedzygwiazdowego (np. DI(A = 5890.0A) i D2(A = 5895.9A)) sodu idealnie
si¢ pokrywaja. Analizujac profil linii Hel stwierdzimy obecno$¢ dwoch sktado-
wych — jedna silna, druga staba. Kiedy silniejsza linia jest przesunigta w lewo
(sktadnik produkujacy ta linig¢ zbliza si¢ do obserwatora), wtedy linia stabsza
jest przesunigta w prawo (drugi sktadnik oddala si¢ od obserwatora). W odstgpie
doby role si¢ odwracaja. Sktadnik produkujacy linig silniejsza oddala sig, a dru-
gi sktadnik si¢ przybliza.
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Rys. 8.9. Widma gwiazdy spektroskopowo podwdjnej oPer z dwdch kolejnych nocy.

Dzigki istnieniu uktadéw wielokrotnych gwiazd udaje si¢ czasem wyznaczy¢
W sposob bezposredni masy gwiazd. Mozna to zrobi¢ np. z uzyciem uogélnio-
nego trzeciego prawa Keplera. Gdy znamy wzajemna odlegtos¢ d sktadnikow
w uktadzie podwojnym oraz okres T ich wzajemnego obiegu, to wspomniane
prawo pozwala znalez¢ sume¢ mas skladnikow. Oznaczajac przez a odleglosé
Ziemi od Stonca, przez T, okres obiegu Ziemi dookota Stonca, przez My, M,, Mg
I Mz odpowiednio masy pierwszej i drugiej gwiazdy, Stonca i Ziemi, zapiszemy
prawo Keplera jako:

a® TF(M.+ M;)

d*  T2(M,+M,)

Mz mozemy pomina¢ wobec duzej masy Mg i otrzymamy:

WY V d3Tzz'h

Z definicji srodka masy uktadu dwodch cial wzajemnie si¢ obiegajacych mamy
d1M1 = d2M2 , gdZie d1 + d2 =d

Jesli z obserwacji ruchéw udatoby si¢ ustali¢ ktoras z odlegtosci dy, d,, to roz-

wiazujac powyzsze rownania otrzymamy My i M, .

Okazuje sig, ze rozpietos¢ mas gwiazd jest spora. Sa gwiazdy o masach 10-20

razy mniejszych od masy Stonca, a takze o masach ponad 100-krotnie przewyz-

szajacych t¢ mase.
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Cwiczenia

233. W ukladzie podwojnym gwiazd jeden skladnik obiega drugi po orbicie,
ktorej duza poto§ wynosi a. Okres petnego obiegu wynosi T. Wokot jedne;j
z gwiazd krazy satelita, przy czym okres jego obiegu wynosi t = 0.2T, za$
potos wielka jego orbity rowna jest 0.2 a. Wyznaczy¢ stosunek mas obu
gwiazd, przyjmujac, ze masa satelity jest zaniedbywalnie mata.

(Rozw.: stosunek mas wynosi 4)

234. Sktadniki gwiazdy podwojnej o Crucis maja wielkoSci gwiazdowe

m; = 1.58, m, = 2.09. Jaka jest wielko$¢ gwiazdowa systemu jako catosci?
(Rozw.: my,, = 1.05)

235. Jaka wielko$¢ gwiazdowa bedzie miata zwarta grupa dziesi¢ciu gwiazd
0 jednakowym blaskum=3.6 ? (Rozw.: m=1.1)

236. Wielkos¢ gwiazdowa gwiazdy wynosi m = 0.21. Jaka bytaby wielko$¢
gwiazdowa zwartej grupy pigciu takich gwiazd? Rozw.: (m = -1.54)

237. Dla gwiazdy wizualnie podwdjnej ustalono, ze odleglos¢ sktadnikow wy-
nosi d = 1 j.a.. Okres wzajemnego obiegu sktadnikéw T = 10 dni, a stosunek
di/d; odlegtosci sktadnikow od $rodka masy uktadu wynosi 2. Obliczy¢ ma-
sy obu gwiazd.

238. Ile wynosi suma mas sktadnikow gwiazdy podwojnej Kastor, jesli paralak-
sa uktadu wynosi 0”7.070, katowa S$rednica wielkiej potosi orbity 6”.30
i okres obiegu T =420 lat? (Rozw.: 4.31 M)

239. W widmie gwiazdy Mizar najwigksze rozsunigcie mi¢dzy sktadnikami roz-
dwojonej linii H, (A = 4341A) wynosi 0.5A. Obliczy¢ rzut orbitalnej pred-
kosci sktadnikéw uktadu na promien widzenia. (Rozw.: 34.6 km/s)

8.6. Gwiazdy zmienne

Wiele gwiazd charakteryzuje si¢ mniejsza lub wigksza zmiennos$cia blasku
w stosunkowo krotkich skalach czasowych. Wspaniatym przykladem gwiazdy
zmiennej jest Mira Ceti. Zmienia ona blask mniej wigcej co 331 dni, §wiecac
w maksimum blasku jako gwiazda o widomej wielko$ci gwiazdowej m = 2 (do-
brze widoczna gotym okiem), a w minimum przybierajac zaledwie m = 10 i da-
jac si¢ dostrzec tylko przez teleskopy.

Zmiennos¢ niektorych gwiazd moze by¢ thumaczona procesami zaCmieniowymi.
Istnieje wiele typow gwiazd, dla ktorych zmiany blasku Scisle wiaza sig z za-
chodzacymi w nich procesami fizycznymi. Charakterystycznymi przyktadami
gwiazd zmiennych fizycznie sa tzw. cefeidy. Cefeidy zmieniaja swoj blask regu-
larnie, a amplituda tych zmian wynosi okoto 1™ (wielko$¢ gwiazdowa m = X
mozna zapisa¢ rowniez jako ,X mag” albo X™). Krzywa zmian blasku typowe;j
cefeidy obrazuje rysunek 8.10.
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Rys. 8.10. Przyktadowa krzywa zmian blasku cefeidy.

Z analiz widmowych wiadomo, ze zwigkszaniu blasku u cefeid towarzyszy
wzrost temperatury, a zarazem zmniejszenie si¢ Srednicy gwiazdy. Wzgledne
zmiany Srednicy moga przekraczac¢ 10%, a temperatury nawet 100%. Cefeidy sa
gwiazdami pulsujacymi, czyli periodycznie zmieniajacymi swoja objgtosc.
W miar¢ zmniejszania si¢ objetosci nastepuje wzrost gestosci 1 temperatury oraz
ogodlnego blasku gwiazdy. Przy rozszerzaniu, mimo zwigkszania powierzchni
fotosfery, nastepuje spadek jasnosci wskutek spadku temperatury. U cefeid ob-
serwuje si¢ duza rozpietos¢ okreséw zmian blasku. Zostata stwierdzona dla nich
roOwniez wyrazna zalezno$¢ dtugosci okresu zmian blasku od $redniej jasnosci
absolutnej
M =-1.18 —2.90logT , gdzie T wyrazone jest w dniach.

Znaczenie tej zaleznos$ci jest ogromne dla ustalenia odlegtosci gwiazd w przy-
padku, gdy inne metody wyznaczania odleglo$ci zawodza. Mierzac okres
zmiennos$ci blasku dla cefeidy wyznaczamy tym samym jej absolutng wielko$¢
gwiazdowa M. Mierzac nadto widoma wielko$¢ gwiazdowa m, ze wzoru na mo-
dut odlegtosci
m—-M=5logr-5
otrzymamy odleglo$¢ gwiazdy.
Cwiczenia
240. Okres zmian blasku u jednej z cefeid wynosi 10 dni. W jakiej odlegtosci
znajduje si¢ ta gwiazda, jesli jej $redni blask wynosi 8 magnitudo? Zanie-
dbac zjawisko ostabienia $wiatta gwiazdy przez materi¢ migdzygwiazdowa.
241. U gwiazdy o paralaksie rownej 0”7.170 i widomej wielkosci gwiazdowej

m = 6.7 stwierdzono zmiennos$¢. Jesli ta gwiazda miataby by¢ cefeida, to ja-
ki powinna mie¢ okres zmian blasku?
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8.7. Rozmiary i gestosci gwiazd

Znajac odleglos¢ badanej gwiazdy 1 jej rozmiary katowe mozna znalez¢ jej

srednice liniowa. Tylko dla nielicznych gwiazd udaje si¢ pomierzy¢ z uzyciem

najwigkszych teleskopéw rozmiary katowe. Totez do wyznaczania S$rednic
gwiazd stosuje si¢ na ogdt metody posrednie. Jedna z metod moze by¢ nastepu-
jaca:

— z analizy widmowej oceniamy typ widmowy, zatem i temperature fotosfery
gwiazdy,

— zaktadajac, ze gwiazda promieniuje jak ciato doskonale czarne (co na ogoét
jest dos¢ odlegle od stanu faktycznego), z prawa Stefana-Boltzmannna
otrzymamy 1lo$¢ energii wysylana w jednostce czasu przez jednostke po-
wierzchni gwiazdy

E=oT"

— z pomiaru fotometrycznego ustalamy ilo$¢ energii |, docierajacej od gwiazdy
do obserwatora na Ziemi w jednostce czasu na jednostke powierzchni,

— znajac odleglos¢ gwiazdy obliczamy, ile energii, J, dociera w jednostce czasu
do powierzchni sfery o promieniu rownym odleglosci obserwatora od gwiaz-
dy (taka sama energia w jednostce czasu opuszcza powierzchni¢ gwiazdy

J=dmlr?
— w jednostce czasu powierzchni¢ gwiazdy o promieniu R opuszcza energia
J=4nR’E

— 7z przyroOwnania prawych stron ostatnich dwoch réwnan otrzymamy wzor na
promien gwiazdy
—
r |1

2 |

T~ \|J

Jak wynika z tego rodzaju badan, rozmiary gwiazd bywaja rozmaite. Najwigksze
znane gwiazdy maja Srednice ponad 1000 razy wigksze niz Stonce, podczas gdy
najmniejsze bywaja kilkaset razy mniejsze od Slofica. Rozrzut rozmiaréw
gwiazd, w potaczeniu ze wspomnianym wczesniej rozrzutem mas tych obiek-
tow, znajduje naturalnie odzwierciedlenie w gestosciach. Sa gwiazdy o $rednie;j
gestosci rzedu 10°%g/cm®, czyli 120 000 razy mniejszej od gestosci atmosfery
ziemskiej na poziomie morza. Znane sa tez gwiazdy o gestosciach osiagajacych
warto$é (gwiazdy neutronowe) 10'°kg/m® (=10"°kg/cm?).

Cwiczenia
242. Tle wynosi promien gwiazdy o paralaksie 7 = 07.069 i temperaturze fotosfery

5500 K, jesli jej widoma wielko$¢ gwiazdowa rowna jest m = —0.21 ?
(Rozw.: ok.15 promieni Stonca)
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243. Obliczy¢ temperatur¢ Aldebarana, wiedzac, ze jego widoma wielkos¢
gwiazdowa wynosi m = 1.1, a srednica katowa 0”7.020. (Rozw.: 4000 K)
244, Okresli¢ promien gwiazdy B Centauri jesli wiadomo, ze jej temperatura

T =21000 K, a absolutna wielko$¢ gwiazdowa wynosi M = —3.8.
(Rozw.: 10.5 promieni Stonca)
245. Obliczy¢ $rednia gestos¢ gwiazdy o masie 0.43 masy Stonca, jesli tempera-
tura gwiazdy T = 11000 K, a absolutna wielko$¢ gwiazdowa M = 11.2.
(Rozw.: 8.84-10'kg/m®)

8.8. Gromady gwiazd

Obserwuje si¢ wiele fizycznych zgrupowan gwiazd nazywanych gromadami
gwiazdowymi. Wérdd takich gromad wyroznia si¢ dwa typy; gromady otwarte
I kuliste. Gromady otwarte zawieraja po kilkaset gwiazd. W obszarze wystepo-
wania takiej gromady gesto$¢ przestrzenna gwiazd znacznie przewyzsza zagesz-
czenie gwiazd np. w okolicach Stonca. Znanych jest kilkaset gromad otwartych.
Najjasniejsze z nich, jak np. Plejady czy Hiady, sa dobrze widoczne golym
okiem. Rozmiary liniowe gromad otwartych wynosza przewaznie kilka parse-
kow.

Fot. 8.1. Gromada otwarta gwiazd M45 (Plejady) w gwiazdozbiorze Byka.

Gromady kuliste sa bardziej masywne. Zawieraja po kilkadziesiat, a nawet po
Kilkaset tysigcy gwiazd. Maja zwarta strukturg¢ z wyraznie zaznaczonym zaggsz-
czeniem centralnym. Srednice gromad kulistych moga osiaga¢ wartosci kilku-
dziesigciu, a czasem ponad 100 parsekdéw. Znanych jest ponad 130 gromad kuli-
stych wewnatrz naszej Galaktyki. Sa to obiekty dostepne na ogdt obserwacjom
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teleskopowym. Na poétkuli poéinocnej tylko jedna z takich gromad mozna zaob-
serwowac golym okiem. Jest to gromada kulista M13 w gwiazdozbiorze Herku-

lesa (fot. 8.2)

Fot. 8.2. Gromada kulista M13.
Cwiczenia

246. Zaktadajac ksztalt kulisty gromad gwiazdowych policzy¢ $rednie ilosci
gwiazd w gromadach otwartych i kulistych na 1 ps®. Rozmiary gromady ku-
listej 1 otwartej przyja¢ odpowiednio 80 ps1 7 ps, a liczebnosci 40 000 1 500.

247. Jaka widoma wielko$¢ gwiazdowa bedzie mie¢ gromada kulista gwiazd
zaktadajac, ze sktada si¢ ona z 50 000 jednakowych gwiazd, kazda o wido-
mej wielkosci gwiazdowej m = 147?

248. Widoma wielko$¢ gwiazdowa otwartej gromady gwiazd wynosi m = 6.
W jakiej odlegtosci znajduje si¢ gromada, jesli sktada si¢ z 200 jednako-
wych gwiazd, kazda o absolutnej wielkosci gwiazdowej M = 57
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9. Materia mi¢dzygwiazdowa

Materia rozproszona w osrodku migedzygwiazdowym, bedaca obecnie przedmio-
tem intensywnych badan astronomicznych manifestuje swoja obecnos¢ na wiele
sposoboéw. Na fotografiach nieba wykonanych w $wietle widzialnym mozna
wskaza¢ wiele jasnych 1 ciemnych rozciaglych struktur nazywanych obtokami

lub mgtawicami (fot. 9.1).

Fot. 9.1. Mgtawica M8 (Laguna).

Przeglady nieba w podczerwieni (takie jak IRAS, COBE) pozwolily stwierdzi¢
obecno$¢ znacznie liczniejszych obtokdéw materii rozproszonej, niz wynikato to
z obserwacji optycznych. Obserwacje radiowe pozwalaja bada¢ rozktad wodoru
neutralnego, jak rowniez identyfikowac sktad czasteczkowy obloké6w. RoOwniez
pozaatmosferyczne obserwacje w ultrafiolecie dostarczaja wielu cennych infor-
macji dotyczacych sktadu atomowego 1 molekularnego materii miedzygwiaz-
dowej.

-16°10"
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-16°15

M7 —_——
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Rys. 9.1. Mapa emisji podczerwonej

mglawicy M17.
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-1610°

-16"15°

G 150~
-16"20°- 0-07

i ;
A=195cm
§ G 151-07
-16°05°

. 1 : . 1 .
18"18™00° 18"17™30°
—— a

Rys. 9.2. Mapa emisji radiowej
mglawicy M17.
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Rys. 9.3. Fragment widma w zakresie optycznym gwiazdy ¢ Ophiuchi. Widoczne sa migdzy-
gwiazdowe linie absorpcyjne Call-K (A = 3933.66A), CH" (A = 3957.74A) i Call-H
(A=3968.47A). Linia Call-H lezy na zboczu gwiazdowej (szerokiej) linii He.

Prowadzone na wiele sposobow 1 w roznych zakresach fal elektromagnetycz-

nych obserwacje osrodka miedzygwiazdowego pozwolity ustali¢ m.in.:

— Materia migedzygwiazdowa wystgpuje zarOwno w postaci neutralnego jak
I zjonizowanego gazu atomowego oraz czasteczkowego a takze w postaci
drobin pytu.

— Rozktad materii miedzygwiazdowe;j jest bardzo daleki od jednorodnego. Nie-
jednorodno$¢ dotyczy zarowno gestosci jak i innych parametréw opisujacych
materig, np. temperatury, sktadu atomowego i czasteczkowego, stopnia joni-
zacji gazu, wzglednej zawarto$ci pylu 1 parametrow opisujacych ziarna tego
pytu.

— Materia miedzygwiazdowa rozmieszczona jest, podobnie jak gwiazdy,
przede wszystkim w dysku Galaktyki (Droga Mleczna, obserwowana gotym
okiem w dobrych warunkach widocznosci, lezy w ptaszczyznie dysku, a ja-
sna poswiat¢ niosaca skojarzenie ,,mleka” zawdzigczamy gldwnie Swiathu
gwiazd rozproszonemu na materii migdzygwiazdowe;j).

— Zaggszczenia materii migdzygwiazdowej, tzw. obloki, zajmuja tacznie zni-
koma objetos¢ w porownaniu z jeszcze bardziej rzadkim osrodkiem wypet-
niajacym przestrzen migdzy oblokami. Ocenia sig, ze ggstos¢ materii w tym
o$rodku wynosi okoto 1 atom wodoru na 1 cm® (1H/cm® = 1.67-10°%* kg/m®).
Gestos¢ wewnatrz oblokow moze przekracza¢ t¢ warto$¢ 10-100-krotnie,
a nawet 10°-krotnie w tzw. obltokach molekularnych.

— Ggste obloki rdznia si¢ od rzadkich oblokéw oraz od osrodka migdzy obto-
kami sktadem 1 temperaturq OSrodek migdzy oblokami wypetniony jest
gléwnie goracym (T = 10° K) zjonizowanym wodorem atomowym. Srednio
geste obloki zawieraja gaz przewaznie neutralny. Oprocz atomow pierwiast-
kow (gtownie wodoru 1 helu) wystgpuja tam réwniez niektore czasteczki, np.
H,, CO, OH. Obok fazy gazowej istnieje tam tez faza zestalona w postaci
matych (przewaznie o srednicach rzedu 0.01 um) ziarenek pytu. Temperatura
takich $rednio gestych obtokow jest rzedu 100 K. Stosunek masy gazu do

160



masy pylu wynosi tam okoto 100. We wnetrzach najgestszych obtokow tem-
peratura jest mniejsza niz 10 K. Ziarenka pyhu, §rednio biorac, sa tam znacz-
nie wicksze niz w rzadkich obtokach, a stosunek masy gazu do masy pylu
jest mniejszy od 100. W takich obtokach obserwuje si¢ duze obfitosci rozma-
itych czasteczek, zbudowanych gtownie w oparciu o atomy wodoru, wegla,
azotu i tlenu. [W $wietle dzisiejszych wyobrazen dotyczacych ewolucji mate-
rii kosmicznej to wlasnie wewnatrz obtokow molekularnych, tych najzim-
niejszych zakatkéw galaktyk, miatyby si¢ tworzy¢ gwiazdy i planety. Bogac-
two molekut w materii takiego obtoku nie wydaje si¢ mie¢ istotnego znacze-
nia, jesli chodzi o powstawanie gwiazd. W odniesieniu do planet rzecz przed-
stawia si¢ inaczej. Od sktadu czasteczkowego tworzacej si¢ planety moze
w istotny sposéb zaleze¢ dalsza jej ewolucja]. Masy i1 rozmiary oblokéw mo-
lekularnych moga odpowiednio osiagaé wartosci 10° M, 1 10 ps. Jednym
Z lepiej zbadanych obtokoéw tego typu jest obiekt, ktorego optyczna wizy-
towka jest mglawica M42 w Orionie (fot. 9.2, rys. 9.4).

Fot. 9.2. Mgtawica M42 w Orionie sfotografowana w zakresie widzialnym.

Widoczna w §wietle widzialnym mglawica jest stosunkowo matym fragmentem
olbrzymiego obtoku molekularnego. Fragment ten jest widoczny z powodu
oswietlenia go przez cztery miode 1 gorace gwiazdy (widoczne przez teleskop
jako punkty narozne czworokata przypominajacego ksztattem trapez). Wysoko-
energetyczne fotony tych gwiazd wzbudzaja atomy pierwiastkow, a takze joni-
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zuja je. Przy powrotach atoméw i ich jonéw do nizszych standw energetycznych
emitowane sa rozne fotony, w tym rowniez fotony §wiatla widzialnego. Jasno$¢
w zakresie optycznym zawdzigcza mgtawica M42 gtownie linii wodorowej
Ho (A = 6563A). Linia ta odpowiada barwie czerwonej, stad i czerwonawy od-
cien mgtawicy na zdjeciach kolorowych. Oprocz emisyjnej sktadowej $wiatta
obtoku istnieje tez sktadowa refleksyjna, bedaca Swiatlem gwiazd rozpraszanym
przez ziarna pyhu, ktore tez znajduja si¢ w obtoku.

oblok molekularny

mglawica w Orionie
(M42)

Rys. 9.4. Rysunek objasniajacy istot¢ mgtawicy M42.

9.1. Ekstynkcja mi¢dzygwiazdowa

Pyt wystepujacy w osrodku migdzygwiazdowym oddzialuje z promieniowaniem
elektromagnetycznym, absorbujac oraz rozpraszajac fotony tego promieniowa-
nia. W zwiazku z tym nat¢zenie Swiatla podazajacego od zrodta, np. gwiazdy, do
obserwatora ulega ostabieniu. Ostabienie to, nazywane ekstynkcjq, zwykle
zalezne jest od dlugosci fali promieniowania. Zjawisko ekstynkcji migdzy-
gwiazdowej nastrecza wielu ktopotow obserwacyjnych. Przede wszystkim pew-
ne obszary Galaktyki, te przestaniane przez geste obtoki miedzygwiazdowe, nie
sq dostepne obserwacjom i to niezaleznie od czutoséci przyrzadow obserwacyj-
nych. Nie mamy tez mozliwo$ci obserwacji obiektow pozagalaktycznych, kto-
rych pozycje na niebie pokrywaja si¢ z obszarami silnej ekstynkcji migdzy-
gwiazdowej. Wyprowadzony wczesniej cenny wzor (rozdziat 8.1) na modut
odlegtosci (m — M =5 log r — 5) nie uwzglednia ekstynkcji, ktora ma istotny
wplyw na mierzona, widoma wielko$¢ gwiazdowa m. Chcac uzywac poprawnie
tego wzoru dla wyznaczania odleglosci gwiazd czy innych cial niebieskich, na-
lezy uwzgledni¢ ekstynkcje. Ekstynkcje ogdlng oznaczamy litera A i tradycyjnie
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wyrazamy w wielko$ciach gwiazdowych. Wobec tego wzor na modut odleglosci
nalezy zapisac jako:
m—-M=5logr-5+A
Dla wigkszos$ci kierunkdw na niebie ekstynkcja A nie przekracza dla §wiatla wi-
dzialnego 1 mag.. Rozwazajac zjawisko ekstynkcji wyrdznia si¢ dwa jej rodzaje:
— ekstynkcja ogolna, A,, bedaca miara ostabienia §wiatta od ciala niebieskiego
w zadanym pa$mie fotometrycznym

A, =m, —m,°

gdzie m, oznacza obserwowana wielko$¢ gwiazdowa obiektu w danym pa-
$mie wokot dugosci fali A, m,° wielko§¢ gwiazdowa tego samego obiektu
i w tym samym pasmie fotometrycznym A, jaka by zaobserwowano, gdyby
nie byto ekstynkcji,

— ekstynkcja selektywna, nazywana tez poczerwienieniem (promieniowanie
krétkofalowe, np. fioletowe, jest rozpraszane efektywniej niz dlugofalowe,
np. czerwone, stad §wiatlo po przejsciu przez obtok ekstyngujacy staje si¢
czerwiensze) E(44, A;), bedaca miara roznicy w ekstynkcji dla dwoch wybra-
nych pasm fotometrycznych wokot A i A,

E =A(L) - A(L)

By méc tatwo porownywaé pomiary fotometryczne prowadzone przez réznych
obserwatorow, wyrozniono pewne, $cisle okreslone, zakresy dlugosci fal jako
pasma standardowe (tab. 9.1).

Tabela 9.1. Standardowe pasma fotometryczne.

Oznaczenie | A centrame [ AL
pasma pm] [um]
U 0.36 0.066
B 0.44 0.098
V 0.55 0.087
R 0.70 0.21
I 0.90 0.23
J 1.25 0.30
H 1.60 0.30
K 2.20 0.58
L 3.40 0.70
M 5.00 1.11
N 10.20 4.33
Q 22.00 7.5
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Moéwiac o obserwowanych, widomych, wielkosciach gwiazdowych mamy zaw-
sze na mysli warto$¢ jasnosci mierzonej w jakim$ ustalonym zakresie fotome-
trycznym. | tak my, mg, my, my i m¢ oznaczaja widome wielkosci gwiazdowe
odpowiednio w zakresach U, B, V oraz uzyskane w pomiarach bolometrycznych
I fotograficznych. Dla uproszczenia zapisu czgsto zamiast pisa¢ my, mg itd. pi-
szemy wprost U, B itd. Zgrubna, aczkolwiek stosunkowo tatwa do uzyskania,
charakterystyka rozktadu nat¢zenia promieniowania obiektu jest tzw. wskaZnik
barwy, zdefiniowany jako réznica w mierzonych wielkosciach gwiazdowych
w dwoch pasmach

Cl = m(A;) — m(4,)
Jesli uzy¢ wskaznika barwy (ang. color index, stad CI) dla zakresow B 1 V to
zapiszemy
Cl=B-V

Wspomniana wczesniej ekstynkcj¢ selektywna mozna wyrazi¢ rdéwniez poprzez
wskaznik barwy w nastgpujacy sposob:

E(A1, A2) = A(A) — A(Az) = m(Ay) — m(A1)° — (M(A) - m(A,)" ) =

= (mM(A) —Mm(%2) ) = (M(A)° = M(%2)° ) = Cl(As, A2) — Cl(Ay, A)°
gdzie CI oznacza obserwowany wskaznik barwy przy ustalonych zakresach

A1 i Ay, a CI° oznacza wskaznik barwy, jaki bysmy zaobserwowali w przypadku
braku ekstynkcji. | tak np. dla A, = B, A, =V bedzie

E(B,V)=Egy=(B-V)-(B-V)°

U-B

ue 1 .

(B_V) o B'V

Rys. 9.5. Sposob otrzymywania wolnych od ekstynkcji wskaznikow barwy gwiazd.
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Wskaznik barwy CI mozna tatwo otrzymac z obserwacji dokonujac pomiaru

wielkosci gwiazdowych wybranego obiektu. Gorzej rzecz si¢ ma z wyznacze-

niem wskaznika CI° dla tegoz obiektu. W praktyce wskazniki CI° dla wybranej
gwiazdy o ustalonym wczesniej typie widmowym wyznacza si¢ nast¢pujaco:

— dokonuje si¢ wyboru mozliwie duzej liczby gwiazd o tym samym typie wid-
mowym co gwiazda, dla ktorej szukamy CI° (dla réznych typéw widmowych
beda rézne wartosci nie zaburzonych ekstynkcja wskaznikow barwy),

— dla wszystkich tych gwiazd wyznaczamy jasno$ci w roznych zakresach fo-
tometrycznych np. U, B, V,

— wyniki pomiarow wykorzystujemy do zbudowania diagramu, na ktérego
osiach odktadamy odpowiednie wskazniki barwy np. U — B, B —V (rys. 9.5).

— z tak sporzadzonego diagramu odczytujemy niezaburzone wskazniki barwy
C1° jako najnizsze odnotowane wartosci CL

9.2. Krzywa ekstynkcji

Dla scharakteryzowania wtasnosci ekstyngujacych osrodka miedzygwiazdowe-
go w kierunku wybranej gwiazdy wyznacza si¢ dla tej gwiazdy tzw. krzywq
ekstynkcji F(A4) zdefiniowana jako:

F(A) =EA,V) / E(B,V)
Wykres funkcji F(A) sporzadza si¢ tradycyjnie odktadajac na osi odcigtych nie
A, ale 1/A . Typowa krzywa ekstynkcji przedstawia rys. 9.6.

T T T T T T
O 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

VB 1/} [ fm™]

Rys. 9.6. Przyktadowa krzywa ekstynkcji.

Otrzymanie krzywej ekstynkcji dla wybranej gwiazdy jest zawsze okupione
olbrzymim nakladem pracy obserwacyjnej (nalezy pomierzy¢ jasnosci obiektu
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w wielu waskich pasmach A poczawszy od podczerwieni, poprzez zakres
widzialny az do dalekiego ultrafioletu), ale niesie ona bardzo cenne, cho¢ cza-
sem jeszcze nie w petni zrozumiale, informacje o migdzygwiazdowym osrodku
ekstyngujacym.
Z teorii oddzialywah promieniowania elektromagnetycznego z ziarnami pytu
wynikaja istotne fakty:
— dla ziaren pytu o rozmiarach porownywalnych z dtugoscia fali promieniowa-
nia zalezno$¢ ekstynkcji (rozproszeniowej jej sktadowej) od 1/A jest liniowa,
— dla ziaren bardzo matych w porownaniu z dlugo$cia fali promieniowania
mamy do czynienia z rozpraszaniem Rayleigha , proporcjonalnym do 1/A%,
— dla ziaren bardzo duzych w poréownaniu z dtugoscia fali mamy tzw. ekstynk-
cje szarq, czyli niezalezna od dlugosci fali.
Fakt, ze w zakresie optycznym krzywa ekstynkcji ma przebieg liniowy mozna
interpretowa¢ jako dowdd na to, ze za ekstynkcje w zakresie Swiatta widzialne-
go odpowiadaja ziarna pytu o rozmiarach 0.1 — 1 um. Krzywa ekstynkcji w swo-
jej dlugofalowej czgsci (podczerwien), jak rowniez w czesci skrajnie krotkofa-
lowej (daleki ultrafiolet) zachowuje si¢ niestabilnie od kierunku do kierunku na
niebie. Swiadczy to, jak si¢ uwaza, 0 znacznym zroéznicowaniu rozmiardw oraz
sktadu ziaren pylu migdzygwiazdowego. Czgsto uzywang charakterystyka wia-
snosci ekstyngujacych osrodka migedzygwiazdowego jest tzw. parametr R. Od
strony obserwacyjnej jest to, tatwa do odczytania, warto$¢ F(A) dla lewego kon-
ca krzywej ekstynkcji. Wyrazenie na R mozna otrzymac jako granice, przy
A— oo, funkcji F(A) wzicta ze znakiem ujemnym
lim,_,.. F(4) = lim,_,.. (Ay = AV)/(Ae — Av) = - Av /(As — Ay) =R

Tak zdefiniowany parametr R oznacza stosunek ekstynkcji w danym pasmie
(w naszym przypadku V) do poczerwienienia. Otrzymywane z obserwacji para-
metry R dla wigkszosci gwiazd (zatem i kierunkow na niebie) wahaja si¢ w wa-
skim przedziale wokot wartosci 3.1. Ma to donioste znaczenie dla wyznaczania
ekstynkcji dla okreslonego pasma w przypadku, gdy wyznaczymy poczerwie-
nienie. Mamy bowiem
Ay =R (Ag—Ay)=3.1E(B,V)

Tak otrzymana ekstynkcja Ay nie zawiera w sobie, 0 czym czgsto si¢ zapomina,
ewentualnej szarej ekstynkcji. Nie moze zatem by¢ utozsamiana z ekstynkcja
ogolna. Nazwiemy ja ekstynkcjq kolorowaq.

9.3. Mi¢dzygwiazdowe linie absorpcyjne

Cenne informacje o osrodku migdzygwiazdowym otrzymujemy rowniez anali-
zujac widma obiektow (gwiazd) przestanianych przez obtoki materii. Rys. 9.7
przedstawia widmo gwiazdy {Oph (HD149757), dla ktorej poczerwienienie wy-
nosi E(B,V) = 0.29.
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Rys. 9.7. Widmo gwiazdy {Oph.

W widmie tym, przedstawiajacym waski zakres dlugosci fal w pasmie widzial-
nym mozna z latwoscia dostrzec struktury (linie) absorpcyjne. Linie te sa tu
dwojakiego pochodzenia; powstale w zewnetrznych warstwach atmosfery
gwiazdy oraz powstate w obtokach migdzygwiazdowych. Linie gwiazdowe to
linie atomowe, znacznie poszerzone dopplerowsko wobec wysokiej temperatury
gazu w atmosferze gwiazdy oraz w zwiazku z rotacja gwiazdy. Linie migdzy-
gwiazdowe, powstajace w chlodnych obtokach, charakteryzuja si¢ z kolei szero-
kos$ciami bardziej zblizonymi do naturalnych, wynikajacych z rozwazan kwan-
towo mechanicznych. Zamieszczony na rysunku fragment widma obejmuje na-
stepujace linie:

— DI i D2 miedzygwiazdowego sodu neutralnego Nal (5895.9A, 5890.0A)

— D3 Hel (5876A) (gwiazdowa),

— Felll (5833.93A) (gwiazdowa),

— 5780A, 5797A 1 5850A (miedzygwiazdowe linie rozmyte)

Rysunek 9.8 przedstawia inny fragment widma dla tej samej gwiazdy. Widnieja
na nim linie czasteczek miedzygwiazdowych CN (3874.0A, 3874.6A, 3875.8A)
oraz CH (3878.8A, 3886.4A, 3890.2A).
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Rys. 9.8. Widmo gwiazdy {Oph dla innego zakresu dlugosci fal.

Mierzac szerokosci rownowazne zidentyfikowanych linii migdzygwiazdowych
mozna wnioskowac o obfitosci atomow czy czasteczek wewnatrz obtokow.
Oprocz zidentyfikowanych atomoéw 1 czasteczek w osrodku miedzygwiazdo-
wym wystepuja substancje produkujace szerokie linie absorpcyjne nazywane
pasmami rozmytymi. Na rys. 9.7 widoczne sa trzy sposrod setek tego rodzaju
linii lezacych w zakresie widzialnym. Do tego czasu nie udato si¢ jeszcze ustalié
jaka substancja odpowiada za powstanie tych linii. Wéro6d kandydatow znajduja
si¢ takie molekuly jak fulereny, wielopierscieniowe weglowodory aromatyczne
oraz tancuchy weglowe.

9.4. Wodor mi¢gdzygwiazdowy

W zdecydowanej wigkszosci przypadkow atomy i1 czasteczki (jak tez ich jony)
materii migdzygwiazdowej znajduja si¢ w podstawowym stanie elektronowym.
Ma to powazne konsekwencje jesli chodzi o przydatnos¢ widm w badaniu
osrodka miedzygwiazdowego. Jesli np. po drodze od gwiazdy do obserwatora
znajduje si¢ gesty obtok wodorowy, a obserwacja polega na wykonaniu widma
gwiazdy w zakresie optycznym, to wodor nie bgdzie manifestowat swojej obec-
nosci w takim widmie. Fotony §wiatta widzialnego sa nie do$¢ energetyczne, by
wzbudzi¢ atom wodoru bedacy w stanie podstawowym (co pozwolitoby otrzy-
ma¢é¢ odpowiednia lini¢ absorpcyjng). Energia wzbudzenia dla atomu wodoru
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wynosi bowiem 10.21 eV (16.34-10"°J), co odpowiada energiom fotonéw o dtu-
gosci fali A = 1216 A. Fotony o takich energiach naleza do dalekiego ultrafiole-
tu, dostgpnego tylko pozaatmosferycznym obserwacjom.

Dla czasteczek migdzygwiazdowych oprocz stanow elektronowych wyrdznia si¢
roOwniez stany rotacyjne i oscylacyjne. Mamy wigc do czynienia z rozszczepie-
niem podstawowego stanu elektronowego na wiele blisko siebie lezacych sta-
noéw oscylacyjnych i rotacyjnych. Przejsciom pomigdzy takimi stanami towarzy-
sza mate zmiany energii, a fotony biorace w nich udzial przypadaja na zakres
podczerwieni i fal radiowych.

Dla zgl¢bienia tajnikoéw osrodka miedzygwiazdowego nie wystarczy zatem po-
stugiwac si¢ obserwacjami z zakresu optycznego, ale nalezy sigga¢ po odpo-
wiednie obserwacje dla zakreséw radiowego, podczerwonego i ultrafioletowego.
Jezeli pozosta¢ przy wspomnianym wodorze migdzygwiazdowym, to daje si¢ on
fatwo obserwowaé w zakresie radiowym. Okazuje si¢ bowiem, ze stan podsta-
wowy atomu wodoru rozszczepiony jest na dwa, bardzo blisko siebie potozone,
stany energetyczne, odpowiadajace rownolegtemu i antyréwnoleglemu ustawie-
niu spindéw elektronu i protonu w atomie. PrzejsSciom migdzy tymi bliskimi sta-
nami towarzyszy emisja lub absorpcja fotonu o czestosci v = 1420 MHz
(A = 21.1 cm). Z rozwazan kwantowo mechanicznych wynika, Zze omawiane
przej$cie z emisja fotonu jest wzbronione, czyli ze czas zycia poziomu wyjscio-
wego, ze wzgledu na emisj¢ spontaniczna, jest bardzo duzy w poréwnaniu ze
srednim czasem pomigdzy zderzeniami atoméw wodoru w osrodku laboratoryj-
nym (zanim dojdzie do emisji spontanicznej atom zdazy zmieni¢ stan wzbudze-
nia w wyniku zderzenia). W o$rodku migdzygwiazdowym, wobec bardzo rzad-
kich zderzen migdzy atomami, przej$cia uznane jako wzbronione juz takimi nie
sa. Mozemy zatem latwo obserwowaé w emisji w zakresie radiowym (A = 21
cm) migdzygwiazdowe obtoki wodoru neutralnego, czyli tzw. obszary HI. Tem-
perature¢ takich obtokéw ocenia sig na okoto 100 K.

Wodor znajdujacy sig¢ w poblizu bardzo goracych (silnie emitujacych w ultrafio-
lecie) gwiazd ulega prawie catkowicie jonizacji. Mowi si¢ w takich przypadkach
o obszarach wodoru zjonizowanego HII. Obszary HII (T = 10°K) manifestuja
swoja obecnos$¢ emitujac fotony w bardzo szerokim zakresie fal 1 to zarowno
w liniach, jak i w continuum. Jony wodorowe (protony) rekombinujac (prze-
chwytujac elektron) znajduja si¢ na wysokim poziomie wzbudzenia. Takie silnie
wzbudzone atomy wodoru, zanim ponownie ulegna jonizacji, emituja fotony
obnizajac jednoczesnie stan wzbudzenia. W zakresie optycznym obszar HII jawi
si¢ jako czerwonawa mglawica, nazywana emisyjnq. Czerwony wyglad za-
wdziecza ona linii H, (6563A) serii Balmera, ktéra dominuje emisje mglawicy
w zakresie optycznym. Wsrdd linii emisyjnych obserwuje si¢ w przypadku tych
mglawic roéwniez linie wzbronione (np. linie zjonizowanego tlenu: OIl —
3726A i 3729A oraz OIIl — 4959A i 5007A).

W przypadku gdy obtok materii miedzygwiazdowej znajduje si¢ w poblizu
srednio goracych i chlodniejszych gwiazd, wtedy wodor pozostaje neutralny.

169



Niemniej i w takich przypadkach zdarza si¢ obserwowaé jasne mglawice w za-
kresie optycznym. Maja one wtedy lekko niebieskawy wyglad. Sa to tzw. mgta-
wice refleksyjne (odbiciowe). Z obtokiem gazowym stowarzyszony jest tez pyt.
Na drobinach pylu $wiatto gwiazd ulega rozproszeniu, przy czym niebieskie
bardziej niz czerwone. To co si¢ obserwuje jako mgtawice refleksyjna, jest po
prostu $wiattem pobliskiej gwiazdy rozproszonym gldwnie przez pyt migdzy-
gwiazdowy.

9.5. Pole magnetyczne w oSrodku mi¢dzygwiazdowym

Istnieja argumenty obserwacyjne wskazujace na istnienie stabego miedzygwiaz-
dowego pola magnetycznego. Linia 21 ¢cm wodoru neutralnego podlega stabe-
mu, ale mierzalnemu, rozszczepieniu zeemanowskiemu. Nadto obserwuje si¢
staba polaryzacje liniowa Swiatta gwiazd przestanianych przez obtoki ekstyngu-
jace. Za niejednorodno$¢ optyczna obloku (powodujaca polaryzacj¢) mialyby
odpowiada¢ wydluzone ziarna pyhu uporzadkowane w jaki$ sposob przez pole
magnetyczne. Ocenia sig, ze w obszarach HI natgzenie pola magnetycznego wy-
nosi okoto 10®° Gausa , czyli jest okoto 10° razy mniejsze niz pole magnetyczne
Ziemi.

Cwiczenia

249. W przestrzeni migdzygwiazdowej naszej Galaktyki istnieje pole magne-
tyczne o éredniej indukcji 10° Gausa. Jaka energia jest magazynowana
w polu magnetycznym w danej objgtosci w pordwnaniu ze zmagazynowana
energia kinetyczna materii, jesli gesto$¢ osrodka przyjaé jako 1H/cm?,
a $rednia predkos¢ atomow wodoru vy, = 1 km/s?

250. W promieniu 3 ps wokot Stonca znajduje sie 12 gwiazd. Obliczy¢ jaki uta-
mek przestrzeni zajmuja gwiazdy, a jaki osrodek migdzygwiazdowy, jesli
srednice gwiazd uzna¢ za rowne Srednicy Stonca. (Rozw.: gwiazdy zajmujq
tylko 0.51-10%° czesé objetosci, a reszte zajmuje osrodek miedzygwiazdowy)

251. Obliczy¢ absolutng wielko$¢ gwiazdowa dla gwiazdy, ktorej paralaksa wy-
nosi = 07.01, widoma wielko$¢ gwiazdowa m = 2 oraz ekstynkcja migdzy-
gwiazdowa A=2mag. (Rozw.: M =-5)

252. Absolutna 1 widoma wielkosci gwiazdowe obiektu wynosza: M = —0.6,
m = 1. Ile wynosi ekstynkcja osrodka migdzygwiazdowego jesli odlegltos¢
zrodta wynosi r = 20ps?  (Rozw.: A = 0.1 mag)

253. Dla gwiazdy o absolutnej 1 widomej wielkos$ciach gwiazdowych, M = 2.0,
m = 7, wyliczy¢ odlegtos¢ bez uwzglednienia ekstynkcji, a nastepnie z jej
uwzglednieniem w ilosci A= 1.2 mag. (Rozw.: 631 ps, 363 ps)

254. Dla wybranej gwiazdy pomierzone wielkosci gwiazdowe w dwoch pasmach
wynosza: B=6.21V = 6.1 mag. Wskaznik barwy (B-V)° dla tej gwiazdy wy-
nosi —0.25 mag. Obliczy¢ ekstynkcje selektywna. Przyjmujac, ze parametr
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R = 3.2 obliczy¢ rowniez ekstynkcje w zakresie fotometrycznym V.
(Rozw.: Eg.y = 0.35mag, Ay = 1.2 mag)

255. Czy kuliste ziarna pytu o rozmiarach r = 1 mm moga wywota¢ poczerwie-
nienie $wiatla widzialnego?

256. Charakterystyczny garb na krzywej ekstynkcji wystepuje w okolicy
1/A = 4.6 um™. Jaka dlugo$¢ fali odpowiada tej wartosci?

(Rozw.: 0.2174um = 2174A4)

257. Wytlumaczy¢ dlaczego w pogodny, bezchmurny dzien niebo przybiera ko-
lor niebieski. Dlaczego chmury maja kolor biaty lub szary, a czasem r6zo-
wy?

258. Dlaczego tarcza Stonca i Ksi¢zyca maja kolor czerwony, wtedy gdy znajdu-
ja sie blisko horyzontu?

259. Jaka jest energia fotondw ktore potrafia zjonizowaé atom wodoru bedacy
w stanie podstawowym, jesli wiadomo, Ze granica serii Lymana wynosi
A=912A? (Rozw.: 21.76-10™))

260. Dla pewnej gwiazdy: E(B,V) = 0.23, R = 3.1, ekstynkcja ogdlna w pasmie
V wynosi 1.5 magnitudo. Okresli¢ jaka czgs¢ ekstynkcji w pasmie V pocho-
dzi od ziaren duzych (szara ekstynkcja), a jaka od matych (ekstynkcja kolo-
rowa). (Rozw.: Aykolorowa = 0.713 magnitudo, Ay, szara = 0.787 magnitudo)

261. Jak wygladatoby niebo ogladane z Ziemi pozbawionej atmosfery:

a) w dzien, b) w nocy?
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10. Nasza Galaktyka

Nasza Galaktyka, nazywana tez Droga Mleczna, jest skupiskiem ponad 100 mi-
liardow gwiazd oraz ogromnej ilo§ci materii migdzygwiazdowej. Ma ona ksztatt
splaszczonego dysku, skupiajacego wigkszos¢ masy Galaktyki, otoczonego kuli-
stym halo galaktycznym. Rysunek 10.1 obrazuje wspotczesne wyobrazenia co
do ksztattu 1 rozmiaréw Galaktyki.

halo Galaktyki o

o o o O

o zgrubienie centralne

o

centrum Galaktyki

o]
<+«——15kps———»
Storice © P
s O o ° dysk
[e]
o
o © o
o ° o C\
o G\
° gromady kuliste
o o o——  gwiazd

Rys. 10.1. Przekrdj poprzeczny Galaktyki (schematycznie).

Galaktyka rotuje wokot centralnego zaggszczenia zwanego jgdrem. Gwiazdy
obiegaja jadro z ré6znymi predkosciami katowymi, malejacymi wraz z odlegto-
$cig od centrum Galaktyki. Stonce, znajdujace si¢ w dysku w odlegtosci R = 8.5
kps od srodka Galaktyki, jednego pelnego obiegu dokonuje w 240 milionow lat.
Od czasu swoich narodzin dokonato juz zatem okoto 20 okrazen.

W Galaktyce wyrdznia si¢ dwie populacje obiektow gwiazdowych. W sktad
I populacji wchodza gwiazdy stosunkowo mtode, skupione glownie w dysku.
Gwiazdy starsze, nalezace do populacji Il wystepuja przewaznie w halo Galak-
tyki 1 to zardbwno jako pojedyncze gwiazdy jak tez catymi gromadami (kulisty-
mi).

Cwiczenia

262. Obliczy¢ predkos¢ liniowa ruchu Stonca wokot centrum Galaktyki zaktada-
jac, ze ruch odbywa si¢ po kole. (Rozw.: ok. 218 km/s)

263. Masa naszej Galaktyki wynosi okoto 10" M - Jaka bylaby gestos¢ osrod-
ka, gdyby te mas¢ roztozy¢ réwnomiernie w kuli o promieniu réwnym
15 kps?
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11. Inne galaktyki

W dostgpnej badaniom czesci Wszech§wiata obserwuje si¢ ogromne ilosci ga-
laktyk, skupisk materii mniej lub bardziej podobnych do naszej Galaktyki. Na
fotografiach nieba wykonanych z uzyciem 5-metrowego teleskopu mozna ich
naliczy¢ ponad miliard. Galaktyki r6znia si¢ migdzy soba wygladem, rozmiara-
mi, masami, mocami promieniowania oraz innymi parametrami. Ze wzgledu na
obserwowany wyglad galaktyk dzieli si¢ je na szereg typow. Wedtlug klasyfika-
cji zaproponowanej przez Hubble’a (rys. 11.1) wyrdznia si¢ galaktyki eliptyczne
(o rébznym stopniu sptaszczenia), Soczewkowate, spiralne z poprzeczka albo bez
poprzeczki (w obu przypadkach z r6znym stopniem rozwoju ramion spiralnych).
Nadto wyro6znia si¢ tez galaktyki nieregularne, bez jakiej$ wyrdznionej struktu-
ry. Fotografie 11.1 i 11.2 ukazuja zroznicowanie ksztattow galaktyk.

galaktyki eliptyczne

Rys. 11.1. Podziat galaktyk na typy morfologiczne zaproponowany przez Hubble’a.

Fot. 11.1. Galaktyka M87 (EO) w gwiazdozbiorze Panny.
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Fot. 11.2. Galaktyka spiralna M51.

Galaktyki nie sa roztozone w przestrzeni rownomiernie, ale tworza grupy i gro-
mady galaktyk. Przyktadem grupy moze by¢ tzw. Lokalna Grupa Galaktyk, do
ktorej nalezy nasza Galaktyka, Obtoki Magellana, galaktyka M31 w gwiazdo-
zbiorze Andromedy i inne (tab. 11.1).

W sktad grupy galaktyk wchodzi zwykle jedna lub kilka masywnych, duzych
galaktyk i kilkadziesiat matych (kartowatych). W Grupie Lokalnej nasza Galak-
tyka jest druga co do wielkosci po galaktyce M31.
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Przyktadem gromady galaktyk moze by¢ gromada w gwiazdozbiorze Panny. Jest
to najblizsza gromada. Jej odlegtos¢ wynosi okoto 12 Mps. Gromada ta liczy
sobie kilkaset jasnych 1 kilka tysigcy stabych galaktyk. Gromady galaktyk maja
zwykle po kilkaset cztonkéw. Nasza Galaktyka lezy wewnatrz jednej z wigk-
szych gromad galaktyk, rozciagajacej si¢ na przestrzeni wielu dziesiatek mega-
parsekdéw. Gromadg t¢ nazywa si¢ SUpergalaktykq.

11.1. Odleglosci galaktyk

Powaznym problemem w astronomii jest wyznaczanie odleglosci galaktyk. Naj-
doktadniejsza metoda wyznaczania tych odlegtosci to metoda z uzyciem cefeid.
Zaobserwowawszy w jakiej$ galaktyce cefeid¢ mierzymy jej okres zmian bla-
sku, ktory jest dos¢ jednoznacznie zwiazany z jasnoscia absolutng gwiazdy. Zna-
jac wielko$¢ absolutng cefeidy oraz mierzac jej widoma wielko$¢ gwiazdowa
obliczamy odlegtos¢ gwiazdy (a zarazem i galaktyki do ktorej ta gwiazda nale-
zy) wykorzystujac wzér na modut odleglosci. Niestety, metoda cefeid mozna
wyznaczy¢ tylko odleglosci niezbyt duze, nie wigksze niz 2 Mps. Inne metody
pozwalaja siggnac¢ dalej, ale sa mniej doktadne. Jedna z nich jest metoda wyko-
rzystujaca gwiazdy nowe. Gwiazdy te maja w maksimum stosunkowo duze mo-
ce promieniowania, a ponadto sa to moce mato rozniace si¢ miedzy soba. Jesli
w danej galaktyce zaobserwujemy gwiazd¢ nowa (pomierzymy jej widoma
wielko$¢ gwiazdowa), a skadinad przyjmiemy, ze jej absolutna wielkos¢ gwiaz-
dowa jest typowa i w przyblizeniu znana (z obserwacji gwiazd tego typu w na-
szej Galaktyce) to stosujac wzor na modut odleglosci

m-M=5logr-5

mozemy wyliczy¢ odleglto$¢ gwiazdy, a tym samym 1 galaktyki, w ktorej ta
gwiazda wystepuje. Galaktyki w wigkszos$ci sa zbyt oddalone, by mozna w nich
wyodrebni¢ choéby najjasniejsze gwiazdy. Odleglosci takich galaktyk mozemy
okresla¢ np. w oparciu o mierzone rozmiary katowe czy tez widome wielkosci
gwiazdowe tychze galaktyk, czyniac jednoczesnie bardzo grube zalozenie, ze
wszystkie galaktyki sa rowne co do rozmiar6w czy mocy promieniowania. Im
rozmiar czy jasno$¢ obserwowana galaktyki sa mniejsze, tym galaktyka powin-
na by¢ bardziej oddalona. Takie podejscie, zwazywszy na duzy rozrzut rozmia-
réw 1 jasnosci absolutnych galaktyk, nie pozwala oczywiscie ustali¢ odlegtosci
poszczegdlnych obiektow. Pozwala natomiast wnioskowa¢ o odleglosciach
wigkszych skupisk galaktyk. Jezeli, przyktadowo, wybierzemy z katalogu galak-
tyk dwie w miare liczne probki obiektow; pierwsza, obejmujaca obiekty o wigk-
szych, a druga o mniejszych rozmiarach katowych, to mamy podstawe sadzi¢, ze
galaktyki z drugiej probki sa, $rednio biorac, bardziej oddalone niz galaktyki
z probki pierwsze).

Jesli galaktyki sa bardzo odlegte, to wygladem nie r6znia si¢ juz od gwiazd. Wy-
gladaja jak obiekty punktowe. Wtedy jawi si¢ problem odrdznienia odlegtych
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galaktyk od stabych gwiazd w naszej Galaktyce. Naturg obiektu mozna w takiej
sytuacji okresli¢, jesli dokona si¢ obserwacji spektroskopowych. Rozktad ener-
gii promieniowania gwiazd jest bowiem inny niz galaktyk.

Tab. 11.1. Sktad Grupy Lokalne;j.

Odleglos¢ | Srednica
Galaktyka Ol1950 81950 Mpg [KpS] [pS]

Nasza — — -19 — 30 000
Serpens 15"3™4 [ +0°05 | — 30 920
Wielki Oblok Magellana 5 26 —69 -18.1 55 8400
Maty Obtok Magellana 0 50 —73 -16.2 55 3900
Draco 17 19.4 +57 58 — 60 230
NGC 2419 7 34.8 +39 0 7.4 60 80
Ursa Minor 15 08.2 +67 18 — 80 —
Capricornus 21 43.8 —20 29 —6.5 80 500
Sculptor 0575 | -33 58 | -11.2 110 —
Ursa Maior 11 26.6 +29 15| -5.8 120 80
Szabazjan 10 32.0 +40 40 — 130 —
Sekstans C 10 03.0 +0 18 — 140 —
Pegasus 23 04.2 +12 28 | -8.7 170 400
Fornax 2 375 -34 44 | -12.9 230 4000
Leo | 10 05.8 +12 33 | -10.7 230 800
Leo Il 11 10.8 +22 26 | 9.1 230 700
Reaves 8 12 56.2 +14 29 | 9.2 320 230
NGC 6822 19 42.1 | -14 53 | -14.8 500 2900
IC 1613 0 025 +1 52 | -14.2 660 4200
M 31 0 40.0 +41 00 | -20.3 690 40000
M 32 0 40.0 +40 36 | -15.6 690 2400
NGC 205 0 37.6 +41 25 | -15.8 690 5200
NGC 147 0 30.4 +48 14 | -14.4 690 3600
NGC 185 0 36.1 +40 04 | -14.7 690 2800
M 33 1311 +30 24 | -18.3 720 18000
WLM 0 00 -15 44 | -13.7 870 3300
Sextans A 10 08.6 -4 27 | -13.6 1000 2700
Sextans B 9 57.3 +5 34 | -135 1000 2300
Leo Il 9 56.5 +30 59 | -12.3 1100 2300
IC 10 0 17.6 +59 02 | -17.3 1260 1800

11.2. Prawo Hubble’a

Dla ustalenia odlegtosci galaktyk 1 innych obiektow pozagalaktycznych bardzo
pomocne jest empiryczne prawo, nazywane na cze$¢ jego odkrywcy prawem
Hubble’a. Badajac widma galaktyk Hubble zauwazyl, Ze linie emisyjne pocho-
dzace od ustalonych pierwiastkow przypadaja dla roznych galaktyk w réznych
miejscach na skali dlugosci fali. W zdecydowanej wigkszosci przypadkow linie
byty przesunigte w kierunku fal dluzszych w stosunku do potozen swoich labo-
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ratoryjnych odpowiednikow. Zdefiniowano parametr z okreslajacy wielkos¢ tego
przesunigcia

2= ANA=(A— o)
gdzie A i Ay oznaczaja odpowiednio mierzong w widmie galaktyki oraz mierzona
w widmie laboratoryjnym dtugo$¢ fali ustalonej linii. Parametr ten jest, jak si¢
okazalo, niezalezny od A. Niewazne zatem, czy do pomiaru z uzyjemy linii na
falach krotkich czy dtugich, czy bedzie to linia przypadajaca w zakresie optycz-
nym czy radiowym. Jako, ze Z na ogodt przyjmuje wartosci dodatnie (wyjatek
stanowia niektore bliskie galaktyki), nazywa si¢ go przesunieciem ku czerwieni
(ang. redshift), by podkresli¢, ze mamy do czynienia z przesunigciem linii w
kierunku fal dtuzszych. (Je$li parametr z wyznaczamy w oparciu o dlugos¢ fali
Ao mniejsza od diugosci fali A, typowej dla barwy czerwonej, to jego nazwe,
przesunig¢cie ku czerwieni, mozna bez trudu zaakceptowac. Jednak jesli dla wy-
znaczenia z uzywamy linii radiowej i mamy przesunigcie w kierunku fal diuz-
szych, to przeciez nie ,.ku czerwieni” ale ,,od czerwieni”).
Jesli sporzadzi¢ diagram (pierwszy zrobit to Hubble), na osiach ktérego zostana
odtozone odlegtos¢ r i parametr z (co naturalnie jest mozliwe tylko dla stosun-
kowo bliskich galaktyk dla ktérych jesteSmy w stanie jako tako pomierzy¢ r), to
otrzymamy zaleznos¢ podobng do tej na rysunku 11.2.
Przygladajac si¢ otrzymanemu rozrzutowi punktow na diagramie Hubble uznat,
ze mozna go aproksymowac zaleznoscia liniowa

z=const-r

Relacja powyzsza, jesli mialaby by¢ stuszna dla dowolnych odleglosci, pozwala
wyznacza¢ odlegtosci w oparciu o znajomos$¢ parametru z, ktory jest praktycznie
mozliwym do pomierzenia nawet w przypadku bardzo odlegtych obiektow po-
zagalaktycznych. Jako zZe rozrzut punktow na diagramie (z, r) jest duzy, w zalez-
nosci od uzytych probek galaktyk otrzymujemy r6zne pochylenia dopasowane;j
do rozktadu punktéw prostej, a stad rozne wartosci statej w podanym wyzej
rOwnaniu.

o

przesuni¢cie ku czerwieni (z)
N3

0.001%
4 odleglo$é D[Mps] 400

Rys. 11.2. Diagram Hubble’a. (schemat).
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Obserwowane zjawisko przesuni¢¢ linii widmowych w galaktykach na ogoét in-
terpretuje si¢ jako przesunigcie Dopplera dla fal elektromagnetycznych, z kto-
rym to przesuni¢gciem mamy zawsze do czynienia, gdy zrédto promieniowania
oddala si¢ lub zbliza wzglgdem obserwatora. Dla zrdédet poruszajacych sig
z predkosciami matymi w poréwnaniu z predkoscia Swiatla stosuje si¢ wzor
przyblizony na przesunigcie dopplerowskie
AL 1

7
e T

ZD:

-

A c
gdzie v, jest predkoscia wzdtuz kierunku obserwator — zrédto, a ¢ oznacza pred-
kos¢ swiatta. Dla v, bliskich ¢ stosuje si¢ wzor

— c _
Zp=—= [—%~1
1—--+-
N €
pustka

gromada

\ d
i % §
O —

Co
‘s
o

[+]
st
K

Rys. 11.3. Obserwowany wielkoskalowy rozktad galaktyk. Wyraznie widoczne sa obszary
zaggszczen obiektow (gromady galaktyk) i obszary ich niedoboru (pustki). Predkosci
radialne, liczone z obserwowanych przesuni¢¢ ku czerwieni, odtozono wzdtuz pro-
mienia, podczas gdy rektascensje obiektow zaznaczono wzdtuz tuku. Deklinacje ga-
laktyk, nie uwidocznione na diagramie, zawieraja si¢ w waskim (w pordéwnaniu
z przedzialem rektascensji) zakresie, (-57°.5, —47°.5).
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Jesli za przesunigcie linii widmowych odpowiedzialny jest przede wszystkim
efekt Dopplera, to relacje otrzymana przez Hubble’a mozna zapisa¢ w po-
wszechnie podawanej postaci (tzw. kinematyczne prawo Hubble’a):

vV=H-r

v — oznacza tu predko$¢ oddalania si¢ galaktyki wyrazona w km/s, r — odle-
glos¢ w Mps natomiast parametr H nosi nazwe statej Hubble’a i podawany jest
w km/s/Mps. Wartos¢ liczbowa statej Hubble’a nie zostata jeszcze ostatecznie
wyznaczona. Ocenia si¢ jednak, ze zawiera sig gdzie$ pomig¢dzy 50 a 100.
Biorac przesunigcia ku czerwieni jako miar¢ odleglosci dalekich obiektow po-
zagalaktycznych mamy mozliwos$¢ badania przestrzennego rozktadu tych obiek-
tow. Okazuje sig, ze rozktad galaktyk jest bardzo niejednorodny nie tylko
w dwoch wymiarach, t.j. w rzucie na sfere niebieska, ale takze w przestrzeni.
Obserwuje si¢ pustki w rozktadzie przestrzennym galaktyk (rys. 11.3). Srednice
takich pustek (jesli pustki traktowac jak kule) moga dochodzi¢ do kilkudziesig-
ciu Mps.

Cwiczenia

264. Wyjasni¢, na czym polega rdznica migdzy poczerwienieniem a przesunig-
ciem ku czerwieni.

265. Srednia gestos¢ materii we Wszech$wiecie ocenia si¢ na okoto 5-10°
®kg/m®. Tle galaktyk podobnych do naszej (o masie okoto 10™ M ) Powinno
si¢ znajdowa¢ w pustce o promieniu 20 Mps, aby gesto$¢ materii w pustce
doréwnata $redniej we Wszechswiecie? (Rozw.: ok. 250)

266. Jak dlugo biegnie §wiatto od galaktyki o przesunigciu ku czerwieni z = 0.09
zanim zostanie pochwycone przez obserwatora?

(Rozw.: 1.76 mld lat, jesli za statq Hubble’a przyjac¢ wartos¢ 50)

267. Laboratoryjna dhugo$¢ fali dla jednej z linii OII wynosi 4676.2A.W widmie
obiektu pozagalaktycznego linia ta wystepuje dla A = 6500 A. Jakie przesu-
niccie ku czerwieni ma obiekt?  (Rozw.: z = 0.394)

268. Na jakiej dtugoéci fali nalezy szuka¢ linii Lycr (1216 A) dla obiektu o prze-
sunigciu ku czerwieni z = 0.1? Gdzie lezy linia radiowa 21 cm dla tego
obiektu? (Rozw.: A = 13374, A =23.1 cm)
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12. Wszechswiat

Sledzac historyczny rozwoj pogladéw na temat Wszechéwiata zauwazymy, ze
od najdawniejszych czaséw rozwazanymi problemami byly jego pochodzenie,
wiek i rozmiary. Nadto mozna wysuna¢ problem struktury Wszech$wiata, jego
ewolucji itd.

Dysponujemy dzi$ kilkoma waznymi faktami obserwacyjnymi pozwalajacymi,

zdaniem wielu, prowadzi¢ spekulacje dotyczace Wszech§wiata jako catosci. Na

uwage szczegodlnie zastuguja nastepujace:

— dostgpna dzi§ obserwacjom astronomicznym przestrzen Wszech§wiata za-
wiera takie obiekty jak: Ziemia — zamieszkala przez istoty zywe, planety
i ciala planetopodobne, gwiazdy, komety, materia migdzygwiazdowa, galak-
tyki, kwazary, grupy i gromady galaktyk, materia migdzygalaktyczna i po-
wszechne promieniowanie elektromagnetyczne i korpuskularne,

— ze wszystkich stron dochodzi silne promieniowanie mikrofalowe, ktérego
natura jest termiczna, a rozklad widmowy daje si¢ idealnie opisa¢ wzorem
Plancka dla ciatla doskonale czarnego o temperaturze okoto 2.7 K,

— w widmach kwazarow 1 galaktyk obserwuje si¢ wyrazne, czasem bardzo du-
ze, przesunigcia linii widmowych w strong fal dtuzszych,

— w dostepnej obserwacjom cze$ci Wszech§wiata wystepuje gtownie wodor
(ok. 75%) 1 hel (ok. 25%), a wzgledne obfitosci tych oraz innych pierwiast-
kow zachowuja si¢ prawie niezmiennie przy przejsciu od obiektu do obiektu
(tymi obiektami sa Stonce i inne gwiazdy).

Tak jak posiadanie kilku przypadkowo znalezionych elementoéw uktadanki puz-
zle nie pozwala odtworzy¢ calej planszy, tak i posiadanie fragmentarycznych,
choc¢by 1 najpewniejszych, obserwacji nie wystarcza dla przeniknigcia wigkszo-
sci tajemnic dotyczacych Wszechswiata. W tej sytuacji mozna by sta¢ na stano-
wisku, ze pozostaje jedynie pomnazac fakty obserwacyjne 1 dopiero po jakims,
pewnie bardzo odlegtym czasie probowac rozwikta¢ niektore tajemnice. Nie bez
znaczenia jednak jest tworzenie, w oparciu o istniejace fakty, hipotez i spojnych
teorii dotyczacych Wszechswiata. Nie moga one rosci¢ sobie pretensji co do
prawdziwosci, ale zawsze, choc¢by tylko przez krotki czas, beda stanowi¢ swego
rodzaju wyzwanie dla przedsigwzig¢ obserwacyjnych.

Modna obecnie teorig tego rodzaju jest tzw. teoria Wielkiego Wybuchu. Zgodnie

Z ta teoria Wszechswiat jako cato$¢ ulega ewolucji opisanej matematycznie

przez jeden z modeli Friedmanna (wynikajacych z rozwiazan rownan ogolnej

teorii wzglednosci dla jednorodnej 1 izotropowej czasoprzestrzeni wypetnionej
materia 1 promieniowaniem). Zgodnie z teoria Wielkiego Wybuchu historia

Wszechswiata rozpoczeta si¢ wielka eksplozja, ktora miata miejsce okoto 20

miliardow lat temu. Teoria nie udziela odpowiedzi na pytanie, co byto wczesniej

ani jakie warunki fizyczne panowaly w chwili poczatkowej. Po uptywie 10 s

od momentu wybuchu, czyli pod koniec tzw. ery Plancka temperatura materii

miata wynosi¢ 10% K przy gestosci 10% kg/m®. W czasie ery hadronowej, trwa-
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jacej do 10™* s od wybuchu, cata przestrzen Wszechswiata byla wypetniona pro-
mieniowaniem wyniktym z anihilacji czastek i antyczastek oraz hadronami two-
rzacymi si¢ w czasie zderzen fotonow. Pod koniec ery hadronowej temperatura
wynosita juz tylko 10" K przy gestosci materii rzedu 10*” kg/m®. Po erze hadro-
nowej nastapila era leptonowa trwajaca az do chwili 10* s od wybuchu. Tempe-
ratura i gesto$é pod koniec tej ery spadty odpowiednio do 10" K i 10" kg/m®,
Spodziewana, cho¢ niestwierdzong jeszcze obserwacyjnie pozostatoscia po erze
leptonowej ma by¢ tzw. tlo neutrinowe. Ggsto$¢ materii zmalala w erze lepto-
nowej wystarczajaco, by powstajace w reakcjach neutrina przestaty efektywnie
oddzialywa¢ z materia. Po erze leptonowej nastapi¢ miata era promienista, kto-
ra trwata do okoto 3-10° lat. W poczatkowych minutach tej ery byty spehione
warunki dla efektywnego zachodzenia reakcji syntezy wodoru w hel. W tym
krétkim okresie ustality sie¢ wyjSciowe proporcje w obfitosciach tych dwu pier-
wiastkow. Pod koniec ery promienistej, gdy temperatura i ggstos¢ zmalaty od-
powiednio do okoto 10* K i 10™® kg/m® , Wszechswiat stat si¢ do$¢ rzadkim, by
uwolnito si¢ promieniowanie przestajac efektywnie oddzialywac¢ z materia. Mi-
krofalowe promieniowanie tta (przez zwolennikow teorii Wielkiego Wybuchu
nazywane cz¢sto promieniowaniem reliktowym) jest interpretowane jako pa-
miatka po tej fazie ewolucji Wszechswiata. Ostatnia era w historii Wszechswiata
to trwajaca do chwili obecnej era materii. Przy bardzo juz malych gestosciach
1 w niskich temperaturach wigkszo$¢ atomow znajduje si¢ w stanie neutralnym,
a nie w stanie plazmy. Promieniowanie oddziatuje bardzo stabo z materia
I mozliwe staja si¢ procesy skupiania si¢ materii w obtoki, a w konsekwencji
tworzenie si¢ gwiazd czy galaktyk.

Teoria Wielkiego wybuchu ma wielu zwolennikow 1 wielu przeciwnikow. Tak
jedni jak 1 drudzy widza stabe punkty teorii, zwlaszcza w Swietle pojawiajacych
si¢ nowych faktow obserwacyjnych. Zwolennicy teorii staraja si¢ ja ulepszac
tak, by nowe fakty znajdowaly w niej wyttumaczenie. Przeciwnicy uwazaja, ze
pora zakonczy¢ z moda na Wielki Wybuch 1 probuja tworzy¢ teorie alternatyw-
ne.

Wszystko wskazuje na to, ze jeszcze wiele nowych faktow obserwacyjnych na-
lezy zgromadzi¢, a w stosunku do tych ktore juz istnieja, zrewidowac interpreta-
cje¢, zanim poglady na temat ewolucji Wszechswiata zostana dostatecznie usci-
Slone.

Cwiczenia

269. Wartos¢ statej Hubble’a otrzymana na poczatku (przez samego Hubble’a)
wynosita 530 km s™ Mps™. Jaka warto$¢ statej otrzymatby Hubble, gdyby
wiedzial, Ze wyznaczone przez niego odlegtosci sa az 7-krotnie zanizone?

(Rozw.: 75.7)

270. Zwolennicy hipotezy wielkiego wybuchu wyliczaja wiek Wszech$wiata
jako odwrotno$¢ statej Hubble’a. Jak stary jest dla nich Wszech$wiat, jesli
za stala Hubble’a przyjma warto$¢ 75 km s™ Mps™?
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— zwierciadlny 56
temperatura barwna 128
— efektywna 130

teoria Wielkiego Wybuchu 183
tlo neutrinowe 184

typy widmowe 143

Uran 121

wahadto Foucaulta 77

Wenus 107

wezel 91

— wstepujacy 92

— zstepujacy 92

wiatr stoneczny 135

wielko$¢ gwiazdowa 139

— — absolutna 140

— — widoma 140

wodor migdzygwiazdowy 168

wschodzaco-zachodzace ciala niebie-

skie 27

wschody i zachody 27
wskaznik barwy 164
wspotrzedne ekliptyczne 16
— galaktyczne 17

— horyzontalne 10

— réwnikowe godzinne 12
— — rownonocne 13

— sferyczne 8

wysokos¢ 11

wzor Pogsona 140
zaczernienie 60

za¢mienie Ksi¢zyca 92
zdolnos$¢ rozdzielcza 58
zenit 7

Ziemia 112

zjawisko sit przyptywowych 82
zaczenie 97

zmiana fazy 89

187



Dodatek A

Tabela la. Usrednione momenty dni, do ktorych odnosza si¢ wspotrzedne Stonca podane
w tabeli Ib. (Przyktad uzycia tabel Ia i Ib podano w rozdziale 2 (przyktad 2.2)). Licz-
ba —1 wystepujaca przy niektorych warto$ciach w tabeli Ia oznacza, ze odczytane
wartosci nalezy odnies¢ do dnia poprzedniego. (Tabele Ia 1 Ib pobrano z ksiazki Jana
Mietelskiego ,,Astronomia w geografii” — PWN Warszawa, 1989).

i Lata zwykle Rok przestepny
Czterolecie | 4 2 3 d02811  od28 1l
1993 -1996 | 0°.60 0°84 | 1°.09 1°.33 09,33
1997 - 2000 | 0.57 0.81| 1.05 1.30 0.30
2001 — 2004 | 0.54 0.78| 1.02 1.27 0.27
2005 —-2008 | 0.51 0.75| 0.99 1.23 0.23
2009 — 2012 | 0.48 0.72| 0.96 1.20 0.20
2013 - 2016 | 0.45 0.69| 0.93 1.17 0.17
2017 — 2020 | 0.41 0.66| 0.90 1.14 0.14
2021 —2024 | 0.38 0.62| 0.87 1.11 0.11
2025 -2028 | 0.35 0.59| 0.84 1.08 0.08
2029 — 2032 | 0.32 0.56| 0.80 1.05 0.05
2033 -2036 | 0.29 0.53| 0.77 1.02 0.02
2037 — 2040 | 0.26 0.50| 0.74 0.98 0.98 -1
2041 —2044 | 0.23 0.47] 0.71 0.95 0.95-1
2045 -2048 | 0.20 0.44] 0.68 0.92 0.92 -1
2049 — 2052 | 0.16 0.41] 0.65 0.89 0.89 -1
2053 - 2056 | 0.13 0.37| 0.62 0.86 0.86 -1
2057 —2060 | 0.10 0.34] 0.59 0.83 0.83-1
2061 — 2064 | 0.07 0.31] 0.55 0.80 0.80 -1
2065 — 2068 | 0.04 0.28| 0.52 0.77 0.77 -1
2069 — 2072 | 0.01 0.25| 0.49 0.73 0.73-1
2073-2076 | 0.98-1 | 0.22]| 0.46 0.70 0.70 -1
2077 -2080 | 0.95-1 | 0.19] 0.3 0.67 0.67 -1
2081 -2084 | 0.91-1 | 0.16] 0.40 0.64 0.64 -1
2085 -2088 | 0.88-1 | 0.13]| 0.37 0.61 0.61-1
2089 -2092 | 0.85-1 | 0.09| 0.34 0.58 0.58 -1
2093 -2096 | 0.82-1 | 0.06] 0.30 0.55 0.55-1
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Tabela Ib. Wspotrzedne rownikowe Stonca oraz rownanie czasu dla poszczegélnych dni
roku. DM 1 DR oznaczaja odpowiednio dzien miesiaca i dzien roku. Uzywaé w polaczeniu

z tabelg la.
DM | DR o Ao S DM |DR o Ad. S
I 1 1 | 18"48M7 [-3™7| _p2o58’ 9 40 | 21 33.0 [-14.3| -14 33
2 2 | 18 531 | 42 | —22 53 10 | 41 ] 21 37.0 [-14.3| -14 13
3 3 18576 |47 2247 11 | 42 | 21 409 [-14.3] -13 53
4 4 | 19 019 | 5.1 | —22 41 12 | 43| 21 449 [-143| -13 33
5 5 | 19 063 | 5.6 | —22 34 13 | 44 | 21 488 [-14.2| -13 13
6 6 | 19 107 | 6.0 | —22 27 14 | 45 | 21 52.7 |-14.2| -12 53
7 7 | 19 151 | 6.4 | —2219 15 | 46 | 21 56.6 |-14.2| —12 32
8 8 | 19195 [ 69 22 11 16 | 47 | 22 005 [-141| -12 11
9 9 | 19 238 | .73 | —22 03 17 | 48 | 22 04.3 [-14.0| -11 50
10 | 10 | 19 282 | —7.7 | 21 54 18 | 49 | 22 08.2 [-14.0| -11 29
11 11 | 19 325 | 81 | —21 44 19 [ 50 [ 22 12.0 [-13.9| -11 08
12 | 12| 19 368 | -85 | —21 35 20 |51 ] 22 159 [-13.8] -10 46
13 | 13 | 19 41.1 | 88 | —21 25 21 |52 ] 22197 [-136] -10 25
14 | 14 | 19 455 | 92 | —21 14 22 | 53] 22235 [-135] -10 03
15 | 15 | 19 499 | —9.6 | —21 03 23 | 54 | 22273 [-134] -9 41
16 |16 | 19540 | 99| —20 52 24 |55 | 22311 [-132] -9 19
17 | 17 | 19 58.3 [-10.2| —20 40 25 |56 | 22 349 [-13.1| -8 56
18 | 18 | 20 02.6 |-105| —20 48 26 |57 | 22 387 [-129] -8 34
19 [ 19| 20 06.8 [-10.9] —20 15 27 | 58 | 22 425 |-127| -8 11
20 | 20 | 20 11.1 |-11.1] —20 02 28 |59 | 22 462 [-126] -7 49
21 | 21 | 20 153 |-11.4| —19 49 I 1 |60 | 22500 [-124] -7 26
22 | 2220195 [-11.7] -19 35 2 61 | 22 53.7 |-12.2| -7 03
23 | 23| 20 237 [-12.0] —19 21 3 62 | 22 57.4 [-11.9] -6 40
24 | 24| 20 279 [-12.2] -19 06 4 63 | 23 01.2 |-11.7| —6 17
25 | 25| 20 321 [-12.4] -18 52 5 64 | 23 049 [-115] 554
26 | 26 | 20 36.2 |-12.7] -18 37 6 65 | 23 086 |-11.3| 5 31
27 | 27 | 20 404 [-12.9] -18 21 7 66 | 23 12.3 [-11.0| -5 07
28 | 28 | 20 445 [-13.1] -18 05 8 67 | 23 16.0 [-10.8] —4 44
29 | 29| 20 486 |[-13.2] -17 49 9 68 | 23 19.7 [-105| —4 20
30 |30 20527 [-13.4] -17 33 10 | 69 | 23 23.4 |-10.3| -3 57
31 | 31] 20568 |-135] -17 16 11 | 70 | 23 27.0 |-10.0| -3 33
I 1 | 32| 20009 [-13.7] -16 59 12 | 71123307 | 97| -310
2 33 | 21 05.0 [-13.8] -16 41 13 | 72| 23344 | 95| -2 46
3 34 | 21 09.0 [-13.9] -16 24 14 | 73123381 |-92| 22
4 35 | 21 131 [-14.0] -16 06 15 | 74 | 23 41.7 | 89| -159
5 36 | 21 17.1 [-14.1] -15 48 16 | 75| 23454 | 86| -125
6 37 | 21 211 |-141] —15 29 17 |76 | 23490 | 83| -111
7 38 | 21 251 [-142] -15 11 18 | 77 | 23527 | 80| -0 48
8 39 | 21 291 [-142] 14 52 19 | 78| 23563 | -78| 024
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DM DR o Aol o DM DR o Aol o
20 79 0 000 | -75 0 00 V 1 121 2 35.2 2.9 15 12
21 80 0036 | 7.2 0 24 2 122 | 2 39.0 3.1 15 30
22 81 0 073 | -6.9 0 47 3 123 2 42.8 3.2 15 47
23 82 0 109 | -6.6 11 4 124 2 46.7 3.3 16 05
24 83 0 146 | -6.3 135 5 125 2 50.5 3.4 16 22
25 84 0 18.2 | -6.0 1 58 6 126 | 2 54.4 3.4 16 39
26 85 0 21.8 | 5.7 2 22 7 127 | 2 58.3 3.5 16 55
27 86 0255 | 54 2 45 8 128 3 02.2 3.6 17 12
28 87 0291 | 51 3 09 9 129 | 3 06.0 3.6 17 28
29 88 0 328 | 4.7 3 32 10 130 | 3 09.9 3.6 17 44
30 89 0364 | 44 3 55 11 131 3 13.9 3.7 17 59
31 90 0 40.0 | 4.1 4 19 12 132 3 17.8 3.7 18 14
v 1 91 0 43.7 | -3.8 4 42 13 133 3 21.7 3.7 18 29
2 92 0 473 | -3.6 5 05 14 134 3 25.7 3.7 18 43
3 93 0510 | 33 5 28 15 135 3 29.6 3.7 18 58
4 94 0546 | -3.0 5 51 16 136 | 3 33.6 3.7 19 12
5 95 0 583 | -2.7 6 13 17 137 3 375 3.7 19 25
6 96 1019 | 24 6 36 18 138 | 3 415 3.6 19 38
7 97 1056 |-21 6 59 19 139 | 3 455 3.6 19 51
8 98 1092 | -18 721 20 140 | 3 495 3.5 20 04
9 99 1129 | -15 7 43 21 141 | 3 535 3.5 20 16
10 100| 1 16.6 | -1.3 8 06 22 142 | 3 575 3.4 20 28
11 101| 1 203 | -1.0 8 28 23 143 | 4 01.6 3.3 20 39
12 102 1 239 | -0.7 8 50 24 1441 4 05.6 3.2 20 50
13 103| 1 276 | -05 9 11 25 145 4 09.6 3.1 21 01
14 104 1 31.3 | -0.2 9 33 26 146 | 4 13.7 3.0 21 12
15 105| 1 35.0 0.0 9 54 27 147 4 17.7 2.9 21 22
16 106 | 1 38.7 0.2 10 16 28 148 | 4 21.8 2.8 21 31
17 107 1 424 0.5 10 37 29 149 4 25.9 2.6 21 41
18 108 | 1 46.2 0.7 10 58 30 150 4 29.9 2.5 21 50
19 109 | 1 49.9 0.9 11 19 31 151 | 4 34.0 2.4 21 58
20 110 | 1 53.6 1.1 11 39 VI 1 |[152| 4 38.1 2.2 22 07
21 111 1574 1.3 12 00 2 153 | 4 42.2 2.0 22 14
22 112 2 01.1 15 12 20 3 154 4 46.3 1.9 22 22
23 113 | 2 04.9 1.7 12 40 4 155| 4 50.4 1.7 22 29
24 114 | 2 08.6 1.9 13 00 5 156 | 4 54.6 15 22 35
25 115 2 124 2.1 13 19 6 157 | 4 58.7 1.4 22 42
26 116 | 2 16.2 2.2 13 39 7 158 | 5 02.8 1.2 22 47
27 117 | 2 19.9 2.4 13 58 8 159 5 06.9 1.0 22 53
28 118 | 2 23.7 2.5 14 17 9 160 5 111 0.8 22 58
29 119 | 2 275 2.7 14 35 10 161 | 5 15.2 0.6 23 03
30 120| 2 31.3 2.8 14 54 11 162 | 5 194 0.4 23 07
12 163 | 5 235 0.2 23 11




DM DR o Ao o DM DR o Aol o
13 164 | 5 27.7 0.0 23 14 26 207 | 8 236 | 6.5 19 21
14 165| 5 31.8 | -0.2 23 17 27 208 | 8 276 | -6.5 19 07
15 166| 5 36.0 | 04 23 20 28 209 8 315 | 64 18 54
16 167 5 40.1 | -0.7 23 22 29 210| 8 354 | 64 18 39
17 168 | 5 443 | -0.9 23 24 30 211 | 8 39.3 | 64 18 25
18 169 5484 | -1.1 23 25 31 212 | 8 432 | -6.3 18 10
19 170 5526 | -1.3 23 26 VIII 1|213| 8 471 | -6.3 17 55
20 171 556.8 | -15 23 26 2 214 | 8 51.0 | -6.2 17 40
21 172 6 00.9 | -1.7 23 27 3 215| 8 548 | -6.1 17 24
22 173 6 05.1 | -2.0 23 26 4 216 | 8 58.7 | -6.0 17 08
23 174 6 09.3 | -2.2 23 25 5 217 9 025 | -5.9 16 52
24 175 6 134 | -24 23 24 6 218 | 9 064 | -5.8 16 36
25 176 | 6 17.6 | -2.6 23 23 7 219 9 10.2 | 5.7 16 19
26 177 6 21.7 | -2.8 23 21 8 220 9 140 | -5.6 16 02
27 178 6 259 | -3.0 23 19 9 221 9178 | 54 15 45
28 179 6 30.0 | 3.2 23 16 10 222 | 9 216 | 5.3 15 27
29 180| 6 34.2 | 3.4 23 13 11 223 9 254 | 5.1 15 09
30 181 6 38.3 | -3.6 23 09 12 2241 9 29.2 | 5.0 14 51
VII'1 [182] 6 422 | -3.8 23 05 13 225 9 329 | 438 14 33
2 183 | 6 46.6 | 4.0 23 01 14 226 | 9 36.7 | 4.6 14 15
3 184 | 6 50.7 | 4.2 22 56 15 227 9 404 | 44 13 56
4 185| 6 548 | 4.4 22 51 16 228 | 9 442 | 4.2 13 37
5 186 6 589 | 45 22 45 17 229 | 9 479 | 4.0 13 18
6 187 | 7 03.0 | 4.7 22 39 18 230 9 516 | -3.8 12 58
7 188 7 07.1 | 4.9 22 33 19 231 | 9 553 | -35 12 39
8 189 7 11.2 | 5.0 22 26 20 232 9 59.1 | -3.3 12 19
9 190| 7 153 | 5.2 22 19 21 233 | 10 02.7 | -3.1 11 59
10 191 7 194 | -5.3 22 11 22 234 | 10 06.4 | -2.8 11 39
11 192 7 235 | 55 22 03 23 235| 10 10.1 | -2.6 11 19
12 193| 7 276 | 5.6 21 55 24 236 | 10 138 | -2.3 10 58
13 194 7 316 | 5.7 21 46 25 237 | 10 175 | 2.0 10 37
14 195 7 35.7 | 5.8 21 37 26 238 | 10 21.1 | -1.7 10 17
15 196 | 7 39.7 | -5.9 21 28 27 239 | 10 248 | 1.4 9 56
16 197 7 438 | -6.0 21 18 28 240 | 10 28.4 | -1.2 9 34
17 198 7 478 | -6.1 21 08 29 241 | 10 32.1 | -0.9 9 13
18 199| 7 518 | -6.2 20 57 30 242 | 10 35.7 | 0.6 8 52
19 200 7 55.8 | -6.3 20 47 31 243 | 10 39.3 | -0.2 8 30
20 201 | 7 598 | -6.3 20 35 IX 1 |244| 10 43.0 | 0.1 8 08
21 202| 8 03.8 | 6.4 20 24 2 245 10 466 | 04 7 46
22 203| 8 07.8 | 6.4 20 12 3 246 | 10 50.2 | 0.7 7 24
23 204| 8 11.8 | 6.4 20 00 4 247 | 10 53.8 | 1.1 7 02
24 205| 8 15.8 | 6.5 19 47 5 248 | 10 574 | 14 6 40
25 206 | 8 19.7 | -6.5 19 34 6 249 | 11 01.0 1.7 6 18
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DM DR o Aol o DM DR o Aol o
7 250 11 046 | 21 5 55 20 293 | 13 41.0 | 15.2 | 10 29
8 251 | 11 08.2 2.4 5 33 21 294 | 13 44.8 | 154 | -10 50
9 252 11 11.8 2.8 510 22 295 13 48.6 | 155 | 11 12
10 253 | 11 154 | 31 4 47 23 296 | 13 52.4 | 15.7 | 11 33
11 254 | 11 19.0 | 35 4 25 24 297 | 13 56.2 | 158 | 11 53
12 255 | 11 226 | 3.8 4 02 25 298| 14 00.0 | 159 | -12 14
13 256 | 11 26.2 | 4.2 3 39 26 299 | 14 039 | 16.0 | -12 35
14 257 | 11 298 | 45 3 16 27 300 14 07.7 | 16.1 | 12 55
15 258 | 11 334 | 49 2 53 28 301 14 116 | 16.2 | 13 15
16 259 | 11 37.0 | 5.2 2 29 29 302 | 14 155 | 16.3 | -13 35
17 260 | 11 40.6 | 5.6 2 06 30 303 | 14 19.3 | 16.3 | —-13 55
18 261 | 11 441 5.9 143 31 304 | 14 23.2 | 164 | 14 14
19 262 | 11 47.7 6.3 120 X1 305 14 27.2 | 164 | -14 33
20 263 | 11 51.3 | 6.6 0 56 2 306 14 31.1 | 164 | -14 52
21 264 | 11 54.9 7.0 0 33 3 307 | 14 35.0 | 164 | 15 11
22 265 | 11 585 | 7.3 0 10 4 308 | 14 39.0 | 164 | -15 30
23 266 | 12 02.1 | 7.7 -0 14 5 309 | 14 429 | 16.4 | 15 48
24 267 | 12 05.7 | 8.0 -0 37 6 310 | 14 46.9 | 16.3 | 16 06
25 268 | 12 09.3 | 84 -1 00 7 311 | 14 509 | 16.3 | -16 24
26 269 | 12 129 | 8.7 -1 24 8 312 | 14 549 | 16.2 | -16 41
27 270 | 12 16,5 | 9.1 -1 47 9 313 | 14 59.0 | 16.1 | 16 58
28 271 12 201 | 94 -2 10 10 314 | 15 03.0 | 16.0 | 17 15
29 272 | 12 23.7 | 9.7 -2 34 11 315 15 07.0 | 159 | -17 32
30 273 | 12 27.3 | 10.1 -2 57 12 316 | 15 11.1 | 158 | 17 48
X 1 274 | 12 30.9 | 104 -3 20 13 317 | 15 15.2 | 15.7 | 18 04
2 275 | 12 34.6 | 10.7 -3 44 14 318 | 15 19.3 | 155 | -18 20
3 276 | 12 38.2 | 11.0 -4 07 15 319 15 234 | 153 | -18 35
4 277 | 12 41.8 | 11.3 -4 30 16 320 | 15 275 | 152 | -18 50
5 278 | 12 455 | 11.6 -4 53 17 321 | 15 31.7 | 150 | 19 05
6 279 12 49.1 | 11.9 -5 16 18 322 | 15 35.8 | 14.7 | -19 19
7 280 | 12 52.8 | 12.2 -5 39 19 323 | 15 400 | 145 | -19 33
8 281 | 12 56.4 | 12.5 -6 02 20 324 | 15 44.2 | 143 | -19 47
9 282 | 13 00.1 | 12.8 -6 25 21 325 15 48.4 | 140 | —-20 00
10 283 | 13 03.8 | 13.0 -6 48 22 326 | 15 52.6 | 13.8 | -20 13
11 284 | 13 07.7 | 13.3 -7 10 23 327 | 15 56.8 | 135 | -20 26
12 285 13 11.2 | 135 -7 33 24 328 | 16 01.0 | 13.2 | -20 38
13 286 | 13 149 | 13.8 -7 55 25 329 | 16 05.3 | 129 | —-20 50
14 287 | 13 18.6 | 14.0 -8 18 26 330 | 16 095 | 126 | -21 01
15 288 | 13 22.3 | 14.2 -8 40 27 331 16 13.8 | 12.3 | 21 12
16 289 | 13 26.0 | 145 -9 02 28 332 16 18.1 | 119 | -21 23
17 290 | 13 29.8 | 14.7 -9 24 29 333 16 22.3 | 11.6 | -21 33
18 291 | 13 335 | 14.8 -9 46 30 334 | 16 26.6 | 11.2 | -21 43
19 292 | 13 37.3 | 15.0 | -10 07
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DM DR o Ao o DM DR o Aol o

XIl'1l |33 16 31.0 | 109 | -21 52 17 351 17 41.1 | 3.8 -23 22
2 336 | 16 353 | 105 | 22 01 18 352 | 17 456 | 3.3 -23 24
3 337 16 39.6 | 10.1 | —22 09 19 353 | 17 50.0 | 2.8 -23 25
4 338 | 16 44.0 | 9.7 -22 17 20 354 | 17 545 | 2.3 -23 26
5 339 16 48.3 | 9.3 22 25 21 355 17 589 | 1.8 -23 26
6 340 | 16 52.7 | 8.9 22 32 22 356 | 18 03.3 | 1.3 -23 26
7 341 16 57.0 | 84 -22 39 23 357 | 18 07.8 | 0.8 -23 26
8 342 | 17 014 | 8.0 —22 46 24 358 | 18 12.2 | 0.3 -23 25
9 343 | 17 05.8 | 7.5 -22 51 25 359 18 16.7 | -0.2 | -23 23
10 344 17 102 | 7.1 -22 57 26 360 18 21.1 | -0.7 | -23 21
11 345 17 146 | 6.6 -23 02 27 361 18 255 | -1.2 | -23 19
12 346 | 17 19.0 | 6.2 -23 06 28 362 | 18 30.0 | -1.7 | -23 16
13 347 | 17 234 | 5.7 -23 11 29 363 | 18 344 | -2.2 | -23 12
14 348 | 17 279 | 5.2 -23 14 30 364 | 18 38.8 | -2.6 | —23 09
15 349 | 17 32.3 | 4.7 -23 17 31 365 18 43.2 | -3.1 | -23 04
16 350 17 36.7 | 4.2 -23 20
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Tabela 1. Podstawowe dane o planetach. W kolumnach podano dla kazdej z planet: wielka
potos orbity w jednostkach astronomicznych a, mimosérod e, okres obiegu dookota Stonca
w latach T, nachylenie orbity do ekliptyki i, promien rownikowy w kilometrach R, okres
obrotu na roéwniku t, mase planety w masach Ziemi m oraz liczbe naturalnych ksi¢zycow N
(ilo$¢ odkrywanych ksiezycoéw u olbrzymich planet zwigksza si¢ w miar¢ doskonalenia
technik obserwacyjnych).

a e T i R ¢ m N
[-al [lata] [°] [km] [Mz]
Merkury | 0.387|0.2056| 0.24084 | 7 2440 58965 0.0552
Wenus 0.72310.0068| 0.61515| 3 6052 243°01 0.8149
Ziemia 1.000(0.0167| 1.00004 | O 6378 23"56™M04° 1
Mars 1.52410.0934| 1.8808 1.8 3402 24"37M23° | 0.1074 2

Jowisz 5.203/0.0483 | 11.862 1.3 | 71492 9"51" 317.8 63

Planeta

OO

Saturn 9.539(0.0560 | 29.456 2.5 | 60268 10"14" 95.162 | 61
Uran 19.191]0.0461 | 84.07 0.8 | 25559 17"24" 14.536 | 27
Neptun [30.061|0.0100|164.81 1.8 | 24764 17"50™ 17.147 | 13

Pluton |39.529|0.2484 | 248.53 17.1 1187 6°.38718 0.002 5

Tabela I11. Najblizsze gwiazdy. W poszczegdlnych kolumnach podano: rektascensjg
gwiazdy, deklinacjg, widoma 1 absolutng wielko$¢ gwiazdowa, paralaksg oraz odlegtos¢.

Nazwa a (1950) | §(1950) | m M | =[] r [ps]
Proxima Centauri | 14"26™.3 —62°28’ | 107 | 151 | 0762 | 1.31
o, Centauri A 14 36.2 —60 38 0.1 4.5 0.760 1.32
o, Centauri B 14 36.2 —-60 38 15 5.7 0.760 1.32
Gwiazda Barnarda | 17 55.4 4 24 95| 13.2 0.552 1.81
Wolf 359 10 54.1 7 19 135 | 16.7 0.431 2.32
BD +36°2147 11 00.6 36 18 75| 105 | 0402 | 249
o, Canis Maioris A 6 42.9 -16 39 -1.5 14 | 0.377 2.65
o, Canis Maioris B 6 42.9 -16 39 8.7 10.1 | 0.377 2.65
Luyten 726-8 A 1 36.4 -18 13 125 | 153 | 0365 | 2.74
Luyten 726-8 B 1 36.4 -18 13 13.0 | 15.8 0.365 2.74
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Tabela 1V. Najjasniejsze gwiazdy. W kolumnach podano: rektascensje i deklinacj¢ na epoke
1950.0, widoma wielko$¢ gwiazdowa w zakresie V, wskaznik barwy B-V, paralaks¢ oraz

absolutna wielkos¢ gwiazdowa.

Nazwa o o My B-V 7 [”] My
oCma (Syriusz) 6" 42™.9 ~16° 39’ -1.45 -0.10 0377 1.4
oCar (Conopus) 6 228 -52 40 -0.72 +0.16 0.018| 4.4
oCen(Rigil Kent) | 14 36.2 —60.38 -0.27 +0.71 0.760| 4.4
oBoo(Arctur) 14 134 19 27 0.06 +1.24 0.091| -0.2
oLyr(\Vega) 18 35.2 38 44 0.00 0.00 0.123| 05
oAur(Capella) 5 13.0 45 57 0.01 0.81 0.071| -0.6
BOri(Rigel) 5121 -8 15 0.15 -0.03 0.004| -7.0
oCmi(Procjon) 7 36.7 521 0.35 0.43 0.287| 26
oEri(Achernar) 1359 —57 29 0.49 -0.17 0.029| -2.2
BCen(Hadar) 14 0.3 —60 08 0.63 -0.24 0.008| -5.0
oOri(Betelgeuse) 5 525 7 24 | zmienna 1.86 0.006| —
oAgl(Altair) 19 48.3 8 44 0.74 0.23 0.198| 23
oCru(Acrux) 12 23.8 —62 49 0.83 —0.26 0.012| -3.7
oTau(Aldebaran) 4 33.0 16 25 0.86 1.55 0.048| -0.8
oSco(Antares) 16 26.3 -26 19 0.89 1.83 0.008| 4.7
oVir(Spica) 13 22.6 -10 54 0.96 —0.25 0.015| -31
BGem(Pollux) 7 423 28 09 1.13 1.00 0.093| 1.0

Tabela V. Wybrane state i wielko$ci czgsto uzywane w astronomii.
Jednostka astronomiczna (1 j.a.) 1.496-10" m

Rok swietlny (1 r.$w.)

63240 j.a. = 9.467-10"° m

Parsek (1 ps)

206265 j.a. = 3.086-10*° m

Masa Ziemi

5.9753-10%* kg

Masa Stonca

1.989-10% kg

Masa protonu

1.6721:10 %" kg

Stosunek masy Ziemi do masy Ksigzyca

81.3

Rok zwrotnikowy (31556926 sekund)

365.2422 $rednich dob stonecznych

Rok gwiazdowy

365.2564 $rednich dob stonecznych

Stala stoneczna 1360 W-m ™2
Moc promieniowania Stonca 3.82:10° W
Promien Storca 6.96 -10° m

Stata grawitacji (G)

6.672:10 * m*kg s

Predkos$¢ swiatla w prozni

2.997925.108 m-s*

Nachylenie ekliptyki do rownika (€)

23°.44

Stata Plancka (h)

6.6256.10°4J s

Stata Boltzmanna (k)

1.3805-10 2 J K

Stata Stefana-Boltzmanna (c)

5.669-10 °m2.K*W
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Tabela VI. Wykaz gwiazdozbiorow. Obok znakow zodiakalnych zamieszczono ich symbole.
Wytluszczone w kolumnie trzeciej gwiazdozbiory sa w catosci lub czgsciowo dostrzegalne
z Polski. Oznaczenia z e r i g po skrocie gwiazdozbioru oznaczaja ze gwiazdozbior jest zo-
diakalny (z), ze jest przecinany przez ekliptyke (), ze jest przecinany przez rownik niebieski
(r) oraz ze jest przecinany przez réwnik galaktyczny (g). Gwiazdozbiorom ze znaczkiem

H nadat nazw¢ Jan Heweliusz.

Nazwa lacinska Dopelniacz Skrot

Symbol nazwy lac. Uwagi Nazwa polska

ymbo wy lac ag

Andromeda Andromedae And Andromeda
Antlia Antliae Ant Pompa
Apus Apodis Aps Rajski Ptak
Aquarius poe Aquarii Agr zer [Wodnik
Aquila Aquilae Aql rg | Orzet
Ara Arae Ara g | Ofltarz
Aries Y Arietis Ari z e |Baran
Auriga Aurigae Aur g | Woznica
Bootes Bootis Boo Wolarz
Caelum Caeli Cae Rylec
Camelopardalis Camelopardalis Cam g | Zyrafa
Cancer S5 Cancri Cnc z e |Rak
Canes Venatici Canum Venaticorum |CVn H | Psy Gonceze
Canis Maior Canis Maioris CMa g | Wielki Pies
Canis Minor Canis Minoris CMi r | Maty Pies
Capricornus Yo Capricorni Cap z e | Koziorozec
Carina Carinae Car g [Kil
Cassiopeia Cassiopeiae Cas g | Kasjopeja
Centaurus Centauri Cen g | Centaur
Cepheus Cephei Cep g | Cefeusz
Cetus Ceti Cet r | Wieloryb
Chamaeleon Chamaeleontis Cha Kameleon
Circinus Circini Cir g | Cyrkiel
Columba Columbae Col Gotab
Coma Berenices Comae Berenices Com Warkocz Bereniki
Corona Australis Coronae Australis CrA Korona Potudniowa
Corona Boraelis Coronae Borealis CrB Korona p6inocna
Corvus Corvi Crv Kruk
Crater Crateris Crt Puchar
Crux Crucis Cru g | Krzyz
Cygnus Cygni Cyg g |Labedz
Delphinus Delphini Del Delfin
Dorado Doradus Dor Ztota Ryba
Draco Draconis Dra Smok
Equuleus Equulei Equ Zrebie
Eridanus Eridani Eri r | Erydan
Fornax Fornacis For Piec
Gemini IT Geminorum Gem zeg|Bliznigta
Grus Gruis Gru Zuraw
Hercules Herculis Her Herkules
Horologium Horologii Hor Zegar
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Nazwa lacinska Dopelniacz Skrot
. Nazwa polska

Symbol nazwy lac. Uwagi
Hydra Hydrae Hya r |Hydra
Hydrus Hydri Hyi Waz Wodny
Indus Indi Ind Indianin
Lacerta Lacertae Lac H | Jaszczurka
Leo 8 Leonis Leo zer|lLew
Leo Minor Leonis Minoris Lmi H | Maty Lew
Lepus Leporis Lep Zajac
Libra £ Librae Lib z e |Waga
Lupus Lupi Lup Wilk
Lynx Lyncis Lyn H | Ry$
Lyra Lyrae Lyr Lutnia
Mensa Mensae Men Gora Stotowa
Microscopium Microscopii Mic Mikroskop
Monoceros Monocerotis Mon r g | Jednorozec
Musca Muscae Mus Mucha
Norma Normae Nor g | Wegielnica
Octans Oktantis Oct Oktant
Ophiuchus Ophiuchi Oph erg |Wgzownik
Orion Orionis Ori r g |Orion
Pavo Pavonis Pav Paw
Pegasus Pegasi Peg Pegaz
Perseus Persei Per g | Perseusz
Phoenix Phoenicis Phe Feniks
Pictor Pictoris Pic Malarz
Pisces H Piscium Psc zer |Ryby
Piscis Austrinus Piscis Austrini PsA Ryba Potudniowa
Puppis Puppis Pup g |Rufa
Pyxis Pyxidis Pyx Kompas
Reticulum Reticuli Ret Sie¢
Sagitta Sagittae Sge g | Strzata
Sagittarius X Sagittarii Sgr  zeg|Strzelec
Scorpius m, Scorpii Sco  zeg|Skorpion
Sculptor Sculptoris Scl Rzezbiarz
Scutum Scuti Sct H g | Tarcza (Sobieskiego)
Serpens Serpentis Ser rg|Waz
Sextans Sextantis Sex  Hr |Sekstant
Taurus g Tauri Tau zerg|Byk
Telescopium Telescopii Tel Teleskop
Triangulum Trianguli Tri Trojkat
Triangulum Australe | Trianguli Australis TrA Trojkat Potudniowy
Tucana Tucanae Tuc Tukan
Ursa Maior Ursae Maioris UMa Wielka Niedzwiedzica
Ursa Minor Ursae Minoris UMi Mata Niedzwiedzica
Vela Velorum Vel g | Zagle
Virgo |1J7) Virginis Vir zer|Panna
Volans \olantis Vol Latajaca Ryba
Vulpecula Vulpeculae Vul  Hg |Lisek
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Dodatek B. Bryk

Cosinusy kierunkowe:
Xy z , ,
(X,Y,2) = (—;—) = (cosfcosa, cosfsing, sinfd)

Wzory transformacyjne:

{msé‘mst = sinhcosg — coshsingcosa [mshmsn = sindcosg — cosdsingcost

cosdsint = —coshsina coshsina = —cosdsint
sind = sinhsing + coshcos@cosa sinh = sindsing + cosdcosgcost
cosficosd = cosdcosa cosdcosa = cosficosi
cosfisind = cosecosdsing + sinesind cosdsing = cosecosfisind — sinesinf
sinfi = —sinecosdsina + cosesind sind = sinecosfsind + cosesinfs

Wzory na wyliczanie a i t:

sind — sinhsing sinh — sindsing
cosa = cost =
coshcosg cosécos®

Wzory na wys. kulminacji:

HGN = ¢ +90°-8 HGS=90°—¢ +6 HDN =38 +¢ —90° HDS = —¢ —90°—3§
(6> 0) (0 <o) (8>-0) (8 <-0)

Czasy:

Ts=t+a T+« =0g.q T+ =tpunktu Barana

A= Olo— Qlo o=to+ 12" To=tet+ 12" T\ -Ty=A A

(Ts) To=T«+12"— 0o To=T-+12"— 0o— At

(To) Te=To - 12"+ 0o Toe=To— At

(Te) Te =To—12"+ 0o + Aa To=Te+ Act

Sita Coriolisa: F=2-m-v X @ w, = 0.00007292 s
Gnomon: tgh= ; Wahadto Foucaulta: T = b_:;
Teleskop: w =§ , 0= 2.443 , | =F@

Plywy: P, =2GM—

Planety: ':m:f:'rz = const, e==, T, = ;—1 , T, = ;Tl

Liczba Wolfa:W =10g + f, Szer.r.linii: EW = J['—If‘__*": A

‘c

198



Gwiazdy:

E=0T*% A

m = —2.5logl —14.05, m,

2GM
Tg = 2’

Cl =m(i;) —m(4,),

L EGAD)
FO=zB7
Galaktyki

max

Wspoétrzedne geograficzne wybranych miejsc:

Cieszecin
Czestochowa
Krakow

Rzepiennik Biskupi

Alfabet grecki:

A o alfa
B B beta
I' vy gamma
A 6 delta
E & epsilon
Z ( dzeta

¢ =51°17"=51°.28333(3)

¢ = 50°49"

50°.8166(6)

¢ = 50°04" = 50°.0666(6)

¢ =49°47" =

H n eta
® 0 teta
[ 1 jota
K x kappa
A A lambda

M p mi

49°.78333(3)

ni
ksi
omokron

3=

N v
E &
Oo
II =
Ppr
20

sigma

=-18°10' = -1"12"M40°
A=-19°07" = -1"16M28°
A=-19°58" = -1"19M52°
A= -21°05' = -1"24™2(0°

T 1 tau
Y v ypsilon
Y o fi
X x chi
Y vy psi
() ® omega

o 1
T=2898-10"*mkK, (A, T) = 2mhe= A7 e
e.x‘pm—l
I
—m, = 2.56053!—1 m— M =blogr— 5+ A
1
T E
T2 |
T N
EE—V == (B _I__,T) - (B _I"'F)CI
R=31—"
E(B,V)
1
AL v, a1+
Zp=—F=—, Ip=—7= | o — 1, v=H-D
A c A 1—r
N €
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Symbole czgsto uzywane w astronomii:

© Slonce
C Ksigzyc
¢ Merkury
? Wenus
® Ziemia
& Mars
2] Jowisz
h Saturn
K Uran

% Neptun
P Pluton

Sinus 1 cosinus wybranych katow:

X sin(x) cos(X)
-0°51’ -0.01483475 0.99988996
-0°35’ -0.01018091 0.99994817
23°27 0.39794863 0.91740770
49°47' 0.76360824 0.64567990
50°04’ 0.76679184 0.64189584
50°49’ 0.77512831 0.63180385
51°17' 0.78024850 0.62546965
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Baran
Byk
Bliznigta
Rak

Lew
Panna
Waga
Skorpion
Strzelec
Koziorozec
Wodnik

Ryby



