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POCZATKI ASTRONOMII

Z. ainteresowanie ciatami niebieskimi jest tak stare, jak istnienie
ludzkosci. Czlowiek pierwotny zwrdcit uwage na niebo, aby wy-
tlhumaczy¢ donioste dla swego zycia zjawiska zmiany dnia i nocy,
regularnego biegu Stofica, zmian pér roku i odmiennosci rozja-
$niajacego mroki nocne Ksigzyca. Z ruchéw Stonca czlowiek okre-
slat por¢ dnia, z widocznosci konstelacji gwiezdnych wyznaczat
rytm zycia, pory suche i deszczowe, pory zasiewoéw 1 zniw. Kalen-
darzowe odstgpy czasu byly mierzone przez zmiany faz Ksigzyca.
W czasie odbywania dalekich podrézy, zaréwno na ladzie, jak
i na morzu, Stonce i gwiazdy wskazywaly wedrowcom kierunek
ich drogi. Te praktyczne potrzeby czlowieka sprawily, ze juz
w zaraniu istnienia ludzko$ci zrodzita si¢ astronomia i szybko
osiagneta wysoki poziom.

O wysokim kunszcie astronomii w najbardziej odleglych epokach
$wiadczy wspoélczesna archeologia. W$rdd znalezisk archeologicz-
nych znajduje si¢ duza liczba przedmiotéw przedstawiajacych
Stonice, Ksiezyc i konfiguracje gwiazdozbioréw. Groby IV dyna-
stii faraonéw z trzeciego tysiaclecia przed n.e. byly orientowane
wedlug gtéwnych kierunkéw horyzontu: NESW — podtnocy,
wschodu, potudnia, zachodu. Blad orientacji piramidy w Gizeh
wynosi zaledwie kilka minut tuku. Tak doktadne okreslanie kie-
runkéw wigzato si¢ z wyprowadzeniem z obrotu gwiazdzistego
nieba pojec¢ osi tego obrotu i jej bieguna. Nastepstwem znajomosci
bieguna i osi bylo pgznanie podstawowych kot sfery niebieskiej:
réwnoleznikéw i potudnikéw. Z kolei zaobserwowanie sezonowej
oscylacji punktow wschodu i zachodu Stonca dato poczatek wy-
obrazeniu o jego ruchu rocznym wsérdéd gwiazd oraz pojeciu prze-
silen i punktéw roéwnonocnych. Pojecie drogi Stonca wsrod
gwiazd, czyli ekliptyki przebiegajacej pasem Zodiaku niebieskie-
go, uzupelnia schemat kardynalnych elementéw sfery, ktory w za-
sadzie przetrwal do dzisiaj.

Obok obserwacji polozen Stonca, Ksigzyca i planet astronomowie
starozytni sporzadzali tablice ruchu tych cial. Z jednej strony
$wiadczylo to o wysokim poziomie matematyki w tych czasach,



a z drugiej pozwolito ustali¢ okresowo$¢ biegu tych cial na niebie
i przewidywac niektore zjawiska.

Zrédha z drugiej potowy II tysiaclecia p.n.e. podaja, ze w Chinach
istnial kalendarz, dzielacy rok na 365 i 1/4 dnia. Jest to w cza-
sach starozytnych najbardziej precyzyjne okreslenie dlugosci roku
zwrotnikowego, rownego wedlug dzisiejszych obliczen 365,2422
dnia. W tych bardzo odleglych czasach Chinczycy osiagneli dok-
tadno$¢ kalendarza julianskiego, uzywanego w Europie az do
konca XVI stulecia.

Obok zjawisk regularnych, majacych tak kapitalne znaczenie dla
organizacji zycia na Ziemi, wystgpowaly zjawiska trudne lub na-
wet niemozliwe do przewidzenia. Ws$rdd nich za¢mienia Slonca
i Ksigzyca oraz pojawienia si¢ komet budzily szczegdlny strach
i przerazenie. Czlowiek nie rozumial wszystkich tych zjawisk, ko-
rzyl si¢ przed nimi, widzial ich wyrazny wplyw na bieg wydarzen
na Ziemi. Totez obok ukladania kalendarza i prowadzenia ra-
chuby czasu najwazniejszym obowigzkiem starozytnych astrono-
mow, zwanych astrologami, bylo wyczytanie w ,tajemnej ksigdze
nieba” losow ludzi i narodow.

Praca tego rodzaju wymagata dokladnej znajomos$ci nieba i jego
ruchow 1 mogla si¢ opiera¢ tylko na wielu dostatecznie doktad-
nych obserwacjach astronomicznych. Dokonywali ich najczgsciej
kaptani w swych s$wiatyniach, bgdacych jednoczesnie obserwato-
riami astronomicznymi. Szczegoélnie gorliwymi obserwatorami byli
kaptani chaldejscy. Dokonali oni wielu doniostych odkry¢ astrono-
micznych: miedzy innymi odkryli bladzace gwiazdy—planety
i umieli przewidywa¢ za¢mienia Stonca i Ksigzyca. Wyjasnienie
ruchu odkrytych przez nich planet stalo si¢ nie tylko jednym
z najwazniejszych w ciagu kilku tysiacleci probleméw naukowych
astronomii, ale bylo pierwszorzednym zagadnieniem interesujacym
cala myslaca ludzkos¢. Od tych najdawniejszych czasow, az po
dzien dzisiejszy astronomia wplywa na rozwdj nauk matematycz-
nych, fizycznych i filozoficznych oraz na ksztaltowanie si¢ $wiato-
pogladu.



NAJSTARSZE PRZYRZADY ASTRONOMICZNE

\A7raz z dokonaniem pierwszych spostrzezen astronomicznych

i odkryciem ich praktycznego znaczenia wynikla potrzeba wynale-
zienia specjalnych przyrzadéw pomiarowych i ustalenia astrono-
micznych reperow * Te najstarsze instrumenty astronomiczne
weszlyby dzisiaj do grupy przyrzadow astrometrycznych, to jest
przyrzadow, przy pomocy ktérych wyznacza si¢ azymuty ** kie-
runkéw, polozenie geograficzne obserwatora oraz astronomiczny
czas, a takze rézne stale fundamentalne astronomii, jak nachyle-
nia ekliptyki do réwnika, polozenia gwiazd, S$rednice Slonca
i Ksigzyca itp.

Najprostszym i zapewne najstarszym przyrzadem astronomicznym
byl po prostu kij, wbity pionowo w ziemig, czyli tak zwany gno-
mon. Pionowy kij, pret czy shlupek rzucat na pozioma powierzchnie
cien, ktorego dlugos¢ i1 kierunek zmienialy si¢ w ciagu dnia
i w ciagu roku. Na podstawie pomiar6w tego cienia i analizy jego
zmian mozna okresli¢ strony $wiata (kierunek padania cienia
w momencie, gdy jest on najkrotszy, nazwano kierunkiem pol-
nocy), wysoko$¢ Stonca nad horyzontem, czas. Obserwacje cienia
w ciggu miesiecy i lat pozwolily wyznaczy¢ momenty przesilen
i rownonocy, dlugo$¢ roku zwrotnikowego, nachylenie ekliptyki
do rownika i szeroko$¢ geograficzng miejsca obserwacji.

Aby uzyska¢ informacjg, jaki okres czasu uptynat od wschodu
oraz ile jeszcze czasu pozostalo do zachodu Stonca, nalezato od-
powiednio oznakowa¢ powierzchni¢ czy tarcze, na ktorag padal
cien gnomonu. Tak powstal podziat czasu na godziny i mniejsze
jednostki. Prawidlowe wykonanie'tego podziatu, w zaleznosci od
poziomego czy uko$nego potozenia tarczy oraz sposobu osadzenia
preta, wymagato znacznej wiedzy matematycznej. Starozytni nie
znali kompletnej teorii gnomona, ale sam przyrzad i jego pochod-
ne w roznych wykonaniach tzw. zegaréw slonecznych rozpow-

* Reper - punkt odniesienia i punkt orientacyjny w terenie.
** Azymut - kat migdzy kierunkiem miejscowego potudnika, a kierun
kiem do danego obiektu.



1. Gnomon

szechnione byly nieomal we wszystkich dawnych o$rodkach kul-
tury: od Chin, przez Grecjg, do kraju Inkéw, Majow i Aztekow.
Grecy dokonali zasadniczego udoskonalenia tego przyrzadu przez
ustawienie preta rownolegle do osi ziemskiej. Uproscito to znacz-
nie wykreslanie siatki godzin. Wysoki ponadto poziom geometrii
w Grecji pozwolil jej ,,zegarmistrzom" na wykonanie bardzo do-
ktadnych zegarow. I tak na przyktad zegar stoneczny z I wieku
p-n.e. na Wiezy Wiatrow w Atenach wskazywal czas z dokltadno-
$cia do 3 minut.

Zegary stoneczne przetrwaly dziesiatki stuleci i nawet dzisiaj sa
mile widziane jako sympatyczna dekoracja parkéw miejskich czy
wykwintnych budowli. Z biegitm czasu ich konstrukcja, ksztalt
i zewnetrzna oprawa ulegaly daleko idacym zmianom. Obok obe-
liskowych zegaréw olbrzymow, jak 34-metrowy gnomon na polu
Marsowym w Rzymie z czas6w cesarza Augusta, pojawily si¢ bar-
dzo rozne, dostosowane do rdéznych szerokosci geograficznych,
wymyS$lne zegarki przeno$ne, jak zegarki hinduskich pielgrzymow
w postaci o$miobocznych pastoratlow. W Polsce ciekawy zbidr
zegarow stonecznych istnieje w Muzeum Przypkowskich w Jedrze-

8 jowie.



2. Zbiér zegarow slonecznych z XVIII-XIX w. w Muzeum Przypkowskich w Je-

drzejowie

Wyniki obserwacji prowadzonych przy pomocy gnomona dopro-
wadzily, zapewne jeszcze w epoce neolitu (3500 do 1700 lat p.n.e.),
do ustawienia astronomicznych reperéw, materializujacych pewne
kierunki astronomiczne. Tymi reperami byly ciagi i skupiska me-
galitow, tworzace proste uklady geometryczne. W jednym, jak
w Crozon w Bretanii, kilometrowe rzedy glazéw wytyczaja lini¢
potudnika, w innych uprzywilejowany jest kierunek wschodu Ston-
ca w czasie przesilen itp. Zespét megalitow w Bretanii tworzy

3. Uklad megalitébw w Crozon



4. Mecgality w Stonehenge

ciggi liniowe. Zbudowany okolo roku 2000 p.n.e. zespoét megali-
tow w Stonehenge (Anglia) tworzy ciag koncentrycznych kregow
i prawdopodobnie uzywany byt do przepowiadania za¢mien. Kie-
runki ekstremalnych potozen Stonca i Ksigzyca s3 w nim tez
wyroznione. W Polsce w Borach Tucholskich w miejscowosci
Odry istnieje rezerwat megalitow, tworzacych podobne jak w Sto-
nehenge zespoty kregow.

Innym, obok gnomona, bardzo prostym przyrzadem stuzacym do
celowania byt pret czy linijka, wzdluz ktoérej pozniej przesuwata
sic poprzeczna deseczka. Potozenie deseczki bylo znaczone na
linijce. Jest to tak zwana dioptria, przy pomocy ktorej Archimedes
10 ocenil $rednice katowa Stonca na 27 do 33 minut tuku. Jej



6. Sekstans
Tychona Brahe

doskonalsze postacie znane sa pod nazwa ,laska Jakuba" czy
Hkusza”, ,krzyz geometryczny” itp. Przyrzad ten w astronomicz-
nym zastosowaniu stuzyt do wyznaczania wysokosci albo odlegto-
$ci katowych ciat niebieskich. Byl tez uzywany do pomiaru wy-
sokos$ci gor i wiez, a nawet i do nawigacji morskie;j.

Powyzej opisane przyrzady nie zapewnialy duzej dokladnosci po-
miarow mierzonym katom. Ta niedogodno$¢ doprowadzila za-
pewne aleksandryjskiego uczonego Ptolemeusza (II wiek n.e.) do
zbudowania innego instrumentu, zwanego instrumentem paralak-
tycznym (bo za jego pomoca miat Ptolemeusz wyznaczaé para-
lakse Ksigzyca) lub trikwetrum (bo stanowit zespdt trzech listew
tworzacych tréjkat). Innym przyrzadem, ktérego koncepcje tez
przypisujemy Ptolemeuszowi, jest kwadrant, czyli horoskopus.
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7. Arabskie astrola-
bium  plaskie -
najstarszy przy-
rzad naukowy
przechowywany w
Polsce

Byla to po prostu wygladzona $ciana lub zwykta kwadratowa
deska o boku okoto 2 m, ustawiona pionowo i w linii potudnika.
W gbérnym narozniku zwréconym do Stonca byl kotek grubosci
palca, ktory rzucal cien na wyrysowang na desce podzialke ka-
towg ¢wiartki kota. Przy pomocy tego przyrzadu odczytaé mozna
bylo wzniesienie katowe Slonca. Ptolemeusz mierzyt najwyzsze
(22 czerwca) i najnizsze (23 grudnia) potozenie Stonca w ciagu
roku i bioragc z tego $rednig otrzymywat nachylenie ekliptyki do
rownika.
Obok kwadrantu rozwingly si¢, zwlaszcza w wiekach S$rednich,
roézne typy sekstanséw i oktantow, duze i male, przenosne, stuzace
do celéw nawigacyjnych, i stale, wykorzystujace t¢ sama zasade.
Jak sama nazwa wskazuje, wykorzystywano w tych instrumentach
jedna szosta lub jedng 6sma kata pelnego. Najbardziej gigantycz-
nym z zachowanych sekstanséw jest oparty na luku o promieniu
4021 cm, wykuty w skale w plaszczyznie miejscowego potudnika
12 niebieskiego, wielki sekstans uzbeckiego astronoma i monarchy



8. Torquctum
Marcina Bylicy

XV w. Ulug-Beka. Do najdoktadniejszych i kunsztownie wykona-
nych naleza kwadranty i sekstansy Tychona Brahego, dunskiego
astronoma juz ery pokopernikanskie;j.

Najbardziej skomplikowanym starozytnym przyrzadem astrono-
micznym, opierajacym swa konstrukcje na kregach, byla tzw.
armilla, czyli sfera armillarna, przypisywana Eratostenesowi.
Zwano ja takze astrolabium. Przy odpowiednio ustawionych, za-
opatrzonych w podzialki katowe koncentrycznych kotach mozna
bylo tym przyrzadem bezposrednio odczytywaé wspotrzedne eklip-
tyczne lub réwnikowe ciat niebieskich. To wlasnie tym, zrekon-
struowanym przez siebie instrumentem Kopernik przeprowadzit
wigkszo$¢ swoich obserwacji. Rekonstruowat tez Kopernik trikwe-
trum i1 kwadrant. Blizsze omowienie tych trzech instrumentéw
pozostawmy do nastepnego rozdziatu.

Jedna z pochodnych sfery armillarnej byto udoskonalone w $red-
niowieczu przez Arabow astrolabium plaskie, planisferyczne. Byt
to pierwszy przyrzad wyrabiany na wigksza skalg z metalu, ktory
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9. Luneta
Galileusza

zastapil dawniejsze przyrzady wytwarzane raczej z drewna. Za-
opatrzony w przeziernic¢ i podzialki oraz wykresy tukow (stano-
wiagcych stereograficzny rzut sfery niebieskiej dla okreslonej sze-
rokosci geograficznej) pozwalal wyznacza¢ wsrod gwiazd statych
pozycje planet na niebie i oblicza¢ katy ich wzajemnych polozen.
Obserwowano nim za pomoca dwu otworkow znajdujacych si¢ na
14 alidadzie (listwie przeziernikowej, z arabskiego alidda) w ptyt-



kach drewnianych czy metalowych, upatrujac takiego potozenia
alidady, w ktorym $wiatlo gwiazdy czy planety przechodzito przez
dwa otworki. Bezposredni odczyt na skali dawal potozenie ka-
towe ciala niebieskiego wzgledem poziomu, pionu lub ekliptyki.
Przyrzad ten bardzo spopularyzowal obserwacje nieba i znacznie
przyczynit si¢ nie tylko do rozwoju astronomii praktycznej (z prze-
powiadaniem przysztych losow, czyli astrologia), ale i do rozwoju
wlasciwej, naukowej astronomii. Najstarszym przyrzadem nauko-
wym przechowywanym w Polsce od XV w. (w muzeum Uniwer-
sytetu Jagiellonskiego) jest wlasnie astrolabium arabskie z 1054 r.
Istnieje tez astrolabium morskie, ktore zostalo wynalezione przez
Hipparcha w II w. p.n.e., ale rozpowszechnione dopiero kilka-
nascie wiekéw pozniej. Zawieszane na pierscieniu dla zachowania
pionowej pozycji nawet w czasie kotysania si¢ statku, nadawato
sic ono do mierzenia czasu tak na wodzie, jak i na ladzie. W tej
funkcji astrolabia nawigacyjne zastgpione zostaty dopiero przez
zegary wahadlowe.

Powyzszy przeglad najstarszych instrumentéw astronomicznych
uzupeli¢ by mozna tylko wyliczeniem przyrzadéw mniej roz-
powszechnionych, a uzywanych glownie w réznych krajach Azji.
Narzedzia te opieraly si¢ na tych samych zasadach, co powyzej
opisane instrumenty, i stanowily ich wersje z reguly bardziej
uproszczone, dostosowane do pomiaru okreslonych katdéw, totez
ich opis pominiemy. Nie mozemy natomiast poming¢ jednego
z najnowszych w czasach Kopernika i podstawowego w koncu sre-
dniowiecza przyrzadu, stuzacego do wyznaczania wspotrzgdnych
ekliptycznych — torquetum. Do jego konstrukcji walnie przy-
czynit si¢ w XIII w. paryski profesor, nazywajacy si¢ Franken
z Polski. Dochowaly si¢ do dzisiaj dwa metalowe egzemplarze
torquetum: jeden Mikotaja z Kuzy z 1434 r. i drugi, profesora
Uniwersytetu Jagiellonskiego, Marcina Bylicy z Olkusza — z okoto
1487 1. Przypuszcza si¢, ze w czasie swych studiow w Krakowie
Kopernik uzywat tego drugiego, znajdujacego si¢ do dzi§ w mu-
zeum Jagiellonskim przyrzadu. Jego fotografi¢ podajemy na ry-
sunku 8. Instrument ten, zmodyfikowany i wyposazony w akce-
soria optyczne, dat poczatek pierwszemu ukladowi paralaktycz-
nemu.

Ostatecznym rezultatem prowadzonych przy pomocy opisanych
wyzej instrumentéw astronomicznych obserwacji oraz rozwazan
teoretycznych byly zbudowane na ich podstawie tablice astrono-
miczne. Stuzyly one do ustalania wzajemnego potozenia cial nie-
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bieskich dla dowolnego momentu i byly podstawowym narzedziem
pracy S$redniowiecznego astronoma. Korzystali z nich skrzgtnie
$redniowieczni astrologowie. Tablice astronomiczne podat w swym
Almagescie juz Ptolemeusz, ale najbardziej rozpowszechnione
w Europie w XIV i XV w. byly tablice alfonsynskie, opracowane
przez kolegium, powolane przez krola Kastylii Alfonsa X
w XIII w. Egzemplarz czwartego wydania tych tablic z 1492 r.
byt prawdopodobnie od czaséw studidw krakowskich wiasno$ciag
Kopernika. W XV w. tablice te zestarzaly si¢ juz na tyle, ze
nalezato je poprawiaé. Poprawianie tablic astronomicznych byto
gtownym zadaniem Owczesnej astronomii obserwacyjnej, a w pra-
cach tych torquetum odgrywalo zasadnicza role.

Wszystkie dotychczas omowione instrumenty astronomiczne, tak
starozytne, jak i $redniowieczne, az do poczatku XVII w. stuzyly
do spostrzegania na niebie §wiatet niebieskich, a nie do obserwo-
wania ich ksztaltu czy obrazu. Moéowimy dzisiaj, ze przyrzady te
stuzyly tylko do mierzenia kierunku, z ktoérego dochodzito do nas
promieniowanie cial niebieskich. Dopiero wynalazek lunety
w 1609 r. i skierowanie jej na niebo radykalnie zmieniajg t¢
sytuacje.



INSTRUMENTARIUM ASTRONOMICZNE
MIKOLAJA KOPERNIKA

Kopernik, zapatrzony w doskonato$¢ $wiata antycznego, prawie

catkowicie pomija w swych pracach instrumenty $redniowieczne.
Nie mozna go posadza¢ o to, ze ich nie znal, bo przeciez jego
nauczyciel w Krakowie, Marcin Bylica, byl konstruktorem jednego
z najdoskonalszych. Sam jednak rekonstruuje przyrzady, jakich
uzywali starozytni. Poniewaz instrumenty te nie byly w powszech-
nym zastosowaniu, uwaza za konieczne przypomnienie ich wy-
gladu i zasad poslugiwania si¢ nimi. Temu zawdzigczamy wzgled-
nie doktadne opisy instrumentéw Kopernika w De revolutionibus.
Na ich podstawie i po skonfrontowaniu z innymi, bardzo rzad-
kimi opisami mozna bylo te narzedzia rekonstruowac. Nie do-
trwaty one bowiem do naszych czasow; wykonane z drzewa jodto-
wego, tatwo mogly ulec spaleniu lub rozpadowi. Rekonstrukcji

I UNIWERSIIECK |
> Sen A\
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instrumentarium Mikolaja Kopernika dokonali w Polsce Feliks
i Tadeusz Przypkowscy z Jedrzejowa w latach 1948—1949
oraz pracownicy Katedry Astronomii Politechniki Warszawskiej
w 1953 r.

Przyrzady Kopernika byly niestychanie proste i dziwi nas dzisiaj,
ze takimi $rodkami potrafil on doj$¢ do odkrycia swojej koncepcji
$wiata. Niewatpliwie jest to oznaka wyjatkowego geniuszu tego
wielkiego astronoma. Ale Kopernik jest ostatnim wybitnym bada-
czem postugujacym si¢ tak antyczna aparatura. Juz Tycho
Brahe przechodzi na nowsze typy przyrzadéow, a epokowy wy-
nalazek lunety, zastosowany przez Galileusza w 1609 r. do obser-
wacji nieba, zmienia zupelnie metody pracy astronomoéw. Tak
wigc jak w swojej nauce Kopernik stoi na krawedzi dwu wiel-
kich epok, tak i w metodzie pracy, w swej aparaturze, zamyka
epoke¢ siggajaca starozytnosci.

Przyjrzyjmy si¢ jego instrumentom w takiej kolejnosci, w jakiej
je opisuje w swym nie$miertelnym De revolutionibus.

KWADRANT CZYLI HOROSKOPUS

Jako pierwszy ze swych przyrzadow przedstawia Kopernik kwa-
drant. W ksigdze II w rozdziale 2, pod tytutem ,,O pochylosci
ekliptyki, o oddaleniu zwrotnikow i sposobie ich dochodzenia”,
autor opisuje * przyrzad stuzacy do rozwigzania postawionych
zadan:

,Poniewaz koto ekliptyki migdzy zwrotnikami ukosnie wzglgdem
rownika przechodzi, uwazam za rzecz potrzebng, wynalez¢é odda-
lenie od siebie zwrotnikéw, a stad i1 wielko$¢ kata pochylosci
rownika do ekliptyki wyznaczy¢. Musimy dochodzi¢ tego zmy-
stami 1 za pomoca narzedzi przede wszystkim wypada przygoto-
waé kwadrat z drzewa lub z innego twardego materialu, z ka-
mienia lub metalu, azeby przypadkiem przez odmiang powietrza
niestateczne drzewo nie przyprawilo o pomyltke spostrzegacza.
Jedna $ciana kwadratu ma by¢ jak najdokltadniej wygladzona
i szeroko§¢ mie¢ dostateczng do nakre$lenia podziatki, jak na
przyklad trzy lub cztery lokcie. Wierzchotek jednego z katow
wzigwszy za S$rodek, zakreS§la si¢ stosownie do jego obszernosci
czwartg cze$¢ okregu kota, i t¢ dzieli si¢ na 90 rownych stopni,

*) Wszystkie cytaty zaczerpnigte sa z dzielta Kopernika, wydanego
w  tlumaczeniu polskim przez Baranowskiego, Warszawa  1853.



te znowu na 60 minut lub ile ich zmie$ci¢ mozna. Potem
w §rodku utwierdza si¢ wskazowka walcowa, jak najdoktadniej
wytoczona, aby prostopadle do owej powierzchni nieco nad nia,
na dlugo$¢ palca lub mniej wystawala. Majac tak przygotowane
narzedzie, nalezy potem nakresli¢ lini¢ potudniowa na podstawie
kamiennej (/« pavimento), ulozonej do plaszczyzny poziomu
i bardzo dokladnie zréwnowazonej za pomoca dyoptry lub $rod-
wagi (per Hydroscopium vel Chorobaten), izby si¢ na zadna
stron¢ nie pochylata. Po nakresleniu na niej kota, w $rodku jego
utwierdzmy skazowke i kiedy niekiedy uwazajac przed potudniem,
tam gdzie koniec cienia dotknie okregu kota, znak potézmy. Po-
dobnie zrobimy po poludniu, a luk kota mig¢dzy dwoma nazna-
czonymi punktami zawarty, podzielimy na dwie rowne czgsci.
Linia prosta poprowadzona od $rodka kota przez punkt podziatu
tuku, wskaze nam niemylnie potudnie i potnoc. Do tej tedy linii,
jakby podstawy, przykltada si¢ plaszczyzna narzedzia i ustawia
si¢ ja prostopadle z obroconym ku poludniowi $rodkiem, aby
z niego linia pionowa spuszczona, tworzyla katy proste z linig
potudniowa. Tym sposobem plaszczyzna narzgdzia bedzie wysta-
wiala koto potudnikowe. Nastgpnie w dniach letniego i zimowego
stanowiska stonca uwazajmy cien w potudnie od owej wskazow-
ki, czyli walca rzucony, uzywszy do tego jakiej rzeczy przy tuku
¢wiartki kota, azeby pewniej uchwyci¢ miejsce cienia, i naznacz-
my jak najdoktadnie $rodek cienia w stopniach i minutach. Gdy
to wykonamy, tuk kota objety migdzy dwoma cieniami naznaczo-
nymi w stanowisku stonca letnim i zimowym, wskaze nam odle-
glos¢ zwrotnikow, a razem podwojng pochytosé ekliptyki, ktorej
wzigwszy potoweg, otrzymamy oddalenie samych zwrotnikéw od
rownika i poznamy wielko§¢ kata nachylenia réwnika do kota
i idacego $rodkiem znakdéw zwierzyncowych”.

Czyz potrzebny jest bardziej doktadny opis przyrzadu i sposobu
postugiwania si¢ nim? W pewnym stopniu instrument ten przy-
pomina dzisiejsze instrumenty przejSciowe i tak zwane kolo po-
hudnikowe. Pozwalal bowiem na pomiar odlegltosci zenitalnej
Stonca w momencie jego kulminacji w dowolnym dniu. Gdyby
byl wyposazony w urzadzenie przeziernikowe, mogiby stuzy¢ do
wyznaczania odleglosci zenitalnych gwiazd w momencie ich prze-
chodzenia przez potudnik. A obserwacje tego typu prowadza do
wyznaczania czasu miejscowego.

Srodkowe polozenie cienia rzucanego przez oswietlona stoncem
wskazowke, wynikajace z pomiardw przeprowadzonych w To-
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mentach letniego i zimowego przesilenia (tzn. gdy Stofce znaj-
duje si¢ odpowiednio w znaku Raka i Koziorozca) wzgledem
horyzontu, wyznaczato szeroko$¢ geograficzng miejsca obserwacji.
W ten sposob zreszta Kopernik kilkakrotnie wyznaczat szeroko$c
geograficzng Fromborka, nazywajac te wielko$¢ wysokoscia bie-
guna nad horyzontem. Dwa cytowane przez niego w De revolu-
tionibus wyniki wynosza + 54°19' i +54°19',5. Z obserwacji prze-
prowadzonych kilkadziesiat lat podzniej (1584) przez dunskie-
go astrometr¢ Eliasza Zimbera w domniemanym miejscu ob-
serwacji Kopernika, Tycho Brahe otrzymuje S$redniag warto$é
¢ = +54°22'00". Dzisiaj przyjmowang wartoscia na t¢ wielko$¢
jest +54°21'34". Brahe mogt si¢ wigc przekonac, ze btad pomiaru
szerokosci geograficznej u Kopernika nie byt wielki; roznica
miedzy wyznaczeniami Kopernika a wspotczesnymi wynosi #2
miedzy wyznaczeniami Brahego a wspotczesnymi —O',5.
Niektorzy autorzy przypuszczaja, ze niezaleznie od wyznaczen sze-
rokos$ci geograficznej Fromborka, Kopernik brat udziat w wyzna-
czeniach szerokosci geograficznej Torunia i innych miast. Prace
te miatyby zwiazek ze wspolpraca Kopernika z Aleksandrem Scul-
tetim nad mapa oOwczesnej Liwonii (Lotwy) i1 prawdopodobnie
Prus Wschodnich. Fundamentalne obserwacje kwadrantem wyko-
nywal Kopernik we Fromborku wielokrotnie w latach 1515 i 1516,
a rozpoczat je nie wezesniej jak w 1512 r. Przerwat je wyjazd do
Olsztyna, zwigzany z objgciem przezen p6zna jesienia 1516 r. obo-
wigzkéw administratora dobr kapituly warminskie;j.
Jeszcze jedna wielkos¢ astronomiczng mozna wyznacza¢ kwadran-
tem Kopernika, mianowicie deklinacj¢ Slonca. Deklinacja jest to
odleglos¢ katowa ciata niebieskiego od réwnika niebieskiego, mie-
rzona wzdluz potudnika niebieskiego. Wielkos$¢ te reprezentowat
luk zawarty migdzy potozeniem cienia rzucanego przez kolek
w dowolne potudnie a polozeniem cienia w dniach réwnonocy
(21 marca i 23 wrze$nia). Cho¢ tego rodzaju obserwacje sa
wielce prawdopodobne, nie istnieja zadne dane, mowiace, ze Ko-
pernik je istotnie tym instrumentem wykonywal.
W zwiazku z pracami rekonstrukcyjnymi i konserwatorskimi, pro-
wadzonymi na wzgérzu katedralnym we Fromborku w latach
piecdziesigtych naszego wieku rozgorzata dyskusja na temat miej-
sca, z ktorego Kopernik prowadzit swe obserwacje. Nie obyto si¢
nawet bez ekspertyzy astronomicznej, przeprowadzonej przez
dra Jana Gadomskiego, prof. Michata Kamienskiego i dra Janu-
20 sza Pagaczewskiego. Tradycyjne lokowanie obserwatorium Koper-



11. Kolo poludnikowe obserwatorium Greenwich. O$ optyczna tego instrumentu wy-
znacza zerowy poludnik niebieski



nmika na tak zwanej wiezy Kopernika czy balkonie do niej przy-
legajacym nie wydaje si¢ ze wzgledow czysto astronomicznych
uzasadnione. Nie znaleziono tez zadnych $ladéw istnienia ganku
przy wiezy Kopernika i na szczgscie nie usitowano go rekonstruo-
wac. Pagaczewski dowodzi, ze owo pavimentum, o ktérym mowi
Kopernik w powyzej cytowanym tekscie, jako o miejscu, ktore
nalezalo tak solidnie wykona¢ i na ktérym ustawiato si¢ kwadrant,
nalezy lokowa¢ w ogrodzie kurii, w ktorej zamieszkiwat Kopernik,
by¢ moze w tym samym miejscu W ,.zabudowaniach Ekharda
z Kepna”, skad dokonywal pomiaru szerokoéci geograficznej
Fromborka w roku 1584 wystannik Tychona Brahe, Zimber. Za-
budowania Ekharda z Kg¢pna staly na fundamentach spalonej
przez Krzyzakéw w styczniu 1520 r. kanonii Sw. Piotra, ktora
najprawdopodobniej Kopernik zajmowat od 1512 r.
Kopernikowski oryginal kwadrantu zostal zapewne spalony przez
Krzyzakow w czasie wspomnianego napadu na Frombork w 1520 r.
Jak juz wspomnieliSmy wyzej, rolg starozytnego kwadrantu pelni
dzisiejszy instrument przejsciowy i tak zwane koto potudnikowe.
Linig celowania jest w tych przyrzadach o$ optyczna lunety.
W plaszczyznie ogniskowej lunety znajduje si¢ siatka nitek paje-
czych. Obserwator, ogladajacy siatk¢ nitek przez okular lunety
lub urzadzenie fotoelektryczne, notuje momenty przejscia wybra-
nej gwiazdy przez kolejne nitki. Metoda rachunkowa ustala sig
nastgpnie z doktadnoscig do setnych czesci sekundy moment przej-
$cia gwiazdy przez miejscowy potudnik niebieski. Druga wspot-
rzgdna gwiazdy, odleglos¢ zenitalna, uzyskuje si¢ z duza doktad-
noscia jedynie przy pomocy kota poludnikowego.

Luneta kota potudnikowego ma tylko jedng o§ obrotu — dookota
bardzo doktadnie poziomo ustawionej osi, skierowanej w kierunku
wschod—zachdéd. W ten sposdb o$§ optyczna lunety wykonuje
ruchy tylko w prostopadlej do horyzontu plaszczyznie miejsco-
wego potudnika niebieskiego.

ASTROLABIUM ALBO SFERA ARMILLARNA

Drugim przyrzadem opisanym niestety bardzo pobieznie w sto-
sunku do jego zlozonej postaci, jest sfera armillarna, czyli tzw.
astrolabium. Jest to chyba najbardziej interesujacy instrument
Kopernika. Podobnie jak kwadrant i trikwetrum byl on wykonany
22 7z drzewa jodtowego. Jego skomplikowany ksztalt wydaje si¢ teraz
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nieco trudny do wykonania w drzewie, ale wowczas obrobka
drewna byta mistrzowsko rozwinigta i toczenie takich ksztattow
nie przedstawiato specjalnych trudnosci.
Kopernikowskie astrolabium, dziatajace w ukladzie wspolrzednych
ekliptycznych, sktadato si¢ z 6 koncentrycznych kregdéw (obreczy)
z podziatkami znaczonymi inkaustem. Najbardziej zewngtrzne koto
materializowato potudnik miejscowy (7). Przymocowane ono bylo
do stupka podstawy w taki sposdb, ze jego o§ biegunowa, czyli
0§ réwnoleglta do osi obrotu Ziemi, dookola ktorej obracaly si¢
inne, wewngetrzne kota tego instrumentu, ustawiona byla pod ka-
tem rownym szerokosci geograficznej miejsca obserwacji. Dolna
czes$¢ tego kota miata wyrysowang w tym celu odpowiednig po-
dziatk¢ od 0° do 90°. W czasie obserwacji plaszczyzng tego kota
nalezato ustawi¢ w plaszczyznie miejscowego poludnika niebieskie-
go (rzeczywistego potudnika miejsca obserwacji).
Na osi biegunowej potudnika miejscowego obraca si¢ koto go-
dzinne (poludnik), ktéry jest zarazem kotem wielkim, przecho-
dzacym przez bieguny ekliptyki. To jedyne na sferze niebieskiej
koto nosi nazwe kota wrgbnego albo koluru stanowisk Stonca (2).
Przechodzi ono przez punkty Raka i Koziorozca, w ktérych na-
stgpuje przesilenie letnie i zimowe Stonca (ekstremalna deklinacja
Stonca). Punkty te sa odlegle o 6 godzin od punktéw réwno-
nocnych.
W odleglosci katowej rownej 23°,5 od osi biegunowej potudnika
miejscowego (7), na kole wrgbnym (2) lezy biegunowa o$ eklip-
tyczna. Dookota tej osi obracaja si¢ dwa nastgpne kota, ekliptycz-
ne kota szerokosciowe, wzdluz ktorych mierzy si¢ katowa odle-
glos¢ ciata niebieskiego od ekliptyki, czyli szeroko$¢ ekliptyczna.
Jedno z tych kot jest zewngtrzne (3) w stosunku do kota wreb-
nego (2), drugie, z podziatka katowa, wewnetrzne (4). W kole
wewngtrznym tkwi wpuszczone w nie i obracajace si¢ w jego pla-
szczyznie koto pigte (3). Kolo to jest zaopatrzone w przezierniki
do celowania na obiekty niebieskie i we wskazowki, przy pomocy
ktorych na podzialce kota (4) odczytuje si¢ szerokos$¢ ekliptyczna
obserwowanego ciata. Mialo tez to kolo $ruby do regulowania
centryczno$ci obrotow kota (3) 1 utwierdzania obserwowanego
kierunku, aby nie zmieni¢ go przypadkowo przed odczytaniem.
Do kota wrgbnego (2) przymocowane jest na stale w punktach
Raka i Koziorozca prostopadle do niego szoéste kolo, reprezentu-
jace ekliptyke (6). Koto to jest wyposazone w podziatke i ozna-
24 czenia zodiaku. Na nim z polozen kot szerokosciowych (4 i 3)



odczytuje si¢ dlugos¢ ekliptyczng obserwowanego ciata niebie-
skiego.

A oto kopernikowski opis tego instrumentu w rozdziale 14 ksig-
gi U

,Dla oznaczenia potozen Ksigzyca i gwiazd, buduje si¢ inne na-
rzedzie, przez Ptolemeusza astrolabem zwane. W tym celu robia
si¢ dwa kota, czyli obrecze czworoscienne. Obrecze nalezy spoi¢
i zlaczy¢ z soba pod katami prostymi tak, azeby ich $ciany wklgsle
i wypukte odpowiadaly sobie jakby na powierzchni jednej kuli.
Jedno z tych kot niech ma przeznaczenie ekliptyki (6), drugie
kota wregbnego (2), ktore przez oba bieguny, to jest réwnika
i ekliptyki przechodzi. Pierwsze kolo ekliptyki na rowne czgsci,
jakich zwykle jest 360, na boku podzieli¢ nalezy [...] Na drugim
takze kole [..] naznaczymy bieguny samej ekliptyki, od nich
wzigwszy odleglos¢ podlug wymiaru pochytosci ekliptyki, nazna-
czymy takze bieguny kota roéwnikowego. Po wykonaniu tego w ten
sposob, przygotowac¢ nalezy dwa inne kota przechodzace przez
tez same bieguny zodyaku, na ktérych obraca¢ si¢ beda jedno
zewnatrz (3), a drugie wewnatrz (4) [..] Te wigc kota w owych
biegunach zodyaku w kierunku srednicy starannie przedziurawi-
my i osadzimy na osiach, w ktorych by si¢ laczyly i na nich
obracaly. Wewngtrzne kolo (4) podzielimy takze na 360 réwnych
czgséci, azeby kazda ¢wiartka, poczynajac od biegundow, wynosita
90 stopni. Nadto wewnatrz tego kota umiesci¢ nalezy piate koto
(5), mogace si¢ obraca¢ na tej samej plaszczyznie kota, do ktd-
rego krawedzi powinny by¢ przytwierdzone przyrzady majace
otwory, czyli przezierniki, przez ktére by Swiatlo gwiazdy wy-
pada¢ i wychodzi¢ mogto [..] na $rednicy kota, na jednym i dru-
gim koncu utwierdzaja si¢ pewne hamulce, to jest wskazowki
podzialek na kole umieszczonych dla uwazania szeroko$ci. Na
ostatek dodaje si¢ szoste koto (1), ktére by caly astrolab obejmo-
wato i utrzymywato w zawieszeniu na podporach biegunéw row-
nikowych, i ustawione bylo na kolumnie i na niej podparte, pro-
stopadle stalo do ptaszczyzny poziomej, z nastawionemi biegunami
podiug nachylenia sfery; poludnik powinien mie¢ potozenie po-
dobne do prawdziwego i bynajmniej na bok si¢ nie chwiac".
Astrolabium to stuzylo do wyznaczania wspotrzednych ekliptycz-
nych planet i gwiazd oraz do okre$lania miejscowego czasu. Obser-
wacje przeprowadzano w sposob nastgpujacy: Najpierw ustawiano
rownikowa 0§ biegunowa na odpowiednia dla miejsca obserwacji
szeroko$¢ geograficzna, a nastgpnie kolo potudnikowe (4) w pla-
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szczyznie miejscowego potudnika niebieskiego. Stupek podstawy
narzedzia musial by¢ przy tym doktadnie pionowo ustawiony.
Zewnetrzne koto szerokosciowe (3) nalezalo nastawi¢ na taki
odczyt kota ekliptyki (6), w ktorym wedhig wczesniejszych obli-
czen znajduje si¢ Stonce w danym czasie (porze roku). Nastgpnie
celowato si¢ tym kolem tak, aby jego plaszczyzna przedzielala
tarcz¢ stoneczna na dwoje. Najlepiej to robi¢ bezposrednio przed
zachodem Slonca. W ten sposob osiaga si¢ pelnag orientacj¢ przy-
rzadu. Nastgpnie najbardziej wewngtrznymi kotami, celowano za
pomoca przeziernikow na tarcz¢ Ksigzyca i odczytywano jego
szeroko$¢ ekliptyczng na podziatce kota (4), a dlugosé¢ ekliptyczna
na podzialce kota przedstawiajacego ekliptyke (6). W ten sposob
otrzymywano réznicg dhugosci ekliptycznych Stonca i Ksigzyca dla
momentu obserwacji. Po zapadnigciu zmroku na tarcz¢ Ksigzyca
naprowadzano zewnetrzne kolo szerokosciowe (3), a przezierni-
kami kota wewngtrznego (5) celowano na wybrana do obserwacji
gwiazdg. W ten sposéb wyznaczano réznice wspotrzednych eklip-
tycznych gwiazdy i Ksigzyca, a posrednio gwiazdy i Stonca. Na-
lezalo jednak jeszcze wyznaczy¢ w drodze rachunku zmian¢ poto-
zenia Ksiezyca za czas, jaki uptynal pomigdzy obserwacja dzienna
Stofica i nocng gwiazdy. Ksigzyc spelniat wylacznie role posred-
nika. ,,Jakoz bez Ksig¢zyca, nie byloby sposobu oznaczenia miejsc
gwiazd, gdyz on jeden tylko ze wszystkich jest w dzien i w nocy
obecny”.
Wigkszos¢ swych obserwacji wykonal Kopernik wiasnie tym in-
strumentem. Zachowaly si¢ zaledwie 63 obserwacje Kopernika,
z czego 51 wykonanych na Warmii (gltéwnie we Fromborku),
9 we Wiloszech i 3 w Krakowie. Wszystkie obserwacje redukowat
Kopernik do potudnika krakowskiego, ktoéry jest bardzo bliski
potudnika przechodzacego przez Frombork. Jest to swoisty wyraz
patriotyzmu Kopernika, ktéry w ten sposéb wprowadzit do swych
prac potudnik krajowy, mimo ze w tamtych czasach wszelkich
redukcji dokonywano na potudnik przechodzacy przez Aleksandrie
badz Toledo.
Doktadno$¢ pomiarow Kopernika siggata dla wyznaczen czasu
jednej minuty czasowej, a dla wyznaczen pozycji okolo 5 minut
tuku.
Dzisiaj nie ma w uzyciu przyrzadu, ktéry stanowilby nowoczesna
wersje astrolabium. Zastgpuje je po prostu trygonometria sfe-
ryczna. Zardwno starozytni, jak i Kopernik nie znali trygonometrii
26 i dlatego zastgpowad ja musieli systemami odpowiednio wzajem-



nie obracajagcych si¢ kot, ktorych uzycie wymagato wlasciwego
ich ustawienia wzajemnego w czasie przygotowawczych obserwa-
cji. Dzi§ wykonujemy jedna obserwacje czy to momentu przej$cia
gwiazdy przez potudnik, czy odleglosci zenitalnej gwiazdy w da-
nym momencie czasu 1 droga rachunku uzyskujemy te dane,
ktore Kopernik odczytywal na podzialkach skal swego astrola-
bium.

TRIKWETRUM CZYLI INSTRUMENTOM PARALLACTICUM

Ostatnim przyrzadem, tym razem doktadnie opisanym przez Ko-
pernika w rozdziale 15 ksiggi I'V jest trikwetrum, czyli przyrzad
paralaktyczny. Wynalezienie tego narzedzia przypisuje si¢ Ptole-
meuszowi, cho¢ przytacza on tylko jedna, wykonana przez siebie
tym instrumentem obserwacj¢. Instrumenty tego typu byly kon-
struowane i rozpowszechniane réwniez i w wiekach pozniejszych.
I tak na przyktad astronom aleksandryjski Teon (IV w.) mierzyt
za pomoca trikwetrum katy z dokladnoscia 5 minut tuku. Uzywat
tez trikwetrum poprzednik Kopernika Regiomontanus w XV w.,
a w koncu XVI w. jego nastgpca Tycho Brahe.

Trikwetrum jest to zespdt trzech drewnianych listew, tworzacych
trojkat rownoramienny o zmiennej podstawie. Jedno z ramion jest
przytwierdzone zawiasami do pionowego stupa, stanowigcego pod-
stawe przyrzadu. Drugie ramig¢, zaopatrzone w dwa przezierniki,
stanowi 0§ celowania i moze zajmowa¢ dowolne potozenie w pla-
szczyznie pionowej. Rami¢ to obejmowalo swym, znajdujacym
si¢ na dolnym koncu rozdwojeniem listwg, stanowiaca podstawe
trojkata. Ta trzecia listwa miala znaczona inkaustem podziatke
w tysigcznych czeSciach dlugosci pozostalych ramion. Jej calko-
wita uzyteczna dlugo$¢ wynosita 1414 podzialek, czyli tyle, ile
wynosi przekatna kwadratu o boku podzielonym na 1000 czgsci
(V2 X 1000). Krawedz listwy celowniczej, $lizgajac si¢ po listwie
podziatkowej, wskazuje liczbg, ktora daje nam dlugosé cigciwy
kata wierzchotkowego. Kopernik w rozdziale zatytulowanym ,,In-
strumenti parallattici constructio” daje nastgpujacy opis swego
przyrzadu:

,Narzedzie paralaktyczne sklada si¢ z trzech lasek, z ktérych
dwie sa réwnej dlugosci i wynosza przynajmniej po cztery lokcie
[1 tokie¢ rowna si¢ okoto 49 cm], a trzecia jest nieco dluzsza.
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13. Trikwetrum - Feliks Przypkowski demonstruje sposob poslugiwania si¢ zrekon-
struowanym przez siebie przyrzadem

Ta ostatnia wraz z jedna z poprzedzajacych polaczone sa z soba
koncami, dwie laski utwierdzaja si¢ za pomoca starannie zrobio-
28 nych w koncach otworéw tak, izby im krawedzie, czyli brzegi



boczne, odpowiadaty i zeby na tej samej plaszczyznie obracajac
si¢, bynajmniej na bok nie ustgpowaty; na lasce dluzszej, poczy-
najac od $rodka utwierdzenia, prowadzi si¢ przez calg jej dlugosé
linia, i na niej odznacza si¢ jak najscislej dtugo$¢ rowna oddale-
niu utwierdzen koncoéw dwoch lasek. Linia ta dzieli si¢ na tysiac
czesci lub wiecej, jezeli mozna, a ten podziatl posuwa si¢ dalej
w takich samych czgéciach, az cala linia zawiera¢ bedzie 1414
czastek 1 odpowiada¢ bokowi kwadratu wpisanego w koto, kto-
rego by promien zawierat 1000 czeéci [...] Na drugiej takze lasce,
poczynajac od $rodka potaczen, prowadzi si¢ linia prosta, i na nia
przenosi si¢ 1000 tychze podziatek, tak aby jej dlugo$¢ rowna
byta odleglosci $rodkow utwierdzen dwoch lasek, nadto izby po
bokach miala przytwierdzone przezierniki podobne tym, jakie
zwykle znajduja si¢ przy dyoptrze, przez ktére mozna by pa-
trze¢ 1 byly tak ustawione, zeby ich podluzne otwory bynajmniej
nie zbaczaly od kierunku linii na lasce nakre$lonej, ale réwno
wzdluz od niej odstgpowaly. Uwaza¢ takze nalezy, aby linia
przedtuzona do laski dluzszej, koncem swoim mogta lini¢ po-
dzialowa dosiggna¢ i tym sposobem utworzy¢ z lasek trojkat
roOwnoramienny, majacy za podstawe lini¢ podziatlowa. Nastgpnie
stawia si¢ pionowo i utwierdza stupek jak najdoktadniej w kost-
ke obrobiony i wygladzony i do niego przytwierdza si¢ narzedzie
w kierunku laski, na ktorej sa obydwa potaczenia za pomocg pew-
nych zawiasek, na ktérych narzedzie na ksztalt drzwiczek w koto
moglo si¢ obraca¢, tak jednak, aby linia prosta przez S$rodki
przyczepien przechodzaca, zawsze odpowiadata linii pionowej
i byla prostopadla do poziomu na ksztalt jej osi. Chcac wy-
znaczy¢ odleglos$¢ jakiej gwiazdy od punktu wierzcholkowego
w chwili, gdy gwiazda w przeziernikach laski wprost jest wi-
dziana, naprowadza si¢ spodnig lask¢ podzialowa i uwaza, ile
podzialek odpowiada katowi zawartemu miedzy promieniem ocz-
nym a osig poziomu, jakich $rednica kota zawiera 20 000; stad
za pomoca tablicy cieciw znajdziemy luk szukany kota wielkiego,
miedzy gwiazda a punktem wierzchotkowym?.

Na rysunku 13 dr Feliks Przypkowski demonstruje zrekonstruo-
wane przez siebie trikwetrum mistrza Mikotaja oraz sposéb po-
slugiwania si¢ nim.

Pomocnicza tablica cigciw, o ktérej Kopernik wspomina, zostata
przez niego obliczona i zamieszczona w rozdziale XII ksiegi L
Tabela | przedstawia maly jej fragment.

Potowa cigciwy luku podwojonego kata to wspodiczesny sinus da-
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Tabela i
Luki kola . : 2ni .
Polowy cieciw lukow Rénica na 10" Wartosci funkeji

Stopnie minuty podwojonych sin a

37 00 60 181 12 0,60182
10 60 413 0,60414
20 60 645 31 0,60645
30 60 876 0,60876
40 61 107 230 0,61107
50 61 337 0,61337
38 00 61 566 0,61566
10 61 795 Z?} 0,61795
20 62 023 0,62024

nego kita. Sinusem danego kata nazywamy stosunek przyprosto-
katnej lezacej naprzeciw tego kata do przeciwprostokatnej. Na
rysunku 14 sinusem kata JIOB bedzie stosunek boku 4D do AO.
Normalnie przyjmujemy, ze kolo o $rodku O ma promien jed-
nostkowy, czyli AO = BO = 1. Sinusem kata AOB jest wicc
AD : 1, czyli AD. Odcinek AD stanowi potowe cigciwy AC, kat
AOB bowiem réwna si¢ katowi BOC, czyli kat AOC jest podwo-
jonym katem 4OB. O dokladnosci rachunkéw Kopernika mozemy
si¢ przekona¢, porownujac tablicg mistrza Mikolaja z dzisiejszymi
tablicami wartosci sinusé6w. Za czaséw Kopernika pojecie mate-
matyczne sinus jeszcze nie istniato.

14. OkreSlenie znaczenia cieciw
podwéjnych katow

Trikwetrum bylo uzywane przez Kopernika w latach 1515—1525
do pomiaréw wysokosci Ksiezyca i gwiazdy a Virginis (Spica).
Obserwacjami Ksiezyca Kopernik chcial dowies¢, ze odleglos¢
Ksigzyca od Ziemi zmienia si¢ w duzo mniejszych granicach, niz
by to wynikato z teorii Ptolemeusza, a obserwacje a Vir byly
30 podjete dla wyznaczenia wspolczynnika precesji. Poniewaz dekli-



nacje gwiazd nie byly w tym czasie dostatecznie dobrze znane,
Kopernik musial wyznaczy¢ deklinacje tej gwiazdy z wilasnych
obserwacji. Zrobit to bardzo dobrze, bo deklinacja wyznaczona
przez niego w 1515 r. ro6zni si¢ od obecnie przyjmowanej zaledwie
o | minute tuku, a obserwacja z 1525 r. o 2 minuty.

Przez dluzszy czas trikwetrum uchodzito za jedyny przyrzad astro-
nomiczny Kopernika. Pochodzilo to stad, ze ono wiasnie najdluzej
przetrwato, bo az do pozaru obserwatorium Tychona Brahe ,,Ura-
niborg” na wyspie Hveen. Ponadto stynny dunski astronom jako
jeden z pierwszych wspomina o tym tylko instrumencie Koperni-
ka. Otrzymal je bowiem w darze od kanonika warminskiego Jana
Hannoviusa (ozdobil nim jedna z sal swojego obserwatorium)
1 wzorujac si¢ na nim zbudowal swoje, znacznie ulepszone na-
rzedzie paralaktyczne.

Dzisiaj rolg trikwetrum spetlnia kolo wertykalne. Jest to luneta
zaopatrzona w pionowe kolo z bardzo doktadng podziatka. W od-
roznieniu od kota potudnikowego koto wertykalne ma pionowa
o§ obrotu i shuzy jedynie do wyznaczania odleglosci zenitalnych
gwiazd, a na ich podstawie do okreslania deklinacji gwiazd. Koto
poludnikowe i koto wertykalne stanowia par¢ narzedzi shuzacych
do wyznaczania wspoétrzednych réwnikowych gwiazd.

ASTRONOMICZNA TABLICA OBSERWACYJNA
W OLSZTYNIE

Poza omoéwionymi wyzej przyrzadami obserwacyjnymi Mikotaj
Kopemik skonstruowat i wymalowal na $cianie zamku w Olszty-
nie astronomiczng tablice obserwacyjng. Jest to dzisiaj jedyny
istniejacy oryginalny jego instrument badawczy. Powstat on
w 1517 r., wkrétce po objeciu przez niego urzedu administratora
dobr kapitulnych. Na potudniowej $cianie zamkowej, wewnatrz
kruzganku, tuz pod jego sklepieniem, nakreslit Kopernik na po-
wierzchni 120 X 705 cm szereg linii hiperbolicznych. Feliks i Ta-
deusz Przypkowscy interpretuja to zrazu (1943—1953) jako oso-
bliwy zegar stoneczny. Wskazowka tego zegara byltby ,,zajaczek”
stoneczny, uzyskany przez odbicie Stonca od lusterka znajdujacego
si¢ gdzie§ na parapecie okiennym. Pdzniejsze (1957—1958), ,,de-
finitywne" — jak pisze T. Przypkowski — badania najstarszych
warstw tynku doprowadzily go do wniosku, ze jest to ,,doswiad-
czalna tablica studidow nieregularno$ci biegu Ziemi wokoét Stonca".
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15. Olsztynska tablica Kopernika

Uzywalby wigc Kopernik tej tablicy do wyznaczania momentow
réwnonocnych, a co za tym idzie dlugosci roku zwrotnikowego —
podstawowej jednostki kalendarzowej rachuby czasu. Z innych
zrodet wiadomo, ze Kopernik byt zaproszony do prac nad reforma
kalendarza i ze momenty réwnonocy wyznaczal we Fromborku
w latach 1515—1516 przy pomocy kwadrantu. A nad reforma
kalendarza i ustaleniem terminéw $§wiat ruchomych pracowato
wielu wspotczesnych Kopernikowi astronomow.

Niestety sam Kopernik nie pozostawil zadnego opisu tej tablicy
i sposobu kreslenia jej linii. Ponadto w 1676 r. powaznie ja
uszkodzono przez odkucie szeregu pionowych paséow dla wmuro-
wania $cian dzielacych kruzganek na poszczegodlne pokoje, a po-
wazne naukowe jej badania zaczgly si¢ dopiero w roku 1948.
Wiele wiec kwestii z nig zwiazanych pozostaje niejasnych i hipo-
tetycznych.

DotykaliSmy tutaj niezwykle waznego w obserwacjach astrono-
micznych problemu czasu. Jak Kopernik rozwiazal ten problem?
Wyznaczal na pewno czas z obserwacji za pomoca kwadrantu
i chyba przy pomocy jakiego$ zegara stonecznego. By¢ moze byt



to zegar umieszczony na jednej z wiez katedry fromborskiej, cho¢
nie zachowaly si¢ o tym Zzadne wzmianki. Podzniejsza tradycja
przypisywata Kopernikowi zegary stoneczne w Toruniu, Wtoc-
lawku i we Fromborku, podobnie jak i budowe¢ wodociagow
w wielu miastach. Nie ma na to jednak zadnego historycznego
potwierdzenia. Pewne jest natomiast, ze olsztynska tablice obser-
wacyjna o charakterze gnomonicznym wykonat sam Kopernik.

*

Na tym wyczerpujemy omoéwienie astronomicznego instrumenta-
rium Kopernika. I u czytelnika zapewne zdumienie budzi fakt, ze
Kopernik, postugujac si¢ tak prostymi przyrzadami, osiagnal tak
rewelacyjne rezultaty. Ale przeciez, nie tylko za pomoca samych
przyrzadéw dokonat swego odkrycia. Jak sam wspomina, doszedt
do swej teorii ,, ratione postea equidem sensu" — rozumem, a potem
dopiero zmystami. Obserwacje jego sg robione oszczg¢dnie i bardzo
celowo, a stuza do wyznaczenia podstawowych parametrow teorii.
Dla kazdej z planet wykonal $rednio trzy obserwacje, ktoére wy-

16. Obserwatorium Kroélewskie w Greenwich w II polowie XVII w. — w glebi tar-
cze zegarow wahadlowych; z lewej strony obserwacje przy pomocy kwadrantu,
a z prawej przy pomocy refraktora



korzystywat do obliczenia parametrow orbity. Jest w tym bardzo
nowoczesny — 1 dzisiaj dla wyznaczenia orbity planety czy ko-
mety postugujemy si¢ co najmniej trzema obserwacjami. Obserwa-
cje te doprowadzitly go do odkrycia nie znanego przedtem zjawi-
ska, zmiany polozenia orbity planetarnej w przestrzeni. Inni pisali
o nim, ze ,errat ad omnia quae philosophica non essent, minu
attentus” — mato poswigcat uwagi sprawom, ktdre nie byly zwia-
zane z filozofia. A wigc nie same obserwacje, ale rozumowe
rozwazania dawnych i nowszych obserwacji, przeliczania ich i po-
szukiwania innych rozwigzan doprowadzily do ich nowej inter-
pretacji. I taka byla przede wszystkim metoda jego pracy. Dzi§
metod¢ t¢ nazywamy metoda naukowa i przyrodnicza. Nie two-
rzyl teorii zgodnych jedynie z powszechnie obowiazujaca filozofia,
ale poszukiwal zgodnosci proponowanych nowych rozwigzan, no-
wej interpretacji §wiata z otaczajaca go rzeczywistoscia, z fakta-
mi poznawalnymi za pomoca zmystéw. Badal zarejestrowane
w starych tablicach astronomicznych fakty obserwacyjne, prze-
liczat je przeto i sprawdzal tymi samymi instrumentami, ktorymi
postugiwali si¢ jego starozytni poprzednicy.



WSPOLCZESNE OBSERWACIJE
ASTRONOMICZNE

ZJ wykle wyobrazamy sobie astronoma jako starszego pana, ktory
patrzac przez bardzo dlugi teleskop, poznaje tajemnice gwiazd.
Wspolczesny astronom rozni si¢ jednak bardzo od tego, uksztal-
towanego przez wiek XIX pojecia o nim. Olbrzymia wigkszos¢
astronoméw to ludzie miodzi, a czasem nawet bardzo mtodzi, i do
obserwacji nieba niekoniecznie musza uzywaé diugich teleskopow.
Co wigcej, coraz czgdciej astronom nie patrzy przez teleskop.
Owszem uzywa duzych teleskopéw, tzn. o duzych $rednicach obiek-
tywow, ale jako urzadzen zbierajacych duze ilosci promienio-
wania, docierajacego do nas od ciat niebieskich. Teleskopy zbie-
raja to promieniowanie w swych ,,ogniskach", a tam znajduja si¢
dopiero wilasciwe przyrzady odbierajace, przetwarzajace i analizu-
jace to promieniowanie. Tymi przyrzadami moga by¢ spektrografy
optyczne i radiowe, réznego rodzaju fotometry i radiometry, pola-
rymetry i elektronowe przetworniki obrazu. Odbiornikami pro-
mieniowania s3 rozne fotokomorki i fotopowielacze, dipole ra-
diowe i liczniki Geigera, klisza fotograficzna i oko obserwatora.
Rola wspolczesnego astronoma sprowadza si¢ najczegsciej do wy-
brania obiektu obserwacji i nastgpnie obstugi na przyktad takich,
jak wyzej wymienione przyrzadéw, do niedawna zwanych ,,przy-
rzadami pomocniczymi”. Dzi§ jakos¢ i rodzaj obserwacji zalezy
wlasnie od tych przyrzadow. One maja zasadniczy wplyw na
wspodtczesne osiagnigeia obserwacyjne. W pewnym sensie wspoOl-
czesny astronom moze tez ,,obserwowac’, nie uzywajac w ogodle
tradycyjnie pojmowanego teleskopu. Moze na przyktad sledzi¢ roz-
woj ewolucyjny réznych faz rozwojowych gwiazd przy pomocy
komputera — ten typ wspodlczesnego astronoma odbiega juz na-
prawde bardzo daleko od popularnego jego obrazu.

Wspolczesny astronom ciagle jeszcze jednak ,,obserwuje”. Obser-
wuje, to znaczy dokonuje pomiardéw roznych parametrow docho-
dzacego do niego promieniowania elektromagnetycznego i kor-
puskularnego bez mozliwosci wpltywu na warunki, w jakich to
promieniowanie powstaje. W pewnym sensie jego przeciwien-
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17. Pierwsza automatyczna stacja miedzyplanetarna ,Euna-I'*

stwem jest fizyk eksperymentator, ktory wlasnie zmieniajac wa-
runki doswiadczenia, otrzymuje informacje o charakterystycznych
wlasciwosciach badanego zjawiska. Astronom natomiast na razie
nie moze aktywnie wplyna¢ na przebieg proceséw kosmicznych.
Reguta ta do czasu wystania pierwszego sztucznego satelity Ziemi
miala jeden wyjatek — badania eksperymentalne spadtych na Zie-
mi¢ meteorytow. Pierwszy sputnik otworzyt droge do eksperymen-
talnego badania otaczajacych nas przestrzeni. Dzi§ mozemy juz
36 micé w reku materi¢ z réoznych obszaréw Ksiezyca i badaé ja me-



lodami laboratoryjnymi. Wkrotce zapewne bgdziemy dysponowaé
podobnymi probkami z Marsa lub Wenus. Mozemy juz metodami
bezposrednimi badaé najblizsza, otaczajaca Ziemi¢ przestrzen ko-
smiczng z jej réznorodnym polem promieniowania elektromagne-
tycznego i korpuskularnego. Sa to jednak badania niezwykle ko-
sztowne 1 nie siggajace dotychczas poza orbite¢ Marsa, a wigc na
odlegloéci niestychanie male w poréwnaniu chocby z odlegloscia
do najblizszej gwiazdy. Prawie wigc wszystkie wiadomosci o przy-
rodzie ciat niebieskich i calego otaczajacego nas $wiata pochodza,
i dhugo jeszcze beda pochodzily z ,,obserwacji”, i to najczgsciej
z obserwacji promieniowania elektromagnetycznego tych cial. Pro-
mieniowanie to ma natur¢ falowa i charakteryzuje si¢ kierunkiem
rozchodzenia sig, dtugos$cia fali, nat¢zeniem promieniowania (kto-
re jest bardzo silnie zalezne od dlugos$ci fali) i polaryzacja. W za-
leznosci od tego, jakie cechy promieniowania bedziemy chcieli
mierzy¢, musimy uzywaé réznych przyrzadow. Az do poczatku
XIX w. interesowano si¢ prawie wylacznie tylko kierunkiem pro-
mieniowania. Kopernik mierzyt tez tylko kierunki przechodzacego
przez jego przezierniki lub rzucajacego cienie promieniowania
Stonca, Ksigzyca czy planet i gwiazd. Rozwdj fizyki doprowadzit
w XIX w. do lepszego poznania natury i praw promieniowania,
co z kolei umozliwilo rozwoj obserwacji astrofizycznych, czyli po-
miary fizycznych cech promieniowania cial niebieskich.

Dla lepszego zrozumienia rozwoju i funkcji wspolczesnych technik
obserwacyjnych i wspoétczesnych teleskopdw musimy zatrzymac si¢
chwilg nad opisem cech promieniowania elektromagnetycznego,
czyli §wiatla, fal radiowych, promieni X itp.



PROMIENIOWANIE ELEKTROMAGNETYCZNE

NATURA PROMIENIOWANIA ELEKTROMAGNETYCZNEGO

S wiatlo widzialne, fale radiowe czy rentgenowskie sa rozny-
mi formami promieniowania elektromagnetycznego. Podstawowa
wlasciwoscia tego promieniowania jest jego charakter falowy.
Ruch falowy polega na przenoszeniu si¢ zaburzen, a w szczeg6l-
nosci drgan. Jes§li sa to drgania czastek osrodka materialnego,
np. powietrza lub wody, méwimy o falach dzwigkowych. Jezeli
natomiast s3 to drgania pola elektrycznego 1 sprzezonego
z nim pola magnetycznego, rozchodzace si¢ badz w osrodkach ma-
terialnych, badz w prézni z predkosciami bliskimi 300 tys. km/sek,
mamy fale elektromagnetyczne. Pole elektryczne istnieje wszedzie
tam, gdzie na tadunek elektryczny dziata sita: wokot sieci elek-
trycznej, w lampach odbiornikéw radiowych i telewizyjnych, wo-
kot calej Ziemi. Sile, jaka dziala pole na jednostkowy ladunek,
nazywamy nat¢zeniem pola w danym punkcie.

Pole magnetyczne istnieje wszgdzie tam, gdzie na magnes dzia-
la sita. Otoczona jest nim Ziemia, powstaje wokot przewodnikow,
przez ktére przeptywa prad elektryczny. Zmienne pole magnetycz-
ne jest zawsze sprzgzone z polem elektrycznym, a oba te pola sa
do siebie prostopadte — méwimy nawet o wektorze elektrycznym
i magnetycznym fali elektromagnetyczne;j.

Istnieja rézne sposoby wzbudzania fal elektromagnetycznych.
W radiotechnice w antenie stacji nadawczej sztucznie wywotuje
si¢ ruch drgajacy tadunkow elektrycznych. W otoczeniu anteny
powstaje wowczas drgajace pole elektryczne i magnetyczne. Drga-
nia pota rozchodza si¢ w przestrzeni w postaci fali o okreslone;j,
charakterystycznej dla danej stacji nadawczej dlugosci. W natu-
ralnych zrodtach fal elektromagnetycznych, jakimi sa przede
wszystkim ciala niebieskie, najczesciej spotykamy si¢ z emisja ter-
miczng, gdy nat¢zenie i sklad wysylanego promieniowania zaleza
wylacznie od temperatury osrodka promieniujacego. Generatorami
fal sa w tych wypadkach czasteczki, atomy i elektrony.

38 Bardzo wazng wlasciwoscia promieniowania elektromagnetyczne-



go jest to, ze rozchodzi si¢ ono po liniach prostych. Predko$¢ roz-
chodzenia si¢ fali mozemy obliczy¢, dzielac droge przebyta przez
okreslony punkt fali przez zuzyty na to czas. Jest ona troch¢ za-
lezna od o$rodka, w ktorym rozchodzi si¢ fala. Ostatnio zmie-
rzona predkos¢ $wiatta w prozni wynosi 299 792,5 +£0,1 km/s.
Odlegtos¢ dwu sasiednich wierzchotkow fali jest jej inna waz-
ng cecha charakterystyczng. Nazywamy ja dlugoscig fali i ozna-
czamy zazwyczaj grecka litera X (lambda).

Rozne rodzaje promieniowania elektromagnetycznego réznia si¢
wlasnie dlugoscia fali. Idac od fal najdluzszych do najkrotszych,
mamy promieniowanie radiowe, podczerwone, widzialne czyli
$wiatlo, nadfioletowe (ultrafioletowe), rentgenowskie i promienio-
wanie gamma. Diugo$¢ fal najdtuzszych mierzymy w kilometrach
lub metrach, a fal najkrétszych — w mikronach (m, 10-’'mm)
lub angstremach (A, 10-’mm). Zakres promieniowania widzial-
nego rozciaga si¢c od okoto 4000 A do 7000 A. Jezeli znamy dtu-
gos¢ fali, tatwo okres$li¢ mozemy tzw. liczbe falowa, czyli po pro-
stu, ile fal miesci si¢ na drodze | centymentra.

Liczba falowa albo odwrotno$¢ dlugosci fali pozwala okresli¢ in-
na ceche ruchu falowego, mianowicie czgsto$¢ drgan na sekundg.
Jezeli fale w ciagu sekundy przebiegng droge réwna c cm, to
w tym odcinku drogi pomiesci si¢ ¢+ n dlugosci fal. Poniewaz
droge t¢ fala przebiega w ciagu | sekundy, to w tym czasie mo-
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glibySmy zaobserwowac¢ c+n drgan. Te¢ ilo§¢ drgan na sekunde,
czyli czgstotliwo$¢ oznaczamy litera v (niu).

y =

¢ jest predkoscia fali elektromagnetycznej (w tym i $wiatla). Jed-
nostkg czgstotliwosci jest cykl na sekunde, nazwany herc (Hz).
Jednostkami pochodnymi sa: kiloherc kHz = kc/s = 1000 Hz,
megaherc MHz = 1000 kHz itp.

Zwroémy uwage na jeden fakt: mierzona dilugos¢ fali zalezy od
tego, ile drgan na jednostk¢ czasu obserwuje przeprowadzajacy
pomiar. Jezeli na przyklad wzajemna odlegto$¢ zrédla Swiatta
i obserwatora maleje podczas obserwacji, wowczas w jednostce
czasu napotykamy wiecej fal, a wigc zaobserwujemy wigcej drgan,
niz ich w rzeczywistosci wystato zrodto. Jezeli odleglos¢ miedzy
zrodtem 1 obserwatorem zwigksza si¢, to zachodzi zjawisko prze-
ciwne. Jest to tak zwane zjawisko Dopplera, ktoére demonstruje
czesto stosowany w podrgcznikach szkolnych przyklad z przejez-
dzajaca obok stojacego na przejezdzi¢ kolejowym obserwatora
$wiszczacag lokomotywa. Ton $wistu lokomotywy w czasie zbliza-
nia si¢ do przejazdu bedzie wyzszy niz ton w czasie oddalania
si¢. Analogiczne zjawisko dla $wiatla pozwala nam stwierdzi¢,
czy zrédlo promieniowania zbliza si¢ do nas, czy oddala. Ze zrdédta
zblizajacego si¢ dobiegnie do nas wigcej drgan i obliczona stad
dlugos¢ fali bedzie przesunigta ku falom krotszym. W wypadku
Swiatla moéwimy: przesunigta ku niebieskiej czg$ci widma. Ze
zrodta oddalajacego sig, odwrotnie, dobiegnie do nas w jednostce
czasu mniej drgan i dlugo$¢ fali bedzie przesunigta ku czerwieni.
Ilosciowo prawo Dopplera opisane jest przez zwigzek:

-(£7)

gdzie X' jest obserwowana dlugoscig fali, v — wzajemna pred-

koscig zrodta i obserwatora, a. ¢ — predkoscia $wiatla. Znak plus

obowiazuje przy oddalaniu si¢ zrodla i obserwatora, znak minus

przy zblizaniu. Dzigki temu prawu mozemy w astrofizyce zbie-

ra¢ informacje o wzajemnych ruchach gwiazd, ich obrotach i wy-

rzucaniu przez nie materii, o ruchu obrotowym naszej Galaktyki
40 * 0 ucieczce innych galaktyk itp.



WIDMO PROMIENIOWANIA ELEKTROMAGNETYCZNEGO

Gdy ogladamy na przyklad $wiatlo zaréwki elektrycznej czy tez
odbieramy promieniowanie odlegtej galaktyki, mamy do czynie-
nia z takimi samymi w zasadzie wigzkami promieniowania elek-
tromagnetycznego. Rozchodzace si¢ z tych zrédet promieniowa-
nie ma charakter chaotyczny, i to zaréwno co do czestosci, jak
i co do kierunku drgan. Mozna je rozlozy¢ na szereg fal sktado-
wych o réznych czgstosciach, czyli otrzymaé widmo tego promie-
niowania; w przytoczonych przyktadach bedzie to widmo ciagle
i beda w nim reprezentowane wszystkie dhugosci fal.

19. Promieniowanie elektromagnetyczne i jego odbiorniki

Widmo promieniowania elektromagnetycznego ciagnie si¢ od naj-
krotszych fal promieniowania gamma, powstajacego w jadrze ato-
mowym, poprzez promienie X (rentgenowskie), do promieni ultra-
fioletowych i do $wiatla, czyli promieni widzialnych. Dhuzszymi
niz §wiatto sa fale podczerwone (cieplne) i dalej fale radiowe.
W jednostkach dlugosci opisane widmo jest ograniczone od stro-
ny fal krétkich dlugo$ciami rzedu 10~m cm (promieniowanie gam-
ma), a od strony fal dlugich dlugosciami okoto kilkudziesigciu
kilometréow, czyli 10e cm, a wigc wielko$ciami réznigcymi si¢
0 17 rzedow! Swiatto zajmuje w tym przedziale tylko bardzo nie-
wielki wycinek. Kazdy rodzaj promieniowania z tego przedzialu
potrafimy wytwarza¢ i zbada¢ dostatecznie doktadnie w labora-
torium, by w razie jego wykrycia w przyrodzie moc prawidtowo
wnioskowa¢ o jego pochodzeniu.
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PowiedzieliSmy juz, ze najczgSciej spotykamy si¢ z emisja ter-
miczng promieniowania. Zaréwka elektryczna $wieci, bo prad roz-
grzewa wolframowe wldkno. Rozgrzany w weglowej kuchni ka-
walek zelaza tez $wieci. I na tym przykladzie mozemy poznac
bardzo istotne prawo tego promieniowania. Z doswiadczenia wie-
my, ze gdy zelazo jest rozgrzane do biatego Zaru, to jego tempera-
tura jest najwyzsza. Swiatlo wyslane przezen w miare stygniecia
najpierw zzotknie, nastgpnie stanie si¢ czerwone, a na koniec prze-
stanie §wieci¢, cho¢ wciaz jeszcze bedzie bardzo gorace i poparzy-
libysmy si¢, gdybySmy je dotkneli. Fizyk wnosi z tego doswiad-
czenia, ze w miar¢ spadku temperatury rozgrzanego ciala, maksi-
mum wysylanego przez nie promieniowania przesuwa si¢ od barwy
niebieskiej przez zo6tta do czerwonej i nastgpnie w miare dalszego
stygniecia do podczerwieni i fal radiowych. Stad bierze si¢ poje-
cie rozkladu energii w widmie, niezwykle pomocne przy okresla-
niu fizycznego stanu materii promieniujacego ciata. Takie pro-
mieniowanie, jak opisane powyzej promieniowanie rozgrzanego
kawatka metalu, w ktorym natezenie promieniowania zmienia si¢
W sposob ciagly, nazywa si¢ promieniowaniem ciagtym. W ciagly
sposOb promieniujg ciala stale i plynne oraz gazy znajdujace si¢
pod duzym ci$nieniem lub w wysokiej temperaturze.
Wyidealizowanym zrédlem promieniowania ciaglego jest tak zwa-
ne cialo czarne, czyli takie ciato, ktore pochtania cale padajace
na nie promieniowanie, niezaleznie od dlugosci fali, i zadnej jego
czgscl nie przepuszcza ani nie odbija. Cialo czarne nie zawsze mu-
si si¢ nam wydawac¢ czarne — byloby tak tylko wtedy, gdyby
jego temperatura byla tak niska, ze nie wysylatoby praktycznie zad-
nego promieniowania w dziedzinie widzialnej. Jezeli ciatlo czarne
bedzie wystarczajaco gorace, to moze by¢ czerwone, zotte czy na-
wet niebieskie w zalezno$ci tylko od tego, jaka bedzie jego tem-
peratura. Dla takiego ciala teoretycznie znaleziono i do$wiadczal-
nie potwierdzono prawo rozkladu energii promieniowania z dtu-
goscig fali. Jest to prawo Plancka:

1
D M-

gdzie | oznacza nat¢zenie promieniowania o dlugosci fali X, to
znaczy energi¢ wysytang w jednostce czasu przez jednostke po-
wierzchni ciala doskonale czarmego o temperaturze 7° w jednostko-
42 wym kacie brylowym na jednostkowy przedzial dilugosci fali; ci



i ¢2 oznaczaja stale wspolczynniki. Rysunek 20 przedstawia gra-
ficznie rozklad energii widma ciata doskonale czarmego dla roz-
nych temperatur. Z tych wykresow funkcji Plancka wyciagnac
mozemy trzy nastgpujace, bardzo wazne wnioski:

20. Rozklad energii w
widmie ciala dosko-
nale czarnego dla
réznych temperatur

— 1im wyzsza temperatura ciala promieniujacego, tym silniej ono
promieniuje w kazdej dlugosci fali;

— widmo ciagle ciala doskonale czarnego posiada jedno maksi-
mum, od ktoérego natezenie maleje w obu kierunkach;

— maksimum nat¢zenia przesuwa si¢ ze wzrostem temperatury
w stron¢ fal krotszych. Dla temperatury na przyktad 10 000°
(przecigtna temperatura powierzchni gwiazd) wypada ono
w zakresie fal widzialnych, dla temperatury Io natomiast —
w dziedzinie milimetrowych fal radiowych.

Oprocz emisji termicznej, wynikajacej jedynie z wysokiej tempera-

tury zrodla, znamy przyklady promieniowania nietermicznego,

wzbudzonego na przyklad przez promieniowanie z innego zrodla,
jak to si¢ dzieje w przypadku rozpraszania i fluorescencji. W dzie-
dzinie fal radiowych istnieje mozliwo$¢ nietermicznej emisji wy-
wotanej ruchem samych elektronéw; zachodzi to w antenach na-
dawczych radiostacji czy przy wyladowaniach atmosferycznych.

W dziedzinie $wiatla widzialnego same elektrony moga réwniez

emitowaé fale, np. wtedy, gdy sa hamowane w polu magnetycz-

nym. Jest to tak zwany synchrotronowy mechanizm promieniowa-
nia.

Promieniowanie gazéw rézni si¢ zazwyczaj od opisanej wyzej

emisji ciaglej. Jezeli gaz znajduje si¢ w stanie atomowym, w do-

statecznie wysokiej temperaturze i w warunkach matej gestosci,
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to widmo ciagle jest bardzo stabe lub nie wystepuje w ogole,
a emisja wystgpuje tylko w ograniczonych, waskich obszarach
widma, zwanych liniami. Polozenie tych linii w widmie zalezy od
tego, jakie pierwiastki znajduja si¢ w zrédle promieniowania. Je-
zeli $wiecagce gazy zawierajg nie tylko atomy, ale rdwniez czastecz-
ki, to w widmie znajdziemy skupiska linii, nazywane pasmami

21. Absorbcja promieniowania elektromagnetycznego przez ziemska atmosfere

czasteczkowymi lub molekularnymi. Gdy rozrzedzone gazy beda
sic znajdowaly miedzy zréodlem promieniowania ciaglego a obser-
watorem, wtedy w widmie ciaglym pojawig si¢ ubytki w posta-
ci ciemnych linii, doktadnie w miejscach, gdzie goracy gaz datby
linie jasne. Bedzie to tak zwane liniowe widmo absorpcyjne. Pra-
wie wszystkie gwiazdy razem ze Stoficem maja wlasnie takie wid-
mo: na tle widma ciaglego wystgpuja — czasem rozlozone rza-
dziej, czasem gesciej — linie i pasma absorpcyjne.
Niecale widmo promieniowania elektromagnetycznego cial niebie-
skich dociera do obserwatora na Ziemi. Na powierzchni Ziemi
mozemy rejestrowac tylko bardzo drobng cze$¢ tego promienio-
wania. Fale krotkie sa pochtaniane w wysokich warstwach ziem-
skiej atmosfery gltownie przez azot i ozon atmosferyczny, tak ze
obszar najkrotszego nadfioletu, jaki mozemy dostrzec w obser-
watoriach wysokogorskich, rozpoczyna si¢ od okoto 3200 A. Po
stronie czerwonej obszar praktycznie nie zakldcony przez atmosfe-
re konczy si¢ okoto 8—9000 A. Podczerwien jest dostepna obser-
wacji tylko w oknach migdzy szerokimi pasmami absorpcyjnymi,
glownie atmosferycznej pary wodnej az do okoto 20 000 A. Za ta
44  granica zaczyna si¢ znowu obszar calkowitej absorpcji promienie-



wania, ktory trwa az do dlugosci fali okoto 10 mm. Od tego miej-
sca rozpoczyna si¢ stosunkowo szerokie radiowe okno atmosfe-
ryczne. Sigga ono, w zalezno$ci od warunkéw energetycznych pa-
nujacych w warstwie atmosfery nazywanej jonosfera, az do 15—
—20 m. Dalej, az do konca najdluzszych fal, atmosfera jest cal-
kowicie nieprzezroczysta. Przepuszczane przez atmosfer¢ promie-
niowanie jest jeszcze dodatkowo selektywnie rozpraszane, czego
widomym $wiadectwem jest na przyklad niebieska barwa nieba,
$wiadczaca niezbicie o tym, ze fale krotkie sa3 w atmosferze silniej
rozpraszane niz fale dluzsze.

PLASKI FRONT FALI

22. Falowanie  warstw
powietrza  przyczy-

ZONA TURBULENTNA ng scyntyiacji, czy-
li migotania gwiazd

ZABURZONY FRONT FALI

TW W1

OBSERWATOR

Obserwacje naziemne utrudnia nie tylko absorpcja promieniowa-
nia w atmosferze, ale réwniez niepoké] powietrza, wywolujacy
znaczne znieksztalcenia obrazoéw cial niebieskich. W wyniku mie-
szania si¢ warstw atmosferycznych o réznych temperaturach i ge-
stosciach nastgpuja szybkie i chaotyczne zmiany kierunku biegu
promieni $wietlnych, co powoduje zacieranie si¢ drobnych szcze-
g6low obrazu. Rozproszenie w atmosferze ziemskiej pytéw i pro-
mieniowan (§wiatet i sygnalow radiowych) wytwarzanych przez
czlowieka uniemozliwia czgsto prowadzenie pomiardw promienio-
wania cial niebieskich.

W zaleznosci od widmowego (spektralnego) zakresu obserwowa-
nego promieniowania mozemy podzieli¢ astronomi¢ na kilka dzie-
dzin. Wickszo$¢ dotychczasowych badan ograniczata si¢ do za-
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kresu promieniowania widzialnego, poszerzonego troch¢ zaréwno
w kierunku do nadfioletu, jak i do podczerwieni. T¢ dziedzing
astronomii i astrofizyki mozemy nazwaé klasyczna lub astronomia
zakresu widzialnego. Stosunkowo niedawno odkryto okno radio-
we atmosfery i podjeto badania cial niebieskich w dziedzinie fal
radiowych. Dzisiaj astronomia fal radiowych, czyli po prostu ra-
dioastronomia, dokonuje rewelacyjnych odkry¢. Dziedzina fal naj-
krotszych, ponizej 3000A, wymaga prowadzenia obserwacji spoza
atmosfery ziemskiej. Zaledwie kilka miesi¢gcy temu ,,obchodzono”
25-lecie pierwszych rakietowych obserwacji Slonca w nadfiolecie,
a dzi§ mozemy juz moéwi¢ o astronomii promieni X, o gamma-
-astronomii czy w ogdle o astronomii pozaatmosferycznej, upra-
wianej przy uzyciu rakiet, sond kosmicznych i stabilizowanych na
orbicie okotoziemskiej, okotoksiezycowej czy marsjanskiej orbi-
talnych obserwatoriow astronomicznych. Wyjscie poza atmosfe-
r¢ ziemska udostgpnia obserwacjom astronomicznym caly zakres
widma promieniowania elektromagnetycznego. Jego wykorzystanie
jest tam zalezne tylko od posiadania odpowiednich odbiornikow
promieniowania. Inne sa one dla promieni gamma i promieni X,
inne dla $wiatla, a jeszcze inne dla fal radiowych.

POLARYZACJA SWIATEA

Wazng obserwowang cecha wiazki promieniowania jest stopien
jej polaryzacji. MowiliSmy juz, ze rozchodzace si¢ z rdéznych
zrodet promieniowanie zawiera fale, ktorych plaszczyzny drgan
utozone s3 chaotycznie we wszystkich mozliwych kierunkach.
O takim promieniowaniu moéwimy, ze jest nie spolaryzowane.
Mozna $wiatlo spolaryzowaé, to znaczy uporzadkowac kierunek
plaszczyzny drgan fali elektromagnetycznej. Najprostszym sposo-
bem polaryzowania $wiatla jest odbicie $wiatla od jakiej§ po-
wierzchni. Po odbiciu $wiatlo jest przynajmniej czgsciowo spola-
ryzowane, to znaczy, ze w odbitej wiagzce czgs¢ promieniowania
ma uporzadkowane w jakiej§ plaszczyznie drgania. Innym sposo-
bem uzyskania promieniowania spolaryzowanego jest przepuszcze-
nie promieniowania przez pewne materiaty, ktére maja wlasciwosé
nie tyle porzadkowania, co przepuszczania tylko uporzadkowa-
nych w pewnej plaszczyznie drgan. Taka wlasno$¢ maja na przy-
ktad niektore krysztaly (szpat islandzki) i tak zwane polaroidy.
Sa tez krysztaly podwojnie tamiace, takie, ktoére przepuszczaja
46 drgania odbywajace sic w dwoch plaszczyznach wzajemnie prosto-



padtych i ktére jednoczeénie rozszczepiaj» te dwa rodzaje pro-
mieniowania. Po przejsciu $§wiatla przez taki krysztal mamy dwie
wigzki: jedna zwyczajna i druga nadzwyczajna, spolaryzowane
w prostopadtych do siebie plaszczyznach.

23. Polaryzacja $wiatla

Jezeli dochodzace od badanego obiektu promieniowanie przepusci-
my przez polaryzator, to wychodzace z obracajacego si¢ polary-
zatora promieniowanie bedzie miato natgzenie niezalezne od orien-
tacji polaryzatora tylko wtedy, gdy jest nie spolaryzowane. Jezeli
jednak docierajace $wiatto jest catkowicie spolaryzowane, jego na-
tezenie / po przejéciu przez polaryzator bedzie funkcja orientacji po-
laryzatora i przy jego obrocie bedzie si¢ zmienia¢ od Jmgx do 0.
W praktyce promieniowanie wielu obiektéw astronomicznych jest
czesciowo spolaryzowane i w czasie obserwacji polarymetrycznych
astronomowie wyznaczaja jak gdyby procentowy udziat promie-
niowania spolaryzowanego w promieniowaniu catkowitym, czyli
stopien polaryzacji. Promieniowanie Ksigzyca, planet, komet i nie-
ktorych mgtawic jest czgSciowo spolaryzowane na skutek odbija-
nia $wiatta przez te obiekty. Obserwowang czgsciowa polaryzacje
gwiazd interpretuje si¢ gtownie jako wplyw osrodka miedzygwia-
zdowego 1 otrzymuje stad bardzo interesujace informacje o jego
fizyce, w szczegodlnosci o polach magnetycznych w Galaktyce, ale
ostatnio odkryto kilka gwiazd, ktoérych promieniowanie, wycho-
dzac z gwiazdy, juz jest czeSciowo spolaryzowane.

ODBICIE, ZALAMANIE, UGIECIE
I INTERFERENCJA FAL

Jezeli fala elektromagnetyczna rozchodzaca si¢ w pewnym osrod-
ku lub prézni natrafia na inny osrodek, zostaje czgsciowo lub cal-
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kowicie odbita od powierzchni oddzielajacej te osrodki; czes¢ od-
bita nie przechodzi do drugiego osrodka, lecz wraca do osrodka
pierwszego. Promien padajacy i odbity leza w jednej plaszczyznie
z prostopadla do powierzchni rozgraniczajacej i tworza z ta pro-
stopadla (normalna) réowne katy. To jest znane ogdlnie prawo
odbicia. Stosuje si¢ ono do powierzchni gladkich. Jezeli po-
wierzchnia oddzielajaca dwa o$rodki jest chropowata, nast¢puje
odbicie w réznych kierunkach, czyli rozproszenie promieniowania.
Miara gladko$ci powierzchni jest stosunek nierownosci powierzchni
do dlugosci fali: gdy nieréwnosci sa znacznie mniejsze od dlugosci
fali, powierzchnia odbija te fale jak lustro, gdy natomiast sa one
porownywalne z dlugo$cia fali, powierzchnia je rozprasza. Dla fal
widzialnych trzeba szlifowaé lustra z dokladnoscia powierzchni
do kilku milimikronéw, natomiast dla metrowych fal radiowych
dobrym lustrem bedzie juz siatka druciana o kilkucentymetro-
wych rozmiarach oczek, czyli powierzchnia o kilkucentymetro-
wych nieréwnos$ciach.

odbicie promienia $wiatla

A jak zachowuje si¢ promieniowanie przechodzace do drugiego
osrodka? Promieniowanie to zmienia kierunek, méwimy, zatamuje
sic. Promien padajacy i zalamany leza w jednej plaszczyznie
z normalng do powierzchni rozgraniczajacej os$rodki, a katy pa-
dania a i zalamania B speniaja rownanie



n nazywa si¢ wspétczynnikiem zalamania i jest rowne stosunko-
wi predkosci rozchodzenia si¢ fali w dwoch osrodkach

Predkos¢ rozchodzenia si¢ promieniowania, a wiec i wspotczynnik
zalamania, zalezy od rodzaju osrodka i dlugosci fali; w dielektry-
kach silniej (w kierunku do normalnej) zatamywane sa fale krot-
kie. W os$rodkach zjonizowanych (np. w ziemskiej jonosferze) fa-
le wchodzace do nich z prézni zatamuja si¢ od normalnej, i to
tym silniej, im dluzsza jest fala i wigksze stgzenie jonoéw. Zja-
wisko catkowitego wewngtrznego odbicia wykorzystujemy w prak-
tyce w ziemskiej radiofonii, korzystajac z odbi¢ fal radiowych od
dolnej jonosfery. Zjawisko zatamania si¢ promienia $wietlnego
wyzyskiwane jest do skupiania réwnoleglej wiazki §wiatta dzieki
zastosowaniu soczewek o specjalnie dobranym ksztalcie, wyko-
nanych ze' szkla o odpowiednim wspoétczynniku zalamania. Dzig-
ki zalezno$ci wspodlczynnika zatamania od dlugosci fali mozliwe
jest rozszczepienie $wiatta na poszczegdlne barwy, na przyklad
za pomoca pryzmatu — dzigki tej zaleznosci mozliwe jest uzyski-
wanie widma promieniowania elektromagnetycznego.

Zjawisko odbicia fali elektromagnetycznej stuzy do otrzymywa-
nia obrazéw obserwowanych obiektéw przez nadanie odpowied-
nio dobranych ksztaltéw lustrom teleskopéw astronomicznych i ra-
dioteleskopow.

Ugigcie $wiatla jest ciekawym zjawiskiem, wykorzystywanym
w wielu urzadzeniach. Jest ono typowym nastgpstwem falowej na-
tury $wiatlta. W o$rodku jednorodnym, na przyklad w prozni,
promieniowanie rozchodzi si¢ prostoliniowo. Jezeli zdotamy wy-
tworzy¢ wigzke promieni roéwnolegltych, pozostana one rownole-
gle. Jezeli jednak na drodze takiej wiazki ustawimy jaka$ prze-
szkodg, to promienie padajace na jej brzeg ugna sig¢, to znaczy
zmienia si¢ na wiazki rozbiezne.

Jezeli doprowadzimy do spotkania dwu fal o tej samej czgsto-
tliwosci, pochodzacych z tego samego zrédla promieniowania,
wowczas nastapi zjawisko interferencji. Fale beda si¢ wzmacnialy,
jezeli s3 w jednakowej fazie, to znaczy jezeli drgania ich pdl elek-
trycznych sa zgodne, ostabialy — jezeli fazy sa przeciwne. Szcze-
golny wypadek potaczenia ugigcia i interferencji zachodzi przy
przechodzeniu wiazek przez otwory. W wyniku zlozenia si¢ tych
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dwu zjawisk dla promieni biegnacych od réznych punktow otwo-
ru, obraz otworu jest utworzony ze wspotsrodkowych jasnych
i ciemnych pasm. Katowa S§rednica pierwszego minimum a jest
dana przez zwiazek

) X
sina = —

D

gdzie X jest dlugoscia fali, a D S$rednica lub szerokoscia otworu.
W miar¢ wzrostu S$rednicy otworu (np. obiektywu teleskopu)
srednica krazka interferencyjnego maleje, czyli tym samym wzra-
sta zdolno$¢ rozdzielcza przyrzadu.

Obraz interferencyjny otrzymamy roéwniez, powtarzajac doswiad-
czenie Younga, w ktorym wiazki rownoleglte, na przyklad swiatta
biegnacego z jednego zrodia, rzucamy na dwie waskie rownolegte
szczeliny. Szczeliny te pelnia nastgpnie role dwu zrédet $wiatta
o stalej w czasie roznicy faz. Na osi obu tych szczelin nastapi
50 wzmocnienie obu fal, poniewaz kazdy punkt osi jest jednakowo



oddalony od obu szczelin. Po obu stronach osi w miejscach, gdzie
spotykaja si¢ fale o roznicy drog (faz) itp., wy-

stepuja ciemne pasy (wygaszenia fali), przedzielone kolejnymi
wzmocnieniami (pasmami jasnymi) dla réznicy drég, réwnych
0, X, 2X, itd.

Zjawisko interferencji jest wykorzystywane w zakresie fal §wietl-
nych, na przyktad do pomiaru $rednic gwiazdowych przy pomo-
cy interferometru Michelsona, a wspodtczesna radioastronomia ba-
da subtelne struktury najodleglejszych nawet radiozrédet przy po-
mocy interferometréw radiowych.



WSPOLCZESNE INSTRUMENTY
ASTRONOMICZNE

dy w 1609 r. Galileusz po raz pierwszy skierowal na niebo
zbudowany przez siebie malenki teleskop, astronomia otrzymata
przyrzad niezwykle rozszerzajacy jej mozliwosci obserwacyjne.
I natychmiast posypaty si¢ odkrycia, ktére w zasadniczy sposob
zmienity Owczesny obraz Wszech§wiata. Sam Galileusz odkryt
w ciggu niespetna roku gory i kratery na Ksiezycu, fazy Wenus,
satelity Jowisza, pierscien Saturna, plamy na Stoncu i natur¢ Dro-
gi Mlecznej. Dostarczyt takze bardzo brakujacych Kopernikowi
dowodéw stusznosci jego heliocentrycznej koncepcji uktadu pla-
netarnego. Ostatnio jesteSmy $wiadkami stosowania w astronomii
nowych narzedzi obserwacyjnych, jakimi sa techniki radiowe i son-
dy kosmiczne. Zaréwno radioastronomia, jak i astronautyka do-
starczaja nam nowych, coraz bardziej rewelacyjnych danych o ota-
czajacym nas $wiecie, wykorzystujac nowe zdobycze techniki i nie-
osiggalne uprzednio promieniowania. I jest jaka$§ naturalng re-
gularnoscia, ze zastosowanie w astronomii nowo poznawanych
praw promieniowania, metod matematycznych czy nowych osiag-
ni¢¢ technicznych powodowato lawing nowych, czgsto fundamen-
talnych odkry¢. Niektore z tych ,technik” zrodzily si¢ wylacznie
z potrzeb astronomii. Tak byto z trygonometria, rachunkiem r6z-
niczkowym, technikami odbioru stabych sygnatéow $wietlnych i ra-
diowych itp. Inne stanowig po prostu rozwdj metod badawczych
fizyki lub jej zdobycze. Ponizej pragniemy przedstawic¢ czytelni-
kowi podstawowe instrumenty wspolczesnego astronoma.
Celem wspolczesnych obserwacji astronomicznych jest zarejestro-
wanie, z mozliwie najwieksza dokladnoscia, aktualnych wartosci
parametrow, charakteryzujacych jedna lub kilka cech promienio-
wania badanego obiektu astronomicznego. Zadania tego nie da
si¢ wykona¢ przy pomocy jednego uniwersalnego narzedzia obser-
wacyjnego. Wregcz przeciwnie, musimy stosowaé przyrzady do-
pasowane do réznych typdéw obiektow astronomicznych, mierzo-
nych parametréw promieniowania i widmowego zakresu obser-

52 wacii.



26. Obserwatorium w Piwnicach kolo Tournia

Strumien promieniowania dochodzacy do nas od dalekich gwiazd
i galaktyk jest zbyt slaby, aby go mierzy¢ bezposrednio dostgpny-
mi obecnie odbiornikami promieniowania i analizowaé aparatura
spektralng. Dlatego dla dokonania analizy i pomiaréw promienio-
wania stabych obiektéw kosmicznych potrzebne jest urzadzenie
wzmacniajace odbierane promieniowanie tych obiektow. Takim
urzadzeniem jest teleskop. Tworzy on obraz rzeczywisty badanego

27. Obserwatorium Licka na Mount Hamilton (Kalifornia)



obiektu w swym ognisku i koncentruje strumien energii promieni-
stej, padajacy na obiektyw na malej powierzchni obrazu. Obraz
ten musi by¢ wiernym odwzorowaniem badanego obiektu oraz
mie¢ odpowiednig wielkos¢ i jasnosc.

Teleskopy sa zazwyczaj umieszczane w miejscach odlegltych od
pylow i $wiatet wielkich miast, mozliwie w goérach, aby wyjs¢ nie-
co z najnizszych, a wigc najgestszych warstw ziemskiej atmosfe-
ry, a przede wszystkim tam, gdzie duzo jest bezchmurnych nocy.
Dla ochrony od wplywoéw warunkéw meteorologicznych obudo-
wuje si¢ je budynkami zwienczonymi obrotowymi kopulami z ot-
wierang szczeling, przez ktora kieruje si¢ teleskop na niebo. Oczy-
wiscie budynki te nie sa ogrzewane w zimie i panuje w nich taka
temperatura, jaka jest w nocy na zewnatrz budynku.



REFRAKTORY I REFLEKTORY

Wlasnos’c’ zalamywania si¢ $wiatla przy przechodzeniu przez
osrodki o réznej gestosdci jest wykorzystywana w teleskopach zwa-
nych refraktorami. Obiektywem takiego teleskopu jest soczewka-
wypukta lub zespdt soczewek. Obraz utworzony przez obiektyw
refraktora moze by¢ ogladany przy pomocy lupy (okularu), albo
tez mozemy go fotografowac, wstawiajac w plaszczyznie ognisko-
wej obiektywu klisze fotograficzna. W pierwszym wypadku po-
wiemy, ze mamy do czynienia z luneta, a w drugim z astrogra-
fem. Obiektyw astrografu jest zazwyczaj bardziej zlozony niz

obiektyw lunety.

28. Uklad optyczny lunety Keplera; F - ognisko

Znamy dwa typy lunet: lunet¢ Galileusza i lunet¢ Keplera. W obu
wypadkach obiektywami sa soczewki wypukle, a réznice wyste-
puja w budowie okularu. W lunecie Galileusza role okularu petni
soczewka wklgsta, rozpraszajaca, umieszczona przed ogniskiem
obiektywu. Obraz ogladany przy pomocy takiej lunety nazywa si¢
W optyce obrazem pozornym. Dzisiejszym zastosowaniem tego ty-
pu lunety s3 lornetki teatralne.

W lunecie Keplera role okularu pelni soczewka wypuktla, zbiera-
jaca, umieszczona za ogniskiem obiektywu. Ten uktad optyczny
jest dzisiaj podstawowa cze$cia wielu przyrzadow astronomicz-
nych i geodezyjnych.

Zjawisko odbijania si¢ §wiatta (i w ogdle promieniowania) jest
wykorzystane w teleskopach zwanych reflektorami. Poniewaz kat
padania promieniowania réwna si¢ katowi odbicia, promieniowa-
nie padajace na zwierciadlo plaskie bedzie nadal po odbiciu sig
promieniowaniem réwnoleglym. Jezeli natomiast zwierciadto nie
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29. Najwigkszy na S$wiecie refraktor o S$rednicy soczewki 102 cm (Obserwatorium
Yerkes, Chicago)

bedzie plaskie, to w réznych miejscach tego zwierciadta promie-
niowanie begdzie padalo pod réznymi katami i po odbiciu wiazka
réwnolegla zamieni si¢ na wigzke promieni nieréwnolegtych. Przez
56 dobér ksztattu zwierciadta mozemy te rownolegla wiazke sprowa-



dzi¢ do przecigcia si¢ w jednym punkcie, czyli zogniskowa¢. Ta-
kim zwierciadtem jest zwierciadto wkleste o powierzchni majacej
ksztalt paraboloidy obrotowej, ustawionej swa osig rownolegle do
kierunku promieniowania.

30. Podstawowe systemy optyczne reflektora
Fi - ognisko pierwotne (glowne), F2 - ognisko Newtona, F3 - ognisko Cas-

segraina

Jak widzimy na rysunku 30, obraz, ktéry powstaje w teleskopie
o takim obiektywie, znajduje si¢ przed obiektywem. Umieszczenie
w takim ognisku przyrzadow odbierajacych lub analizujacych
otrzymany obraz (np. oka obserwatora) zasltanialoby znaczng
cze$¢ zwierciadla i w duzym stopniu niweczytoby zysk plynacy
z uzycia teleskopu, zmniejszajac ilos¢ padajacego na obiektyw
promieniowania. Nie zawsze tez obstuga przyrzadéw pomiaro-
wych umieszczonych wewnatrz tubusa teleskopu bytaby tatwa
i wygodna. Dlatego przed ogniskiem zwanym glownym albo pier-
wotnym umieszcza si¢ dodatkowe lustra, wyprowadzajace sku-
piang wigzke poza tubus teleskopu. Stosuje si¢ badz lustra pta-
skie, kierujace promieniowanie w bok i nie zmieniajace ognisko-
wej teleskopu, badz lustra wypukle, kierujace promieniowanie
wstecz, z powrotem w kierunku do lustra glownego, znacznie
zmieniajace pierwotng ogniskowa teleskopu. W pierwszym przy-
padku umieszcza si¢ przed ogniskiem male zwierciadlo plaskie
pod katem 45° do osi optycznej teleskopu. Jest to tak zwany
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teleskop Newtona. W drugim przypadku najczgéciej stosuje sig
rozwigzanie zaproponowane przez Cassegraina, polegajace na
zastosowaniu lustra gldwnego z matym otworem w S$rodku i wy-
puktego zwierciadta hiperboloidalnego, umieszczonego przed og-
niskiem gltéwnym. Otrzymuje si¢ w ten sposob teleskop Casse-
graina, w ktorym ognisko znajduje si¢ za lustrem glownym. Jest
to bardzo wygodny system optyczny, pozwalajacy na umocowa-
nie pod lustrem gléwnym sredniej wielkosci przyrzadéw pomoc-
niczych do odbioru i analizy otrzymywanego obrazu ciat nie-
bieskich. Czasami moze nam zaleze¢ na wyprowadzeniu ogniska
teleskopu gdzie§ do pobliskiego, np. znajdujacego si¢ w podzie-
miach teleskopu, laboratorium z bardzo duzymi i cigzkimi, wy-
magajacymi stalych warunkow temperatury przyrzadami analizu-
jacymi. Wtedy przy pomocy bardziej wypuktego zwierciadla wtor-
nego znacznie wydluzamy pierwotna ogniskowa teleskopu i przy
pomocy kilku (zazwyczaj dwoch) luster plaskich, poprzez osie
montazu mechanicznego teleskopu, kierujemy wigzke $wiatta do
tak zwanego ogniska tamanego (.coudé).

31. Bieg $wiatla w duzych reflektorach pracujacych w ognisku coudé

Reflektory shuza obecnie najczgsciej jako olbrzymie kolektory §wia-

tla — urzadzenia zbierajace promieniowanie z duzych powierzch-

ni i kierujace je do przyrzadow pomiarowych i analizujacych,

najczgsciej duzych spektrografow znajdujacych si¢ w ogniskach
58 coudé.



32. 72-calowy teleskop obserwatorium Perkinsa wc Flagstaff (Arizona) z fotometrem
fotoelektrycznym w ognisku Cassegraina



PODSTAWOWE PARAMETRY TELESKOPOW

P odstawowymi parametrami obiektywow sa $rednica D i ogni-
skowa, czyli odleglo$¢ ogniska od obiektywu F. W wypadku oku-
laréw wielkosci te oznaczamy matymi literami d i f.

POWIEKSZENIE

Powigkszeniem teleskopu nazywamy stosunek ogniskowej obiek-
tywu do ogniskowej okularu:

/

Zmieniajac okular, mozemy zmienia¢ powigkszenie danego tele-
skopu i dobiera¢ je odpowiednio do rodzaju obserwowanego obiek-
tu i celu obserwacji.

Ze wzrostem powigkszenia dostrzegamy nie tylko wigcej szczego-
16w w obserwowanym obiekcie niebieskim, ale réwniez w podob-
nym stopniu powigkszamy wszystkie niejednorodnos$ci, jakie sa
powodowane przez znajdujaca si¢ migdzy nami a obserwowanym
obiektem atmosfere ziemska. Wychodza na jaw tez rozne bledy
uzywanej przez nas optyki. Z tych powodéw nie mozemy zwigk-
sza¢ w nieskonczono$¢ uzytecznych powigkszen lunet, nawet przy
zwigkszaniu $rednic obiektywow. Granicznym powickszeniem jest
powigkszenie 600-krotne. Wskutek drgan powietrza ziemskiej
atmosfery obraz gwiazdy przy powigkszeniach wigkszych od 600
razy jest zawsze rozmyta i drgajaca plamka, bez wzgledu na s$red-
nic¢ teleskopu.

ZDOLNOSC ROZDZIELCZA

Bardzo wazna cecha teleskopu jest jego zdolno$¢ rozdzielcza,
60 czyli najmniejsza odlegto$¢ katowa szczegétow, ktore mozna wy-



raznie odr6zni¢ w obserwowanym obrazie utworzonym przez te-
leskop. Punktowy przedmiot nie jest w zasadzie nigdy odtworzony
w postaci punktowego obrazu, ale zawsze jest mniejsza lub wigk-
sza plamka. Pochodzi to stad, ze przy przechodzeniu promienio-
wania przez obiektyw teleskopu zachodzi zjawisko ugigcia $wiatta
na oprawie obiektywu i interferencja wigzek promieni §wiatta do-
chodzacych z réznych punktow obiektywu. Wskutek tego gwiazda
ogladana przez teleskop w powigkszeniu wigkszym od optymal-
nego widoczna jest jako jasny krazek otoczony pierscieniami o co-
raz mniejszej jasnosci. Promien tego Srodkowego krazka, w kto-

rym skupia si¢ okoto 84 procent promieniowania gwiazdy, jest
odwrotnie proporcjonalny do $rednicy teleskopu i wyraza sig
wzorem:

X

0=122—

D
gdzie o jest promieniem krazka dyfrakcyjnego w radianach }
X — érednig dlugoscig fali $wiatla w przedziale widmowym,

w ktérym przeprowadzane sa obserwacje, a D — $rednica obiek-

Radian (rad) jest jednostka miary kata; | rad = 57° 17'4'
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tywu teleskopu. W dziedzinie $wiatta widzialnego, wyrazajac g.
w sekundach luku, a $rednice teleskopu w centymetrach, mozemy
napisac:

14"
e = 7

Liniowy promien krazka dyfrakcyjnego w ognisku teleskopu
o ogniskowej F' wyraza si¢ wzorem (w centymetrach):

F
i= 12X
D

co dla $wiatla widzialnego, przy obserwacjach okiem (najwigksza
czutos¢ oka przypada okoto X = 5500 A) przybiera postac:

r (wp,m) = 0,67 ----
D

Dwa obiekty, ktorych odleglos¢ katowa jest mniejsza od O, two-
rza obrazy zachodzace na siebie znaczng cz¢scig swych powierzchni
i przez to danym teleskopem nie jesteSmy w stanie ich rozdzieliC.
Dlatego méwimy, ze wielko$¢ Q okresla nam zdolnos¢ rozdzielcza
danego teleskopu.

Zdolno$¢ rozdzielcza oka jest rowna okoto | minucie tuku. Te-
leskop o srednicy 14 cm ma zdolno$¢ rozdzielcza okoto 1 sekundy
tuku, a teleskop 5-metrowy — 0",028. Jest to jednak idealna zdol-
no$¢ rozdzielcza. W praktyce jest ona znacznie gorsza, i to za-
rowno w wyniku ujemnego dzialania réznych wad optycznych
obicktywow, wad montazu teleskopu, jak i ziemskiej atmosfery.
Zblizamy si¢ do idealnej warto$ci zdolnoSci rozdzielczej w wy-
padku bardzo dokladnego wyregulowania czgsci optycznych i bar-
dzo malej scyntylacji * atmosfery. W wysokogorskich obserwato-
riach scyntylacja moze wynosi¢ znacznie ponizej | sekundy tuku,
utrzymujac si¢ przez dluzsze okresy czasu, na przyklad w obser-
watoriach w Chile okoto V«". Na nizinach $rednia scyntylacja wy-
nosi okolo 2—4", co oczywiscie uniemozliwia pelne wykorzysta-

* Scyntylacja - szybkie zmiany potozen jasnosci i barw gwiazd (migota-
62 nie), wywotlane nieregularnymi ruchami atmosfery ziemskiej.



34. S5-metrowy teleskop Hale’a na Mount Palomar

nie zdolnosci rozdzielczych ziemskich teleskopow. Przeszkody tej

pozbawione obserwacje wykonywane teleskopami umieszczo-
nymi na orbitach okotoziemskich. Nie be¢da tez jej mialy przyszie
obserwatoria na powierzchni Ksig¢zyca.



SKALA TELESKOPU

W wielu wypadkach, glownie jesli chodzi o teleskopy fotograficz-
ne, interesuje nas wielko$¢ utworzonego na kliszy obrazu obserwo-
wanego obiektu. Dla przedmiotu punktowego, na przyklad dla
gwiazdy, obraz dany przez obiektyw jest zblizony do punktu i nie
mozemy moéwi¢ o wielkosci obrazu. Natomiast obiekty rozciagte,
takie jak Slonce, Ksi¢zyc czy planety sa widoczne z Ziemi pod
okreslonym katem a. W plaszczyznie ogniskowej obiektywu two-
rzy si¢ ich obraz o wielkosci /, ktéra dana jest przez zwiazek

/= Ftga

Dla matych katow «> tga bedzie w przyblizeniu réwny

w minutach luku — —— | a w sekundach — -——--—--—- .
3438 206265

Jakie bylyby liniowe wymiary obrazu Slonca, sfotografowanego
przy pomocy uzywanego w naszych przyktadach teleskopu

35. Objasnienie skali telesk

(F = 3000 mm)? Katowa $rednica tarczy Stonca jest réwna okoto
30 minut tuku, wobec tego w ognisku naszego teleskopu jego ob-
raz bedzie miat $rednicg:

30

/= 3000 mm * = 3000 mm. 0,009 = 27 mm
64 3438



Dla pol gwiazdowych interesuje nas skala danego astrografu,
czyli ilos¢ sekund luku na | mm kliszy. Skala obrazu tworzonego
przez obiektyw o ogniskowej 344 cm wynosi | minut¢ luku na

36. Schemat astrografu

I mm (I' = | mm). Kamery z takimi ogniskowymi, czyli astro-
grafy normalne, zostaly specjalnie zbudowane w celu sporzadzania
fotograficznych atlasow nieba.

SWIATLOSILA

D
Stosunek $rednicy obiektywu do jego ogniskowej ---- nazywamy
F

Swiatlosita obiektywu. Im wigksza $wiatlosila obiektywu, tym
w krotszym czasie fotografujac, mozemy uzyska¢ obrazy stabszych
obiektow.

Swiattosily refraktoréw zawarte sa w granicach od 1 : 20 do 1 : 10,
natomiast astrografy maja na ogo6l $wiattosity od 1:10 do 1: 5.
Najwigkszy refraktor $wiata, znajdujacy si¢ w Obserwatorium
Yerkes w Chicago, ma $rednicg 102 cm, a ogniskowa okoto 19 m.
Jego $wiatlosita jest wige 1 : 19.

W wypadku instrumentéw przeznaczonych do obserwacji bardzo
jasnych obiektéw, na przyklad Stonca, mozemy sobie pozwoli¢ na
uzywanie teleskopow o jeszcze mniejszych $wiatlosilach. Typowe
instrumenty do obserwacji Stofica majg S$wiattosity od 1 :30 do
1:50 a nawet | : 100. Dluga ogniskowa tych instrumentéw jest
w tym wypadku szczegoélnie korzystna, bo pozwala na uzyskanie
obrazu Stonca o duzych liniowych rozmiarach.

Reflektory paraboliczne maja lustra gléwne o $wiatlosilach okoto
1:3 — 1:5, natomiast w swych systemach optycznych Casse-
graina siggaja $Swiatlosit rzedu 1: 15, a w coudé 1 : 30. Ostatnio
budowane duze teleskopy w systemie Cassegraina osiggaja $wiatto-
sity okoto 1:8 — 1:9, ale ich lustra nie majg powierzchni od-
powiednio paraboloidalnej i hiperboloidalnej, jak w klasycznych
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YL Sk teleskopy wiez na Mount Wilson (Kalifornia)

reflektorach, lecz oba maja powierzchni¢ hiperboloidalng. Taki
uktad optyczny nazywa si¢ Ritchey-Chretiena. Teleskopy tego ro-
dzaju odtwarzaja poprawnie wigksze pole widzenia niz teleskopy
66 paraboliczne. Najwickszym obecnie czynnym teleskopem tego typu



jest uruchomiony w 1969 r. 272 cm teleskop Obserwatorium
McDonalda w Teksasie w USA.

W wielu rodzajach badan astrofizycznych, szczegélnie przy ob-
serwacji fotograficznej obiektow stabo $§wiecacych, jak komety
i mglawice, potrzebna jest jak najwigksza $wiatlosita astrografow.
Obrazy tych obiektow maja bowiem jasno$¢ proporcjonalna do
kwadratu $wiatlosity. A wigc w ognisku astrografu o $wiatlosile
1 : 1 klisza zaczerni si¢ 100 razy szybciej niz w ognisku astrografu
o $wiattosile 1 : 10.



WADY OPTYKI TELESKOPOW

Zatamanie promieniowania jest zalezne od dtugosci fali i z tego

powodu proste soczewki nie mogi skupi¢ promieni réznych barw
w jednym ognisku. Jest to tak zwana aberracja chromatyczna so-
czewki. Drugi z podstawowych wad jest ogniskowanie si¢ pro-
mieni $wietlnych w roéznych punktach na osi optycznej w zalez-
nosci od tego, w jakiej od niej odleglosci przechodzily one przez
soczewke. Jest to aberracja sferyczna. Jedynym znanym dawniej
sposobem usuni¢cia tych wad byto zwigkszenie ogniskowej teles-
kopu. Szczegélnie w XVII w. powstawaty z tego powodu telesko-

38. Wielki teleskop Heweli na przedpolach Gdanska, 1660 r.




py olbrzymy o dhugosci kilkudziesigciu metrow, co przy oOwcze-
snym stanie techniki, nie gwarantujacej stabilno$ci mechanicznej
takich uktadow, dawato efekt wrecz przeciwny. Najwigkszy
w tych czasach teleskop, o dlugosci 49 m, zbudowat okoto
1660 r. gdanski astronom Jan Heweliusz (rys. 38).

W celu usunigcia, a przynajmniej znacznego zmniejszenia wpltywu
tych wad na jako$¢ obrazow, stosowane sa od potowy XVIII w.
w refraktorach jako obiektywy zespoly soczewek, wykonanych
z roznych gatunkow szkla o odpowiednio dobranych wspolczyn-
nikach zatamania i ksztalcie powierzchni. Stad obiektywy refrakto-
row s3 bardzo kosztowne, a przy tym traci si¢ w nich duzo $wiatta
przez odbicia od wielu powierzchni i przez pochtanianie w sto-
sunkowo grubej masie szkla. Ponadto w praktyce nigdy nie osia-
gamy calkowitego usunigcia aberracji chromatycznej dla calego
na przyklad widma widzialnego. Dlatego duza popularnos¢ uzy-
skaty reflektory, ktore tych wad nie posiadaja. Specjalne wymaga-
nia stawia si¢ przy tym materialowi stuzacemu do wyrobu so-
czewki, mniejsze natomiast temu, z ktérego powstaje lustro.

39. Bledy optyczne prostych soczewek:
a — aberracja sferyczna, b - aberracja chromatyczna; FF - ognisko promieni prze-

chodzacych przez brzegowe partie soczewki, F — ognisko promieni przechodza-
cych przez partie centralne, F - ognisko promieni niebieskich, '~ - ognisko

promieni czerwonych
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Bledy aberracji chromatycznej i sferycznej dziataj» tylko na osi
optycznej teleskopu. Gdy oddalamy si¢ od osi, zaczynaj» gra¢ rolg
inne bledy, takie jak astygmatyzm, koma, i dystorsja obrazu, ktore
W znacznym stopniu ograniczaj» uzyteczne pole obserwacji. Tymi
btedami obarczone s» zaréwno reflektory, jak i refraktory, i bledy
te z wyjatkiem dystorsji uwidaczniaj» si¢ tym silniej, im wigksza
jest Swiatltosita teleskopu. Z tego powodu reflektory paraboloi-
dalne uzywane s» praktycznie tylko do obserwacji na osi teleskopu,
a wigc pojedynczych gwiazd, a w refraktorach stosuje si¢ bardzo
ztozone obiektywy dla uzyskania dobrego odwzorowania pol
o niewielkich $rednicach i przy stosunkowo matych $wiatlositach,
a wigc dlugich czasach ekspozycji fotograficznych.



TELESKOPY SCHMIDTA

W wielu wypadkach astronom musi wykonywaé jednoczesne
obserwacje na duzym obszarze nieba, i to obiektow o stabej ja-
snosci powierzchniowej. Uktad optyczny teleskopu, ktory by spro-
stal temu zadaniu, musi wigc by¢ uwolniony od aberracji poza-
osiowych i musi by¢ dostatecznie $wiatlosilny. Warunki te spelnia
teleskop Schmidta, ktory jest kombinacja lustra i soczewki. Wolne
od aberracji pozaosiowych jest lustro sferyczne, ktore nie ma zad-
nej wyrdznionej osi. Jak kazde lustro, nie bedzie tez ono mialo
aberracji chromatycznej. Bedzie natomiast obarczone aberracja
sferyczna, tylko bowiem lustro paraboloidalne jej nie posiada.
Dlatego w systemie Schmidta w $rodku krzywizny lustra umie-
szcza si¢ cienka soczewke, tak zwang plyte korekcyjna, o tak do-
branym ksztalcie, aby usuwata aberracj¢ sferyczna zwierciadla.
Teleskopy takie stosowane sa obecnie szeroko do fotografowania
wigkszych obszarow nieba. Praktycznie realizuje si¢ teleskopy tego
typu o $wiatlositach rzedu 1:2,5 — 1:3 i polu widzenia rzgdu
5—6°. Najwickszy na $wiecie teleskop tego rodzaju znajduje sig
w obserwatorium w Tautenburgu w NRD i ma $rednice lustra
2 m, a $rednic¢ ptyty korekcyjnej 137 cm. W Polsce najwigkszy
teleskop, znajdujacy si¢ w obserwatorium astronomicznym Uni-
wersytetu Mikotaja Kopernika w Piwnicach pod Toruniem, tez
jest tego typu. Jego lustro ma S$rednice 90 cm, plyta korekcyjna
60 cm, a Swiattosita 1:3.

W powszechnym uzyciu, na przyklad jako kamery do spektrogra-
fow, sa kamery Schmidta o $wiattositach 1 : 1, a nawet 1:0,5,
obejmujace pola o $rednicy 15—20°.

Innym typem kamer o duzej $wiatlosile i duzym polu widzenia
sg teleskopy Maksutowa. Podobnie jak w teleskopie Schmidta, ele-
mentem zbierajacym $wiatlo jest zwierciadto kuliste. Aberracja
sferyczna tego lustra jest kompensowana przez meniskowa plyte
szklang, stad ten typ teleskopu nazywa si¢ czgsto teleskopem me-
" niskowym. Obie powierzchnie menisku sa kuliste, co znakomicie
ulatwia jego wykonanie. Najwigksze realizowane $wiatlosity
W tym systemie s3 rzedu 1 : 1,5-
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ZWIERCIADLO

40. Przekrdj teleskopu Schmidta

Powierzchnia ogniskowa w tego typu teleskopach nie jest ptaska,
ale zakrzywiona, dlatego klisze fotograficzne trzeba tu umieszczac
w specjalnych kasetach.

Posrednim typem teleskopu migdzy teleskopem paraboloidalnym
a kamera Schmidta, i to zaréwno pod wzgledem wielkoSci uzy-
tecznego pola widzenia, jak i $wiatlosily, jest wspomniany juz te-
leskop typu Ritchey-Chretiena. Przy $wiatlosile | :8 uzyteczne
pole widzenia tych teleskopéw wynosi okoto Io lub nieco wigce;.
Teleskop 5-metrowy na Mount Palomar ma dobre ognisko tylko
dla pola o $rednicy okoto 3 minut tuku.



MONTAZE MECHANICZNE TELESKOPOW

vvbserwacje astronomiczne wymagaja mozliwosci skierowania te-
leskopu na dowolny punkt nieba nad horyzontem. Realizuje si¢
to przez obrot tubusa teleskopu wokét dwu wzajemnie prosto-
padlych osi. Istnieja dwa zasadnicze sposoby orientacji tych osi
w przestrzeni. Jeden sposob to skierowanie jednej z osi w kie-
runku dzialania sity cigzkosci. Druga o$§ bedzie wtedy lezala
w plaszczyznie horyzontu. Taki uktad osi nazywa si¢ uktadem ho-
ryzontalnym. W tym uktadzie obserwowal Kopernik i ten uktad
jest wykorzystany dzisiaj gtéwnie przy pomiarach kierunkow —
w instrumentach stuzacych do wyznaczania czasu, do wyznaczania
wspétrzednych gwiazd i wspohrzgdnych miejsca obserwacji. Ze
wzgledu na wielkg stateczno§¢ ukladu horyzontalnego, w takim
ukladzie jest zmontowany najwickszy na S$wiecie, 6-metrowy re-
flektor na Kaukazie oraz wigkszo$¢ duzych reflektorow radio-
astronomicznych.

Gdy chcemy, by obserwowany obiekt pozostal przez dluzszy czas
w polu widzenia, jak to ma miejsce na przyktad w obserwacjach
fotograficznych, uktad horyzontalny okazuje si¢ niewygodny.
Wynika to z ruchu obrotowego naszej planety, ktory nie dokonuje
sie przeciez ani wokot osi poziomej, ani osi pionowej. Nie mozna
wigc ruchu Ziemi kompensowaé ruchem teleskopu wokot zadnej
z tych osi, gdyz obserwowany obiekt z pola widzenia tak ustawio-
nego instrumenti! systematycznie ,,ucieka". Wyjsciem z tej sytua-
cji jest ustawienie jednej z osi obrotu teleskopu roéwnolegle do
osi obrotu Ziemi, czyli wzdluz osi biegunowej. Druga o$ bedzie
wtedy lezala w plaszczyznie rownika niebieskiego, a taki uktad
nazywac si¢ bedzie ukladem réwnikowym (ekwatorialnym) albo
paralaktycznym. W tym ukladzie sa zamontowane prawie wszy-
stkie teleskopy astrofizyczne. Dla skompensowania ruchu obroto-
wego Ziemi wystarcza w tym ukladzie powolny obrot teleskopu
wokot osi biegunowej w kierunku przeciwnym do obrotu naszej
planety. W ten sposob mozna bardzo dokladnie $ledzi¢ kazdy
obiekt niebieski.

Zaleznie od wielkosci teleskopu, jego masy i dlugosci tubusa sto-
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suje si¢ roézne typy montazu paralaktycznego. Do refraktorow
(charakteryzujacych si¢ stosunkowo matlg $wiatlosita, a wigc dtu-
gim tubusem) oraz do reflektorow o $rednicach do kilkudziesieciu
centymetrow stosuje si¢ tak zwany montaz niemiecki. W montazu
tym o$ biegunowa umocowana jest do podstawy jednym swym
koncem, a na drugim jej koncu znajduje si¢ prostopadia do niej
o$ deklinacyjna. Na jednym koncu osi deklinacyjnej umocowany
jest tubus teleskopu, a na drugim roéwnowazaca jego mas¢ tak
zwana przeciwwaga.
Dla teleskopoéw o wigkszej masie wzmacnia si¢ ten montaz przez
przedtuzenie osi biegunowej i wsparcie jej na podstawie réwniez
i z drugiej strony osi deklinacyjnej. Otrzymuje si¢ w ten sposob
montaz angielski, bardzo czgsto stosowany do wielkich reflekto-
réw. Zaleta tego montazu jest tatwy sposob prowadzenia promie-
niowania do ogniska coudé, a wada, ze o§ biegunowa jest obcia-
zona masa dwa razy wigksza niz masa teleskopu (teleskop i jego
przeciwwaga). Wyjsciem z tej niekorzystnej sytuacji jest rozwarcie
74 osi biegunowej i symetryczne umieszczenie w tym rozwarciu tu-



42. Uklad jarzmowy

44. Montaz widlowy



45. Model 6-metrowego teleskopu budowanego obecnie (1972) kolo gory Pastucho-
wa w Centralnym Kaukazie w ZSRR



busa teleskopu. Otrzymamy w ten sposob tzw. uktad jarzmowy
(patrz rys. 42). Do$¢ oryginalng wersja tego montazu jest montaz
teleskopu Hale’a na Mount Palomar. Od strony péinocnej jarzmo
tego S-metrowego teleskopu ma zamknigcie w ksztalcie konskiej
podkowy, przez co — w przeciwienstwie do klasycznego montazu
jarzmowego — rejony wokol bieguna poétnocnego tez sa dostgpne
do obserwacji. Gdy rezygnujemy z zamocowywania osi biegunowej
uktadu jarzmowego po obu stronach osi deklinacyjnej, uktad
jarzmowy przeradza si¢ nam w uklad widlowy — osig bieguno-
wa jest w nim jak gdyby trzonek widel, przez ktérych krance prze-
chodzi 0§ deklinacyjna. Uktad widlowy jest najbardziej zwartym
montazem teleskopu. W tym montazu zbudowany jest najwigkszy
polski teleskop i w nim buduje si¢ obecnie dwa teleskopy o 4-me-
trowej srednicy luster — dla obserwatorium na Kitt Peak w USA
i dla amerykanskiego obserwatorium w Chile. Montaz radzieckie-
go teleskopu 6-metrowego na Kaukazie tez jest widlowy, ale jego
widly, ze wzgledu na olbrzymia mas¢ tego teleskopu i wystepu-
jace przy tym gigcia, sg ustawione w ukladzie horyzontalnym (o$
widet w kierunku pionowym).



ODBIORNIKI PROMIENIOWANIA

OKO

Najbardziej doskonalym odbiornikiem promieniowania widzial-

nego jest oko ludzkie i ono tez stanowilo az do potowy ubieglego
wieku konieczny sktadnik kazdego astronomicznego przyrzadu.
Obraz rzeczywisty ogladanego przedmiotu jest tworzony na po-
wierzchni ogniskowej, czyli na dnie oka, przez bardzo zlozony
obiektyw, jakim jest Zrenica oka. Obiektyw ten moze w szerokich
granicach zmienia¢ swa ogniskowa, dajac ostre obrazy przedmio-
tow odlegtych od oka od 30 cm do nieskonczonosci, i moze zmie-
nia¢ swa srednice, zaleznie od padajacego strumienia energii, od
1 do 10 mm. Aparatem fotometrycznym jest siatkdwka, wyscie-
lajaca dno oka, a ztozona z reagujacych na stabe o$wietlenia pre-
cikow 1 odbierajacych silne o§wietlenia czopkow, oraz pewne ptyny
fotoczute. Te elementy przekazuja swe reakcje nerwom wzroko-
wym, a te dalej odpowiednim organom moézgowym, ktdére synte-
tyzuja zjawisko ,,widzenia”. Reakcja oka, podobnie jak wszystkie
reakcje organizmu ludzkiego na zewngtrzne podniety, jest zgodna
z prawem psychofizycznym Webera-Fechnera i odbierane wrazenie
jest proporcjonalne do logarytmu otrzymywanego o$wietlenia.
Wzgledna doktadno$¢ ocen fotometrycznych wynosi | procent.
Czopki 1 preciki reaguja lacznie na oS$wietlenie w granicach od
1 do 107, co przy zmiennosci $rednicy zrenicy oka w granicach
1 do 10 (zmiana powierzchni | : 100) daje zakres widzenia
w stosunku 1 do 10e. Odpowiada to zakresowi o$wietlen od ja-
snosci nocnego niecba do blasku Stonca. Niestety oko nie reaguje
jednakowo na wszystkie barwy. Najbardziej jest ono czule na
barwy zielonozotte (5100 A dla precikow, 5500 dla czopkéw),
a nastgpnie zarowno w kierunku fal krotszych, jak i dluzszych
jego czuto$¢ maleje. Fakt ten dla obu elementow $wiattoczutych
jest zobrazowany przez krzywa czutoéci oka, ktorej wykres widzi-
my na rysunku 46. Wynika z niej, ze oko ma inng nieco chroma-
tyczna czulos¢ dla gwiazd jasnych, a inng dla gwiazd slabych.
78 Z drugiej strony oko widzi tylko wtedy, gdy na nie pada promie-



46. Oko ludzkie i krzywe jego czulosci

niowanie, a nie potrafi np. sumowac padajacego na nie przez pe-
wien czas $wiatla. Ponadto... meczy sig, tak jak jego wlasciciel,
i ulega subiektywnym wplywom rdéznych stanéw psychicznych
wlasciciela, stad od dawna wystepujace tendencje zastapienia tego
odbiornika promieniowania jakim$§ innym, bardziej obiektywnym
odbiornikiem.

KLISZA FOTOGRAFICZNA

Odkrycie procesu fotograficznego i zastosowanie kliszy fotogra-
ficznej do obserwacji astronomicznych w drugiej potowie XIX w.
bylo nie mniejszym chyba krokiem naprzéd w rozwoju technik
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obserwacyjnych, jak odkrycie i zwrocenie na niebo pierwszego te-
leskopu. Podobnie jak wtedy posypala si¢ seria nowych, bardzo
waznych odkry¢ i okazja do rewizji dawnych danych. W foto-
grafii astronomia uzyskata tak bardzo upragniony obiektywny od-
biornik promieniowania, i to odbiornik majacy wiasciwos¢ kumu-
lowania energii przez okres naswietlania kliszy. Co wiecej, od tej
pory astronom nie potrzebowat juz wykonywaé ,calej pracy"”
w nocy przy teleskopie. W nocy uzyskiwatl dokument obrazujacy
stan interesujacego go obiektu lub obszaru nieba, a w dzien, wy-
poczgty, mogt bada¢ ten dokument i wyciaga¢ z niego wnioski.
Ponadto dokument ten modgt bada¢ wielokrotnie, i to w bardzo
duzych odstgpach czasu, i mogli go bada¢ réwniez i inni. Utat-
wialto to wszystko znacznie uzyskanie obiektywnych rezultatow.

Energia promienista w procesie fotograficznym wywotuje zmiany
natury chemicznej, ktére daja w efekcie tak zwane zaczernienie
kliszy. Zaczernienie to jest proporcjonalne do jej naswietlenia,
czyli iloczynu o$wietlenia i czasu. Jest to bardzo wazna wlasciwosé
kliszy, przez dostatecznie bowiem dlugi czas ekspozycji pozwala

Wzgledna czulosé¢ i
spektralny zakres czu-
losci emulsji fotogra-
ficznych

na uzyskanie zadowalajacych zaczernien dla obiektow bardzo sta-
bych. Dlatego mozliwe jest fotografowanie gwiazd i mglawic
znacznie stabszych od tych, ktére mozna zobaczy¢ przez teleskop.
Obloki gazu migdzygwiazdowego, stabe galaktyki i gromady ga-
laktyk zostaly odkryte wiasnie dzigki zastosowaniu fotografii i tej
jej wlasciwosci.

80 Klisza fotograficzna reaguje nie tylko na promieniowanie widzial-



ne. Czula jest ona i na niewidzialne promieniowania nadfioletowe
i moze by¢ uczulona na promieniowanie podczerwone, az do
12 000 A.

Niezbyt wygodna wlasnoscia kliszy fotograficznej jest, ze jej za-
czernienie jest proporcjonalne do wywolujacego je natgzenia
$wiatta tylko dla waskich stosunkéw natezen, mniejszych niz
1 : 100. Poza tym zwiazek migdzy tymi wielko$ciami nie jest linio-
wy w calym przedziale natgzen padajacego $wiatla. Przedstawia
go zamieszczona na rysunku 48, tak zwana charakterystyka kliszy.

48. Charakterystyka kliszy

Charakterystyka kliszy jest funkcja bardzo zalezng od warunkéw
(temperatury, wilgotnoéci) przechowywania kliszy, fotografowa-
nia i obrobki fotograficznej (temperatura wywolywacza i czas
wywolywania), i dlatego musi by¢ dla kazdego zdjecia, na pod-
stawie ktorego chcemy ocenia¢ stosunki nat¢zen promieniowania
poszczegdlnych sfotografowanych obiektow, wyznaczana oddziel-
nie. To czyni metody fotometrii fotograficznej bardzo pracochton-
nymi.

FOTOKOMORKI, FOTOPOWIELACZE, PRZETWORNIKI
OBRAZU

Energia promienista znacznie efektywniej niz w procesie fotogra-
ficznym jest wykorzystywana w zjawisku fotoelektrycznym ze-
wnetrznym. Zjawisko to polega na tym, ze padajace na po-
wierzchni¢ metaliczng lub pétprzewodnikowa $wiatlo powoduje
»wybicie” z tej powierzchni elektronéw. Liczba uwolnionych
elektronow zalezy w sposob liniowy w bardzo szerokim zakresie
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od natezenia padajacego $wiatla. Mierzac pltynacy w ten sposob
prad elektryczny miedzy o$wietlana plytka (do ktorej przyktada-
my potencjal ujemny), zwana katoda, a umieszczona przed nig
elektrodg dodatnia, czyli anoda, mamy miar¢ padajacego na ka-
tod¢ promieniowania. Najprostsza fotokomodrka i sposob jej za-

49. Najprostszy fotometr
fotoelektryczny

stosowania do pomiardéw ilosci padajacego na nig $wiatla sa po-
dane na rys. 49.

Jasno$ci mierzonych obiektéw astronomicznych, nawet w ogni-
skach duzych teleskopow, sa bardzo mate i dlatego prad powsta-
jacy w komorce fotoelektrycznej jest bardzo staby, praktycznie nie-
mozliwy do zmierzenia. Stad takie proste fotokomorki nie zna-
lazty szerszego zastosowania w pomiarach astronomicznych. Bar-
dzo szerokie natomiast zastosowanie astronomiczne znalazty foto-
powielacze (fotomnozniki), w ktorych strumien elektronow wy-
bity z katody jest milion razy lub wigcej uwielokrotniony przez
kolejne odbicia od elektrod posrednich, czyli dynod. Prad na wyj-
$ciu fotopowielacza musi tez jeszcze by¢ wzmocniony i dopiero
wtedy jest rejestrowany na potencjometrze samopiszacym lub przy

50. Fotopowiclacz



pomocy woltomierza cyfrowego zapisywany na tasmie dziurkowa-
nej, kartach perforowanych itp., przekazywanych elektronowej ma-
szynie cyfrowej do dalszej obrobki. Z innych zastosowan tego
urzadzenia wymienmy zdalne kierowanie przyrzadoéw, w wielu
wypadkach automatyzacje¢ obserwacji posunigta az do catkowitego
wyeliminowania obserwatora, na przyktad przy obserwacji przejs¢
gwiazd przez potudnik miejsca obserwacji. Czuto$¢ i doktadnosé
tej techniki obserwacyjnej znacznie przekraczaja osiggnigcia tech-
niki fotograficznej, totez jest ona coraz szerzej stosowana w astro-
nomii.

Bardzo wazna cecha efektu fotoelektrycznego jest to, ze mozna
budowac¢ katody czule na roézne zakresy widmowe, od dalekiego
nadfioletu do podczerwieni, wykorzystujac efekt zewnetrzny, a od
1,5 m wzwyz do wielu mikronéw, dla efektu fotoelektrycznego
wewngtrznego (fotoopory). Te diluzsze fale praktycznie nie sg
osiagalne metoda fotograficzna, poniewaz nie dysponujemy klisza-
mi czulymi na tak daleka podczerwien. Na dlugosci fali okoto
9000 A konczy si¢ praktycznie mozliwo§é obserwacji fotograficz-
nych (ze wzglgdu na minimalng czuto$¢ emulsji uczulanych na
dluzsze fale), a powyzej tej granicy wszystko, co dzisiaj wiemy
o promieniowaniu cial niebieskich, opiera si¢ na wykorzystaniu
zjawiska fotoelektrycznego. Jest to zreszta dziedzina astronomii,
ktora wlasnie obecnie bardzo intensywnie si¢ rozwija. Tymi me-
todami odkryto na przyktad bardzo zimne gwiazdy, otoczki py-
lowe wokoét gwiazd, uzyskano wiele ciekawych danych o przepty-
wie materii mi¢gdzy gwiazda a osrodkiem migdzygwiezdnym itp.

51. Elektronowy prze-
twornik obrazu

Od teleskopu optycznego wymagamy nie tylko tego, aby zebrat
okreslong ilo$¢ promieniowania, ale réwniez aby zachowal kie-
runki promieniowania tak, zeby utworzony przez niego obraz byt
wiernym odwzorowaniem obserwowanego obiektu. Mozliwe jest
tez zbudowanie takiego urzadzenia fotoelektrycznego, w ktéorym
uwolnione z fotokatody elektrony utworza obraz identyczny z tym,
ktéry wytworzony jest przez $wiatlo na powierzchni fotokatody. 83



84

To urzadzenie nazywa si¢ przetwornikiem elektronowo-optycznym
lub po prostu przetwornikiem obrazu (bo obraz optyczny prze-
twarza na obraz elektronowy). W plaszczyznie obrazu elektrono-
wego mozemy umiesci¢ klisze fotograficzng czula na elektrony
(czyli klisz¢ jadrowa) i na niej uzyskaé¢ zdjecie obserwowanego
obiektu. Mozemy tez obraz elektronowy rzuci¢ na ekran fosfory-
zujacy, na ktorym elektrony wywotlaja $wiecenie, zachowujace za-
réwno geometryczne, jak i fotometryczne cechy obrazu padajacego
na fotokatod¢. Ekran ten mozemy nastgpnie sfotografowaé, przy-
ktadajac do niego bezposrednio zwykla klisze fotograficzna, badz
uzywajac kamery fotograficzne;j.

Strumien elektronow w przetworniku obrazu mozna dodatkowo
jeszcze przyspieszac, a przez to zwigksza¢ ich energi¢ kinetyczna,
obrazu optycznego. I praktycznie, uzywajac przetwornika obrazu
Od tej energii elektronéw zalezy reakcja, jaka wywotuja one za-
rowno na kliszy jadrowej, jak 1 na ekranie fosforyzujacym.
W przy$pieszeniu elektronow mamy wigc metod¢ wzmacniania
w $wietle widzialnym, uzyskuje si¢ takie wzmocnienie, ze o czyn-
nik 100 mozna skroci¢ czas naswietlania zdjgcia. Zamiast 100 mi-
nut ekspozycji na bardzo czulej emulsji fotograficznej, wystarcza
| minuta na emulsji jadrowej, czyli 100 razy krocej. Jest to
réwnoznaczne z uzyciem teleskopu o powierzchni obiektywu 100
razy wigkszej, czyli 10 razy wigkszej Srednicy. A wigc teleskopem
o f$rednicy 50 cm z przetwornikiem obrazu, fotografujemy tak
samo dhugo, jak teleskopem 5-metrowym na zwyktych kliszach
astronomicznych. Co za fantastyczny zysk! Na razie ten zysk jest
jeszcze optacany bardzo wysokimi cenami przetwornikow, pewny-
mi stratami w zdolnosci rozdzielczej i trudno$ciami ich obstugi,
ale mimo to staja si¢ one coraz powszechniejsze.

Oproécz tego, ze przetworniki przetwarzaja obraz optyczny na elek-
tronowy, istnieje jeszcze jeden tytul usprawiedliwiajacy ich naz-
we. Otéz przetworniki obrazu przetwarza¢ moga jeden zakres
spektralny na drugi. I bardzo efektywne jest uzywanie przetwor-
nikéw do obserwacji promieniowania nadfioletowego i podczerwo-
nego. Stosujac fotokatode¢ czula, na przyklad na podczerwien,
mozemy na ekranie luminescencyjnym obserwowaé podczerwony
obraz interesujacego nas ciala niebieskiego po prostu okiem.
W tym zastosowaniu przetworniki znane s3 w wojsku jako nokto-
wizory — do obserwacji terenu w nocy. I to zastosowanie jest
najczesciej wykorzystywane w astronomii.



KAMERY TELEWIZYJNE

Siedzenie ladowania i pobytu astronautow na Ksi¢zycu, odkrycie
kraterowej natury powierzchni Marsa i realizacja innych ambit-
nych planow bezposredniego badania przestrzeni kosmicznej be-
dacej w zasiggu sztucznych satelitow Ziemi i sond migdzyplane-
tarnych, nie bylyby mozliwe bez uzycia kamer telewizyjnych. Tech-
niki telewizyjne znajduja tez coraz wigksze zastosowanie do obser-
wacji cial niebieskich z ziemskich obserwatoriow.

W kamerach telewizyjnych obraz jest wytwarzany na mozaice zlo-
zonej z wielkiej liczby kondensatorow. Odtwarzanie tego obrazu
dokonuje si¢ przez szybkie ,,zamiatanie" tej mozaiki wigzka elek-
tronéw. Wzdhuz kilkuset rzedow (linii), na ktére podzielony jest
obraz, wiazka elektronow przebiega kilkanascie razy na sekundg.
Takie odtwarzanie obrazu telewizyjnego jest mozliwe tylko wtedy,
gdy dysponujemy duza iloscia Swiatla, a zawodzi, gdy mamy
stabe oswietlenie. Dla rejestracji stabych oswietlen mozemy po-
zwoli¢ kondensatorkom odbierajacym obraz optyczny na dlugie

PRZETWORNIK - KAMERA
Ho e OBRAZU TELEWIZYJNA

52. Nowoczesny uklad przetwornika obrazu i kamery telewizyjnej

tadowanie si¢ i w odstgpach kilkuminutowych, a nawet kilkugo-
dzinnych raz, zamiast wielokrotnie, ,,wyswietli¢” je przy pomocy
jednokrotnego przebiegu strumienia elektronéw. Widzimy w tej
metodzie niezastapiong wilasnos¢ metody fotograficznej, czyli mo-
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zliwo§¢ gromadzenia $§wiatta w ciggu dlugiego czasu. Z drugiej
strony kamera telewizyjna ma bardzo cenng cechg¢ procesow foto-
elektrycznych, mianowicie liniowa zalezno§¢ migdzy uzyskiwanym
sygnalem a natgzeniem padajacego $wiatta. Cechy te czynig ka-
mer¢ telewizyjna bardzo cennym narz¢dziem pracy astronoma.

Ze znanych typow kamer telewizyjnych bezposrednio do celow
obserwacyjnych wykorzystuje si¢ superortikony. Widikony nato-
miast uzywane sa podobnie jak w telewizji przemystowej do $le-
dzenia na odleglo$¢ dzialania innych przyrzadow, odczytywania
ich wskazan czy tez automatycznego utrzymywania obrazu Stonca
na szczelinie spektrografu.

Ostatnio czgsto stosuje si¢ kombinacj¢ przetwornika obrazu, i to
kilkustopniowego, 1 kamery telewizyjnej. Obiektyw teleskopu sku-
pia wtedy $wiatto na katodzie przetwornika, po czym wytworzona
przez nie wigzka elektrondéw tworzy obraz na ekranie fosforyzu-
jacym, znajdujacym si¢ tuz przed obiektywem kamery telewizyj-
nej. Przypuszcza sig, ze w ten sposoéb mozliwe juz niedlugo bedzie
tak efektywne wykorzystanie dochodzacego do nas promieniowa-
nia gwiazd, ze kazdy niemal foton wpadajacy do obiektywu tele-
skopu bedzie dawal sygnal telewizyjny.

Odbiorniki promieniowania, ktére opisaliSmy powyzej, pracowac
moga w bardzo szerokim przedziale widma. Klisze fotograficzne
sa czule juz od fal rentgenowskich o dlugosciach kilku angstre-
méw az do prawie 12 000 A. Zjawisko fotoelektryczne jest nie-
zwykle uzyteczne, zwlaszcza w zakresie od bliskiej podczerwieni
az do fal o dlugosci kilku czy kilkunastu mikronéw. Dalej w kie-
runku fal dluzszych, poczawszy od fal milimetrowych, poshugu-
jemy si¢ technikami radiowymi. Ze wzgledu na szczegdlne miej-
sce tych technik we wspolczesnych badaniach astronomicznych po-
$wigcimy im specjalny rozdzial.



SPEKTROGRAFY 1 ANALIZA WIDMOWA

Zebrane w ogniskach teleskopéw promieniowanie mozemy anali-

zowa¢ w réznych przedziatach dlugosci fali, dobierajac odpo-
wiednie odbiorniki promieniowania. Gdy dodatkowo przed od-
biornik wstawimy filtr lub zespét filtrow przepuszczajacych okre-
$lone barwy, otrzymamy informacj¢ o promieniowaniu w poszcze-
gbélnych barwach. Jednak takie obserwacje nie wykorzystuja
wszystkich informacji, jakie niesie ze soba promien $wietlny. Pel-
niejszej jego analizy dokona¢ mozemy przy pomocy metod analizy
widmowej, czyli spektroskopii. Spektroskopia bada zaleznosci na-
tezenia $wiatla od dlugosci fali 1 wyznacza dlugosci fali obser-
wowanych linii widmowych absorpcyjnych i emisyjnych. Pozwala
bada¢ budowe fizyczng i sktad chemiczny cial niebieskich, analizo-
waé wlasnosci atomow i czastek znajdujacych si¢ w atmosferach
gwiazd, mglawicach i przestrzeni miedzygwiazdowej, sledzi¢ pro-
cesy fizyczne zachodzace w nieosiggalnych na ziemi ekstremalnych
warunkach tego wielkiego laboratorium fizycznego, jakim jest ota-
czajacy nas Kosmos. Bez przesady mozemy powiedzie¢, ze bez
analizy widmowej nie istniataby wspolczesna astrofizyka.

Podstawa spektroskopii jest rozktad integralnego $wiatta bialego
na jego barwne sktadowe. Dokonuje si¢ tego rozktadu przy pomo-
cy spektrografu, w ktorym wykorzystana jest zalezno$¢ wspot-

53. Pryzmatyczny spek-

trograf szczelinowy
1 - szczelina, 2 -
kolimator, 3 -
pryzmat, 4 — obiek-
tyw kamery, 5 -
obraz widma

czynnika zalamania $wiatla od diugosci fali badz tez zjawisko
dyfrakcji i1 interferencji. W pierwszym wypadku rozszczepienie
$wiatta nastgpuje w pryzmacie, w drugim na siatce dyfrakcyjne;j.
Siatk¢ dyfrakcyjna stanowi tu szereg rownoleglych i réwnoodda-
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lonych od siebie, ggstych (od 300 do 1200 na milimetrze) nacigé
na ptaskim zwierciadle.

Zaréwno pryzmat, jak i siatka dyfrakcyjna dla dobrej pracy
spektrografu wymagaja, aby padajaca na nie wigzka promienio-
wania byta wiazka rownolegla. Warunek ten jest realizowany
przez kolimator, to jest obiektyw, w ktdrego ognisku znajduje sig
szczelina wejSciowa spektrografu, stanowiaca prawie punktowe
zrodlo $wiatla rozszczepianego przez spektrograf. Gdy wiazka ta
ulegnie rozszczepieniu po przejsciu przez pryzmat lub odbiciu od
siatki, nalezy ja zogniskowaé. Uzy¢ do tego celu mozemy do-
wolnego obiektywu (najlepiej kamery Schmidta), w ktérego ogni-
sku umiescimy adekwatny odbiornik promieniowania. Otrzymany
obraz nazywamy widmem danego promieniowania i jest ono
w istocie ciggiem monochromatycznych obrazoéw szczeliny w ob-
serwowanym zakresie dlugosci fal. Im wezsza jest szczelina spek-
trografu i silniejsze rozszczepienie (dyspersja), tym ,.czystsze"
jest widmo, tym wigcej mozemy powiedzie¢ o promieniowaniu
w wezszych przedziatach dlugoscei fali.

KAMERY PRYZMATYCZNE - PRYZMAT OBIEKTYWOWY

Obserwatoria astronomiczne dysponuja, jak widzieliSmy, doskona-
tymi zaréwno pod wzgledem S$wiatlosity, jak i wielkosci pola
widzenia kamerami fotograficznymi. Z drugiej strony gwiazdy
stanowia prawie punktowe zrodla §wiatla, i to zrodla tak odlegle,
ze promieniowanie od nich dochodzace jest na pewno promienio-

54. Kamera pryzmatyczna

waniem rownoleglym. Mozemy wigc to promieniowanie skierowac,
bez uzywania kolimatora, na przyklad na pryzmat, a za pryzma-
tem umiesci¢ astrograf, i juz bedziemy mieli przyrzad shizacy
do otrzymywania widm gwiazd. I tak tez w istocie robimy. Przed
88 obicktywem teleskopu, najlepiej teleskopu Schmidta, umieszczamy



55. Zdjecie widmowe nieba, wykonane torunskim teleskopem Schmidta z pryzma-
tem obiektywowym

pryzmat, w tym wypadku zwany pryzmatem obiektywowym, i taki
instrument kierujemy na niebo. Padajaca na pryzmat wiazka ulega
rozszczepieniu, a caly uktad optyczny teleskopu stuzy do zognisko-
wania obrazéw widm gwiazdowych w plaszczyznie ogniskowe;.
Uzyskujemy wtedy obrazy widm wielu gwiazd na raz, dostatecz-
nie jasnych w catym polu widzenia teleskopu. To jest wilasnie
cenng cechg tego najprostszego sposobu uzyskiwania widm gwiaz-
dowych, stawiajaca pryzmat obiektywowy w rzedzie najbardziej
efektywnie wykorzystujacych czas obserwacji przyrzadow astro-
nomicznych. Na jednej kliszy mozemy w czasie jednej ekspozycji
zebra¢ widma tysigcy gwiazd (rys. 55). Oplacamy to jednak
kosztem malej dyspersji tych widm (najwyzej 100 A/mm), cze-
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56. Teleskop Drapera i jego pryzmat obiektywowy

sciowego zachodzenia na siebie widm sasiednich gwiazd i podat-
nosci na rozmywanie si¢ widm na skutek drgan (scyntylacji)
obrazu gwiazdy w czasie obserwacji. Zdjgcie najstynniejszego pryz-
matu obiektywowego przedstawione jest na rysunku 56. Zmonto-
90 wany na astrografie Drapera dostarczyl on wielu tysiecy widmo-



wych zdje¢ nieba, na ktoérym oparta si¢ klasyfikacja widmowa
gwiazd, zwana harwardzka. Miss Annie Cannon z Harvard Col-
lege Observatory niedaleko Bostonu w USA sklasyfikowala wid-
ma przeszlo 220 tysiecy gwiazd poéinocnej pédlkuli nieba i przed-
stawila wyniki swej pracy w postaci widmowego katalogu gwiazd,
znanego pod nazwa Henry Draper Catalogne. Wydane w latach
1890-—1920 to 10-tomowe dzieto jest do dzisiaj podstawa prac
dotyczacych fizyki gwiazd. Fundatorem teleskopu jest H. Draper
i od niego przyjal nazwe teleskop i katalog. W 1948 r. teleskop
ten zostal przekazany przez Obserwatorium Harwardzkie Obser-
watorium Astronomicznemu Uniwersytetu M. Kopernika w Piw-
nicach pod Toruniem, gdzie przez kilka pierwszych lat byl pod-
stawowym instrumentem torunskiego obserwatorium. Znajdujacy
si¢ obecnie w tym obserwatorium najwigkszy polski teleskop, tele-
skop Schmidta, jest takze zaopatrzony w wymienne pryzmaty
obiektywowe.

SPEKTROGRAF SZCZELINOWY

Klasycznym spektrografem szczelinowym, ktdry najpierw znalazt
szerokie zastosowanie w badaniach astronomicznych jest spektro-
graf szczelinowy (rys. 53). Swiatlo wpada do spektrografu przez
waska szczeling, umieszczong w ten sposob w plaszczyznie ogni-
skowej teleskopu, Ze na niej tworzy si¢ rzeczywisty obraz obserwo-
wanej gwiazdy. Po przej$ciu przez szczeling $wiatlo pada na koli-
mator, ktory t¢ rozbiezna wigzke zamienia na wiazke réwnolegla.
Aby wykorzysta¢ cala wiazke przechodzaca przez szczeling, $wia-
tlosita kolimatora musi by¢ réwna S$wiattosile uzytego do wy-
tworzenia obrazu gwiazdy teleskopu. Z tego powodu nie mozna
na przyklad uzywaé tego samego spektrografu w réznych ogni-
skach tego samego teleskopu. Wiazka réwnolegla po przejsciu
przez pryzmat lub odbiciu od siatki dyfrakcyjnej tostaje zamie-
niona na wiele wigzek monochromatycznych. Zadaniem znajduja-
cego si¢ dalej obiektywu jest zogniskowanie tych wigzek, a przez
to wytworzenie ciaggu monochromatycznych obrazow szczeliny wej-
sciowej spektrografu. Kazdy z tych barwnych obrazéw szczeliny
utworzy si¢ w innym miejscu w zalezno$ci od dlugosci fali. W za-
kresie widzialnym obrazy fioletowe be¢da najbardziej odchylone
w kierunku do podstawy pryzmatu, obrazy czerwone najmnie;j.
W plaszczyznie ogniskowej tego obiektywu mozemy na przyklad
umiesci¢ klisz¢ fotograficzna, przemieszczajacy si¢ fotopowielacz
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lub przetwornik obrazu. W Un sposéb dokonamy rejestracji wy-
tworzonego przez spektrograf widma, czyli otrzymamy spektro-
gram.

Dyspersja widma, czyli ilo§¢ angstreméw przypadajacych na | mm
widma w plaszczyznie ogniskowej, zalezy w spektrografie pryzma-
tycznym bardzo silnie od diugosci fali. Ponadto dla réznych za-
kresow dlugosci fali — tak ze wzgledu na przepuszczalnos¢ pro-
mieniowania, jak i na wspolczynnik zalamania — musimy uzywac
pryzmatéw zbudowanych z réznego materiatu. Do tych okoliczno-
$ci dochodza jeszcze do$¢ duze straty S$wiatta przez absorpcje
w masie szkla, przez ktéra musi przechodzi¢ promieniowanie,
i przez odbicie od kolejnych powierzchni pryzmatéow (bo dla uzy-
skania duzych dyspersji trzeba stosowaé kilka pryzmatow). To
wszystko sprawia, ze dzisiaj prawie wszystkie spektrografy astro-
nomiczne wyposaza si¢ w siatke dyfrakcyjna, a nie w pryzmat.
Dyspersja siatki nie zalezy od dlugosci fali i nie ma strat $wiatta
przy odbiciach od wielu powierzchni. Znane nam juz sa wady
obiektywow soczewkowych. Szczegoélnie korzystne sa na tym tle
zalety reflektoréw i dlatego bardzo czgsto uzywa si¢ je rOwniez
i do spektrografow. Jako kolimator stosowany jest zwykle od-
wrocony teleskop typu Cassegraina, a jako kamera — kamera
Schmidta o bardzo duzej $wiatlosile. Schemat takiego nowoczesne-
go spektrografu astronomicznego przedstawiony jest na ry-
sunku 57.

W poréwnaniu z widmem uzyskanym kamerg pryzmatyczng spek-
trograf szczelinowy daje widma daleko ,,czystsze” — Zrodtem jego
analizy jest waska szczelina, a nie ciagle drgajacy obraz gwiazdy.

57. Sch t astr icznego spek-
trografu siatkowego




58. Fragment widma gwiazdy, uzyskanego spektrografem siatkowym A4 - widmo
gwiazdy, B - liniowe widmo poréwnawcze zelaza, C - widmo ciagle, oslabio-
ne w znanej skali, stanowiace kalibracje fotometryczna

Ale oczywiscie spektrograf szczelinowy ,,obserwuje" w danym
momencie tylko jedna gwiazdg, a kamera pryzmatyczna moze
obserwowaé ich tysigce. Pryzmat obiektywowy nie moze dawaé
duzej dyspersji, a spektrografem szczelinowym mozemy uzyskiwaé
tak wielkie dyspersje, jak tylko na to pozwala ilo$¢ $wiatla ze-
branego przez teleskop. Praktycznie duze spektrografy umieszcza-
ne w ogniskach coudé daja dla najjasniejszych gwiazd dyspersje
rzedu | A/mm, a dla Stonca kilkanascie razy wigksza. Duzg
dyspersja w astronomii jest dyspersja lepsza niz 10 A/mm. Spek-
trografy umieszczane na teleskopach w ognisku Cassegraina dajg
dyspersje od okoto 20 do 100 A/mm.

Bardzo wazna zaletg spektrografu szczelinowego jest to, ze na tej
samej kliszy obok widma gwiazdy mozna uzyska¢ obraz innego
widma, ktére moze postuzy¢ nam jako widmo odniesienia, czyli
widmo poréwnawcze. Tym widmem moze by¢ widmo jakiej$
innej gwiazdy, ze znanym rozkladem natezen z dlugoscig fali
Iub liniowe widmo jakiego$ pierwiastka o znanych dlugosciach
fali jego widma. Ten pierwszy rodzaj widma poréwnawczego
umozliwia nam opracowanie spektrofotometryczne badanego wid-
ma, a drugie dostarcza kalibracji skali dlugosci fal i pozwala na
pomiar polozenia obserwowanych linii i pasm.

Przez wyznaczenie dlugoséci fal linii badanego ciala niebieskiego
mozemy identyfikowa¢ wystgpujace w nim pierwiastki i zwiazki
chemiczne oraz mierzy¢ predkosci radialne gwiazd i analizowaé
ruchy materii w ich atmosferach.

Przyktad widma gwiazdowego z widmem poréwnawczym podany
jest na rysunku 58.
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RADIOTELESKOPY

Podobnie jak w naszych domowych radioodbiornikach promie-
niowanie radiowe ciat niebieskich jest odbierane przez anteny,
a nastgpnie w ,,odbiornikach” radiowych jest wzmacniane i prze-
twarzane do postaci, na jaka reaguja nasze zmysty lub maszyna
cyfrowa. Radioteleskop sktada si¢ wiec jak gdyby z trzech blokow:
anteny, odbiornika radiowego i systemu obrobki uzyskanych infor-
macji. W popularnym rozumieniu pod nazwa radioteleskop kryje
sie tylko czlon pierwszy i tutaj w zasadzie tylko do tego bloku si¢
ograniczymy.

Zadaniem anteny radiowej jest zebranie i zamiana dochodzacych
do niej fal elektromagnetycznych na drgania elektryczne wysokiej

59. Na pierwszym planie 64-mctrowy radioteleskop w Parkes w Australii, w glebi
radioteleskop o $rednicy 18 m



czestosci. Elementarng anteng jest dipol o wymiarach catej lub poét
dlugosci odbieranej fali Poniewaz strumienie energii docierajace
do Ziemi na falach radiowych sa niezwykle stabe, dazymy do
wzmocnienia tego promieniowania przez zbieranie go z duzych
powierzchni. Robimy to badz metodami podobnymi do tych, kto-
rymi za pomocg teleskopow zbieralismy §wiatlo, umieszczajac dipol
w ognisku duzego reflektora, badz droga ustawiania na duzej
powierzchni duzej liczby dipoli i sumowania w odbiorniku energii
zebranej przez poszczegdlne dipole (tzw. $ciana dipolowa). Na
falach decymetrowych i krotszych stosowane sa krotkoogniskowe
reflektory paraboloidalne, na falach metrowych raczej zespoly di-
poli.

Powierzchnia odbijajaca dla fal radiowych jest kazda powierzch-
nia metaliczna, ale dobrym lustrem jest tylko taka powierzchnia,
ktorej niejednorodnosci sa mniejsze od jednej 6smej dlugosci od-
bijanej fali. A wigc idealnym lustrem dla fali o dlugosci 1 m
bedzie powierzchnia wyltozona siatka o oczkach 12,5 cm, a dla
fali 10 m — druty rozpigte w odstgpach 125 cm. Gdy natomiast
chcemy obserwowaé fale o dilugo$ci | cm, musimy dysponowaé
reflektorem, ktorego niejednorodnosci powierzchni i jej ksztalt nie

GO. Radioteleskop skladajacy si¢ z 4 dipoli ustawionych w linii (a) i jego cha-
rakterystyka (b)

beda odbiegaly od idealnej teoretycznej powierzchni o wigcej niz
| milimetr. Taka powierzchnia musi by¢ wylozona blacha. Zacho-
wanie idealnego paraboloidalnego ksztaltu takiej powierzchni we
wszystkich potozeniach teleskopu, przy dziataniu wiatru i innych
czynnikow meteorologicznych jest nie lada problemem. Czgsto re-
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flektory pracujace w tym zakresie dlugosci fali umieszcza si¢
w koputach astronomicznych podobnie jak teleskopy optyczne lub
otacza utrzymywanymi wokot nich przez nadci$nienie balonami,
zbudowanymi z materialow dielektrycznych.
Aby radioteleskop mogt obserwowaé oddzielne radiozrodta, ante-
n¢ miisi cechowa¢ duza kierunkowos$¢. Charakterystyka kierunkowa
4 dipoli ustawionych w linii jest przedstawiona na rysunku 60.
Kat a nazywa si¢ szerokoscia wiazki odbieranej przez anteng.
Wiaze si¢ on $cisle ze zdolnoscia rozdzielcza radioteleskopu, czyli
katowa odlegloscia punktowych radiozrodet, jakie moga by¢ od-
dzielnie danym instrumentem zarejestrowane. Podobnie jak
w przypadku instrumentéw optycznych, wielko$¢ ta jest propor-
cjonalna do diugosci fali, a odwrotnie proporcjonalna do $rednicy
obiektywu teleskopu. Srednia dfugos¢ fali $wiatta widzialnego wy-
nosi 0,0005 mm. Fala radiowa o dlugosci powiedzmy 1 m jest
wigc dluzsza od $wiatta 2 miliony razy! Gdybysmy chcieli osiagna¢
zdolno$¢ rozdzielcza radioteleskopoéw taka, jaka maja teleskopy
optyczne, musieliby$my zbudowac¢ radioteleskop o $rednicy 2 mi-
liony razy wigkszej w stosunku do diugosci fali niz $rednice tele-
skopéw optycznych. Tylko aby doréwna¢ zdolno$ci rozdzielczej
oka, musielibySmy zbudowa¢ anten¢ radioastronomiczng o $redni-
cy okolo 20 kilometrow! Jest to oczywiscie technicznie niewyko-
nalne. Pojedyncze radioteleskopy widza gwiezdziste niebo podob-
nie jak my bysSmy je widzieli przez matowa szybg.
Na niskg rozdzielczo$¢ w ogniskach reflektorow radiowych wpty-
waja tez wzgledy konstrukcyjne. Mianowicie nie mozna umiesz-
cza¢ dipoli w duzych, powiedzmy przekraczajacych $rednice re-
flektora odlegtosciach od powierzchni odbijajacej promieniowanie.
Radioteleskopy paraboidalne maja wigc bardzo duze $wiatlosity,
najczgéciej 1:0,5 albo jeszcze mniej. A poniewaz bledy optyki
rosna z kwadratem $wiatlosily, obrazy w ognisku radioteleskopow
sa bardzo silnie nimi obarczone. Z tych tez m.in. powodow nie
wykorzystujemy obrazu radiowego cial niebieskich; radioastrono-
mi¢ interesuje przede wszystkim ilo$¢ energii dochodzacej z dane-
go kata brylowego przestrzeni na danej dlugosci fali.
Z wymaganiami duzej zdolno$ci rozdzielczej idg w parze wymaga-
nia wielkiej czulosci anten, co prowadzi do duzych rozmiarow
reflektora i $cian dipolowych. Jak dla takich konstrukcji rozwia-
za¢ problem $ledzenia obserwowanego obiektu niebieskiego? Dla
duzych $cian dipolowych nie jest to po prostu mozliwe przy
96 obecnym poziomie techniki; przeprowadzi¢ by to mozna jedynie



za nieosiagalng wprost ceng. Dlatego tego rodzaju radioteleskopy
wykorzystywane sa jako tak zwane instrumenty tranzytowe, przed
ktorymi dzigki ruchowi obrotowemu Ziemi cate niebo defiluje.
Rozmiary takich anten dochodza do 1,5 km, a zdolnos$ci rozdziel-
cze osiaggaja w jednej wspotrzednej nawet kilka minut tuku. Inte-
resujace radioastronoma obiekty sa obserwowane przez taki radio-
teleskop tylko wtedy, gdy przechodza przez pole widzenia (wiaz-
ke¢) anteny. To daje mozliwos¢ wyboru kierunku obserwacji
w jednej wspolrzednej, ktora okresla moment przejscia danego
obiektu przez miejscowy potudnik niebieski. Druga wspolrzedna
jest natomiast okreslona rozwartoscia listka charakterystyki anteny
w tym drugim kierunku. Najczgséciej anteny sa tak ustawione, ze
tym drugim kierunkiem jest kierunek poinoc-potudnie. Dla an-
ten zupelie nieruchomych charakterystyka w tym kierunku jest
bardzo szerokokatna. Antena obejmuje bardzo duzy zakres kie-
runkow, a tym samym ma bardzo mata zdolno$¢ rozdzielcza.
Lepsza pod tym wzgledem jest Sciana dipolowa, ktéra mozemy
obraca¢ wokot osi poziomej, zazwyczaj ustawionej w kierunku

diotelesl holoidal

61. Najwigkszy obecnie (1972) na S$wiecie sterowalny r p par y
o Srednicy czaszy 100 m (Bonn, NRF)
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wschod—zachéd. Taki radioteleskop mozemy ustawia¢ na okre-
$lone wysokosci nad horyzontem i nada¢ mu charakterystyke o lep-
szej kierunkowosci poétnoc—potudnie.
Pelng sterowalno$¢ wokoét dwoch osi wzajemnie prostopadiych
maja prawie wszystkie reflektory paraboloidalne. Najczesciej, ze
wzgledu na trudnos$ci techniczne, osie tych reflektoréw sa usta-
wione w uktadzie horyzontalnym, a wigc jeden obrét dokonuje si¢
dookota osi pionowej, wybierajac azymuty kierunkéw obserwacji,
a drugi w kierunku goéra—dot, wybierajac kierunki wysokosci.
System napedowy takiego radioteleskopu jest sterowany elektro-
nowa maszyna cyfrowa, ktora tak kieruje przesunicciami tele-
skopu w wysokosci i azymucie, ze efektywny ruch teleskopu §ledzi
doktadnie ruch obserwowanego ciata niebieskiego.
Najwigkszym teleskopem tego typu jest §wiezo uruchomiony ra-
dioteleskop w Bonn (NRF). Srednica jego paraboloidalnej czaszy
wynosi 100 m. Pierwszym z wielkich radioteleskopéw majacych
swobode¢ ruchu w wysokosci i azymucie jest najbardziej chyba
znany 67-metrowy radioteleskop w Jodrell Bank, niedaleko Man-
chesteru w Anglii. Wspotuczestniczyl on migdzy innymi w sukce-
sie wielu wypraw kosmicznych przez zapewnienie lacznosci da-
lekosigznej z amerykanskimi i radzieckimi sondami mig¢dzyplane-
tarnymi.
Najwickszym nieruchomym reflektorem paraboloidalnym jest ra-
dioteleskop w Arecibo w Puerto Rico, ktérego czasza zbudowana
w kotlinie gorskiej ma $rednice 305 m. Teleskop ten, mimo ze
nie moze by¢ sterowany mechanicznie, jest sterowany elektrycznie,
i to w granicach kilkudziesigciu stopni od zenitu. To wlasnie ten
teleskop walnie przyczynit si¢ do odkrycia wielu radiozrodet oraz
do poznania radiowych cech i topografii planet naszego Systemu
Stonecznego.
Obecnie radioteleskopy na najkrotsze fale radiowe budowane sa
najczesciej, podobnie jak teleskopy optyczne, w ukltadzie wspot-
rzednych rownikowych. Jedna o$ skierowana jest na biegun nie-
bieski, a druga lezy w plaszczyznie rownika niebieskiego. W takim
ukladzie ruch teleskopu wokot tylko jednej osi, mianowicie osi
biegunowej, zapewnia dobre $ledzenie poruszajacego si¢ wraz
z calym niebem obiektu obserwacji. Najwigkszym tego typu tele-
skopem jest 42-metrowy radioteleskop w Green Bank, Zachodnia
Wirginia (USA). Zawdzigczamy mu miedzy innymi odkrycie du-
zej ilosci molekut, czgsto bardzo zlozonych, nawet organicznych,
98 W materii miedzygwiazdowej. Tego rodzaju odkrycia naleza do



najwazniejszych w ostatnich dwoch latach. Poprzednio, mniej wig-
cej w okresie ostatnich 10 lat, radioteleskopy odkryly migdzy
innymi kwasary, pulsary i reliktowe promieniowanie Wszech§wia-
ta o temperaturze 3°K. Te odkrycia radioastronomiczne pchnety
astronomi¢ na nowe tory i otworzyly nowe domeny i horyzonty
badan otaczajacego nas Swiata.

Celem uzyskania duzych zdolno$ci rozdzielczych wykorzystuje sig
w radioastronomii zjawisko interferencji fal radiowych w radio-
teleskopach zwanych po prostu interferometrami. Interferometr

62. Dwuantcnowy interferometr radiowy (A), jego charakterystyka (B) i zapis obser-
wacji defilujacego przed nim radiozrédia (C)

sktada si¢ z dwoch lub wigkszej liczby anten, w zasadzie dowol-
nego typu, ktore ,,patrza" na ten sam obszar nieba, a sygnaty ich
przekazywane sa do jednego odbiornika, gdzie interferuja ze
soba. Zdolno$¢ rozdzielcza interferometru zalezy od wzajemne;j
odleglosci migdzy antenami d, a nie od $rednicy czy rozmiarow
pojedynczych, pracujacych w uktadzie interferometrycznym anten.
Praktycznie realizuje si¢ interferometry o wielokilometrowych ba-
zach. Wykonano juz nawet obserwacje, postugujac si¢ radiotele-

99



63. Uruchomiony w 1971 r. w Westerbork (Holandia) radioteleskop (12 anten
O 25 m, dwie ruchome na torowisku, baza E-W 1600 m) pracujacy w systemie
supersyntezy apertury

skopami, z ktorych jeden znajdowal si¢ w Ameryce Pdnocnej,
a drugi na Krymie. Przy tak wielkich bazach uzyskuje si¢ zdolno-
$ci rozdzielcze, cho¢ tylko w jednej wspolrzednej, daleko lepsze
100 niz w teleskopach optycznych, bo sicgajace 0,0001 sekundy tuku.



Te wielkie zdolnoéci rozdzielcze migdzykontynentalnych interfero-
metréw oplaca si¢ jednak kosztem niejednoznaczno$ci mierzonych
kierunkéw, stad konieczna jest ich wspolpraca z radioteleskopa-
mi innych typéw. Z duzymi zdolnosciami rozdzielczymi bada si¢
glownie subtelng strukture radiozrédet, w tym i kwasarow.

Jak widzimy, to co poczatkowo wydawalo si¢ w radioastronomii
nieosiagalne, mianowicie duza zdolno$¢ rozdzielcza radiotelesko-
péw, zostato zrealizowane ze znaczna nadwyzka przy pomocy in-
terferometrow miedzykontynentalnych. 1 cho¢ dopiero jesteSmy
w poczatkowym okresie ich pracy, moéwi si¢, ze do wielu zadan
te zdolnosci rozdzielcze sa za mate. Za maly jest nasz ziemski glob
dla umieszczenia instrumentu, o ktérym marza juz naukowcy!
Istnieja tez projekty budowy interferometrow migdzyplanetar-
nych — na poczatek bedzie chodzito o umieszczenie duzego radio-
teleskopu na Ksigzycu. Radioteleskop tworzylby z wieloma ziem-
skimi radioteleskopami uktad interferometryczny. Po6zniej mozna
by zbudowaé podobne urzadzenia na innych planetach. W tym
wypadku ograniczenie dla zdolnos$ci rozdzielczej stanowi¢ by tylko
mogla scyntylacja powodowana przez os$rodek migdzyplanetarny.

Obok tych fantastycznych wprost rozwigzan technika interfero-
metryczna okazala si¢ tez niezwykle uzyteczna w bardzo oszczednej
budowie radioteleskopéw. MowiliSmy wyzej, ze istnieje typ radio-
teleskopu zwany ,Sciang dipolowa”. Duza powierzchnig¢ takiego
radioteleskopu wypeliaja dipole badz paraboloidalne reflektory
z dipolami w swych ogniskach. Ot6z te dipole czy reflektory
tworza miedzy soba systemy interferencyjne. W takim uktadzie
istnieje wiele powtarzajacych si¢ kombinacji, wobec czego z pewnej
liczby dipoli mozemy po prostu zrezygnowac. Znane s3 tez
w praktyce radioteleskopy, ktére syntetyzuja duza powierzchnig
(aperturg) efektywna przez ustawienie anten w postaci krzyza lub
litery T. Mozna tez ustawi¢ jeden radioteleskop paraboloidalny czy
lini¢ takich radioteleskopéw oraz dysponowac jedna ruchoma an-
tena. T¢ ruchoma anten¢ mozna ustawia¢ w roéznych miejscach,
wypetniajac nig jak gdyby ,,oczka” calej siatki $ciany dipolowej,
i w ten sposob syntetyzowa¢ cala apertur¢; stad nazwa metody:
synteza apertury. Bardziej skomplikowana, supersynteza apertury,
do wypelienia wszystkich oczek siatki dipolowej, obok jednej
ruchomej anteny wykorzystuje tez obrét dobowy Ziemi. Metoda
ta zostala zaproponowana przez Sir Martina Ryle i on tez budu-
je obecnie w Cambridge (Anglia) supersyntetyzujacy radiotele-
skop o bazie 5 km, oparty na 8 reflektorach pelnosterowalnych



w uktadzie rownikowym, w tym 4 stacjonarnych i 4 przesuwal-
nych na torowiskach. W systemie supersyntezy mial tez pracowac
planowany dla osrodka radioastronomicznego w Toruniu inter-
ferometr skladajacy si¢ z 5 anten o $rednicy 25 m, w tym | prze-
suwalnej na torowisku. Syntetyzowana powierzchnia miata mie¢
ksztalt eliptyczny o duzej osi elipsy okoto 3 km. Budowa tego in-

strumentu ze wzgledu na ogdlne trudnosci finansowe zostata na
razie zawieszona.



RAKIETY I POJAZDY KOSMICZNE

Lifekty badawcze przedstawionych w poprzednich rozdzialach
instrumentdw astronomicznych sa uwielokrotniane przez wynie-
sienie ich, za pomoca rakiet, na orbit¢ okoloziemska czy w przes-
trzen mig¢dzyplanetarna. Z powierzchni Ziemi poznajemy Wszech-
$wiat przez bardzo waskie okno przepuszczanego przez ziemska
atmosfer¢ promieniowania widzialnego i troche szersze okno ra-
diowe. Przez wyniesienie astronomicznej aparatury pomiarowej
ponad nasza atmosfer¢ poznawa¢ mozemy Kosmos w zupelnie
nowych ,.barwach”. Dostgpne do pomiarow stajg si¢c wowczas je-
go promieniowania ultrafioletowe, rentgenowskie i gamma. Znika
zastona nie pozwalajaca na badania w dziedzinie promieniowania
podczerwonego, submilimetrowego i dlugofalowego promieniowa-
nia radiowego (fal hektametrowych).

W koncu 1946 r. dokonano pierwszej obserwacji astronomicznej
z poktadu rakiety. Byla to fotog afia ultrafioletowego widma sto-
necznego, uzyskana z pokladu rakiety V-2, ktéra wzniosta si¢ na
wysokos§¢ 55 km. Dzi$ realizuje si¢ juz w praktyce odwieczne ma-
rzenie cztowieka o podrozy w Kosmos, a na sasiednich planetach
wyladowaly automatyczne stacje badawcze. OtrzymaliSmy juz
w ten sposOb wiele bezcennych danych o warunkach fizycznych
tam panujacych.

Na rakietach i sondach kosmicznych umieszcza si¢ komory joni-
zacyjne rejestrujace promieniowanie gamma i odbiorniki promie-
niowania rentgenowskiego. Zaraz po pierwszych lotach odkrywa-
ja one nowe obiekty kosmiczne ,,zrodta promieni X". Specjalne
satelity obserwuja ultrafioletowe i rentgenowskie promieniowanie
Stonica (orbitujace obserwatorium stoneczne). Ultrafioletowe spek-
trofotometry badaja sktad wysokich warstw atmosfery Marsa
i Wenus, a podczerwone radiometry analizuja fizyczne wiasci-
wosci powierzchni czerwonej planety. Kamery telewizyjne pozwa-
laja nam S§ledzi¢ pracg i kazdy niemal gest astronautow na Ksie-
zycu oraz odkrywaé zupelnie nowe uroki ksiezycowego krajobra-
zu. One tez pozwolily nam odkry¢ prawdziwe, kraterowe oblicze
powierzchni Marsa.
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64. Miedzyplanetarna sonda kosmiczna Mariner VII

Za pomoca rakiet, sztucznych satelitbw Ziemi i innych planet
oraz sond kosmicznych, astronomia oprocz stosowania odwiecz-
nych obserwacji zaczyna postlugiwac¢ si¢ eksperymentem. Ekspery-
menty dokonywane w przestrzeni kosmicznej nie majg jeszcze
,,-astronomicznej” skali wielkosci ani nie s3 dokonywane w astro-
nomicznych odleglosciach od Ziemi, ale juz celowe rozbicie po-
jazdu ksiezycowego o powierzchni¢ Ksig¢zyca jest zrodlem fali sejs-
micznej, ktora zarejestrowana przez ustawione wczesniej przez
czlowieka sejsmografy i przekazana nastgpnie na Ziemie¢, dostar-
cza bezcennych danych o budowie wewngtrznej naszego natural-
nego satelity. Obserwacje rozchodzenia si¢ fal radiowych wysy-
fanych z pokladow Marinerow w atmosferze Marsa dostarczyly
rewelacyjnych danych o budowie i warunkach fizycznych panuja-
cych w atmosferze tej planety. Blizej Ziemi, chmura amoniaku
czy baru, powstala przez wypuszczenie tych gazéw na wysoko-
$ciach 120 do 200 km nad powierzchnia Ziemi, dostarczyla w cza-
sie jednego eksperymentu wiecej danych o fizyce gérnych warstw
104 naszej atmosfery niz wieloletnie bierne ich obserwowanie.



Astronomia orbitalna w szczegoélny sposob czci 500-lecie urodzin
tworcy nowoczesnej astronomii. 21 sierpnia 1972 r. wprowadzone
zostalo przez NASA na orbit¢ okoloziemsk! orbitujace obserwa-
torium astronomiczne, ktoére otrzymato imi¢ ,,KOPERNIK”. Ob-
serwatorium to sklada si¢ z 4 reflektoréw, z ktoérych najwigkszy
ma $rednicg 82 cm. Zadaniem jego s$ pomiary fotometryczne
i spektrofotometryczne wielu tysiecy obiektow niebieskich w ultra-
fioletowej dziedzinie widma. Pierwsze tygodnie funkcjonowania
tego obserwatorium uptynely pod znakiem wysokiej efektywnosci
i precyzji pomiar6w przez niego dokonywanych.

Na jubileuszowy rok 1973 przygotowano takze i inny ekspe-
ryment kosmiczny pod kryptonimem ,Kopernik". Radziecka ra-
kieta wprowadzita 19 kwietnia 1973 r. na orbit¢ okoloziemskt
satelite, na ktérego pokladzie znajduje si¢ polska aparatura do
pomiaréw nicosiggalnego z powierzchni Ziemi radiowego promie-
niowania Stonca w zakresie fal hektametrowych.

65. Orbitujace Obserwatorium Astronomiczne ,.KOPERNIK".
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ZAKONCZENIE

Sam tytut ksiazeczki Instrumenty Kopernika a narzedzia
wspolczesnej astronomii implikuje juz wyrazny podzial pracy na
dwie zasadnicze cze$ci. Czesci te sa tematycznie do$¢ odlegte
i dzieli je ogromna réznica epok badawczych i poziomu technicz-
nego. Z jednej strony instrumenty Kopernika tkwia w starozyt-
nosci, a z drugiej nowoczesne instrumentarium astronomiczne
opiera si¢ na najnowszych zdobyczach wiedzy ludzkiej w dziedzi-
nie fizyki, elektroniki i nauk technicznych. O ile autor mégl dosé
szczegdlowo opisa¢ narzedzia uzywane przez Kopernika i w ogole
poczatki rozwoju instrumentarium astronomicznego, to niemozli-
we bylo, i to nie tylko ze wzgledu na ograniczong z goéry objetosé
pracy, podobne przedstawienie instrumentéw wspolczesnej astro-
nomii. Dokonujac selekcji, autor omowit gtownie podstawowe zja-
wiska fizyczne wykorzystywane w narzedziach obserwacyjnych
astronomii i przedstawil podstawowe typy teleskopoéw. Do czytel-
nika nalezy ocena, czy taki wybor byl shuszny.
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