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Od autorów

Planeta Ziemia, będąc przedmiotem szczegółowych badań geo-
graficznych, nie jest odosobnionym ciałem niebieskim, ale występuje 
w określonym środowisku kosmicznym i oddziałuje z nim. Wiele faktów 
dotyczących Ziemi znajduje zrozumienie dopiero wtedy, kiedy uwzględni  
się kontekst astronomiczny. Skądinąd, geograficzne i geologiczne bada-
nia Ziemi umożliwiają astronomom lepsze zrozumienie ewolucji materii  
we Wszechświecie.

Niniejsze opracowanie jest adresowane głównie do studentów geo-
grafii. Przybliża zagadnienia astronomiczne zalecane programowo jako
szczególnie przydatne dla geografów. Jego mocną stroną pod względem 
dydaktycznym są liczne zadania oraz ich rozwiązania. W książce wpro-
wadzono ujednoliconą definicję azymutu astronomicznego, odchodząc
od wieloletniej tradycji polskojęzycznych podręczników akademickich. 
Zgodnie z tą definicją azymut liczymy od kierunku północy w prawo, 
tj. zgodnie z kierunkiem wskazówek zegara, jednakowo dla obu półkul  
globu ziemskiego.
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1. Sfera niebieska i układy współrzędnych  
w astronomii

Sferą niebieską nazwiemy sferę o zadanym środku i o dowolnym pro-
mieniu, na której powierzchnię rzutuje się położenia ciał niebieskich. Bar-
dzo często rysuje się sferę niebieską dla obserwatora umieszczonego na po-
wierzchni Ziemi na jakiejś ustalonej szerokości geograficznej. Wtedy śro-
dek sfery niebieskiej umieszczony jest w oku obserwatora. Na takiej sferze 
wygodnie jest wyróżnić pewne linie i punkty nawiązujące do bezpośred-
nich doświadczeń obserwatora. Te wyróżnione elementy sfery niebieskiej 
można sobie przyswoić analizując rys. 1.1.

Rys. 1.1. Sfera niebieska dla obserwatora znajdującego się na 
dodatniej szerokości geograficznej ϕ

Prosta pionowa przechodząca przez punkt O przecina sferę niebie-
ską w dwóch punktach, w zenicie (Z) i nadirze (Nd). Płaszczyzna pozio-
ma przechodząca przez punkt O przecina sferę wzdłuż okręgu zwanego 
horyzontem astronomicznym. Prosta równoległa do osi obrotu Ziemi,  
a przechodząca przez środek sfery niebieskiej dla obserwatora na szeroko-
ści geograficznej φ, nazywa się osią świata dla tegoż obserwatora. Przecina ona 
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sferę w punktach BN i BS nazywanych odpowiednio północnym i południo-
wym biegunem świata. Płaszczyzna przechodząca przez punkt O i prostopadła 
do osi świata przecina sferę wzdłuż okręgu nazywanego równikiem niebieskim. 
Okrąg przechodzący przez punkty Z, BS, Nd i BN, nazywany południkiem nie-
bieskim, w przecięciu z horyzontem astronomicznym wyznacza południowy 
(S) i północny (N) kierunek świata. Kierunki: wschodni (E) i zachodni (W) leżą 
na przecięciach horyzontu astronomicznego z równikiem niebieskim. Okrąg 
wyznaczony przez punkty Z, W, Nd i E nazywany jest pierwszym wertykałem. 
Punkty S, W, N i E nazywają się kardynalnymi punktami horyzontu. Okręgi 
wielkie sfery zbiegające się w punktach zenitu i nadiru noszą nazwę okręgów 
wierzchołkowych lub wertykalnych. Okręgami wielkimi na sferze nazywamy 
współśrodkowe z nią okręgi, czyli ślady przecięć sfery płaszczyznami przecho-
dzącymi przez jej środek. Okręgi na sferze, które nie są współśrodkowe z nią, 
noszą nazwę okręgów małych. Małe okręgi w płaszczyznach równoległych do 
płaszczyzny horyzontu noszą nazwę almukantarów.

Jeśli chce się opisywać położenia ciał niebieskich na sferze, należy z 
nią sztywno związać układ odniesienia. Zwyczajowo wyróżnia się jakiś 
okrąg wielki na sferze oraz prostą prostopadłą do płaszczyzny tego okręgu 
i przechodzącą przez jego środek.

Rys. 1.2. Kartezjański (prawoskrętny) układ 
współrzędnych sprzężony ze sferą
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W płaszczyźnie wyznaczonej przez okrąg wyróżnia się dwie proste prze-
cinające się pod kątem prostym w środku sfery (rys.1.2). Te dwie proste, uzu-
pełnione o prostą prostopadłą do płaszczyzny okręgu, dają podstawę do defi-
niowania układów odniesienia. Taki zespół trzech wzajemnie prostopadłych 
prostych można traktować jako przestrzenny, kartezjański układ współrzęd-
nych, jeśli punkt przecięcia się prostych uznać za początek, a osiom nadać 
nazwy i przypisać jednostki.

Mając już zdefiniowany układ współrzędnych, możemy w sposób jed-
noznaczny określać położenie dowolnego punktu P na sferze podając trójkę 
liczb (x,y,z). Można to położenie określić również inaczej, sprzęgając z ukła-
dem kartezjańskim układ współrzędnych sferycznych (rys. 1.3). Wtedy poło-
żenie punktu P określa jednoznacznie trójka liczb r, α, β. Przy opisie położeń 
punktów na sferze nie jest istotny promień sfery r i wystarczy operować ką-
tami α, β lub tzw. cosinusami kierunkowymi, czyli cosinusami kątów, jakie 
promień wodzący punktu P tworzy z poszczególnymi osiami układu.

Rys. 1.3. Układ współrzędnych sferycznych
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Cosinusy kierunkowe (X,Y,Z) definiuje się odpowiednio jako:

                           (X,Y,Z)= 
lub

              (X,Y,Z)=(cosβcosα, cosβsinα, sinβ)

Położenie ciał niebieskich przyjęło się opisywać, podając współrzędne 
kątowe ich rzutów na sferę. W astronomii mają zastosowanie różne układy 
współrzędnych sferycznych. W dalszej części zostaną omówione te najważ-
niejsze. Dla wszystkich z nich cosinusy kierunkowe wybranego punktu na 
sferze będą miały postać identyczną z wyżej zdefiniowaną, z tą tylko różni-
cą, że w miejsce kątów α i β wstawimy odpowiednio typowe dla wyróżnio-
nego układu kąty długości i szerokości.

Ćwiczenia

1. Narysować sferę, wyróżnić płaszczyznę podstawową i oś główną, naryso-
wać osie układu xyz, a następnie oznaczyć położenie dowolnie obranego 
punktu A zarówno w układzie kartezjańskim, jak i w sprzężonym z nim 
układzie sferycznym.

2. Wykazać, że pomiędzy współrzędnymi x,y,z układu kartezjańskiego  
i współrzędnymi r,α,β sprzężonego z nim układu sferycznego zachodzą  
następu jące związki:       

            tgα=y/x,     tgβ= ,                     ,

    

                        x = rcosβcosα,     y =rcosβsinα,      z=rsinβ.    
 

3. Wyrazić cosinusy kierunkowe punktu A(x, y, z) poprzez kąty α, β układu 
sferycznego.

4. Dla punktu A(2, 5, 10) obliczyć wartości współrzędnych sferycznych  
i wartości cosinusów kierunkowych. 

5. Narysować sferę niebieską i zaznaczyć na niej wszystkie istotne linie  
i punkty dla szerokości geograficznej: a) 50°, b) –50° .
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6. Czy są miejsca na Ziemi, dla których równik niebieski pokrywa się  
z pierwszym wertykałem?

7. Pod jakim kątem równik niebieski przecina horyzont dla obserwatora 
znajdującego się na szerokości geograficznej: a) 50°, b) 20°, c) –30° ?

1.1. Współrzędne horyzontalne

Układ horyzontalny uzyskuje się wyróżniając dla danej sfery niebie-
skiej płaszczyznę horyzontu i kierunek pionu. Osie x,y leżące w płaszczyź-
nie horyzontu skierowuje się odpowiednio na północ i na wschód, nato-
miast oś z skierowuje się do góry (rys. 1.4a). 

Położenie punktu na sferze niebieskiej w układzie horyzontalnym 
określa się poprzez podanie dwóch współrzędnych: azymutu a i wysoko-
ści h. Azymutem obiektu na sferze niebieskiej nazywa się kąt dwuścien-
ny między półpłaszczyzną wyznaczoną przez linię pionu i przez punkt N,  
a półpłaszczyzną wyznaczoną przez linię pionu i ten obiekt. Azymut liczo-
ny jest w kierunku wschodnim i może przyjmować wartości w przedziale 
od 0º do 360º. Wysokością obiektu na sferze niebieskiej nazywamy kąt mię-

Rys. 1.4. Współrzędne horyzontalne: 
a) sprzężenie układu kartezjańskiego ze sferą, 
b) zaznaczenie azymutu i wysokości obiektu G na sferze niebieskiej
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dzy płaszczyzną horyzontu, a kierunkiem na obiekt. Wysokość może przyj-
mować wartości z przedziału od –90º do 90º i jest dodatnia nad, a ujemna 
pod horyzontem. Czasem zamiast wysokości h używa się tzw. odległości 
zenitalnej zdefiniowanej jako z = 90° – h.

Ćwiczenia

8. Gdzie należy umieścić obserwatora, aby w jego lokalnym układzie hory-
zontalnym wysokość bieguna północnego wynosiła:

                               a) 90°,             b) 0°,             c) –90° ?

9.  Narysować sferę niebieską z naniesionym układem horyzontalnym i za-
znaczyć położenia punktów o współrzędnych horyzontalnych (a, h):

           (0°,0°),             (275°,0°),             (180°, 45°),             (135°,45°)

10. Podać współrzędne horyzontalne biegunów świata i kardynalnych punk-
tów horyzontu na szerokości geograficznej φ.

11.  Na jakiej wysokości h znajduje się północny biegun świata, a na jakiej 
biegun południowy w układzie horyzontalnym zaczepionym w miejscu 
o szerokości geograficznej φ=50°?

12. Wskazać ręką na niebie przybliżone położenie punktu o współrzędnych 
horyzontalnych: a = 225°, h = 45°.

1.2. Współrzędne równikowe godzinne

Za płaszczyznę podstawową dla układu godzinnego przyjmuje się 
płaszczyznę równika niebieskiego, a za oś główną oś świata (rys. 1.5). Okrę-
gi wielkie sfery niebieskiej przechodzące przez bieguny świata BN i BS no-
szą nazwę okręgów godzinnych. Małe okręgi sfery, leżące w płaszczyznach 
równoległych do płaszczyzny równika niebieskiego, noszą nazwę równo-
leżników niebieskich.

Położenie punktu na sferze określa się w układzie godzinnym podając 
dwa kąty: kąt godzinny t oraz deklinację δ. Kątem godzinnym obiektu na 
sferze niebieskiej nazywamy kąt dwuścienny między półpłaszczyzną wy-
znaczoną przez oś świata i zenit, a półpłaszczyzną wyznaczoną przez oś 
świata i obiekt. Deklinacja obiektu na sferze jest kątem między płaszczy-
zną równika niebieskiego i kierunkiem na obiekt. Kąt godzinny zmienia się  
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Rys. 1.5. Współrzędne równikowe godzinne dla sfery zaczepionej  
na północnej półkuli Ziemi:

    a) sprzężenie układu kartezjańskiego ze sferą, 
    b) zaznaczenie kąta godzinnego i deklinacji obiektu G na sferze niebieskiej

w granicach od 0 do 24 godzin i wzrasta w kierunku zachodnim. Deklina-
cja może przyjmować wartości z przedziału od –90° (dla bieguna południo-
wego) do 90° (dla północnego bieguna świata).

Ćwiczenia

13. Zapisać cosinusy kierunkowe punktu na sferze niebieskiej w układzie 
równikowym godzinnym.

14. Opisać jak zmieniają się współrzędne ciał niebieskich w układzie go-
dzinnym w związku z ruchem wirowym Ziemi. 

15. Gdzie na powierzchni Ziemi należy zaczepić układ godzinny aby de-
klinacja zenitu wynosiła: 
                    a) 90° ,   b) 45° ,   c) –90°

16. Podać kąt godzinny i deklinację dla zenitu, nadiru i punktów kardynalnych 
horyzontu w układzie zaczepionym na szerokości geograficznej φ równej:

                        a) –50° ,   b) 0°,   c) 90°
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17. Jaką deklinację ma gwiazda oddalona od bieguna południowego o kąt 
2°15′25″? 

18. Następujące kąty podane w mierze czasowej wyrazić w stopniach, mi-
nutach i sekundach łuku: 

            3h12m,             11h40m,           21h35m42s.5 .

19. Następujące kąty wyrazić w jednostkach systemu czasowego:

        15°,         105°,       132°13′,       1378′,       256°39′42″.3,        2233°

20. Narysować sferę niebieską, nanieść układ współrzędnych równikowych 
godzinnych i zaznaczyć punkty o współrzędnych (t,δ ): 

         a) (3h,45°),       b) (12h,60°),       c) (6h,30°),      d) (21h, –60°).

1.3. Współrzędne równikowe równonocne

Naturalną konsekwencją ruchu obiegowego Ziemi dookoła Słońca jest 
fakt, że dla obserwatora ziemskiego Słońce w różnych okresach roku znaj-
duje się na tle coraz to innych gwiazd. Jednemu obiegowi Ziemi dookoła 
Słońca odpowiada przesunięcie się Słońca na tle gwiazd o kąt 360°. Droga 
Słońca na tle gwiazd, po zrzutowaniu na sferę, odbywa się po okręgu wiel-
kim zwanym ekliptyką (rys. 1.6). 

Wobec faktu, że płaszczyzna równika ziemskiego jest nachylona do 
płaszczyzny orbity Ziemi w ruchu dookoła Słońca pod kątem ε (równym  
w przybliżeniu 23°27′), płaszczyzna ekliptyki jest również nachylona do 
płaszczyzny równika niebieskiego pod tym samym kątem. Ekliptyka prze-
cina równik w dwóch punktach nazywanych punktami równonocy. Punkt  
ekliptyki, w którym Słońce w swej wędrówce po ekliptyce przechodzi  
z obszaru ujemnych deklinacji w obszar dodatnich przecinając równik, na-
zywa się punktem równonocy wiosennej lub punktem Barana     . Punkt na 
ekliptyce w przecięciu z równikiem niebieskim, przez który Słońce prze-
chodzi z obszaru dodatnich deklinacji w obszar ujemnych, nazywany jest 
punktem równonocy jesiennej albo punktem Wagi        . Punkty na ekliptyce,  
w których Słońce osiąga maksymalną i minimalną z możliwych wartości 
deklinacji, nazywają się punktami przesileń letniego i zimowego lub punk-
tami Raka       i Koziorożca      .

Układ współrzędnych równikowych równonocnych (rys. 1.8) różni 
się od układu równikowego godzinnego skrętnością oraz definicją jednej 
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ze współrzędnych przy zachowaniu płaszczyzny równika oraz osi świata 
jako elementów zasadniczych układu. Położenie obiektu określane jest przy 
pomocy dwóch współrzędnych: deklinacji δ i rektascensji α. Deklinację 
zdefiniowano już w rozdziale 1.2.

Rektascensją obiektu nazywamy kąt dwuścienny między półpłasz-
czyzną wyznaczoną przez oś świata i punkt Barana, a półpłaszczyzną wy-
znaczoną przez oś świata i obiekt. Rektascensja podawana jest w mierze 
czasowej, przyjmuje wartości z przedziału od 0 do 24 godzin i wzrasta  
w kierunku wschodnim, czyli w kierunku zgodnym z rocznym ruchem Słoń-
ca na tle gwiazd. Początek liczenia rektascensji w układzie równonocnym nie 
jest sztywno związany z wirującą Ziemią, ale jest związany z punktem, któ-
ry uczestniczy w ruchu dziennym gwiazd. W związku z tym współrzędne 
obiektów w układzie równikowym równonocnym nie zmieniają się wskutek 
ruchu wirowego Ziemi. Gdyby nie fakt, że punkty równonocy powoli prze-
mieszczają się na tle gwiazd wskutek precesyjnego ruchu Ziemi (rys. 1.7)  
(w kierunku zachodnim i w tempie ok. 50″.3 na rok czyli 360° w ciągu  
ok. 25800 lat), to w układzie współrzędnych równikowych równonocnych 

Rys. 1.7. Ruch punktów równonocy 
na sferze niebieskiej w związku z pre-
cesyjnym ruchem Ziemi (punkt BNE 
oznacza północny biegun ekliptyki)

Rys. 1.6. Ekliptyka i równik niebieski 
na sferze
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Ćwiczenia

21. Dlaczego oś obrotu zwykłego globusa Ziemi (takiego jakiego się używa 
na lekcjach geografii) jest odchylona od pionu. O jaki kąt jest ona od-
chylona?

22. Ile wynosi deklinacja i rektascensja punktów równonocy (wiosennej  
i jesiennej) oraz punktów przesileń (letniego i zimowego)? 

23. Określić cosinusy kierunkowe punktu na sferze w układzie równikowym 
równonocnym.

24. Zaznaczyć na sferze niebieskiej, z naniesionym układem współrzęd-
nych równikowych równonocnych, punkty o następujących współrzęd-
nych (α,δ): 

         a) (0h,30°),       b) (12h,0°),       c) (6h,45°),       d) (18h,–45°).

Rys. 1.8. Współrzędne równikowe równonocne:
a) sprzężenie układu kartezjańskiego ze sferą,  
b) zaznaczenie rektascensji i deklinacji obiektu na sferze niebieskiej

położenia obiektów byłyby niezmienne w czasie (jeśli zapomnieć o powol-
nych ruchach własnych obiektów). Dlatego współrzędne te są wykorzysty-
wane do sporządzania katalogów, map, atlasów i globusów nieba.
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1.4. Układ współrzędnych ekliptycznych

Płaszczyzna podstawowa w układzie ekliptycznym to ta, w której leży 
ekliptyka. Osią główną układu jest natomiast prosta przechodząca przez 
bieguny ekliptyki. Oś x układu przechodzi przez punkt równonocy wio-
sennej (punkt Barana). Okręgi wielkie przechodzące przez bieguny eklipty-
ki nazywamy okręgami szerokości ekliptycznej. Szerokością ekliptyczną β 
obiektu na sferze niebieskiej nazywamy kąt pomiędzy płaszczyzną ekliptyki, 
a kierunkiem na obiekt. Szerokość zmienia się w granicach od –90° do +90°  
i jest dodatnia dla tej półsfery, na której znajduje się północny biegun świata. 
Drugą współrzędną jest długość ekliptyczna oznaczana literą  λ. Dla ustalone-
go punktu G na sferze niebieskiej (rys. 1.9) będzie to kąt dwuścienny zawarty 
pomiędzy półpłaszczyzną wyznaczoną przez oś główną układu i punkt Bara-
na, a półpłaszczyzną wyznaczoną przez tę oś i punkt G. Długość ekliptyczna 
przyjmuje wartości w przedziale od 0° do 360° i narasta w kierunku zgodnym 
z ruchem rocznym Słońca na tle gwiazd, czyli ku wschodowi. Oznacza to,  
że układ współrzędnych ekliptycznych jest prawoskrętny. Układ współ-
rzędnych ekliptycznych jest wygodny dla opisu położeń i ruchów Słońca, 
Księżyca i planet. Jest to układ wykorzystywany do sporządzania horosko-

Rys. 1.9. Współrzędne ekliptyczne:
a) sprzężenie układu kartezjańskiego ze sferą,  
b) zaznaczenie długości i szerokości ekliptycznej punktu na sferze niebieskiej
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pów. Horoskop jest graficznym przedstawieniem położeń planet, Słońca i
Księżyca dla ustalonego miejsca i czasu, przy czym położenie określane jest 
przez samą długość ekliptyczną obiektu. [Przykładowo, zapis w konwen-
cji horoskopowej 15Ari28 oznacza, że λ = 15°28′, a 28Leo15 oznacza λ = 
4×30°+28°15′ = 148° 15′. Skróty Ari i Leo oznaczają znaki zodiaku Aries  
i Leo (Baran i Lew). Człon 4×30° uwzględnia przedział długości ekliptycz-
nej dzielący początek astrologicznego Lwa od punktu Barana].

Ćwiczenia

25. Jak zachowują się współrzędne ekliptyczne Słońca w jego ruchu rocznym?

26. Jak położona jest ekliptyka względem horyzontu w układzie obserwato-
ra umieszczonego na szerokości geograficznej φ  = 90°?

27. Jaki najmniejszy i największy kąt tworzy ekliptyka z horyzontem w Czę-
stochowie (φ = 50°49′)? 

28. Podać współrzędne ekliptyczne punktów równonocy i punktów przesileń.

1.5. Transformacje współrzędnych przy przejściach  
z układu do układu

Dwa układy współrzędnych astronomicznych mogą różnić się między sobą:

– punktem zaczepienia, z zachowaniem rodzaju układu (np. dwa układy współ-
rzędnych horyzontalnych lecz zaczepione w dwóch różnych miejscach),

– rodzajem, przy zachowaniu punktu zaczepienia i skrętności (np. układ 
współrzędnych horyzontalnych i równikowych godzinnych, zaczepione 
w tym samym punkcie),

– rodzajem, przy zachowaniu punktu zaczepienia i bez zachowania skrętności 
(np. układ współrzędnych równikowych godzinnych i układ współrzęd-
nych równikowych równonocnych, zaczepione w tym samym punkcie),

– zarówno rodzajem jak i punktem zaczepienia.

Dowolne przejście od układu do układu, w najogólniejszym przypad-
ku, daje się złożyć z jednej translacji (czyli przesunięcia), trzech obrotów, 
wokół różnych osi układu oraz z jednej operacji symetrycznego odbicia 
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względem płaszczyzny wyznaczonej przez dwie osie układu. Należy tylko 
znać wektor translacji oraz kąty obrotu wokół poszczególnych osi.

Rozważmy najpierw czystą (bez obrotów) translację układu xyz  
o wektor r0 (rys. 1.10). Współrzędne x′, y′, z′ dowolnego punktu P otrzy-
mamy ze wzorów:

                    x′ = x – x0 ,   y′ = y – y0 ,   z′ = z – z0

Rys. 1.10. Translacja układu współrzędnych

co można zapisać wektorowo jako:

                                           r′ = r – r0

lub macierzowo:

                    

Przykład 1.1

W odległości r = 3 km od obserwatora znajduje się balon meteorolo-
giczny. Pomierzone przez obserwatora azymut i wysokość balonu wynoszą: 
a = 150°, h = 30°. Jakie współrzędne a′ i h′ miałby ten balon obserwowany  
z samolotu znajdującego się w zenicie obserwatora na wysokości 1000 m?
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Rys. 1.11. Rysunek pomocniczy do przykładu 1.1

Rozwiązanie

Współrzędne balonu w układzie obserwatora wyrażą się wzorami:
                       x = r cosh cosa,    y = r cosh sina,    z = r sinh
a w układzie związanym z samolotem:
                       x’ = r’ cosh’ cosa’,    y’ = r’ cosh’ sina’,    z’ = r’ sinh’
Wektor r0 przesunięcia układu jest równy: r0 = (0,0,1) [km]
Możemy zapisać:
                           (x’,y’,z’) = (x,y,z) – (0,0,1)
Po uwzględnieniu wcześniej napisanych wzorów na współrzędne (x,y,z)  
i po podstawieniu danych wartości 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.
Zauważamy również, że cosa’ jest ujemny, a sina’ jest dodatni (człon r’cosh’ 
jest bowiem zawsze dodatni). Stąd:
                                    tg a’ = y’/x’ = –0.5773502666667,
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więc 
                                           a’ = –30° + 180° = 150°
(bo a’ należy do II ćwiartki gdyż tam: cos a’ < 0 , sin a’ > 0 )
Kąt h’ wyliczymy ze wzoru:
                                                       sinh’ = z’/r’
Skoro zaś 
                         z’ = 0.5, a r’ = (x’2+y’2+z’2)1/2 = 0.3779644734
więc:

                     sinh’ = 0.188982237 ,    skąd h’ = 10°53′.6
  

Odpowiedź: h’=10°53′.6 ,    a’=150°.

Rozważmy teraz czysty obrót układu współrzędnych wokół osi z  
o kąt α. Zauważmy, że obrotu takiego można dokonać w lewo lub prawo. 
Odróżnia się obroty dodatnie wokół zadanej osi takie, że pozostałe osie 
poruszają się z zachowaniem porządku alfabetyczno-cyklicznego xyzxy,  
od ujemnych, kiedy ten porządek jest złamany. W przypadku gdy dokonuje-
my obrotu wokół osi z w taką stronę, że x podąża za y (rys. 1.12), mamy do 
czynienia z obrotem dodatnim. Gdyby przy obrocie wokół osi z oś y podążała 
za osią x, to, niezależnie od skrętności układu, mielibyśmy obrót ujemny.

Rys. 1.12. Obrót dodatni i ujemny

Posiłkując się rysunkiem 1.13, możemy się przekonać, że współrzędne 
punktu P w nowym układzie współrzędnych wyrażą się poprzez współ-
rzędne w układzie wyjściowym w sposób następujący: 
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Rys. 1.13. Obrót dodatni układu o kąt α wokół osi z

Lub w zapisie macierzowym:

               

gdzie Zα oznacza macierz obrotu układu wokół osi z o kąt α. Gdybyśmy 
mieli obrót ujemny, wtedy wszędzie w miejsce α w powyższych wzorach 
powinniśmy wstawić wartość –α.
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Rozważając dodatnie obroty wokół osi x i y, w podobny sposób otrzy-
malibyśmy wyrażenia na odpowiednie macierze obrotu Xα i Yα:

       

Chcąc teraz znaleźć związki pomiędzy współrzędnymi w układach hory-
zontalnym i równikowym godzinnym, zaczepionych w tym samym punkcie, 
zauważmy, że dla otrzymania układu godzinnego należy układ horyzontalny 
obrócić najpierw wokół osi y o kąt (90°–φ) (rys. 1.14) (obrót dodatni), a po-
tem o kąt –180° wokół osi z. Układ horyzontalny otrzymamy obracając układ 
godzinny kolejno o kąt 90°-φ wokół osi y i o kąt 180° wokół osi z. 

Relacje transformacyjne dla współrzędnych x,y,z wyglądają tak samo 
jak dla cosinusów kierunkowych X,Y,Z. Można się o tym łatwo przekonać 
chociażby używając definicji cosinusów kierunkowych i ogólnej formuły
na transformację współrzędnych przy obrocie układu o kąt α wokół osi z:

Rys. 1.14. Układ horyzontalny i równikowy godzinny
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skąd po podzieleniu przez r otrzymujemy:

                                       

Dla przejścia z układu horyzontalnego (H) do układu równikowego 
godzinnego (G), zaczepionych w tym samym punkcie, otrzymamy:

                             

Przy przejściu w drugą stronę będzie:

Przywołując wzory na cosinusy kierunkowe w układzie godzinnym  
i horyzontalnym możemy powyższe równania zapisać w sposób jawny:

 

gdzie

                        
oraz
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Po wymnożeniu macierzy otrzymamy układ równań transformacyjnych:

oraz

Układy równań tego rodzaju (a przy przejściach między układami 
współrzędnych stosowanych w astronomii zwykle mamy do czynienia wła-
śnie z takimi) rozwiązuje się wygodnie w sposób zilustrowany na poniż-
szym przykładzie.

Przykład 1.2

Współrzędne horyzontalne obiektu wynoszą a = 60°, h = 45°. Ile wy-
noszą dla szerokości geograficznej φ  = 60° współrzędne godzinne t,δ tego 
obiektu, jeśli układ godzinny jest zaczepiony w tym samym punkcie co i 
układ horyzontalny? 

Rozwiązanie
cosδcost = sin45°cos60° – cos45°sin60°cos60°= 0.047367173  (>0)
cosδsint = –cos45°sin60° = – 0.612372435   (< 0)
sinδ = sin45°sin60° + cos45°cos60°cos60°= 0.789149131

Kąt t zawiera się w przedziale [0h,24h] czemu odpowiada [0°,360°], za-
tem może przyjmować wartości w dowolnej spośród czterech ćwiartek tego 
przedziału. Kąt δ zawiera się w przedziale [–90°,90°]. Oznacza to, że cosδ 
jest zawsze dodatni. Aby ustalić, w której ćwiartce znajduje się szukany przez 
nas kąt t, zauważamy, że w naszym przypadku sin t < 0 i cos t > 0 (znaki sint  
i cost są takie same jak znaki prawych stron odpowiednio wzorów drugie-
go i pierwszego, gdyż cosδ, będąc zawsze dodatni, nie ma wpływu na znak 
lewej strony równania). Wynika stąd, że kąt godzinny t, którego szukamy, 
będzie się zawierał w ćwiartce czwartej, bo w tej właśnie ćwiartce funkcja 
sinus przyjmuje wartości ujemne, podczas gdy funkcja cosinus – wartości 
dodatnie. Dzieląc stronami równanie drugie przez pierwsze otrzymamy:
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                                          tg t = –12.928203315
skąd

                                          t = – 85°.796963077

Aby otrzymać szukaną wartość kąta godzinnego, do otrzymanej war-
tości należy dodać całkowitą wielokrotność okresu funkcji tangens, tak aby 
otrzymać kąt w czwartej ćwiartce. Tak więc szukany kąt godzinny wynosi

 
t= – 85°.796963077+ 2 ⋅180° = 274°.203036923 = 18h17m41s.53

Kąt δ otrzymamy wprost jako 
δ = arcsin(0.789149131) = 52°.106067417 = 52°06′21″.843

Odpowiedź: t = 18h17m41s.53, δ = 52°06′21″.843

Ćwiczenia 

29. Współrzędne horyzontalne obiektu dla obserwatora na szerokości geo-
graficznej φ= 40° wynoszą h = 27°31′13″.18 i a = 279°17′10″.63. Jakie są 
współrzędne równikowe godzinne tego obiektu? 

30. Współrzędne horyzontalne obiektu dla obserwatora na szerokości geo-
graficznej φ = 80° wynoszą h = 26°44′30″ i a = 112°6′51″. Jakie są współ-
rzędne równikowe godzinne tego obiektu? 
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2. Zjawiska związane z ruchem dziennym nieba

2.1. Wschody i zachody ciał niebieskich

Ruchowi wirowemu Ziemi zawdzięczamy zjawisko wschodów i zacho-
dów ciał niebieskich. Wschody występują na półłuku NES horyzontu (rys.2.1) 
a zachody na półłuku SWN (N,E,S,W — kardynalne punkty horyzontu).

Ze zjawiskiem wschodu mamy do czynienia wtedy, gdy ciało niebieskie 
wynurza się spod horyzontu. Po wschodzie ciało zwiększa swoją obserwo-
waną wysokość nad horyzontem aż do pewnej maksymalnej wartości, któ-
rą osiąga w momencie tzw. górowania. Po górowaniu wysokość ciała mleje  
i w chwili gdy osiąga ona wartość zero, dochodzi do zjawiska zachodu.  
Po zachodzie ciało nadal zmniejsza (teraz po wartościach ujemnych) swoją 
wysokość aż do pewnej wartości minimalnej osiąganej w momencie doło-
wania. Po dołowaniu wysokość ciała znowu zaczyna wzrastać i gdy wzro-
śnie do wartości zero, mamy do czynienia z kolejnym wschodem. Wędrów-
ki dobowe ciał niebieskich obserwowane na pośrednich szerokościach geo-
graficznych obrazuje rysunek 2.1. Sytuacja dla bieguna i dla równika jest
pokazana na rysunkach 2.2 i 2.3. 

Dla obserwatora na biegunie (bez znaczenia, czy jest to biegun północ-
ny czy południowy) zjawisko wschodów i zachodów, w zwyczajnym sensie, 

Rys. 2.1. Wędrówki dobowe obiektów na sferze niebieskiej
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Rys. 2.3. Wędrówki dobowe obiektów 
na sferze niebieskiej dla obserwatora 

umieszczonego na równiku

Rys. 2.2. Wędrówki dobowe 
obiektów na sferze niebieskiej dla 

obserwatora umieszczonego  
na biegunie północnym

Rys. 2.4. Podział obiektów na sferze niebieskiej ze względu
 na zjawisko wschodów i zachodów
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nie występuje. Jedne gwiazdy zawsze znajdują się ponad, a inne zawsze pod 
horyzontem. Dla obserwatora na równiku praktycznie wszystkie ciała niebie-
skie wschodzą i zachodzą (jeśli zapomnieć o tych ciałach, które znajdują się 
w biegunach świata lub w bardzo bliskim ich otoczeniu). Dla pośrednich sze-
rokości geograficznych ciała niebieskie można rozdzielić na trzy grupy; nig-
dy nie wschodzące, nigdy nie zachodzące i wschodząco-zachodzące (rys. 2.4).  
Dla tej ostatniej grupy obiektów czas przebywania nad horyzontem jest na 
ogół różny od czasu przebywania pod nim.

Zjawisko wschodu i zachodu danego ciała niebieskiego odbywa się  
w określonym miejscu na horyzoncie oraz w określonym czasie. Miejsce zjawiska  
można określić przy pomocy azymutu, a czas, pośrednio, przy pomocy kąta  
godzinnego. Azymut odpowiadający zjawisku można wyliczyć posiłkując się trze-
cim wzorem transformacyjnym z układu horyzontalnego do godzinnego (str.26).

Przekształcając ten wzór otrzymujemy wyrażenie na azymut:

Wyrażenie na kąt godzinny obiektu w chwili zjawiska wschodu czy za-
chodu otrzymamy z trzeciego wzoru transformacyjnego z układu godzin-
nego do horyzontalnego (str.20):

Po przekształceniu tego wzoru otrzymamy:

Gdyby można było zaniedbać refrakcję światła (ugięcie promieni 
świetlnych przy przekraczaniu granicy ośrodków o różnych gęstościach, 
np. przy przechodzeniu światła z powietrza do wody; w naszym przypad-
ku chodzi o ugięcie promieni świetlnych przy przejściu z bardzo rzadkie-
go ośrodka pozaatmosferycznego do coraz gęstszych warstw atmosfery),  
to wartości azymutu i kąta godzinnego odpowiadające zjawiskom wschodu 
i zachodu otrzymalibyśmy wstawiając do powyższych wzorów za wysokość 
h wartość zero. Wobec zjawiska refrakcji, które nieznacznie podnosi obiekty 
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(przyspieszając wschody i opóźniając zachody), w miejsce h w powyższych 
wzorach wstawia się dla obiektów punktowych wartość (–0°35′), gdyż róż-
nica między wysokością obserwowaną a rzeczywistą wynosi dla horyzontu 
średnio 35′. Refrakcja atmosferyczna sprawia, że zjawisko wschodu i za-
chodu obserwujemy wtedy, gdy ciało znajduje się pod horyzontem. 

Dla obiektów o znacznych rozmiarach, jak np. Słońce czy Księżyc, 
należy uwzględnić dodatkowo rozmiar ich tarczy. Wschód czy też zachód 
takiego ciała mamy wtedy, gdy górny brzeg tarczy przetnie horyzont. Śred-
ni rozmiar tarczy Słońca jest prawie równy średniemu rozmiarowi tarczy 
Księżyca i wynosi w przybliżeniu 0°32′.

Szukane wartości azymutu i kąta godzinnego wschodu czy zachodu 
ciała niebieskiego otrzymamy dla danej szerokości geograficznej φ i dla 
ustalonej deklinacji δ ciała, jeśli do otrzymanych wyżej wzorów na cosa 
i cost wstawimy odpowiednią wartość za wysokość h. [Używając funkcji 
odwrotnej do cosinusa przy obliczaniu azymutu otrzymamy wartość aw 
odnoszącą się do zjawiska wschodu — I i II ćwiartka. Wartość odnoszącą 
się do zjawiska zachodu (III i IV ćwiartka) otrzymamy używając relacji:  
az = 360° – aw . Podobnie, przy obliczaniu kąta godzinnego otrzymamy 
wartość z I lub II ćwiartki, ale tym razem będzie to wartość tz odnosząca 
się do zjawiska zachodu. Wartość dla kąta godzinnego wschodu policzymy  
ze wzoru tw = 24h – tz ].

Gdyby wartości prawych stron wyrażeń na cosa i cost okazały się wykra-
czać poza zakres (–1,1), to znaczy, że mamy do czynienia z obiektem, który  
dla danej szerokości geograficznej nie jest obiektem wschodząco-zachodzącym.

Przykład 2.1

Ile wynoszą azymuty i kąty godzinne wschodu i zachodu Słońca  
w Częstochowie (ϕ = 50°49′) w dniu przesilenia letniego?

Rozwiązanie:

Posłużymy się wzorami:

W miejsce h w powyższych wzorach wstawimy wartość –0°51′ (–0°35′ 
z tytułu refrakcji w horyzoncie oraz –0°16′ jako średni promień tarczy 
Słońca; –0°35′ – 0°16′ = –0°51′).
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Deklinacja Słońca w tym przypadku wynosi w przybliżeniu  
δ = ε = 23°27′ = 23°.45. Po wstawieniu do powyższych wzorów otrzymamy:

skąd
                     a = 49°35′56″.62 t = 8h15m36s.42

Rozpoznajemy po otrzymanych wartościach, że są to azymut wschodu i kąt 
godzinny zachodu. Azymut zachodu otrzymamy odejmując od 360° otrzy-
maną wyżej wartość. Będzie on zatem wynosił: 

                                      a = 310°24′3″.38

Kąt godzinny wschodu otrzymamy w podobny sposób, tyle że odejmując 
kąt godzinny zachodu od 24 godzin. Otrzymamy wtedy: 

                                        t= 15h44m23s.58

Ostatecznie będzie zatem:

                        aw = 49°35′56″.62 ,      az = 310°24′3″.38 , 
                        tw = 15h44m23s.58 ,       tz = 8h15m36s.42 .

Przykład  2.2

Ile wynosiły kąty godzinne wschodu i zachodu Słońca w Częstochowie  
(ϕ = 50°49′) 30 sierpnia 2000 roku?

Rozwiązanie:

Aby znaleźć deklinację Słońca w dniu 30 sierpnia 2000 roku postępu-
jemy w sposób następujący:
– Zakładamy, że nie popełnimy dużego błędu przy odczycie deklinacji 

Słońca przyjmując, że wschód Słońca ma miejsce o godzinie 6:00 a za-
chód o godzinie 18:00 czasu środkowo europejskiego, czyli o godzinie 
5:00 i 17:00 czasu uniwersalnego.
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– W tabeli Ia (tabele Ia i Ib są zamieszczone w Dodatku A) sprawdzamy 
jakiemu ułamkowi doby odpowiadają współrzędne Słońca zawarte w ta-
beli Ib. Dla roku 2000 znajdujemy w ostatniej kolumnie tabeli Ia wartość 
0d.30. Oznacza to, że współrzędne w tabeli Ib w roku 2000 (po 28 lutego) 
odnoszą się do godziny 0h+0.3⋅24h = 7h.2 = 7h12m czasu uniwersalnego 
(bliżej o czasie uniwersalnym, UT, w rozdziale 2.4).

– Z tabeli Ib odczytujemy dla daty 30 sierpnia wartość deklinacji Słońca  
δ = 8°52′

– Aby otrzymać wartość deklinacji Słońca dla godziny 5:00 i 17:00 czasu 
uniwersalnego, musimy dokonać interpolacji. Zadowolimy się tu inter-
polacją liniową, czyli czyniąc założenie, że deklinacja Słońca zmienia się 
liniowo w rozważanym przedziale czasowym. Dla potrzeb interpolacji 
musimy odczytać jeszcze wartości deklinacji Słońca w dniach 29 i 31 
sierpnia. Mamy zatem:

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

– Wartość deklinacji Słońca dla godziny 5:00 i 17:0 otrzymamy korzystając 
ze wzoru na interpolację liniową δx = δ1 + (δ2 – δ1)(Tx – T1)/(T2 – T1). 
Będzie więc:

    δ5:00 = 9°13′ + (8°52′ – 9°13′)(24h – 2h12m)/24h = 9°13′ – 19′ = 8°54′

oraz

    δ17:00 = 8°52′ + (8°30′ – 8°52′)(17h – 7h12m)/24h = 9°13′ – 9′ = 8°43′

Dla wschodu Słońca będzie więc:

Skąd otrzymamy:

                                    t = 102°.4674927
a stąd,

                                tw = 24h – t = 17h10m7s.8

Podobnie dla zachodu Słońca będzie:
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skąd
                                      tz = 6h48m55s.45

Odpowiedź:         tw = 17h10m7s.8,        tz = 6h48m55s.45

Uwaga: W celu otrzymania dokładniejszych wyników należałoby odstąpić 
od poczynionego założenia odnośnie momentu wschodu i zachodu Słoń-
ca. W drugim etapie obliczeń należałoby z otrzymanych kątów godzinnych 
Słońca przejść do czasu strefowego (rozdział 2.4) i ustalić faktyczny mo-
ment wschodu i zachodu, po czym powtórzyć procedurę interpolacyjną dla 
otrzymania dokładniejszych wartości deklinacji Słońca i od nowa policzyć 
kąty godzinne wschodu i zachodu.

Ćwiczenia

31. Policzyć, ile wynoszą azymuty i kąty godzinne wschodu i zachodu Słoń-
ca w Częstochowie (ϕ = 50°49′) w dniu przesilenia zimowego. Policzyć 
również długość trwania dnia. 

32. Obliczyć azymut i kąt godzinny wschodu i zachodu Syriusza  
(δ = –16°43′) w Częstochowie (ϕ = 50°49′) i w Melbourne (ϕ = –37°50′). 

33. Obliczyć refrakcyjne wydłużenie dnia 22 czerwca dla ϕ = 60°. 

2.2. Przejścia obiektów niebieskich prze z południk

Konsekwencją ruchu wirowego Ziemi jest to, że ciała niebieskie dwa 
razy na dobę przecinają w swej wędrówce po niebie płaszczyznę południ-
ka lokalnego. Położenie ciała na południku można określić podając war-
tość wysokości h w układzie horyzontalnym związanym z obserwatorem.  
Dla obserwatora umiejscowionego poza biegunami ziemskimi wysoko-
ści ciał niebieskich zmieniają się w czasie. Maksymalna i minimalna war-
tość wysokości odpowiada górowaniu i dołowaniu ciała, czyli momentom,  
w których ciało przechodzi przez południk. Górowanie obiektu może na-
stąpić na północ lub na południe od zenitu, a także w samym zenicie. Doło-
wanie natomiast na północ lub na południe od nadiru, bądź też i w samym 
nadirze. Rysunki 2.5, 2.6, 2.7 i 2.8 wykorzystamy dla ustalenia wzorów na 
wysokości górowania i dołowania. Wysokości te wyrazimy jako funkcje 
szerokości geograficznej miejsca obserwacji φ oraz deklinacji obiektu δ. 
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Dla poszczególnych przypadków mamy:
a) wysokość górowania północnego (łuk NG) (rys. 2.5):

                HGN = φ + 90° – δ   (jako suma kątów NOBN i BNOG )

b) wysokość górowania południowego (łuk SG) (rys. 2.6):

                HGS = 90° – φ + δ   (jako suma kątów SOR i ROG)

Rys. 2.8. Dołowanie obiektu na 
południe od nadiru

Rys. 2.5. Górowanie obiektu na 
północ od zenitu

Rys. 2.6. Górowanie obiektu na 
południe od zenitu

Rys. 2.7. Dołowanie obiektu na 
północ od nadiru
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c) wysokość dołowania północnego (łuk NG) (rys. 2.7):

                   HDN = δ + φ – 90°   (jako różnica kątów R′OG i R′ON)

d) wysokość dołowania południowego (łuk SG) (rys. 2.8)

                HDS = –φ – 90° – δ   (jako wzięta ze znakiem ujemnym suma  
                                                        kątów SOBS i BSOG)

Jeśli obiekt góruje w zenicie, to naturalnie wysokość jego górowania 
wynosi 90° i wtedy deklinacja obiektu równa jest szerokości geograficznej
miejsca obserwacji (φ= δ). Jeśli obiekt dołuje w nadirze, to δ = –φ , a wyso-
kość dołowania wynosi –90°. Dla danej szerokości geograficznej oraz dla
określonej deklinacji obiektu wysokości górowania i dołowania dostanie-
my posiłkując się dwoma spośród czterech wyżej zapisanych wzorów. W 
przypadku wątpliwości, które dwa wzory wybrać, warto zauważyć, że góro-
wanie jest północne, gdy 

         HGN < 90°,  czyli gdy δ > φ. 
Gdy mamy relację δ < φ górowanie jest południowe. Podobnie, dołowanie 
jest północne, gdy

        HDN > –90°, czyli gdy δ > –φ. Dla δ < –φ dołowanie jest południowe.

Przykład 2.3

Jaka jest wysokość górowania i dołowania Wegi (δ = 38°47′) w miejscu 
położonym dokładnie na antypodach Częstochowy?

Rozwiązanie:

Szerokość geograficzna miejsca wynosi φ = –50°49′. Wega góruje tam 
na północ od zenitu gdyż δ > φ a dołuje na południe od nadiru bo δ < –φ. 
Szukane wysokości górowania i dołowania otrzymamy ze wzorów:

HGN = φ + 90° – δ       i       HDS = –φ – 90° – δ
Zatem po podstawieniu wartości liczbowych otrzymamy:
HGN = 0°24′ ,  HDS = –77°58′

Odpowiedź:  Na antypodach Częstochowy Wega góruje na wysokości 0°24′, 
a dołuje na wysokości –77°58′.

Uwaga: Rachunek przeprowadziliśmy tu bez uwzględniania refrakcji.  
W czasie górowania Wega znajduje się tuż nad horyzontem. Refrakcja, 
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która w horyzoncie wynosi około 0°35′, spowoduje podniesienie gwiazdy 
tak, że w rzeczywistości widać by ją było w czasie górowania na wysokości 
HGN + 0°35′ = 0°59′.

Ćwiczenia

34. Jaką deklinację mają gwiazdy, które dla obserwatora na szerokości geo-
graficznej ϕ = 49° w czasie swej wędrówki po niebie przechodzą przez 
zenit? Sporządzić odpowiedni rysunek. 

35. Podczas przejścia gwiazdy przez almukantar jej kąt godzinny wynosił 
3h15m25s. Jaki będzie kąt godzinny tej gwiazdy podczas jej przejścia przez 
ten sam almukantar, lecz po drugiej stronie południka? Sporządzić od-
powiedni rysunek. 

36. Dla gwiazdy α Lyr (Wega) (δ = 38°47′ [2000.0] ) podać wysokość kulmi-
nacji dolnej i górnej (zaniedbując refrakcję) dla:

     a) φ= 60°,
     b) φ= 0°,
     c) φ= –60°

37. Dla jakiej szerokości geograficznej można zaobserwować Syriusza 
(δ = –16°43′) w zenicie? Jaka jest wysokość dołowania Syriusza dla tej  
szerokości? 

2.3. Zjawiska dnia i nocy w zależności od miejsca na Ziemi  
i od pory roku

Długość dnia (odstęp czasu od wschodu Słońca do jego zachodu) oraz 
nocy (odstęp czasu dzielący zachód Słońca od jego najbliższego wschodu) 
zależy od szerokości geograficznej miejsca obserwacji, a także od deklina-
cji Słońca w rozważanym okresie. Wobec nachylenia płaszczyzny równika 
niebieskiego do płaszczyzny ekliptyki pod kątem ε (ok. 23°27′) deklinacja 
Słońca ulega w ciągu roku ciągłej, choć nie jednostajnej, zmianie w grani-
cach od –ε (przesilenie zimowe na półkuli północnej) do +ε (przesilenie 
letnie na półkuli północnej). Długość danego dnia czy nocy dla ustalonej 
szerokości geograficznej ustala się z pomocą znanego już wzoru (rozdział 
2.1) na kąt godzinny obiektu na sferze niebieskiej.
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Interwał czasu dzielący moment wschodu Słońca określony poprzez kąt 
godzinny tw oraz moment zachodu określony przez kąt godzinny tz nazywa-
my dniem. Długość  dnia  można  wyrazić  jako  TD = 24h – tw + tz  a  nocy  
jako TN = tw – tz . Same tw i tz otrzymamy z powyższego wzoru wstawiając 
za h wziętą ze znakiem minus sumę refrakcji w horyzoncie oraz promienia 
kątowego tarczy słonecznej. W większości obliczeń wystarczy za h wstawić 
wartość –0°51′ (z czego 35′ przypada na refrakcję w horyzoncie, a 16′ na 
promień tarczy). Używając powyższego wzoru należy pamiętać, że kąt go-
dzinny t po przeliczeniu na stopnie zawiera się w przedziale od 0° do 360°. 
Nadto trzeba pamiętać, że kąt godzinny wschodu należy do III lub IV, a kąt 
godzinny zachodu do I lub II ćwiartki. Wartość deklinacji Słońca na daną 
datę można odczytać z odpowiednich tablic (Dodatek A).

Posiłkując się powyższym wzorem możemy również określić czasy 
trwania świtów i zmierzchów. Zmierzch rozpoczyna się w momencie za-
chodu Słońca i trwa do czasu, gdy wysokość Słońca przyjmie określoną, 
umowną, wartość. Dla zmierzchu astronomicznego wartość ta wynosi  
hʘ = –18°. Świt to okres poprzedzający wschód Słońca. Świt astronomiczny  
rozpoczyna  się  również, gdy hʘ = –18° i kończy się o wschodzie Słońca. 
Wstawiając do wzoru zamiast h wartość –18° otrzymamy kąty godzinne 
odpowiadające końcowi zmierzchu i początkowi świtu astronomicznego. 
(Dla świtu/zmierzchu cywilnego i żeglarskiego zamiast wartości –18° usta-
lono odpowiednio wartości –6° i –12°). Kąty godzinne odpowiadające po-
czątkowi zmierzchu i końcowi świtu to po prostu tz i tw.

Może się zdarzyć, że dla danej szerokości geograficznej i dla określo-
nej daty Słońce nie zagłębia się pod horyzont na tyle, aby nastała głęboka 
noc. Wtedy zmierzch przechodzi bezpośrednio w świt i mamy do czynienia 
z tzw. białą nocą. Warunki na zaistnienie białej nocy zapiszemy używając 
wzorów na wysokość dołowania. Dla półkuli północnej otrzymamy:

                                    –18° < HDNʘ < –0°51′
a dla półkuli południowej 

                                     –18° < HDSʘ < –0°51′
co w zapisie jawnym daje

                                    –18° < φ – 90° + δʘ < –0°51′
oraz

                                    –18° < –φ – 90° – δʘ < –0°51′
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Powyższe układy nierówności możemy rozwiązać ze względu na φ, otrzy-
mując warunki na miejsce występowania zjawiska w danym dniu, albo ze wzglę-
du na δʘ i otrzymać warunki na okres występowania zjawiska białych nocy dla 
ustalonego miejsca (mając warunek na deklinację Słońca δʘ to poprzez odpo-
wiednią tabelę podającą deklinację Słońca na każdy dzień roku mamy równocze-
śnie warunek na okres występowania zjawiska białych nocy). Warunki zaistnie-
nia białych nocy w sensie astronomicznym dla półkuli północnej będą więc 

                               72° – δʘ <φ < 89°09′ – δʘ

                               72° – φ < δʘ < 89°09′ –φ

a dla półkuli południowej 

                               –72° – δʘ > φ > –89°09′ – δʘ

                               –72° –φ > δʘ > –89°09′ – φ

W podobny sposób można podać warunki na dni i noce polarne. Na 
półkuli północnej będziemy mieć dzień polarny wtedy, gdy wysokość do-
łowania północnego Słońca 

                               HDNʘ > –0°51′, czyli gdy 
                                φ – 90° + δʘ > –0°51′

Noc polarna na półkuli północnej wystąpi natomiast, gdy  
                                       HGSʘ < –0°51′, 

czyli gdy
                               –φ + 90° + δʘ < –0°51′

Dla półkuli południowej podobne warunki będą:

dla dnia polarnego      HDSʘ > –0°51′ ,  czyli
                               –φ – 90° – δʘ > –0°51′

dla nocy polarnej         HGNʘ < –0°51′ , czyli
                               φ + 90° – δʘ < –0°51′

Rozwiązując powyższe nierówności ze względu na φ lub δʘ otrzymamy wa-
runki na miejsce występowania (φ) zjawiska dni i nocy polarnych lub warunki 
na deklinację Słońca, czyli na terminarz występowania zjawiska (sprawdzamy 
w odpowiedniej tabeli, np. w tabeli Ib zawartej w dodatku A niniejszej książki, 
jaki zakres dat odpowiada otrzymanemu zakresowi deklinacji Słońca).
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Ćwiczenia

38. Czy dla φ= 80° zdarzają się: a) dni polarne, b) dni zwyczajne?
39. Obliczyć dla Częstochowy (φ = 50°49′) długość pierwszego dnia (pierwszej 

nocy) wiosny, lata, jesieni i zimy. 
40. Czy jest możliwe, aby na obydwu biegunach jednocześnie trwały: a) dni 

polarne, b) noce polarne?
41. Posługując się tabelą I (Dodatek A) podać terminarz białych nocy astro-

nomicznych dla Częstochowy i dla Helsinek (φ = 60°10′). 
42. Jaka jest różnica pomiędzy najkrótszymi w roku dniami dla Częstochowy 

i dla Rzymu (φ = 41°54′)? 

2.4. Pojęcie czasu w astronomii

Czas definiujemy w astronomii jako kąt godzinny określonego obiek-
tu. Obiektem takim może być ustalone ciało niebieskie lub jakiś wybrany 
punkt na niebie uczestniczący w ruchu dobowym. Kąt godzinny obiektu 
jest wielkością lokalną, czyli zależną od położenia obserwatora, toteż i czas 
zawsze odnosi się do określonego miejsca. Rozróżnia się w astronomii trzy 
podstawowe czasy miejscowe: czas gwiazdowy, czas prawdziwy słoneczny 
i czas średni słoneczny. Lokalny czas gwiazdowy definiujemy jako kąt go-
dzinny punktu równonocy wiosennej

                                                  T* = t   .
Wobec tego, że punkt równonocy wiosennej (punkt Barana) niczym 

się nie wyróżnia na niebie i trudno go obserwować, wprowadza się definicję
równoważną powyższej, mianowicie

                                              T* = t* + α*

gdzie t* i α* są to kąt godzinny i rektascensja dowolnej gwiazdy na niebie. 
Równoważność tej definicji czasu gwiazdowego z poprzednią obrazuje 
rysunek 2.9, z którego wprost wynika, że t    = t*+ α* . Z ostatniej definicji
widać, że czas gwiazdowy najprościej się wyraża dla gwiazd górujących.
Dla tych gwiazd, które w danej chwili właśnie górują kąt godzinny t* = 0,

zatem 
                                              T* = α* górujących
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Czas gwiazdowy odmierzany jest w latach, miesiącach, dobach, godzi-
nach, minutach i sekundach gwiazdowych. Doba gwiazdowa podzielona 
jest na 24 godziny gwiazdowe i jest zdefiniowana jako przedział czasu po-
między dwoma kolejnymi górowaniami punktu Barana. Jej długość, wyra-
żona w zwyczajowo używanym czasie, wynosi około 23h56m04s.

Lokalny czas prawdziwy słoneczny definiuje się jako kąt godzinny
środka tarczy Słońca powiększony o 12 godzin prawdziwych słonecznych

                                              Tʘ = tʘ + 12h

Z takiej definicji wynika, że czas prawdziwy słoneczny w czasie góro-
wania Słońca (czyli gdy tʘ = 0) wynosi 12 godzin. Przedział czasu między 
dwoma kolejnymi dołowaniami Słońca nazywamy dobą prawdziwą sło-
neczną. Dzieli się ona z kolei na godziny, minuty i sekundy czasu prawdzi-
wego słonecznego.

Słońce w swoim ruchu rocznym (będącym następstwem ruchu obie-
gowego Ziemi dookoła Słońca) na tle gwiazd przesuwa się zwiększając 
każdego dnia swoją rektascensję o około 4 minuty (jako równoważność 1° 
zgodnie z zasadą, że 360° odpowiada 24 godziny). Dobowy przyrost rekta-
scensji Słońca nie jest jednak stały. Wynika to po pierwsze z tego, że ruch 

Rys. 2.9. Związek pomiędzy czasem gwiazdowym 
a rektascensją i kątem godzinnym obiektu na 

sferze niebieskiej
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orbitalny Ziemi odbywając się po elipsie, w jednym z ognisk której znajduje 
się Słońce, nie jest jednostajny. Ruch ten jest szybszy, gdy Ziemia znajduje 
się w okolicy peryhelium, a wolniejszy dla Ziemi będącej w pobliżu aphe-
lium. Drugi powód niejednostajnego narastania rektascensji Słońca w jego 
ruchu rocznym wynika z tego, że nawet jednakowe (a nie są jednakowe jak 
dopiero co zostało zauważone) przyrosty długości ekliptycznej Słońca nie 
pozostaną jednakowe po zrzutowaniu na równik niebieski, wzdłuż którego 
liczona jest rektascensja. Niejednostajność w narastaniu rektascensji Słońca 
spowoduje w naturalny sposób zmienne w ciągu roku tempo narastania 
jego kąta godzinnego. W rezultacie będziemy mieć do czynienia z różny-
mi długościami doby (mierzonymi czasem jednostajnie upływającym, np. 
wskazywanym przez zegar atomowy) w zależności od pory roku. Zegary 
słoneczne, które odmierzają lokalny czas prawdziwy słoneczny, nie wska-
zują czasu jednostajnie upływającego. Doba prawdziwa słoneczna (a zatem 
i godzina i minuta i sekunda) nie jest stała.

W związku z niejednostajnym upływem czasu prawdziwego słonecz-
nego wprowadzono lokalny czas średni słoneczny. Czas ten odmierzany 
jest powiększonym o 12 godzin średnich słonecznych (odpowiednik 180°) 
kątem godzinnym tzw. słońca średniego

                                              T⊖= t⊖+ 12h

Słońcem średnim (⊖) nazywamy fikcyjny punkt przesuwający się na 
tle gwiazd ze stałą prędkością kątową równą średniej prędkości kątowej 
Słońca na sferze niebieskiej, przy czym przesuwanie odbywa się nie po 
ekliptyce (jak to jest w przypadku prawdziwego Słońca), ale po równiku 
niebieskim. Gdyby Ziemia wirowała z niezmienną prędkością kątową, to 
czas średni słoneczny upływałby jednostajnie i nie zachodziłaby potrzeba 
definiowania jeszcze innych czasów. Doba średnia słoneczna jest to odstęp 
czasu dzielący momenty kolejnych dołowań słońca średniego. Dzieli się na 
24 godziny średnie słoneczne.

Korzystając z definicji czasu gwiazdowego można wyprowadzić relację 
wiążącą czas prawdziwy słoneczny i średni słoneczny. Możemy zapisać czas 
gwiazdowy na dwa sposoby

                           T* = tʘ + αʘ        oraz        T* = t⊖ + α⊖

W oparciu o definicje czasów prawdziwego i średniego słonecznego 
oraz w oparciu o powyższe wyrażenia na czas gwiazdowy możemy zapisać

                                Tʘ – T⊖ = tʘ – t⊖ = α⊖ – αʘ = ∆α
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gdzie ∆α nazywamy równaniem czasu (tradycyjny w astronomii termin 
„równanie czasu” nie jest używany w sensie równania matematycznego, 
lecz w sensie pewnej wartości liczbowej; taka nazwa bierze się stąd, że odję-
cie ∆α od nierówno upływającego czasu prawdziwego słonecznego sprawia,  
że otrzymujemy równo płynący czas średni słoneczny). Równanie czasu jest 
parametrem zmieniającym się w czasie. Zmiany te obrazuje rysunek 2.10. 

Czas średni słoneczny południka zerowego (przechodzącego przez 
Greenwich koło Londynu) nazywa się czasem uniwersalnym UT (ang. Uni-
versal Time).

Posługiwanie się czasem lokalnym w życiu codziennym byłoby bardzo 
uciążliwe, gdyż przy małych nawet przemieszczeniach wzdłuż ziemskich 
równoleżników należałoby przestawiać zegarki. Dla złagodzenia tego pro-
blemu ustanowiono tzw. strefy czasowe. Oprócz południka zerowego, dla 
którego odmierzany jest czas uniwersalny, wyróżniono też inne południ-
ki strefowe odległe od siebie po 15° w długości geograficznej. Cały glob 
ziemski został podzielony na 24 15-stopniowe strefy w taki sposób, że po-
łudniki strefowe przebiegają przez środki odpowiadających im stref. Po-
łudnik zerowy reprezentuje strefę czasową obejmującą obszary o długości 
geograficznej λ należącej do przedziału od –7°.5 do 7°.5. Strefa czasu środ-
kowoeuropejskiego (południk λ = –15°) obejmuje obszary o długościach 
geograficznych z przedziału od –22°.5 do –7°.5. W całym obszarze strefy 
przyjmuje się jako obowiązujący ujednolicony czas równy czasowi lokalne-
mu dla południka strefowego. Podział na 24 strefy oznacza, że czasy stre-
fowe różnią się między sobą o całkowitą ilość godzin, a minuty i sekundy 
pozostają we wszystkich strefach takie same.

Od przytoczonego idealnego podziału globu ziemskiego na strefy cza-
sowe czyni się z reguły odstępstwa usprawiedliwione względami praktycz-
nymi, zwykle w związku z takim a nie innym podziałem administracyjnym 
czy ukształtowaniem terenu. Poza tym, w wielu krajach (w tym również  
i w Polsce), stosuje się sezonowo tzw. czasy letnie, które różnią się od przy-
sługujących typowo czasów strefowych na ogół o jedną godzinę. Czas letni 
stosowany w Polsce jest to czas wschodnioeuropejski, czyli czas odpowia-
dający strefie długości geograficznych w zakresie od –37°.5 do –22°.5. Przy 
przejściach z czasu letniego na typowy dla Polski czas środkowoeuropejski 
(nazywany potocznie „zimowym”) należy zegarki cofnąć o jedną godzinę 
(zyskujemy na czasie, „śpimy dłużej”). Przy przejściu na czas letni musimy 
wskazówki zegarów przesunąć o jedną godzinę do przodu (tracimy na cza-
sie, „śpimy krócej”). W Polsce przejście na czas letni następuje w ostatnią 
niedzielę marca (o godzinie 1:00 przesuwamy zegary na 2:00), a przejście 
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na czas zimowy w ostatnią niedzielę października (o godzinie 2:00 przesu-
wamy zegary na godzinę 1:00).

Pomiędzy zdefiniowanymi wcześniej czasami lokalnymi istnieje moż-
liwość dokonywania przejść, przy wykorzystaniu definicji równania czasu 
oraz definicji samych czasów lokalnych. Mając np. pomierzony miejscowy 
czas gwiazdowy T* , dwa pozostałe czasy otrzymamy z następujących wzo-
rów, których samodzielne wyprowadzenie zalecamy czytelnikowi:

       Tʘ = 12h + T* – αʘ                           T⊖ = 12h + T* – αʘ – ∆α

Podobnie, gdy mamy miejscowy czas prawdziwy słoneczny Tʘ, to po-
zostałe czasy wyliczymy używając poniższych wzorów:

        T* = Tʘ – 12h + αʘ                          T⊖ = Tʘ – ∆α
Znając czas średni słoneczny T⊖ w danym miejscu możemy przejść na 

pozostałe czasy używając z kolei formuł:
             T*  = T⊖ – 12h + αʘ + ∆α                Tʘ = T⊖ + ∆α

Rys. 2.10. Roczny przebieg równania czasu
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Istnieje ścisły związek pomiędzy długością geograficzną miejsca a cza-
sem lokalnym. Okazuje się bowiem, że suma długości geograficznej i lokal-
nego (czyli dla tejże długości geograficznej) czasu (bez różnicy czy użyjemy
czasu gwiazdowego czy któregoś ze słonecznych) jest stała niezależnie od 
miejsca na Ziemi. Łatwo to zauważyć posiłkując się rysunkiem 2.11. Z ry-
sunku widać, że tG = t M + λ M , a zatem wobec dowolności wyboru punktu M

                                       t G = t1 + λ1 = t2 + λ2 

czyli mamy                               t1 – t2 = λ2 – λ1

albo też w oparciu o definicje czasów lokalnych
Tʘ1 – Tʘ2 = λ2 – λ1             T⊖1 – T⊖2 = λ2 – λ1              T*1 – T* 2 = λ2 – λ1

Nie tylko ruch wirowy Ziemi może służyć za podstawę rachuby cza-
su. Wśród innych zjawisk okresowych, łatwo dostępnych obserwacjom, na 
uwagę zasługuje ruch obiegowy Księżyca wokół Ziemi leżący u podstaw 
definicji miesiąca, a także ruch obiegowy Ziemi dookoła Słońca będą-
cy podstawą definicji roku. Zarówno miesiąc jak i rok można definiować 
w różny sposób. Oto ważniejsze definicje:

Rys. 2.11. Długość geograficzna miejsca na Ziemi
a kąt godzinny obiektu na sferze niebieskiej
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miesiąc synodyczny (leżący u podstaw kalendarzowej rachuby czasu) 
– okres pełnego cyklu faz Księżyca, np. odstęp czasu dzielący kolejne 
nowie lub pełnie Księżyca, wynoszący średnio 29d 12h 44m 3s,

miesiąc syderyczny (gwiazdowy) – okres pełnego obiegu Księżyca wokół 
Ziemi, czas po upływie którego Księżyc powróci do tego samego miejsca 
na tle gwiazd, wynoszący średnio 27d 7h 43m 11s,

miesiąc smoczy – okres pomiędzy dwoma kolejnymi przejściami Księżyca 
przez ten sam węzeł orbity wynoszący średnio 27d 5h 5m 36s,

miesiąc anomalistyczny – okres pomiędzy dwoma kolejnymi przejściami 
Księżyca przez perygeum jego orbity wynoszący średnio 27d 13h 18m 37s,

rok zwrotnikowy (leżący u podstaw kalendarzowej rachuby czasu) – odstęp 
czasu między dwoma kolejnymi przejściami Słońca przez punkt Barana 
(czyli okres powtarzania się pór roku), wynoszący średnio 365d5h48m46s 

(365.2422 dób średnich słonecznych),
rok gwiazdowy – okres, po którym Słońce przemierzy całą ekliptykę i znowu 

znajdzie się na tle tych samych gwiazd, wynoszący średnio 365d6h9m10s 

(365.2564 dób średnich słonecznych),
rok anomalistyczny – okres między dwoma kolejnymi przejściami Ziemi 

przez peryhelium jej orbity wynoszący średnio 365d5h9m10s,
rok zaćmieniowy – okres upływający między kolejnymi przejściami Słońca 

przez ten sam węzeł (patrz rys. 5.6) orbity Księżyca, wynoszący 346.6200 
dób średnich słonecznych.

Ćwiczenia

43. O ile różnią się czasy gwiazdowe:
a) Krakowa (λ = –19°58′) i Częstochowy (λ = –19°07′),
b) Moskwy (λ = –37°34′) i Meksyku (λ = +99°09′)?
44. Pewne zjawisko miało miejsce o godzinie 13:45 lokalnego czasu gwiazdo-

wego w Krakowie w dniu 11 XI. Jaką godzinę wskazywały tam wtedy zwykłe 
zegarki? Brakujące dane odczytać z tabeli Ib zamieszczonej w Dodatku A.

2.5. Kalendarzowa rachuba czasu

Doba średnia słoneczna, miesiąc synodyczny i rok zwrotnikowy leżą  
u podstaw kalendarzowej rachuby czasu. Wobec tego, że ani rok zwrotniko-
wy ani też miesiąc synodyczny nie są całkowitymi wielokrotnościami dób 
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średnich słonecznych, a wypada, aby miesiąc czy rok kalendarzowy miały 
całkowitą ich liczbę, dokonano następujących ustaleń:
1. Rok kalendarzowy liczy 365 dób średnich słonecznych, o ile nie jest tzw. 

rokiem przestępnym, który ma 366 dób. Jeśli numer kolejny roku, licząc 
od narodzin Chrystusa, jest podzielny przez 4, to taki rok jest przestępny. 
Od tej reguły jest jednak wyjątek — gdy numer roku jest podzielny przez 
100, to rok (mimo podzielności przez 4) nie jest przestępny. Jednakowoż, 
gdy numer roku podzielny jest przez 400, to mimo podzielności przez 
100, pozostaje on rokiem przestępnym. Wprowadzenie lat przestępnych 
zgodnie z taką, nieco dziwną regułą, sprawia że poszczególne pory roku 
rozpoczynają się zawsze w pobliżu ustalonych dat; 21 III (wiosna), 22 VI 
(lato), 23 IX (jesień) i 22 XII (zima).

2. Rok kalendarzowy liczy 12 miesięcy kalendarzowych o ustalonych na-
zwach i długościach mierzonych w dobach prawdziwych słonecznych;

    styczeń     – 31,        luty – 28 dób w lata zwykłe, a 29 w lata przestępne,
    marzec     – 31,        kwiecień       – 30,
    maj           – 31,        czerwiec        – 30,
    lipiec        – 31,        sierpień         – 31,
    wrzesień  – 30,        październik  – 31, 
    listopad    – 30,        grudzień       – 31.

Miesiące kalendarzowe różnią się znacznie swą długością od miesią-
ca synodycznego (29d 12h 44m 3s ), czego naturalną konsekwencją jest to,  
że zmiany pór roku ani zmiany miesięcy nie przypadają przy jakiejś ustalo-
nej fazie Księżyca. To właśnie w związku z tym daty tzw. świąt ruchomych, 
„trzymających się” fazy Księżyca, a nie tylko pory roku, są z roku na rok róż-
ne. Przyjmuje się zasadę, że najbliższa niedziela po pierwszej wiosennej peł-
ni Księżyca jest Niedzielą Wielkanocną. Inne święta ruchome liczone są już  
w oparciu o datę tej niedzieli.

Tak w przeszłości jak i obecnie czynione są tu i ówdzie odstępstwa od 
przedstawionych reguł dotyczących kalendarzowej rachuby czasu. Wyżej 
opisane zasady odnoszą się do tzw. kalendarza gregoriańskiego, czyli ka-
lendarza zreformowanego w 1582 roku z polecenia papieża Grzegorza XIII. 
Przykładowo, kalendarz juliański czy też nowy kalendarz wschodni, które 
są czasem używane w niektórych kościołach chrześcijańskich, kierują się 
nieco innymi regułami ustalania dat świąt ruchomych.
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3. Przykłady wykorzystania prostych obserwacji 
astronomicznych

W tym rozdziale podano kilka przykładów praktycznego zastoso-
wania prostych obserwacji astronomicznych. Przy doborze przykładów 
założono, że obserwator nie dysponuje żadnym specjalnym przyrządem 
do prowadzenia obserwacji astronomicznych. Astronomowie dysponując 
precyzyjnymi przyrządami potrafią dokonywać wyznaczeń z bardzo dużą 
dokładnością. Często dla potrzeb dokładności modyfikują nieco same idee 
przeprowadzania obserwacji.

Przed przystąpieniem do wykonania proponowanych niżej prostych ćwi-
czeń obserwacyjnych można spróbować wykonać samodzielnie przyrząd po-
miarowy nazywany gnomonem, który może znacznie ułatwić niektóre pomia-
ry. Gnomon (rys. 3.1) pozwala mierzyć długość cienia rzucanego przez piono-
wy pręt w świetle Słońca lub Księżyca. Składa się z płaskiej, sztywnej podstawy 
oraz z, zamocowanego prostopadle do niej, cienkiego prostego pręta.

Aby wykonać podstawę gnomonu należy wyciąć np. kwadratowy kawa-
łek deski lub jakiejś sztywnej płyty. Rozmiar podstawy staramy się uzyskać 
możliwie duży (jeśli podstawą jest kwadrat to jego bok nie powinien być 
mniejszy niż 30 cm). W środku podstawy mocujemy, prostopadle do niej, 
pręt (np. patyk, drut lub gwóźdź z obciętą główką). Wysokość słupa gnomo-
nu (czyli długość naszego pręta) nie powinna być zbyt duża. W przypadku 
podstawy kwadratowej o boku 30 cm wysokość ta powinna wynosić około 
6 cm (gdy słup jest zbyt wysoki to w czasie obserwacji jego cień nie zmieści 
się cały na podstawie). Aby z pomocą gnomonu pomierzyć wysokość Słońca 
w czasie górowania należy podstawę przyrządu ustawić idealnie w poziomie 
(posługując się np. poziomicą). Ideę pomiaru wysokości źródła światła nad 
horyzontem przedstawiono na rys.3.2.

Rys. 3.1. Schemat ideowy gnomonu
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Mierząc dokładnie długość słupa s (dla raz sporządzonego gnomonu 
jest to wartość stała) oraz długość cienia c, potrafimy wyliczyć wysokość h 
ze wzoru:

Rys. 3.2. Idea pomiaru wysokości Słońca z użyciem gnomonu

3.1. Wyznaczanie kierunków świata

a) W pogodną noc na półkuli północnej stajemy twarzą zwróconą w kie-
runku gwiazdy polarnej. Za plecami będziemy mieć wtedy południe,  
a przed sobą północ. Zachód będzie po lewej a wschód po prawej stronie.

b) W słoneczny dzień ustawiamy pionową tyczkę lub wykorzystujemy jakiś 
obiekt już stojący pionowo i mierzymy długość rzucanego cienia. Doko-
nujemy wielu pomiarów (powiedzmy co 10 minut) rozpoczynając przed 
południem (powiedzmy ok. godz. 10-tej), a kończąc po południu. Obser-
wacje prowadzimy w celu zarejestrowania kierunku, dla którego długość 
cienia jest najmniejsza. Kierunek ten pokrywa się z kierunkiem północ-
-południe, przy czym koniec cienia jest skierowany na północ. Ustawia-
jąc się twarzą w kierunku północnym po lewej ręce mamy zachód a po 
prawej wschód.

c) Obserwujemy zachód Słońca w pierwszym dniu wiosny lub jesieni. Wte-
dy to deklinacja Słońca wynosi w przybliżeniu zero, co oznacza, że Słońce 
zachodzi prawie idealnie na zachodzie (równik niebieski zawsze przecina 
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horyzont w kardynalnych punktach horyzontu W i E, a obiekty o dekli-
nacji równej zero leżą właśnie na równiku). Jeśli twarzą jesteśmy skiero-
wani właśnie na zachodzące Słońce, to po prawej ręce mamy północ, po 
lewej południe, a z tyłu wschód. W identyczny sposób daje się określić 
kierunki świata obserwując w te dni wschód Słońca zamiast zachodu.

d) Sprawdzamy w tablicach astronomicznych, w które dni w ciągu rozwa-
żanego roku deklinacja Księżyca wynosi zero. W te dni możemy obser-
wować (o ile nie zaistnieją okoliczności utrudniające, np. niekorzystna 
faza Księżyca) zachodzący czy też wschodzący Księżyc i określać kie-
runki świata identycznie jak w metodzie poprzedniej z wykorzystaniem 
obserwacji Słońca.

e) Sprawdzamy na mapie nieba, które spośród względnie jasnych gwiazd 
leżą bardzo blisko równika niebieskiego. Obserwując wschody i zacho-
dy takich gwiazd znowu jesteśmy w stanie wyznaczyć kierunki świata.  
Ta metoda może być użyta w dowolną pogodną noc w ciągu roku.  
Należy się jednak zatroszczyć o odpowiednie miejsce dla przeprowadze-
nia obserwacji. Może się bowiem zdarzyć, że ekstynkcja atmosferyczna 
(osłabienie blasku obiektu w związku z przechodzeniem światła przez 
atmosferę ziemską), która przy horyzoncie jest duża, tak osłabi naszą 
gwiazdę, że podczas wschodu czy zachodu uczyni ją niewidoczną.

3.2. Wyznaczanie szerokości geograficznej miejsca  
obserwacji

Szerokość geograficzną najłatwiej wyznaczyć mierząc wysokość gó-
rowania obiektu o znanej deklinacji. Jeśli obiekt góruje np. na południe 
od zenitu, to wysokość górowania HGS = 90° – φ + δ (patrz rozdział 2.2). 
Wyznaczenia możemy dokonać zarówno w czasie słonecznego dnia jak  
i pogodnej nocy:

a) (w ciągu dnia) Obserwacja polega na pomierzeniu długości najkrót-
szego cienia dla światła słonecznego rzucanego przez pionowo ustawiony 
przedmiot o znanej długości. Tym przedmiotem może być pręt albo tyczka 
specjalnie przygotowana do celów obserwacji. Tyczkę mocujemy pionowo 
na płaskim (prostopadłym do pionu) terenie. Za wysokość tyczki przyjmu-
jemy długość jej wystającej ponad powierzchnię terenu części. W kilku-
minutowych odstępach czasu zaznaczamy koniec cienia rzucanego przez 
tyczkę. Obserwacje najlepiej rozpocząć ok. 2 godziny przed południem, a 
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skończyć, gdy zauważymy, że cień zaczyna się wydłużać. Gdy pomierzymy 
długość najkrótszego cienia c oraz wysokość tyczki s, to wysokość górowa-
nia Słońca otrzymamy wprost ze wzoru:

                                       tg(HGSʘ) = 

Szukana szerokość geograficzna ϕ wyrazi się wzorem:

                                     φ  = 90° – HGSʘ + δʘ

Jeśli obserwacji dokonamy w dniu równonocy wiosennej lub jesien-
nej, to za deklinację Słońca wstawimy wartość zero, jeśli w pierwszym dniu 
lata lub zimy, wtedy za deklinację wstawimy odpowiednio wartości +23°27  
i –23°27′, czyli maksymalną i minimalną wartość deklinacji Słońca. Dla ob-
serwacji dokonywanych w inne dni roku deklinację Słońca należy odczytać 
z rocznika astronomicznego.

b) (w pogodną noc) Chcąc pomierzyć wysokość górowania wybranej 
gwiazdy (o znanej deklinacji, np. w oparciu o jakiś katalog gwiazd czy atlas 
nieba) musimy dysponować jakimś przyrządem pozwalającym mierzyć 
wysokości gwiazd nad horyzontem w czasie górowania. W przypadkach 
gdy nie zależy nam na bardzo dokładnym wyznaczeniu tej wysokości, 
wystarczy posłużyć się odpowiednio zamontowaną prostą listwą służącą 
jako celownica. Listwę można zamocować jednym końcem w uchwycie 
pozwalającym na obrót tejże w płaszczyźnie pionowej zawierającej lokalny 
południk niebieski, czyli w płaszczyźnie przechodzącej przez zenit, nadir 
i kardynalne punkty horyzontu N i S. Gwiazda górując przechodzi przez 
południk i wtedy należy wycelować listwę dokładnie w nią. Tak musimy 
zamontować naszą celownicę, by móc możliwie najdokładniej pomie-
rzyć (bezpośrednio lub pośrednio) kąt między poziomem a kierunkiem  
na gwiazdę, czyli szukaną wysokość górowania. Gdy to się nam już uda, 
wtedy wyliczymy szerokość geograficzną miejsca znowu ze wzoru:

                                       φ= 90° – HGS + δ

Jest rzeczą oczywistą, że jeślibyśmy wybrali do obserwacji gwiazdę góru-
jącą na północ od zenitu, wtedy zamiast mierzyć HGS mierzylibyśmy HGN, 
a szerokość geograficzną wyznaczalibyśmy ze wzoru (patrz rozdział 2.2):

                                      HGN =φ + 90° – δ
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3.3. Wyznaczanie kąta nachylenia ekliptyki do równika  
niebieskiego (ε )

Znając szerokość geograficzną φ miejsca, w którym się znajdujemy,
można w prosty sposób wyznaczyć kąt ε. Jest to ważny kąt, leżący u pod-
staw definicji stref polarnych na Ziemi oraz strefy zwrotnikowej. Strefa
zwrotnikowa rozciąga się  bowiem  między  zwrotnikiem  raka  (φ = ε )  
a  zwrotnikiem  koziorożca (φ = – ε ). Dla φ = ± (90° – ε ) mamy natomiast 
koła polarne, czyli wyznaczające na globie ziemskim obszary występowania 
dni i nocy polarnych. Doświadczalne wyznaczenie kąta ε polega znowu na 
pomiarze najkrótszego cienia w świetle słonecznym rzucanego przez pio-
nowy pręt. Tym razem jednak pomiaru należy dokonać w dniu przesilenia 
letniego lub zimowego. Zważywszy, że nie dokonamy prostymi metodami 
bardzo precyzyjnych pomiarów, możemy wykonywać doświadczenia rów-
nież kilka dni przed i po przesileniach. Dla umiarkowanej strefy półkuli 
północnej Słońce góruje na południe od zenitu. Pomiar najkrótszego cienia 
pozwala obliczyć HGS dla Słońca. Przekształcając wyrażenie na HGS (patrz 
rozdział 2.2) i utożsamiając ε z bezwzględną wartością ekstremalnej w cią-
gu roku deklinacji Słońca otrzymamy wzór:

                                   ε = ± (HGSʘ + φ – 90° )

gdzie znak „+” zastosujemy gdy obserwacji dokonamy w okolicach nocy 
świętojańskiej, a znak „–” gdy wykonamy pomiary w okolicy świąt Bożego 
Narodzenia.

3.4. Wyznaczanie prawdziwego południa

Prawdziwym południem nazywamy moment, w którym obserwujemy, 
że Słońce właśnie góruje. Moment ten możemy określić odnotowując czas 
wskazywany przez jakiś poprawnie ustawiony zegar, którym dysponujemy 
w czasie obserwacji. Wyznaczyć południe prawdziwe w danym dniu i miej-
scu oznacza udzielić odpowiedzi na pytanie, o której godzinie np. czasu 
środkowo-europejskiego mamy do czynienia z górowaniem Słońca.

Wyznaczenie momentu górowania można zrealizować mierząc dłu-
gość cienia w świetle słonecznym rzucanego przez pionowy pręt ustawiony 
na poziomej powierzchni. Tym razem jednak zaznaczając w niewielkich 
odstępach czasu punkty na powierzchni odpowiadające końcom cienia na-
nosimy również czas, w którym dokonano zaznaczenia. Prowadząc obser-
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wacje np. przez okres ok. 3 godzin otrzymamy kilkadziesiąt par liczbowych 
postaci (ci , ti ), gdzie c oznacza długość cienia tyczki w czasie t. W oparciu o 
takie pomiary możemy stwierdzić, w jakim czasie cień był najkrótszy, czyli 
kiedy mieliśmy do czynienia z prawdziwym południem.

3.5. Wyznaczanie lokalnego czasu gwiazdowego
Nawet gdyby wszystkie zegary świata się zatrzymały i nie mielibyśmy 

możliwości bezpośredniego ustawienia naszych zegarków na właściwą go-
dzinę, to przy pomocy prostych obserwacji astronomicznych można tego 
dokonać. W paragrafie 2.4 pokazano, że można dokonywać przejść po-
między różnymi rodzajami czasów lokalnych. Wystarczy zatem wyznaczyć 
jeden z nich, by otrzymać pozostałe. Powiedzmy, że chcemy wyznaczyć 
lokalny (czyli dla miejsca w którym dokonujemy obserwacji) czas gwiaz-
dowy. Możemy wyjść od definicji czasu gwiazdowego

                                          T* = αgwiazd górujących

Powiedzmy, że rozporządzamy jakimś katalogiem gwiazd lub mapą 
nieba, w których możemy odnaleźć rektascensje α* dla kilku wybranych 
przez nas obiektów. Problem obserwacyjny sprowadza się do zarejestro-
wania momentu górowania gwiazdy o znanej rektascensji. By to uczynić, 
należy wcześniej wyznaczyć linię północ-południe używając np. jakiejś 
spośród wyżej opisywanych metod. Najprościej jest w czasie dnia znaleźć 
gdzieś w okolicy wysoki pionowy słup lub maszt. Zaznaczając w słoneczny 
dzień odpowiednio często koniec cienia takiego masztu znajdujemy punkt 
odpowiadający najkrótszemu w ciągu dnia cieniowi. Punkt ten wyróżniamy 
spośród pozostałych zaznaczając go tak, by móc go odnaleźć nocą. Można 
np. wbić palik. Przed przystąpieniem do obserwacji momentu górowania 
interesujących nas gwiazd dobrze byłoby jakoś zaznaczyć linię łączącą 
wspomniany palik z podstawą masztu (np. rozciągnąć i naprężyć zwykły 
sznurek). Byłaby to linia północ-południe. Dla obserwacji czasu gwiazdo-
wego potrzebny jest nadto zegar gwiazdowy (może to być zwykły zegarek, 
jeśli nie zależy nam na długotrwałym przechowywaniu wyznaczonego cza-
su — zegar gwiazdowy w ciągu jednego roku przyspiesza w stosunku do 
zwykłego o jedną dobę, czyli w ciągu doby o cztery minuty). Zegar powi-
nien chodzić wskazując jakiś tam fałszywy czas. Mając ze sobą taki zegar 
ustawiamy się na wyznaczonej linii w takiej odległości od masztu, aby inte-
resująca nas gwiazda w czasie górowania została przez maszt przysłonięta. 
Gdy gwiazda schowa się za masztem wtedy ustawiamy na zegarku wartość 
jej rektascensji (wyrażonej zwyczajowo w mierze czasowej). Od tej chwili 
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nasz zegar pokazuje lokalny czas gwiazdowy (naturalnie obarczony pewnym 
błędem wynikającym z mniejszych lub większych niedoskonałości w prze-
prowadzaniu obserwacji). Im cieńszy i wyższy będzie maszt tym dokładniej 
wyznaczymy czas. Jeśli po jakimś czasie kolejna gwiazda z naszej listy górując 
chowa się za masztem, to możemy sprawdzić, czy jej rektascensja jest właśnie 
wtedy wskazywana przez nasz zegarek. Jeśli tak, to upewniamy się co do po-
prawnego jego chodu. Jeśli nie, to można zegar na nowo ustawić.

Gdy mamy już na naszym zegarze czas gwiazdowy, to nie wiele trzeba do 
odtworzenia czasu urzędowego. Czas ten, w przypadku Polski, będzie o godzinę 
(zimą) lub o dwie (gdy obowiązuje czas letni) większy niż czas uniwersalny UT. 
Czas UT jest czasem średnim słonecznym w Greenwich. Otrzymamy go z czasu 
gwiazdowego dla Greenwich używając formuły (podanej w rozdziale 2.4):

                            UT = T⊖G = T*G + 12h – αʘ – ∆α 
Sam zaś czas gwiazdowy w Greenwich różni się od posiadanego przez 

nas akurat o tyle, ile wynosi długość geograficzna miejsca, w którym się 
znajdujemy (jak pokazano w rozdziale 2.4, różnica w czasach lokalnych 
równa jest różnicy długości geograficznych miejsc dla których dany rodzaj 
czasu rozważamy). Wynosi on:

                                  T*G = T*nasz + λnaszego miejsca

Mając zatem wyliczony czas uniwersalny dla określonego czasu gwiaz-
dowego, wskazywanego przez nasz zegarek, otrzymamy nasz czas strefowy 
dodając do UT jedną godzinę (lub dwie, w przypadku gdy mamy w Polsce 
czas letni). Cały rachunek wykonujemy dla jakiejś ustalonej chwili miejsco-
wego czasu gwiazdowego (najlepiej dla okrągłej godziny, która ma być poka-
zywana przez nasz zegarek wnet po planowanym zakończeniu rachunków). 
Po wykonaniu tego rachunku jesteśmy w stanie ustawić już nasz zegarek tak, 
by pokazywał czas urzędowy. Wartość, o jaką należy nasz zegarek przesunąć, 
otrzymamy odejmując wartość miejscowego czasu gwiazdowego użytą do 
obliczeń od wyniku tychże obliczeń. Jeśli ta różnica jest dodatnia, przesuwa-
my zegar do przodu. W przeciwnym wypadku należy zegarek cofnąć.

3.6. Wyznaczanie długości geograficznej miejsca  
obserwacji

Aby wyznaczyć długość geograficzną danego miejsca, wystarczy po-
mierzyć miejscowy czas gwiazdowy. Pokazano wcześniej (rozdział 2.4),  
że słusznym jest równanie
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                                        T*1 – T*2 = λ2 – λ1

Jeśli wskaźnik „2” odnieść do południka zerowego w Greenwich, to równanie 
powyższe można zapisać jako:

                                         T* – T*G = λG – λ

gdzie λG = 0 jako długość geograficzna południka zerowego. Szukana długość
geograficzna λ wyraża się wzorem:

                                                λ = T*G - T* 

Skoro miejscowy czas gwiazdowy T* traktujemy jako pomierzony,  
to dla obliczenia λ potrzebna jest znajomość czasu gwiazdowego T*G. War-
tość tę otrzymamy z czasu uniwersalnego UT. Sam czas uniwersalny to czas 
pokazywany przez zwykłe zegarki pomniejszony (w Polsce) o 1 godzinę  
w okresie obowiązywania czasu zimowego lub o 2 godziny, gdy obowiązuje 
czas letni. Korzystając z definicji czasu gwiazdowego możemy zapisać

                                            T*G = t⊖ G + α⊖

Z definicji czasu średniego słonecznego mamy natomiast

                                       T⊖G = UT = t⊖G + 12h 
stąd

                                          t⊖G = UT – 12h 

Jeśli nadto skorzystamy z definicji równania czasu
                                            ∆α = α⊖ – αʘ

to dostaniemy
                                           α⊖ = ∆α + αʘ

Czas gwiazdowy w Greenwich wynosi więc

                        T*G = t⊖G + α⊖ = UT – 12h + αʘ + ∆α
Zatem długość geograficzną otrzymamy ze wzoru

                                    λ = UT – 12h + αʘ + ∆α – T*
Wartości αʘ i ∆α odczytamy dla danej daty z tabeli I, zamieszczonej w Do-
datku A lub z rocznika astronomicznego.
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Ćwiczenia

45. Chcąc wyznaczyć czas gwiazdowy obserwator wybrał sobie pięć gwiazd 
o rektascensjach 10h 44m, 11h 03m, 11h 27m, 12h 04m i 12h 35m. Górowania 
tychże gwiazd nastąpiły według jego zegarka w następujących momen-
tach: 3h 52m, 4h 16m, 4h 35m, 5h 14m i 5h 47m. Jaka jest poprawka dla użytego 
do obserwacji zegarka (o ile należy przesunąć zegarek do przodu aby 
wskazywał poprawnie czas gwiazdowy)? 

46. W pewnej miejscowości w Polsce w dniu 15 czerwca stwierdzono,  
że o godzinie 11:15 czas gwiazdowy wynosił T*=4h7m. Jaka jest długość 
geograficzna miejscowości?

47. O której godzinie czasu środkowoeuropejskiego wzchodzi w Krakowie 
Słońce w dniu 15 lutego?

48. O której godzinie góruje Syriusz 15 maja roku w Częstochowie?

49. Podać dla Krakowa przedział czasu środkowoeuropejskiego w którym 
Betelgeuse znajduje się na wysokości większej niż 15 stopni. Oblicze-
nia wykonać dla 25 lutego. Potrzebne dane można znaleźć w tabelach  
w Dodatku A.

50. Kiedy w Krakowie Syriusz góruje o północy czasu środkowoeuropej-
skiego?
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4. Planeta Ziemia

4.1. Kształt, rozmiary i masa Ziemi

Prawda o podobnym do kuli kształcie naszej planety została wyjawio-
na w ramach dociekań naukowych przed ponad dwoma tysiącami lat. Dzi-
siaj nikt chyba nie kwestionuje tej prawdy, chociaż pewnie wielu miałoby 
kłopot z udowodnieniem tego faktu ewentualnemu niedowiarkowi.

Wśród argumentów za kulistością Ziemi wymienić można następujące:
a) Ziemia oglądana z przestrzeni kosmicznej zawsze jest okrągła, o czym 

świadczą liczne zdjęcia satelitarne oraz bezpośrednie sprawozdania 
członków załóg pojazdów kosmicznych,

b) daje się tak zaplanować podróż (np. samolotem), że poruszając się wciąż 
przed siebie po pewnym czasie wrócimy do punktu początkowego od 
przeciwnej strony,

c) w czasie zaćmienia Księżyca widać, że cień Ziemi na jego tarczy ma okrą-
gły kształt,

d) wykonując podróże tak, by zmienić istotnie szerokość geograficzną 
miejsca przebywania (np. z Częstochowy do Jerozolimy) łatwo zauwa-
żyć, że zmienia się wysokość bieguna niebieskiego nad horyzontem oraz 
wysokości kulminacji ciał niebieskich.

Dokładne pomiary triangulacyjne pozwoliły określić kształt i rozmia-
ry Ziemi. Glob ziemski dosyć dobrze można przybliżyć elipsoidą obrotową  
o osiach a = 6378,140 km, b = 6356,755 km. Promień w płaszczyźnie rów-
nika (a) jest większy od połowy odległości między biegunami (b).

Masa Ziemi została poznana z chwilą wyznaczenia stałej grawitacji G. 
Przekształcając wzór na przyspieszenie grawitacyjne

otrzymujemy wzór na masę Ziemi

                                          Wstawiając do wzoru wartości liczbowe stałej grawitacji G, promienia 
Ziemi R oraz wyznaczając doświadczalnie przyspieszenie grawitacyjne g, 
otrzymamy na masę Ziemi wartość 5.975 ⋅ 1024 kg.
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4.2. Ruch wirowy Ziemi

Ziemia wykonuje ruch obrotowy wokół własnej osi. Ruch ten był po-
stulowany przez Kopernika, a dowieść go można wykonując doświadczenie  
z wahadłem Foucaulta. Dobowy ruch ciał niebieskich ze wschodu na za-
chód jest obecnie poprawnie interpretowany jako następstwo ruchu wirowe-
go Ziemi z zachodu na wschód. Doświadczenie dowodzące ruchu wirowego 
Ziemi zostało po raz pierwszy wykonane przez Foucaulta w 1851 roku. Polega 
ono na obserwacji zmiany płaszczyzny drgań wahadła względem dowolnej, 
ustalonej płaszczyzny poziomej, sztywno związanej z Ziemią. Gdyby Ziemia 
nie wirowała, to niezmienna w przestrzeni płaszczyzna drgań wahadła nie 
zmieniałaby się też względem Ziemi.

Płaszczyzna drgań wahadła w doświadczeniu Foucaulta zmienia się 
jednostajnie względem Ziemi, dokonując obrotu ze wschodu na zachód. 
Prędkość kątowa obrotu tej płaszczyzny zależy od szerokości geograficznej φ 
miejsca, w którym wykonujemy doświadczenie. Za prędkość tą odpowiada 
bowiem tylko pionowa składowa prędkości kątowej obrotu Ziemi (rys. 4.2). 
Składowa ta ma wartość ω⋅sinφ, gdzie ω = 2⋅π/Tz , a Tz ≅ 23h56m jest dobą 
gwiazdową (24 godziny czasu gwiazdowego odpowiadają około 23h56m cza-

Rys. 4.2. Rozkład prędkości kątowej 
ruchu wirowego Ziemi na składową 

poziomą i pionową

Rys. 4.1. Wahadło Foucaulta
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su średniego słonecznego). Wartość liczbowa prędkości kątowej dla ruchu 
wirowego Ziemi wynosi 0.00007292 s-1. Czas, w którym płaszczyzna drgań 
wahadła zmienia się o kąt 360° na szerokości geograficznej φ wynosi 

Ze wzoru widać, że w skrajnym przypadku, gdy φ = 0°, T przyjmu-
je wartość nieskończenie wielką. Oznacza to, że na równiku płaszczyzna 
drgań wahadła nie będzie ulegać zmianie.

Wobec ruchu wirowego Ziemi, na wszelkie ciała poruszające się wzglę-
dem niej samej z prędkością v, działa siła Coriolisa

                                           F=2⋅m⋅v × ω 
Zachowanie się wahadła w doświadczeniu Foucaulta jest jednym  

z przejawów działania tej siły.

Ćwiczenia

51. Na szerokości geograficznej 45° jednostka pływająca o masie 200 000 
ton płynie na wschód z prędkością 70 km/godz. Określić poziomą i pio-
nową składową siły Coriolisa. 

52. W jakim czasie wahadło Foucaulta wykonuje pełny obrót: a) w Często-
chowie, b) w Rzymie (φ = 41°54′), c) w Helsinkach (φ = 60°10′)? 

53. Jak szybko musiałaby Ziemia wirować aby wahadło Foucaulta w Czę-
stochowie wykonywało jeden pełny obrót w ciągu: a) 1h, b) 360 dni? 

54. Czy sztuczne satelity Ziemi podlegają działaniu siły Coriolisa? Odpo-
wiedź uzasadnij. A jak rzecz się przedstawia z samolotami?

55. W pewnej miejscowości uruchomiono wahadło Foucaulta i stwierdzo-
no, że jeden pełny obrót płaszczyzny wahań dokonuje się w przeciągu 
36h15m. Jaka jest szerokość geograficzna tej miejscowości? 

56. Ciało o masie 1000 ton znajdując się na szerokości geograficznej 
φ = 30° porusza się z prędkością 100 km/h w kierunku północnym. 
Określić pionową składową siły Coriolisa działającej na ciało. 

57. Dla jakich szerokości geograficznych składowa pozioma siły Coriolisa 
wywierana na ciało w ruchu poziomym przyjmuje maksymalną wartość?

58. Gdzie na powierzchni Ziemi i w jakim kierunku musiałoby się poruszać 
ciało, by nie doznawać działania siły Coriolisa?
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4.3. Ruch orbitalny Ziemi dookoła Słońca

Oprócz ruchu wirowego, Ziemia wykonuje także ruch obiegowy do-
okoła Słońca. Fakt ten, ogłoszony przez Kopernika w XVI wieku, został 
udowodniony dopiero w 1725 roku, kiedy to James Bradley odkrył zjawisko 
aberracji światła. Zjawisko to polega na zmianie obserwowanego kierunku 
na źródło światła, wywołanej zmianą prędkości obserwatora (rys. 4.3a).

Rys. 4.3. Aberracja światła: a) odchylenie obserwowanego kierunku ku gwieździe 
wywołane ruchem obserwatora z prędkością v, b) elipsy aberracyjne w zależności 

od szerokości ekliptycznej obserwowanego obiektu

Po zastosowaniu twierdzenia sinusów do trójkąta Z1Z2O otrzymamy:

skąd

                                          gdzie ∆Θ jest odchyleniem kierunku obserwator – źródło wywołanym  
ruchem obserwatora z prędkością v.
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Wobec zjawiska aberracji dla obserwatora spoczywającego na Ziemi obie-
gającej Słońce z prędkością liniową równą około 30 km/s współrzędne gwiazd 
na sferze niebieskiej będą ulegać zmianie. Takie zmiany współrzędnych, naj-
pierw u gwiazdy γDra a potem u innych zaobserwował właśnie Bradley,  
co doprowadziło go do odkrycia zjawiska aberracji światła. Odbiciem ruchu 
Ziemi po orbicie dookoła Słońca są widome ruchy gwiazd po tzw. elipsach 
aberracyjnych (rys. 4b). Wielka półoś elipsy aberracyjnej wynosi zaledwie 
20″.5. Wartość małej półosi zależy od tego, na jakiej szerokości ekliptycznej 
znajduje się świecący obiekt. Dla gwiazd położonych w biegunach ekliptyki 
elipsa aberracyjna przechodzi w krzywą zamkniętą zbliżoną do okręgu (gdyby 
orbita Ziemi była okręgiem, byłby to dokładnie okrąg), natomiast dla gwiazd 
położonych na ekliptyce elipsa aberracyjna przechodzi w odcinek.

Kierunek ruchu orbitalnego Ziemi jest zgodny z kierunkiem ruchu wi-
rowego, czyli z zachodu na wschód. Oś ruchu wirowego Ziemi jest nachylo-
na w stosunku do płaszczyzny ekliptyki pod kątem 90° – ε ≈ 66°33′, czemu 
zawdzięczamy zjawisko pór roku (rys. 4.4).

Gdyby ε wynosiło zero, to płaszczyzna równika ziemskiego pokrywała-
by się z płaszczyzną ekliptyki i nie mielibyśmy pór roku. Słońce każdego dnia 
wschodziłoby (dotyczy to też zachodów) w tym samym punkcie horyzontu. 
W południe zawsze wznosiłoby się na tą samą wysokość nad horyzontem.

Rys. 4.4. Położenia Ziemi na orbicie w różnych porach roku. Wobec 
nachylenia osi ziemskiej do płaszczyzny ekliptyki w pewnych okresach 

czasu Ziemia jest skierowana w stronę Słońca swoim biegunem pół-
nocnym a w innych biegunem południowym. Maksymalnemu pochyl-

eniu się bieguna północnego Ziemi ku Słońcu odpowiada moment 
przesilenia letniego (początek astronomicznego lata)
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Ćwiczenia

59. Czy zjawisko pór roku występowałoby na Ziemi, gdyby kąt ε wynosił 90°?

60. Średnia prędkość orbitalna Merkurego wynosi około 48 km/s a Plutona 
zaledwie 4.7 km/s. Na której planecie byłoby łatwiej zaobserwować zja-
wisko aberracji światła? Policzyć przybliżone rozmiary kątowe dużych 
półosi elips aberracyjnych dla obu przypadków.

4.4. Ruchy okrężno-translacyjne Ziemi
Ruch obiegowy Ziemi dookoła Słońca, jak też i ruch Księżyca wokół 

Ziemi można rozpatrywać względem środków mas układów, jak to się czy-
ni przy rozwiązywaniu problemu dwóch ciał. Dla układu Ziemia-Księżyc 
środek masy znajduje się w odległości około 4646 km od środka Ziemi (t.j. 
ponad 1700 km pod powierzchnią naszej planety), a dla układu Słońce-Zie-
mia środek masy znajduje się w pobliżu środka Słońca. W odstępie czasu 
równym jednemu miesiącowi gwiazdowemu Ziemia wykona pełen obieg 
środka masy układu Ziemia-Księżyc, a w odstępie jednego roku gwiazdo-
wego pełny obieg środka masy w układzie Słońce-Ziemia. Te ruchy Ziemi 
dookoła poszczególnych środków mas są ruchami po okręgu globu jako 
całości. Dla skupienia uwagi na tym ruchu najlepiej zapomnieć o ruchu 
wirowym Ziemi i zauważyć, że mamy tu właściwie do czynienia z ruchem 
okrężno-translacyjnym. Termin „ruch okrężno-translacyjny” odnosi się 
do przemieszczania całego obiektu wzdłuż okręgu zamiast wzdłuż prostej, 
co ma miejsce przy zwykłej translacji. Tak jak przy zwykłej translacji nie 
mamy tu do czynienia z żadnym obrotem ciała, lecz z przesunięciem przy 
zachowaniu pierwotnej orientacji ciała. Jako przykład takiego ruchu może 
służyć ruch kredy podczas odręcznego (nie z użyciem cyrkla) rysowania 
na tablicy okręgu. W czasie ruchu okrężno-translacyjnego każdy element 
objętości przemieszczającego się ciała wykonuje ruch po okręgu o takim 
samym promieniu. Środki tych okręgów są jednak różne.

W ścisłym związku z ruchem okrężno-translacyjnym Ziemi pozostaje 
zjawisko sił przypływowych. Wektory przyspieszenia przypływowego dla 
elementów objętości Ziemi są wypadkową przyspieszeń grawitacyjnych 
wywołanych działaniem Księżyca i Słońca oraz przyspieszeń odśrodko-
wych w ruchach okrężno-translacyjnych wokół środków mas w układzie 
Ziemia-Księżyc i w układzie Ziemia-Słońce (rys. 4.5).
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Rys. 4.5. Siły przypływowe w układzie Ziemia-Księżyc. 
Słabo widoczne wektory wypadkowe w punktach A, Z, B i C 

wskazują kierunki sił przypływowych. W punktach A i Z siły te 
spowodują przypływ, w punktach B i C — odpływ

Wektory przyspieszeń grawitacyjnych i odśrodkowych w układzie Zie-
mia-Słońce nie zostały naniesione gdyż są zbyt długie, by zmieścić się na 
rysunku w tej skali (około 180 razy dłuższe od odpowiednich wektorów  
w układzie Ziemia-Księżyc). 

Wyprowadźmy wzór na przyspieszenie przypływowe w punkcie A  
(rys. 4.5) wywołane wpływem Księżyca. Przyspieszenie grawitacyjne na 
element masy w otoczeniu punktu A ze strony Księżyca wynosi

gdzie MK, d i r oznaczają odpowiednio masę Księżyca, odległość między 
środkami Ziemi i Księżyca oraz promień Ziemi. Podobnie możemy napisać 
dla elementu masy w otoczeniu punktu G
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Przyspieszenie siły przypływowej w punkcie A otrzymamy ze wzoru

Wzór powyższy wobec r/d << 1 można przybliżyć równaniem

Wartość PA liczona z powyższego wzoru wynosi 1.1×10-4 cm s-2.

Przyspieszenie przypływowe ze strony Słońca wynosi 0.51×10-4 cm s-2, 
czyli około dwa razy mniej niż ze strony Księżyca. Przyczynki od Księżyca 
i od Słońca mogą się dodawać (maksymalna wartość gdy Księżyc jest w 
nowiu lub pełni) lub odejmować (minimalne przyspieszenie wypadkowe, 
gdy Księżyc znajduje się w pierwszej lub ostatniej kwadrze).

Istnieje wiele przejawów działania sił przypływowych. Na Ziemi najła-
twiej zaobserwować przypływy i odpływy mórz. Poziom wód mórz i oce-
anów (zwłaszcza na małych szerokościach geograficznych) podnosi się  
i opada w sposób regularny. Odstęp czasu pomiędzy kolejnymi przypływa-
mi (odpływami) wynosi 12h26m, czyli równy jest odstępowi czasu pomiędzy 
górowaniem a dołowaniem Księżyca. Po upływie 6h13m od chwili maksymal-
nego przypływu występuje maksymalny odpływ. Ściślej mówiąc glob ziem-
ski obiegany jest przez dwie fale przypływowe. Fala przypływu księżycowe-
go obiega Ziemię w czasie 12h26m, a druga fala, fala przypływu słonecznego 
obiega Ziemię w ciągu 12h. Gdyby fala przypływu nadążała za Księżycem, 
to przypływ powinien wypadać dokładnie w czasie górowania i dołowania 
Księżyca w danym miejscu. Zawsze jednak obserwuje się pewne opóźnienie 
przypływu maksymalnego w stosunku do kulminacji Księżyca. Opóźnienie 
to, różne dla różnych miejsc, nosi nazwę czasu portowego (Chociaż rzecz 
dotyczy dowolnego miejsca na powierzchni Ziemi, to zjawisko pływów łatwo 
jest pomierzyć w portach morskich. Dla portów też istotną rzeczą jest wie-
dzieć kiedy będzie przypływ, a kiedy odpływ gdyż pozwala to odpowiednio 
organizować niektóre prace portowe. Pojęcie „czas portowy” zawdzięcza swą 
nazwę właśnie miejscu w jakim był wyznaczany).

Wpływowi fali przyspieszeń przypływowych poddają się nie tylko 
masy wód, ale także atmosfera, a nawet obszary lądowe. Ląd trwały ulega 
odkształceniom przypływowym o amplitudzie około 20 centymetrów.
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Siły przypływowe w układzie Ziemia-Księżyc przyczyniają się do ha-
mowania ruchu wirowego Ziemi oraz do przyspieszania ruchu orbitalnego 
Księżyca (rys. 4.6). Jak widać z rysunku Księżyc przyciąga z większą siłą 
bliższą masę wzniesienia przypływowego A niż dalszą Z. 

Zgodnie z III zasadą dynamiki Newtona wzniesienia przypływowe A 
i Z przyciągają Księżyc. Silniej jest on przyciągany przez masę wzniesienia 
A niż wzniesienia Z. Wypadkowy wektor sił pochodzących od A i Z (ści-
ślej rzut wektora na kierunek chwilowego ruchu Księżyca) jest skierowany 
zgodnie z ruchem Księżyca. Siły przypływowe powodują zatem przyspie-
szanie ruchu orbitalnego Księżyca, co z kolei przejawia się wzrostem pro-
mienia orbity czyli oddalaniem Księżyca od Ziemi (3–4 cm rocznie).

Rys. 4.6. Przypływowe hamowanie Ziemi i przyspieszanie Księżyca. 
Wybrzuszenia przypływowe Ziemi zaznaczono w sposób przesadny
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4.5. Precesja i nutacja

Nachylenie płaszczyzny równika ziemskiego do płaszczyzny ekliptyki 
oraz spłaszczony kształt Ziemi implikują jeszcze inne ruchy naszej planety. 
Te ruchy to precesja i nutacja osi ziemskiej.

Promień równikowy Ziemi jest większy od jej promienia biegunowe-
go. Jeśli od elipsoidalnego globu ziemskiego odjąć w myśli kulę o promie-
niu biegunowym to otrzymamy pewną pozostałość. Oddziaływanie Słońca 
i Księżyca na tę wirującą pozostałość dąży do ustawienia osi obrotu Ziemi 
w kierunku prostopadłym do płaszczyzny ekliptyki (w której to płaszczyź-
nie znajduje się Słońce i w pobliżu której przebywa Księżyc).

Gdyby Ziemia nie wirowała wokół własnej osi, wtedy łatwiej podda-
łaby się działaniu momentu sił i mielibyśmy do czynienia z wahaniem się 
płaszczyzny równika wokół płaszczyzny ekliptyki. Wahanie zawdzięczali-
byśmy bezwładności Ziemi oraz dość szybko zmieniającej się linii węzłów 
orbity Księżyca (z okresem ok. 18.6 lat). Kąt nachylenia orbity Księżyca do 
płaszczyzny ekliptyki jest mały i wynosi 5° 9′. Kąt nachylenia płaszczyzny 
orbity Księżyca w stosunku do płaszczyzny równika ziemskiego z okresem 
około 18.6 lat zmienia wartość pomiędzy ε – 5°9′ i ε + 5°9′ .

Wobec ruchu wirowego Ziemi, niezrównoważony moment sił wywo-
łuje precesję osi ziemskiej. Jako, że moment sił nie jest stały ale jego war-

Rys. 4.7. Mechanizm powstawania precesji i nutacji
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tość ulega lekkim fluktuacjom wobec zmieniającej się pozycji Księżyca na
jego orbicie, to nie mamy do czynienia z czystym efektem precesji ale nadto 
z efektem nutacji. W przypadku czystej precesji oś Ziemi zakreślałaby gładką 
pobocznicę stożka o rozwartości 2ε wokół prostej łączącej bieguny ekliptyki.

Skoro mamy do czynienia z nutacją, to pobocznica stożka już nie jest 
gładką, ale lekko pofałdowaną (rys. 4.8). Pofałdowanie to jest bardzo małe 
w porównaniu z rozwartością stożka precesji. Jego amplituda wynosi zaled-
wie ok. 9′′, podczas gdy rozwartość stożka precesji wynosi ok. 47°. Pełnego 
obrotu wokół osi precesji oś ziemska dokonuje w ciągu ok. 25 800 lat. Okres 

Rys. 4.8. Nutacja osi ziemskiej
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ten nosi nazwę roku platońskiego. Rok platoński liczy około 1387 okresów 
18.6-letnich. Jeśli w myśli zatrzymalibyśmy ruch precesyjny osi obrotu Zie-
mi dla skupienia uwagi na czystej nutacji, to ta objawiłaby się jako ruch bie-
gunów świata wokół pewnych punktów na sferze niebieskiej po maleńkich 
elipsach (przy małej i dużej półosi elipsy; a = 9′′.21, b = 6′′.86).

Naturalną konsekwencją precesyjnego ruchu Ziemi jest ciągła zmia-
na punktów równonocnych, a tym samym i współrzędnych obiektów w 
układach odnoszących się do tych punktów. Nutacja sprawia, że zmiany 
te nie są jednostajne. Jeszcze bardziej przemawia do wyobraźni inna kon-
sekwencja ruchu precesyjnego Ziemi. Jest nią zmiana położenia biegunów 
świata na sferze niebieskiej. Przyzwyczajeni jesteśmy, że północny biegun 
świata znajduje się w pobliżu gwiazdy α UMi nazywanej Gwiazdą Polar-
ną. Aktualnie odległość północnego bieguna świata od tej gwiazdy wynosi  
ok. 1°. Około roku 2100 ta odległość zmaleje do około 28′. W roku 14 000 
biegun świata wypadnie w pobliżu gwiazdy Wega, znajdującej się na niebie 
w ogromnym oddaleniu od obecnej gwiazdy polarnej.

Na wzajemne położenie ekliptyki i równika niebieskiego oprócz Słoń-
ca i Księżyca mają naturalnie wpływ także planety, a zwłaszcza te bliższe 
Ziemi. Mówi się więc o precesji lunisolarnej oraz o precesji planetarnej. 
Łączny efekt ich obu określa się mianem precesji ogólnej.

Oddziaływania grawitacyjne pomiędzy Ziemią a pobliskimi masywny-
mi ciałami niebieskimi powodują lekkie zmiany położenia orbity ziemskiej 
(ekliptyki) w przestrzeni. Kąt nachylenia ekliptyki do równika niebieskie-
go ulega powolnej zmianie. Charakter tych zmian jest bardzo trudny do 
uchwycenia. W ciągu ostatnich tysiącleci wartość ε da się w przybliżeniu 
opisać liniową formułą;

ε  = 23°26′21′′.45 – 0′′.4684(t – 2000)
gdzie t oznacza mierzony w latach odstęp czasu od narodzin Chrystusa do 
interesującej nas daty. Przykładowo, dla 30 czerwca 2002 roku w miejsce t 
wstawimy w powyższym wzorze wartość 2002.5.

Z powyższego wzoru wynika, że aż prawie 8000 lat potrzeba czekać na 
zmianę kąta ε o wartość 1°. Wraz ze zmianą wartości ε zmienia się położenie 
kół polarnych i zwrotników. W ciągu roku koła polarne przesuwają się ku 
biegunom, a zwrotniki ku równikowi o około 14 m.

Ćwiczenia

61. W jakiej odległości od środka Słońca znajduje się środek masy układu 
Ziemia-Słońce? 
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62. W jakim czasie biegun świata opisze na sferze niebieskiej wskutek pre-
cesji łuk równy 5° ? 

63. Czy wskutek precesyjnego ruchu Ziemi gwiazdy mogą przemieszczać 
się z jednego gwiazdozbioru do innego?

4.6. Księżyc, naturalny satelita Ziemi
Księżyc, jako najbliższe Ziemi ciało niebieskie, zawsze przyciągał uwa-

gę ludzi. Szczególne zainteresowanie Księżycem bierze się głównie stąd, że 
to ciało niebieskie zmusza niejako istoty obdarzone wzrokiem do zwraca-
nia na siebie uwagi. Księżyc kusi swoim pięknym i szybko zmieniającym 
się wyglądem. Zwykłe oględziny Księżyca przez kilka kolejnych wieczo-
rów pozwalają stwierdzić zmiany tzw. fazy oraz położenia obiektu na tle 
gwiazd. Bez większego trudu można w oparciu o własne obserwacje ustalić 
w przybliżeniu długość miesiąca synodycznego i gwiazdowego. Zmiany 
fazy wynikają ze zmiany wzajemnego położenia Słońca, Ziemi i Księżyca 
(rys. 4.9) oraz z tego, że Księżyc nie świeci w dziedzinie optycznej własnym 
światłem, ale jest oświetlony przez Słońce. Wtedy kiedy Księżyc w swoim 
ruchu dookoła Ziemi znajduje się w opozycji (tzn. gdy różnica długości 
ekliptycznych Księżyca i Słońca wynosi 180°), wtedy widoczny jest z Ziemi 
w fazie maksymalnego oświetlenia, jest w pełni. Gdy Księżyc znajduje się 
w koniunkcji ze Słońcem (różnica długości ekliptycznych Księżyca i Słońca 
wynosi 0°), wtedy zwrócony jest on do Ziemi swoją stroną nieoświetloną. 
Nadto znajduje się w rzucie na sferę niebieską bardzo blisko Słońca. Dla 
obserwatora umieszczonego na Ziemi jest wtedy zupełnie niewidoczny. 
Mówimy, że Księżyc jest w nowiu. Położeniom pośrednim Księżyca wzglę-
dem Słońca będą odpowiadać fazy pośrednie. Niebawem po nowiu daje 
się obserwować wąski sierp Księżyca zwrócony wypukłością ku zachodowi. 
Taki młody Księżyc widać na zachodnim niebie jeszcze przed zachodem 
Słońca i krótko po jego zachodzie. Tydzień po nowiu Księżyc wygląda już 
jak półkole zwrócone wypukłością w stronę zachodnią. Mówimy, że jest on 
w pierwszej kwadrze. Przez następny tydzień wciąż jeszcze przybywa Księ-
życa aż do ukazania się jego całej tarczy. Im większa część tarczy Księżyca 
jest oświetlona, tym dłużej daje się on obserwować na nocnym niebie. Po 
pełni zaobserwujemy stopniowe zmniejszanie się oświetlonej części. Uby-
tek zaznaczać się będzie po stronie zachodniej tarczy. Po upływie trzech 
tygodni od nowiu znowu zaobserwujemy tylko połowę tarczy Księżyca. Bę-
dzie ona skierowana wypukłością ku wschodowi. Powiemy, że Księżyc jest  
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w ostatniej kwadrze. W następne noce będziemy mogli obserwować Księżyc 
jako coraz węższy sierp, skierowany wypukłością ku wschodowi. Taki stary 
Księżyc widać dopiero nad ranem, a także przez pewien czas po wschodzie 
Słońca. Wtedy kiedy Księżyc widzimy w postaci jasnego, wąskiego sierpa, 
zauważamy również słabe świecenie pozostałej części jego tarczy. Światło 
dochodzące od nieoświetlonej przez Słońce części powierzchni Księżyca 
nazywa się popielatym. Łatwo zauważyć, że dla obserwatora umieszczonego 
na Księżycu, Ziemia znajduje się w fazie uzupełniającej tę, w jakiej obserwu-
jemy w danym momencie Księżyc z Ziemi. Gdy widzimy Księżyc w postaci 
wąskiego sierpa, to obserwator na Księżycu widziałby Ziemię w fazie bli-
skiej pełni. Na niebie obserwatora księżycowego Ziemia świeciłaby wtedy 
bardzo intensywnie będąc świecącą tarczą pokaźnych rozmiarów.

Powierzchnia Księżyca zwrócona w stronę Ziemi jest oświetlona przez 
Ziemię, gdy ta jest w pełni, około 100 razy silniej niż powierzchnia Ziemi 
oświetlona przez Księżyc w pełni. Gdy Księżyc jest blisko nowiu to wąski sierp 
zawdzięczamy oświetleniu słonecznemu a popielatą resztę oświetleniu dawa-
nemu przez Ziemię (naturalnie oświetlenie dawane przez Ziemię też pochodzi 
od Słońca). Im faza Księżyca bliższa jest pełni, tym światło popielate staje się 
słabsze i w końcu niemożliwe do bezpośredniego zaobserwowania. Praktycz-
nie światło popielate Księżyca można obserwować przez kilka dni pomiędzy 
nowiem i pierwszą kwadrą oraz pomiędzy ostatnią kwadrą a nowiem.

Rys. 4.9. Powstawanie zjawiska faz KsiężycaFot. 4.1. Księżyc
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Odległość Księżyca można dziś wyznaczać metodą paralaksy geocen-
trycznej albo metodą namierzania radarowego. Współcześnie dokładność 
wyznaczenia tej odległości może być rzędu pojedynczych centymetrów. Po-
miary odległości pozwalają z kolei wyznaczyć inne parametry. W tabeli 4.1 
zebrano ważniejsze dane dotyczące Księżyca.

Księżyc wykonuje ruch obiegowy dookoła Ziemi oraz ruch wirowy do-
okoła osi przechodzącej przez jego środek. Okres ruchu wirowego jest dla 
Księżyca równy miesiącowi gwiazdowemu, czyli okresowi jego ruchu orbi-
talnego. Wziąwszy nadto pod uwagę bardzo małe nachylenie równika księ-
życowego do ekliptyki oznacza to, że Księżyc zwrócony jest do Ziemi za-
wsze tą samą stroną. W rzeczywistości z Ziemi można zaobserwować około 

Tabela 4.1. Wybrane parametry charakteryzujące Księżyc
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59 % powierzchni Księżyca. Zawdzięczamy to drobnym ruchom Księżyca 
nazywanym libracjami (słowo libracja wywodzące się z języka łacińskiego 
oznacza ważenie się, przechylanie się). Rozróżnia się librację w długości, 
librację w szerokości i librację dzienną.

Libracja w długości (wzdłuż równika księżycowego) bierze się stąd,  
że wirujący ze stałą prędkością kątową glob księżycowy przemieszcza się po 
orbicie ze zmieniającą się prędkością. Wtedy gdy Księżyc na swej eliptycz-
nej orbicie znajduje się w pobliżu perygeum (porusza się wtedy stosunko-
wo szybko), wtedy ruch wirowy nie nadąża za ruchem orbitalnym, a wtedy 
gdy Księżyc znajduje się w pobliżu apogeum (porusza się wtedy stosunko-
wo wolno), ruch orbitalny z kolei nie nadąża za wirowym. Gdy Księżyc jest 
w perygeum, to wtedy obserwujemy maksymalne przeważenie się globu 
w taki sposób, że odsłania się fragment powierzchni ze strony zachodniej. 
Gdy Księżyc jest w apogeum, wtedy mamy przeważenie w stronę przeciwną 
z maksymalnym odsłonięciem wschodniej strony globu.

Librację w szerokości (w poprzek równika księżycowego) zawdzięcza-
my niezerowemu kątowi nachylenia płaszczyzny równika księżycowego do 
płaszczyzny jego orbity (6°41′). W czasie ruchu po orbicie Księżyc „waży” 
się w szerokości ukazując obserwatorowi ziemskiemu na przemian swój 
południowy i północny biegun.

Ze względu na stosunkowo małą odległość Księżyca od Ziemi mamy 
też do czynienia z tzw. libracją dzienną, czyli ze zmieniającym się nieco 
wyglądem Księżyca w zależności od tego, czy patrzymy nań po wschodniej 
stronie horyzontu czy po zachodniej. Gdyby w tym samym czasie na Księ-
życ patrzeć np. z Częstochowy i Pekinu, to obserwatorzy nie zarejestrowali-
by obrazów identycznych. Obserwatorowi w Częstochowie ukaże się trochę 
więcej powierzchni po stronie zachodniej i mniej po stronie wschodniej niż 
obserwatorowi w Pekinie.

Pomimo zjawiska libracji, 41% powierzchni Księżyca żadną miarą nie 
może być obserwowana z Ziemi.

Gdyby płaszczyzna orbity Księżyca leżała dokładnie w płaszczyźnie 
ekliptyki, wtedy mielibyśmy każdego miesiąca jedno zaćmienie Księżyca 
(podczas pełni) i jedno zaćmienie Słońca (podczas nowiu). Jednakowoż 
płaszczyzna ta nachylona jest do płaszczyzny ekliptyki pod niewielkim ką-
tem i = 5°9′. Przecięcie się tych dwóch płaszczyzn nazywa się linią węzłów. 
Orbita Księżyca stosunkowo szybko zmienia swoje położenie względem 
ekliptyki. Objawia się to tym, że biegun orbity Księżyca zatacza wokół biegu-
na ekliptyki małe koło o promieniu kątowym równym i. W związku z tym 
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linia węzłów też dokonuje obrotu w płaszczyźnie ekliptyki. Obrót ten od-
bywa się w kierunku przeciwnym do kierunku ruchu orbitalnego Księżyca. 
Okres pełnego obrotu linii węzłów wynosi 18.6 lat. Wobec cofania się linii 
węzłów odstęp czasu pomiędzy kolejnymi przejściami Księżyca przez ten 
sam węzeł [Węzłem nazywamy punkt przecięcia się orbity ciała z płaszczy-
zną ekliptyki. Rozważa się dwa węzły; węzeł wstępujący – odpowiadający 
przejściu obiektu z obszaru ujemnych szerokości ekliptycznych w obszar 
dodatnich, oraz węzeł zstępujący – odpowiadający przejściu obiektu z ob-
szaru dodatnich szerokości ekliptycznych w obszar ujemnych.] jest nieco 
krótszy od miesiąca gwiazdowego i wynosi 27d.2122. Ten przedział czasu 
nosi nazwę miesiąca smoczego.

Gdy Księżyc w swoim ruchu orbitalnym znajduje się w bezpośredniej 
bliskości któregoś węzła, a ponadto jest pełnia, to nastąpi zaćmienie Księ-
życa (rys. 4.10).

Jeśli Księżyc znajduje się w pobliżu któregoś węzła swojej orbity w cza-
sie nowiu, to dochodzi do zaćmienia Słońca (rys. 4.11).

Ze względu na ekscentryczność orbit Księżyca i Ziemi zarówno odle-
głość Ziemi od Słońca jak i Księżyca od Ziemi ulegają ciągłej zmianie zatem 
i warunki występowania zaćmień też będą zmienne. Gdy występuje zjawi-
sko zaćmienia, to może się np. złożyć tak, że Ziemia od Słońca oddalona 
jest maksymalnie a Księżyc od Ziemi minimalnie. W czasie innego zaćmie-
nia może być na odwrót. W praktyce jednak mamy do czynienia najczęściej 
z sytuacjami pośrednimi. Przebieg zjawiska zaćmienia będzie uzależniony 
od tych odległości. Najdłuższy z możliwych czasów całkowitego zaćmienia 

Rys. 4.10. Schemat sytuacji prowadzącej do zaćmienia Księżyca
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Księżyca wynosi około 1h42m. Najdłuższy czas trwania całkowitego zaćmienia 
Słońca jest znacznie krótszy i wynosi około 7m40s. Czas trwania fazy częścio-
wego zaćmienia Słońca może przekraczać 4h. W czasie całkowitego zaćmienia 
Słońca nastaje ciemność większa niż jest w noc z Księżycem w pełni.

Rys. 4.11. Schemat sytuacji prowadzącej do zaćmienia Słońca

Fot. 4.2. Różne fazy zaćmienia Słońca, które miało miejsce w dniu 11 sierpnia 
1999 roku (autorzy fotografii: M. Drahus, M. Gazda i P. Mach)
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Wobec znikomej atmosfery Księżyca jego powierzchnia daje się z Ziemi 
stosunkowo łatwo obserwować. Gołym okiem dają się zauważyć na tarczy 
Księżyca obszary jaśniejsze i ciemniejsze. Przy użyciu dobrej lornetki lub te-
leskopu odsłania się przed obserwatorem całe bogactwo struktur powierzch-
ni księżycowej. Na szczególną uwagę w krajobrazie księżycowym zasługują 
bardzo liczne okrągłe twory zwane kraterami. Daje się zauważyć duże zróż-
nicowanie rozmiarów wśród kraterów. Średnice największych z nich osiągają 
wartości ponad 240 km. Wyróżnić można też na Księżycu obszary równinne 

Fot. 4.3. „Diamentowy kolczyk” na zakończenie całkowitego zaćmienia Słońca 
obserwowanego w Nowosybirsku w dniu 1 sierpnia 2008 roku  

(autor fotografii: M. Nowak)
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(tzw. morza) i obszary górzyste. Wysokości gór księżycowych dochodzą do 
8000 m. Nie brakuje też na powierzchni Księżyca regularnych, wydłużonych 
struktur przypominających uskoki, wąwozy czy wały. Powierzchnia Księżyca 
pokryta jest warstwą pyłu. Grubość tej warstwy wynosi kilka centymetrów.

Bogatą rzeźbę powierzchni Księżyca zawdzięczamy, jak się uważa, dwom 
przyczynom. Pierwszą z nich jest spadek brył materii błąkających się w prze-
strzeni międzyplanetarnej. Spadająca z dużą prędkością masywna bryła, ude-
rzając o powierzchnię globu pozostawi po sobie ślad w postaci krateru. Inna 
przyczyna ubogacania rzeźby globu księżycowego to działalność wulkanicz-
na. We wcześniejszych okresach, gdy Księżyc był znacznie młodszy procesy 
wulkaniczne na srebrnym globie miały być powszechne, znacznie częstsze 
niż w czasach obecnych. Struktury powierzchni Księżyca ulegają powolnym 
przeobrażeniom w związku z erozją. Erozja podtrzymywana jest tam głównie 
w związku z dużymi zmianami temperatur skał księżycowych. Przy zmia-
nach temperatury występują lokalne naprężenia i pęknięcia skał.

Odnośnie powstania Księżyca istnieje wiele teorii. Najbardziej pod-
stawowa mówi, że Księżyc powstał równocześnie z planetami w okresie 
formowania się Słońca około 5 miliardów lat temu. Chłodna materia mię-
dzygwiazdowa, która nie zdołała opaść na rodzącą się gwiazdę (Słońce), 
będąc jednak przez nią mocno przyspieszana, została uwięziona w polu 
grawitacyjnym tejże, a w wyniku dalszej ewolucji skondensowała w ciała 
układu słonecznego. Księżyc mógł od początku być oddzielnym ciałem, 
które w pewnym momencie zostało uwięzione w polu grawitacyjnym Zie-
mi, a mógł też wraz z nią tworzyć początkowo wspólną bryłę materii, która 
podzieliwszy się dała początek obojgu.

Ćwiczenia

64. Czy dla obserwatora, którego umieszczono w myśli na Słońcu, Księżyc 
dawałby zjawisko faz? Odpowiedź uzasadnij.

65. Gdy z Ziemi oglądamy Księżyc lub Słońce to średnice kątowe ich tarcz 
wynoszą około 0.5 stopnia. Wyobraźmy sobie, że obserwujemy Zie-
mię z Księżyca i ze Słońca. Jakie rozmiary kątowe będzie miała Ziemia  
w każdym z przypadków? 

66. Całkowite zaćmienie Słońca trwa dla spoczywającego obserwatora 
zaledwie kilka minut. Powiedzmy, że chcemy lecąc samolotem „gonić” 
zaćmienie. Czy nasz samolot musiałby lecieć raczej w kierunku wschod-
nim czy zachodnim?
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67. Czy na Księżycu występują całkowite zaćmienia Słońca?
68. Obliczyć średnią prędkość orbitalną Księżyca. 
69. Jaką minimalną i jaką maksymalną wysokość nad horyzontem w Czę-

stochowie (ϕ=50°49′) może przyjmować Księżyc w czasie górowania? 
70. Obliczyć jaki jest przedział możliwych azymutów i kątów godzinnych 

wschodów dla Słońca i dla Księżyca w Częstochowie.
71. Czy zjawiska wschodów i zachodów Ziemi dla obserwatora umieszczo-

nego na Księżycu są równie powszechne jak zachody i wschody Księżyca 
dla obserwatora ziemskiego?

72. W jakim tempie dla obserwatora księżycowego Ziemia przemieszcza się 
na tle gwiazd?

73. Czy na Sycylii zdarza się obserwować Księżyc w zenicie?
74. Z której strony tarczy, wschodniej czy zachodniej, rozpoczyna się nasu-

wanie cienia przy mającym nastąpić całkowitym zaćmieniu Słońca? Jak 
ma się sprawa przy zaćmieniu Księżyca?



– 80 –



– 81 –

5. Planety

Wśród ciał niebieskich dostępnych bezpośrednim obserwacjom na 
szczególną uwagę zasługują planety. Wyróżniają się one przede wszystkim 
dziwnymi ruchami na sferze niebieskiej (rys. 5.1). Analiza tych ruchów za-
przątała umysły ludzi przez wiele tysiącleci i zaowocowała niegdyś udowod-
nieniem heliocentrycznej budowy świata oraz odkryciem prawa powszech-
nego ciążenia. Starożytni znali pięć planet – Merkurego, Wenus, Marsa, Jowi-
sza i Saturna. Dzisiaj znamy ich więcej; oprócz wymienionych jeszcze Urana, 
Neptuna, Ziemię oraz kilka planet karłowatych typu Plutona.

Wszystkie planety świecą odbitym światłem Słońca. Żadna nie posiada 
własnego naturalnego źródła światła w zakresie widzialnym. Ruchy planet, 

Rys. 5.1. Pętle planetarne

Rys. 5.2. Konfiguracje planety dolnej
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choć skomplikowane dla obserwatora na Ziemi, odbywają się zawsze w bez-
pośredniej bliskości ekliptyki. Ze względu na obserwowane własności ruchów 
planety podzielono na dolne (Merkury i Wenus) i na górne (Mars, Jowisz,  
Saturn, Uran, Neptun, Pluton). Planety dolne okrążając Słońce w odległościach 
mniejszych niż promień orbity Ziemi (rys. 5.2) w swoich ruchach nigdy nie 
oddalają się na sferze niebieskiej zbyt daleko od Słońca. Maksymalna odległość 
kątowa od Słońca wynosi dla Wenus około 48°, a dla Merkurego około 28°.

Planety górne, z promieniami swoich orbit przewyższającymi promień 
orbity Ziemi, oddalają się od Słońca na dowolne odległości kątowe, od 0° 
do 180° (rys. 5.3).

Dla określenia położenia planety względem Słońca wprowadza się po-
jęcie elongacji. Elongacja planety jest to różnica jej długości ekliptycznej i 
Słońca. Elongacja może być wschodnia, gdy planeta położona jest bardziej 
na wschód niż Słońce i zachodnia, gdy planeta jest po zachodniej stronie 
Słońca. Elongacja dla planet górnych może przyjmować wartości od 0° do 
180°. Jeśli wynosi ona 0° mówimy, że planeta jest w złączeniu albo koniunk-
cji ze Słońcem. Jeśli elongacja wynosi 90° mówimy, że planeta znajduje się 
w kwadraturze względem Słońca. Dla elongacji równej 180°, planeta znaj-
duje się w opozycji (przeciwstawieniu) względem Słońca. Elongacje planet 
dolnych zmieniają się w granicach od 0° do tzw. elongacji maksymalnej. 
Koniunkcja dla planety dolnej może być dwojaka. Rozróżnia się koniunk-
cję dolną, gdy w czasie złączenia planeta jest bliżej obserwatora niż Słońce, 
oraz koniunkcję górną, gdy Słońce jest bliżej obserwatora niż planeta.

Rys. 5.3. Konfiguracje planety górnej
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Ćwiczenia

75. Dla jakich wartości elongacji istnieją dogodne warunki do obserwacji 
Wenus jako:

     a) „gwiazdy porannej”,
     b) „gwiazdy wieczornej”?

76. Czy planeta górna może znaleźć się w koniunkcji, kwadraturze albo w 
opozycji względem:

     a) planety dolnej,
     b) Księżyca?

77. Czy elongacje Księżyca zachowują się jak elongacje planet dolnych czy 
jak elongacje planet górnych, czy jeszcze inaczej?

78. Czy w czasie koniunkcji dolnej zawsze mamy do czynienia z przejściem 
planety na tle tarczy słonecznej?

79. Zjawisko faz w oświetleniu dotyczy nie tylko Księżyca, ale i planet. Dla-
czego? Jakie fazy oświetlenia jesteśmy w stanie zaobserwować (natural-
nie z użyciem teleskopu) u planet dolnych, a jakie u planet górnych?

5.1. Prawa ruchu planet

Nowożytny rozwój teorii dotyczących ruchu planet został zapocząt-
kowany głównie przez Mikołaja Kopernika. Studiując podstawy astrologii  
i astronomii (wtedy jeszcze nie czyniono wyraźnego rozdziału między tymi 
dwiema dyscyplinami) na Akademii Krakowskiej oraz we Włoszech za-
poznał się Kopernik z poglądami wielu myślicieli starożytności na temat 
budowy Świata. Wśród tych poglądów szczególnie fascynowało go bez wąt-
pienia traktowanie „Boskiego Słońca” jako centrum Świata.

W oparciu o istniejące pomiary położeń planet (a było sporo takich 
pomiarów udokumentowanych w zapiskach ówczesnych astronomów) uzu-
pełnione jego własnymi obserwacjami sformułował Kopernik swoją teorię 
heliocentryczną i podał szereg argumentów na jej poparcie. Teoria Koper-
nika postulowała odważnie, że planety, nie wykluczając Ziemi, wykonują 
ruchy po orbitach kołowych wokół Słońca. Burzyła ona ugruntowany od 
14 stuleci pogląd geocentryczny zasugerowany przez Ptolemeusza około 140 
r.n.e. „De revolutionibus” Kopernika opublikowane w 1543 roku wywołało 
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ogromne poruszenie wśród uczonych tamtych czasów. Tycho de Brahe (1546–
–1601) chcąc zweryfikować teorię heliocentryczną podjął się zakrojonych
na szeroką skalę dokładnych obserwacji położeń planet i gwiazd. Uważał  
on, że jeśli prawdą jest, iż Ziemia obiega Słońce, to powinno się obserwować 
ruchy paralaktyczne gwiazd na sferze niebieskiej. Nie znajdując takich ru-
chów w oparciu o swoje, skądinąd bardzo dokładne jak na owe czasy pomia-
ry, był bardzo sceptycznie nastawiony do teorii Kopernika (nie dopuszczał 
on bowiem możliwości, że gwiazdy mogą być znacznie bardziej odległymi 
obiektami, niż się to wydawało ludziom tamtych czasów, i że ich paralaksy  
są tak niezmiernie małe, że giną w błędach pomiarów pozycji gwiazd).

W oparciu o pomiary Tychona de Brahe dopiero Janowi Keplerowi 
(1571–1630), wybitnemu matematykowi i astronomowi, udało się sformu-
łować fenomenologiczne prawa dotyczące ruchów planet na gruncie teorii 
heliocentrycznej. Pierwsze z tych praw orzekało, że:

każda z planet (w tym i sama Ziemia) dokonuje obiegu Słońca po orbicie 
eliptycznej, a nie kołowej, przy czym w jednym z ognisk elipsy znajduje 
się Słońce.

Drugie prawo stwierdzało, że:

prędkość polowa planety w ruchu po orbicie eliptycznej jest stała.

Prędkość polowa to przyrost w czasie pola zakreślanego przez wypro-
wadzony ze Słońca promień wodzący planety. W trzecim prawie Kepler za-
pisał relację wiążącą okresy gwiazdowe (T) obiegów planet dookoła Słońca 
z długościami wielkich półosi (a) eliptycznych orbit tych planet. Prawo to 
stwierdza, że:

wyrażenie T2/a3 jest wielkością taką samą dla każdej z planet.

W oparciu o prawa Keplera można już było sformułować prawa po-
wszechnego ciążenia, co zostało uczynione przez Newtona kilkadziesiąt lat 
później. W oparciu o to prawo dało się uogólnić prawa Keplera. I tak po 
uogólnieniu pierwsze prawo Keplera orzeka, że:

w polu siły centralnej ciało porusza się po krzywej stożkowej,

tzn. po okręgu, elipsie, po paraboli lub po hiperboli (każdą z tych krzywych 
można otrzymać w wyniku przecięcia pobocznicy stożka odpowiednio usta-
wioną płaszczyzną). Orbita eliptyczna jest często realizowana w przyrodzie. 
Orbita kołowa praktycznie nigdy nie występuje, ale często jest wykorzysty-
wana jako przybliżenie. Orbity paraboliczne i hiperboliczne występują czę-
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sto. Typowymi ciałami w układzie słonecznym nierzadko posiadającymi ta-
kie właśnie orbity są komety. Uogólnione trzecie prawo Keplera wprowadza 
do relacji oryginalnej masy ciał okrążających się wzajemnie i wygląda tak:

We wzorze tym m i M nie muszą odnosić się odpowiednio do małej 
masy planety i dużej masy Słońca; mogą to być dowolne masy obiegające 
się wzajemnie pod wpływem sił grawitacji. Np. mogą to być masy składni-
ków podwójnego układu gwiazd czy też układu, gdzie jednym ciałem jest 
planeta, a drugim jej naturalny lub sztuczny satelita.

Drugie prawo Keplera w postaci uogólnionej wyraża zasadę zachowa-
nia momentu pędu w układzie dwóch ciał obiegających się wzajemnie pod 
wpływem siły grawitacji.

Prawo powszechnego ciążenia pozwala przewidywać zarówno wprzód 
jak i wstecz położenia planet, z czego skwapliwie skorzystała i nadal ko-
rzysta astrologia. Cały rozwój i osiągnięcia astronautyki są współczesnym 
przykładem innego, praktycznego wykorzystania tego prawa.

5.2. Elementy orbity eliptycznej

W odniesieniu do ruchu planet w układzie słonecznym w grę wchodzą 
orbity eliptyczne. Na takich orbitach skoncentrujemy teraz uwagę.

Rys. 5.4. Elementy elipsy



– 86 –

Rozmiary i kształt elipsy określone są przez jej osie (rys. 5.4) AB = 2a  
i CD = 2b, gdzie a i b oznaczają długości półosi. Odległość OF = OF′, ozna-
czana literą c, po podzieleniu przez a daje wartość mimośrodu będącego

parametrem liczbowym określającym kształt elipsy. Do określenia kształtu 
używa się też spłaszczenia, zdefiniowanego jako:

Podanie a i e lub a i s w sposób jednoznaczny określa elipsę.
Dla elipsy słuszne są, oprócz powyższych, następujące związki pomię-

dzy wielkościami ją opisującymi:

Jeśli przyjąć, że w punkcie F znajduje się obiegane przez planetę Słoń-
ce to punkt B jest peryhelium, a punkt A aphelium. Ekstremalne wartości 
promienia wodzącego planety przyjmą wartości:

Z drugiego prawa Keplera można otrzymać też wzór wiążący minimal-
ną i maksymalną prędkość liniową planety:

W czasie ∆t w okolicy punktu B planeta przebędzie drogę ∆t v(B) (rys. 
5.5). W takim samym czasie w okolicy punktu A planeta przebyłaby drogę 
∆t v(A). Pole zakreślone przez promień wodzący planety w okolicy punktu 
B wynosi PB = rmin ∆t v(B)/2, a w okolicy punktu A, PA = rmax∆t v(A)/2. Jako, 
że oba te pola mają być równe (drugie prawo Keplera) to posiłkując się 
wzorami na rmax i rmin otrzymamy powyższy wzór.

Jednoznaczne określenie ruchu orbitalnego ciała można uzyskać po-
przez podanie tzw. elementów orbity. Znajomość tych elementów pozwala 
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dla dowolnego momentu czasu t określić współrzędne i prędkości orbitu-
jącego ciała. Elementy orbity są to parametry, które określają kształt oraz 
usytuowanie orbity względem ekliptyki. Rodzaj i kształt krzywej stożkowej 
określa parametr e (mimośród), który dla elips jest liczbą z przedziału (0,1). 
Drugi parametr orbity określa wielkość orbity. Dla orbity eliptycznej równy 
jest on długości wielkiej półosi, a. Położenie orbity eliptycznej względem 
ekliptyki określają trzy kąty; i, Ω oraz ω. Są to kolejne trzy elementy orbity. 
Parametr i określa nachylenie płaszczyzny orbity planety do płaszczyzny 
ekliptyki (rys. 5.6). Parametr Ω określa kąt zawarty między linią węzłów 
orbity, a kierunkiem punktu równonocy wiosennej. Nazywa się go długo-
ścią węzła wstępującego, czyli punktu orbity leżącego w płaszczyźnie eklip-
tyki w którym szerokość ekliptyczna planety zmienia wartość z ujemnej na 
dodatnią. Parametr ω określa kąt pomiędzy kierunkiem na wstępujący wę-
zeł orbity, a kierunkiem do peryhelium orbity. Szóstym i ostatnim elemen-
tem orbity eliptycznej jest moment przejścia τ planety przez jakiś umowny 
punkt orbity, np. przez punkt peryhelium.

Układ Słońce – planeta nie jest odizolowany od działania sił zewnętrz-
nych toteż elementy orbit planet ulegają powolnym zmianom w czasie. 
Zmiany te tylko w pewnym stopniu są przewidywalne. Co jakiś czas należy 
uściślać wartości elementów orbit dla poszczególnych planet. To samo do-
tyczy naturalnie orbit innych ciał, takich jak księżyce planet, komety czy 
drobne ciała w układzie słonecznym.

Gdy nie jesteśmy zmuszeni do szczegółowej analizy położeń planet, 
często wystarcza podać dwie charakterystyki ich ruchu, mianowicie śred-

Rys. 5.5. Prędkość polowa i liniowa w przypadku orbity 
eliptycznej.
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nią odległość od Słońca — duża półoś elipsy, oraz okres pełnego obiegu. 
Jeśli chodzi o okres obiegu, to może on być różnorako definiowany. Okres
gwiazdowy obiegu, T, który występuje w trzecim prawie Keplera, określa 
odstęp czasu pomiędzy kolejnymi pojawieniami się planety na tle tych sa-
mych gwiazd, jednakże dla hipotetycznego obserwatora umieszczonego na 
Słońcu. Dla obserwatora na Ziemi, która też znajduje się w ruchu, bezpo-
średni pomiar gwiazdowego okresu planety jest niemożliwy. Otrzymujemy 
go pośrednio, w oparciu o pomiar okresu synodycznego planety. Okresem 
synodycznym S nazywamy odstęp czasu dzielący kolejne, takie same kon-
figuracje planety ze Słońcem (np. kolejne koniunkcje tego samego rodza-
ju). Tempo zmiany konfiguracji planety względem Słońca dla obserwatora
umieszczonego na Ziemi wynosi 360°/S. Tempo przemieszczania się Słońca 
na tle gwiazd wynosi dla tego obserwatora 360°/1 (za jednostkę czasu przy-
jęto tu 1 rok gwiazdowy), a dla pomyślanego obserwatora umieszczonego 
na planecie 360°/T, gdzie T jest okresem gwiazdowym planety.

Planety dolne obiegają Słońce szybciej niż Ziemia, zatem otrzymany 
dla nich równanie:

Rys. 5.6. Elementy orbity eliptycznej



– 89 –

które po przekształceniu daje wzór na okres gwiazdowy planety, wyrażony 
w latach gwiazdowych:

Ruch orbitalny Ziemi wokół Słońca w tym samym co planeta kierunku 
spowalnia bowiem w tym przypadku tempo zmiany konfiguracji względem
Słońca o wartość 360°/1.
Dla planet górnych, obiegających Słońce wolniej niż Ziemia napiszemy:

skąd otrzymamy:

W tym przypadku tempo zmiany konfiguracji byłoby maksymalne,
gdyby planeta znieruchomiała w swoim ruchu orbitalnym i wynosiłby 
360°/1. Skoro jednak planeta wolno porusza się w tę samą co Ziemia stronę, 
więc rozważane tempo zostanie pomniejszone o wartość 360°/T .

Ćwiczenia

80. Obliczyć średnią prędkość polową Ziemi w jej ruchu dookoła Słońca. 

81. Obliczyć okres gwiazdowy i synodyczny planetoidy, dla której wielka 
półoś orbity czterokrotnie przewyższa wielką półoś orbity ziemskiej. 

82. Jaki jest rozmiar kątowy Wenus oglądanej z Ziemi w czasie, gdy prze-
chodzi ona na tle tarczy słonecznej? Średnica liniowa Wenus jest równa 
0.95 średnicy Ziemi, a jej odległość od Słońca wynosi 0.72 j.a. Paralaksa 
geocentryczna Słońca, czyli kąt pod jakim ze Słońca widać promień Ziemi 
wynosi 8″.79. 

83. Gwiazdowy okres obiegu Plutona dookoła Słońca wynosi 247.7 lat. Ob-
liczyć okres synodyczny tej planety. 

84. Mimośród orbity komety Halleya wynosi e = 0.967275, a jej okres obie-
gu dookoła Słońca jest równy T = 76 lat. Znaleźć wielką półoś orbity 
komety oraz minimalną i maksymalną odległość komety od Słońca. 
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85. Ile wynosi okres obiegu komety jeśli duża półoś jej eliptycznej orbity 
wynosi 30 j.a.?

86. Ile wynosi najmniejsza i największa z możliwych odległość Jowisza od 
Ziemi? 

5.3. Charakterystyka planet i drobnych ciał  
w Układzie Słonecznym

Układ Słoneczny to Słońce i jego najbliższe otoczenie. Otoczenie to 
zawiera planety wraz z ich księżycami, planetoidy, komety, meteoroidy oraz 
bardzo rozrzedzoną, gazowo-pyłową, materię międzyplanetarną. Choć od-
krywa się dziś planety w otoczeniu innych niż Słońce gwiazd, to badania 
fizyki Układu Słonecznego, ze względu na bliskość przedmiotu obserwacji,
najbardziej przybliżają nas do zrozumienia procesów prowadzących do po-
wstania i ewolucji planet.

Słońce skupia około 99.8 % masy całego Układu Słonecznego. Wynika 
stąd, że pole grawitacyjne Słońca rządzi ruchami pozostałych ciał układu. 
Planety i inne ciała okrążają Słońce po swoich orbitach. Płaszczyzny tych 
orbit na ogół są nachylone pod małymi kątami w stosunku do płaszczyzny 
równika słonecznego. Kierunek obiegu wszystkich planet wokół Słońca jest 
ten sam i pokrywa się z kierunkiem rotacji Słońca. Przestrzeń zajmowana 
przez ciała Układu Słonecznego jest ogromna w porównaniu z rozmiarami 
tychże ciał. Podczas gdy promień Słońca wynosi 0.696 mln km, a najwięk-
szej z planet, Jowisza, 0.0714 mln km to średnie odległości planet od Słońca 
zawierają się w przedziale od 58.5 do 5900 mln km. 

Wśród planet wyróżnia się cztery planety typu ziemskiego (Merkury, 
Wenus, Ziemia, Mars), cztery planety olbrzymie reprezentowane przez Jo-
wisza (Jowisz, Saturn, Uran, Neptun) oraz swego rodzaju ewenement ukła-
du mianowicie Pluton z Charonem. Planety typu ziemskiego znajdują się 
w bliskim otoczeniu Słońca, podczas gdy planety olbrzymie znacznie dalej. 
Planety typu ziemskiego charakteryzują się małymi rozmiarami i dużymi 
gęstościami. Planety olbrzymie są duże i rzadkie. Posiadają pierścienie i 
bardzo liczne satelity. Chociaż w grupach planet daje się wskazać pewne 
cechy wspólne, to w istocie każda planeta jest inna. W dobie intensywnej 
penetracji Układu Słonecznego przez sondy kosmiczne w szybkim tempie 
narasta wiedza o poszczególnych planetach i coraz mocniej uwydatnia się 
indywidualny charakter każdej z nich. Ważniejsze charakterystyki liczbo-
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we dla poszczególnych planet zawiera tabela II zamieszczona w końcowej 
części książki, a w tabeli 5.1 podano rozmiary 30 największych (odkrytych) 
ciał Układu Słonecznego. 

Merkury obiega Słońce po mocno spłaszczonej orbicie eliptycznej. 
Duża półoś tej orbity wynosi 0.3871 j.a. Rozmiarem i wyglądem Merkury 
bardzo przypomina Księżyc. Powierzchnia planety jest gęsto usiana krate-
rami, a jej atmosfera jest bardzo rzadka. Przy powierzchni występuje zale-
dwie 105 atomów w 1 cm3, co sprawia, że atomy rzadziej oddziałują ze sobą 
niż z powierzchnią planety. W górnych warstwach atmosfery występują 
głównie atomy wodoru, helu, tlenu i argonu, podczas gdy przy powierzchni 
skład atmosfery jest zdominowany przez atomy sodu i potasu. Obfitości 
sodu i potasu ulegają gwałtownym zmianom w odstępach czasu wyraża-
nych nie tylko w latach czy miesiącach, ale również w dniach i godzinach. 
Przykładowo w czasie trwania dnia obfitości te bywają około 5 razy większe 
niż w nocy. Powierzchnia planety pokryta jest regolitem, rozdrobnioną ma-
terią dostarczaną przez opad meteoroidów na przestrzeni miliardów lat.

W wiecznie zacienionych zagłębieniach kraterów polarnych, gdzie 
temperatura spada poniżej 112 K, prawdopodobnie występują depozyty 
lodu (H2O) o czasie życia ze względu na wyparowanie mierzonym w mi-
liardach lat. Lód ten mógłby pochodzić od spadających komet lub od boga-
tych w wodę meteorytów.

Merkury jest najmniejszą planetą typu ziemskiego. Rotuje bardzo wol-
no, z okresem gwiazdowym 58.646 dni. Pełnego obiegu Słońca dokonuje 
Merkury w ciągu 87.969 dni. Ma unikalny, 3:2, rezonansowy związek mie-
dzy tymi dwoma okresami. W czasie dwóch obiegów obróci się dookoła 
osi dokładnie trzy razy. Oznacza to, że Merkury przechodząc przez pery-
helium zwraca się do Słońca dokładnie naprzemiennie — raz jedną, raz 
drugą półkulą. Obserwator na Merkurym mógłby być świadkiem takich 
osobliwości jak podwójny wschód czy zachód Słońca, albo też zmiany kie-
runku ruchu Słońca na niebie w ciągu doby. Efekty tego rodzaju wynikają 
z faktu powolnego, ale ze stałą prędkością, ruchu wirowego planety przy 
istotnie zmieniającej się w czasie prędkości orbitalnej. Prędkość ta zmienia 
się w granicach 38.7 – 56.6 km/s.

Doba słoneczna na Merkurym trwa 176 dób ziemskich, czyli dwa lata 
merkuriańskie. Nachylenie płaszczyzny równika Merkurego do płaszczy-
zny orbity tej planety jest bardzo małe. Oznacza to, że na Merkurym nie 
ma pór roku. Obszary okołorównikowe planety są mocno grzane przez 
Słońce, a obszary polarne są zawsze zmrożone. Dla Merkurego rozpię-
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tość między minimalną a maksymalną temperaturą jest bardzo duża, naj-
większa w Układzie Słonecznym. Temperatura może osiągać tam wartości  
z przedziału od 90 do 725 K. Spośród wszystkich planet Układu Słoneczne-
go Merkury posiada największy procent żelaza w swoim składzie. Oprócz 
Ziemi, Merkury jest jedyną planetą typu ziemskiego, na której odnotowano 

Tabela 5.1. Największe ciała Układu Słonecznego
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istnienie znaczącego pola magnetycznego. Pole to jest jednak około 1000 
razy słabsze niż na Ziemi. Magnetosfera Merkurego oddziałuje jednak  
z cząsteczkami bardzo silnego tam wiatru słonecznego. Mimo to, nie odno-
towano na Merkurym zjawiska zorzy polarnej.

Merkurego, choć jest jasny, trudno jest obserwować z Ziemi. Ciasna or-
bita nie pozwala mu oddalać się zbytnio od Słońca z punktu widzenia ziem-
skiego obserwatora. Gdy Merkury znajduje się na wschód od Słońca może 
być oglądany nisko nad zachodnim horyzontem zaraz po zachodzie Słońca. 
Gdy znajduje się na zachód od Słońca można go oglądać na niebie porannym 
przed wschodem Słońca. Bywają w ciągu roku okresy, kiedy dzięki korzyst-
niejszej geometrii między orbitą Merkurego a nachyleniem osi obrotu Ziemi, 
Merkury może być stosunkowo łatwo obserwowany. Lornetka zawsze może 
oddać istotną przysługę przy obserwacji tej planety. Jasność Merkurego zmie-
nia się w szerokim zakresie i jest ważniejszym czynnikiem wpływającym na 
jego widoczność niż kątowa odległość od Słońca. Naturalny kolor Merkurego 
jest biały, ale niskie położenie nad horyzontem (< 15°) sprawia, że zwykle 
widzimy go w barwach żółtawych i czerwonawych. Obserwując Merkurego 
przy użyciu teleskopu i w krótkich odstępach czasu, np. co kilka dni, można 
zauważyć szybko zmieniające się fazy tej planety. Obserwacje teleskopowe 
Merkurego korzystniej jest prowadzić na niebie porannym. Wtedy atmosfe-
ra, spokojna po nocy, w mniejszym stopniu utrudnia obserwacje.

Merkury będąc planetą dolną od czasu do czasu przechodzi dla obser-
watora ziemskiego na tle tarczy Słońca. Do obserwacji takiego przejścia ko-
nieczny jest odpowiedni teleskop. Musi on być wyposażony w odpowiedni filtr
osłabiający światło Słońca albo w specjalnie przystosowany ekran (patrz rys. 
6.2). Przejście Merkurego na tle tarczy Słońca z dnia 7 maja 2003 roku było 
w całości obserwowalne w Polsce. W tym stuleciu równie dogodne dla obser-
wacji w Polsce przejścia Merkurego nastąpią jeszcze w latach 2032, 2039 i 2049.  
W okresie 100 lat Merkury przechodzi na tle tarczy Słońca 14 – 15 razy. Jednak 
z danego miejsca na Ziemi nie za każdym razem zjawisko jest widoczne.

Wenus obiega Słońce po orbicie eliptycznej o bardzo małym spłaszcze-
niu. Żadna inna planeta w Układzie Słonecznym nie posiada tak zbliżone-
go do okręgu kształtu jak orbita Wenus. Chociaż pod względem rozmiarów  
i masy Wenus jest bardzo podobna do Ziemi to, wbrew temu co uważano jesz-
cze przed kilkudziesięciu laty, planety te drastycznie różnią się między sobą. 
Wenus jest najwolniej rotującą planetą w Układzie Słonecznym. Na jeden peł-
ny obrót dookoła własnej osi potrzebuje ona aż 243.01 doby. Rotacja Wenus 
jest prawie idealnie zsynchronizowana z jej ruchem orbitalnym. Okres obiegu 



– 94 –

dookoła Słońca wynosi dla Wenus 224.68 doby i jest zbliżony do okresu jej 
rotacji. Okres synodyczny Wenus wynosi około 584 doby. Oznacza to, że dla 
obserwatora ziemskiego Wenus powraca do tego samego położenia względem 
Słońca dopiero po 584 dobach. Kierunek rotacji Wenus jest przeciwny do kie-
runku jej ruchu orbitalnego. Spośród planet Układu Słonecznego podobną 
rotacją „pod prąd” charakteryzuje się jeszcze tylko Uran. Doba słoneczna na 
Wenus trwa prawie 117 dni, czyli około połowy wenusjańskiego roku.

Bogate szczegóły powierzchni Wenus ukryte są pod grubymi warstwami 
chmur spowijających planetę. Badania radarowe, z Ziemi oraz z użyciem sond 
kosmicznych, wskazują na bardzo urozmaicony krajobraz planety. Występują 
tam liczne kratery uderzeniowe, masywy wulkaniczne, rozległe płaskowyże 
i góry. W 24% powierzchnia Wenus jest górzysta, a dalsze 16% zajmują wy-
sokie stożki wulkaniczne. Resztę powierzchni zajmują pofałdowane obszary 
równinne. Cały glob zdaje się być suchy i zupełnie pozbawiony ciekłej wody. 
Zaskakujące jest też to, że Wenus praktycznie nie posiada własnego pola ma-
gnetycznego. Stawia ją to w osobliwej sytuacji na okoliczność oddziaływania 
z wiatrem słonecznym. Naładowane cząstki tego wiatru nie napotykają prze-
szkody w postaci magnetosfery tylko oddziałują bezpośrednio z atmosferą. 
Sama zaś atmosfera Wenus jest o wiele masywniejsza i bardziej rozległa niż 
ziemska. Jej skład jest zdominowany dwutlenkiem węgla (96.4%). Cząstecz-
kowy azot dodaje się do składu atmosfery w około 3.4%. W charakterze do-
mieszek występują jeszcze para wodna, tlenek węgla, argon, dwutlenek siarki, 
kwas siarkowy, kwas solny, hel, tlen cząsteczkowy i inne. Dwutlenek węgla 
w atmosferze wywołuje tzw. efekt cieplarniany. Cząsteczki CO2 mają tę wła-
sność, że skwapliwie absorbują promieniowanie cieplne podwyższając przy 
tym swoją energię wewnętrzną. Promieniowanie słoneczne w swojej części 
podczerwonej bezpośrednio ulega absorpcji przy wejściu w atmosferę. Wi-
dzialna, bardziej energetyczna, składowa promieniowania Słońca jest bardzo 
wydajnie absorbowana z kolei przez grunt planety oraz przez pył zawarty  
w atmosferze. Od nagrzanego tym sposobem gruntu i pyłu podgrzewa się 
gaz atmosferyczny. Gaz ten oddaje z kolei energię, ale nie w postaci fotonów 
światła widzialnego, lecz w postaci fotonów promieniowania podczerwonego.  
Te zaś nie mogą łatwo penetrować atmosfery o dużej zawartości CO2. W ta-
kiej sytuacji równowaga pomiędzy energią przyjmowaną przez planetę w jed-
nostce czasu a energią oddawaną ustali się dla temperatury znacznie wyższej 
niż w przypadku atmosfery o znikomej zawartości dwutlenku węgla. Wobec 
efektu cieplarnianego temperatura na powierzchni Wenus przyjmuje wartość 
aż 472 °C, czyli prawie dwa razy tyle co w piecu podczas pieczenia chleba.  
W dodatku temperatura pozostaje równie wysoka w nocy jak w dzień.
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Gęstość atmosfery Wenus przy powierzchni prawie stukrotnie prze-
wyższa gęstość atmosfery ziemskiej. Współczynnik załamania dla dolnych 
warstw atmosfery Wenus wynosi około 1.45. Obecna atmosfera Wenus jest 
nadzwyczaj sucha choć istnieją argmenty wskazujące, że kiedyś na Wenus 
było więcej wody. Zaobserwowano np., że stosunek deuteru do zwykłego 
wodoru jest w atmosferze Wenus około 150 razy większy niż w atmosferze 
Ziemi. Przypuszcza się, że pod wpływem ultrafioletowego promieniowania
Słońca, wobec braku na Wenus ochronnej warstwy ozonowej, cząsteczki wody 
ulegały dysocjacji. Zwykły wodór łatwiej opuszcza atmosferę dyfundując  
w przestrzeń międzyplanetarną niż cięższy od niego deuter. Długotrwały 
proces ustawicznej dysocjacji cząsteczek wody nieuchronnie prowadzi do 
wzrostu procentowej obfitości deuteru. Obliczenia modelowe pozwalają 
stwierdzić, że w dalekiej przeszłości mogło na Wenus być dostatecznie dużo 
wody, by pokryć planetę globalnym oceanem o głębokości 25 metrów. Dla po-
równania, na Ziemi dzisiaj jest tyle wody, że globalny ocean miałby głębokość 
3000 metrów. W obecnej atmosferze Wenus jest zaledwie tyle pary wodnej, 
że po jej skropleniu powstałby ocean globalny o głębokości 30 centymetrów.  
Ze względu na wysoką temperaturę nie dochodzi na Wenus do skroplenia 
pary wodnej i nie ma tam żadnych akwenów.

Dwutlenek węgla bardzo łatwo rozpuszcza się w wodzie. Na Ziemi 
prawie wszystek CO2 jest zawarty w wodach oceanicznych i dlatego w at-
mosferze jest go zaledwie około 0.03 %. Istnienie warstwy ozonowej w at-
mosferze ziemskiej i większa odległość od Słońca sprawiają, że na Ziemi 
proces dysocjacji cząsteczek wody jest znacznie mniej wydajny niż na We-
nus. Niemniej z czasem ubywa i na Ziemi wody. Wraz z jej ubytkiem przy-
bywa w atmosferze CO2 i narastający efekt cieplarniany powoduje ocieple-
nie globalne atmosfery. Emisja CO2 do atmosfery w wyniku działalności 
człowieka może istotnie przyspieszać ten proces. Tu działa dodatnie sprzę-
żenie zwrotne. Ocieplenie klimatu powoduje większe parowanie wód oce-
anicznych i uwalnianie się do atmosfery większej ilości CO2, a ten wzmaga 
efekt cieplarniany powodujący dalsze ocieplenie. Badanie fizyki atmosfery
Wenus owocuje zatem wskazówkami jak na Ziemi chronić atmosferę przed 
jej galopującą degradacją.

Atmosfera Wenus jest bardzo niespokojna. Występują w niej liczne  
i potężne wyładowania elektryczne towarzyszące opadom skroplonych 
kwasów (głównie siarkowego). Poza tym na Wenus ciągle wieją wiatry. 
Wiatry te mają charakter globalny, wieją w kierunku zgodnym z ruchem 
wirowym planety, a ich prędkość w górnych warstwach atmosfery przyj-
muje wartość około 300 km/s.
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Wenus w czasie jej widoczności jest, po Księżycu, najjaśniejszym cia-
łem niebieskim na nocnym niebie. Wenus nie oddala się zbytnio od Słoń-
ca, toteż może królować na niebie albo na początku nocy po stronie za-
chodniej, albo w innych okresach roku, pod koniec nocy na wschodzie. 
Podobnie jak Merkury, Wenus wykazuje fazy. Fazy Wenus znacznie łatwiej 
się obserwuje niż fazy Merkurego ze względu na jej istotnie większe rozmia-
ry kątowe. Gdy Wenus znajduje się po przeciwnej stronie Słońca wtedy jest  
w pełni i jej kątowa średnica wynosi około 10″. Gdy Wenus przybliża się do 
Ziemi, wtedy staje się coraz mniej oświetlona, aż do bardzo wąskiego sierpa. 
Wtedy jej średnica kątowa osiąga wartość około 60″. Potrzeba wielu miesię-
cy, żeby faza Wenus przybrała wszelkie możliwe wartości (u Merkurego wy-
starczy – kilka tygodni). Gdy Wenus jest wąskim sierpem, kiedy widoczne 
jest około 20% oświetlonej powierzchni, fazę można zaobserwować nawet 
przy pomocy dobrej lornetki na sztywnym statywie. Doświadczeni obserwa-
torzy wolą obserwować Wenus w czasie dnia. Jest ona bowiem na tyle jasna,  
że można ją w pogodny dzień widzieć na niebie nawet gołym okiem. Trzeba 

Fot. 5.2. Przejście Wenus na tle Słońca 8 
czerwca 2004 zarejestrowane  

w Częstochowie (około 3 godziny od 
rozpoczęcia zjawiska) (fot. B.Wszołek)

Fot. 5.1. Przejście Wenus na tle 
Słońca 8 czerwca 2004 zarejestrowane 
w Częstochowie (początek zjawiska) 

(fot. B.Wszołek)
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jednak wiedzieć, gdzie skierować wzrok. Jasność powierzchniowa Wenus jest 
bardzo duża, co daje możliwość wydobycia dużych powiększeń przy obser-
wacjach teleskopowych. Szczególnie efektownie wygląda wąski sierp Wenus 
oglądany przez teleskop na niebieskim niebie, w czasie gdy Słońce znajduje 
się blisko horyzontu.

Cztery razy w przeciągu 243 lat występuje przejście planety Wenus na 
tle tarczy Słońca. Przejście takie praktycznie nie było obserwowalne przed 
wynalezieniem lunety toteż ludzkość miała okazję oglądania tego zjawiska 
dopiero siedem razy. Z tego na obszarze  Polski  zjawisko wystąpiło w pełni 
tylko dwa razy:
6 czerwca 1761 roku (jeszcze przed wynalezieniem fotografii) oraz 8 czerw-
ca 2004 roku (Fot. 5.1, 5.2). Następna  taka okazja nadarzy się 11 czerwca 
2247 roku. W dniu 6 czerwca 2012 będzie ostatnia szansa zaobserwowa-
nia zjawiska przez obecnie żyjących na Ziemi. Z terytorium Polski będzie 
można obserwować końcową fazę przejścia poczynając od wschodu Słoń-
ca. Chociaż rozmiary kątowe Wenus podczas przejścia są kilka razy więk-
sze niż dla Merkurego, to i w tym przypadku obserwacji należy dokonać z 
użyciem teleskopu wyposażonego jak dla obserwacji plam słonecznych, tj. 
z zastosowaniem wszelkich rygorów zabezpieczających wzrok przed uszko-
dzeniem.

Ziemia, z ludzkiego punktu widzenia, jest najwspanialszą planetą 
Układu Słonecznego! W swojej grupie jest największa. Posiada atmosferę 
bogatą w azot i tlen, a nade wszystko posiada bardzo dużo wody w fazie cie-
kłej. Wyróżnia się też stosunkowo silnym polem magnetycznym (na rów-
niku około 30 µT) i posiada dużego naturalnego satelitę – Księżyc. Ziemia, 
z racji że ją zamieszkujemy, jest najlepiej zbadaną planetą. Nie oznacza to 
jednak, że wiemy już o niej wszystko. Błędnym również byłoby mniemanie, 
że wiedza jaką posiedliśmy dla Ziemi może być bezkrytycznie przenoszo-
na na świat pozostałych planet. Okazuje się, że wiedza o Ziemi pozwala 
stawiać dojrzalsze pytania w odniesieniu do innych planet. Odwrotnie, od-
krycia zróżnicowanych warunków fizycznych panujących na innych plane-
tach przyczyniają się do lepszego zrozumienia procesów zachodzących na 
Ziemi.

Powszechnie się przyjmuje, że Ziemia, podobnie jak pozostałe planety 
Układu Słonecznego, powstała z rozproszonej materii tego samego obłoku 
międzygwiazdowego, w którym zrodziło się Słońce. Jest ona jakby efektem 
ubocznym formowania się tej gwiazdy. Wyróżnia się cztery ważne etapy 
rozwoju Ziemi. Na pierwszym z nich doszło do rozkładu budulca według 
gęstości. Jeszcze przed zestaleniem się planety, kiedy była ona tworem płyn-
no-gazowym, cięższe pierwiastki zajmowały położenia bardziej centralne 
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w rodzącej się planecie, podczas gdy pierwiastki lżejsze były wypychane ku 
zewnątrz. Dlatego dzisiejsza Ziemia posiada bardzo gęste jądro, mniej gęstą 
skorupę i rzadką atmosferę.

Na drugim etapie rozwoju posiadająca już zestaloną skorupę Ziemia 
doznawała obfitego bombardowania z kosmosu. Wtedy powierzchnia Zie-
mi była usiana kraterami jak dzisiejszy Księżyc. Z czasem zasoby zesta-
lonych brył materii w otoczeniu Słońca wyraźnie się uszczupliły i tempo 
bombardowania kosmicznego ustaliło się na bardzo niskim, zbliżonym do 
dzisiejszego, poziomie.

Na trzecim etapie rozwoju Ziemia przeżywała okres swego rodzaju 
potopu. Dwa rodzaje cieczy były odpowiedzialne za ten potop. Rozpad 
pierwiastków promieniotwórczych we wnętrzu młodej Ziemi spowodował 
roztopienie się skał i ich wyciek w postaci lawy przez tworzące się szczeliny 
w skorupie. Lawa wlewała się w zagłębienia i wygładzała pokrytą kraterami 
powierzchnię. Z drugiej strony, w miarę ochładzania się atmosfery zawarta 
w niej para wodna ulegała skropleniu i w postaci deszczu opadała na Zie-
mię napełniając istniejące zagłębienia i tworząc praoceany.

Od około 3.5 miliardów lat przebiega czwarty etap rozwoju Ziemi jako 
planety. Powierzchnia Ziemi ulega powolnym przeobrażeniom wskutek 
wędrówki kontynentów, procesów górotwórczych, aktywności wulkanicz-
nej oraz erozji powierzchni w kontakcie z wodą i powietrzem. Wymienione 
procesy w sposób bezpowrotny odmieniły wygląd Ziemi i ograniczając się 
w badaniach tylko do naszej rodzimej planety niewiele moglibyśmy wnio-
skować o jej przeszłości. Badania innych planet, a zwłaszcza Księżyca, który 
do dziś nosi zapis zdarzeń występujących w otoczeniu Ziemi przed miliar-
dami lat, są zatem nieodzowne dla poznania historii Ziemi od jej narodzin 
do dziś. Z takich badań można także wnioskować o przyszłości Ziemi.

Znając rozmiary Ziemi oraz jej masę można wyliczyć, że średnia gę-
stość naszej planety wynosi 5497 kg/m3. Łatwo również sprawdzić, że gę-
stość występujących na powierzchni Ziemi skał jest około dwa razy mniej-
sza. Stąd wnioskuje się, że we wnętrzu Ziemi muszą znajdować się obszary 
bardzo zagęszczonej materii. Najgłębsze odwierty w głąb Ziemi sięgają za-
ledwie kilku kilometrów i nie odsłaniają prawdy o jej wnętrzu. Za to bada-
nia sejsmograficzne pozwalają wnioskować o wewnętrznej budowie Ziemi. 
W świetle tych badań we wnętrzu Ziemi znajduje się gęste metaliczne jądro 
otoczone grubym skalnym płaszczem. Płaszcz z kolei pokryty jest cienką 
skorupą o niskiej gęstości.
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We wnętrzu Ziemi gęstość przekracza wartość 14000 kg/m3, a tem-
peratura wynosi około 6000 K, czyli tyle co na powierzchni Słońca. Duże 
ciśnienie sprawia, mimo bardzo wysokiej temperatury, że metaliczne jądro  
w najbardziej wewnętrznej części jest zestalone. W nieco bardziej zewnętrz-
nych obszarach jądra metal występuje w postaci ciekłej. Jądro metaliczne, 
składające się głównie z żelaza i niklu, jest dobrym przewodnikiem prą-
du elektrycznego. Zaświadcza o tym chociażby istnienie globalnego pola 
magnetycznego Ziemi. Pole to generowane jest najprawdopodobniej przez 
mechanizm tzw. dynamo. Mechanizm ten produkuje pole magnetyczne,  
w przypadku gdy mamy do czynienia z rotującym i przewodzącym śro-
dowiskiem, wewnątrz którego zachodzą ruchy konwekcyjne materii  
o niezrównoważonym ładunku elektrycznym. W przypadku Ziemi środo-
wiskiem tym jest najprawdopodobniej ciekłe jądro zewnętrzne.

Płaszcz Ziemi rozciąga się pomiędzy jej zewnętrznym jądrem a sko-
rupą. Jego grubość wynosi około 2900 km. Płaszcz zbudowany jest z gę-
stych skał i tlenków metali. Konsystencja budulca płaszcza jest plastycz-
na. Oznacza to, że zachowuje on własności ciała stałego ale pod wpływem 
sił zewnętrznych przybiera cechy płynu. Najbardziej zewnętrzne warstwy 
płaszcza, na styku ze skorupą, są najbardziej plastyczne.

Skalna skorupa Ziemi jest krucha i cienka. Jej grubość w miejscach 
występowania kontynentów waha się w granicach od 35 do 60 km. Znacz-
nie cieńsza jest poniżej dna oceanów, bo w granicach od 5 do 10 km. Gę-
stość budulca skorupy przyjmuje wartości z przedziału 2500 – 3500 kg/m3. 
Skorupa pływa po powierzchni gęstszego (3500 – 5800 kg/m3) płaszcza. 
Skorupa nie jest jednolitym sztywnym tworem, ale składa się z szeregu 
zachodzących częściowo na siebie fragmentów (płyt tektonicznych). Frag-
menty te, wobec plastyczności płaszcza, przemieszczają się względem siebie 
niczym kawałki kry na wodzie. Stąd mamy na Ziemi górowania, wędrówki 
kontynentów, trzęsienia i aktywność wulkaniczną.

Pierwotna atmosfera Ziemi była drastycznie różna od obecnej. Kiedyś 
wyobrażano sobie, że pierwotne atmosfery planet składały się z materiału 
typowego dla obłoku presolarnego, czyli głównie z wodoru, metanu i amo-
niaku. Nowsze wyobrażenia procesów prowadzących do powstania planet 
zakładają etap kreacji polegający na zlepianiu się, powstałych wcześniej  
z materii rozproszonej obłoku, małych planetezymali. O składzie pierwot-
nej atmosfery Ziemi miałyby decydować zestalone gazy najobficiej wystę-
pujące na planetezymalach. Uważa się, że tymi gazami były  dwutlenek wę-
gla, azot cząsteczkowy oraz para wodna.



– 100 –

Dopiero kiedy młoda Ziemia dostatecznie ostygła, ze skraplającej się 
pary wodnej powstały oceany. Wtedy dwutlenek węgla rozpuszczając się 
w wodzie opuszczał stopniowo atmosferę. Dwutlenek węgla w oceanach 
reagował z pierwiastkami rozpuszczonymi w wodzie w wyniku czego two-
rzyły się krzemiany, skały wapienne i inne osady mineralne odkładające 
się na dnie. Przez prawie 4 miliardy lat oceany i rośliny absorbowały at-
mosferyczny dwutlenek węgla i przeprowadzały go m.in. w takie minerały 
jak skały wapienne, węgiel kopalny, ropa naftowa i gaz ziemny. Dzisiejsza
eksploatacja minerałów palnych powoduje powrót dwutlenku węgla do at-
mosfery. W przypadku nadmiernego wzrostu obfitości CO2 w atmosferze 
efekt szklarniowy spowoduje ocieplenie klimatu, topnienie lodów w rejo-
nach polarnych i zatopienie sporej części mocno zaludnionych lądów.

Atmosfera pierwotna mogła zawierać trochę metanu (CH4) i amoniaku 
(NH3), ale cząsteczki te uległy szybkiej dysocjacji pod wpływem słonecz-
nych fotonów ultrafioletowych. Powstałe w ten sposób atomy wodoru opu-
ściły atmosferę dyfundując w przestrzeń międzyplanetarną. Atomy węgla 
utleniły się tworząc CO2, a azot pozostał w atmosferze. W dzisiejszej atmos-
ferze procesy dysocjacji z udziałem słonecznych fotonów ultrafioletowych
nie zachodzą już tak efektywnie jak dawniej w związku z występowaniem 
warstwy ozonowej (O3). Warstwa ta rozciąga się na wysokości od około 15 
do 30 km nad powierzchnią Ziemi i efektywnie ogranicza penetrację dol-
nych warstw atmosfery przez słoneczne fotony ultrafioletowe.

Młoda atmosfera Ziemi nie posiadała w swoim składzie znaczących ilo-
ści tlenu. Tlen jest bardzo reaktywny i szybko tworzy tlenki różnych pier-
wiastków występujących w glebie. Obecnie tlen cząsteczkowy występuje w 
atmosferze obficie, a jego zawartość wynika z równowagi, jaka się wytwo-
rzyła pomiędzy procesami utleniania, w których tlenu ubywa z atmosfery, a 
procesami produkcji cząsteczek tlenu w reakcjach fotosyntezy zachodzącej w 
organizmach roślinnych. Roślina, w warunkach odpowiedniego oświetlenia i 
temperatury, pochłania z otoczenia dwutlenek węgla a oddaje otoczeniu tlen 
cząsteczkowy zatrzymując dla siebie węgiel, który jest wbudowywany w tkan-
ki rośliny. Pół miliarda lat temu, olbrzymie i płytkie morza były siedliskiem 
ogromnej ilości roślin. Rośliny te, w połączeniu z roślinami lądowymi, pro-
dukowały tlen w tempie większym od tempa zachodzenia reakcji utleniania i 
w rezultacie obfitość tlenu w atmosferze bardzo szybko wzrosła ustalając się 
na równowagowym poziomie zbliżonym do dzisiejszego. Obecnie obfitość 
tlenu atmosferycznego wynosi około 21% i wykazuje tendencję wzrostową.

Księżyc jest naturalnym satelitą Ziemi i przypisuje mu się dzisiaj klu-
czową rolę jeśli chodzi o rozwój życia na Ziemi. Jest naszym najbliższym 
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sąsiadem kosmicznym i jedynym ciałem niebieskim, na którym człowiek 
postawił swoją stopę. Na srebrnym globie nie ma atmosfery. Jedną z ude-
rzających konsekwencji tego faktu jest to, że dźwięk nie ma tam ośrodka, 
w którym mógłby się rozchodzić. Na Księżycu panuje zatem idealna ci-
sza. Nadto światło nie jest tam rozpraszane przez gaz atmosferyczny. Niebo 
jest idealnie czarne, nie tylko w nocy, ale i w dzień. Na dziennym niebie 
oprócz Słońca widać również planety i gwiazdy. Zdecydowanie najwięk-
szym obiektem na księżycowym niebie jest Ziemia (oczywiście z wyjątkiem 
tej półkuli Księżyca, z której Ziemi nigdy nie widać). Łatwo widoczny jest 
z Księżyca ruch wirowy Ziemi oraz zmiany zachmurzenia. Chmury wystę-
pują jako oślepiająco białe obszary wędrujące na tle błękitnych oceanów 
i różnobarwnych lądów. Nie istnieje na Księżycu zjawisko zmierzchu ani 
świtu. Na księżycowym niebie Ziemia jest szczególnym ciałem. Nie uczest-
niczy ona bowiem w ruchu „dobowym” Księżyca, jak czynią to wszystkie 
pozostałe ciała niebieskie. W miejscach na Księżycu, z których Ziemia jest 
widoczna, zajmuje ona z grubsza stałe miejsce, a ściślej oscyluje wokół 
ustalonego punktu na niebie w cyklu miesięcznym.

Nasz Księżyc jest piątym co do wielkości księżycem w całym Układzie 
Słonecznym. Jego stosunkowo małe oddalenie od Ziemi oraz brak atmosfe-
ry pozwalają przeprowadzać szczegółowe obserwacje struktur powierzch-
niowych. Na Księżycu odbita jest długa historia jego życia i Księżyc ze swo-
ją urozmaiconą powierzchnią jest bogatym źródłem informacji o począt-
kowych stadiach ewolucji Układu Słonecznego. Powierzchnia Księżyca od 
chwili jej zastygnięcia jest korodowana przez spadające na nią drobne ciała, 
błąkające się w przestrzeni międzyplanetarnej. Z drugiej strony, wobec bra-
ku wody i tlenu na Księżycu, erozja chemiczna nie determinuje stanu jego 
powierzchni. Raz utworzony krater uderzeniowy trwa praktycznie w nie-
zmienionym stanie przez miliardy lat. Im krater starszy tym jego struktura 
jest bardziej znaczona kraterami młodszymi. Daje się dzięki temu uporząd-
kować struktury na Księżycu według wieku.

Powstawaniu krateru uderzeniowego towarzyszą procesy destrukcji 
skał oraz produkcja sporych ilości pyłu. Prędkości opadających meteoro-
idów są olbrzymie i wahają się w granicach 15–60 km/s. Nawet niewielka 
masa spadającego ciała ma olbrzymią energię. Meteoroid o masie porów-
nywalnej z masą pojedynczego domu w chwili upadku na Księżyc prze-
kazuje mu taką energię jak wybuchająca wielka bomba jądrowa. Podczas 
uderzenia dochodzi do gwałtownego wzrostu temperatury i sam meteoro-
id jak i przylegające do niego skały ulegają wyparowaniu. Towarzyszące 



– 102 –

procesowi olbrzymie ciśnienie powoduje kruszenie i rozrzucanie materia-
łu skalnego często w promieniu wielu kilometrów od miejsca uderzenia. 
Okruchy skalne powstające w wyniku upadku meteoroidu mogą doznać 
wystarczającego przyspieszenia, by zostały wyrzucone nawet poza Księżyc. 
Na Ziemi dają się znaleźć kawałki skał przybyłe tu po wyrzuceniu z Księ-
życa. Cała powierzchnia Księżyca jest pokryta kilkucentymetrową warstwą 
drobnego pyłu. Pył ten po części pochodzi z mechanicznego rozdrobnienia 
skał, a częściowo jako produkt resublimacji par tworzących się w wyniku 
uderzenia meteoroidu.

W ramach misji Apollo w latach 1969 – 1972 w sumie dwunastu astro-
nautów lądowało na Księżycu. Zostały też przywiezione próbki materiału 
księżycowego o łącznej masie 382 kilogramy. Skały pobrane z powierzchni 
„morza” księżycowego są gęstymi bazaltami przypominającymi zastygłą 
lawę produkowaną przez hawajskie wulkany. Skały zebrane w górach księ-
życowych mają jasną barwę i są bogate w wapń, aluminium i tlen. Wiek 
tych skał wynosi 4.0–4.5 mld lat i jest o prawie miliard lat większy od wieku 
księżycowych bazaltów. Informacje uzyskane w oparciu o misje Apollo roz-
budziły głód dalszych podbojów Księżyca i po trwającym kilkadziesiąt lat 
zastoju planuje się kolejne loty załogowe na Księżyc.

Mars pod wieloma względami jest najbardziej interesującą planetą do 
obserwacji. Porusza się on bardzo szybko na tle gwiazd. W konsekwencji 
szybko następuje również widoma zmiana jego blasku. Blask Marsa zmie-
nia się w szerokim zakresie. Kolor światła przychodzącego od Marsa jest 
pomarańczowo-czerwony w związku z rdzawym kolorem pyłu pokrywają-
cego większość powierzchni planety. Obserwacje ruchów Marsa pozwoliły 
Kopernikowi sformułować teorię heliocentryczną, a Keplerowi wyprowa-
dzić prawa ruchu planet. Obserwatorzy Marsa wyczekują momentów tzw. 
wielkiej opozycji Marsa, kiedy to planeta będąc w opozycji ze Słońcem 
jest jednocześnie w peryhelium swojej dość wydłużonej orbity eliptycznej.  
W takim czasie Mars znajduje się w najmniejszej spośród możliwych od-
ległości od Ziemi. Mars ma wtedy rozmiar kątowy 22″–25″, podczas gdy  
w czasie małej opozycji (w aphelium) tylko 14″. Dnia 27 sierpnia 2003 roku 
Mars znajdował się w największej opozycji od około 100 000 lat. Wtedy jego 
odległość od Ziemi wynosiła tylko 0.37271925 j.a. W roku 2287 Mars zbliży 
się do Ziemi jeszcze bardziej niż w roku 2003.

Mars jest planetą średnich rozmiarów w grupie planet ziemskich. Jest 
około dwa razy mniejszy od Ziemi i też około dwa razy, ale większy, od Księ-
życa. Pod pewnymi względami Mars przypomina Ziemię. Doba na Marsie 
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trwa 24 godziny i 40 minut, a rok około 1.88 roku ziemskiego. Nachylenie 
równika Marsa względem płaszczyzny orbity wynosi 24°, co oznacza, że na 
Marsie występują pory roku. Pod innymi względami Mars drastycznie róż-
ni się od Ziemi. Atmosfera Marsa jest przy jego powierzchni około 100 razy 
rzadsza niż na powierzchni Ziemi. Składa się ona w 95% z dwutlenku węgla. 
Dalsze kilka procent przypadają na azot i argon. Zawartość pary wodnej  
i tlenu jest prawie zerowa. Wszystek tlen na Marsie wchodzi w skład tlen-
ków, w tym tlenku żelaza (stąd rdzawy kolor powierzchni Marsa). Pomimo 
tak rzadkiej atmosfery na Marsie występują zjawiska pogodowe. Polegają 
one głównie na występowaniu sztormów przeganiających marsjański pył. 
Gdy tego pyłu zawiśnie zbyt dużo w atmosferze, wtedy marsjańskie nie-
bo nabiera różowego koloru. Powierzchnia Marsa jest pokryta kraterami 
podobnymi do tych na Księżycu, ale występują na niej również gigantycz-
ne wulkany, głębokie i rozległe wąwozy oraz kanały przypominające wy-
schnięte koryta rzek. Na Marsie znajduje się największy poznany masyw 
wulkaniczny w Układzie Słonecznym. U podstawy masyw ten ma średnicę 
około 600 km. Wznosi się na wysokość 25 kilometrów względem poziomu 
otaczającej go powierzchni. Dla porównania, największy masyw wulka-
niczny na Ziemi, Mauna Loa na Hawajach, wznosi się tylko na wysokość 10 
km ponad dno oceanu i u podstawy ma średnicę około 225 km.

Chociaż rzeźba powierzchni sugeruje występowanie na Marsie wody, 
to ta występuje na powierzchni jedynie w śladowych ilościach w formie 
zmarzliny w marsjańskich obszarach biegunowych. Zmarznięta woda 
znajduje się pod warstwą suchego lodu (zmarzniętego dwutlenku węgla). 
Podczas dnia polarnego pokłady dwutlenku węgla ulegają redukcji i od-
słaniania się zmarzlina wodna. Przy bardzo niskim ciśnieniu atmosferycz-
nym nawet przy małym wzroście temperatury, a ta dla powierzchni Marsa 
waha się w granicach od około –140 do około +20°C, procesy destrukcji 
czapy polarnej są bardzo efektywne. Ostatnie badania Marsa wykazały ist-
nienie olbrzymich pokładów zamarzniętej wody ukrytych głęboko pod po-
wierzchnią planety. 

Pole magnetyczne Marsa jest bardzo słabe. Wnosi się stąd, że planeta 
w całej swojej objętości jest obecnie ciałem stałym. We wcześniejszych epo-
kach tak nie było i Mars mógł mieć własne pole magnetyczne generowane 
w mechanizmie dynamo. Rejestrowane obecnie śladowe pola magnetyczne 
na Marsie mogą być pozostałością po dawnych, silniejszych, polach.

W odróżnieniu od Merkurego i Wenus, Mars posiada dwa maleńkie 
księżyce o niekulistych kształtach. Phobos ma długość 28, a Deimos zale-
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dwie 12 km. Nie wiadomo czy księżyce te są przechwyconymi przez Marsa 
asteroidami (jest to bardzo prawdopodobne) czy też powstały równocze-
śnie z planetą. Wiadomo natomiast, że ruchy tych księżyców są zsynchro-
nizowane; są one zwrócone zawsze tą samą stroną ku Marsowi.

Jowisz zawiera 71% masy planetarnej Układu Słonecznego. Tak pod 
względem masy jak i rozmiarów jest największą planetą okołosłoneczną. 
Jest traktowany przez astronomów jako sztandarowy reprezentant planet 
olbrzymich, które często określa się mianem „typu Jowisza”. Jego gęstość 
jest około 4 razy mniejsza niż gęstość Ziemi. Biorąc pod uwagę taką gęstość 
planety uważa się, że Jowisz składa się głównie z wodoru i helu. We wnętrzu 
planety duże ciśnienie sprawia, że wodór występuje w fazie ciekłej. Bardziej 
wewnętrzne obszary planety są wypełnione głównie ciekłym wodorem me-
talicznym. We wnętrzu planety występuje najprawdopodobniej tzw. skalne 
jądro. W jego skład wchodzić by miały żelazo, nikiel, krzem itd.. Jednako-
woż w warunkach olbrzymich ciśnień (50 milionów atmosfer) i temperatur 
(ponad 20 000 K) tam panujących materiał jądra nie przypomina ziemskich 
skał. Dokładne pomiary gospodarki energetycznej Jowisza pokazują, że od-
daje on otoczeniu około dwa razy więcej energii, niż pobiera z zewnątrz. 
Uważa się, że Jowisz jeszcze nie zdążył ostygnąć od czasów uformowania 
się. W swoim wnętrzu przechowuje wciąż swoje pierwotne ciepło.

Na Jowiszu gazowa atmosfera w sposób płynny przechodzi w ciecz  
i nie należy sobie wyobrażać powierzchni oceanu płynnego wodoru na 
podobieństwo powierzchni ziemskich akwenów. Trudno byłoby wskazać 
granicę pomiędzy wodorem gazowym i ciekłym. Pole magnetyczne Jowisza 
jest ponad 10 razy większe niż ziemskie. Występują tam zorze polarne.

Atmosfera Jowisza w około 78% składa się z wodoru. Reszta to głow-
nie hel oraz śladowe ilości pary wodnej, amoniaku i podobnych cząsteczek. 
Chmury które są widoczne z zewnątrz składają się głównie z amoniaku i jego 
pochodnych. Przez prześwity między tymi chmurami astronomowie mogą do-
strzec cieplejsze warstwy chmur składających się z kropelek wody. Poniżej tych 
chmur atmosfera zlewa się z ciekłym wodorem. Atmosfera Jowisza jest zdomi-
nowana przez globalne ruchy cyrkulacyjne. Ruchy te polegają na wznoszeniu 
się obszarów o wyższym ciśnieniu (temperaturze) i opadaniu obszarów o ci-
śnieniu niższym. Na Ziemi odpowiednikiem tych ruchów są przemieszczenia 
mas powietrza w związku z występowaniem wyżów i niżów atmosferycznych.  
Na Jowiszu, inaczej niż na Ziemi, ruchy cyrkulacyjne są bardzo regularne w 
skali globalnej. Występują stałe strefy wznoszenia się mas atmosferycznych i 
stałe strefy opadania tych mas. Strefy ułożone są równolegle do równika Jo-
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wisza. Przy obserwacjach teleskopowych i na fotografiach z łatwością można 
dostrzec naprzemienne, jaśniejsze i ciemniejsze pasy ułożone wzdłuż równika. 
Ciemne pasy odpowiadają ruchom opadającym, a jasne ruchom wznoszącym 
atmosfery. Ruchom pionowym odpowiadają również ruchy poziome (ubytek 
mas atmosferycznych musi być uzupełniany) objawiające się jako ustawiczne i 
silne wiatry na Jowiszu. W rejonach planety dostatecznie odległych od równika 

Tabela 5.2. Parametry opisujące księżyce Galileuszowe

Fot. 5.3. Jowisz wraz z księżycami Galileuszowymi sfotografowany w 
Częstochowie podczas opozycji w roku 2005 (fot. M.Nowak)
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stabilność ruchów wznoszących i opadających się załamuje i powstają ol-
brzymie wiry atmosferyczne. Czas życia takich wirów oraz ich rozmiary są 
zróżnicowane. Wiry jawią się na obrazkach Jowisza jako plamy. Rozmiary 
takich plam często przekraczają rozmiary Ziemi. Niektóre wiry zanikają po 
kilku dniach, inne po latach. Największy wir atmosferyczny Jowisza jawi 
się jako tzw. Wielka Czerwona Plama. Plama ta istnieje już przynajmniej 
od 300 lat.

Jowisz ma pierścień, co zostało odkryte przez sondę kosmiczną Voy-
ager 1 w 1979 roku. Drobiny wchodzące w skład pierścienia mają maleńkie 
rozmiary i zbudowane są najprawdopodobniej z krzemianów. Rozmiary 
ziarenek pyłu tworzących pierścień są porównywalne z rozmiarami pyłu  
w dymie z papierosa. Pierścień leży w płaszczyźnie równikowej planety  
i prawie cały mieści się wewnątrz orbity najbliższego księżyca Jowisza, Metis.

Jowisz posiada ponad 60 księżyców o rozmiarach powyżej około 1 km. 
Wiele spośród nich to przechwycone asteroidy. Cztery największe księży-
ce Jowisza odkryte przez Galileusza powstały najprawdopodobniej w tym 
samym czasie co ich macierzysta planeta. Są to: Io, Europa, Ganimedes i 
Kallisto. Europa jest nieco mniejsza od naszego Księżyca, zaś pozostałe trzy 
są od niego większe. Wystarcza nawet najmniejszy teleskop, by zaobserwo-
wać księżyce Galileuszowe. Te dostarczają nigdy niekończącej się fascynacji 
wśród amatorów. Czasem satelity występują parami po obu stronach Jowi-
sza, czasem któryś się chowa za tarczą albo przechodzi przed nią. Księżyce 
Galileuszowe są regularnie zaćmiewane, ale najdalszy z nich, Kallisto, ma 
okresy kiedy nie jest zaćmiewany (np. od września 2004 do stycznia 2008 
nie ulegnie ani razu zaćmieniu). W tabeli 5.2 podano wybrane charaktery-
styki księżyców Galileuszowych Jowisza.

Saturn oglądany przez teleskop wywiera na obserwatorze ogromne 
wrażenie. Żadne fotografie ani opisy nie są w stanie oddać piękna jego
wyglądu. Każdy teleskop powiększający ponad 30 razy pozwoli zauważyć 
pierścienie Planety. Składają się one z miliardów drobin, o rozmiarach 
od mikroskopowych do kilometrowych, obiegających Saturna po współ-
płaszczyznowych orbitach. O pierścieniach mówi się w liczbie mnogiej bo  
z sond kosmicznych idzie wyróżnić dla Saturna setki pierścieni o róż-
nych odcieniach. Z Ziemi daje się wizualnie rozróżnić trzy najbardziej się 
wyróżniające składowe – A, B, C. Pomiędzy zewnętrznymi składowymi  
A i B występuje przerwa, odkryta już w 1675 roku przez Cassiniego. Oprócz 
pierścieni Saturn posiada ponad 30 księżyców. Największy z nich, Tytan, 
jest łatwo widoczny przez małe teleskopy jako obiekt o jasności około  
8 magnitudo, okrążający Saturna w tempie raz na 16 dni. Tytan jest drugim 
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co do wielkości księżycem w Układzie Słonecznym i posiada rozległą at-
mosferę, co wyróżnia go wśród satelitów planet.

Saturn jest oddalony od Słońca dziesięć razy bardziej niż Ziemia. Jest 
najdalszą planetą oglądaną z Ziemi gołym okiem i jest drugą co do roz-
miarów i masy planetą okołosłoneczną. Jego gęstość jest znacznie mniej-
sza od gęstości wody i Saturn jest najrzadszą planetą Układu Słonecznego. 
Okres rotacji Saturna jest krótki i wynosi niewiele ponad 10 godzin. Pole 
magnetyczne Saturna jest około 20 razy słabsze niż Jowisza. Na Saturnie 
daje się zauważyć, choć znacznie słabszy niż na Jowiszu, system pasów od-
zwierciedlających globalne procesy zachodzące w atmosferze planety. Masy 
atmosferyczne przemieszczają się na Saturnie w tempie około trzy razy 
większym niż na Jowiszu. W odstępach co około 15 lat Saturn znajduje się 
w takim położeniu, że Ziemia leży w jego płaszczyźnie równikowej. Wtedy 
nadarza się okazja, by oglądać Saturna „bez pierścieni”.

Skład pierwiastkowy wszystkich planet olbrzymich, w tym Saturna, jest 
podobny jak u Jowisza i jest zdominowany przez wodór i hel. Saturn wyróżnia 
się wśród planet największym spłaszczeniem. Wobec szybkiej rotacji planety 
jej gazowo-płynna konsystencja poddaje się nieco sile odśrodkowej, działają-
cej wbrew sile grawitacji dążącej do utrzymania masy w kształcie kuli.

Saturn uformował się daleko od Słońca, gdzie w niskich już temperatu-
rach znajdowało się dużo drobin lodu pokrytych zestalonymi gazami. Gdy 
odpowiednio duża ilość takich drobin zespoliła się już w dość masywny za-
czątek planety, dalszy wzrost polegał na grawitacyjnym przechwytywaniu  
z najbliższego otoczenia, występującego tam obficie wodoru i helu. Cięższe 
pierwiastki, które w śladowych ilościach również wchodziły w skład budulca, 
stopniowo zajmowały coraz bardziej centralne położenie i ostatecznie utwo-
rzyły skalne jądro planety. Jądro to od początku było skryte pod rozległym 
płynnym płaszczem wodorowym. Pierścienie Saturna najprawdopodobniej 
nie mają charakteru pierwotnego, czyli nie są tym materiałem, który został 
jako niezużyty w czasie formowania się planety. Lód, będący głównym budul-
cem drobin tworzących pierścienie, musiałby obrócić się w gaz w czasach, gdy 
Saturn był jeszcze gorący. Przypuszcza się raczej, że tworzywem pierścieni są 
odpadki powstające podczas zderzeń komet z lodowymi księżycami Saturna.

Uran został odkryty 13 marca 1781 roku przez Herschela. Jest dwa razy 
bardziej oddalony od Słońca niż Saturn, a jego masa jest 20 razy mniejsza 
niż Jowisza. Rotuje z okresem około 17 godzin i ma pole magnetyczne 50 razy 
silniejsze niż Ziemia. Uran praktycznie nie daje się obserwować gołym okiem 
gdyż jego maksymalna jasność wynosi około 5.7 magnitudo. Z łatwością daje 
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się obserwować przy użyciu lornetki czy teleskopu. Przez teleskop jawi się  
w postaci małego zielonkawego dysku. W odróżnieniu od pozostałych pla-
net Układu Słonecznego oś obrotu Urana leży prawie idealnie w płaszczyźnie 
jego orbity. Przy okresie obiegu dookoła Słońca równym około 84 lata, co 42 
lata któryś z biegunów jest zwrócony wprost ku Słońcu. Spekuluje się, że nie-
typowe ustawienie osi rotacji Urana względem płaszczyzny jego orbity może 
wynikać z dawniejszej kolizji planety z jakimś masywnym ciałem.

Ciśnienie we wnętrzu Urana jest znacznie mniejsze niż dla Jowisza czy 
Saturna i nie ma on warstwy ciekłego wodoru metalicznego. Małe skalne 
jądro jest prawdopodobnie otulone częściowo zmrożoną wodą zawierającą 
materiał skalny i rozpuszczony amoniak i metan. Ponad taką płynną otuli-
ną rozciąga się bardzo rozległa atmosfera składająca się głównie z wodoru 
i helu. Pierścienie Urana są ubogie i składają się z czarnego materiału. W 
prawdzie są znacznie masywniejsze od pierścienia Jowisza, ale całkowita 
ich masa nie dorównuje nawet masie materiału zawartego w obrębie prze-
rwy Cassiniego u Saturna.

Pośród ponad dwudziestu odkrytych księżyców Urana, cztery mają 
średnice powyżej 1000 km, a największy z nich, Titania, ma średnicę 1578 
km. Wszystkie księżyce Urana mają małe gęstości i w ich składzie najpraw-
dopodobniej dominuje zmarznięta woda.

Neptun jest nieco mniejszy, ale masywniejszy od Urana. Odkrył go 
Johann Galle 23 września 1846 roku. Aby go zobaczyć, potrzebna jest lor-
netka lub teleskop. W czasie opozycji jego jasność wynosi bowiem około 
8 magnitudo. Wtedy rozmiar kątowy tarczy Neptuna wynosi 2.″3. Neptun 
oglądany przez teleskop jawi się jako maleńki, błękitny dysk. Swoją nie-
bieską barwę zawdzięcza Neptun, podobnie jak Uran, domieszce (ok. 3%) 
metanu w atmosferze. Metan absorbuje fotony światła czerwonego znacz-
nie efektywniej niż fotony światła niebieskiego, co w rezultacie prowadzi 
do niebieskiej barwy planety. Efekt niebieskiego podbarwienia Neptuna 
jest wzmocniony selektywnym rozpraszaniem światła słonecznego w jego 
atmosferze, tak jak to dzieje się w atmosferze ziemskiej. Atmosfera rozpra-
sza efektywniej światło niebieskie niż czerwone, a Neptuna obserwujemy 
właśnie w świetle rozproszonym. Neptun, znowu podobnie jak Uran, jest 
bardzo chłodny (–220 °C) w porównaniu z Jowiszem (–130 °C) i Saturnem 
(–180 °C). Środowisko niskich temperatur nie sprzyja formowaniu się mo-
lekuł. Dlatego też na Neptunie, ani na Uranie, nie stwierdzono barwnych 
obłoków w przeciwieństwie do Jowisza czy Saturna. W atmosferze Neptuna 
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zachodzą zjawiska pogodowe. Dają się obserwować ciemne plamy na po-
dobieństwo czerwonej plamy na Jowiszu. Plamy takie ewoluują; pojawiają 
się i zanikają. Są to ogromne zawirowania atmosferyczne świadczące o du-
żej dynamice procesów rozgrywających się w atmosferze planety.

Podobnie jak inne planety typu Jowisza, Neptun ma pierścienie. Po-
siada też kilkanaście księżyców, w tym jeden dominujący, Tryton, o śred-
nicy 2706 km. Księżyc ten obiega Neptuna z okresem zaledwie 5.877 doby  
i w odwrotnym kierunku, t.j. ze wschodu na zachód. Spekuluje się, że taki 
ruch Trytona jest wynikiem jakiejś katastrofy kosmicznej, która kiedyś 
przydarzyła się Neptunowi. Dzięki bardzo niskiej temperaturze (37 K) jaka 
panuje na Trytonie, satelita ten jeszcze całkowicie nie utracił atmosfery.  
Jest ona 105 razy rzadsza od ziemskiej i składa się z azotu i metanu. Sondy 
kosmiczne pozwalają badać struktury powierzchniowe na Trytonie. Znaj-
dują się tam kratery uderzeniowe oraz ślady stosunkowo niedawnej aktyw-
ności wulkanicznej.

Pluton został odkryty 18 lutego 1930 roku przez Williama Tombaugha 
i pod wieloma względami jest wyjątkową planetą. Jest mały (średnica 2302 
km) i ma małą gęstość (około 2000 kg/m3). Ma stosunkowo duży księżyc, 
Charon (średnica 1250 km). Porusza się po bardzo wydłużonej orbicie  
i obiega Słońce z okresem 248.53 lat. Swoją odległość od Słońca zmienia 
w granicach 4425 – 7375 mln km. Zmianie odległości towarzyszy zmia-
na temperatury na powierzchni Plutona w granicach od –165 do –205 °C. 
Nachylenie płaszczyzny orbity Plutona do płaszczyzny ekliptyki jest wyjąt-
kowo duże i wynosi 17°.1. Plutona jest bardzo trudno obserwować z Ziemi. 
Jego średnia jasność w czasie opozycji wynosi zaledwie 15 magnitudo.

Pluton posiada śladową atmosferę. Składa się ona z metanu z domiesz-
ką azotu lub dwutlenku węgla. Skład atmosfery i dynamika procesów w niej 
zachodzących zależy od odległości Plutona od Słońca. Gdy jest on w pobli-
żu peryhelium, wiele wcześniej zestalonych gazów powraca do atmosfery. 
Pluton prawdopodobnie posiada duże skalne jądro, wokół którego rozciąga 
się warstwa zestalonych gazów, takich jak para wodna, dwutlenek węgla 
czy metan. Na powierzchni Plutona stwierdzono nawet występowanie zesta-
lonego azotu.

Ze względu na wiele cech Plutona, które mocno odstają od cech po-
zostałych planet okołosłonecznych, uważa się, że Pluton nie jest plane-
tą z prawdziwego zdarzenia, ale jest swego rodzaju „przybłędą”, który  
w towarzystwie sobie podobnych (Charon, Tryton i in.) przybył z dalekich 
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peryferii Układu Słonecznego, by w wyniku oddziaływań grawitacyjnych  
z Neptunem osiąść na stałe bliżej Słońca. Ostatnio, decyzją Międzynaro-
dowej Unii Astronomicznej, wprowadzono klasę tzw. „planet karłowatych”,  
a Plutona zakwalifikowano jako typowego przedstawiciela tej klasy.

W Układzie Słonecznym oprócz Słońca, planet i ich księżyców, znaj-
dują się miliardy drobnych ciał. Nazywa się je planetoidami (asteroidami), 
gdy myślimy o ciałach poruszających się po w miarę kołowych orbitach  
i niezbliżających się zbytnio do Słońca, albo kometami, gdy orbity około-
słoneczne tych ciał są mocno wydłużone. Jeśli mamy na myśli stosunko-
wo drobne ciała, które mogą wywołać zjawisko meteoru, mówimy o me-
teoroidach. Najdrobniejsze zestalone bryłki materii określamy jako ziarna 
pyłu. Liczba drobnych ciał gwałtownie rośnie, gdy przechodzić do coraz 
mniejszych rozmiarów. Drobne ciała, podobnie jak planety, nie są rozłożo-
ne jednorodnie w przestrzeni okołosłonecznej, ale występują w zdecydowa-
nej przewadze w pobliżu płaszczyzny równikowej Słońca. W tej płaszczyź-
nie też nie są rozłożone jednorodnie, ale mają tendencję tworzyć obszary 
zawyżonej gęstości na podobieństwo pierścieni wokół planet typu Jowisza.  
I tak, pierwszy taki okołosłoneczny „pierścień” leży między orbitami Marsa 
i Jowisza, a drugi, nazywany pasem Kuipera, zaczyna się za orbitą Neptuna.

Każdy z tych „pierścieni” zawiera ogromne ilości drobnych ciał. Naj-
większe spośród nich odkryto, nazwano i ustalono ich fizyczne parametry.
Miliardy mniejszych ciał nigdy nie doczeka się podobnego potraktowania. 
W pasie planetoid między Marsem i Jowiszem wyróżniono Ceres, Westę, 
Pallas itd. o rozmiarach, odpowiednio, 933, 530, 524 km i ku coraz mniej-
szym. Pas Kuipera, ciągnący się od około 30 do około 1000 j.a. może za-
wierać i większe planetoidy, ale ich wykrywanie jest bardzo utrudnione ze 
względu na dużą odległość. W 2003 roku odkryto np. obiekt 2003UB313, 
w odległości około 97 j.a. od Słońca i o rozmiarach większych od Plutona. 
Znane planetoidy mają zgodnie dość małe gęstości, około 2000 kg/m3. Pla-
netoidy z pasa Kuipera mają najprawdopodobniej jeszcze mniejsze gęsto-
ści, schodzące do wartości odpowiadającej wodzie.

Drobne ciała Układu Słonecznego mogą istotnie wpływać na stany fi-
zyczne planet. W dalekiej przeszłości z drobnego pyłu tworzyły się masyw-
niejsze planetezymale. Te zlepiając się utworzyły planety. Pozostałe spadały 
na uformowane już planety i ich księżyce i modyfikowały ich stan fizyko-
chemiczny. Z postępującym wiekiem Układu Słonecznego zmniejsza się 
gęstość występowania małych ciał i tym samym częstość ich upadków na 
planety. Niemniej, dopóki takie ciała jeszcze są „na swobodzie” możliwość 
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ich kolizji z dowolną planetą zawsze istnieje. Im wyższy stan zorganizowa-
nia materii na powierzchni planety, tym większe spustoszenie może spowo-
dować taka kolizja. Okazuje się np., że upadek na Ziemię ciała o średnicy 
zaledwie kilku kilometrów mógłby spowodować wymarcie większości ga-
tunków zamieszkujących Ziemię, w tym człowieka.

Fot. 5.4. Kometa Machholtza sfotografowana 7 stycznia 2005 w Krakowie. 
Czytelnikowi proponujemy osobiste jej odnalezienie wśród gwiazd  

(fot. B.Wszołek)
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Fot. 5.5. Kometa Hale-Boppa sfotografowana w Bieszczadach  
w kwietniu 1997 roku (fot. A.Janik)
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6. Słońce

Słońce, będące najbliższą nam gwiazdą, nie bez powodów bywało trak-
towane przez wtajemniczonych różnych epok i kultur jako widzialne obli-
cze dawcy życia, wszechmocnego Boga. Ten, który Mojżeszowi ukazał się 
w krzaku gorejącym, objawia się wszelkiemu stworzeniu również w postaci 
ognia, w postaci gwiazdy ognistej, Słońca. Nie trudno jest współczesne-
mu racjonaliście usprawiedliwić tego rodzaju poglądy, jeśli szczegółowo 
rozważy rolę naszej dziennej gwiazdy. Wystarczy, że logicznie rozumując 
spróbuje odpowiedzieć sobie na pytanie; jakie byłyby losy ludzkości gdyby 
Słońce przestało świecić albo przyciągać grawitacyjnie?

Słońce jest gwiazdą, czyli masywną gazowo-plazmową gorącą kulą 
materii posiadającą zdolność wytwarzania energii i wyświecania jej. Zie-
mia z Księżycem oraz inne planety wraz ze swoimi księżycami okrążają 
Słońce po właściwych sobie orbitach, uwarunkowanych oddziaływaniem 
grawitacyjnym centralnej gwiazdy. Masa Słońca wynosi Mʘ = 1.99 ⋅1030 kg, 
a jego promień rʘ = 696 000 km. Dla obserwatora na Ziemi, oddalonego od 
Słońca średnio o 149597870 km średnica kątowa tarczy słonecznej wynosi 
około 32′, tj. nieco ponad pół stopnia. Światło przemierza odległość dzielą-
cą Ziemię od Słońca w ciągu około 8.3 minut.

6.1. Źródło energii Słońca i temperatura jego powierzchni

Słońce wypromieniowuje w całym zakresie długości fal elektroma-
gnetycznych tak olbrzymią energię (około 4⋅1026 J w ciągu sekundy),  
że mechanizm jej produkcji nie da się dziś tłumaczyć inaczej, jak tylko na 
drodze reakcji jądrowych. Wziąwszy pod uwagę skład materii słonecznej 
(w ogromnej większości jest to wodór, a na drugim miejscu hel), a także 
czyniąc rozważania modelowe co do warunków termodynamicznych, ja-
kie powinny panować wewnątrz naszej gwiazdy, proponuje się tzw. proto-
nowo-protonowy (p-p) cykl reakcji syntezy wodoru w hel. Cykl ten miał-
by zachodzić w samym centrum Słońca, gdzie ocenia się, że temperatura 
ośrodka wynosi około 15 000 000 K, a gęstość plazmy 160 g/cm3. W takich 
warunkach może dochodzić do reakcji połączenia się dwóch protonów  
z wydzieleniem pozytonu i neutrina elektronowego:

                                                                   1H1 + 1H1 → 2H1 + e+ + ν
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Powstałe w wyniku takiej reakcji jądro ciężkiego wodoru (deuteru) może 
z kolei zderzyć się z jeszcze jednym protonem przechodząc w jądro izotopu 
helu, przy jednoczesnej emisji wysokoenergetycznego kwantu energii:

                                                                  2H1 + 1H1 → 3He2 + γ 

Ostatnia reakcja cyklu p-p polega na zderzeniu się dwóch jąder izotopu 
helu w celu utworzenia trwałego jądra:

                                                          3He2 +
3He2 → 4He2 + 1H1 + 1H1

Sumarycznie można cykl p-p zapisać jako:

                                 4 1H1 → 4He2 + 2 e+ + 2 ν + 2 γ 

Łączna masa składników powstających w wyniku cyklu reakcji jest 
mniejsza od łącznej masy składników wchodzących w reakcje. Deficyt
masy zgodnie ze wzorem Einstaina:

                                                 E = m c2

zostaje zamieniony na energię promienistą. Z pomiaru ilości energii wy-
syłanej przez Słońce w jednostce czasu wnioskuje się, że wewnątrz naszej 
gwiazdy w ciągu 1 sekundy około 4 miliony ton masy musiałoby przemie-
niać się w energię. Powstała we wnętrzu energia jest transportowana ku po-
wierzchni Słońca, skąd jest wypromieniowywana na zewnątrz we wszystkich 
kierunkach. Część tej energii w postaci fotonów promieniowania elektro-
magnetycznego dochodzi do Ziemi. Mierząc ilość energii słonecznej prze-
chodzącej przez jednostkę powierzchni, ustawioną prostopadle do kierun-
ku na Słońce, w jednostce czasu możemy przy znajomości odległości Ziemi 
od Słońca oraz rozmiarów naszej gwiazdy obliczyć ilość energii emitowanej 
przez jednostkę powierzchni fotosfery słonecznej w jednostce czasu. Czyniąc 
założenie upraszczające, że fotosfera słoneczna promieniuje jak ciało dosko-
nale czarne możemy, posiłkując się prawem Stefana-Boltzmanna:

                                                   E = σ T4

obliczyć temperaturę efektywną powierzchni Słońca. Wynosi ona około 6000K.
Temperaturę fotosfery Słońca można też określać bez znajomości sta-

łej słonecznej, odległości Słońca ani jego rozmiarów. Jednym ze sposobów 
jest określenie tzw. temperatury barwnej. Zakłada się, że mamy do czynie-
nia z promieniowaniem ciała doskonale czarnego i dokonuje się pomiaru 
stosunku natężeń I1/I2 promieniowania dla możliwie wąskich przedziałów 
wokół dwóch długości fal λ1 i λ2 .
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Ilość energii emitowanej przez jednostkę powierzchni ciała doskona-
le czarnego opisana jest wzorem Plancka. Gdybyśmy dokonywali pomiaru 
wprost na emitującej powierzchni to dla ustalenia temperatury ciała wy-
starczyłby pomiar natężenia na jednej długości fali. Wtedy przekształca-
jąc wzór Plancka otrzymalibyśmy temperaturę – jako jedyną niewiadomą  
w równaniu. Ze względów oczywistych nie możemy dokonać pomiarów bez-
pośrednio na powierzchni Słońca. Mierzymy natężenia oświetlenia promie-
niowaniem słonecznym w pewnym oddaleniu od samego źródła. W miarę 
oddalania się od świecącego obiektu natężenie to maleje odwrotnie pro-
porcjonalnie do kwadratu odległości. Gdybyśmy znali dokładnie odległość  
r pomiędzy źródłem promieniowania a obserwatorem, to mierząc natężenie 
oświetlenia dla pewnej długości fali i mnożąc je przez pole powierzchni sfe-
ry o promieniu r otrzymalibyśmy natężenie oświetlenia dla tej długości fali 
na powierzchni źródła, a stąd poprzez wzór Plancka samą temperaturę. Przy 
określaniu temperatury barwnej rezygnujemy z informacji o odległości, ale za 
to musimy dokonywać pomiaru natężenia dla dwóch długości fali. Stosunek 
natężeń I1/I2 nie zależy od odległości obserwatora od źródła (przy założeniu 
braku ekstynkcji lub przy założeniu, że ekstynkcja jest szara, czyli niezależna 
od długości fali) i wszystko jedno czy pomierzymy go na samej powierzchni 
gwiazdy czy też w innym wygodniejszym miejscu.

Mając pomierzone I1(λ1 ,T) oraz I2(λ2 ,T) i korzystając ze wzoru Plancka

otrzymamy

Jako, że stałe wyrażenie hc/k wynosi w przybliżeniu 0.0144 m⋅K, a wy-
rażenie λT dla zakresu optycznego przy spotykanych temperaturach gwiazd 
na ogół jest mniejsze od tej wartości, to nie popełniamy dużego błędu, jeśli 
pominiemy jedynki odejmowane od eksponent w wyrażeniu na I1/I2 . Wzór 
na temperaturę barwną przyjmie wtedy prostą postać:
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Temperatura barwna fotosfery Słońca dla λ1 = 5400Å, λ2 = 4700 Å wynosi 
6500K.

Temperaturę Słońca, jak i innych gwiazd, można również otrzymać 
obserwując rozkład natężenia promieniowania z długością fali. Jeśli w ob-
serwowanym rozkładzie uda nam się określić długość fali λmax , której od-
powiada maksimum natężenia oświetlenia promieniowaniem gwiazdy to, 
przy założeniu, że gwiazda promieniuje jak ciało doskonale czarne, może-
my określić temperaturę z prawa Wiena:

                             λmax T = const = 2.898 ⋅ 10-3 m K .

W przypadku Słońca temperatura otrzymana ze wzoru Wiena wynosi 6200K.

6.2. Obfitości pierwiastków chemicznych w materii Słońca
Słońce, ze względu na jego olbrzymią jasność dla obserwatora na Zie-

mi, jest idealnym źródłem dla przeprowadzania analizy widmowej. Na 
szczególną uwagę w widmie światła słonecznego zasługują silne linie ab-
sorpcyjne (tzw. linie Fraunhofera). Odpowiedzialnością za powstawanie 

Tabela 6.1. Obfitości najpopularniejszych pierwiastków występujących  
w atmosferze Słońca
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tych linii obarcza się atomy i jony znajdujące się w górnych warstwach 
Słońca. Fotony dochodzące z głębszych, gorętszych warstw zostają po-
chłaniane przez atomy i jony zalegające bardziej zewnętrzne, chłodniejsze 
obszary. W widmie światła słonecznego zidentyfikowano setki tysięcy linii 
należących do poszczególnych pierwiastków oraz ich jonów. Istnieje też 
ogromna ilość linii molekularnych (zidentyfikowano np. pasma absorpcyj-
ne cząsteczek CH, CN, OH, NH i in.). W oparciu o pomiary szerokości 
równoważnych zidentyfikowanych linii absorpcyjnych ustalono względne 
obfitości poszczególnych pierwiastków w środowisku odpowiedzialnym za 
powstawanie tych linii. W tabeli 6.1 podano względne ilości najobficiej wy-
stępujących w atmosferze Słońca pierwiastków.

6.3. Aktywność Słońca

Jeśli w dobrych warunkach klimatycznych (wysoko w górach w suchym 
klimacie) z użyciem teleskopu wyposażonego w odpowiednie filtry obserwo-
wać Słońce, to dostrzeże się, że fotosfera Słońca przedstawia niejednorodną  
i dynamiczną strukturę. Cała powierzchnia tarczy słonecznej jest granulowa-
na (fot. 6.1), przy czym jedne granule znikają na oczach obserwatora a tworzą 
się nowe. Czas życia pojedynczej granuli waha się w granicach kilkunastu do 
kilkuset sekund. Rozmiary kątowe granul są rzędu 10′′ co oznacza, że ich po-
wierzchnie przekraczają powierzchnię terytorium Polski. Występowanie gra-
nulacji świadczy o tym, że tuż pod powierzchnią fotosfery Słońca odbywają 
się pionowe ruchy materii (ruchy konwektywne). Jaśnienie granuli odpowia-
da wydobywaniu się ku zewnątrz cieplejszej (o około 100 K od otoczenia) 
materii. Granula znika w momencie ostygnięcia do temperatury otoczenia.

Innym przejawem aktywności słonecznej są pojawiające się i znika-
jące plamy na fotosferze (rys.6.1). Z użyciem małej lunety umieszczonej  
na stabilnym statywie można stosunkowo łatwo obserwować plamy na 
Słońcu (rys. 6.2). Należy wycelować lunetę w kierunku Słońca, ale w żad-
nym wypadku nie patrzeć w okular, bo uszkodzimy oko. W niedużej od-
ległości (ok. 20 cm) od okularu należy wstawić ekran (np. kartkę papieru)  
i dostroić ustawienie lunety tak, aby na ekranie otrzymać ostry obraz tar-
czy Słońca. Na tym obrazie należy szukać małych ciemnych plamek lub ich 
grup. W przypadku, gdy zauważymy takie plamki, to pozostaje nam jeszcze 
upewnić się, czy są to rzeczywiście plamy na Słońcu. Drobne zanieczysz-
czenia na soczewce okularu będą bowiem też zaśmiecać nasz obraz. Łatwo 
przekonamy się, czy dana plamka jest plamą słoneczną czy zabrudzeniem 
okularu, gdy lekko przekręcimy okular wokół jego osi. Przy takim obrocie 
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Fot. 6.1. Granulacja Słońca

Rys. 6.1. Tarcza słoneczna pokryta plamami  
(rysunek schematyczny)
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na naszym ekranie plamki pochodzące od brudu na okularze będą się też 
obracać, podczas gdy prawdziwe plamy słoneczne – nie.

Plamy słoneczne mają często nieregularne kształty i w większości przy-
padków daje się wyróżnić ciemne centralne jądra oraz nieco jaśniejsze ich 
otoczki (rys. 6.3).

Rozmiary liniowe plam wahają się w granicach od tysiąca do kilku-
dziesięciu tysięcy km. Temperatura plam jest o kilkaset stopni niższa od 
temperatury fotosfery i choć same plamy też mocno świecą, to przez kon-
trast ze znacznie jaśniejszą od nich fotosferą są widoczne jako ciemne.

Rys.6.2. Przystawka (ekran) do obserwacji plam 
słonecznych

Rys. 6.3. Struktura plamy słonecznej  
(rysunek schematyczny)
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Stopień zaplamienia Słońca ulega cyklicznym zmianom, przy czym 
okres tego cyklu wynosi około 11 lat (rys. 6.4).

Są okresy, że trudno jest dostrzec na tarczy słonecznej choćby jedną plam-
kę, a są takie, kiedy tych plam, a właściwie całych ich kompleksów, jest dużo. 
Jako miary zaplamienia używa się tzw. liczby Wolfa zdefiniowanej jako:

                                       W = 10⋅g+f 

gdzie g jest liczbą obserwowanych grup plam a f łączną liczbą wszystkich 
widocznych plam. Czas życia plam jest znacznie dłuższy niż granuli i wy-
nosi na ogół od kilku do kilkudziesięciu godzin, choć zdarzają się też plamy 
o czasie życia równym kilka miesięcy. Obserwacje plam pozwalają łatwo 
stwierdzić, że Słońce dokonuje ruchu wirowego. Płaszczyzna równika sło-
necznego jest nachylona do płaszczyzny ekliptyki pod kątem 7°15′. Pręd-
kość kątowa plam oraz innych szczegółów na Słońcu nie jest stała. Słońce 
nie wiruje jak bryła sztywna. Obszary równikowe dokonują pełnego obrotu 
w ciągu 25 dni, podczas gdy obszary podbiegunowe na pełny obieg po-
trzebują około 30 dni. Prędkość kątową szczegółu na powierzchni Słońca  
w funkcji szerokości heliograficznej B wyraża wzór fenomenologiczny:

                         ω = 14°.37 – 2°.8 sin2B [stopnie⋅doba-1]

Rys. 6.4. Cykl aktywności słonecznej
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Śledząc zjawisko zaplamienia Słońca w czasie stwierdzono szereg re-
gularności w ich pojawianiu się. Jedną z nich jest to, że plamy występują 
na małych szerokościach heliograficznych, |B| < 40°. W pierwszym okresie 
po minimum zaplamienia plamy pojawiają się na większych szerokościach 
heliograficznych. W miarę jak aktywność wzrasta, plamy aczynają pojawiać  
się również na małych szerokościach. W ostatniej fazie cyklu plamy (już 
mniej liczne) jawią się w pobliżu równika. Wykres przedstawiający tę regu-
larność (rys. 6.5) nazywany jest czasem „motylkowym”.

Analiza widmowa światła przychodzącego od plam pozwala stwier-
dzić, że z plamami związane są stosunkowo silne pola magnetyczne. W są-
siedztwie plam obserwuje się wyraźne pojaśnienia fotosfery zwane pochod-
niami. Temperatura pochodni przekracza temperaturę fotosfery o kilkaset 
stopni, a czas ich życia jest rzędu tygodni.

Rys. 6.5. Wykres motylkowy plam słonecznych

Fot. 6.2. Protuberancja słoneczna
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Jeszcze innym przejawem aktywności Słońca są protuberancje. Protuberan-
cje wyglądają jak ogromne fontanny materii ponad powierzchnią fotosfery. 

Zjawisko protuberancji udaje się często zaobserwować w czasie cał-
kowitego zaćmienia Słońca (fot. 6.2). Materia wyrzucana jest na wysokość 
do kilkuset tysięcy km nad powierzchnię fotosfery. Trwające czasem kilka-
dziesiąt tygodni zjawisko w dużej mierze kontrolowane jest, jak się uważa, 
przez silne zaburzenia pola magnetycznego. Obserwowane fontanny ma-
terii miałyby przedstawiać ogromne masy plazmy „wmrożonej” w lokalne, 
silne i zmieniające się pola magnetyczne.

Występowanie plam, pochodni i protuberancji zdaje się być ściśle powią-
zane z zaburzeniami pola magnetycznego Słońca. Świadczą o tym m.in. obser-
wacje radiowej aktywności Słońca. W dochodzącym od Słońca promieniowa-
niu radiowym wyróżnić można dwie składowe; promieniowanie niezaburzone 
pochodzenia termicznego oraz synchrotronowe promieniowanie wybuchowe. 
Promieniowanie synchrotronowe emitowane jest przez naładowane cząstki 
poruszające się w polu magnetycznym. W okresach wzmożonej aktywności 
Słońca mierzonej występowaniem plam, pochodni i protuberancji obserwuje 
się również krótkotrwałe wybuchy (kilkusekundowe, kilkuminutowe, a nawet 
kilkugodzinne) radiowego promieniowania synchrotronowego.

Procesom aktywnym na Słońcu towarzyszą również wzmożone wy-
rzuty cząstek naładowanych. Takie wyrzucane ze Słońca cząstki tworzą tzw. 
wiatr słoneczny. Zmienne w czasie „podmuchy” tego wiatru oddziałując  
z atmosferą Ziemi są przyczyną wielu zaburzeń natury elektromagnetycz-
nej na naszym globie. Wpływ tych zaburzeń na środowisko przyrodnicze,  
a w szczególności na człowieka, nie jest jeszcze dostatecznie zbadany.

Ćwiczenia

87. Ocenia się, że ilość energii promieniowania słonecznego padającego pro-
stopadle na powierzchnię 1 cm2 w ciągu 1 minuty (poza atmosferą Ziemi), 
czyli tzw. stała słoneczna wynosi S = 1.95 cal/cm2/min (= 1.36⋅103 J m-2 s-1). 
Przyjmując tę wartość obliczyć: a) moc promieniowania Słońca, b) tempe-
raturę efektywną fotosfery słonecznej.

88. Obliczyć temperaturę barwną gwiazdy dla której stosunek natężeń dla

                        λ1 = 450 nm i λ2 = 550 nm wynosi I1/I2 = 0.9.

89. Maksimum natężenia promieniowania gwiazdy przypada dla λ = 6000Å. 
Określić temperaturę fotosfery gwiazdy.
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90. Określić liczbę Wolfa w oparciu o rysunek 6.1.

91. Wiedząc, że najmniejsze przedmioty, które można widzieć, muszą mieć 
rozmiary kątowe nie mniejsze niż dwie minuty łuku, obliczyć, jaka jest 
liniowa średnica najmniejszej plamy słonecznej, która dałaby się zaob-
serwować gołym okiem przez zadymione szkiełko. 

92. Posługując się wzorem Einsteina, E = mc2, obliczyć, o ile zmniejsza się 
rocznie masa Słońca, skoro Słońce wypromieniowuje rocznie energię 
1.2⋅1034 J. 
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7. Rozwiązania zadań

1. Patrz rysunek do zadania 2.
2. Wzory łatwo wyprowadzić posiłkując się poniższym rysunkiem, defini-
cjami funkcji trygonometrycznych oraz twierdzeniem Pitagorasa.

Z rysunku wynika:

Zauważmy, że na rysunku rzut odcinka OP na płaszczyznę XY ma długość:

                                                q=rcosβ.

Nadto:

Podstawiając q do wyrażeń na x, y otrzymamy:

Z twierdzenia Pitagorasa:

zatem
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Na rysunku łatwo zauważyć, że:

3. Z definicji cosinusy kierunkowe punktu A(x, y, z) mają postać:

Aby wyrazić je przez kąty α, β współrzędne x, y, z należy wyrazić przez 
współrzędne układu sferycznego r, α, β :

Otrzymujemy więc:

4. Mamy punkt A(2, 5, 10). Stąd możemy wprost policzyć r: 

Współrzędne sferyczne wyrażają się przez współrzędne kartezjańskie za 
pomocą trzech  wzorów:

                                          

Podzielmy drugie równanie przez pierwsze:

Podstawiając wartości x, y otrzymamy:

gdyż wartości liczbowe x oraz y wskazują na I ćwiartkę dla szukanego kąta. 
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Z równania:     z=rsinβ    otrzymamy:

Cosinusy kierunkowe wyznaczamy jako:

                      X = x/r = 2/11.357817 =  0.17609018
                      Y = y/r = 5/11.357817 =  0.44022545
                      Z = z/r = 10/11.357817 = 0.88045091

5.

6. Narysujmy pierwszy wertykał (okrąg ZWNdE):

Jeśli ma się on pokrywać  
z równikiem niebieskim to zna-
czy, że oś świata leży w płasz-
czyźnie horyzontu (oś świata jest 
prostopadła do równika niebie-
skiego), zatem bieguny świata 
leżą na horyzoncie. Taka sytuacja 
jest możliwa jedynie na równiku 
ziemskim czyli dla 

               ϕ = 0°.
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7. Dla dodatnich szerokości geograficznych odczytujemy z rysunku, że:

                   x + φ + 90º = 180º,        stąd    x = 90º - φ
Zatem:    
a) dla ϕ = 50° ,    x = 40°.
b) dla ϕ = 20°  ,   x = 70°.
c) dla ϕ = – 30° należy narysować sferę niebieską dla ujemnej szerokości 
geograficznej i zauważyć, że:

                                       x + |φ| + 90º = 180º

Stąd:              x = 90º - |φ| = 60°

Zatem:    x = 60°

8. a) Wysokość BN jest równa 90° ⇒ BN jest w zenicie ⇒ oś świata jest pro-
stopadła do płaszczyzny horyzontu. Kąt pomiędzy płaszczyzną horyzontu  
a osią świata odpowiada szerokości geograficznej miejsca obserwacji, zatem
ϕ = 90° (obserwator znajduje się na biegunie północnym).
b) Wysokość BN jest równa 0° ⇒ BN jest na płaszczyźnie horyzontu  
⇒ oś świata również leży na horyzoncie zatem kąt pomiędzy płaszczyzną 
horyzontu a osią świata wynosi 0° czyli obserwator znajduje się na równiku 
ϕ = 0°.
c) Wysokość BN jest równa –90° ⇒ BN jest w nadirze ⇒ oś świata jest pro-
stopadła do horyzontu zatem ϕ = –90° (obserwator znajduje się na biegunie 
południowym).
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9. 

10. 
                                 BN (0°,ϕ)           BS (180°, –ϕ)
                                 N ( 0°, 0°)           S ( 180°, 0°)
                                 E ( 90°, 0°)         W ( 270°, 0°)

11. 

12. Ustawiamy się twarzą w kierunku południowo-zachodnim i unosimy 
przed siebie wyprostowaną rękę pod kątem 45° do poziomu.

13. (X, Y, Z) = (cosδcost, cosδsint, sinδ)
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14. Kąt godzinny obiektu stale rośnie, a deklinacja pozostaje stała.

15.             a) ϕ = 90°,            b) ϕ = 45°,           c) ϕ = –90°. 

16.   a)                            b)                            c)
Z (0 h, –50°)            Z (0 h, 0°)               Z (– , 90° )
Nd (12 h, 50°)         Nd (12 h, 0°)           Nd (– , –90°)
N (0 h, 40°)             N (– , 90°)              N – nieokreślone
S (12 h, –40°)           S (– , –90°)            S – nieokreślone
E (18 h, 0°)               E (18 h, 0°)             E – nieokreślone
W (6h, 0°)               W (6 h , 0°)            W – nieokreślone

17. Deklinacja BS wynosi –90°. Jeśli gwiazda jest oddalona od niego  
o 2°15′25″ to jej deklinacja jest równa:

                              δ = – (90° – 2°15′25″) = – 87°44′35″

18.  3h12m = 3h.2 = 48°

60m – 1h    24h – 360° 
12m – xh    3h.2 – y°
x = 12m ⋅1h /60m = 0h.2   y = 48°

11h40m = 11h.667 = 175°

21h35m42s.5 = 21h35m.708(3) = 21h.59513(8) = 323°.9270833

323°.9270833 = 323° 55′.624998 = 323° 55′ 37″.5

1°    –    60′    1′    –    60″
0°.9270833 – x′    0′.624998 – y″
x = 55′.624998   y = 37″.5

19. 15° = 1 h

360° – 24h

15° – xh

   x = 1 h
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105° = 7 h

132°13′ = 132°.21(6) = 8h.81 = 8h48m.6 = 8h48m52s,

1378′ = 22°.9(6) = 1h.53(1) = 1h31m.8(6)   = 1h31m52s

256°39′42″.3 = 256°39′.705 = 256°.66175 = 17 h.111 =17h6 m.66 = 17h6m39s.6

2233° = 6 ⋅ 360° + 73° = 73° = 4h.8(6) = 4h52m

20. 

21. Płaszczyzna równika ziemskiego jest nachylona do płaszczyzny orbity 
Ziemi w jej ruchu dookoła Słońca o kąt ε ≈ 23°27′. Oś obrotu globusa jest 
odchylona od pionu o ten właśnie kąt.

22.   Równonoc wiosenna: (α, δ) = (0h, 0°)
Równonoc jesienna: (12h, 0°)
Przesilenie letnie: (6h, ε )
Przesilenie zimowe: (18h, –ε)
(ε ≈ 23°27′)

23. (X,Y,Z)=(cosδcosα, cosδsinα, sinδ)
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24.

25. Szerokość ekliptyczna Słońca stale wynosi 0°, a jego długość ekliptyczna 
zawsze rośnie (w tempie 360° na rok).

26. 

Jeśli obserwator znajduje się na szerokości geograficznej ϕ  = 90° to oś 
świata jest nachylona do horyzontu pod kątem 90°. Równik niebieski jest za-
wsze prostopadły do osi świata, więc pokrywa się on na tej szerokości geogra-
ficznej z horyzontem. Ekliptyka jest nachylona do równika niebieskiego pod
kątem ε ≈ 23°27′ ⇒ ekliptyka jest nachylona pod kątem ε do horyzontu.



– 133 –

27. Zauważając, że kąt POBS jest kątem prostym łatwo możemy napisać 
wyrażenia pozwalające obliczyć xmax, xmin (największy i najmniejszy kąt jaki 
tworzy ekliptyka z horyzontem):

xmax = 90° –  ϕ  + ε = 90° – 50°49′ + 23°27′ = 62°38′
xmin = 90° –  ϕ  – ε = 90° – 50°49′ – 23°27′ = 15°44′

28. 
                      (0°, 0°)                       (90°, 0°)
                          (180°, 0°)                   (270°, 0°)

29.      Dane:           Szukane:
ϕ = 40°               
h = 27°31′13″.18 = 27°.520327777                         t, δ = ?
a = 279°17′10″.63 = 279°.286286111 

Korzystamy ze wzorów transformacyjnych:

Za ϕ, h, a podstawiamy wartości liczbowe dane w treści zadania:
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                                                               bo  cosδ   zawsze > 0

Kąt godzinny t musi zatem być kątem należącym do I ćwiartki (od 0° do 90°)

Dzielimy drugie równanie przez pierwsze:

 

Aby wyznaczyć t z powyższego równania należy skorzystać z funkcji od-
wrotnej do tg czyli z funkcji arctg:

Deklinację wyznaczamy z trzeciego równania transformacyjnego:

Aby wyznaczyć δ korzystamy z funkcji odwrotnej do sin czyli z funkcji arcsin:

zatem
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30.             Dane:     Szukane:
          ϕ = 80°     
          h = 26°44′30″ = 26°.741(6)                         t, δ = ?
          a = 112°6′51″ = 112°.1141(6)

Tak jak w poprzednim zadaniu korzystamy ze wzorów transformacyjnych:

Kąt godzinny t musi zatem być kątem należącym do IV ćwiartki (od 270° 
do 360°).

Dzielimy teraz drugie równanie przez pierwsze:
 

Aby wyznaczyć t korzystamy z funkcji arctg:

Kąt godzinny t ma należeć do IV ćwiartki zatem:



– 136 –

Deklinację wyznaczamy z trzeciego równania transformacyjnego:

zatem

31.   Dane:             Szukane:
ϕ = 50°49′ = 50°.81666(6)                         aw , az = ?
przesilenie zimowe: δ = ε ≈ 23°27′=23º.45          tw , tz , TD = ?

Azymuty i kąty godzinne wschodu i zachodu Słońca liczymy ze wzorów:

Za wysokość Słońca wstawiamy: h = – 0°51′ = – 0°.85

Obliczony kąt należy do II ćwiartki więc wyraża on azymut wschodu.

Azymut zachodu Słońca wyznaczymy jako:

W podobny sposób obliczamy kąt godzinny t:
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Obliczony kąt należy do I ćwiartki więc wyraża on kąt godzinny zachodu.

Długość trwania dnia policzymy ze wzoru:

TD = 24h – tW + tZ
TD = 24h – 20h 1m 44s.76 + 3h 58m 15s.24 = 7h 56m 30s.48

32.          Dane:     Szukane:
       ϕC = 50°49′ = 50°.8166(6)  aw , az = ?
       ϕM = –37°50′ = –37°.833(3)  tw , tz = ?
       δS = –16°43′ = –16°.7166(6)     

Podobnie jak w poprzednim zadaniu azymuty i kąty godzinne wschodu  
i zachodu Syriusza liczymy ze wzorów:

 

Za wysokość Syriusza w trakcie gdy przekracza on linię horyzontu  
(uwzględniając zjawisko refrakcji) wstawiamy: h = – 0°35′ = – 0°.5833(3)

• Dla Częstochowy:

Obliczony kąt należy do II ćwiartki więc wyraża on azymut wschodu.

W podobny sposób obliczamy kąt godzinny t:
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Obliczony kąt należy do I ćwiartki więc odnosi się on do kąta godzinnego 
zachodu.

• Dla Melbourne:

W podobny sposób obliczamy kąt godzinny t:

33.        Dane:     Szukane
      ϕ = 60°     ∆T = TDR – TDB 
      22 czerwca: δʘ = 23°27′ = 23°.45

TDR – długość dnia z uwzględnieniem zjawiska refrakcji
TDB – długość dnia bez uwzględnienia refrakcji
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Aby policzyć długości dnia TDR, TDB musimy wyznaczyć kąty godzinne 
wschodu i zachodu Słońca w danym dniu, uwzględniając, oraz nie uwzględ-
niając zjawiska refrakcji.
Korzystamy zatem ze wzoru:

Wysokość Słońca w trakcie wschodu i zachodu bez uwzględniania zja-
wiska refrakcji wynosi:  h = –0°16′ = – 0°.266(6).
Podstawiamy więc do wzoru:

Uwzględniając refrakcję za wysokość podstawiamy:
                          h = – 0°51′ = – 0°.85

Zatem: 
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34. Kąt pomiędzy płaszczyzną horyzontu a linią pionu jest równy 90°. Mo-
żemy zatem wyznaczyć kąt γ jako: γ = 90° – ϕ. Również kąt pomiędzy osią 
świata a płaszczyzną równika jest równy 90°, zatem deklinacja gwiazdy 
przechodzącej przez zenit wynosi: δ = 90° – γ = 90°–(90° – ϕ)= ϕ = 49°.

35. Almukantar przecina równik niebieski symetrycznie po obu stronach 
południka, zatem kąt godzinny punktu 2 wynosi:

t2 =24h – t1 = 24h – 3h15m25s = 20h44m35s

36. W celu wyznaczenia wysokości kulminacji górnych i dolnych w poniższych 
przykładach należy najpierw rozważyć czy na danej szerokości geograficznej
Wega będzie górować (dołować) na północ czy na południe od zenitu (nadiru). 
Aby to rozstrzygnąć należy sprawdzić jakie warunki spełniają wzajemnie ϕ i δW.
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a)  ϕ  = 60°, δW = 38°47′
W powyższym przypadku spełnione są warunki:

δW  < ϕ  (HGS)                 δW  > – ϕ   (HDN)

zatem

HGS = 90° – ϕ  + δW  = 90° – 60° + 38°47′ = 68°47′
HDN = δW + ϕ  – 90° = 38°47′ + 60° – 90° = 8°47′

b)  ϕ  = 0°, δW  = 38°47′
δW  > ϕ  (HGN)                δW  > – ϕ  (HDN)
HGN = ϕ  + 90° – δW = 0° + 90° – 38°47′ =  51°13′
HDN = δW + ϕ  – 90° = 38°47′ + 0° – 90° = – 51°13′

c) ϕ  = – 60°, δW = 38°47′
δW  > ϕ  (HGN)                δW  < – ϕ  (HDS)
HGN = ϕ  + 90° – δW = – 60° + 90° – 38°47′ = – 8°47′
HDS = – ϕ  – 90° – δW = 60 – 90° – 38°47′ = – 68°47′

37. Zgodnie z zasadą, że deklinacja zenitu zawsze jest równa szerokości geo-
graficznej obserwatora będzie (patrz zadanie 34):

                                               ϕ = δSyriusza = –16°43′

Wysokość dołowania obliczamy ze wzoru:

HDS = – ϕ  – 90° – δ  = 16°43′ – 90° + 16°43′ = – 56°34′

38. Dane: ϕ = 80°.
Warunek na występowanie dni polarnych na półkuli północnej (bo ϕ > 0°):
HDN > – 0° 51´
Za wysokość dołowania północnego HDN podstawiamy:
HDN = δ + ϕ – 90°   przez co otrzymujemy nierówność:
δ + ϕ – 90°  > – 0° 51´
Podstawiając ϕ = 80°, otrzymujemy:
 δ + 80 – 90°  > – 0° 51´ ,
skąd   δ > 9° 9´.
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Zadowolimy się tu dokładnością wynikającą z tabeli Ib. Sprawdzamy  
w niej kiedy deklinacja Słońca spełnia otrzymany powyżej warunek. Od-
czytujemy przedział dat od 13 IV do 29 VIII. Zatem wtedy na szerokości  
ϕ = 80° występują dni polarne. W pozostałe dni występują dni zwyczajne.

39. Aby wyliczyć długość trwania dnia i nocy musimy wyznaczyć kąty go-
dzinne wschodu i zachodu Słońca w danym dniu. W tym celu korzystamy 
ze wzoru:

Dane: h = – 0°51′= – 0°.85,  ϕ = 50°49′=50°.8166(6), 
a) pierwszy dzień wiosny – równonoc wiosenna:  δʘ = 0°,

b) pierwszy dzień lata – przesilenie letnie:              δʘmax =23°27′ = 23°.45,
c) pierwszy dzień jesieni – równonoc jesienna:      δʘ = 0°,
d) pierwszy dzień zimy – przesilenie zimowe:       δʘmin = –23°27′ = –23°.45

a), c)
cost = – 0.02347999 , stąd:  tZ = 91°.34542855 = 6 h.089695236
TD  = 2tZ = 12 h.17939047 = 12h 10m 45 s.8 

TN  = 24– TD = 11 h.82060953  = 11h 49m 14 s.2 

b)
cost = 0.557770683,  stąd:   tZ = 123°.9017654 = 8 h.260117694
TD  = 2tZ = 16 h.52023539 = 16h 31m 12 s.85 
TN  = 24– TD = 7 h.479764612  = 7h 28m 47 s.15 

d)
cost = 0.506582973   tZ = 59°.56350989 = 3 h.9709006595
TD  = 2tZ = 7 h.941801319 = 7h 56m 30 s.5 

TN  = 24– TD = 16 h.0581986809  = 16h 3m 29 s.5 

40.  a) Tak (zjawisko refrakcji),
        b) Nie.

41.  a) ϕ = 50° 49′
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Warunek na wystąpienie  białej nocy astronomicznej na półkuli północnej:
–18° < HDNʘ < –0°51′

Podstawiając wzór na otrzymujemy HDNʘ otrzymujemy:
–18° < ϕ – 90° + δʘ < – 0°51′
–18° < 50° 49′ – 90° + δʘ < – 0°51′
–18° < – 39° 11′ + δʘ < – 0°51′
–18° + 39° 11′ <  δʘ < – 0°51′ + 39° 11′

21° 11′ <  δʘ < 38° 20′
Zadowalając się dokładnością tabeli Ib sprawdzamy kiedy zachodzi powyż-
szy warunek i otrzymujemy, że białe noce astronomiczne w Częstochowie 
występują od 26 V do 16 VII.
b)  ϕ = 60° 10′
Obliczenia identyczne jak w zadaniu a). Otrzymujemy więc:

11° 50′ <  δʘ < 28° 59′
Zatem białe noce astronomiczne w Helsinkach występują od 21 IV do 21 VIII.

42. Najkrótszym dniem w roku jest dzień przesilenia zimowego. Wówczas 
deklinacja Słońca jest w przybliżeniu równana δʘmin = –23°27′. Długość naj-
krótszego dnia dla Częstochowy została policzona w zadaniu 39 i wynosi:

TDC = 7h 56m 30 s.5
Kąt godzinny zachodu Słońca w Rzymie liczymy ze wzoru:

Wstawiamy: 
h = – 0°51′ = –0°.85,  ϕ = 41°54′ = 41°.9,  δʘmin = –23°27′ = –23°.45.

I otrzymujemy:
cost = 0.36747898, stąd   tZ = 68°.43977677 = 4 h.562651785

Długość najkrótszego dnia w Rzymie jest równa:

TDR  = 9 h.12530357 = 9h 7m 31 s.1
Różnica w długościach najkrótszych dni pomiędzy Rzymem a Częstocho-
wą wynosi zatem:

TDR  – TDC = 9h 7m 31 s.1 – 7h 56m 30 s.5 = 1h 11m 0s.6 



– 144 –

43.  a)   λK = –19°58′,        λC = –19°07′
Różnicę czasów gwiazdowych możemy wyznaczyć za pomocą wzoru:

T*1 – T*2 = λ2 – λ1

czyli dla Krakowa i Częstochowy będzie on miał postać:
T*K – T*C = λC – λK

T*K – T*C = –19°07′– (–19°58′)= –19°07′ + 19°58′ = 51′= 3.4m = 3m24s

b)   T*Mo – T*Me = λMe – λMo

T*Mo – T*Me = 99°09′ – ( –37°34′) = 99°09′ + 37°34′ = 136°43′= 9h6m52s

44.   Dane:    Szukane:
 Data: 11. XI   TK =?
 T*K  = 13h 45m

 Miejsce – Kraków 
         λK = –19o58′ = –1h19 m.8
Wzór łączący czas gwiazdowy z czasem średnim słonecznym ma postać: 

T⊖ = T*  + 12h –  αʘ –  ∆α
Zapiszmy tę relację dla Greenwich:

T⊖G = T*G  + 12h –  αʘ –  ∆α
Przybliżone wartości rektascensji Słońca oraz równanie czasu odczytujemy 
z tabeli Ib pod datą 11 XI:

αʘ =  15h7m

∆α = 15 m.9 
Czas gwiazdowy w Greenwich T*G w prosty sposób otrzymamy korzystając 
ze wzoru:

T*G – T*K = λK – λG

Skoro  λG = 0,   to będzie:    T*G = T*K + λK

Wstawiamy powyższy wzór do wyrażenia na T⊖G i otrzymujemy:
T⊖G = T*K + λK + 12h – αʘ – ∆α

Podstawiając wartości liczbowe dostajemy:
T⊖G =UT= 13h45m 

 – 1h19 m.8 + 12h –  15h7m – 15 m.9 = 9h2 m.3
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11 XI w Polsce obowiązuje czas środkowoeuropejski, podwyższony o 1h w 
stosunku do UT.

                                      TK = UT +1h = 10h2 m18s

45.   Dane:          Szukane:
α1 = 10h 44m T1 = 3h 52m           ∆t = ?
α2 = 11h 03m  T2 = 4h 16m

α3 = 11h 27m  T3 = 4h 35m

α4 = 12h 04m  T4 = 5h 14m

α5 = 12h 35m  T5 = 5h 47m

Skoro gwiazdy górowały to czasy gwiazdowe, będąc równe rektascensji 
gwiazd górujących, wynoszą odpowiednio:

T*1 = 10h 44m,    T*2 = 11h 03m,   T*3 = 11h 27m,  T*4 = 12h 04m,  T*5 = 12h 35m

Aby zegarek wskazywał czas gwiazdowy należy go przesunąć do przodu o tyle 
ile wynosi różnica pomiędzy czasem gwiazdowym, a wskazaniem zegarka.

∆t1 = T*1 - T1 = 10h 44m - 3h 52m = 6h 52m

∆t2 = T*2 - T2 = 11h 03m - 4h 16m = 6h 47m

∆t3 = T*3 - T3 = 11h 27m - 4h 35m = 6h 52m

∆t4 = T*4 - T4 = 12h 04m - 5h 14m = 6h 50m

∆t5 = T*5 - T5 = 12h 35m - 5h 47m = 6h 48m

Uśredniając otrzymane poprawki otrzymamy, że zegarek należy przesunąć 
do przodu o ∆tśr =  6h 49 m48s.

46.            Dane:        Szukane:
         Data: 15.06.        λP = ?
         TP = 11h15m

         T*P = 4h7m

Mamy tu do czynienia z sytuacją, w której znamy czas urzędowy i czas gwiaz-
dowy w miejscu o nieznanej długości geograficznej. Wykorzystamy wzór:

T1 – T2 = λ2 – λ1

Jest on spełniony w szczególności dla czasów gwiazdowych dla dwóch do-
wolnych miejsc na Ziemi:

T*G – T*P = λP – λG
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Wyliczając długość geograficzną miejsca w Polsce otrzymamy:
λP = T*G – T*P

W powyższym wyrażeniu znamy tylko T*P. Musimy jeszcze wyznaczyć T*G 
Korzystamy ze wzoru łączącego czas gwiazdowy z czasem średnim sło-
necznym w Greenwich: 

T*G = UT  – 12h + αʘ + ∆α
Czas UT w prosty sposób możemy wyznaczyć wiedząc, że 15 czerwca w 
Polsce obowiązuje czas wschodnioeuropejski, podwyższony w stosunku do 
czasu uniwersalnego o 2h.

UT = TP  – 2h

Powyższe wyrażenie wstawiamy do wzoru na T*G :
T*G = TP  – 2h – 12h + αʘ + ∆α

A następnie do wzoru na λP :
λP = TP  – 2h – 12h + αʘ + ∆α – T*P

Przybliżone wartości rektascensji Słońca oraz równanie czasu odczytujemy 
z tabeli Ib dla daty 15.06:

αʘ =  5h36m,  ∆α = – 0.4m

Podstawiając wartości liczbowe dostajemy:
λP = 11h15m – 2h – 12h + 5h36m – 0 m.4 – 4h7m = – 1h16 m.4= – 19o6´.

47.   Dane:     Szukane:
        Data: 15 luty    TK = ?
        Z tabeli Ib odczytujemy: 

δʘ=–12º.533(3), ∆α=–14m.2
Wschód Słońca: h= –0o.85
λK = –19o58´ = –1h19 m.8
ϕK = 50o04´=50o.06667

Najpierw policzymy kąt godzinny wschodu Słońca ze wzoru:

Otrzymamy:   cost = 0.241884814, stąd: tz= 76 º.0021896 = 5h.06681264
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Kąt godzinny wschodu Słońca obliczymy jako: tw= 24h  –tz =18h56m .
Czas gwiazdowy w Krakowie w chwili wschodu Słońca policzymy ze wzoru:

T*=tw +αʘ

Teraz możemy policzyć czas gwiazdowy Greenwich ze wzoru:
T*G – T* = λK – λG

T*G = λK+ T*=λK+ tw +αʘ

Zważywszy, że:    T*G = UT  – 12h + αʘ + ∆α   będzie zatem:
                              UT  – 12h + αʘ + ∆α=λK+ tw +αʘ   i dalej:
UT=12h – ∆α+λK+ tw=12h+14m.2–1h19m.8+18h56m=5h50m.4   (zdjęto 24h)
Zatem w dniu 15 lutego Słońce w Krakowie wschodzi o godzinie:

TK=UT+1h= 6h50m24s.

48.     Dane:     Szukane:
   Data: 15.05.    TC = ?
   Zjawisko – górowanie Syriusza
   Miejsce – Częstochowa
   λC = –19o7´ = –1h16 m.47

Jeśli Syriusz góruje to znaczy, że czas gwiazdowy dla obserwatora jest rów-
ny rektascensji Syriusza. Jej wartość odczytujemy z tabeli III.

αS = 6h42m.9 
zatem 

T*C = αS = 6h42m.9
Zapiszmy teraz dla Greenwich:

UT = T*G + 12h – αʘ – ∆α
Wartości rektascensji Słońca oraz równanie czasu odczytujemy z tabeli Ib 
dla daty 15.05:

αʘ =  3h29m.6
∆α = 3 m.7 

Czas gwiazdowy w Greenwich w prosty sposób otrzymamy korzystając ze wzoru:
T*G – T*C = λC – λG

T*G = T*C + λC

Wstawiamy powyższy wzór do wyrażenia na UT i otrzymujemy:
UT = T*C + λC + 12h – αʘ – ∆α
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Podstawiając wartości liczbowe dostajemy:
UT = 6h42m.9 – 1h16m.47 + 12h –  3h29m.6 – 3m.7 = 13h53m.13

15.05 w Polsce obowiązuje czas wschodnioeuropejski więc:
TC = UT +2h = 15h53 m.13

49.   Dane:    Szukane:
Data: 25.02.   ∆TK = TK1 – TK2 = ?
Betelgeuse na wysokości h > 15o

Miejsce obserwacji – Kraków 
λK = –1h19m.8, ϕK = 50o.067

∆TK = TK1 – TK2

gdzie TK2 jest czasem urzędowym, w którym Betelgeuse wychodzi powyżej 
wysokości 15o

 (wschodzi na almukantarze 15o), TK1 jest czasem, w którym 
Betelgeuse zachodzi poniżej wysokości 15o

 (zachodzi na almukantarze 15o). 
Aby wyznaczyć TK1, TK2 należy znaleźć czasy gwiazdowe T*K1, T*K2 zachodu 
i wschodu Betelgeuse na h = 15o. 
Z definicji czas gwiazdowy wyraża się wzorem:   T* = t + α
W naszym przypadku:

T*K1 = tZ + αB

T*K2 = tW + αB

tW , tZ – kąty godzinne wschodu i zachodu Betelgeuse na h = 15o.
αB = 5h25m.5 (odczytano z tabeli III)
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Kąty godzinne wschodu i zachodu liczymy ze wzoru:

Wstawiamy h = 15o – 0o35′ = 14o.4167 (uwzględniamy zjawisko refrakcji 
dla obiektów punktowych). Za δ wstawiamy deklinację gwiazdy: δB = 7o24′ 
= 7o.4, za ϕ szerokość geograficzną Krakowa.

t = arccos(0.23598) = 76o.3506

Otrzymany kąt należy do pierwszej ćwiartki czyli odnosi się do zjawiska 
zachodu.

tZ = 76o.3506 = 5h.09004=5h05m.4
tW = 24h – tZ = 18h.90996=18h 54m.6

Mając kąty godzinne wschodu i zachodu Betelgeuse na h = 15o możemy 
wyliczyć czasy gwiazdowe T*K2, T*K1:

T*K2 = 18h54m.6 + 5h52m.5 = 24h47m.1= (po zdjęciu doby) 0h47m.1
T*K1 = 5h5m.4 + 5h52m.5 = 10h57m.9

Podobnie jak w zadaniu 47 możemy zapisać:
UT= T*K + λK + 12h – αʘ – ∆α

W zadaniu mamy podać przedział czasu środkowoeuropejskiego zatem:
UT = TK –1h

Otrzymamy ostateczny wzór na TK :
TK = T*K + λK + 12h – αʘ – ∆α + 1h

Wartości αʘ , ∆α odczytujemy z tabeli Ib dla dnia 25.02:
αʘ  = 22h34m.9
∆α = –13m.1
TK1 = T*K1 + λK + 12h – αʘ – ∆α + 1h

TK1 = 10h57m.9 – 1h19m.8 + 12h – 22h34m.9 + 13m.1 + 1h = 0h17m.3
TK2 =0h47m.1– 1h19m.8 + 12h – 22h34m.9 + 13m.1 + 1h = 14h56m.9
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W dniu 25.02. Betelgeuse jest w Krakowie na wysokości h > 15o  od 14h06m.5 
do 0h17m.3 czasu środkowoeuropejskiego.

50.   Dane:
TK = 24h

Zjawisko – górowanie Syriusza
Miejsce – Kraków 
λK = –1h19m.8 

Jeśli Syriusz góruje w Krakowie to czas gwiazdowy w tym miejscu jest rów-
ny rektascensji Syriusza:

T*K = αS = 6h42m.9
Wzór łączący czas średni słoneczny z czasem gwiazdowym ma dla Green-
wich postać:

UT= T*G + 12h – αʘ – ∆α
Z warunków zadania wynika, że:  UT = TK – 1h 

Czas gwiazdowy w Greenwich obliczamy (jak w poprzednich zadaniach) ze 
wzoru:                                         T*G = T*K + λK
Wstawiając powyższe zależności do wzoru na UT  otrzymujemy:

TK – 1h = T*K + λK + 12h – αʘ – ∆α
Nieznanymi wartościami są αʘ , ∆α więc wyznaczamy je z powyższego wzoru:
αʘ + ∆α = – TK + 1h + T*K + λK + 12h = –24h + 1h + 6h42m.9 – 1h19m.8 + 12h = – 5h36m.9
Aby wyznaczyć dzień, w którym Syriusz będzie górował o północy CSE 
sprawdzamy w tabeli Ib kiedy jest spełniony warunek:

αʘ + ∆α =  – 5h36m.97 (+24h) = 18h23m.03
(Główny wkład do αʘ + ∆α  ma αʘ gdyż ∆α jest rzędu minut. Wiadomo, że αʘ  
przyjmuje wartości dodatnie z przedziału 0h – 24h więc aby otrzymać dodatnią 
wartość αʘ + ∆α należy dodać 24h)

W tabeli Ib znajdujemy, że datą, dla której αʘ + ∆α  ma wartość najbliższą 
18h23m.03 jest 27.XII.

51.  Korzystamy ze wzoru na siłę Coriolisa:     FC = 2·m·v×ω
gdzie m oznacza masę poruszającego się ciała, v jest wektorem prędkości 
ciała, a ω jest wektorem prędkości kątowej Ziemi, zawsze mierzącym w pół-
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nocny biegun świata. Długość wektora ω wynosi ω = 0.00007292 s-1.
Pionowa i pozioma składowa wektora ω  na szerokości geograficznej φ wy-
noszą odpowiednio: 

ωpion= ω·sinφ,        ωpoziom= ω·cosφ
Ruch statku odbywa się w płaszczyźnie horyzontu (w poziomie), stąd 

składowa pionowa wektora v wynosi zero.
Wobec powyższego wartość składowej pionowej siły Coriolisa wyrazi się 
wzorem:
Fpion= 2·m·v·ω·cosφ = 2·200 000 ton·70 km/godz ·0.00007292 s-1 ·cos45º = 401039.5 N.

Siła ta będzie działać do góry zgodnie z regułą śruby prawoskrętnej stoso-
waną przy mnożeniu wektorowym (tu ruch ciała jest na wschód, a kierunek 
poziomej składowej wektora ω mierzy na północ).
Wobec tego, że sin45º= cos45º wartość składowej poziomej siły Coriolisa 
będzie równa wartości jej składowej pionowej, czyli 401039.5 N. Kierunek 
tej siły będzie na południe (jako iloczyn wektorowy wektora skierowanego 
na wschód przez wektor mierzący w zenit).

52. Korzystamy ze wzoru:

Wstawiając: TZ = 23h56m04s (doba gwiazdowa) oraz typową dla danego 
miejsca szerokość geograficzną, otrzymamy:

a) T=30h52m41s,          b) T=35h50m20s,        c) T=27h35m27s.

53. Przekształcamy wzór:

i otrzymujemy:   TZ=Tsinφ
Stąd, po wstawieniu wartości za φ oraz za T, będzie:

a) TZ= 46m.5,                    b) TZ= 279d01h6m.5

54. Tak w przypadku satelitów jak i samolotów mamy do czynienia z dzia-
łaniem siły Coriolisa, jeśli ruchy tych obiektów rozpatrywać w nieinercjal-
nym układzie odniesienia związanym z Ziemią.
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55. Przekształcamy wzór:

i otrzymamy:   sinφ=TZ/T=0.66026054
stąd:  φ=arcsin(0.66026054)= 41°19′.3

56. Podobnie jak w zadaniu 51 pionową składową siły Coriolisa otrzyma-
my z pomnożenia wektora prędkości ciała (poruszającego się w poziomie) 
przez składową poziomą wektora prędkości kątowej rotacji Ziemi. Składo-
wa pozioma rotacji skierowana jest na północ. Ruch ciała też odbywa się na 
północ. Mamy więc do czynienia z mnożeniem przez siebie wektorów rów-
noległych. Zgodnie z własnościami iloczynu wektorowego, wynik nasze-
go mnożenia wynosi zero. Zatem, niezależnie od masy, szerokości geogra-
ficznej i wartości prędkości ciała, składowa pionowa siły Coriolisa będzie, 
w naszym przypadku ruchu na północ, wynosić zero.

57. Zgodnie z tym co było zapisane w rozwiązaniu zadania 51, maksymalna 
składowa pozioma siły Coriolisa będzie dla takiej szerokości geograficz-
nej, dla której składowa pionowa wektora prędkości kątowej Ziemi będzie 
maksymalna, czyli wtedy kiedy wartość  sinφ będzie 1 lub –1, to jest dla 
biegunów ziemskich, gdzie φ=±90º.

58. Na równiku, przy ruchach wzdłuż południka oraz na biegunach, przy 
ruchach w linii pionu.

59. Tak (tylko w przypadku ε = 0° nie byłoby pór roku). Dla ε = 90° dla 
każdego punktu na Ziemi są okresy kiedy Słońce w południe przechodzi 
przez zenit oraz okresy występowania dnia polarnego. Za wyjątkiem miejsc  
leżących w najbliższym otoczeniu równika (refrakcja!), dla każdego miejsca  
na Ziemi zimą występowałaby noc polarna.

60.   Dane:
vM = 48 km/s
vP = 4.7 km/s

Zjawisko aberracji światła jest łatwiejsze do zaobserwowania gdy kąt ∆Θ (od-
chylenie kierunku obserwator – źródło) jest większy. Sinus tego kąta zależy 
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wprost proporcjonalnie od prędkości obserwatora (obserwator porusza się wraz  
z planetą, na której się znajduje, z prędkością równą prędkości orbitalnej):

Ze wzoru wynika, że im większa jest prędkość obserwatora, v,  tym sin∆Θ 
jest większy ⇒ ∆Θ jest większe (bo zawsze ∆Θ∈(0°, 90°)). Zatem na Mer-
kurym łatwiej zaobserwować zjawisko aberracji niż na Plutonie.
∆Θ przyjmuje maksymalny rozmiar kątowy gdy sinΘ=1.
Dla Merkurego:

c = 2.997925⋅108 m/s = 2.997925⋅105 km/s

Dla Plutona:

61. Położenie środka masy układu zależy bezpośrednio od stosunku mas 
ciał wchodzących w jego skład. Jeśli przez ds oznaczymy odległość środka 
masy od Słońca a przez dZ odległość środka masy od Ziemi to będzie praw-
dziwa poniższa zależność:
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Aby wyznaczyć dS musimy zatem znać masy Słońca i Ziemi oraz dZ. Odległo-
ści dZ nie znamy, jednak wiemy ile wynosi odległość Ziemi od Słońca dZS:

dZS =1 j.a. = dZ + dS
MS = 1.989⋅1030 kg,       MZ = 5.9753⋅1024 kg
1 j.a. =1.496⋅1011 m,       dZ = 1 j.a. – ds

Zatem środek masy układu Słońce-Ziemia leży bardzo blisko środka Słoń-
ca, jeśli uwzględnić ogromną wartość promienia Słońca (6.96 ⋅105 km). 

62. Oś ziemska wykonuje pełny obrót (360°) dookoła osi precesji w ciągu 
około 25800 lat. Nas interesuje w ciągu jakiego czasu zakreśli ona kąt 5°. 
Korzystamy z proporcji:

360°  –   25800lat
5°      –   x lat

63. Nie. 

64. Dla obserwatora na Słońcu Księżyc zawsze jest w pełni, bo Księżyc 
świeci odbitym od swojej powierzchni światłem słonecznym.

65. Promień Ziemi wynosi RZ = 6378 km, odległość Księżyca od Ziemi 
wynosi RZK = 384400 km.
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Patrząc zatem z Księżyca, Ziemia ma rozmiar kątowy prawie 2º, a patrząc 
ze Słońca, zaledwie niecałe 18”.

66. Samolot powinien lecieć w kierunku wschodnim. 

67. Tak. Występują wtedy gdy na Ziemi obserwujemy całkowite zaćmienie 
Księżyca.

68. Sposób pierwszy:
Możemy przyrównać siłę grawitacyjną FG, z jaką przyciągają się Ziemia i 
Księżyc z siłą dośrodkową FR.         FG = FR

G – stała grawitacji, G = 6.672⋅10–11 m3kg–1s–2

MZ = 5.9753⋅1024 kg,      MK = 7.35⋅1022 kg
R – średnia odległość Księżyca od Ziemi,  = 384400⋅103 m
v – szukana średnia prędkość orbitalna Księżyca.
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Sposób drugi:
Zakładamy, że0 Księżyc porusza się po okręgu o promieniu 384400 km. Pełny 
obieg Księżyca dookoła Ziemi trwa 1 miesiąc gwiazdowy (27d.32166). Śred-
nią prędkość ruchu orbitalnego Księżyca otrzymamy dzieląc długość okręgu 
o promieniu 384400 km przez miesiąc gwiazdowy wyrażony w sekundach:

69.
Aby wyznaczyć minimalną i maksy-
malną wysokość Księżyca nad hory-
zontem w Częstochowie należy znać 
minimalną i maksymalną deklinację 
Księżyca. Wiadomo, że płaszczyzna 
orbity Księżyca jest nachylona pod 
kątem i = 5°9′ do ekliptyki natomiast 
ekliptyka pod kątem ε = 23°27′ do 
równika niebieskiego. Mamy zatem:

δmax = ε + i = 28°36′
δmin = – ε – i = – 28°36′

Wysokości górowania wyrażają się wzorami:
HGN = ϕ + 90° – δ
HGS = 90° – ϕ + δ
ϕ = 50°49′ (Częstochowa)

W naszym przypadku liczymy HGS gdyż δmax, δmin < ϕ:
HGSmax = 90° – ϕ + δ max = 90° – 50°49′ + 28°36′ = 67°47′
HGSmin = 90° – ϕ + δ min = 90° – 50°49′ – 28°36′ = 10°35′

70. Dla Słońca:      δmax = ε = 23°27′  ,       δmin = – ε = – 23°27′
      Dla Księżyca:   δmax = ε + i = 28°36′     δmin = – ε – i = – 28°36′  (zad.69)
      Dla Częstochowy: ϕ=50°49′
      Dla wschodu Słońca i Księżyca: h = –0°51′= –0°.85
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Czterokrotnie skorzystamy ze wzorów:

(dwa razy dla Słońca i dwa razy dla księżyca, wstawiając δmax i δmin).
Liczymy dla Słońca:

Stąd:   a1=49º.5985,      a2=127º.7147,      t1=8h.2602,      t2=3h.9709 .
Zatem azymuty wschodu Słońca w Częstochowie zawierają się w przedziale 
od 49º.5985 (przesilenie letnie) do 127º.7147 (przesilenie zimowe). Kąty 
godzinne wschodu Słońca są zawarte pomiędzy 15h.7398 (przesilenie let-
nie) i 20h.0291 (przesilenie zimowe). Kąty godzinne wschodu otrzymano 
odejmując obliczone  kąty godzinne zachodu od 24 godzin.
Liczymy dla Księżyca:
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Stąd:   a1=39°.1088,      a2=137°.6931,      t1=8h.9386,      t2=3h.3364 .
Zatem azymuty wschodu Księżyca w Częstochowie zawierają się w prze-
dziale od 39°.1088 do 137°.6931.  Kąty godzinne wschodu Księżyca są za-
warte pomiędzy 15h.0614  i  20h.6636.

71. Nie, gdyż ruch wirowy Księżyca jest na tyle wolny w stosunku do ru-
chu orbitalnego, że Księżyc jest zwrócony do Ziemi cały czas jedną stro-
ną. Jeśli obserwator znajduje się na stronie Księżyca zwróconej do Ziemi 
wówczas Ziemia nigdy dla niego nie zachodzi. Jeśli obserwator znajduje się 
na stronie z Ziemi niewidocznej, wtedy Ziemia dla niego nigdy nie zacho-
dzi. Dzięki libracjom, dla obszaru około 9% powierzchni Księżyca, istnieje 
wprawdzie możliwość zaobserwowania zjawiska wschodu i zachodu Ziemi, 
ale nie mają one typowego przebiegu.

72. Ziemia dla obserwatora umieszczonego na Księżycu przemieszcza się 
w takim samym tempie (360° na jeden miesiąc gwiazdowy = 27d.32166) jak 
Księżyc dla obserwatora umieszczonego na Ziemi.

73. Jeśli Księżyc ma się znajdować w zenicie jego wysokość górowania musi 
wynosić HGS =90°:
HGS = 90° – ϕ + δ
90° = 90° – ϕ + δ
ϕ = δ    –    warunek na możliwość obserwacji Księżyca w zenicie.
Szerokość geograficzna Sycylii zawiera się w przybliżeniu w przedziale:

ϕ ∈ (37° – 38°)
natomiast deklinacja Księżyca może przyjmować wartości 
od    – 28°36′   do   28°36′    (patrz zad. 69).
Nie może zatem być spełniony warunek ϕ = δ.

74. Zarówno Słońce jak Księżyc poruszają na tle gwiazd ze wschodu na 
zachód, tyle że Księżyc około 13 razy szybciej. Podczas zaćmienia Słońca, 
Księżyc nachodzi na tarczę słoneczną od strony zachodniej i schodzi z niej 
po stronie wschodniej. Przy zaćmieniu Księżyca obserwujemy, że cień Zie-
mi nasuwa się na tarczę Księżyca od strony wschodniej. Księżyc dogania 
wolniej przemieszczający się stożek cienia Ziemi.



– 159 –

75.  a) dla odpowiednio dużych elongacji zachodnich,
       b) dla odpowiednio dużych elongacji wschodnich.

76.  a) tak,    b) tak.

77. Podobnie jak dla planet górnych, ale zmieniają się bardziej regularnie.

78. Nie, bo płaszczyzny orbit planet są nachylone pod małymi kątami do 
płaszczyzny ekliptyki. Koniunkcja oznacza, że długości ekliptyczne Słońca 
i planety są sobie równe. Jednak szerokości ekliptyczne planet w czasie ko-
niunkcji wcale nie muszą być równe szerokości ekliptycznej Słońca.

79. U planet dolnych (Merkury i Wenus) występują wszystkie fazy, tak jak 
u Księżyca. Planety górne dla obserwatora ziemskiego prawie nie zmieniają 
swojej fazy występując praktycznie cały czas w pełni. Jedynie w przypadku 
Marsa, gdy znajduje się w okolicy kwadratury względem Słońca, można 
zauważyć nieznaczne odstępstwo kształtu tarczy od idealnego koła.

80. Sposób pierwszy:
W ciągu roku gwiazdowego (∆T*= 365.2564 średnich dób słonecznych) 
Ziemia zakreśli w swoim ruchu dookoła Słońca elipsę o półosiach a i b. 
Pole tej elipsy wyraża się wzorem: S=πab. Szukaną prędkość polową Ziemi 
otrzymamy więc ze wzoru:

VP= πab/ ∆T*

a = 1 j.a. = 1.496⋅1011 m

Drugą półoś wyliczymy ze wzoru:                  , gdzie e jest mimośrodem 
orbity Ziemi.
Biorąc z tabeli II wartość e = 0.0167 wyliczamy, że b = 0.99986a
Po podstawieniach otrzymamy VP=2.23 ⋅1015 m2/s.

Sposób drugi:
Średnia prędkość polowa VP wyraża się wzorem:

gdzie: 
R– średnia odległość Ziemi od Słońca = 1 j.a. = 1.496⋅1011 m
v – średnia prędkość liniowa Ziemi = 29.8 km/s
Po podstawieniach otrzymamy VP=2.23 ⋅1015 m2/s.
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81.   Dane:    Szukane:
         aP = 4⋅ aZ    T*P , SP = ?
Aby wyznaczyć okres gwiazdowy planetoidy korzystamy z trzeciego prawa 
Keplera łączącego okres gwiazdowy z wielką półosią orbity:

Jest ono spełnione dla każdej z planet więc możemy je zapisać zarówno dla 
planetoidy jak i dla Ziemi:

Mamy zatem:

Okres gwiazdowy Ziemi T*Z = 1 rok więc:

Jeśli wielka półoś planetoidy jest cztery razy większa od wielkiej półosi Zie-
mi to znaczy że mamy do czynienia z planetoidą górną. Dla takiego obiektu 
wzór na okres synodyczny ma postać:

Przekształcamy powyższy wzór aby otrzymać wyrażenie na SP:

82.   Dane:                                      Szukane:
DW = 2RW = 0.95 DZ (średnica Wenus)                                                       2α = ?
RSW = 0.72 j.a.  (odległość Słońce-Wenus)
RZW = 1 – RSW = 0.28 j.a.  (odległość Ziemia-Wenus)
π = 8.79″= 0°.002441666  (paralaksa Słońca)
RW (promień Wenus)
RZ (promień Ziemi)
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Zatem:  

Stąd:           α = arctg(0.000014458697) = 0.0082842230967

Szukany kąt jest równy zatem:   2α = 0°.0165684462 = 59”.6

83.   Dane:    Szukane:
 T*P = 247.7 lat   SP = ?

Pluton jest planetą górną więc związek pomiędzy okresem gwiazdowym a 
okresem synodycznym wyraża się wzorem:

Po przekształceniu otrzymamy:
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84.   Dane:    Szukane:
 e = 0.967275   a = ?
 T = 76 lat    rmin, rmax =?

Aby wyznaczyć dużą półoś orbity korzystamy z trzeciego prawa Keplera:

Jest ono spełnione dla każdej z planet więc możemy je zapisać zarówno dla 
Plutona jak i dla Ziemi:

Dla Ziemi wartości okresu obiegu oraz wielkiej półosi są znane i wynoszą:
TZ = 1 rok,   a = 1 j.a. 

zatem

Minimalną i maksymalną odległość Plutona od Słońca wyznaczamy ze 
wzorów:

co daje:

85. Aby wyznaczyć okres obiegu komety korzystamy z trzeciego prawa Ke-
plera (tak jak w poprzednim zadaniu).

TZ = 1 rok,    a = 1 j.a. 
zatem
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86. Największą odległość Jowisza od Ziemi (R) uzyskamy wtedy gdy Jo-
wisz jest w koniunkcji ze Słońcem (dokładnie po przeciwnej stronie Słońca 
niż Ziemia). Nadto, zarówno Ziemia jak i Jowisz muszą być w aphelium  
(w swoich maksymalnych odległościach od Słońca - RZ i RJ). Będzie więc:

R=RZ+RJ = aZ(1+eZ)+ aJ(1+eJ)  

Najmniejszą odległość Jowisza od Ziemi (r) otrzymamy wtedy gdy Jowisz 
jest w opozycji względem Słońca (dokładnie po tej samej stronie Słońca  
co Ziemia). Poza tym, Ziemia musi w aphelium (w odległości RZ), a Jowisz 
w peryhelium (w odległości rJ). Zatem: 

r = rJ –RZ = aJ(1–eJ) – aZ(1+eZ)

Duże półosie orbit i mimośrody dla Ziemi i Jowisza odczytujemy w tabeli II:         

aZ = 1 j.a.      aJ = 5.203 j.a.      eZ = 0.0167      eJ = 0.0483

Po podstawieniach otrzymamy:

R = (1+0.0167) + 5.203(1+0.0483) = 6.471 j.a.
r = 5.203(1–0.0483) – (1+0.0167) = 3.935 j.a.

87. a) Moc promieniowania Słońca (P) to całkowita ilość energii emitowana na 
zewnątrz przez całą powierzchnię Słońca w jednostce czasu. Energia ta propa-
guje się w postaci promieniowania elektromagnetycznego i w odległości r = 1 
j.a. rozłoży się równomiernie na powierzchni kuli o polu s=4πr2. Będzie więc: 
P = S·s =4πr2S =  4π ·(1.496⋅1011 m)2·1.36⋅103 J m-2 s-1 =3.8248⋅1026 J s-1

b) Przyjmiemy, że Słońce promieniuje jak ciało doskonale czarne. Posłu-
żymy się wzorem Stefana-Boltzmanna: E = σ T4, wyrażającego zależność 
pomiędzy ilością energii emitowanej w jednostce czasu przez jednostkę po-
wierzchni ciała doskonale czarnego od temperatury emitującej powierzch-
ni. W miejsce E możemy wstawić:

                                  

gdzie RS jest promieniem fotosfery Słońca, a P mocą promieniowania do-
piero policzoną. Po przekształceniu i po zaczerpnięciu koniecznych (σ, RS) 
danych z tabeli IV otrzymamy: 
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88.     λ1 = 450 nm = 450 ⋅ 10-9 m
           λ2 = 550 nm = 550 ⋅ 10-9 m 

   I1/I2 = 0.9
Temperaturę barwną możemy wyznaczyć ze wzoru: 

Stała  .

Podstawiając wartości liczbowe do wzoru na temperaturę barwną otrzymamy:

89.      λmax = 6000Å = 6000 ⋅ 10-10 m
Zakładając, że gwiazda promieniuje jak ciało doskonale czarne, temperatu-
rę fotosfery tej gwiazdy możemy obliczyć korzystając z prawa Wiena:

λmax T = 2.898 ⋅ 10-3 m K

zatem

90.  Liczbę Wolfa wyznaczamy ze wzoru:
W = 10 ⋅ g +f

Na rysunku 6.1 widoczne są 4 grupy plam (g = 4) (pojedynczą izolowaną 
plamę też się uznaje za grupę), a liczba wszystkich plam wynosi f = 15. Pod-
stawiając te wartości do wzoru otrzymujemy:   W = 55

91.  α = 2′ = 0°.0333(3) – średnica kątowa plamy słonecznej
        d = 1.496 ⋅ 1011 m – średnia odległość Ziemi od Słońca 

R – średnica liniowa plamy słonecznej
Stosując wzór na długość łuku okręgu, otrzymamy:
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Wynika stąd, że minimalna plama słoneczna do zaobserwowania ludzkim 
okiem musi mieć średnicę liniową prawie 7-krotnie przewyższającą śred-
nicę Ziemi.

92. Zgodnie ze wzorem Einsteina będzie:  E = mc2 =  1.2⋅1034 J.
Stąd:
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Dodatek A

Tabela Ia. Uśrednione momenty dni, do których odnoszą się współrzędne 
Słońca podane w tabeli Ib. (Przykład użycia tabel Ia i Ib podano w rozdziale 2.1 
(przykład 2.2)). Liczba  –1 występująca przy niektórych wartościach w tabeli Ia 

oznacza, że odczytane wartości należy odnieść do dnia poprzedniego
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Tabela Ib. Przybliżone współrzędne równikowe Słońca oraz równanie czasu na 
poszczególne dni roku (używać w połączeniu z tabelą Ia). Jeśli nie jest wymagana 

duża precyzja obliczeń, można używać tabeli bez poprawki zaczerpniętej z tabeli Ia.
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Tabela II. Podstawowe dane o planetach. W kolumnach podano dla każdej z 
planet: wielką półoś orbity w jednostkach astronomicznych a, mimośród e, okres 

obiegu dookoła Słońca w latach T, nachylenie orbity do ekliptyki i, promień 
równikowy w kilometrach R, okres obrotu na równiku t, masę planety w masach 
Ziemi m oraz liczbę naturalnych księżyców N (ilość odkrywanych księżyców u 

olbrzymich planet zwiększa się w miarę doskonalenia technik obserwacyjnych).
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Tabela III. Najjaśniejsze gwiazdy. W kolumnach podano: rektascensję  
i deklinację na epokę 1950.0, widomą wielkość gwiazdową w zakresie V, wskaźnik 

barwy B–V, paralaksę oraz absolutną wielkość gwiazdową.
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Tabela. IV. Wybrane stałe i wielkości często używane w astronomii.
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Dodatek B 

Cosinusy kierunkowe:

Wzory transformacyjne (H→ RG;    RG→H):

Wzory na wyliczenie a i t:

Wzory na wys. kulminacji:

Czasy:

∆α = α⊖ – αʘ        Tʘ = tʘ + 12h                T⊖= t⊖+ 12h           T1 – T 2 = λ2 – λ1

〈T*〉 Tʘ = T* + 12h – αʘ           T⊖ = T* + 12h – αʘ – ∆α
〈Tʘ〉 T* = Tʘ – 12h + αʘ           T⊖ = Tʘ – ∆α
〈T⊖〉 T*  = T⊖ – 12h + αʘ + ∆α          Tʘ = T⊖ + ∆α

Siła Coriolisa:  F=2⋅m⋅v × ω  ω⊗ = 0.00007292 s-1

Gnomon:             Wahadło Foucaulta: 

Pływy:       

Planety:    

Liczba Wolfa: 
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Alfabet grecki:

Α  α  alfa                 H  η  eta                Ν  ν  ni                    T  τ  tau
Β  β  beta                Θ  θ   teta              Ξ  ξ  ksi                    Υ  υ  ypsilon
Γ  γ  gamma           I   ι   jota               Ο  ο  omokron        Ψ  φ  fi
∆  δ  delta               Κ  κ   kappa          Π  π  pi                     Χ  χ  chi
E  ε  epsilon            Λ  λ  lambda        Ρ  ρ  ro                     Ψ  ψ  psi     
Ζ  ζ  dzeta               Μ  µ   mi               Σ  σ  sigma              Ω  ω omega

Współrzędne geograficzne często wykorzystywane w zadaniach:

Częstochowa:  φ= 50°49′=50°.8166(6),    λ= -19°07′ =  - 1h16m28s

Kraków:           φ= 50°04′=50°.0666(6),    λ= - 19°58′ = - 1h19m52s

Sinus i cosinus często używanych w zadaniach kątów:

  Kąt                   sinus                        cosinus
-0°51′           -0.01483475              0.99988996
-0°35′           -0.01018091              0.99994817
23°27′           0.39794863              0.91740770
50°49′           0.77512831              0.63180385
50°04′           0.76679184              0.64189584


