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Wstep

Sposrdd wszystkich planet naszego uktadu stonecznego Mars jest niewatpliwie planetg najbardziej
interesujacy ludzkosé. Zadna inna planeta nie stata sie przedmiotem tylu badar i obserwacji, tylu
hipotez i zazartych dyskusji; o zadnej tez innej planecie nie napisano tylu mniej lub wiecej powaznych
dziet i rozpraw.

Ztozyto sie na to wiele przyczyn. Juz w starozytnosci Mars zwracat na siebie uwage swg czerwong
barwag, przypominajacg krew czy tuny pozaréw. Ciata niebieskie uwazano wowczas za wyrocznie
loséw ludzkich i badajac ich ruchy starano sie zgtebi¢ przysztos¢ wiasng czy tez catego panstwa.



Krwawy wyglad Marsa sprawit, ze zaczeto go uwazac za sprawce wszelkich nieszczes¢ i wojen.
Najstarsi astrologowie znad Tygrysu i Eufratu uznali Marsa za gwiazde ztowrogiego boga Nergala,
opiekuna wojen, dzumy i Smierci; ku jego czci budowano wielkie $wiatynie, ktérych tarasy wyktadano
czerwonymi cegtami.

Od Babilonczykow przejety wiedze astrologiczng inne ludy starozytne. U réznych narodéw Mars nosit
rézne nazwy: Egipcjanie nazywali go Harmachisem, Persowie - Mirichem, Grecy - Aresem,

a Rzymianie nadali mu nazwe Mars, ktérej uzywamy do dzis. Wszedzie jednak i zawsze widziano

w nim boga wojen. chordb i wszelkich nieszczesé, totez ze szczegdlng uwagg sledzono jego ruchy.

Z odkryciem lunety rozpoczat sie nowy okres badan Marsa. Juz wkrdtce zauwazono znaczne
podobienstwo zjawisk obserwowanych na Marsie i zjawisk zachodzacych na Ziemi. Zaczeto wiec go
nazywac , Ziemig w mniejszym wydaniu”. Badaniom sprzyjata stosunkowo rzadka atmosfera Marsa
umozliwiajgca doktadne obserwacje jego powierzchni. Trzeba tu bowiem dodaé, ze z wyjatkiem
Merkurego, powierzchnie innych planet sg skryte pod grubg, gestg warstwg atmosfery i niedostepne
dla obserwacji.

Wiasciwy jednak wybuch zainteresowania Marsem nastgpit w roku 1877, kiedy to wtoski astronom G.
V. Schiaparelli odkryt na jego powierzchni tak zwane kanaty. Odkrycie to rozpetato wéréd
astronomoéw prawdziwg wojne. Tak wiec nazwa Mars, bdg wojny, znalazta nieoczekiwane
uzasadnienie. Dzieje tej osiemdziesiecioletniej walki o wyjasnienie zagadek Marsa sg bardzo ciekawe.
Niekoniczgce sie zaciekte spory i dyskusje na kongresach, zjazdach i famach pism ogarnety nie tylko
Swiat astronomiczny, ale i ogét ludzi inteligentnych. Dzi$, cho¢ zagadnienie kanatéw Marsa zostato
wiasciwie wyjasnione, walka nie ustata, przeniosta sie tylko na inne pola bitewne. Obecnie w kwestii
Marsa zabierajg gtos nie tylko astronomowie, ale réwniez fizycy, chemicy, biologowie i geologowie.
Gtéwna przyczyng obecnych spordw jest zagadnienie zycia na Marsie.

Rysunek 1 Mars wedfug rysunku E. M. Antoniadiego wykonanego w dniu 8 XIl 1926 r. (godz. 21.15) za pomocq 83-
centymetrowego refraktora obserwatorium w Meudon

Osiemdziesiat lat wytrwatych badan sprawito, ze Mars jest dzi$ - oczywiscie poza Ziemig - najlepiej
poznang planetg naszego uktadu. Mimo to jednak nasza wiedza o nim jest ciggle bardzo
fragmentaryczna, petna biatych plam i znakdw zapytania. Z biegiem czasu i w miare rozwoju metod
badawczych wyjasniamy wiele watpliwych zagadnien, ale pojawiajg sie coraz to nowe zagadki i czesto



zdarza sie, ze to co jeszcze przed kilkunastu laty wydawato sie jasne i zrozumiate, z powrotem staje
sie dziwne i niezwykte. Czerwony glob zazdrosnie strzeze swych tajemnic!

W ksigzce niniejszej staratem sie przede wszystkim przedstawi¢ wspdtczesny stan wiedzy o Marsie.
Oprdcz zagadnien dobrze zbadanych, co do ktérych mamy pewne, niewatpliwe dane, opisatem
rowniez kwestie sporne i niewyjasnione, ktére sg przeciez najciekawsze. Sporo miejsca poswiecitem
rowniez historii badan Marsa oraz dziejom , wojny o kanaty”.

Nie chciatem jednak ograniczy¢ sie do podawania faktéw i informacji lecz dgzytem do ich
uzasadnienia. Jakze czesto bowiem styszy sie pod adresem astronomow zarzuty: , To sg przeciez
wszystko tylko hipotezy i fantazje, bo skad wy mozecie wiedziec¢ co sie dzieje na odlegtych ciatach
niebieskich”. Popularny charakter ksigzki nie pozwalat mi oczywiscie na szczegétowy opis metod
badawczych czy tez doktadne przytaczanie rozwazan i wyliczen. Tam jednak, gdzie to byto mozliwe,
staratem sie przedstawic te zagadnienia w sposdb nieskomplikowany. Sadze, ze te czesto bardzo
obszerne dygresje pozwolg lepiej zrozumie¢ metody badan planet i trudnosci, jakie w tej pracy
wystepujg, oraz wtasciwie oceni¢ dotychczas osiggniete wyniki.



Rozdziat |
Mars jako planeta

Mars nie zawsze jest dobrze widoczny na naszym niebie. Co dwa lata $rednio pojawia sie, aby
zabtysna¢ wspaniatym czerwonym blaskiem. Ustepuje wtedy jasnoscig jedynie Storicu, Ksiezycowi

i Wenerze i tylko czasem najjasniejszej gwiezdzie nieba - Syriuszowi. Astronomowie mdéwig wowczas,
ze nadeszta opozycja Marsa. Zadna z planet nie $wieci tak czerwonym $wiattem; nawet najbardziej
czerwone z jasnych gwiazd: Aldebaran czy stynna olbrzymia Betelgeuze, s3 jeszcze réwniez mniej
czerwone od Marsa. Gdy do tego dodamy, ze Mars Swieci blaskiem spokojnym, a nie migocgcym jak
gwiazdy, to wida¢, ze nietrudno jest go wtedy odnalez¢ na niebie.

Gdybysmy uwaznie obserwowali Marsa w tym okresie, zauwazylibysmy, ze jego ruch wsréd gwiazd
jest dos¢ skomplikowany. Planeta porusza sie najpierw z zachodu na wschdd (ruch taki astronomowie
nazywajg ruchem prostym), nastepnie zatrzymuje sie i zaczyna przesuwac po niebie w kierunku
przeciwnym (tak zwanym ruchem wstecznym). Po uptywie okoto dwdéch miesiecy Mars znéw
zatrzymuje sie i zmienia kierunek ruchu na prosty zakreslajgc w ten sposéb na niebie zygzak lub tez
zamknietg petle. Tak na przyktad podczas ostatniej opozycji z jesieni 1956 roku Mars zakreslit na
niebie petle (rys. 2a), natomiast w czasie najblizszej opozycji, ktora przypadnie w koricu 1958 roku,
zakresli zygzak w ksztatcie litery Z (rys. 2b).
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Rysunek 2 a) Droga Marsa wsrod gwiazd podczas opozycji 1956 r.
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Rysunek 2 b) Droga Marsa wsréd gwiazd podczas opozycji 1958 r.

Wszystkie planety opisujg na niebie podobne zygzaki i petle jak Mars. Te dziwne ruchy znane byty juz
starozytnym, wydawaty im sie jednak beztadne i niezrozumiate.

Odbiciem pogladdéw dawnych astronomoéw jest sama nazwa ,,planety”, ktéra pochodzi od greckiego
stowa ,planes” - btadzacy, tutacz, oznacza wiec gwiazdy btadzace po niebie.

W Il wieku naszej ery najwiekszy astronom starozytnosci Ptolemeusz opracowat dla wyttumaczenia
zawiktanych ruchdéw planet tzw. geocentryczny system swiata. W systemie tym, jak wynika z nazwy,
ciatem centralnym byta Ziemia, dokofa ktdérej po skomplikowanym ukfadzie kot: epicykli, deferensow
i ekwansoéw poruszaty sie planety. Wierzono wowczas, ze koto jest najszlachetniejszg figurg
geometryczng, zas ruch jednostajny - najdoskonalszym ruchem w przyrodzie; dlatego tez planety
poruszaty sie ruchem jednostajnym po kotach. Pomimo catej swej sztucznosci i zawiktanej budowy
oraz tego, ze obserwowane pozycje planet czesto odbiegaty znacznie od pozycji wyliczonych,
geocentryczny system $wiata przetrwat 14 wiekdw.

Jego btednos$¢ wykazat dopiero Mikotaj Kopernik, twérca heliocentrycznego systemu $wiata.
Udowodnit on, ze centralnym ciatem naszego uktadu jest Storice, dokota ktérego krazg planety, w ich
liczbie i nasza Ziemia. Okazato sie, ze wszystkie skomplikowane przesuniecia planety po niebie,
tworzenie petli i zygzakéw, zatrzymywanie sie, ruch prosty i wsteczny, dadzg sie teraz bardzo prosto
wyjasni¢ jako natozenie sie dwdch niezaleznych ruchéw: ruchu planety i Ziemi dokofa Storica.

Kopernik nie zdecydowat sie zerwadé z zatozeniem jednostajnego ruchu planet po kotach, wiedziat
jednak, ze obserwacje nie zgadzajg sie z takim zatozeniem. Wprowadzit wiec do swego systemu za
Ptolemeuszem pewne mate epicykle oraz umieszczat sSrodki kolistych orbit planet nieco poza
Storicem. Mimo tych wszystkich brakéw system Kopernika miat ogromne znaczenie filozoficzne.
Ziemia zostata bowiem zepchnieta z uprzywilejowanego potozenia we Wszechswiecie i upodobniona
do innych ciat niebieskich.

Wiekopomne dzieto Kopernika rozwinat i udoskonalit Jan Kepler. Widziat on, ze system Kopernika, ze
swymi kotami mimosrodowymi i epicyklami, jest jeszcze bardzo niedoskonaty. Dlatego tez, opierajac
sie na bardzo doktadnych, jak na owe czasy, obserwacjach wykonanych przez Tychona de Brahe,
postanowit opracowac¢ doskonalszg teorie ruchu planet.



Do swych badan wybrat Kepler Marsa. Okazato sie, ze potozenia planety wyliczone przy zatozeniu
orbity kotowej réznity sie od wynikdw obserwacji Tychona de Brahe o zaledwie 8' (minut kgtowych),
czyli mniej niz jedng czwartg Srednicy tarczy Ksiezyca. Kepler jednak wierzyt, ze obserwacje sg
doktadniejsze. Zerwat wiec z zatozeniem jednostajnego ruchu planet po kotach i szukat innych
krzywych dla wyjasnienia ksztattu orbit planetarnych. Po wielu nieudanych prébach stwierdzit, ze
mozna uzyskac zgodnos¢ obserwacji z wyliczeniami, jesli przyjmie sie, ze orbita Marsa jest elipsa.
Wkrétce wykryt to samo w przypadku innych planet i po dodatkowych rachunkach sformutowat trzy
stynne prawa ruchu. Brzmig one nastepujaco:

l. prawo: Orbity planet sg elipsami, posiadajgcymi jedno wspdlne ognisko, w ktdrym znajduje
sie Stonce;

Il prawo: Promien wodzacy planety (odcinek prostej faczacy ognisko, w ktérym znajduje sie
Storice, z punktem na orbicie, w ktérym znajduje sie planeta) zakresla rowne pola w réwnych
odstepach czasu;

Il prawo: Drugie potegi okreséw obiegu planet dokota Storica sg wprost proporcjonalne do
trzecich poteg ich srednich odlegtosci od Stonca (wielkich pdtosi orbit).

Prawa Keplera daty wiasciwy obraz budowy uktadu planetarnego i regut rzagdzacych ruchem planet.
Ttumaczyty one niejednostajny ruch planet, a oprécz tego pozwolity (Il prawo) doktadnie wyliczy¢ ich
odlegtosci od Stonca.

Omoéwimy teraz bardziej szczegétowo ksztatt i rozmiary drogi Marsa wokoét Storica. Mars jest pierwszg
sposréd planet gérnych albo zewnetrznych, tzn. znajduje sie dalej od Storica niz Ziemia. Orbita Marsa
jest elipsg o do$é duzym mimosrodzie.

Srednia odlegto$¢ Marsa od Storica (potowa wielkiej osi jego orbity) wynosi 1,523678 jednostek
astronomicznych?, czyli 227 797 000 kilometréw. Jednak wskutek duzego mimosrodu orbity (e -
0,093) zmiany jego odlegtosci od Storica sg bardzo znaczne: od 206 530 000 kilometréw

w przystonecznym punkcie orbity (perihelium) do 249 064 000 kilometréw w punkcie odstonecznym
(aphelium). Orbity innych planet, z wyjatkiem Merkurego i Plutona, sg bardziej zblizone do kot. Tak
na przyktad mimosréd orbity Wenus wynosi tylko 0,007, a mimosrdd orbity Ziemi 0,017. W zwigzku
z tym odlegto$¢ Ziemi od Storica zmienia sie bardzo nieznacznie: od 147 000 000 kilometrow

w perihelium do 152 000 000 w aphelium.

Z drugiego prawa Keplera wynika, ze Mars w perihelium porusza sie po orbicie szybciej niz wtedy, gdy
znajduje sie w poblizu aphelium. Rdznica szybkosci jest znaczna: w perihelium Mars przebiega

w ciggu sekundy 26,3 kilometréw, natomiast w aphelium tylko 21,8 kilometréw. Wynika to

z omawianych powyzej znacznych zmian odlegtosci od Storica. Szczesliwy przypadek zrzadzit, ze
Kepler wybrat do swych badan wtasnie Marsa. W tym bowiem przypadku rdznice szybkosci planety

w réznych miejscach orbity byty uchwytne juz dla obserwacji Tychona de Brahe.

Odlegtos¢ Marsa od Ziemi zmienia sie w daleko szerszych granicach. Spéjrzmy na rys. 3, na ktérym

przedstawione sg orbity Marsa i Ziemi z zachowaniem rzeczywistego stosunku rozmiaréw. Gdy Mars
znajdzie sie doktadnie po przeciwnej stronie Storica niz Ziemia, jego odlegto$¢ od naszej planety jest
najwieksza (CC'). Mowimy wtedy, ze Mars jest w ztgczeniu (koniunkcji) ze Stoncem. Oczywiscie ginie

1 Mimosrdd e jest wielkoscig wskazujaca, jak dalece elipsa odchyla sie od kota. Jesli wielka potos orbity
oznaczymy przez a, to maksymalna i minimalna odlegtosé planety od Storica wynosi odpowiednio a (1 + e) oraz
a(l-e).

2 Jednostka astronomiczng nazywamy $rednig odlegto$¢ Ziemi od Storica, ktéra wedtug najnowszych danych
wynosi 149 504 000 kilometréw. W tych wtasnie jednostkach przyjeto wyrazac odlegtosci w naszym uktadzie
planetarnym.



woéwczas w blasku Storica i obserwowacd go z Ziemi nie mozna. Najwieksza odlegtosé Marsa od Ziemi
moze wynosi¢ 399 900 000 kilometréw.

aphelium

Rysunek 3 Orbity Marsa i Ziemi. Na rysunku zachowane sq rzeczywiste stosunki rozmiaréw orbit

Natomiast, gdy Mars znajduje sie po tej samej stronie Storica co Ziemia, warunki jego obserwacji sg
najlepsze. Gdy przy tym Mars, Ziemia i Storice ustawione sg w przyblizeniu na linii prostej, mowimy,
ze Mars jest w opozycji (przeciwstawieniu) wzgledem Storica. Rzut oka na rysunek méwi nam, ze

w poblizu momentu opozycji odlegto$é Marsa od Ziemi jest najmniejsza®. Przyjeto tez nazywac
opozycja caty, dogodny do obserwacji planety, okres przed i po momencie opozycji. Z rysunku widaé,
ze nie wszystkie opozycje sg jednakowo dogodne. Gdy podczas , spotkania” Marsa i Ziemi Mars jest
w poblizu aphelium swojej orbity, jego odlegtos¢ od Ziemi jest do$¢ znaczna (opozycja apheliczna -
BB'). Gdy natomiast podczas opozycji Mars przebiega okolice swojego perihelium, jego odlegtos¢ od
Ziemi jest niewielka, a warunki obserwacji - bardzo dogodne (opozycja periheliczna - AA').

Oczywiscie odlegtos¢ Marsa od Ziemi bytaby najmniejsza podczas takiej opozycji, w ktérej Mars
znajdowatby sie w perihelium, Ziemia zas w aphelium. Wtedy, jak tatwo wyliczy¢ z przytoczonych
wyzej danych, odlegtos¢ ta wynositaby tylko 54 500 000 kilometréw. Niestety, wystarczy spojrze¢ na
rys. 3, aby przekonac sie, ze taka sytuacja jest w obecnej chwili* niemozliwa, gdyz perihelium orbity
Marsa przypada w innym miejscu niz aphelium Ziemi.

W rzeczywistosci najmniejsza odlegtos¢ Marsa od Ziemi moze wynosic¢ 55 500 000 kilometrow,
natomiast w najbardziej niedogodnej opozycji aphelicznej wzrasta do 101 000 000 kilometréw.
Dogodne opozycje periheliczne, w ktdrych odlegtos¢ Marsa od Ziemi spada prawie do wartosci
minimalnej, nazywane sg ,wielkimi opozycjami”.

3 Wskutek tego, ze orbity planet s3 elipsami i nie lezg doktadnie w jednej ptaszczyZnie, moment najwiekszego
zblizenia Marsa do Ziemi rézni sie zwykle o kilka dni od momentu opozycji.

4 potozenie perihelium i aphelium (czyli tzw. linii apsydéw na orbicie planety ulega ciggtym, bardzo powolnym
zmianom. W dalekiej przysztosci mozliwe jest wiec ,,spotkanie sie” perihelium Marsa i aphelium Ziemi. Wedtug
przyblizonych obliczen J. A. Pearce’a nastgpi to za okoto 276 300 lat.



Wraz z odlegtoscig zmienia sie wielko$é gwiazdowa® Marsa. W czasie najdogodniejszej opozycji Mars
Swieci jako wspaniata gwiazda -2,m7 (m - w skrdcie ,,magnitudo” - wielko$¢ gwiazdowa) przewyzszajac
blaskiem wszystkie gwiazdy i planety z wyjgtkiem Wenus. W opozycji aphelicznej jasnos¢ jego wynosi
juz tylko -0,M8, natomiast w poblizu koniunkcji ze Storicem spada do +1,™6.

Okres czasu, po ktérym Mars okrgzywszy Storice wraca na to samo miejsce swej orbity, nosi nazwe
gwiazdowego (syderycznego) okresu obiegu dokota Storica. W tym czasie, dla obserwatora ktory
znajdowatby sie na Storicu, Mars powraca do tego samego potozenia wsréd gwiazd.

Gwiazdowe okresy obiegu poszczegdlnych planet sg znane bardzo dokfadnie. Dla Marsa okres ten
wynosi 686,97982 dni, a wiec jest 1,88082 razy diuzszy od roku gwiazdowego®.

Okres czasu, jaki uptywa miedzy dwoma kolejnymi opozycjami Marsa nazywamy jego obiegiem

synodycznym. Sprébujmy obliczyé wartosc tego obiegu. Dla uproszczenia bedziemy zaktadaé, ze

zaréwno Ziemia jak i Mars poruszajg sie po swych orbitach ruchem jednostajnym. Méwilismy wyzej,
360°

ze Mars obiega swojg orbite w ciggu 686,97982 dni, wobec tego jego ruch dzienny wynosi “8697982 =

0°,52403. Natomiast szybkos¢ katowa Ziemi wynosi = 0°,98560, jest zatem wieksza o

365,25636
0°,46157 od szybkosci katowej Marsa. Poczgwszy zatem od momentu opozycji Ziemia wyprzedza
codziennie Marsa w ruchu dokota Storica 0 0°,46157. Nastepna opozycja zajdzie wtedy, gdy Ziemia
360°
0,46157

wyprzedzi Marsa o petne 360°. Nastgpi to po uptywie = 779,94 dni. Tyle wynosi obieg

synodyczny Marsa.

Wartosé¢, ktdrg otrzymalismy, jest wartoscig srednig, bowiem przy jej obliczaniu zaktadalismy, ze obie
planety poruszajg sie ruchem jednostajnym po orbitach kotowych. W rzeczywistosci nieréwnomierne
szybkosci obiegu Marsa i Ziemi powodujg, ze dtugosé obiegu synodycznego waha sie od 765 do 811
dni.

Wspominalismy juz, ze opozycje Marsa bywajg mniej lub bardziej dogodne dla obserwacji. tatwo
mozna wyliczy¢ jak czesto powtarzajg sie bardzo dogodne opozycje. Trzeba w tym celu znalez¢
przyblizong wspdlng wielokrotnos¢ gwiazdowych okreséw obiegu Marsa i Ziemi. Pamietajmy, ze rok
gwiazdowy Marsa trwa 1,88082 roku gwiazdowego Ziemi. Mnozac te wartos$¢ przez kolejne liczby
catkowite znajdujemy, ze 8 x 1,88082 = 15,047 = 15. Zatem po 15 latach Ziemia i Mars ,spotkajg” sie
znéw w tych samych w przyblizeniu czesciach swych orbit. Jesli wiec w 1956 roku miata miejsce
,wielka” opozycja, to opozycja, ktéra nastgpi po 15 latach bedzie réwniez bardzo dogodna, bowiem
réznica potozen Marsa na orbicie podczas obu opozycji bedzie bardzo niewielka. Réznice te mozna
tatwo wyliczyé. W ciggu 0,047 roku Ziemia przesuwa sie na orbicie 0 16°,9. Gdy wiec Mars po o$Smiu
obiegach dokota Storica wrécit do miejsca, w ktérym przed 15 laty nastgpita opozycja, Ziemia
wyprzedzita go juz o0 16°9. Opozycja nastgpita zatem 36,6 dni wczesniej, gdyz jak wiemy, Ziemia
wyprzedza Marsa o0 0°,46157 dziennie. W ciggu 36,6 dni Mars przesunat sie na orbicie 0 19°,2, tyle
wiec wynosi szukana przez nas réznica.

5> Wielko$¢ gwiazdowa jest to jednostka astronomicznej skali jasnosci gwiazd i planet obserwowanych z Ziemi.
Podziat gwiazd na wielkosSci gwiazdowe pochodzi ze starozytnosci, kiedy najjasniejsze gwiazdy nazwano
gwiazdami 1-szej wielkosci, mniej jasne od nich - gwiazdami 2-giej wielkosci itd. az do gwiazd 6-tej wielkosci
(najstabszych gwiazd, jakie mozna dostrzec gotym okiem). Pdzniej skale te rozszerzono i wprowadzono dziesigte
i setne czesci wielkosci gwiazdowych. Skala wielkosci gwiazdowych jest skalg logarytmiczng: gdy dwie gwiazdy
réznig sie blaskiem o jedng wielkos$¢ gwiazdowa, to stosunek ich jasnosci wynosi 2,512. Im mniejsza wielkos¢
gwiazdowa, tym wieksza jest jasnos¢ obiektu. Najjasniejsze ciata niebieskie majg ujemne wielkosci gwiazdowe
(np. jasnos¢ Ksiezyca wynosi -12,™6, a Storica -26,M8).

6 Rok gwiazdowy jest to okres obiegu Ziemi dokota Storica; wynosi on 365,25636 dni.



Widzimy, ze po 15 latach opozycja nastgpi praktycznie w tej samej czesci orbity. Wykonujgc podobne
obliczenia mozemy znalez¢ inne wspdlne wielokrotnosci okresdw obiegu Marsa i Ziemi. Wyniki takich
obliczen sg zestawione w tabeli I. Sg to oczywiscie wartosci przyblizone, gdyz nie bralismy pod uwage
eliptycznosci orbit obu planet.

Z ponizszej tabeli wida¢, ze najkrotszymi okresami powtarzania sie podobnych opozycji sg okresy 15-

letni i 17-letni. Po tych wtasnie okresach powtarzajg sie ,,wielkie” opozycje (patrz tabela Il). Jak sie
pdzniej przekonamy, olbrzymia wiekszos¢ naszych wiadomosci o Marsie zostata uzyskana podczas

tych wtasnie opozycji.

Tabela |
Powtarzanie sie opozycji Marsa
Liczba obiegdw Marsa | Liczba lat ziemskich | Rdznica potozert Marsa na orbicie podczas opozycji
1 1,88082 = 2 48°7
8 15,047 = 15 19,2
9 16,927 «s 17 29,7
17 31,974 = 32 10,6
25 47,021 = 47 8,6
42 78,994 = 79 2,4
151 284,004 = 284 1,6
193 362,998 = 363 0,8
Tabela Il
»Wielkie” opozycje Marsa
Moment opozycji Moment najwiekszego | Najmniejsza odlegto$¢ | Maksymalna Srednica
zblizenia Marsa do Marsa od Ziemi katowa tarczy Marsa
Ziemi (mln. km))
61X 1877r. 21X 1877 r. 56,3 24”8
3VIII1892r. 6 VIII 1892 r. 56,4 24”8
231X 1909 . 181X 1909 r. 58,2 24”0
23 VI 1924 . 22 VI 1924 r. 55,7 25”,1
23 VI 1939r. 28 VII 1939 . 57,7 24”1
101X 1956 r. 71X 1956 . 56,5 24”,7

Tabela Il
Opozycje Marsa w okresie 1956 - 2000 (wedtug M. B. B. Heatha)
Moment opozycji | Srednica katowa tarczy Marsa | Jasno$¢ Marsa w opozycji

101X 1956 r. 24”7 -2,"6

16 X1 1958 r. 18,9 -1,9

30 XI1 1960 r. 15,4 -1,3

4111963 r. 14,0 -1,0

91111965 r. 14,0 -0,9

151V 1967 r. 15,6 -1,3

31V 1969r. 19,3 -2,0

10VIII1971r. 24,9 -2,7

25X 1973 r. 211 -2,2

15 X11 1975 r. 16,2 -1.5




2211978r. 14,3 -1,1
25111980 r. 13,8 -0,8
311111982 . 14,7 -1,1
11V 1984r. 17,4 -1,7

10 VI 1986 r. 22,1 -2,4
281X 1988 r. 23,6 -2,5
27 X1'1990 r. 17,8 -1,8

711993 r. 14,9 -1,2

12111995. 13,8 -1,0
17 1111997 r. 14,2 -1,1
241V 1999r. 16,2 -1,4

Z tabeli wida¢, ze wszystkie ,wielkie” opozycje Marsa przypadajg w miesigcach letnich: lipcu, sierpniu
i wrzesniu. Wtedy bowiem wtasnie Ziemia znajduje sie w poblizu perihelium orbity Marsa
(doktadniej: Ziemia ,,mija” perihelium Marsa w dniu 29 sierpnia). W lutym natomiast Ziemia
przebiega w poblizu aphelium Marsa, zatem wszystkie opozycje przypadajgce w pierwszym kwartale
sg bardzo niekorzystne. Opozycja z roku 1924 byta najkorzystniejszg opozycjg naszego stulecia.
Nastepna podobna opozycja nastgpi dopiero w roku 2003.

Na zamieszczonym na rys. 4 rysunku orbit Marsa i Ziemi zaznaczone sg miejsca, w ktérych bedg
nastepowac przyszte opozycje Marsa. Szczegdétowe dane liczbowe zestawione sg w tabeli lll.

1969 1984
O

Rysunek 4 Opozycje Marsa od roku 1956 do 2000

Najblizsza opozycja Marsa, ktéra nastgpi w listopadzie 1958 roku, nie bedzie juz tak dogodna, jak
,wielka” opozycja z roku 1956. Mars znajdzie sie najblizej Ziemi 9 listopada, ale bedzie go w tym
momencie dzieli¢ od nas 73 miliony kilometrow. Na rys. 2b przedstawiony jest ruch Marsa wsréd
gwiazd w okresie tej opozycji, za$ w tabeli IV zestawione sg zmiany jego odlegtosci od Ziemi.

Tabela IV

Zmiany odlegtosci Marsa od Ziemi (w okresie opozycji 1958 - 1959 r.)
Data ‘ Odlegtos¢ (mlIn. km)




1 VI 1958 r. 136,6
15 VI 125,0
11X 111,2
151X 100,2
1X 88,4
15X 80,0
1 XI 73,7
9 Xl 73,0
15 XI11958 r. 73,4
1 Xll 79,8
15Xl 90,9
111959r. 109,1
151 127,1
11 151,0
1511 171,5
11 197,0

Ruchy planet s3 juz dzi$ znane bardzo doktadnie. W kazdym momencie mozemy z duzg precyzjg
podac odlegtos¢ dzielacg Marsa od Ziemi. Mierzac wiec jego pozorng srednice mozemy tatwo
wyznaczy¢ rzeczywiste rozmiary planety. Pomiary Srednicy pozornej sg wykonywane wizualnie za
pomocg mikrometréow lub tez fotograficznie. Z pomiaréw tych wynika, ze gdy Mars znajduje sie

w odlegtosci jednej jednostki astronomicznej, jego pozorna $rednica (réwnikowa) wynosi 9”7,36’.
Wykonujgc proste obliczenia otrzymamy, ze dtugos$¢ srednicy Marsa wynosi 6784 kilometrow, czyli
0,534 $rednicy Ziemi. Mars jest wiec planetg znacznie mniejszg od naszej Ziemi. Jego powierzchnia
jest réwna tylko 0,28 powierzchni kuli ziemskiej, a wiec nieco mniejsza niz catkowita powierzchnia
naszych kontynentow.

Mase Marsa mozna dosc¢ tatwo wyznaczy¢ z obserwacji ruchéw jego ksiezycéw. Wynosi ona tylko
0,108 masy Ziemi, a wiec 644 tryliony (644-10®) ton. Znajac te warto$¢ tatwo obliczyé, ze sita cigzenia
na powierzchni Marsa jest 2,63 razy mniejsza od sity cigzenia na powierzchni Ziemi. A wiec 100-
kilogramowy grubas wazytby na Marsie tylko 38 kilogramdw i mégtby sie porusza¢ zwawo jak mtody
chtopiec, wykonujgc bez trudu kilkunastometrowe skoki. Jezeli zatem w przysztosci zacznie sie
kolonizacja Marsa to w pierwszym rzedzie bedg tam chciaty pojecha¢ wszystkie grubasy. Przyjemnie
bedzie bowiem udac sie na Marsa i stwierdzi¢, ze wazy sie np. tylko 20 kilograméw. Ale uwaga: trzeba
pojechac na Marsa z waga sprezynowa. Jezeli bowiem uzyjemy wagi szalkowej, to jest wskazania

7 Jest to warto$¢ $rednia, przyjmowana we wszystkich oficjalnych zestawieniach astronomicznych; nie nalezy
jednak sadzi¢, ze jest ona bezbtedna. Pomiary katowych srednic planet nastreczajg wiele trudnosci i rozrzut
poszczegdlnych rezultatéw jest dos¢ znaczmy. Mozna sie o tym przekonac z zestawienia wynikow otrzymanych
w obserwatorium na Pic du Midi, gdzie od kilkunastu lat wykonywane sg niezwykle doktadne fotograficzne
obserwacje Marsa. Oto wyniki otrzymane podczas ostatnich opozycji (w nawiasach podana jest srednica
katowa Marsa w odlegtosci 1 jedn. astronomicznej):

1941r. (9”,48)

1943 r. (9”,37)

1946r. (9”,25)
1948 r. (9”,25)
1950r. (9”,26)

1954 r. (9”,47)
W przeliczeniu na $rednice liniowe odpowiada to wartosciom od 6 707 km do 6 874 km. Doktadnos¢, z jaka
znamy rozmiary Marsa nie przekracza zatem kilkudziesieciu kilometrow.



bedg takie same jak na Ziemi. Odwazniki stracg na ciezarze tyle samo co i przedmiot wazony, a wiec
100-kilogramowy grubas bedzie musiat by¢ réwnowazony przez 100-kilogramowy odwaznik.

Patrzac na Marsa przez lunete (z pétnocnej potkuli Ziemi) zauwazymy, ze szczegdty widoczne na jego
powierzchni nie zajmujg statego potozenia na tarczy, lecz przesuwajg sie powoli z prawa na lewo (gdy
uzywamy lunety astronomicznej dajgcej obrazy odwrdcone). Jest to dowodem, ze Mars obraca sie
dokota osi, podobnie jak Ziemia. Obserwujac przesuniecia tych szczegétéw, a w szczegdlnosci ich
przejscia przez centralny potudnik tarczy, mozna wyznaczy¢ okres obrotu Marsa dokota osi, czyli
diugos¢ jego doby gwiazdowej8. Oceny takie wykonywano juz doé¢ dawno. W roku 1659 Ch. Huygens,
jeden z pierwszych obserwatoréw Marsa, doszedt do wniosku, ze okres obrotu Marsa dokota osi trwa
okoto 24 godzin. W roku 1666 D. Cassini ocenit dtugo$¢ doby gwiazdowej Marsa na 24" 40™. W miare
uptywu lat wyznaczano te wartosé coraz lepiej, dochodzac w korcu do doktadnosci utamkow
sekundy. Wreszcie, w ostatnich latach J. Ashbrook (1953), zestawiajgc wszystkie obserwacje
wykonane w latach 1704-1952, otrzymat wynik: 24" 37™ 225,6679 + 0°,0026. Obecnie znamy juz wiec
dtugosc doby Marsa niewiele mniej doktadnie niz dtugos¢ doby ziemskiej. Okres obrotu Marsa dokota
osi jest 0 41 minut dtuzszy od okresu obrotu Ziemi, ktéry wynosi 23" 56™ 4°,0990.

Srednia doba stoneczna Marsa jest nieco dtuzsza od jego doby gwiazdowej i wynosi 24" 39™ 35°. Tak
wiec rok Marsa, ktory trwa 686,98 dni ziemskich, zawiera tylko 668,6 dni marsowych.

Obserwujgc ruch obrotowy Marsa mozna wyznaczy¢ kierunek jego osi obrotu, a wiec znalez¢
potozenie jego biegundw. Wedtug ostatnich danych H. Camichela (1956) pétnocny biegun Marsa ma
wspodtrzedne: a = 316,°77, 6 = +52°94,° lezy zatem w gwiazdozbiorze tabedzia.

O biegunach Marsa bedziemy méwié szerzej w rozdziale 1l przy omawianiu wygladu nieba
marsowego. Tutaj wspomnimy tylko, ze ptaszczyzna réwnika Marsa jest nachylona do ptaszczyzny
jego orbity pod katem 24°8. Wartos¢ ta jest zblizona do kata, jaki tworzy ptaszczyzna réwnika Ziemi

z jej orbitg (23°45) Dzieki temu na Marsie wystepujg takie same pory roku jak na Ziemi (patrz rozdziat
V).

Rysunek 5 Mars i Ziemia wraz ze swymi ksiezycami (ksiezyce Marsa sq powiekszone przeszto 30 razy)

8 Wskutek zjawiska precesji, czyli powolnego przesuwania sie biegunéw po niebie, doba gwiazdowa planety
rozni sie o drobny utamek sekundy od okresu jej obrotu dokota osi. Réznica jest jednak bardzo niewielka.

9 Rektascensja (a) i deklinacja (8) sg to wspdtrzedne astronomiczne pozwalajgce okreslaé potozenie punktéw na
sferze niebieskiej, analogicznie do tego, jak potozenie punktéw na powierzchni Ziemi okresla sie przy pomocy
dtugosci i szerokosci geograficzne;.



Pozostaje jeszcze do omdwienia zagadnienie budowy wewnetrznej Marsa. Stawianie takiego
problemu moze sie wydawac dziwne, wiadomo bowiem, ze nawet o budowie naszej Ziemi wiemy
dotad mato, mimo iz od kilkudziesieciu lat geofizycy przeprowadzaja dla jej poznania réznorodne
badania. C6z wiec mozna powiedzie¢ o budowie planety odlegtej o miliony kilometréw? Z pomoca
przychodzg nam jednak prawa mechaniki. Opierajac sie na nich, mozemy wyciggna¢ pewne wnioski
o budowie wewnetrznej planety, jezeli znamy jej sptaszczenie, gestosé i szybkos¢ obrotu dokota osi.

Sptaszczenie planety jest wywotane przez jej obrét dokota osi. Powstajgca przy obrocie sita
odsrodkowa ,rozcigga” réwnikowe obszary planety, wskutek czego jej srednica rdwnikowa staje sie

dtuzsza niz srednica biegunowa. Tak na przyktad srednica biegunowa Ziemi jest o % krétsza od jej
Srednicy rownikowej. Wielkos¢ sptaszczenia zalezy oczywiscie od szybkosci obrotu. Na przykfad
Jowisz, ktéry obraca sie bardzo szybko, ma sptaszczenie réwne 1—16, a wiec 19 razy wieksze od

sptaszczenia Ziemi.

Interesujacy nas tutaj dziat mechaniki zostat rozbudowany przez stynnego matematyka francuskiego -
A. Clairauta. Przytoczymy w skrdcie jego wyniki. Oznaczmy przez g stosunek sity odsrodkowej na
rowniku planety do sity ciezkosci na jej powierzchni. Stosunek ten zalezy tylko od szybkosci obrotu
dokota osi oraz od gestosci planety. Clairaut wykazat, ze wielkos¢ g wigze sie w okreslony sposdb ze
spfaszczeniem e. Jesli mianowicie planeta ma budowe jednorodng, tzn. jezeli jej gestosc¢ jest wszedzie

stata, to zachodzi zwigzek € = %q . Gdy natomiast budowa jest skrajnie niejednorodna, tzn. gdy cata

masa planety jest skupiona w jej Srodku, to € = g. W przypadkach posrednich wielko$¢ sptaszczenia
5q . q

jest zawarta miedzy wartosciami " i 5

Tabela V
Budowa wewnetrzna planet
€
q
Budowa jednorodna 1,25
Mars 1,14
Ziemia 0,97
Jowisz 0.76
Saturn 0,62
Cata masa w $rodku planety | 0,50

W przypadku Marsa mozna tatwo obliczy¢, ze g = ﬁ. Trudniejsza jest sprawa ze sptaszczeniem.
Jedng z metod stuzacych do jego wyznaczania jest badanie ruchéw ksiezycdw Marsa. H. Struve

otrzymat z takich badan wartos¢ ¢ = é = 0,00521. Tymczasem bezposrednie pomiary

mikrometryczne dajg wynik € = 7—17 = 0,013 (Srednia z wielu pomiaréw wyliczona przez G. de

Vaucouleursa), a wiec wartosc¢ przeszto dwukrotnie wiekszg. Przyjmujac jg otrzymalibysmy zupetnie
nieprawdopodobny wynik € 2,8 q. Bezposrednie pomiary muszg wiec by¢ obarczone powaznym
btedem. Sprzecznosci tej do dzi$ nie udato sie wyjasnié.

Pozostaje wigc warto$¢ ¢ = — otrzymana metodg posrednig przez Struvego. Otrzymujemy wtedy

e = 1,14 q. Z tej tabeli V wynika zatem, ze Mars ma budowe bardzo zblizong do jednorodnej,



w przeciwienstwie do takich planet jak Jowisz i Saturn, ktdrych masa jest przewaznie skupiona
w centralnym jadrze.

Dzielgc mase Marsa przez jego objeto$¢ znajdujemy, ze $rednia gesto$é planety wynosi 3,95 g/cm?3,
jest wiec znacznie mniejsza od gestosci Ziemi (5,52 g/cm?). Znany geofizyk H. Jeffreys uwaza, ze
wobec tego Mars sktada sie przewaznie z mineratéw o matej gestosci, np. z oliwinu (mieszaniny
siarczanéw zelaza i magnezu), ktérego gestos$é wynosi 3,3 g/cm3. Warstwy powierzchniowe Marsa
posiadatyby wtasnie takg gestos¢, gtebiej natomiast gestosé rostaby wskutek wzrostu cisnienia az do
wartosci 4,2 g/cm? na gtebokoéci 2900 km. W $rodku Marsa znajdowatoby sie niewielkie jadro zelazo-
niklowe o gestosci okoto 8,6 g/cm?3.

Inny poglad wysuwa W. Ramsey, ktdry sadzi, ze rdwniez i jgdro Marsa jest ztozone z oliwinu, ktéry
jednak pod wptywem olbrzymiego cisnienia przeszedt w faze metaliczng. W kazdym razie
w centralnym jgdrze Marsa jest zawarta tylko niewielka cze$é jego masy.



Rozdziat |l
Obserwacje Marsa. Areografia

Omowimy teraz warunki obserwacji Marsa oraz dawne i obecne metody jego badan. Jest zupetnie
oczywiste, ze warunki obserwacyjne zalezg od odlegtosci Marsa od Ziemi (nie méwimy oczywiscie
o warunkach atmosferycznych). Gdy planeta znajduje sie daleko od Ziemi, jej tarcza jest malerika

i trudno wtedy cokolwiek na niej zobaczy¢, natomiast w opozycjach, gdy jest blisko Ziemi - warunki
obserwacji s najlepsze.

PrzejdZmy do liczb. Podczas koniunkcji ze Storicem $rednica kagtowa Marsa wynosi tylko 3”,5 sekund
katowych, w niekorzystnej opozycji aphelicznej 13”,8, natomiast w najkorzystniejszej opozycji
perihelicznej az 25”,2. Nie kazdy prawdopodobnie wyobraza sobie jak mate sg te katy. Na przyktad
kat 25”,2 jest katem, pod jakim widzimy monete pieciogroszowg z odlegtosci 165 metrow (oczywiscie
moneta jest wtedy niedostrzegalna dla gotego oka). Rozmiary kgtowe tarczy Ksiezyca wynoszg
Srednio 31', a wiec sg 74 razy wieksze (pieciogroszéwka widziana z odlegtosci 2,2 metra). Gdy
patrzymy na Marsa przez lunete, kat pod jakim widzimy jego tarcze wzrasta tyle razy, ile wynosi
powiekszenie lunety. A wiec gdy obserwujemy Marsa (podczas najdogodniejszej opozycji) przez
lunete powiekszajacg 74x%, widzimy jego tarcze takiej wielkosci jak tarcza Ksiezyca widziana gotym
okiem. Na rys. 6 przedstawione sg rozmiary tarczy Marsa podczas koniunkcji oraz w najbardziej
niekorzystnej i najkorzystniejszej opozycji. Patrzac na ten rysunek z odlegtosci 40 cm bedziemy
widzieli Marsa takiej wielkosci jak w lunecie powiekszajgcej 950x.

Rysunek 6 Wielkos¢ tarczy Marsa podczas koniunkcji ze Storicem oraz w najbardziej niedogodnej i najkorzystniejszej opozycji.
Patrzqgc na rysunek z odlegtosci 40 cm widzimy Marsa takiej wielkosci, jak w lunecie powiekszajgcej 950 razy

Mars, tak jak wszystkie planety, Swieci odbitym $wiattem stonecznym, a wiec oswietlona jest zawsze
jego pétkula zwrdécona w danej chwili do Storica, natomiast na drugiej pétkuli panuje noc. Podczas
opozycji Ziemia znajduje sie pomiedzy Marsem a Storicem, widzimy wiec wtedy catg oswietlong
potkule planety. Mars jest wtedy w petni. W momencie koniunkcji ze Storicem Mars réwniez zwraca
ku Ziemi catg swa oswietlong pétkule, jednak jest wtedy niedostepny dla obserwacji.

Miedzy opozycjg a koniunkcjg Mars zwraca ku Ziemi cze$¢ swej nieoswietlonej pdtkuli, wyglada wiec
podobnie jak Ksiezyc w poblizu petni. Spdjrzmy na rys. 7. Obserwator znajdujacy sie na Ziemi widzi
potkule Marsa BAC, natomiast do Stonca jest zwrécona pétkula ACD. Patrzac z Ziemi widzimy wiec
oswietlong czesé tarczy AC i czes¢ nieoswietlong AB. Miarg nieos$wietlonej czesci tarczy jest kat AOB =
a, zwany katem fazy. Widac z rysunku, ze kat fazy jest rowny katowi ZOS, zatem mozna go tatwo



wyznaczy¢, bowiem wszystkie boki tréjkata Ziemia-Mars -Storice sg w danej chwili znane nam z duzg
doktadnoscia.

Rysunek 7 Fazy Marsa (rozmiary planet sq oczywiscie przesadzone)

Wiemy, ze kat fazy naszego Ksiezyca zmienia sie w granicach od 0° do 180°. Ksiezyc przechodzi przez
wszystkie fazy: moze by¢ w petni, w kwadrach, czy tez w nowiu. Mars natomiast znajduje sie dalej od
Storica niz Ziemia, dlatego tez kat jego fazy jest ograniczony. Nie mozna na przyktad oglgdac¢ Marsa
w nowiu, gdyz musiatby wtedy znalez¢ sie miedzy Ziemia a Stornicem. tatwo wykaza¢, ze kat fazy
Marsa jest najwiekszy wowczas, gdy linie Ziemia-Storice i Ziemia-Mars tworzg kat prosty. Méwimy
wtedy, ze Mars jest w kwadraturze ze Storicem. Uwzgledniajgc eliptycznosc drég Marsa i Ziemi
mozemy wyliczyé, ze maksymalny kat fazy Marsa moze wynosic¢ 47°. Przy tym kacie fazy Mars
wyglada tak, jak Ksiezyc 4 dni przed lub po petni.

Rysunek 8 Fazy Marsa. Po lewej rysunek F. Fontany z 1638 r., po prawej rysunek K. Graffa z r. 1924

Fazy Marsa odkryt F. Fontana juz w roku 1638. Widzimy je réwniez na rysunkach innych
wspotczesnych mu obserwatorow. Wydawac by sie mogto, ze fazy stanowig powazng przeszkode dla
obserwacji, gdyz pewna czes¢ zwrdéconej ku nam pétkuli planety jest niedostepna dla obserwacji.

W rzeczywistosci jednak nie jest to powazne utrudnienie. Przeciwnie, dzieki fazom mozemy widzieé
czes¢ nocnej potkuli planety i obserwowac zjawiska zachodzgce o zmierzchu i po zapadnieciu nocy



oraz rankiem, gdy dla danej okolicy Marsa nastepuje wschéd Storica. Chodzi tu gtéwnie o obserwacje
zjawisk atmosferycznych, ktére bedziemy szczegétowo omawiaé w rozdziale IV.

Omawianie metod obserwacyjnych rozpoczniemy od najprostszych obserwacji wizualnych.
Obserwacje takie polegajg najczesciej na tym, ze patrzgc na Marsa przez lunete staramy sie mozliwie
najdoktadniej odtworzy¢ na rysunku wyglad planety. Méwilismy poprzednio, ze przy powiekszeniu
74x Mars (w najdogodniejszej opozycji) wyglada tak, jak Ksiezyc widoczny nieuzbrojonym okiem.
Wiemy, ze na tarczy Ksiezyca mozna dostrzec gotym okiem wiele szczegétow, jednak jest ona tak
mata, ze ich odrysowanie nie jest tatwe. Podobnie jest z obserwacjami Marsa: jesli uzywalibysmy przy
obserwacji matych powiekszen (okoto 100x), to tarcza Marsa bytaby tak niewielka, ze trudno bytoby
wykonaé doktadny rysunek dostrzezonych utwordéw. Musimy wiec obserwowac przy wiekszym
powiekszeniu®,

Jednakze wraz ze wzrostem powiekszenia pogarsza sie jako$¢ obrazu. Po pierwsze, wzrasta wéwczas
wpltyw wszelkich bteddw optycznych lunety oraz wptyw drgan powietrza, po drugie zas, przy
zwiekszaniu powiekszenia maleje jasnos$¢ powierzchniowa obrazu planety, przez co zaciera sie
stopniowo kontrast miedzy réznymi szczegétami. Widzimy wiec, ze przy matych powiekszeniach
obraz planety jest najlepszy i najostrzejszy, jednak szczegdty sg tak drobne, ze trudno je rozréznié.
Przy wiekszych powiekszeniach natomiast szczegdty sg juz odpowiednio wieksze, ale pogarsza sie
jakosc¢ obrazu. Do obserwacji nalezy wiec uzywac powiekszen posrednich, takich, przy ktérych obraz
jest jeszcze dostatecznie dobry, a szczegdty wystarczajgco duze.

Nie mowilismy dotad nic o zdolnosci rozdzielczej lunety. Promienie Swietlne wpadajgce do lunety
uginajg sie na brzegach jej obiektywu. Jest to tak zwane zjawisko dyfrakcji swiatta. Dyfrakcja $wiatta
sprawia, ze obrazy gwiazd, ktére posiadajg przeciez znikomo mate rozmiary kgtowe, nie sg punktami
Swietlnymi, lecz malenkimi jasnymi krgzkami, otoczonymi kilkoma pierscieniami, ktdrych jasnosc
szybko maleje wraz ze wzrostem $rednicy (rys. 9a). Na rys. 9b podany jest rozktad jasnosci w takim
obrazie dyfrakcyjnym. W praktyce rozwazamy jedynie centralne krazki, gdyz pierScienie sg znacznie

mniej jasne i wida¢ je dopiero w dobrych warunkach. Srednica s centralnego krazka dyfrakcyjnego
zalezy od srednicy obiektywu lunety D (wyrazonej w centymetrach) w nastepujgcy sposéb: s = %.

Im wiekszy jest zatem obiektyw lunety, tym rozmiary krazkéw dyfrakcyjnych sg mniejsze i obrazy
gwiazd ,ostrzejsze”.

10 powiekszenie lunety mierzy sie stosunkiem ogniskowej jej obiektywu do ogniskowej okularu. Powiekszenie
danej lunety mozna wiec zmienia¢ w dos¢ szerokich granicach uzywajgc coraz to innych okularow.



Rysunek 9 a) Dyfrakcyjny obraz gwiazdy (silnie powiekszony)

1.0

0.5

0.0t

0 38 70 102
Rysunek 9 b) Rozktad jasnosci w takim obrazie

Na przyktad teleskop o Srednicy obiektywu 30 cm daje obrazy gwiazd o srednicy (centralnego krazka)
okoto 0”,5. Jesli zatem odlegtosc katowa dwdch gwiazd jest mniejsza niz 0”,5, to oba krazki
dyfrakcyjne naktadajg sie, a wiec za pomocg takiego teleskopu nie mozemy zobaczyé tych gwiazd
oddzielnie. Ta najmniejsza odlegtosé katowa, przy ktérej obrazy dwéch gwiazd mogg by¢ widoczne
oddzielnie, nosi nazwe zdolnosci rozdzielczej danego obiektywu. Odlegtosé ta réwna sie wtasnie
$rednicy krgzka dyfrakcyjnego.

Uzywajac nowoczesnych metod pomiaru jasnosci (mikrofotometr) mozemy rozrézni¢ dwie gwiazdy
nawet wtedy, gdy ich obrazy dyfrakcyjne nieco sie naktadaja. Jak wida¢ bowiem z rys. 9b jasnos¢
krazka dyfrakcyjnego jest najwieksza w srodku, ku brzegom zas szybko maleje. Obraz powstaty przy
czesciowym natozeniu sie dwdch takich krazkéw bedzie miat tatwe do wyrdznienia dwa maksima
jasnosci (rys. 10).
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Rysunek 10 Rozktad jasnosci w obrazie dyfrakcyjnym dwdch blisko potozonych gwiazd
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Rysunek 11 Rozktad jasnosci w obrazie brzegu jasnej i ciemnej plamy

Powierzchnia planet nie swieci sama, lecz odbija tylko $wiatto stoneczne. Sg na niej wobec tego
miejsca jasne, tzn. takie, ktére odbijajg duzo padajgcego swiatta, sg tez i ciemne, ktére odbijaja
Swiatto znacznie stabiej. Wyobrazmy sobie, ze obserwujemy przez lunete jakas ciemng plame na
jasnej powierzchni planety. Przyjmijmy jasnos¢ otaczajgcej powierzchni za jednostke i zatézmy, ze
plama jest zupetnie czarna, tzn. ze jej jasnosci rdwna sie zeru. Gdyby nie byto dyfrakcji swiatta, to
rozktad jasnosci powierzchni planety w poblizu brzegu plamy bytby taki, jak to jest przedstawione
linig przerywang na rys. 11. Na granicy plamy nastepowatby przeskok od jasnosci 1,0 do jasnosci 0,0.
Wskutek dyfrakcji Swiatta obraz kazdego punktu powierzchni jest rozmytym krazkiem swietlnym.
Dzieki temu obraz brzegu plamy réwniez staje sie rozmyty: jasnos¢ stopniowo przechodzi w czarnosé¢
tak, jak to wyobraza linia ciggta na rys. 11. Wielkos¢ rozmycia zalezy od zdolnosci rozdzielczej lunety.
Z umieszczonej na rysunku skali wida¢, ze czarna plama zostaje silnie ,,zalana” jasnoscig az do
odlegtosci 0,5 zdolnosci rozdzielczej od brzegu, a i w cze$ciach wewnetrznych réwniez nie jest juz
zupetnie czarna. Jesli Srednica plamy jest znacznie wieksza od zdolnosci rozdzielczej, to wptyw
dyfrakcji przejawi sie jedynie w rozmyciu jej brzegdw, natomiast centralne czesci plamy nie ulegng
zasadniczym zmianom. Inaczej przedstawia sie sprawa w przypadku, gdy rozmiary plamy sg juz réwne
lub mniejsze od zdolnosci rozdzielczej. Wowczas bowiem rozmycie obejmie réwniez i czes$é centralng
plamy i zamiast niej bedziemy widzieli niewyrazny szarawy poétcien.
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Rysunek 12 Obrazy dyfrakcyjne niewielkiej czarnej plamy (Srednica 0”,25) przy obserwacji przez lunety o Srednicach
obiektywu 28 cm (b), 56 cm (c) i 112 cm (d). Po lewej stronie geometryczny obraz plamy (a)

Z tego, co powiedzieliSmy dotad, wynika, ze ta sama plama obserwowana przez lunety o réznej
zdolnosci rozdzielczej bedzie miata zupetnie rézny wyglad. Najlepiej zobaczymy to na przyktadzie.
Przypusémy, ze obserwujemy na powierzchni Marsa okragty czarng plame o $rednicy 0”,25, uzywajac
lunety o 28-centymetrowym obiektywie. Zdolnosé rozdzielcza takiej lunety wynosi 0”,5, jest wiec
dwukrotnie wieksza od rozmiaréw obserwowanej plamy. Wowczas, jak wiemy, obraz plamy bedzie
tylko niewyraznym rozmytym pétcieniem (rys. 12b). Dostrzezenie takiego potcienia na powierzchni
planety jest prawie zupetnie niemozliwe, gdyz oko ludzkie nie potrafi wyrdznia¢ zbyt stabych



kontrastow. Dopoki wiec bedziemy uzywac 28 cm teleskopu, plama pozostanie niewidoczna. Uzyjmy
zatem lunety dwukrotnie wiekszej (56 cm). W tym przypadku zdolnos¢ rozdzielcza wynosi tyle, ile
rozmiary obserwowanej plamy i dyfrakcyjne rozmycie wptywa mniej na jej centralne czesci.
Zewnetrzne rozmyte czesci nadal pozostang niewidoczne ze wzgledu na zbyt maty kontrast

z otaczajacg powierzchnig, jednak srodek bedzie juz duzo ciemniejszy (rys. 12c). W miejscu plamy
dostrzezemy wiec niewielki szaroczarny krazek. Wreszcie, gdy uzyjemy lunety o srednicy 112 cm,
plama bedzie dostrzegalna bardzo wyraznie, gdyz rozmyciu ulegng tylko jej brzegi, natomiast srodek
bedzie prawie tak czarny, jak w rzeczywistosci (rys. 12d). W miare zatem zwiekszania srednicy lunety
obserwowany obraz plamy coraz bardziej zbliza sie do jej rzeczywistego wygladu.

Mozemy juz teraz okresli¢ najlepsze dla obserwacji planet powiekszenie danej lunety. Wiemy, ze
zdolnosc rozdzielcza oka ludzkiego wynosi Srednio okoto 1' (w wyjatkowych przypadkach nawet 34”).
Chcac zatem w petni wyzyska¢ mozliwosci danego teleskopu musimy zastosowac takie powiekszenie,
przy ktérym najdrobniejsze szczegdty, jakie moze rozrézniaé dany obiektyw, bedg miaty srednice
katowa 1', wtedy bowiem mozna bedzie wszystkie te szczegdty dostrzec i narysowac. Dalsze
zwiekszenie powiekszenia nic juz nie pomoze. Nie zobaczymy drobniejszych szczegétédw, a obraz
bedzie sie stawat coraz gorszy. Chcgc dostrzec na powierzchni planety mniejsze utwory musimy uzy¢
teleskopu o wiekszym obiektywie. Dopiero wéwczas stang sie widoczne drobne szczegoty, ktére
poprzednio ze wzgledu na maty kontrast z otoczeniem nie byly dostrzegalne (rys. 13).
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Rysunek 13 a) Obraz Marsa w matej lunecie, przy niewielkim powiekszeniu

Rysunek 13 b) Obraz Marsa w tej samej lunecie przy powiekszeniu trzykrotnie wiekszym; nie widzimy zadnych nowych
szczegotow



Rysunek 13 c) Obraz Marsa w duzej lunecie, przy tym samym powiekszeniu co w b). Widoczne sq drobne plamy przedtem
niedostrzegalne, obraz jest wyrazniejszy i bardziej kontrastowy

Niektdrzy astronomowie operujg terminem ,,przyblizenie” lunety, ktory méwi, ile razy zdolnos¢
rozdzielcza jej obiektywu jest wieksza od zdolnosci rozdzielczej oka. Na przyktad dla teleskopu

o $rednicy 30 cm, ktdry ma zdolnos¢ rozdzielczg 07,47, ,,przyblizenie” wynosi okoto 130x . Oznacza to,
ze dopoki obserwujemy planete przy uzyciu tej lunety, to cho¢bysmy niewiadomo jak zwiekszali
powiekszenie, nie mozemy jej powierzchni zobaczy¢ doktadniej niz w przypadku, gdyby planeta
znajdowata sie 130 razy blizej. Stowo ,,przyblizenie” jest moze zle dobrane, bo przeciez teleskop

w rzeczywistosci nie przybliza obserwowanego obiektu, jednakze termin ten wtasciwie
charakteryzuje mozliwosci danej lunety, w przeciwienstwie do powiekszenia katowego, ktére czesto
moze prowadzi¢ do btednych wnioskow.

Podany powyzej wzér na zdolnos¢ rozdzielczg obiektywu lunety jest oczywiscie stuszny dla
obiektywow idealnych, pozbawionych wszelkich niedoktadnosci. W rzeczywistosci kazdy obiektyw
posiada pewne btedy, ktdre uniemozliwiajg osiggniecie teoretycznej zdolnosci rozdzielcze;.

W dotychczasowych rozwazaniach nie méwilismy nic o wptywie warstw powietrza, przez ktére
przechodzi Swiatto wpadajgce do lunety. W rzeczywistosci stan atmosfery wptywa decydujgco na
jakos¢ obrazéw planet. Warstwy powietrza znajdujg sie w ciggtym ruchu. Réznorodnos$¢ warunkéw
termicznych powoduje ciggte drobne zmiany gestosci powietrza, a co za tym idzie i optycznych
wiasnosci poszczegdlnych obszaréw atmosfery. Wszystkie te beztadne ruchy, prady i wiry powietrza
noszg nazwe turbulencji atmosferycznej. Turbulencja zmniejsza zdolnos¢ rozdzielcza lunety

i powoduje, ze obrazy sg niespokojne i drgajgce. Najwazniejsze jest jednak to, ze przy obserwacjach
wielkimi lunetami wptyw turbulencji jest duzo wiekszy niz w przypadku matych lunet. Wskutek tego
dla duzych teleskopdw osiggniecie teoretycznej zdolnosci rozdzielczej jest prawie niemozliwe.
Teleskopy niewielkich rozmiaréw dajg dos$¢ dobre obrazy nawet w $rednich warunkach
atmosferycznych, podczas gdy wielkie lunety mozna odpowiednio wykorzystac tylko w warunkach
idealnych.

Tak wiec skadinad bezcenny dla nas ocean powietrzny, na ktérego dnie zyjemy, powaznie ogranicza
nasze mozliwosci w zakresie obserwacji astronomicznych. Jedyng drogg polepszenia zdolnosci
rozdzielczej jest cze$ciowe chocby wyeliminowanie wptywu powietrza. Trzeba w tym celu budowac¢
obserwatoria na wysokich szczytach, wtedy bowiem na drodze promieni $wietlnych do lunety
pozostanie juz tylko nieznaczna czes¢ atmosfery. Budowa obserwatoriow w gérach napotyka jednak



na powazne trudnosci, a nadto wystepujg tam w nocy silne wstepujgce prady powietrza,
uniemozliwiajgce obserwacje.

Rysunek 14 Wysokogodrskie obserwatorium na Pic du Midi w Pirenejach (2860 m)

Zauwazono jednak, ze nad wyniostosciami odosobnionymi od innych gér atmosfera jest dos¢
spokojna, tam tez najczesciej buduje sie obserwatoria. Najstynniejszym z takich obserwatoriow
wysokogorskich jest francuskie obserwatorium na Pic du Midi w Pirenejach (wys. 2860 m). Powietrze
nad tym obserwatorium jest wyjgtkowo spokojne, wieczorne pragdy wstepujace szybko ustajg,

a obtoki znajdujg sie na ogot ponizej szczytu. Dzieki tak doskonatym warunkom w obserwatorium tym
wykonano szereg bardzo dobrych rysunkéw i fotografii Marsa, udato sie przy tym osiggna¢
teoretyczng zdolnosc¢ rozdzielczg ustawionego tam 62 cm refraktora (0”,2).

Obserwacje wizualne przez wiele lat byty jedyng metodg badania planet. Ze wzgledu na mozliwosé
popetniania przez obserwatora btedéw subiektywnych wartosc¢ ich byta niejednokrotnie poddawana
krytyce. Starano sie wiec zastgpic te obserwacje przez fotografowanie Marsa. Okazato sie jednak, ze
jesli chodzi o zdolnos¢ rozdzielczg, obserwacje fotograficzne znacznie ustepujg obserwacjom
wizualnym. Przyczyna tego lezy wtasnie we wtasnosciach atmosfery. MéwiliSmy wyzej o niepokoju

i drganiach powietrza, ktére powoduje zacieranie sie drobnych szczegétéw w obrazach planet. Zdarza
sie jednak, ze na moment cata masa powietrza na drodze promieni Swietlnych do lunety znajdzie sie
w spoczynku. Oko ludzkie potrafi wykorzystac te krotkie momenty spokoju atmosfery i zarejestrowac
wszystkie subtelne szczegdty, ktére nagle stajg sie wtedy widoczne. Obserwator musi sie tylko
nauczy¢ wyczekiwaé na te momenty. Tymczasem naswietlanie kliszy fotograficznej trwa zwykle kilka
sekund. W ciggu tego czasu klisza sumuje dochodzace do niej Swiatto, a wiec zarejestruje wszystkie
migotania i falowania. Dlatego tez obraz na kliszy bedzie zawierat jedynie zarysy najbardziej
wyraznych szczegétow (rys. 15).



Rysunek 15 Fotografie i rysunki Marsa wykonane przez Camichela i Gentilego w obserwatorium na Pic du Midi podczas
opozycji 1941 r. Fotografie i rysunki byty wykonane w tym samym czasie, za pomocq tej samej lunety i przedstawiajg
w przyblizeniu te same czesci powierzchni Marsa

Aby mozna byto stosowac mozliwie najkrotszy czas naswietlania nalezy umieszczac klisze w ognisku
lunety, wtedy bowiem jasnos¢ powierzchniowa obrazu planety jest najwieksza. Zobaczmy jednak,
jakie sa rozmiary Marsa na tak wykonanych zdjeciach. Srednica obrazu Marsa w ognisku lunety jest
tym wieksza, im dtuzsza jest ogniskowa. Tak na przyktad obraz Marsa w ognisku teleskopu

o ogniskowej dtugosci 3 metréw ma Srednice tylko 0,4 mm, zas w ognisku wielkiego refraktora z Pic
du Midi (ogniskowa 18,2 metréw) - nieco ponad 2 mm. Na takich malenkich tarczach trudno jest
oczywiscie wyréznic jakiekolwiek szczegéty, trzeba wiec zdjecie odpowiednio powiekszyé. Jednakze
powiekszac zdjecia mozna dopdty, dopdki nie zaczng by¢ widoczne poszczegdlne ziarna kliszy.
Mozemy oczywiscie uzy¢ klisze drobnoziarniste, co umozliwia znaczniejsze powiekszenie zdje¢, klisze
te jednak sg mniej czute od klisz gruboziarnistych, wymagaja wiec dtuzszego naswietlania.

Oczywiscie fotografowanie Marsa w ognisku lunet o krétkiej ogniskowej nie ma sensu. W lunetach
tych umieszcza sie przed kliszg uktady optyczne powiekszajgce obraz planety (tzw. fotografowanie
w projekcji). Mozna juz wtedy stosowac klisze gruboziarniste, gdyz nie trzeba powiekszac
otrzymanych zdjeé. Jednak powiekszenie obrazu idzie w parze ze zmniejszeniem sie jego jasnosci
powierzchniowej, przedtuza sie wiec czas naswietlania i wzmaga szkodliwy wptyw atmosfery. Widaé
z tego, ze dobranie optymalnych warunkdéw fotografowania przez dang lunete jest rzeczg nietatwa,
wymaga uwzglednienia wielu czynnikéw i wykonania wielu préb.



Czas naswietlania kliszy mozna oczywiscie skrocié¢ zwiekszajgc jasnos¢ fotografowanego obiektu. W
ostatnich czasach starano sie to rozwigzac¢ na dwdch drogach. Pierwsza z nich jest oczywista: nalezy
fotografowac Marsa przez najwieksze teleskopy, gdyz wtedy obraz bedzie bardzo jasny. Wiedzielismy
wprawdzie, ze w wielkich teleskopach wptyw turbulencji atmosferycznych jest bardzo znaczny,
jednak przy zastosowaniu dostatecznie krétkiego czasu naswietlania kliszy mozna wytapa¢ moment
spokoju atmosfery. Rozwigzanie samo sie narzuca: trzeba po prostu uzy¢ kamery filmowej. Jezeli

w ciggu nocy naswietlimy kilkaset klatek filmu, to na pewno chociaz na kilku z nich uchwycony bedzie
obraz Marsa w momentach spokoju atmosfery.

Takg kamere filmowg zastosowali E. Pettit i R. S. Richardson w obserwatorium na Mt Wilson (USA).
Podczas dogodnej opozycji 1954 r. Mars byt tam fotografowany za pomoca 2,5-metrowego
reflektora. Srednica obrazu Marsa na filmie wynosita 8 mm, przy czym czas na$wietlania udafo sie
zmniejszy¢ do 0,2 sek. (przy uzyciu zéttego filtru). Ogétem uzyskano okoto 8000 fotografii, z ktérych
czes¢ byta bardzo dobra. Zdjecia te pomimo wszystko ustepujg jeszcze znacznie obserwacjom
wizualnym.

Natomiast druga metoda, metoda teleskopdw elektronowych, rokuje prawie nieograniczone nadzieje
na przyszto$c¢. Dopdki pozostajemy wytgcznie w dziedzinie metod optycznych, dopdty jasnosc obrazu
moze by¢ zwiekszona jedynie przez zwiekszenie obiektywu teleskopu. Jesli jednak przeksztatcimy
sygnaty swietlne na sygnaty elektryczne, to po wzmocnieniu tych ostatnich, mozemy je znéw
zamienié na sygnaty sSwietlne, ktére beda juz znacznie silniejsze. Technika wzmacniania stabych
sygnatéw elektrycznych jest juz dzi$ znakomicie opracowana. Dzieki temu mozemy nawet bardzo
stabe obrazy swietlne zamieniaé drogg ,,obrazéw” elektrycznych na obrazy o duzej jasnosci.

Zasada teleskopu elektronowego polega wiec na dofgczeniu do zwyktego teleskopu przystawki
elektronowej, ktéra zamienia obrazy swietlne na ,obrazy” elektryczne, wzmacnia te ostatnie

i przetwarza je z powrotem na obrazy Swietlne. Istnieje kilka typow teleskopdéw elektronowych (sg
one budowane od 1933 r.) i nie ma tu oczywiscie miejsca na doktadny opis kazdego z nich.

Podczas dogodnej opozycji 1954 r. R. Sturm i A. Wilson z obserwatorium Lowella po raz pierwszy
zastosowali powyzszg metode do fotografii Marsa. Uzyli oni urzadzenia telewizyjnego, ktére byto
poprzednio uzywane w pobliskim szpitalu przy przeswietleniach promieniami Rentgena. Dzieki
zastosowaniu tej aparatury wzmacniano tam znacznie jasnos¢ niewyraznych obrazéw
rentgenowskich, przez co skracat sie znacznie czas badania, podczas ktérego lekarz i pacjent poddani
byli dziataniu szkodliwego promieniowania.

Aparature te zmontowano przy refraktorze o Srednicy obiektywu 61 cm. Obraz Marsa wytworzony
przez teleskop byt zamieniany na ,obraz” elektryczny przez czutg nadawczg lampe telewizyjna
,Ortikon”. Na ekranie telewizora powstat obraz Marsa o Srednicy 10,5 mm. Obraz ten byt tak jasny,

ze przy jego fotografowaniu wystarczat czas naswietlania zaledwie = sekundy. W poréwnaniu

z fotografowaniem Marsa przez te sama lunete, przy uzyciu zwyktych metod, czas naswietlania zostat
skrdocony trzydziestokrotnie!

Jak widac z zataczonej fotografii uzyskane zdjecia nie sg jeszcze zbyt dobre. Przyczyng tego jest
,gruba” struktura obrazu na ekranie telewizyjnym. Mimo, iz na ekranie odbiorczym zastosowano
1029 linii, zamiast 525 zwykle uzywanych przez telewizje amerykanska, na fotografiach widaé tylko
zasadnicze szczegoty powierzchni Marsa. Przed opozycjg 1956 r. ulepszono znacznie aparature, tak
aby obraz planety sktadat sie z czterokrotnie wiekszej ilosci linii. Wyniki nie sg jeszcze znane,
spodziewad sie jednak nalezy, ze uzyskane fotografie sg znacznie lepsze. Przysztos¢ przyniesie
prawdopodobnie dalsze postepy w dziedzinie teleskopéw elektronowych.



Rysunek 16 Fotografia Marsa z opozycji 1954 r. wykonana w obserwatorium Lowella za pomocq techniki telewizyjnej

Obserwacje fotograficzne majg jednak dla badan Marsa niezwykle duze znaczenie, mimo tego, ze, jak
widzieliSmy, na razie jeszcze ustepujg znacznie obserwacjom wizualnym, jesli chodzi o zdolnos¢
rozdzielczg i doktadnosc rejestrowanych szczegdtéw. Przede wszystkim fotografie w swietle
podczerwonym i nadfioletowym znacznie rozszerzajg zakres badan wizualnych. Zdjecia w nadfiolecie
sg szczegolnie wazne dla badan atmosfery Marsa (patrz rozdziat 1V). Fotografie stanowig przy tym
dokument, ktéry mozna poddawaé wielokrotnym pomiarom. Oceny zaczernienia kliszy przy
fotografowaniu Marsa przez filtry barwne dostarczajg nam znacznie wiecej danych niz niepewne
jednorazowe oceny wizualne. Obserwacje fotograficzne sg rdwniez obarczone btedami wynikajgcymi
ze struktury kliszy i charakteru procesu fotograficznego. Btedy te jednak mozna stosunkowo tatwo
ocenic¢ i wyeliminowac, sg one wiec znacznie mniej niebezpieczne niz subiektywne btedy obserwacji
wizualnych.

Wiekszg czes¢ naszej wiedzy o Marsie zawdzieczamy precyzyjnym metodom fizycznym, ktére udato
sie zastosowac do badan Marsa w ostatnich dziesigtkach lat. Spektroskopia (analiza widmowa),
spektrofotometria, radiometria i polarymetria dostarczajg nam cennych danych, ktérych uzyskanie za
pomocg zwyktych metod bytoby niemozliwe. Metody te i wyniki ich stosowania bedziemy
szczegdtowo omawiaé w nastepnych rozdziatach.

Wspomniec trzeba takze o zupetnie nowej dziedzinie astronomii planet, dziedzinie, ktdra stawia
dopiero obecnie pierwsze kroki. Chodzi tu o badania radioastronomiczne. Radioastronomia liczy
sobie wprawdzie juz dwadziescia piec lat, ale radiowe badania planet rozpoczeto dopiero w r. 1955,
kiedy odkryto promieniowanie radiowe Jowisza. W nastepnym roku udato sie réwniez odebraé
sygnaty radiowe z Wenus i z Marsa.

Bardziej niecierpliwym Czytelnikom spiesze wyjasnic, ze nie chodzi tu bynajmniej o jakies sygnaty czy
audycje nadawane przez inteligentnych mieszkancéw planet. Fakt emisji przez planety
promieniowania radiowego jest zupetnie naturalnie ttumaczony przez prawa fizyki. Prawa te mdwig,
ze kazde ciato o temperaturze wyzszej od zera bezwzglednego (-273,1° C) wysyta w przestrzen
promieniowanie, ktérego ilo$¢ i rodzaj sg dla danego ciata zalezne wytacznie od jego temperatury.
Powierzchnia planet nagrzewa sie dzieki pochtanianiu swiatta i ciepta przychodzacego ze Stonca.
Temperatura planet jest jednak dos¢ niska, wskutek czego nie wysytajg one prawie wcale $wiatta
widzialnego (Swiatto ich jest odbitym swiattem stonecznym), promieniujg natomiast fale dtuzsze:
podczerwone i radiowe. Najwiece]j energii emitujg planety w podczerwieni (dtugos¢ fali okoto 0,001
cm), natomiast energia wysytana w dziedzinie ultrakrétkich fal radiowych (dtugosé fali 1 cm - 10 m)
jest juz znacznie mniejsza. Dlatego tez podczerwone promieniowanie planet udato sie wykry¢ juz w
1924 r. (patrz rozdziat V), a badanie fal radiowych stato sie mozliwe dopiero niedawno dzieki
zbudowaniu czutych przyrzagdéw odbiorczych.



Promieniowanie radiowe Marsa (dtugosc fali 3,15 cm) zostato odebrane po raz pierwszy we wrzesniu
1956 r. przez astronoméw z obserwatorium w Waszyngtonie: C. H. Meyera, T. P. Mc Cullogha i R. M.
Sloanekera, ktdrzy uzywali radioteleskopu o srednicy 15,2 m. Na podstawie obserwowanego
natezenia promieniowania oceniono temperature powierzchni Marsa na okoto -40° C, co zgadza sie
mniej wiecej z innymi ocenami (patrz rozdziat V). Petniejszych rezultatdw nie udato sie na razie
uzyskaé ze wzgledu na ciagle jeszcze niedostateczng czutosé przyrzagdow.

Dalszy rozwéj badan radioastronomicznych przyniesie niewatpliwie nowe cenne wyniki. Przede
wszystkim wysytajgc w strone Marsa wigzke fal radiowych i rejestrujgc sygnaty odbite od jego
powierzchni mozna bedzie wyznaczad jego odlegtos¢ z doktadnoscig o wiele wiekszg niz w astronomii
optycznej. Metode te stosowano juz z pozytkiem do wyznaczania odlegtosci Ksiezyca. Poza tym
bedzie mozna doktadniej wyznaczy¢ temperature powierzchni Marsa. Moze takze uda sie otrzymac
pewne dane o wtasnosciach atmosfery i powierzchni planety, tak jak to udato sie osiggnac

w przypadku Ksiezyca.

Zmienia sie rowniez obecnie organizacja badan Marsa. Dawniej poszczegdlne obserwatoria
pracowaty najczesciej w odosobnieniu, realizujgc taki program badan, jaki wydawat sie najwtasciwszy
pracujgcym w nich astronomom. Czesto wobec tego zdarzato sie, ze pewne zakresy badan nie byty

w ogdle przeprowadzane, podczas gdy inne byly powtarzane jednoczesnie w kilku obserwatoriach.
Taki stan rzeczy uniemozliwiat uzyskanie jednolitego i petnego obrazu zjawisk zachodzacych na
Marsie. Aby temu zaradzi¢, utworzono w r. 1953 Miedzynarodowy Komitet Badan Marsa, ktéry ma
koordynowaé badania w poszczegdlnych obserwatoriach. W sktad Komitetu weszto wielu wybitnych
specjalistow: astronomow, fizykéw i meteorologéw.

Pierwszym zadaniem Komitetu byto utworzenie tzw. Stuzby Marsa, czyli zorganizowanie sieci
obserwatoriéw roztozonych rGwnomiernie na catej kuli ziemskiej dla zapewnienia ciggtosci
obserwacji wszystkich czesci powierzchni Marsa. Takie rozwigzanie byto konieczne ze wzgledu na to,
ze okres obrotu Marsa dokofa osi jest niewiele dtuzszy od doby ziemskiej. R6znica wynosi tylko 37
minut, co odpowiada obrotowi kuli Marsa o 9°.

Wyobrazmy sobie, ze Mars znajduje sie nad horyzontem obserwatorium przez petne 12 godzin. Gdy
zaczynamy go obserwowacd np. o godz. 18-tej i obserwujemy bez przerwy do 6-tej, to przez potudnik
centralny tarczy przedefilujg szczegdty prawie catej pdtkuli Marsa. Wiekszos¢ drugiej potkuli bedzie
natomiast widzialna bardzo stabo, gdyz jej utwory bedg potozone blisko brzegdéw tarczy, a gdy zaczng
sie przesuwac ku jej sSrodkowi, Mars schowa sie juz pod horyzontem. Zwykle jednak w danym
obserwatorium mozna obserwowad Marsa najwyzej przez kilka godzin, gdy znajduje sie on
dostatecznie wysoko na niebie, bowiem obserwacje w poblizu horyzontu sg utrudnione przez grubg
warstwe atmosfery. Obserwacjom dostepny jest zatem jedynie niewielki wycinek powierzchni
planety. Gdy nastepnego wieczoru rozpoczniemy obserwacje o tej samej porze, ujrzymy taki sam
obraz, gdyz utwory powierzchni Marsa bedg tylko o 9° przesuniete w stosunku do potozenia

z poprzedniego dnia. Podobnie w ciggu kilku nastepnych dni bedziemy mogli obserwowaé nadal te
samg potkule, druga natomiast pozostanie praktycznie niewidoczna. Sytuacja ulegnie zmianie
dopiero za kilkanascie dni, gdy zacznie by¢ widoczna druga potkula Marsa, stracimy zas z oczu
pierwsza.

Zorganizowanie systematycznych badan w sieci obserwatoridéw potozonych w réznych miejscach na
kuli ziemskiej zapewnia ciggtos¢ obserwacji catej powierzchni Marsa. Gdy bowiem Mars przestaje by¢
widoczny z jednego obserwatorium, zaczynajg sie jego obserwacje w drugim. Przy odpowiednim
roztozeniu obserwatoridw badania mogg by¢ prowadzone bez przerwy przez catg dobe.



Stuzbe Marsa utworzyto siedem obserwatoriow: Boscha (Jawa), Kodaikanal (Indie), Helwan (Egipt),
Lamont-Hussey (Ptd. Afryka), Pic du Midi (Francja), Eva Peron (Argentyna) i obserwatorium Lowella
(USA). Obserwacje prowadzone byty prawie przez okragtg dobe. Powazne przerwy stanowity jednak
wielkie przestrzenie Atlantyku i Pacyfiku. Dlatego tez Amerykanie planujg na przyszte opozycje
zbudowanie specjalnego obserwatorium na jednej z wysp Oceanii.

We wszystkich wymienionych obserwatoriach wykonywano patrolowe fotografie Marsa przez filtry
barwne przy czym dla zapewnienia jednorodnosci wynikéw uzywano tych samych filtréow i klisz oraz
podobnych przyrzgddw. Olbrzymi materiat kilkudziesieciu tysiecy zdje¢ nie jest jeszcze doktadnie
opracowany, dostarczy jednak niewatpliwie wielu ciekawych informacji, gtdwnie jesli chodzi o
zjawiska atmosferyczne na Marsie.

Komitet opracowat poza tym program badan dla dalszych dziesieciu obserwatoriéw: Carter (N.
Zelandia), Commonwealth (Australia), Tokyo i Kwasan (Japonia), Union (Ptd. Afryka) oraz Mc Donald,
Griffith, Lick, Mt Palomar i Mt Wilson (USA). Program prac byt bardzo réznorodny: obejmowat oprécz
fotografowania przez filtry barwne (tak jak w obserwatoriach Stuzby Marsa) takze zdjecia filmowe,
telewizyjne, pomiary radiometryczne, spektroskopowe i inne. Wyniki nie zostaty jeszcze catkowicie
opracowane, nalezy jednak oczekiwac wielu rewelacji.

Komitetowi podlega dotad tylko kilkanascie obserwatoridow. Brak wsrdd nich obserwatoriow
radzieckich, ktérych prace sg kierowane przez osobng Komisje Fizyki Planet, oraz wielu innych
osrodkow rozsianych po catym swiecie. Nalezy jednak przypuszczaé, ze sprawa ujednolicenia
programu badan we wszystkich obserwatoriach zostanie wkrétce pomysinie rozwigzana.

Tyle - jedli chodzi o obecny stan badan Marsa. A teraz cofnijmy sie myslg wstecz i przerzuémy karty
historii areografii (Ares - po grecku Mars, stad areografia - odpowiednik geografii).

Schroter 1798 Beer i Madler 1830



Green 1877

Schiaparelli 1884 Lowell 1894

Rysunek 17 Mars wedtug rysunkdw réznych obserwatordw. Rysunki przedstawiajq te samgq (w przyblizeniu) pétkule Marsa.
Ciemna, lejkowato do dotu wydtuzona plama, to okolica zwana obecnie Syrtis Maior

Pierwszym astronomem, ktéry obserwowat Marsa przez lunete byt Galileusz (1610), nie zdotat on
jednak dostrzec na powierzchni planety zadnych szczegétéw. Byto to oczywiscie wing jego
prymitywnej lunety. Cwier¢ wieku pézniej F. Fontana (1636) odkryt fazy Marsa i widziat na jego tarczy
ciemne plamy. Jego rysunek z 1638 r. jest pierwszym zachowanym rysunkiem Marsa (rys. 8). W kilka
lat potem fazy planety dostrzegt rowniez gdanski astronom Jan Heweliusz (1645). W roku 1659
rozpoczat obserwacje Marsa Ch. Huygens. Odkryt on potudniowg czape polarng i okreslit czas trwania
obrotu planety dokota osi na okoto 24 godziny. Rysunki Huygensa (rys. 17) zawierajg poza tym
ciemng plame, ktdrg mozna zidentyfikowac z okolicg Marsa, zwang dzi$ Syrtis Maior. Nastepnym
waznym momentem w dziejach obserwacji Marsa jest rok 1666, w ktérym D. Cassini okreslit dos¢
doktadnie czas trwania jego doby. Z obserwatoriéw tego okresu nalezy jeszcze wyrdzni¢ R. Hooke’a,
F. Bianchiniego oraz F. Maraldiego, odkrywce pétnocnej czapy Marsa.

W latach 1777-1783 obserwowat Marsa W. Herschel. Wyznaczyt on bardzo doktadnie dtugos¢ doby
planety i zauwazyt zmiennos¢ czap polarnych. Jego rysunki zawierajg pewne szczegéty, ktérych
jednak nie mozna na og6t powigzac z dzisiejszymi obserwacjami. Herschel starat sie juz snu¢ pewne
hipotezy na temat przyrody Marsa. Ciemne plamy na jego powierzchni uwazat za oceany, jasne za$
obszary za lady pokryte czerwonymi skatami. Duzo dokfadniejsze sg natomiast rysunki H. Schrotera
(1783-1805), na podstawie ktérych sadzi sie nawet dzi$ o zmianach, jakie od tego czasu zaszty na
powierzchni Marsa. Ciekawe, ze Schroter uwazat wszystkie obserwowane przez siebie szczegdty za
chmury w atmosferze Marsa, starajac sie nawet na podstawie swych obserwacji wyznaczy¢ kierunki
i predkosci wiatrow.

W dziewietnastym stuleciu obserwacje znacznie sie ozywity. Podczas opozycji 1830 roku obserwowali
Marsa J. Beer i H. Madler. Zauwazyli oni, ze szczegdty dostrzegane na powierzchni planety zajmujg na
niej mniej wiecej state potozenie. Na podstawie swych rysunkéw opracowali zatem pierwszg mape J.



Beera i H. Madlera Marsa (rys. 18) oznaczajgc na niej potudnik zerowy i wprowadzajgc wspotrzedne

areograficzne. W ten sposdb rok 1830 stat sie momentem przetomowym w historii badan Marsa.

Rysunek 18 Pierwsza mapa marsa wykonana w 1830 przez J. Beera i H. Mddlera

Z biegiem lat obserwacje Marsa stajg sie coraz doktadniejsze. Do badan przystepujg A. Secchi, W.
Dawes, J. Phillips, F. Kaiser, W. Lockyer, F. Terby, N. Green, C. Flammarion i inni. Wydawane sg nowe
mapy powierzchni Marsa (Kaiser (1862), Proctor (1869), Flammarion (1876), Green (1877). Na
mapach tych poszczegdlne utwory oznaczano nazwiskami stawnych astronomow i zastuzonych
badaczy Marsa. Zatgczona obok mapa Flammariona ilustruje postep, jaki dokonat sie w tej dziedzinie

od roku 1830.
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Rysunek 19 Mapa Marsa opracowana przez C. Flammariona (1876)



Rok 1877 rozpoczat nowg ere badan czerwonej planety. Dostrzezono wreszcie jej ksiezyce, a dzieki
odkryciu kanatéw przez G. V. Schiaparellego Mars znalazt sie nagle w centrum zainteresowania ogétu.
W roku tym Schiaparelli wydat réwniez swojg pierwszg mape powierzchni Marsa (rys. 20),
przewyzszajgca wszystkie poprzednie iloscig i doktadnoscig szczegdétéw. Mapa ta po raz pierwszy
zostata oparta na doktadnych pomiarach mikrometrycznych. Schiaparelli byt do tego stopnia
samodzielny, ze zignorowat zupetnie uzywane dotgd nazwy i opracowat nowg nomenklature oparta
o mitologie i dzieje starozytne. Nazwy podane przez Schiaparellego po kilkunastu latach oporéw
przyjety sie powszechnie i s3 uzywane do dzi$. Nomenklatura jest w miare potrzeby rozwijana

i uzupetniana.
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Rysunek 20 Pierwsza mapa Schiaparellego (1877)
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Rysunek 21 Mapa Marsa opracowana przez Antoniadiego w roku 1903

Nastepne lata badan Marsa uptywajg pod znakiem , wojny o kanaty”, ktorej dzieje sg opisane
w rozdziale VIII. Chec¢ rozwigzania wielkiej zagadki dopinguje astronoméw do zwiekszonego wysitku.
Powstajg nowe obserwatoria, budowane sg coraz lepsze lunety. Dzieki pracom G. Schiaparellego, N.



Greena, E. Maundera, E. Barnarda, C. Flammariona, P. Lowella, A. E. Douglassa, W. H. Pickeringa, V.
M. Sliphera, M. Millochau, J. Comasa Soli, P. Moleswortha, E. M. Antoniadiego i innych wykreslane s3
coraz doktadniejsze i coraz obfitsze w szczegdty mapy Marsa. Mapa opracowana przez Antoniadiego
(1903) (rys. 21) swiadczy o tym, jak wielki krok naprzdd uczynita areografia przez 25 lat od czaséw
Schiaparellego.

Okres wytezonych badan nad kanatami trwa mniej wiecej do roku 1909. Oprdcz obserwacji
wizualnych, ktére byty dotad jedyna forma badan Marsa, zaczynaja sie rozwijaé takze inne metody
badawcze. Po prébach B. Goulda (1877), P. Lowell, W. H. Pickering, G. Hale, C. Lampland i V. M.
Slipher rozwijajg fotografie Marsa, a H. Vogel, P. Janssen i W. Huggins dajg poczatek badaniom
spektroskopowym tej planety.

Po opozycji 1909 roku w areografii nastepuje zasadniczy zwrot. Dzieki pracom E. M. Antoniadiego
zmieniajg sie zupetnie nasze pojecia o wygladzie powierzchni Marsa. Zagadka kanatéw zostaje
czesciowo rozwigzana, a stare mapy przestajg juz by¢ aktualne. Od roku 1924 az do chwili obecnej,
obserwacje wizualne ustepujg powoli miejsca bardziej obiektywnym sposobom badan. Areografia
rozwija sie nadal i nasze mapy Marsa sg coraz doktadniejsze, jednakze wiekszg cze$é wiedzy o tej
planecie zawdzieczamy fotografii, spektrografii, polarymetrii i innym metodom badawczym. Rodzi sie
nowa gatgz nauki o Marsie - areofizyka (odpowiednik geofizyki). Nie bedziemy tu streszczac obszerne;j
historii tych ostatnich lat badan, znajdziemy jg bowiem niemal w kazdym z nastepnych rozdziatéw.

Ten krotki rys historyczny bytby niepetny, gdybysmy nie podkreslili roli trzech wielkich badaczy:
Flammariona, Lowella i Antoniadiego, ktorzy poswiecili badaniom Marsa prawie cate swe zycie.

C. Flammarion (1842-1925) zajat sie obserwacjami Marsa juz wtedy, gdy jako siedemnastoletni
chtopiec rozpoczat prace w obserwatorium paryskim. W roku 1864 opracowat swa pierwszg mape
powierzchni Marsa, a od roku 1883 nieprzerwanie badat go w swym prywatnym obserwatorium

w Juvisy pod Paryzem. Cho¢ najwiekszg stawe zdobyt Flammarion dzieki swym pracom
popularyzatorskim, w ktdrych rozwijat szeroko idee zamieszkalnosci ciat niebieskich, to jednak
obserwacje wykonywane w Juvisy miaty duze znaczenie, a jego dwutomowe dzieto ,La planéte Mars”
(1892, 1909) przez wiele lat stanowito podstawe wiedzy o Marsie.

P. Lowell (1855-1915) rozpoczat obserwacje Marsa w roku 1894. Oczarowany dostrzezeniami
Schiaparellego zbudowat w Arizonie prywatne obserwatorium, w ktdrym zajat sie badaniami
kanatéw. Godne podziwu sg zapat i wytrwatos$é, ktére cechowaty prace Lowella, jak réwniez jego
niezachwiana wiara w istnienie zycia na Marsie, wypowiadana w licznych artykutfach i ksigzkach.
Obserwatorium Lowella jest do dzi$ osrodkiem badan Marsa.

E. M. Antoniadi (1870-1944) zaczat obserwowac Marsa w roku 1888 i jego doskonate rysunki szybko
zwrdcity uwage astronomoéw. Od roku 1909 Antoniadi pracuje przy wielkiej lunecie obserwatorium
w Meudon. Wyjasnia tam zagadke geometrycznej sieci kanatow Marsa i niezwykle doktadnie studiuje
jego powierzchnie. Owocem tej pracy byta szczegétowa mapa Marsa, ktdrg zamieszczamy na korcu
ksigzki. W roku 1930 Antoniadi wydaje dzieto , La planete Mars”, w ktérym uwzglednia i krytycznie
analizuje wszystkie obserwacje Marsa wykonane od roku 1659. Dzieto to jest do dzi$ podstawa
areografii.

Trzeba jeszcze wspomniec o polskim wktadzie w badania Marsa, choc jest on bardzo skromny.
Swiatowa stawe zdobyt sobie jedynie Kazimierz Graff, ktéry jednak pracowat za granica,

w obserwatorium w Bergedorfie i w Wiedniu. Jego rysunki (rys. 8, 55) sg zaliczane do najlepszych na
Swiecie. Wykonywanie doktadnych badan w kraju jest utrudnione przede wszystkim przez brak
odpowiednich przyrzadéw. Dlatego tez tylko dwukrotnie wykonywano u nas systematyczne



obserwacje Marsa: w roku 1924 w obserwatorium w Poznaniu i w roku 1956 w Ludowym
Obserwatorium w Katowicach. Rysunki wykonane podczas tych opozycji (rys. 23) umozliwity nawet
wykreslenie map powierzchni Marsa. Na razie jednak nie mozemy w tej dziedzinie konkurowac

z obserwatoriami zagranicznymi.

Na zakonczenie tego rozdziatu urzadZmy matg wycieczke po powierzchni Marsa. Bedzie to oczywiscie

tylko wycieczka ,,palcem po mapie”. Dla jej przeprowadzenia postuzymy sie zamieszczong przy korncu

ksigzki mapg Antoniadiego (1930), ktdra stanowi najdoktadniejsze obecnie zobrazowanie powierzchni
Marsa.

Rysunek 22 Jeden z najstynniejszych badaczy Marsa - C. Flammarion przy lunecie w swoim obserwatorium Juvisy

Patrzac na mape widzimy, ze powierzchnia Marsa jest pokryta dwoma zasadniczymi rodzajami plam:
plamami ciemnymi i plamami jasnymi. W teleskopie widaé wyraznie, ze plamy jasne majg barwe
z6ttoczerwong, one to wiec nadajg Marsowi jego specyficzny kolor; plamy ciemne majg natomiast
odcien zielony lub niebieskawy. Dawni badacze Marsa nazwali plamy jasne ,lgdami”, zas plamy
ciemne ,,morzami”, ,jeziorami”, ,bagnami” itd. W dalszych rozdziatach zobaczymy, ze nazwy te tylko
czesciowo odpowiadajg prawdziwej naturze tych plam, mimo to jednak zostaty az do dzi$ utrzymane
w areografii.

Rysunek 23 Polskie rysunki Marsa. Po lewej rysunek K. Kordylewskiego wykonany 13 VIIl 1924 r. za pomocq 11-
centymetrowego refraktora (powiekszenie 260 x); po prawej rysunek A. Marksa wykonany 8 IX 1956 r. za pomocq 30-
centymetrowego refraktora (powiekszenie 280 x)

Przy studiowaniu mapy trzeba pamietac, ze strony swiata sg na niej utozone w dos¢ niezwykty
sposoéb: potudnie jest na gorze, pétnoc - na dole, wschéd - z lewej strony, zachdd zas - z prawej.



W stosunku do map ziemskich mapa ta jest wiec obrécona o 180°. Pochodzi to stad, ze lunety
astronomiczne dajg obraz odwrdécony. Aby nie wprowadza¢ zametu postanowiono wiec wykreslac
mapy Marsa w ten sposdb, aby widoczne na nich szczegdty byty widziane tak jak przy obserwacji
przez lunete. Trzeba réwniez zwrdci¢ uwage na to, ze mapa jest wykreslona w rzucie Merkatora,
wskutek czego podbiegunowe okolice Marsa sg znacznie rozciggniete i znieksztatcone, tak jak na
przyktad Grenlandia na mapach Ziemi wykonanych tg samg metods.

Podobnie jak na mapach ziemskich, na mapie Antoniadiego oznaczone sg wspotrzedne: szerokosc i
dtugos¢ areograficzna, analogiczne do wspoétrzednych geograficznych. Umdwiono sie, aby dtugos$é
areograficzng liczy¢ od potudnika przechodzacego przez sSrodek ciemnej zatoki zwanej Sinus
Meridiani. Potudnik ten jest zatem dla areografii tym, czym potudnik Greenwich dla geografii. Przez
$rodek Sinus Meridiani przechodzi réwniez réwnik Marsa.

W przeciwienstwie do map ziemskich, na ktérych dtugos$é geograficzng liczymy od 0° do 180° w obie
strony: na wschdd i na zachdd od potudnika Greenwich, dtugosc¢ areograficzng liczy sie w jednolity
sposob od 0° do 360°. Natomiast szerokos¢ areograficzng wyraza, sie podobnie jak szerokos$é
geograficzng: od 0° do -90° na potudnie od réwnika i od 0° do +90° na pdétnoc od niego. Warto jeszcze
dodac¢, ze doktadnos¢ wykreslenia map Marsa jest rzedu 1°.

Najwyrazniejszg ciemng plama na powierzchni Marsa jest duza tréjkatna zatoka zwana Wielkg Syrtg
(Syrtis Maior). Zatoke te mozna dostrzec juz przez niewielkg lunete, totez widzimy jg juz na rysunkach
pierwszych badaczy Marsa (rys. 17). Wielka Syrta w potudniowej swej czesci wydtuza sie i przechodzi
w waskie pasmo zwane Nilosyrtis, ktére siega az poza 40° szerokosci areograficznej potnocnej. Pasmo
to jest najwyrazniejszym przedstawicielem tzw. kanatéw. Na wschod od Wielkiej Syrty znajduje sie
duze ,jezioro” Lacus Moeris i z6tta pustynia Libya. Wyglad tej cze$ci powierzchni Marsa podlega dosé
wyraznym zmianom. Na pétnoc od Lacus Moeris widywano czasem dwie bardzo jasne plamy.
Przypuszczano, ze byly to osady $niezne na wyniostosciach, ktére sie znajdujg w tych miejscach. Jesli
jednak sg to nawet jakies wzgdrza, to nie mogg mieé wysokosci wiekszej od jednego kilometra. Na
potudnie od Wielkiej Syrty lezy wielki owalny Iad Hellas. Na jego zéftawo-pomaranczowe;j
powierzchni mozna czasem wyrdznié ciemniejsze pasma i ,jezioro” Lacus Zea.

Na zachdd od Wielkiej Syrty i Hellas znajduje sie caty szereg potgczonych ze sobg ,,morz” i ,,zatok”:
Mare lonium, Mare Serpentis, Deltoton Sinus, Sinus Sabaeus i wreszcie wspomniana juz zatoka Sinus
Meridiani, przez ktérg przechodzi potudnik zerowy. Na pdétnoc od tych ,,mdérz” ciggnie sie caty szereg
ladéw: Arabia, Eden, Moab i Aeria, ktéra wedtug G. Kuipera jest najbardziej czerwong czescia
powierzchni Marsa. Na powierzchni tych lgdéw wystepuje caty szereg drobnych ciemniejszych pasm
i plam, z ktérych prawie wszystkie majg swoje nazwy.

Posuwajac sie nadal na zachdd od Sinus Meridiani mamy kolejno ,morza”: Margaritifer Sinus, Mare
Erythraeum, Sinus Aurorae oraz wielkie ,jeziora”: Solis Lacus (Jezioro Storica) i Tithonius Lacus. Oba
,jeziora” sktadajg sie z wielkiej liczby drobnych plam i s3 utworami bardzo zmiennymi. Te samg mniej
wiecej dtugosé areograficzng co Margaritifer Sinus ma wielkie morze” pétkuli pétnocnej zwane Mare
Acidalium. Gdérna czesc¢ tego ,,morza” tworzy jezioro o ksztatcie korony (Lacus Niliacus). Na zachdd od
Mare Acidalium spostrzegano réwniez bardzo jasng plame, mozliwe wiec, ze i w tym miejscu istniejg
na powierzchni Marsa jakie$ niewielkie wzgodrza.

Na zachdd od Jeziora Storica ciggng sie dalsze wielkie ,morza” Marsa: Aonius Sinus, Mare Sirenum,
Mare Cimmerium i Mare Tyrrhenum, ktére swg zatokg Syrtis Minor graniczy juz prawie bezposrednio
z Wielka Syrta. Na potudnie od tego pasa ,mdrz” znajdujg sie nieco mniej jasne lgdy: Phaethontis,
Electris, Eridania i Ausonia, ktéra jest utworem bardzo zmiennym. Natomiast ,,morza” lezgce bardziej
na poétnoc: Memnonia, Zephyria, Aeolis i Aethiopis sg juz duzo jasniejsze. Jeszcze dalej na pétnoc lezy



Elysium, jeden z najjasniejszych obszaréw Marsa. Na potkuli potnocnej brak jest wielkiego pasa
,morz” jaki ciggnie sie wzdtuz réwnika na potkuli potudniowej, wystepuje tam natomiast caty szereg
wiekszych i mniejszych ,jezior”, z ktérych najwyrazniejszymi sg Trivium Charontis i Nodus Gordii.
Dzieki kontrastowi z jasnym Elysium dobrze zwykle sg widoczne réwniez inne ,jeziora” otaczajgce ten
lad.

Okolice bieguna potudniowego otoczone sg wielkim Morzem Potudniowym (Mare Australe), ktére
dzieli sie na szereg zatok i odndg otaczajgcych jasne owalne wyspy: Thyle |, Thyle Il, Argyre |, Argyre
II, Noachis i Dia. Wyspy te podczas zimy sg zwykle pokryte biatymi lodami polarnymi, ktére siegaja
czesto poza 60° szerokosci areograficznej potudniowej. Jeszcze dalej na potudnie, prawie tuz pod
biegunem, znajduje sie jasna wyspa Novissima Thyle, ktéra jest prawdopodobnie najwiekszym
wzniesieniem na powierzchni Marsa.

Biegun pdétnocny jest natomiast otoczony lgdami, tylko w jednym miejscu ich pasmo jest przerwane
przez wielkie ,jezioro” Lacus Hyperboreus. Powierzchnia tych lgdéw: Ortygii, Cecropii, Uchronii,
Lemurii, lerne i Panchai jest stosunkowo jednostajna. Ten brak drobnych szczegétdw wynika jednak
prawdopodobnie stad, ze pétnocny biegun Marsa jest ku nam zwrécony podczas niedogodnych
opozycji aphelicznych, trudno jest wiec wtedy zauwazy¢ drobne pasma czy ,,jeziora”. Natomiast
potkula potudniowa jest widoczna podczas opozycji perihelicznych i z tego wzgledu znamy jg znacznie
lepiej.

Ten krotki szkic topograficzny nie jest oczywiscie jakims doktadnym przewodnikiem po powierzchni
Marsa. ZamiesciliSmy go wytacznie w celu zapoznania Czytelnikéw z nazwami utwordéw, o ktérych
bedziemy méwié w nastepnych rozdziatach.



Rozdziat Il
Ksiezyce. Wyglad nieba na Marsie

Dla mieszkancéw Marsa, jesli tacy istniejg, wyglad nieba marsowego i zachodzace na nim zjawiska sg
zrodtem ciekawych i niezwyktych wrazen. Prawdopodobnie juz za lat kilkadziesigt piekno tego nieba
beda mogli podziwiac pierwsi przybysze z Ziemi. Tymczasem jednak musimy sie zadowolié
opowiadaniem.

Omowimy przede wszystkim uktad dwdch malenkich satelitéw Marsa, ktére zostaty odkryte podczas
opozycji 1877 r. Ukfad ten, jedyny w swoim rodzaju, jest tak niezwykty, ze warto poswieci¢ wiele
miejsca na jego opis.

Interesujaca jest cho¢by sama historia poszukiwan i odkrycia ksiezycéw. Istnienie ksiezycdw byto
przewidywane juz przeszto 250 lat przed ich odkryciem. Wprawdzie w nauce czesto spotykamy
przypadki, kiedy przewidywania teoretyczne o wiele lat wyprzedzajg badania doswiadczalne (tak byto
np. z dodatnim elektronem), w przypadkach tych jednak istnienie nowego zjawiska wynika najczesciej
z faktéw i zjawisk juz znanych, a tylko odpowiednio uporzgdkowanych i ujetych przez nowg teorie.
Jesli chodzi natomiast o ksiezyce Marsa, to przewidywanie ich istnienia mozna wyttumaczy¢ jedynie
jako genialng intuicje lub tez przypadek.

Gdy wynalazca lunety Galileusz odkryt cztery ksiezyce Jowisza, Kepler dowiedziawszy sie o tym
wysunat przypuszczenie, ze Mars powinien mie¢ dwa ksiezyce. Przypuszczenie to ugruntowato sie
jeszcze bardziej w kilkadziesiat lat pdzniej, kiedy odkryto pie¢ ksiezycow Saturna. Nalezy dodaé, ze
W owym czasie spodziewano sie réwniez istnienia nieznanej planety krgzgcej miedzy orbitami Marsa
i Jowisza. Poniewaz Ziemia posiadata jeden ksiezyc, Jowisz - cztery, a Saturn - pie¢, wiec Mars
powinien posiadac dwa ksiezyce, a owa nieznana planeta - trzy. Przypuszczenie to nie miato wiec
zadnego rzeczowego uzasadnienia, lecz oparte byto jedynie na spekulacjach i wierze w magie liczb.
Pisarz angielski J. Swift poswiecit wiele miejsca hipotetycznym towarzyszom Marsa w znanej powiesci
fantastycznej ,,Podréze Guliwera”, wydanej w roku 1726. Podat tam miedzy innymi okresy obiegu

i odlegtosci ksiezycow od srodka Marsa. Co ciekawsze, dane te, jak sie pdzniej przekonano, byty
bardzo zblizone do prawdy. O ksiezycach Marsa pisat tez F. Voltaire w swej fantastycznej ksigzce
»,Micromegas”.

Rysunek 24 Mars z Phobosem (na prawo od tarczy) i Deimosem (na lewo) sfotografowany przez E. C. Sliphera w roku 1924.
Obraz planety, przeswietlony podczas dtugiego naswietlania, koniecznego dla uchwycenia ksiezycow zostat zastgpiony przez
normalngq fotografie Marsa

Niezaleznie od tych spekulacji, astronomowie usitowali od dawna dostrzec hipotetyczne ksiezyce. Nie
pomagaty jednak coraz to wieksze i doktadniejsze lunety: wszystkie poszukiwania okazaty sie
bezowocne. Po bezskutecznych badaniach W. Herschla z r. 1783 i poszukiwaniach przeprowadzanych
w r. 1830 przez H. Madlera i w r. 1862 przez d‘Arresta ogdlnie zwatpiono w istnienie ksiezycoéw
Marsa. Gdy jednak nadeszta bardzo korzystna opozycja r. 1877, A. Hall, dyrektor obserwatorium



waszyngtonskiego, w ktérym znajdowat sie potezny reflektor o srednicy 66 centymetréw, postanowit
jeszcze raz sprébowac szczescia.

Tym razem powiodto mu sie: 11 sierpnia zauwazyt w poblizu tarczy Marsa drobny punkcik swietlny
szybko zmieniajacy potozenie. Dalsze obserwacje uniemozliwita niepogoda. Dopiero 16-go odkrycie
zostato potwierdzone, a 17-go Hall odkryt drugi ksiezyc. Gdy na podstawie dalszych obserwacji
ustalono ksztatt orbit ksiezycéw i poznano ich ruchy na tyle, ze mozna byto w kazdym momencie
przewidzie¢ ich potozenie, okazato sie, ze mogg by¢ one dostrzezone za pomoca lunet o wiele
mniejszych nawet od tej, ktérg postugiwat sie d‘Arrest.

Nazwy nadawane ciatom niebieskim pochodzg w wiekszosci przypadkéw z mitologii starozytnej.
Rowniez i w tym przypadku ksiezycom Marsa nadano nazwy Phobos (strach) i Deimos (przerazenie),
ktdre sg imionami towarzyszy Aresa (Marsa) w ,lliadzie” Homera. Phobosem nazwano ksiezyc blizszy
planecie, Deimosem za$ dalszy.

Uktad ksiezycow Marsa jest tak malenki, ze stanowi jakby dziecinny model wielkich systemoéw
kosmicznych. Oba ksiezyce wypada nazwaé mikroskopijnymi (oczywiscie w skali astronomicznej), ich
Srednice sg bowiem tak mate, ze dotad nie udato sie wyznaczy¢ ich doktadnych wartosci.

Pewne wiadomosci o rozmiarach ksiezycow mozna otrzymac z pomiardw ich jasnosci. Pomiary takie
sg dos$¢ trudne ze wzgledu na bliskos¢ jasnej tarczy Marsa, totez pierwsze obserwacje Halla i innych
astronomoéw dawaty dosc¢ sprzeczne rezultaty. Wedtug jednych obserwatordow jasniejszy byt Phobos,
wedtug innych zas - Deimos. Dopiero w pdzniejszych latach udato sie wykonac¢ doktadne pomiary.
Okazato sie, ze Phobos swieci tak, jak gwiazda 11,5 wielkos$ci gwiazdowej, natomiast jasnos$é Deimosa
wynosi 13™0. Wartosci te odnoszg sie do momentu sredniej opozycji Marsa, gdy jego jasno$é wynosi -
1,m85. Z okreslenia wielkosci gwiazdowej wiemy, ze gdy dwie gwiazdy rdznig sie jasnoscig o 1,M0, to
stosunek natezen ich swiatta wynosi 2,512. Poniewaz réznica wielkosci gwiazdowych Marsa

i Phobosa wynosi 11,M5 + 1,m85 = 13,M35,wiec stosunek natezen blasku réwna sie (2,512)133° =

219 000. Mars wysyta wiec 219 000 razy wiecej swiatta niz Phobos. Podobnie mozemy znalez¢, ze
Mars swieci 871 000 razy silniej od Deimosa. Poniewaz wiemy, ze zaréwno Mars jak i jego ksiezyce
Swiecg odbitym swiattem stonecznym, wiec z powyzszych danych mozna bytoby obliczy¢ wielkosé
ksiezycéw, gdybysmy tylko wiedzieli jak odbijajg one promienie stoneczne. Niestety, nie mamy
zadnych danych o albedo!! ksiezycéw, musimy wiec uczyni¢ zatozenie, ze odbijajg one $wiatto tak jak
Mars. Wowczas stosunek ilosci swiatta, jakie otrzymujemy od Marsa i jego ksiezycow, bytby taki sam
jak stosunek ich powierzchni. Wiemy zas$, ze powierzchnia jest proporcjonalna do drugiej potegi
promienia kuli. A wiec promier Marsa jest V219 000 razy wiekszy od promienia Phobosa iv871 000
razy wiekszy od promienia Deimosa. Otrzymujemy stad, ze Phobos ma srednice 15 kilometréw,
Deimos zas$ 7,5 kilometra.

Przyjete przez nas zatozenie rownosci albeda Marsa i jego ksiezycow moze oczywiscie nie by¢ zgodne
z prawda. Wiemy, ze Mars posiada atmosfere i wskutek tego odbija swiatto w inny sposdb niz ciata
niebieskie pozbawione atmosfery. Tak na przyktad albedo naszego Ksiezyca, ktéry praktycznie nie
posiada zadnej atmosfery (gestos¢ atmosfery Ksiezyca stanowi okoto jednej miliardowej czesci
gestosci atmosfery ziemskiej), wynosi tylko 0,07, a wiec potowe albeda Marsa. Ksiezyce Marsa sg na
pewno pozbawione atmosfery, majg bowiem zbyt matg mase, aby utrzymac szybkie czasteczki

11 Albedo jest to wielko$¢ charakteryzujaca zdolno$é odbijajacg danej powierzchni. Okresla, jaka czesé
promieniowania padajgcego zostanie przez powierzchnie odbita. Na przyktad albedo Marsa (jako catosci)
wynosi 0,15, co oznacza, ze Mars odbija 15% swiatta stonecznego padajacego na jego potkule zrwrécong ku
Stoncu.



gazow. Mozna by wiec przypuszczaé, ze ich albedo jest zblizone do wartosci 0,07. OtrzymalibySmy
wtedy dla Phobosa i Deimosa srednice odpowiednio: 22 km i 11 km.

Z drugiej strony jednak ksiezyce Marsa sg zblizone do planetoid? zaréwno pod wzgledem rozmiaréw
jak i tego, ze nie posiadajg atmosfery. Albedo planetoid, jak wynika z ostatnich zestawien (K. Stumpf),
waha sie w dos$¢ szerokich granicach, ale srednio wynosi 0,15, a wiec wiasnie tyle co albedo Marsa.
Nasze zatozenie nie jest wiec bezpodstawne.

P. Lowell prébowat wyznaczy¢ rozmiary ksiezycdw Marsa drogg bezposrednich pomiaréw
mikrometrycznych. Dla Phobosa otrzymat on srednice 58 km, dla Deimosa 16 km. Wyniki te sg
zupetnie nieprawdopodobne. Aby je pogodzi¢ z obserwowanymi jasnosciami ksiezycédw nalezatoby
przyjac, ze albedo Deimosa jest 4,5 razy mniejsze od albeda Marsa, a albedo Phobosa az 14 razy
mniejsze. Phobos odbijatby wiec zaledwie 1% promieniowania stonecznego padajacego na jego
powierzchnie. Taki wynik jest nie do przyjecia. Poza tym zmierzone przez Lowella pozorne srednice
ksiezycdw byty mniejsze od 0”,2, co stanowito juz granice zdolnosci rozdzielczej uzywanego przez
niego teleskopu.
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Rysunek 25 Poréwnanie rozmiaréw Phobosa i Deimosa z mapgq okolic Warszawy

Konczac powyzsze rozwazania widzimy, ze najbardziej wiarygodnymi ocenami $rednic Phobosa i
Deimosa sg wartosci 15 km i 7,5 km. W poréwnaniu z innymi ksiezycami czy planetami sg to wiec
naprawde filigranowe kulki. Na ich powierzchni z trudem zmiescityby sie najmniejsze panistewka
ziemskie. Powierzchnia Deimosa np. wynosi zaledwie tyle co obszar Liechtensteinu. Prawdopodobnie
zresztg ksiezyce nie majg ksztattu kulistego, lecz sg do$¢ nieregularnymi brytami skalnymi, podobnie
jak niektére planetoidy.

Wrazenia, jakich doznawatby cztowiek znajdujacy sie na powierzchni ktéregos z tych kartéw
przestrzeni, przypominatyby rzeczywiscie jakas bajke. Wskutek matej masy Deimosa sita cigzenia na

jego powierzchni wynosi zaledwie okoto sity cigzenia na powierzchni Ziemi. Dorosty cztowiek

10000
wazgcy na Ziemi 70 kilogramoéw na Deimosie wazytby zaledwie 60 graméw! Wysitek miesni, przy

12 planetoidy - drobne ciata niebieskie krazace dokota Storica, najczesciej w obszarze miedzy orbitami Marsa i
Jowisza. Najwieksze z nich majg $rednice kilkuset kilometréw, wiekszos¢ znanych dotychczas ma jednak
rozmiary rzedu kilku kilometréw. Zmiany blasku planetoid wskazujg na ich nieregularne ksztatty. Planetoidy
powstaty prawdopodobnie z rozpadu na czesci wiekszej planety.



ktorym podskakujemy na wysokosé 1 metra, uniéstby nas na Deimosie na 1250 metrow ponad jego
powierzchnie. Skok taki bytby raczej powolnym szybowaniem w przestrzeni. Predkos¢ ucieczki wynosi
na powierzchni Deimosa zaledwie 11,4 m/sek. Taka predko$¢ mozna by z dziecinng tatwoscig nada¢
rzuconemu rekg kamieniowi. A wiec kamien rzucony z powierzchni Deimosa rekg ludzkg opuscitby
jego powierzchnie na zawsze. Co wiecej, mozna by tak wyrzuci¢ kamien z powierzchni Deimosa, ze
doleciatby do powierzchni Marsa. Nieprawdopodobne, a jednak prawdziwe.

Orbity obu ksiezycéw lezg prawie doktadnie w ptaszczyznie réwnika Marsa. Phobos obiega Marsa
w sredniej odlegtosci 9380 km od jego srodka, czyli 5990 km od jego powierzchni. Wskutek
eliptycznosci orbity moze sie on zbliza¢ do powierzchni planety na odlegtos¢ zaledwie 5830 km (tyle
wynosi mniej wiecej odlegtos¢ Lizbony od Nowego Jorku).

Wskutek niewielkiej odlegtosci Phobosa, jego pozorna srednica widziana z powierzchni Marsa ulega
znacznym zmianom w zaleznosci od potozenia ksiezyca na niebie. Phobos jest najblizej miejsca
obserwacji wowczas, gdy znajduje sie w zenicie; jego tarcza ma wtedy 8',6 (czasem nawet 8',8),

a wiec przeszto 3,5 raza mniej niz tarcza naszego Ksiezyca widziana z Ziemi. Natomiast gdy znajduje
sie on nisko nad horyzontem, odlegto$¢ od obserwatora jest duzo wieksza i rozmiary tarczy mogg
zmale¢ nawet do 5',7. Podobnie zmienia sie jasno$¢ Phobosa: podczas petni, w zenicie jest on -8,1
wielkosci gwiazdowej, Swieci zatem 60 razy stabiej od Ksiezyca, natomiast przy horyzoncie jego
jasno$é moze obnizyé sie do -7,M3 (wartosci te zostaty obliczone bez uwzgledniania ekstynkcjit®
Swiatta w atmosferze Marsa).

Srednia odlegto$¢ Deimosa od $rodka Marsa wynosi 23 460 km, a jego odlegto$¢ od powierzchni
planety moze zmale¢ nawet do 20 000 km. Tarcza Deimosa oglgdana z powierzchni Marsa ma
$rednice zaledwie 1,4 minut katowych, zas jasno$é wynosi -5,M0. Oczywiscie, tak jak w przypadku
Phobosa, rozmiary i jasno$¢ Deimosa ulegajg zmianom w zaleznosci od potozenia na niebie. Deimos
widziany z powierzchni Marsa wyglada zatem podobnie jak Wenus na naszym niebie. Fazy Phobosa
mozna by z fatwoscig Sledzi¢ gotym okiem, natomiast fazy Deimosa bytyby rozréznialne z wielkim
trudem.

Ruchy obu ksiezycéw sg bardzo szybkie. Deimos dokonuje jednego obiegu wokdt Marsa w ciggu 30
godzin 17 minut i 55 sekund, za$ obieg Phobosa trwa tylko 7"39™M13%. Phobos obiega zatem Marsa
szybciej niz ten obraca sie wokdt wtasnej osi; wyprzedza wiec obrét planety i dla obserwatora
znajdujacego sie na powierzchni Marsa wschodzi na zachodzie i zachodzi na wschodzie! Jest to jedyny
tego rodzaju przypadek w naszym uktadzie stonecznym (nie bierzemy pod uwage sztucznych
satelitow Ziemi).

Szybkie ruchy Phobosa muszg stanowi¢ nie lada widowisko. Sprébujmy je sobie wyobrazi¢ postugujac
sie rysunkiem 26 (dla uproszczenia zaktadamy, ze orbita Phobosa jest kotem, a obieg dokota Marsa
trwa 7 godzin i 40 minut). WyobraZzmy sobie najpierw obserwatora umieszczonego wysoko nad
potnocnym biegunem Marsa. Przypusémy, ze o godzinie 18.00 (czas liczymy wedtug zegara
ziemskiego) Phobos znajduje sie w punkcie I. Jest on wtedy w pierwszej kwadrze. Szybko poruszajac
sie na tle gwiazd juz 0 19.55 dochodzi do punktu Il (petnia). O godzinie 21.50 obserwator widzi
ostatnig kwadre Phobosa (punkt Ill) a 0 23.45 nastepuje néw (IV). O 1.40 obserwator widzi znow
pierwszg kwadre. Dalsze fazy nastepujg rownie szybko. Godziny ich nastepowania podane sg przy

13 Swiatto ciat niebieskich przechodzac przez atmosfere ulega ostabieniu (ekstynkcji) wskutek rozpraszania i
pochtaniania przez czgsteczki powietrza Wielkos¢ tego ostabienia zalezy od dtugosci drogi, jakg Swiatto
przebywa w atmosferze. Najsilniej jest wiec ostabione Swiatto gwiazd znajdujgcych sie blisko horyzontu.



odpowiednich punktach na rysunku. W ciggu doby obserwator moze widzie¢ zatem az cztery razy te
samg faze Phobosa.
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Rysunek 26 Ruchy Phobosa oglgdane z Marsa

Nieco inaczej wyglada ruch Phobosa dla obserwatora znajdujgcego sie na powierzchni obracajgcego
sie wokot osi Marsa. Ze wzgledu na matg odlegtosé Phobosa od Marsa, dla dwdch obserwatoréw,
znajdujacych sie w réznych miejscach planety, Phobos bedzie widoczny w réznych fazach. tatwo sie o
tym przekona¢ patrzac na rys. 26 Wyobrazmy sobie, ze Phobos znajduje sie w punkcie I, czyli jest

w petni dla ,srodka Marsa”. Wéwczas dla obserwatora z punktu 2 Phobos bedzie juz po petni, a dla
obserwatora z punktu 5 - jeszcze przed petnig. Na Marsie mozna wiec moéwic tylko o ,fazie lokalnej”,
w zaleznosci od potozenia obserwatora na powierzchni planety.

Zobaczmy teraz jak wygladajg zmiany faz Phobosa obserwowane z powierzchni Marsa. Przypusémy,
Ze o godzinie 18.00, gdy Storice chowa sie pod horyzont i zaczyna sie noc marsowa, obserwator
znajduje sie w punkcie 1, a Phobos $wieci w zenicie nad jego gtowa. Jest on wtedy w pierwszej
kwadrze i rozmiary widocznej potdwki tarczy sa najwieksze. Prawie w oczach, bo z szybkoscia %
stopnia na minute, ksiezyc przesuwa sie po niebie w kierunku wschodniego horyzontu zblizajgc sie do
petni. O 19.30 obserwator, ktéry w tym czasie wskutek obrotu Marsa przesunat sie do punktu 2, widzi
petnie Phobosa (lI') juz dos¢ nisko nad horyzontem. Wkrdtce potem (godz. 20.00) Phobos zachodzi.
W chwili zachodu mata jego tarczka odbiega juz dos$é¢ wyraznie ksztattem od petnego krazka
(obserwator jest wtedy w punkcie 3). Dalsze fazy Phobosa s3 juz dla obserwatora niewidoczne.
Dopiero okoto godziny 3, gdy obserwator przesunat sie juz do punktu 4, nad zachodnim horyzontem



ukazuje sie mata tarczka Phobosa w fazie miedzy pierwszg kwadrg i petnig (ll'). Ksiezyc szybko
przesuwa sie po niebie. Juz o 4 nastepuje petnia (IV'), a w miare zblizania sie do zenitu jego tarcza
rosnie. Ostatnia kwadra Phobosa nastepuje 0 5.20 juz po przejsciu przez zenit (obserwator w punkcie
6). W miare jak Phobos zbliza sie do wschodniego horyzontu, oswietlona czesé jego tarczy maleje

i w koncu pozostaje tylko malenki sierp, ktéry wkrétce ginie w blaskach wschodzacego Stonica.
Zaczyna sie dzieh marsowy. Phobos jest poczgtkowo niewidoczny. Dopiero po godz. 14. obserwator,
ktéry widzi wysoko na niebie stojgce Storice, spostrzega znéw nisko nad zachodnim horyzontem
waski sierp Phobosa (V'), ktéry w oczach zbliza sie do Storica. Néw nastepuje jednak o godz. 15.30
(VI'), ale za to juz o godz. 16.50 ksiezyc jest w pierwszej kwadrze (VII'). Gdy konczy sie doba marsowa
(18.30), obserwator, ktéry wraca do potozenia 1, oglgda nisko nad wschodnim horyzontem jeszcze
jedng w tym dniu petnie Phobosa.

W ciggu doby obserwator widziat zatem trzy petnie Phobosa: jedng nad zachodnim horyzontem

a dwie nad wschodnim, dwie pierwsze kwadry, jedng ostatnig kwadre i jeden néw; wszystko

w pomieszanej kolejnosci i w dos¢ nieregularnych odstepach czasu. Gdy ponadto wezmiemy pod
uwage, ze tarcza Phobosa na przemian pecznieje i maleje, to widzimy, ze jego ruchy obserwowane
z powierzchni Marsa istotnie wygladajg bardzo tajemniczo.

Deimos porusza sie znacznie wolniej, totez jego ruchy wygladajg z powierzchni Marsa zupetnie
inaczej. Obieg Deimosa dokota Marsa trwa o 5,7 godziny dituzej niz obrdt planety dokota osi. Totez
Deimos, tak jak wszystkie gwiazdy, wschodzi na wschodzie i zachodzi na zachodzie, jednak

w porownaniu z gwiazdami statymi pozostaje wyraznie w tyle. Od momentu jego wschodu do
kulminacji uptywa doba, a od jednego wschodu do drugiego przeszto 5 dni marsowych (132 godz.).
O ile wiec Phobos biegnie po niebie szybko jak wskazéwka minutowa, o tyle leniwie poruszajgcy sie
Deimos stanowi wskazéwke powoli odmierzajacg godziny.

Najzabawniejsze jest jednak to, ze z biegunowych okolic Marsa oba ksiezyce nie sg widoczne. Phobos
przestaje by¢ widoczny juz od 70° szerokosci areograficznej (odpowiada to na Ziemi szerokosci
geograficznej potnocnego cypla pétwyspu Skandynawskiego), zas Deimos nie moze by¢ dostrzezony
z okolic o szerokosci wiekszej od 83°. Dlatego tez poprzednio musieliSmy umiesci¢ naszego
obserwatora na pewnej wysokosci ponad biegunem.

Nie moéwilismy dotad nic o zaémieniach ksiezycdw Marsa. Gdyby obiegaty one planete w ptaszczyznie
jej drogi dokota Stonca, to wowczas przy kazdym obiegu dokota Marsa wchodzityby w rzucany przez
niego cien. Podobnie tez podczas kazdego nowiu ksiezyce znajdowatyby sie na linii tgczacej Marsa ze
Storicem i nastepowatoby za¢mienie Storica. Jednakze drogi obu ksiezycow sg potozone prawie
doktadnie w ptaszczyznie rownika Marsa, a wiec tworzg z ptaszczyzng jego orbity kat okoto 25°.
Zaémienia ksiezycow moga zatem nastepowac tylko wtedy, gdy podczas petni znajdg sie one
dostatecznie blisko ptaszczyzny drogi Marsa, aby ,,zawadzi¢” o cien rzucany przez planete. Podobne
warunki muszg by¢ spetnione, aby podczas nowiu cien rzucony przez ktérys ksiezyc trafit na
powierzchnie Marsa. Warunki konieczne dla wystepowania zaémien zdarzaja sie dwa razy do roku

w tzw. punktach réwnonocy jesiennej i wiosennej, gdy Storice przyswieca doktadnie nad réwnikiem
Marsa. Wtedy wtasnie linia tgczgca Marsa ze Storicem lezy w ptaszczyznie orbit ksiezycow. Ze wzgledu
na to, ze ksiezyce obiegajg Marsa w bardzo niewielkiej odlegtosci od powierzchni, zacmienia moga
zdarzac sie nawet wtedy, gdy sg one juz dos¢ znacznie odlegte od ptaszczyzny orbity planety.
Doktadne wyliczenia wykazuja, ze zaémienia Phobosa mogg nastepowac wdéwczas, gdy jest on odlegty
o0 mniej niz 21° od ptaszczyzny orbity Marsa; dla Deimosa kat graniczny wynosi tylko 8°. Wartosci te
moga sie nieco zmieniac ze wzgledu na eliptycznosé droég ksiezycdw oraz wskutek tego, ze nachylenie
ich orbit do rownika Marsa ulega drobnym okresowym zmianom.



Zaémienia obu ksiezycéw mogg wiec zdarzac sie podczas dwoch ,,pér zaémieniowych”, ktore
wystepujg okoto przejscia Storica przez punkty rownonocy. Pora za¢mien Phobosa trwa srednio 206
dni, podczas ktdrych nastepuje 645 zaémien. W ciggu roku marsowego zdarza sie wiec okoto 1300
za¢mien Phobosa. Pora za¢mien Deimosa trwa Srednio tylko 69 dni. Rocznie zdarza sie zatem okoto
110 zaémien tego ksiezyca.

Zaémienia ksiezycow Marsa muszg wygladaé do$¢ zabawnie, bowiem zapadajg one bardzo szybko

w cien planety. Np. Phobos zapada w ciel w ciggu 8 sekund; jego za¢mienie nie moze trwac dtuzej niz
godzine. Za¢mienia Deimosa mogg natomiast trwac do 4 godzin. Ze wzgledu na mate rozmiary
ksiezycédw, przewazajgca czesc zaémien to zacmienia catkowite. Jedynie na poczatku i na koricu
kazdej pory zaémieniowej moze sie zdarzy¢ jedno lub dwa zaémienia cze$ciowe.

Oczywiscie dla wystepowania zacmien Storica przez ksiezyce Marsa muszg by¢ spetnione podobne
warunki jak dla zaémien samych ksiezycéw. Zaémienia Storica moga zdarzy¢ sie réwniez tylko podczas
por zaémieniowych, ktére pokrywaja sie z porami za¢mieniowymi dla zaé¢mien ksiezycodw. Niestety na
Marsie nie mozna nigdy obserwowac tak pieknego zjawiska, jakim jest catkowite za¢mienie Storica.
Chociaz bowiem s$rednica tarczy Storica widzianej z Marsa jest o jedng trzecig mniejsza niz Srednica
Storica widziana z Ziemi, ksiezyce majg za mate rozmiary, aby mogly, je catkowicie zastoni¢. Zatem
wszystkie zaémienia Storica na Marsie sg za¢mieniami czeSciowymi lub obrgczkowymi. Moga
natomiast, chod rzadko, wystepowac za¢mienia Storica rGwnoczesnie przez oba ksiezyce (rys. 27).

Rysunek 27 Jednoczesne zacmienie Storica przez Phobosa i Deimosa

Zaémienia Stonca trwajg zresztg bardzo krétko. Deimos przesuwa sie przed tarczg Storica przez 2
minuty, a zaémienie Storica przez szybkiego Phobosa moze trwac najwyzej 40 sekund! Ogdtem

w ciggu roku marsowego mozna z jego powierzchni oglagda¢ prawie 3000 réznych zaémien. Jakze to
odmienne stosunki od ziemskich: u nas zdarza sie najwyzej kilka takich zjawisk rocznie.

Ale na tym nie koniec dziwdw uktadu satelitdw Marsa. Oba ksiezyce poruszajg sie tak blisko Marsa, ze
olbrzymia w poréwnaniu z nimi masa planety, wywotuje rézne zaburzenia w ich ruchach. Po
pierwsze, nachylenia orbit obu ksiezycéw do ptaszczyzny réwnika planety ulegajg szybkim
okresowym zmianom. Nachylenie orbity Phobosa zmienia sie w granicach 2° z okresem 2% roku,

a nachylenie orbity Deimosa - w granicach 3° w ciggu 56 lat. Wskutek wptywu planety zmieniajg sie
réwniez pofozenia linii weztédw i linii apsydéw* -obu orbit. Linie te wykonuja petny obrét

w ptaszczyznie réwnika Marsa w okresie rownym okresowi zmian nachylenia orbit. Zatem obie orbity

1 Linia weztéw jest to linia taczgca punkty przeciecia ptaszczyzny réwnika Marsa przez orbite satelity. Linia
apsydow - w tym przypadku linia fgczgca najblizszy Marsa i najdalszy punkt orbity satelity (perimarsium i
apomarsium).



jakby wyginajg sie i zmieniajg potozenie w przestrzeni oscylujgc wokot potozen srednich. Zmiany te
powodujg przy tym jedynie drobne wahania momentdw nastepowania por zaémieniowych.

Najciekawsze sg jednak dziatania przyptywowe wywierane przez Marsa na jego ksiezyce i na odwrot.
Nie ma tu miejsca na szczegétowe omawianie teorii przyptywdéw i odptywdw, przypomnimy wiec
tylko zasadnicze rzeczy opierajac sie na przyktadzie Ksiezyca i Ziemi. Sita przyciggania Ksiezyca jest
odwrotnie proporcjonalna do kwadratu jego odlegtosci, totez rézne punkty Ziemi sg przez niego
przyciggane w rézny sposéb. Najsilniej sg przyciggane punkty powierzchni Ziemi potozone najblizej
Ksiezyca (takie, dla ktérych znajduje sie on w zenicie), do tych wiec punktdw beda naptywac masy
wody. Przyptyw morza nastgpi rdwniez w punktach potozonych po przeciwnej stronie Ziemi, tam
bowiem Ksiezyc przycigga Ziemie silniej niz wode na jej powierzchni (odcigga Ziemie od wody). Tak
wiec w punktach lezacych na linii taczacej srodek Ksiezyca ze Srodkiem Ziemi nastgpi przyptyw,
natomiast w punktach odlegtych o 90° - odptyw. Mozna tatwo wyliczy¢, ze powierzchnia wéd
ziemskich przybiera ksztatt elipsoidy obrotowej, ktdrej wielka o$ skierowana jest ku sSrodkowi
Ksiezyca. Ta fala przyptywoéw i odptywdéw obiega kule ziemskg zgodnie z ruchem Ksiezyca dokota
Ziemi. Podobne fale przyptywowe wystepujg rowniez w skorupie ziemskiej, ich amplituda jest jednak
trzykrotnie mniejsza niz amplituda fal przyptywowych na morzu.

Ziemia jednak obraca sie wokot wtasnej osi o wiele szybciej niz Ksiezyc dokota Ziemi. Dlatego tez fala
przyptywowa, pociggnieta przez ruch obrotowy Ziemi, wyprzedza linie Ziemia-Ksiezyc w kierunku

z zachodu na wschéd. Dziatanie Ksiezyca powoduje zatem powstanie hamujgcego momentu sit,
usitujgcego zwolni¢ obrét Ziemi dokota osi. Wskutek tego okres obrotu Ziemi zwieksza sie o 0,001
sekundy na sto lat. Liczba ta wydaje sie bardzo mata, jednak juz za 360 milionéw lat doba ziemska
wydtuzy sie o godzine. Wreszcie osiggniety zostanie stan, w ktdrym Ziemia i Ksiezyc beda stale
zwrécone do siebie jedng strong. Doba bedzie wiec trwac tyle, ile okres obiegu Ksiezyca dokota Ziemi.

Wiemy jednak, ze zadne dziatanie nie moze by¢ jednostronne, lecz musi mu towarzyszy¢ rowne i
przeciwnie skierowane przeciwdziatanie. Wszelkie zmiany ruchu Ziemi i Ksiezyca muszg zachodzié tak,
aby suma momentdéw pedu obu ciat pozostawata stata. Wzbudzana przez Ksiezyc fala przyptywowa
oddziatywa na niego sita, dazaca do przyspieszenia jego ruchu po orbicie. Ksiezyc zwieksza zatem
stale swa szybkos¢ i jak tatwo dowies¢, stopniowo oddala sie od Ziemi.

Ksiezyce Marsa réwniez wywierajg na niego dziatanie przyptywowe. Jednak wskutek matych mas
ksiezycdw dziatanie to jest znikome. Natomiast znaczny jest wptyw Marsa na oba satelity.

Deimos obiega Marsa wolniej niz on sam obraca sie dokota osi. Wskutek tego, podobnie jak

w przypadku naszego Ksiezyca, wzbudzana przez niego deformacja przyptywowa przegania go

w ruchu obrotowym i powoduje zwiekszanie sie szybkosci jego ruchu po orbicie. Deimos oddala sie
zatem stale od Marsa. W przypadku Phobosa jest odwrotnie: wyprzedza on wywotywang przez siebie
fale przyptywowa i powoduje przyspieszanie obrotu planety dokofa osi. Przyspieszanie to jest
oczywiscie niewielkie ze wzgledu na malerikg mase ksiezyca. O wiele silniejsze jest natomiast
dziatanie Marsa, ktdre zwalnia szybkos¢ orbitalnego ruchu Phobosa. Wskutek tego Phobos stale
przybliza sie do Marsa.

Czytelnikom, ktérzy znajg hipoteze Roche‘a powstania pierscieni Saturna, przyjdzie zapewne na mys|,
ze podobna sytuacja moze sie zdarzy¢ réwniez w przypadku Phobosa. Juz przeszto 100 lat temu
matematyk francuski E. A. Roche wykazat, ze dokota kazdej planety istnieje tzw. strefa niebezpieczna.
Gdy jakies ciato znajdzie sie wewnatrz strefy niebezpiecznej, zostaje rozerwane pod wptywem
przyciggania planety. Dla ciat o gestosci takiej samej jak planeta, strefa niebezpieczna siega na
odlegtosé 2,46 promieni planety od jej srodka. Zewnetrzny brzeg pierscieni Saturna, sktadajgcych sie
z drobnych odtamkéw, dzieli od $rodka planety odlegtos¢ 2,3 promieni Saturna; pierscienie znajduja



sie zatem catkowicie wewnatrz strefy niebezpiecznej. Roche wysunat przeto hipoteze, ze pierscienie
powstaty z rozerwania sie na kawatki jednego z ksiezycéw Saturna, ktory przekroczyt kiedys granice
strefy niebezpiecznej.

Wyliczenia Roche‘a byty jednak przeprowadzane przy zatozeniu, ze satelita planety jest ciatem
ciektym, gdyz w tym przypadku problem jest stosunkowo fatwy do rozwigzania. W roku 1947 H.
Jeffreys uogélnit te wyliczenia biorgc pod uwage ksiezyce zbudowane z materii statej. Okazato sie, ze
wowczas rozerwanie ksiezyca moze nastgpic tylko wtedy, gdy jego rozmiary beda dostatecznie duze,
rzedu setek kilometréw. W przeciwnym bowiem razie réznica sit przyciggajacych planety na krancach
satelity bedzie za mata, aby wywotac roztupanie sie ksiezyca.

W przypadku Phobosa, ktéry jest prawdziwym kartem przestrzeni, nie zachodzi wiec
niebezpieczenstwo rozerwania go na odtamki. Obecnie Phobos krazy dokota Marsa w odlegtosci 2,76
promieni od jego srodka, a wiec jeszcze poza strefg niebezpieczng. Zblizajgc sie do planety,
przekroczy bezpiecznie granice Roche‘a, a ostatecznym kresem jego ewolucji bedzie wreszcie spadek
na powierzchnie Marsa.

Ksiezyce Marsa przysparzajg wiele ktopotdw uczonym opracowujgcym teorie kosmogoniczne®®. Na
przyktad ruch Phobosa, ktéry jest szybszy niz ruch obrotowy Marsa, zaprzecza hipotezom
mgtawicowym Kanta i Laplace‘a, wedtug ktérych ksiezyce powstajg przez oderwanie sie od planety.
Najprosciej jest przypuscié, ze oba ksiezyce Marsa sg schwytanymi przez niego planetoidami. Trudno
jest jednak wtedy wyttumaczy¢ do$é prawidtowy ksztatt i ustawienie ich orbit. Obecne potozenie
ksiezycdw swiadczy tez o tym, ze ich powstanie (ewentualnie schwytanie) nastgpito stosunkowo
niedawno.

Przejdziemy teraz do opisu wygladu nieba marsowego. Wspominalismy juz, ze tarcza Storica widziana
z Marsa jest znacznie mniejsza niz oglgdana z Ziemi. Zaleznie od odlegtosci Marsa od Storica srednica
tej tarczy zmienia sie w granicach 19,2 - 23',1. Zmiany siegajg wiec 20% i mogg by¢ fatwo
spostrzezone gotym okiem. Na Ziemi natomiast, wskutek matego mimosrodu orbity, zmiany pozornej
Srednicy Storica wynoszg zaledwie 3% i sg zupetnie niedostrzegalne. Jasnos¢ Stonca ogladanego

z Marsa wynosi -25,M8, a wiec niewiele mniej niz jasnos¢ Storica widzianego z Ziemi (-26,™7).

Atmosfera Marsa, o czym bedziemy moéwic nizej, rozprasza $wiatto podobnie jak ziemska. Najsilniej
rozpraszane sg promienie fioletowe i niebieskie, z tego tez wzgledu niebo Marsa ma
prawdopodobnie kolor niebiesko-fioletowy.

Na nocnym niebie najwspanialej Swiecg oczywiscie ksiezyce, ktdrych szybkie ruchy, zaémienia,
zmiany $rednic, zakrycia gwiazd i zakrycia wzajemne stanowig niewyczerpane zZrédto ciekawych
zjawisk. Z planet najjasniej $wieci nasza Ziemia, ktdra na niebie Marsa jest wspaniatg Gwiazdg
Wieczorng i Jutrzenka. Przebywa ona stale w poblizu Storica i w najwiekszych elongacjach?® oddala sie
od niego tylko o 48°. Najwiekszg jasnos¢ (-3,M25) posiada Ziemia w momencie, gdy jej odlegtosé
katowa od Storica wynosi 25°; w elongacjach natomiast jasnos¢ jej wynosi tylko -2,M6. Ksiezyc moze
by¢ z fatwoscig dostrzezony gotym okiem gdyz swieci jak gwiazda 2-3 wielkosci. Ziemia z Ksiezycem
stanowig wspaniatg podwdjng gwiazde - odlegto$é miedzy nimi nie przekracza 25'. Przez lunety

z tatwoscig mozna dostrzec fazy Ziemi i Ksiezyca (zawsze jednakowe). Ciekawie wygladajg réwniez
za¢mienia Ksiezyca przez cien Ziemi.

15 Kosmogonia - hauka o pochodzeniu ciat niebieskich.
16 Elongacja-najwieksze oddalenie katowe planety od Stofca.



Niewiele stabiej swieci Wenus, ktérej elongacje dochodzg do 32°. W elongacjach jasnos$¢ jej wynosi -
2,M9; moment najwiekszego blasku (-3,M2) przypada w okresie, gdy przebywa ona po przeciwnej
stronie Stonca niz Mars, nie moze wiec by¢ wéwczas obserwowana z jego powierzchni.

Z innych planet Merkury znajduje sie zawsze bardzo blisko Storca (elongacje do 20°) i jest z tego
powodu prawie niedostrzegalny. Wspaniale $wieci za to Jowisz (maksymalna jasnosc¢ -2,M7), przy
ktérym gotym okiem mozna rozpoznac najjasniejsze ksiezyce. Saturn wyglada podobnie jak
obserwowany z Ziemi, dalsze planety réwniez nie zmieniajg jasnosci w sposdéb widoczny.

Pozostaje jeszcze wspomniec o biegunach Marsa. Os obrotu Marsa przecina sfere niebieska

w punktach o wspétrzednych: a = 21"7™, § = +52°,9 oraz a =- 9"7™, § = -52°,9. PStnocny biegun Marsa
lezy wiec prawie doktadnie pomiedzy najjasniejszg gwiazdg gwiazdozbioru tabedzia - Denebem (1,™3)
i znang gwiazdg zmienng u Cefeusza. Deneb jest odlegly od bieguna tylko o 9°. Potudniowy biegun
znajduje sie natomiast w gwiazdozbiorze Zagli (Vela). W odlegtosci zaledwie 4° od bieguna pofozone
sg dwie jasne gwiazdy » Vel i 6 Vel. Obie sg mniej wiecej drugiej wielkosci gwiazdowej, a wiec Swiecg
tak, jak nasza gwiazda polarna. Wyglad gwiazdozbioréw na niebie Marsa jest oczywiscie taki sam jak
na Ziemi.

Warto jeszcze wspomnieé o fantastycznym wygladzie nieba Phobosa. Dominujgcym ciatem
niebieskim jest tutaj Mars, ktdorego srednica wynosi az 43°. Olbrzymia tarcza Marsa zajmuje wiec
potowe odlegtosci od horyzontu do zenitu. Pod wzgledem jasnosci (-22,™5) Mars tylko niewiele
ustepuje Stoncu. Zataczony rysunek 28 najbardziej ilustruje ten bajkowy widok.

Rysunek 28 Mars widziany z Phobosa (wedtug rysunku Antoniadiego)



Rozdziat IV
Atmosfera

Zycie na Ziemi mozliwe jest tylko dzieki istnieniu atmosfery, ktdra stanowi ostone izolujaca
powierzchnie naszej planety od groznych przestrzeni miedzyplanetarnych. Atmosfera zawiera
sktadniki niezbedne dla rozwoju istot zywych, chroni Ziemie przed utratg zbyt duzej ilosci ciepta,
zmniejszajgc w ten sposdb wahania temperatury, wreszcie ostabia dziatanie wszelkiego rodzaju
pociskdw kosmicznych: meteorytédw, promieni ultrafioletowych czy tez rozpedzonych czastek
promieniowania kosmicznego. Szukajgc wiec na jakiejs planecie form zycia podobnych do tych, jakie
wystepujg na Ziemi, musimy przede wszystkim stwierdzi¢ czy posiada ona odpowiednig atmosfere.

Dowody istnienia atmosfery Marsa sg dos¢ wyrazne, totez zwrdcono na nig uwage juz dos¢ dawno.
Przede wszystkim obserwujgc Marsa przez teleskop mozna niekiedy zauwazy¢ na tle jego tarczy
chmury i mgty. Obtoki te przestaniajg czasem dos¢ znaczne obszary powierzchni Marsa. Mozna takze
spostrzec, ze widoczno$¢ szczegdtdw zalezy od ich potozenia na tarczy planety. Szczegdty znajdujace
sie w poblizu $rodka tarczy Marsa sg wyraziste, natomiast w miare zblizania sie ku brzegom tarczy
widoczno$¢ sie pogarsza. tatwo pojgé, ze zjawisko to jest wywotane przez atmosfere Marsa. Gdy
obserwujemy szczegdty w poblizu brzegdw tarczy, widzimy je poprzez grubg warstwe atmosfery
(promien widzenia jest wtedy prawie styczny do powierzchni planety), ktdra rozprasza i pochtfania
Swiatto. Natomiast szczegdty potozone w poblizu srodka tarczy oglagdamy przez duzo cienszg warstwe
atmosfery, dlatego jej wptyw jest wtedy mniej widoczny.

Poza tym obserwujemy na Marsie, podobnie jak na Ziemi, zjawiska zmierzchu i switu, ktdre, jak
wiemy, sg spowodowane przez rozpraszanie Swiatfa stonecznego w atmosferze. Zjawiska te
najtatwiej jest zaobserwowac wtedy, gdy Mars jest w duzej fazie. Widzimy wéwczas, ze terminator
(granica oswietlonej i nieoswietlonej przez Storice pétkuli planety) jest rozmyty i nieostry, tak ze
przejscie od jasnej powierzchni do ciemnej nastepuje stopniowo.

Rysunek 29 Obtoki w atmosferze Marsa: z lewej i w srodku rysunki Kuipera z 12 i 13 marca 1935 r., z prawej fotografia tej
samej okolicy z 14 marca (swiatto ultrafioletowe)

Wiadomo, ze atmosfera ziemska rozprasza w rézny sposob poszczegdlne barwy Swiatta. Czgsteczki
gazow, z ktérych sktada sie powietrze, rozpraszajg swiatto tym silniej, im mniejsza jest dtugosé jego
fali. Méwigc $cidle, natezenie Swiatta rozproszonego jest odwrotnie proporcjonalne do czwartej
potegi dtugosci fali (tzw. rozpraszanie Rayleigha). Dtugofalowe swiatto czerwone jest wiec przy
przejsciu przez atmosfere rozpraszane bardzo stabo, natomiast kréotkofalowe Swiatto niebieskie -
bardzo silnie. Wskutek tego wtasnie niebo nasze ma barwe btekitng. GdybysSmy obserwowali Ziemie
z zewnatrz uzywajac do obserwacji filtru przepuszczajgcego tylko swiatto niebieskie, to widzielibysmy
gtéwnie Swiatto rozproszone w atmosferze, natomiast szczegdty powierzchni bytyby dostrzegalne
stabo. Jezelibysmy wiec chcieli bada¢ powierzchnie Ziemi, to musielibySmy uzy¢ filtru czerwonego,
ktdry pochtaniatby $wiatto niebieskie rozproszone przez atmosfere, przepuszczat zas swiatto



dtugofalowe odbite od powierzchni Ziemi. Podobne efekty wystepujg wtasnie przy obserwacjach
Marsa przez filtry barwne, co stanowi jeszcze jeden dowdd istnienia jego atmosfery.

Juz wr. 1672 D. Cassini wysnut ze swych obserwacji wniosek, ze Mars posiada atmosfere. Jednakze az
do poczatku biezgcego stulecia o atmosferze tej nie dowiedziano sie wiasciwie nic. Przekonano sie
jedynie, ze jest ona bardziej rozrzedzona od atmosfery ziemskiej, w przeciwnym bowiem razie
wszystkie wymienione wyzej zjawiska wystepowatyby duzo wyrazniej. Doktadniejsze poznanie sktadu,
budowy i wtasnosci atmosfery Marsa stato sie mozliwe dopiero dzieki zastosowaniu nowych metod
badawczych: fotografii, fotometrii i spektroskopii. Dzi$ atmosfera naszego sgsiada zostata juz dos$é
szczegdtowo zbadana.

Omowimy przede wszystkim badania masy i sktadu chemicznego atmosfery Marsa. Obserwujac
rozproszenie Swiatta w tej atmosferze mozna oceni¢ jej gestos¢, skad juz fatwo jest wyznaczy¢
cisnienie, jakie wywiera na powierzchnie planety. Natezenie swiatta rozproszonego jest bowiem tym
wieksze, im wiecej jest czgsteczek powietrza na drodze, ktdrg przebywajg w atmosferze promienie
Swietlne. Zasada metody jest, jak widzimy, bardzo prosta, jednakze doktadna analiza obserwac;ji jest
dos¢ skomplikowana i zmudna. Rzecz w tym, ze obserwowana jasnos¢ jakiego$ punktu tarczy Marsa
pochodzi nie tylko od $wiatta rozproszonego w atmosferze, ale rowniez od Swiatta odbitego od
powierzchni. Ogdlnie biorac trzeba tu wyréznié az piec efektéw:

1) oswietlenie powierzchni planety przez promienie stoneczne,

2) oswietlenie atmosfery przez promienie stoneczne (rozpraszanie $wiatta przez czasteczki
powietrza),

3) oswietlenie powierzchni przez $wiatto rozproszone w atmosferze,

4) oswietlenie atmosfery przez swiatto odbite od powierzchni,

5) oswietlenie atmosfery przez swiatto rozproszone w atmosferze (tzw. rozpraszanie wyzszych
rzedéw).

Chcac zatem z obserwacji jasnosci tarczy Marsa wyréznié Swiatto rozpraszane w jego atmosferze
musimy poczynié¢ pewne zatozenia odnosnie wiasnosci odbijajgcych powierzchni i charakteru
rozpraszania Swiatta, jak rowniez wptywu wymienionych efektéw wtérnych. Nie bedziemy oczywiscie
zajmowac sie tymi zawitymi sprawami, lecz ograniczymy sie tylko do przytoczenia otrzymanych
wynikow.

Zagadnienie powyzsze rozwigzat po raz pierwszy D. H. Menzel w roku 1926. Obliczyt on, ze ilo$¢ gazu
zawarta nad jednostkg powierzchni Marsa wynosi 18% ilosci powietrza znajdujacej sie nad cm?
powierzchni Ziemi. Odpowiednio do tego, ciSnienie atmosferyczne przy powierzchni Marsa wynosi
69,5 milibaréw!’. Od tego czasu ci$nienie atmosfery Marsa byto jeszcze kilkakrotnie obliczane przez
innych uczonych. N. Barabaszew i B. Siemiejkin (1934) otrzymali wynik 49 mb, N. Barabaszew i I.
Timoszenko (1940) - 116 mb, W. W. Szaronow (1941) - 120 mb, W. G. Fiesenkow (1944) - 124 mb, N.
N. Sytyniska (1944) - 112 mb i G. de Vaucouleurs (1945) - 93 mb. Wyniki sg wiec ze sobg zgodne,
mimo czesto dos¢ znacznych réznic w przyjmowanych zatozeniach i sposobach opracowania
obserwacji.

Mase atmosfery Marsa oceniano rowniez innymi metodami. W r. 1929 B. Lyot mierzac polaryzacje
Swiatta Marsa wyliczyt, ze cisnienie jego atmosfery wynosi 24 mb. W r. 1948 A. Dollfus otrzymat tg
samg metodg warto$¢ 80 mb. Trzeba takze wspomniec o interesujgcym pomysle S. Hessa (1948),
ktdry ocenit cisSnienie atmosfery Marsa na podstawie obserwacji wysokosci i temperatury

17 Milibar (mb) - jednostka ciénienia; 1 mb = 0,75 mm stupa rteci. Normalne ciénienie atmosfery ziemskiej
wynosi 1013,3 mb = 760 mm Hg.



pojawiajacych sie w niej obtokéw. Mimo ze dane, ktorymi sie postugiwat, byty dos¢ niepewne,
otrzymany przez niego wynik 80 mb, dobrze zgadza sie z wynikami innych badaczy.

Wedtug G. de Vaucouleursa, ktéry w roku 1956 zestawit wszystkie dotychczasowe oceny,
uwzgledniajgc doktadnosé poszczegdlnych metod, cisnienie atmosfery Marsa wynosi
najprawdopodobniej 85 + 4 mb. Nalezy zaznaczy¢, ze jest to wartosc jaka wskazatby na Marsie
przywieziony z Ziemi barometr - aneroid'®. Gdyby$my natomiast uzywali barometru rteciowego, to
wysokos¢ stupka rteci wynositaby w nim 171 mm (cisnienie 229 mb), trzeba bowiem pamietaé, ze
wskutek mniejszej sity cigzenia ciezar rteci na Marsie jest 2,63 razy mniejszy niz na Ziemi. Wartos¢
wskazywana przez barometr rteciowy odpowiada masie stupa atmosfery Marsa, a nie jego cisnieniu.
Widzimy wiec, ze ilos¢ gazu zawarta nad jednostkg powierzchni Marsa stanowi 22,6% ilosci
znajdujacej sie nad cm? powierzchni Ziemi.

Atmosfera Marsa jest dosc rzadka. Jej gesto$é przy powierzchni planety jest taka jak gestos$é
atmosfery ziemskiej na wysokosci 17 km. Jednakze wskutek matej sity cigzenia na Marsie, jego
atmosfera rozrzedza sie ze wzrostem wysokosci znacznie wolniej niz atmosfera Ziemi; juz na
wysokosci 26 km gestos¢ obu atmosfer jest jednakowa, wyzej zas nasza atmosfera jest bardziej
rozrzedzona. Mozna stad wnioskowaé, ze takie zjawiska jak Swiecenie meteordéw czy zorze polarne
wystepujg w atmosferze Marsa na znacznie wiekszych wysokosciach niz zachodzi to u nas. Jesli
chodzi o sprawy natury bardziej praktycznej, to warto zauwazy¢, ze gestos¢ atmosfery Marsa jest
wystarczajgco duza, aby mogty w niej lata¢ samoloty; mozna bedzie tam rdwniez postugiwac sie
balonami i spadochronami.

Przejdzmy teraz do oméwienia sktadu chemicznego atmosfery Marsa. Czytelnicy wiedzg zapewne, ze
naszg podstawowg metodg badawczg w dziedzinie chemii ciat niebieskich jest analiza widmowa.
Prawo Kirchhoffa, ktére mowi, ze kazdy pierwiastek chemiczny emituje lub pochtania swiatto o
charakterystycznych dla siebie, scisle okreslonych dtugosciach fali, pozwala nam wnosi¢ o obecnosci
tego pierwiastka na jakiejs gwiezdzie, skoro tylko po rozszczepieniu jej Swiatta na poszczegélne
barwy, zdotamy wykry¢ w powstatym widmie 6w charakterystyczny uktad pasm czy linii widmowych.

Niestety, analiza widmowa, ktdra pozwolita nam dokfadnie zbada¢ sktad chemiczny atmosfery
Stonca, gwiazd i mgtawic, w przypadku planet czesciowo zawodzi, dajac tylko bardzo
fragmentaryczne wyniki. Przyczyn tego jest kilka. Po pierwsze planety swiecg swiattem odbitym od
Stonca, a wiec w widmie ich wystepujg wszystkie te linie, ktdre mozna wykry¢ w widmie stonecznym.
Nowe linie moga by¢ wywotane tylko przez pochtanianie w atmosferze planety, przez ktérg swiatto
Stonca przechodzi dwukrotnie: na drodze od Storica do powierzchni i po odbiciu na drodze ku Ziemi.
Jednakze przy stosunkowo niskich temperaturach, jakie posiadajg atmosfery planet, wiele gazéw jak
np. azot, argon czy inne gazy szlachetne, nie dajg zadnych pasm pochtaniania w dostepnej dla
obserwacji czesci widma. Gazy te wystepujg licznie w atmosferze Ziemi, jest wiec prawdopodobna
takze ich obecnos¢ w atmosferze Marsa. Nie mozna jednak tego przypuszczenia potwierdzi¢ na
drodze spektroskopowe;j.

Inng powazng przeszkode stanowi to, ze swiatto planety przechodzi na drodze do obserwatora przez
grubg warstwe atmosfery ziemskiej. W widmie planety wystgpig zatem pasma charakterystyczne dla
gazow obecnych w naszej atmosferze. Te dodatkowe pasma, ktére ,,zasmiecajg” widmo wszystkich
ciat niebieskich, noszg nazwe linii tellurycznych (od tacinskiej nazwy Ziemi - Tellus). Natezenie tych
linii zwieksza sie w miare, jak obserwowane ciato niebieskie zbliza sie do horyzontu, gdyz jego Swiatto

18 Aneroid jest to sprezysta metalowa puszka, stuzgca do pomiardw cisnienia atmosferycznego. Ciénienie
powietrza powoduje odksztatcenia puszki, ktére sg przenoszone na wskazéwke odpowiednio wycechowanej
skali.



przechodzi wowczas przez coraz to grubszg warstwe powietrza. Natezenie tellurycznych pasm pary
wodnej zalezy poza tym od wilgotnosci atmosfery.

W celu uwolnienia sie od wptywu atmosfery ziemskiej poczeto pod koniec ubiegtego stulecia badac
widmo Marsa metoda poréwnawczg. Porownywano je mianowicie z widmem Ksiezyca
sfotografowanym w tych samych warunkach, to znaczy przy identycznym cisnieniu i wilgotnosci oraz
takiej samej wysokosci nad horyzontem. Ksiezyc, jak wiadomo, jest praktycznie pozbawiony
atmosfery, totez wszystkie linie w jego widmie pochodzg od Storica i sktadnikdéw powietrza. Jesliby
zatem jakas linia w badanym widmie Marsa okazafa sie silniejsza niz odpowiednia linia w widmie
Ksiezyca, stanowitoby to dowdd istnienia danego gazu w atmosferze planety.

Wyniki otrzymywane przy zastosowaniu metody poréwnawczej bylty jednak bardzo niepewne

i sprzeczne. W. W. Campbell (1894) i |. Keeler (1896) nie mogli zauwazy¢ zadnej réznicy miedzy
widmami Marsa i Ksiezyca, natomiast F. W. Very, ktéry poddat doktadnej analizie spektrogramy
otrzymane przez V. M. Sliphera (1908), doszedt do wniosku, ze atmosfera Marsa zawiera tlen i pare
wodng w ilosci wiekszej niz powietrze nad obserwatorium Flagstaff. Niestety, W. W. Campbell i S.
Albrecht, ktérzy chcieli w roku nastepnym potwierdzi¢ te rezultaty, otrzymali wynik negatywny: nie
udato sie stwierdzi¢ w atmosferze Marsa zadnych sladéw tlenu i pary wodnej. Zwykta metoda
poréwnawcza okazata sie wiec zbyt miato doktadna, aby mozna byto na jej podstawie wycigga¢ jakies$
whioski.

W roku 1905 P. Lowell podat pomyst nowej, doktadniejszej metody. Zaproponowat on mianowicie,
aby przy badaniach widma Marsa wykorzystaé zjawisko Dopplera. Zjawisko to polega na przesuwaniu
sie linii w widmie poruszajacego sie zrédta swiatta. Jesli zrodto przybliza sie ku nam, to dtugosé fali
emitowanego przez nie promieniowania zmniejsza sie i wszystkie linie widmowe przesuwajag sie ku
fioletowi, jesli natomiast oddala sie od nas, jego Swiatto czerwienieje. Jesli zatem fotografowac Marsa
wowczas, gdy oddala sie lub przybliza do Ziemi, to ewentualne linie pochodzgce od jego atmosfery
beda przesuniete w stosunku do linii tellurycznych w widmie Ksiezyca. Przesuniecie to trzeba bada¢
za pomocg bardzo czutych przyrzagdéw, bowiem przy najwiekszej szybkosci Marsa wzgledem Ziemi
wynosi zaledwie 0,3 A (0,000 000 003 cm).

Opisana metoda umozliwiata wykrycie nawet bardzo drobnych réznic widm Marsa i Ksiezyca, ale
wymagata uzycia wielkich i doktadnych spektrograféw. Pierwsze pomiary (V. M. Slipher (1905), W. W.
Campbell i S. Albrecht (1910)) nie wykryty jednak w atmosferze Marsa nawet sladéw tlenu i pary
wodnej.

W roku 1925 W. S. Adams i C. E. St. John fotografowali widmo Marsa za pomocg 152-
centymetrowego reflektora obserwatorium na Mont Wilson (USA). Badania ich przyniosty pozytywne
wyniki. Udato sie zaobserwowac stabe linie tlenu i pary wodnej przesuniete nieco w stosunku do linii
tellurycznych. Na podstawie natezenia tych linii oceniono, ze wymienione gazy znajdujg sie

w atmosferze Marsa w ilosciach odpowiednio 17% i 3% w porédwnaniu z iloscig, ktéra zawarta jest

w naszej atmosferze. Cho¢ byty to ilosci bardzo mate, wydawato sie, ze to wazne zagadnienie zostato
wreszcie pozytywnie rozwigzane. Byfa to jednak przedwczesna radosc.

W nastepnych latach (1933, 1937, 1939 1941) W. S. Adams i T. Dunham powtarzali kilkakrotnie
badania spektroskopowe Marsa. Mimo uzycia przyrzagddw o wiele doktadniejszych od stosowanych w
1925 r., nie udato sie potwierdzi¢ poprzednich wynikéw. Mozna byto tylko ocenié, ze tlen znajduje sie
w atmosferze Marsa w ilosci mniejszej niz 0,15% zawartosci w atmosferze ziemskiej. Taki sam wynik
otrzymano jesli chodzi o pare wodng, wydaje sie jednak, ze jest on nieco przesadzony. Zawartos$¢
pary wodnej w atmosferze Marsa moze bowiem ulega¢ bardzo znacznym zmianom w zaleznosci od
pory roku. Mozliwe wiec, ze obserwacje przypadty akurat na okres suszy. Obserwacje czapek



polarnych wskazujg bowiem na znacznie wiekszg zawartos¢ wody na Marsie. Wydaje sig, ze
wiasciwszg oceng ilosci pary wodnej w jego atmosferze jest zawartos¢ 1% w pordwnaniu z atmosferg

Ziemi.
Nowe mozliwosci poznawania sktadu atmosfer planetarnych otworzyty sie w roku 1947, kiedy
w obserwatorium Mc Donalda (USA) zbudowano aparature do badan podczerwonej czesci widma,
w ktérej znajduje sie duzo pasm dawanych przez gazy w stosunkowo niskich temperaturach. W roku
1947 G. Kuiper wykryt w podczerwonym widmie Marsa silne pasma dwutlenku wegla (CO,) (rys. 30).
Wedtug jego oceny objetosciowa zawartos¢ tego gazu w atmosferze Marsa wynosita okoto 0,25%.
W roku 1955 J. Grandjean i R. M. Goody poddali powtdrnej analizie wyniki obserwacji Kuipera.
Uwzgledniajac szereg pomijanych przedtem efektéw doszli oni do wniosku, ze zawartos¢ CO,
w atmosferze Marsa wynosi az 2,1% (przy zatozeniu, ze cisnienie tej atmosfery wynosi 87 mb), jest
wiec 65 razy wieksza niz zawartosc objetosciowa tego gazu w atmosferze Ziemi (0,032%). Nawet gdy
uwzglednimy, ze atmosfera Marsa ma mniejszg mase od naszej, to i tak okaze sie, ze jesli chodzi
o zawartos¢ wagowa, jest w niej 15 razy wiecej dwutlenku wegla niz na Ziemi.
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Rysunek 30 Poréwnanie krzywych uzyskanych przy fotometrycznych pomiarach podczerwonej czesci widma Marsa i Ksiezyca
(wedtug Kuipera, 1947). W widmie Marsa widoczne sq w okolicy 1,57u i 1,60u wyrazne pasma absorpcyjne dwutlenku
wegla, ktérych nie ma w widmie Ksiezyca

Préby wykrycia w atmosferze Marsa dwutlenku siarki (SO), ozonu (0s) i innych drobnych domieszek
przyniosty rdGwniez negatywne wyniki. Na podstawie analizy podczerwonej czesci widma Marsa
Kuiper doszedt do wniosku, ze SO, wystepuje w jego atmosferze w ilo$ci mniejszej niz 0,000 002%
(wagowych), zas gérna granica zawartosci wagowej ozonu wynosi 0,00003%. Gdyby zawartos¢ tych
gazow byta wieksza to odpowiednie pasma w widmie bytyby juz mozliwe do wykrycia. Gérne granice
zawartosci wagowej innych gazéw sg nastepujace: N,O (0,1%), CH4(0,005%), C;H4(0,001%),
C,Hs(0,0005%), NH3(0,001%). Wymienione gazy wystepujg w atmosferze Ziemi w podobnie

znikomych ilo$ciach.



Tak wiec dotychczas udato sie bezposrednio wykryé w atmosferze Marsa tylko dwutlenek wegla®.
Jesli chodzi o inne gazy, to negatywne wyniki obserwacji spektroskopowych pozwolity tylko
wyznaczy¢ gérne granice ich zawartosci. Jak wynika jednak z przytoczonych liczb, wszystkie
wymienione gazy stanowig najwyzej 2,5% objetosci atmosfery Marsa. Jakiez wiec gazy stanowig
pozostate 97,5% objetosci? Tego zagadnienia nie mozemy niestety na razie rozstrzygna¢ na drodze
bezposrednich badan. Musimy sie wiec uciec do rozwazan teoretycznych, ktére wskazg nam, jakie
sktadniki tworzg najprawdopodobniej atmosfere planety.

i
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Rysunek 31 Czes¢ fotografii widma Marsa (a) i Ksiezyca (b) uzyskanych w roku 1956 przez ekspedycje C. Kiessa. Wiekszos¢
widocznych linii widmowych, to linie telluryczne powstajgce w atmosferze ziemskiej. Linie te sq jednakowe w obu widmach
(w okolicy 6870 A linie tlenu, w okolicy 7220 A - linie pary wodnej). Linie oznaczone strzatkami powstajg w atmosferze
Storica, a wiec wystepujg zaréwno w widmie Marsa jak i Ksiezyca, jednak wskutek efektu Dopplera (ruch Marsa) sq
wzgledem siebie przesuniete. Jesliby w atmosferze Marsa wystepowaty znaczniejsze ilosci tlenu i pary wodnej, to
obserwowalibysmy w jego widmie linie tych gazéw, analogicznie przesuniete w stosunku do linii tellurycznych

1% Ukazaly sie ostatnio komunikaty o wstepnych wynikach spektroskopowych badar Marsa wykonywanych
podczas opozycji 1956 roku. C. Kiess zorganizowat specjalng -ekspedycje na Hawaje, gdzie fotografowat widmo
Marsa ze szczytu wulkanu Mauna Loa (4167 m wysokosci), aby zmniejszy¢é maskujacy wptyw atmosfery
ziemskiej. Do badan uzyto jtam wielkiego spektrografu z siatkg dyfrakcyjng zawierajgcg ponad 1200 rys na
milimetr. Mimo to nie udato sie wykry¢ w widmie Marsa nawet $ladéw linii tlenu i pary wodnej. Na tej
podstawie C. Kiess sgdzi, ze gérna granica zawartosci pary wodnej w atmosferze tej planety jest 1% ilosci, jaka
Srednio w zimie znajduje sie nad szczytem Mount Wilson. Gdyby skropli¢ wszystkg pare wodng z atmosfery
Marsa, to -pokrytaby ona powierzchnie planety warstewkg wody o grubosci najwyzej 0,08 mm.

Podobne badania spektroskopowe byty rowniez prowadzone przez R. S. Richards-ona w obserwatorium na
Mount Wilson. | tam réwniez nie stwierdzono w widmie Marsa zadnych sladéw linii tlenu i pary wodnej
Najwieksza jednak zagadka jest to, ze nie widaé byto réwniez wyraznego pasma dwutlenku wegla (7820 A).
Zaréwno C. Kiess jak i R. S. Richardson nie przeprowadzali jednak dotgd doktadnych pomiaréw fotometrycznych
poszczegdlnych czesci widma. Szczegétowe wyniki tych prac ukazg sie prawdopodobnie nie wczesniej niz w
1958 r.



Teoria kinetyczna gazdw moze nam udzieli¢ odpowiedzi na pytanie, jakie gazy mogty sie do dzi$
zachowac w atmosferze Marsa. Czgsteczki gazow znajdujg sie w ciggtym beztadnym ruchu
termicznym. Wskutek tego kazdy gaz dgzy do zajecia jak najwiekszej objetosci. Gdyby na czgsteczki
atmosfery nie dziataty zadne sity, to natychmiast rozbiegtyby sie one w przestrzen. Ucieczce
atmosfery przeciwdziata jednak sita przyciggania planety. Ciata niebieskie o niewielkiej masie (np.
planetoidy), przyciggaja gaz zbyt stabo i dlatego atmosfera nie moze sie przy nich utrzymac. Nie moga
natomiast ulecie¢ w przestrzen gazy z atmosfer ciat niebieskich o duzej masie.

Zagadnienie ucieczki atmosfer planetarnych byto po raz pierwszy opracowane przez znanego
astrofizyka J. Jeansa (1916). Zanim jednak podamy wyniki jego wyliczen, musimy poswiecic troche
miejsca na przypomnienie podstawowych wiadomosci z teorii kinetycznej i oméwienie mechanizmu
ucieczki gazéw z atmosfery.

Predkosci poszczegdlnych czgsteczek jakiegos gazu sg oczywiscie bardzo rézne. Jednakze mozna
scharakteryzowac srednig intensywnos$¢ ruchu czgsteczek danego gazu jako catosci podajac tzw.
predkos$é srednig kwadratowga. Wielkos¢ ta jest miarg sredniej energii kinetycznej czasteczek gazu.
Dla danego gazu predkos¢ srednia kwadratowa zalezy wytgcznie od temperatury (jest wprost
proporcjonalna do pierwiastka kwadratowego z temperatury bezwzglednej gazu). Poza tym predkos¢
$rednia kwadratowa zalezy od rodzaju gazu (jest odwrotnie proporcjonalna do pierwiastka
kwadratowego z ciezaru czgsteczkowego gazu). A wiec w danej temperaturze czgsteczki gazéw
lekkich (np. wodoru) poruszajg sie Srednio szybciej niz czasteczki gazéw ciezszych (np. dwutlenku
wegla). W ponizszej tabelce podane sg predkosci srednie kwadratowe gazow atmosferycznych przy
réznych temperaturach.

Tabela VI
Predkosci Srednie kwadratowe czgsteczek gazow
Gaz Temperatura

0°C | 100°C | 500°C | 1000°C | 1500°C
Wodor (H,) 1,84 | 2,15| 3,08 3,97 4,69
Hel (He) 1,31 1,52 | 2,19 2,81 3,31
Azot (N) 0,69| 080| 1,16 1,49 1,75
Tlen (O) 0,65| 0,76 | 1,10 1,41 1,66
Metan (CHa) 0,65| 0,76 | 1,10 1,41 1,66
Para wodna (H;0) 0,62 0,73 1,05 1,35 1,59
Azot (N;) 0,49 | 0,57 | 0,82 1,05 1,24
Tlen (O3) 0,46 | 0,54 | 0,78 1,00 1,18
Argon (Ar) 0,41 0,48 0,69 0,89 1,05
Dwutlenek wegla (CO,) | 0,39 0,46 0,66 0,85 1,00
Dwutlenek siarki (SO;) | 0,33 0,38 0,55 0,70 0,83
Krypton (Kr) 0.29| 0,34| 0,49 0,63 0,74
Ksenon (Xe) 0,23 | 0,27 | 0,39 0,50 0,50

Wskutek nieustannych wzajemnych zderzen czgsteczek w gazie ustala sie statystyczna rownowaga
predkosci: predkosc poszczegdlnych czgsteczek ulega ciggtym zmianom, ale srednio biorac liczba
czasteczek posiadajgcych dang predkosc jest w czasie niezmienna. Najwiecej jest w gazie czgsteczek
o predkosciach zblizonych do predkosci Sredniej kwadratowej; w miare tego, jak przechodzimy do
predkosci znacznie réznigcych sie od tej wartosci, liczba czgsteczek szybko maleje. Tak np. w wodorze
przy temperaturze 100° C (predkos¢ srednia kwadratowa wynosi w tych warunkach 2,15 km/sek)



czasteczki poruszajgce sie szybciej niz 10 km/sek nalezg do rzadkosci. Statystyczny rozktad predkosci
czasteczek gazu nosi nazwe rozktadu maxwellowskiego (od nazwiska stynnego fizyka angielskiego J.
Maxwella).

Przycigganie danej planety jest okreslone przez tak zwang predkosc¢ krytyczng (paraboliczng). Gdy
jakies ciato, np. czgsteczka gazu atmosfery, osiggnie predkosé wiekszg od krytycznej, nie moze juz by¢
utrzymane przez planete i swobodnie ulatuje w przestrzen. Dla Ziemi (przy powierzchni) predkosc
krytyczna wynosi 11,2 km/sek, dla Marsa 5,0 km/sek, a dla Ksiezyca 2,4 km/sek. Wartosci te niewiele
przewyzszajg predkosci srednie kwadratowe zestawione w tabeli VI, a wiec z tego, co méwilismy
poprzednio o wtasnosciach rozktadu maxwellowskiego, wynika, ze planety powoli ,gubig” swe
atmosfery.

Ucieczka gazéw z atmosfery moze nastgpi¢ dopiero na duzych wysokosciach, gdzie gestos¢ atmosfery
jest dostatecznie mata. W dolnych warstwach atmosfery, wskutek duzej gestosci gazéw, czgsteczka
doznaje bardzo czestych zderzen i jej predkos¢ ciggle sie zmienia, tak ze przesuniecie jej

w okreslonym kierunku, np. pionowo w gore, zachodzi w sposdb przypadkowy i odbywa sie bardzo
powoli. Na przyktad w normalnych warunkach (temperatura 0° C, ci$nienie 760 mm Hg) czasteczka
wodoru zderza sie z innymi czgsteczkami okoto 10 miliardéw razy na sekunde, a wiec miedzy
zderzeniami zdazy srednio przeby¢ droge zaledwie 0,00002 cm. W gérnych warstwach atmosfery
zderzenia sg juz rzadsze i miedzy zderzeniami czgsteczka przelatuje juz kilkaset kilometrow.

W atmosferze kazdej planety okreslony jest tak zwany poziom krytyczny. Czgsteczki gazéw z warstw
potozonych powyzej tego poziomu mogg ulatywac w przestrzen, jesli osiggng dostateczng predkos¢,
natomiast w warstwach nizszych prawdopodobienstwo ucieczki jest bardzo mate. W naszej
atmosferze poziom krytyczny znajduje sie na wysokosci okoto 600 kilometréw nad powierzchnig
Ziemi.

Szybkosc¢ ucieczki atmosfery planety zalezy od sredniej intensywnosci ruchu czasteczek w warstwach
powyzej poziomu krytycznego; jest ona zatem okreslona przez temperature tych warstw.
Temperatura ta (wskutek silnego dziatania ultrafioletowego promieniowania Stonca) wielokrotnie
przewyzsza temperature atmosfery przy powierzchni planety. Jesli chodzi na przyktad o Ziemie to
wedtug L. Spitzera (1951) temperatura gérnych warstw atmosfery wynosi okoto 1500° K. Ucieczka
naszej atmosfery nastepuje wiec szybciej niz to mozna by sgdzi¢ biorgc pod uwage temperatury
spotykane przy powierzchni Ziemi?,

Jeans wyliczyt, ze jesli predkos¢ srednia kwadratowa czgsteczek danego gazu jest 4 razy mniejsza od
predkosci krytycznej, to juz w ciggu 50 000 lat gaz ten ucieknie z atmosfery planety. Jezeli stosunek

tych predkosci wynosi 4,25, to czas ucieczki wzrosnie do 30 miliondw lat. Jezeli natomiast predkos¢

krytyczna jest 5 razy wieksza od predkosci sredniej kwadratowej, to gaz ten bedzie pozostawat

w atmosferze planety przez 25 miliardéw lat (wiek Ziemi - okoto 4,5 miliarda lat), a wiec praktycznie
bedzie jej statym sktadnikiem.

20 Warto wyjasni¢, ze temperatura wysokich rozrzedzonych warstw atmosfery jest 'tak zwang temperatura
kinetyczng. Pojecie to odbiega znacznie od pojecia temperatury powietrza, do ktérego przywyklismy. Gdy w
normalnych warunkach umieszczamy w powietrzu jakies$ ciato, to wskutek zderzen z czgsteczkami powietrza
jego temperatura zrowna sie bardzo szybko z temperaturg gazu. Jesli jednak umiescimy to ciato w gérnych
rozrzedzonych warstwach atmosfery, to bynajmniej nie przybierze ono temperatury otoczenia, gdyz zderzenia z
czasteczkami gazu bedg bardzo rzadkie. Ciato to moze sie silnie nagrzewac pod wptywem promieniowania
Storica, w nocy zas bedzie promieniowac ciepto i oziebi sie prawie do temperatury zera bezwzglednego, mimo
Ze temperatura kinetyczna otaczajgcego rozrzedzonego gazu bedzie nadal bardzo wysoka. Temperatura
kinetyczna jest wiec po prostu miarg Sredniej energii kinetycznej czgsteczek gazu.



Okazato sie jednak, ze Jeans traktowat sprawe zbyt pesymistycznie. PdzZniejsze wyliczenia wykazaty na
przyktad, ze czas, w ktédrym wedtug niego dany gaz miat catkowicie uciec z atmosfery, jest

W rzeczywistosci czasem, po ktérym gestos¢ gazu zmniejszy sie e razy (e = 2,781...). Rozpraszanie

gazow w przestrzeni odbywa sie wiec znacznie wolniej. Ulepszong teorie ucieczki atmosfer opracowat

L. Spitzer, stosujac jg w przypadku Ziemi i Marsa. Uwzglednit on miedzy innymi fakt, ze w gérnych
warstwach atmosfery wiekszos¢ gazéw wystepuje w postaci pojedynczych atomow, a nie czasteczek;
ich predkosé ruchu jest zatem znacznie wieksza. Wyniki obliczen Spitzera podane sg w tabeli VII.

Tabela Vi
Czas ucieczki réznych gazéw z atmosfer Ziemi i Marsa w zaleznosci od temperatury powyzej
poziomu krytycznego (lata)
Gaz Ziemia Mars
500° K 1000°K 2000°K 500° K 1000°K 2000°K
Wodér 2,4x10’ 3,6x10* 1,8x10° 1.5x10° 9,1x10? 1,2x10°
Hel 4,2x10% 4,0x10% 2,4x107 1,4x10° 1,1x10* 1.5x10°
Azot 10% 10% 3,9x10% 4,9x10'° 6,4x108 8,5x 10*
Tlen 10%% 10°! 1,0x10% 4,5x10%° 1,9x10% 3,4x10°

Z tabeli tej widaé¢, ze najlzejsze gazy: wodér i hel, przebywajg w atmosferze Ziemi bardzo krétko,
natomiast azot i tlen (i, oczywiscie wszystkie gazy od nich ciezsze - patrz tabela VI) sg jej statymi
sktadnikami. Jesli chodzi o atmosfere Marsa, to ocenia sie, ze temperatura powyzej poziomu
krytycznego jest w niej nizsza od 1200° K. Atmosfera ta traci wiec bardzo szybko wodér i hel,
natomiast atomowy azot i tlen moga w niej pozostawac przez co najmniej milion lat, a wszystkie gazy
ciezsze sg jej statymi sktadnikami.

Rozwazania oparte na teorii kinetycznej doprowadzajg wiec do wniosku, ze atmosfera Marsa moze
zawierac te same gazy co atmosfera Ziemi (z wyjatkiem wodoru i helu). Z drugiej strony mamy
wszelkie dane ku temu, aby przypuszczaé, ze Ziemia i Mars powstaty w tym samym czasie i utworzyty
sie z tej samej materii. W obu wiec przypadkach utworzenie sie i ewolucja atmosfer przebiegaty

w podobny sposdb, ich sktad chemiczny powinien by¢ zatem zblizony.

Gtéwnym sktadnikiem atmosfery ziemskiej jest azot, ktéry wydobywa sie w niewielkich ilo$ciach ze
skorupy Ziemi poprzez rézne zrédta i szczeliny skalne. Czes$¢ azotu jest rowniez pochodzenia
organicznego (rozktad martwych organizméw). Nalezy sadzié, ze procesy prowadzace do wydzielania
azotu zachodzg réwniez i na Marsie. Przypuszczenie, ze azot jest, podobnie jak na Ziemi, gtéwnym
sktadnikiem atmosfery Marsa, jest poparte tym, ze gaz ten nie daje w dostepnej obserwacjom czesci
widma zadnych pasm, nie mdgt by¢ wiec dotad wykryty na drodze spektroskopowe;.

Drugim, jesli chodzi o zawarto$¢, sktadnikiem atmosfery Ziemi jest tlen. Zrédtem jego sa procesy
fotosyntezy zachodzgce w roslinach zielonych oraz rozktad pary wodnej pod wptywem
ultrafioletowego promieniowania Storica. Obserwacje spektroskopowe wskazujg, ze wystepuje on na
Marsie w znikomych ilo$ciach. L. Spitzer prébuje ttumaczy¢ ten brak tlenu jego ucieczka w czasie,
kiedy temperatura atmosfery Marsa byta wyzsza. Tlen wystepowat wéwczas w postaci atomow, gdyz
pochtanianie promieniowania ultrafioletowego powodowato rozktad jego czasteczek. Stanowit on
wiec ostone dla azotu, ktéry mégt pozostaé nieroztozony na atomy i zachowat sie w atmosferze
Marsa do dzis.



Okoto jednego procenta objetosci naszej atmosfery zajmuje argon oraz drobne ilosci innych gazow
szlachetnych. Pierwiastki te tworzg sie w wyniku przemian promieniotwdrczych. Tak na przyktad
argon powstaje przy rozpadzie promieniotwdrczego potasu (*°K), ktdry jest dosé rozpowszechniony
w skorupie ziemskiej. Prawdopodobnie skorupa Marsa réwniez zawiera promieniotwdrczy potas,
wobec czego w atmosferze tej planety powinien wystepowac argon. Obecnos¢ gazéw szlachetnych,
jak juz wspominalismy, jest niemozliwa do stwierdzenia na drodze spektroskopowe;j.

Dochodzimy zatem do wniosku, ze w braku tlenu gtéwnymi sktadnikami atmosfery Marsa powinny
by¢: azot i argon. Gazy te zajmuja razem ponad 97,5% objetosci tej atmosfery. (2,1% objetosci
zajmuje dwutlenek wegla wykryty metodg analizy widmowej). Rozsadnie jest przyjgé, ze argon i azot
wystepujg w atmosferze Marsa w takim samym stosunku jak w atmosferze Ziemi. Przy tym zatozeniu
otrzymamy, ze azot stanowi 96,6% a argon 1,15% objetosci. Identyczng ocene ilosci argonu
otrzymamy, gdy weZzmiemy pod uwage, ze na Marsie jest mniej *°K (réznica wielkosci obu planet).

Podsumowujac nasze rozwazania mozemy stwierdzié, ze sktad chemiczny atmosfery Marsa jest
najprawdopodobniej taki, jak to jest podane w tabeli VIII. Dla poréwnania umieszczony jest tam
rowniez sktad naszego powietrza. W obu przypadkach nie wzieto pod uwage pary wodnej, ktérej
zawartos$¢ moze ulega¢ duzym zmianom (w atmosferze Ziemi O - 4%, w atmosferze Marsa
prawdopodobnie 0 - 1%).

Tabela VIl

Pordwnanie sktadu chemicznego suchych atmosfer Marsa i Ziemi
Atmosfera Marsa | Sktad objeto$ciowy w % | Sktad wagowy w %
Azot 96,6 95,0
Dwutlenek wegla 2,1 3,3

Argon 1,2 1,6

Tlen <0,1 <01

Inne drobne slady

Atmosfera Ziemi

Azot 78,08 75,51

Tlen 20,95 23,15
Argon 0,933 1,286
Dwutlenek wegla 0,032 0,049

Inne < 0,005 < 0,005

Najbardziej tajemniczg cechg atmosfery Marsa jest jej zdolno$¢é bardzo silnego rozpraszania Swiatta
krotkofalowego. Zjawisko to znane jest od roku 1909, kiedy to A. Pluvinel De La Baume i F. Baldet
(Obserwatorium Pic di Midi) oraz G. Tichow (Obserwatorium w Putkowie) wykonali pierwsze
fotografie Marsa przy uzyciu filtrow barwnych. Okazato sie wéwczas, ze na fotografiach w swietle
czerwonym, z6ttym i podczerwonym widoczne byty wyraznie niektdre szczegdty powierzchni planety,
natomiast fotografie w swietle niebieskim, fioletowym i ultrafioletowym ukazaty jej tarcze pokryta
jakby gestg nieprzejrzystg mgta.
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Rysunek 32 U gory: fotografie Marsa w swietle fioletowym (z lewej) ji podczerwonym (z prawej). U dotu: fotografie doliny
San Jose w swietle fioletowym (z lewej) i podczerwonym (z prawej). Zdjecia zostaty wykonane w obserwatorium Licka
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Poczatkowo starano sie wyjasni¢ ten fakt przyjmujac, ze atmosfera Marsa podobnie jak nasza
rozprasza promieniowanie krotkofalowe zgodnie z prawem Rayleigha. Gdy wiec obserwujemy Marsa
w promieniach dtugofalowych, widzimy jego statg powierzchnie, natomiast w promieniach
niebieskich czy fioletowych oglgdamy tylko rozpraszajgcg warstwe atmosfery.

d) e) b))

Rysunek 33 Fotografie Marsa w réznych barwach: a) fioletowej, b) czerwonej, c) Zzéttej, d) ultrafioletowej, f) podczerwonej.
Rysunek e wykazuje istnienie efektu Wrighta

Podobne zjawisko mozna zaobserwowac réwniez na Ziemi. Gdy w pogodny dzien patrzymy na
okolice, widzimy, ze daleko potozone szczegdty sg bardzo niewyrazne - wydajg sie by¢ przestoniete
niebieskawg mgietka. Jesli uzyjemy przy fotografii filtru czerwonego, zatrzymujcego rozproszone
promieniowanie krétkofalowe, mozemy uzyskaé na zdjeciu wyrazny obraz nawet bardzo odlegtych
przedmiotdow, natomiast fotografia przez filtr niebieski ukaze tylko najblizsze szczegdty, reszta za$
bedzie przestonieta mgtg rozproszonego swiatta.

W roku 1924 W. H. Wright odkryt jeszcze jedno zdumiewajgce zjawisko. Zauwazyt on mianowicie
wyrazng zaleznos$¢ Srednicy obrazu Marsa od dtugosci fali Swiatta, w ktérym byty wykonywane
fotografie. Obraz planety byt najwiekszy w nadfiolecie, zas przy przejsciu do fal dtuzszych stopniowo
malat. Srednica Marsa otrzymana ze zdje¢ w nadfiolecie wynosita 6716 km, natomiast



w podczerwieni byta réwna tylko 6419 km. Wright przyjat, ze obserwowany obiekt jest wynikiem
rayleighowskiego rozpraszania swiatta w atmosferze Marsa. Promienie podczerwone s rozpraszane
bardzo nieznacznie, dlatego tez na zdjeciach w podczerwieni widzimy stata powierzchnie planety, nie
mozemy natomiast dostrzec jej atmosfery; otoczka atmosfery jest za to dobrze widoczna w Swietle
krétkofalowym, stad tez pochodzi zwiekszenie rozmiaréw obrazu.

Rozumujac w ten sposéb Wright doszedt do wniosku, ze réznica srednic obrazéw Marsa

w podczerwieni i nadfiolecie daje nam podwdjng grubosé jego atmosfery. Oceniona na tej drodze
wysoko$¢ atmosfery Marsa wynosita okoto 150 kilometréw. Sciélej méwiac wynik ten oznaczat, ze
atmosfera ta jest tak gesta, ze jeszcze na wysokosci 150 kilometréw nad powierzchnig planety daje
wyrazny efekt rozpraszania promieni fioletowych.

Wright poréwnywat poza tym zdjecia Marsa z fotografiami réznych obiektéw ziemskich dochodzac do
whniosku, ze atmosfera Marsa rozprasza swiatfo krotkofalowe w takim stopniu, jak warstwa powietrza
o grubosci 33 km. Oznaczato to, ze atmosfera ta ma mase czterokrotnie wiekszg od ziemskiej, jesliby
bowiem catg naszg atmosfere zebra¢ w warstwe o jednakowej gestosci, takiej, jakg posiada
powietrze przy powierzchni Ziemi, to grubosé tej warstwy wynositaby tylko 8 km.

Wyniki Wrighta przyjeto z niedowierzaniem, wiadomo byto bowiem na podstawie innych obserwacji,
ze atmosfera Marsa jest bardzo rozrzedzona. Przypuszczano wiec, ze réznice wielkosSci obrazéw
planety w réznych barwach sg wywotane btedami instrumentalnymi, wtasnosciami klisz, czy tez
drganiami powietrza podczas wykonywania zdjec.

Podczas opozycji 1926 r. Wright powtdrzyt swe badania uzyskujgc wyniki identyczne z poprzednimi.
F. E. Ross, ktéry w tym samym roku fotografowat Marsa, doszedt do wniosku, ze efekt Wrighta jest
nawet dwukrotnie wiekszy niz to wynikato z obserwacji odkrywcy. W odpowiedzi na gtosy krytyki ten
sam astronom zaczat fotografowac za pomocg swoich instrumentéw inne planety oraz sztuczne
modele, wykazujgc, ze proponowane zrédta btedéw moga wywotad tylko czes¢ obserwowanego
efektu.

a)

c)

Rysunek 34 Przejasnienia w ,warstwie fioletowej”: a) fotografia w swietle zottym z 20. V. 1937 r., b) fotografia w swietle
niebieskim z tego samego dnia, c) normalny stan warstwy fioletowej (zdjecie w swietle niebieskim z 26 IX 1926 r.)

Rownoczesnie jednak W. G. Fiesenkow i D. H. Menzel wykazali niezbicie, ze efekt Wrighta nie moze
by¢ wyttumaczony jako wynik rozpraszania rayleighowskiego w atmosferze Marsa. Wkrétce tez
zdobyto dane obserwacyjne potwierdzajace te opinie. Zaobserwowano mianowicie, ze
przezroczystos¢ atmosfery Marsa dla Swiattfa fioletowego i niebieskiego ulega znacznym wahaniom.
Zmiany te zauwazyt E. C. Slipher juz w roku 1926, jednak dopiero w roku 1937 przybraty one
niezwykte rozmiary. W roku tym atmosfera Marsa znajdowata sie w swym normalnym stanie az do
potowy maja. Jednakze 20 maja przezroczystosc jej nagle tak sie zwiekszyta, ze na zdjeciach w Swietle
niebieskim mozna byto wyrdzni¢ szczegdty powierzchni prawie tak samo wyraznie, jak na fotografiach
w Swietle 26ttym (rys. 34). Ta nagta zmiana przezroczystosci Swiadczyta o tym, ze silne rozpraszanie
Swiatta w atmosferze Marsa jest wywotane przez nieznang substancje, ktdrej stezenie moze ulegac
znacznym wahaniom. Slipher wysunat wiec hipoteze, ze na pewnej wysokosci nad powierzchnig



Marsa znajduje sie warstwa drobno rozpylonego materiatu wywotujgca obserwowane rozpraszanie
promieni krdotkofalowych. Nie przesgdzajgc natury tej warstwy, nazwano ja umownie , warstwg
fioletowg” (violet layer).

Dalsze lata pozwolity na zebranie petniejszych informacji o ,warstwie fioletowej”. Oceniono ilosciowo
przezroczystos¢ atmosfery Marsa dla poszczegélnych barw. Poréwnujgc dane obserwacyjne

z wynikami wyliczen, wykonanych przy zatozeniu, ze atmosfera Marsa rozprasza Swiatfo zgodnie

z prawem Rayleigha, otrzymano informacje o wiasnosciach ,, warstwy fioletowej”. Wyniki zestawione
sg na rys. 35. Gruba linia ciggta (4) oznacza obserwowang przezroczystos¢ atmosfery Marsa w funkcji
dtugosci fali Swiatta, natomiast linia (1) - krzywa przezroczystosci wyliczong teoretycznie przy
zatozeniu rozpraszania rayleighowskiego. Przez odjecie obu krzywych otrzymano krzywg pochtaniania
Swiatta w ,warstwie fioletowej” (linia 5). Na wykresie podana jest takze krzywa przezroczystosci
atmosfery Marsa w momentach polepszenia widzialnosci w krétkofalowej czesci widma (linia 3).
Poréwnanie tej krzywej z zaleznoscig teoretyczng (linia 1) wykazuje, ze ,,warstwa fioletowa” nigdy nie
znika catkowicie.
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Rysunek 35 Przezroczystos¢ atmosfery Marsa: (1) wyniki wyliczen teoretyczne przy zatoZzeniu, ze atmosfera Marsa rozprasza
zgodnie z prawem Rayleigha, (2) wyniki takich samych wyliczen dla atmosfery ziemskiej, (3) przezroczystos¢ atmosfery
Marsa w momentach przejasnienia ,warstwy fioletowej”, (4) przezroczystos¢ atmosfery Marsa w normalnym stanie, (5)
krzywa pochtaniania warstwy fioletowej (wedtug zestawien G. de Vaucouleursa)

Wysokosc¢ ,warstwy fioletowej” probowano ocenia¢ na podstawie efektu Wrighta. Metoda ta okazata
sie jednak bardzo niepewna. N. Barabaszew i |. Timoszenko (1940) oraz W. W. Szaronow (1941)
wykazali bowiem, ze znaczna cze$é tego efektu jest prawdopodobnie wywotana przez zjawisko
irradiacji fotograficznej. Zjawisko to polega na zaczernianiu niektorych ziarn kliszy poza granicami
rzeczywistego obrazu. Wielkosc irradiacji zalezy przy tym od jasnosci brzegdw obrazu. Gdy
fotografujemy Marsa w promieniach podczerwonych, irradiacja jest niewielka, bowiem brzegi tarczy
Marsa sg woéweczas znacznie mniej jasne niz srodek (przyczyny tego pociemnienia brzegowego s3
wyjasnione w rozdziale VI). Natomiast w promieniach fioletowych brzegi obrazu Marsa sg bardzo
jasne ze wzgledu na silne rozpraszanie swiatta w grubej warstwie atmosfery przy brzegach tarczy,
wielkos¢ irradiacji jest zatem odpowiednio wieksza. Prace wymienionych uczonych wykazaty, ze
rozmiary obrazu Marsa na kliszy zalezg wyraznie od czasu jej naswietlania oraz od czutosci na rézne
barwy (zmiany irradiacji). Doktadne wyeliminowanie tych efektow jest niemozliwe, dlatego tez do
wynikéw badan metodg Wrighta trzeba sie odnosi¢ z pewng rezerwa.



Wysuwano juz najrozmaitsze hipotezy jesli chodzi o nature ,, warstwy fioletowej”. Jej wtasnosci
optyczne (patrz rys. 35) $wiadczg, ze jest ona ztozona z bardzo drobno rozpylonej substancji
(rozmiary poszczegdlnych czastek muszg by¢ rzedu tysiecznych czesci milimetra). F. Link (1950) sadzi,
ze jest to warstwa pytu meteorytowego, ktory osiada wprawdzie powoli na powierzchni planety,
jednak jest stale odnawiany przez czgsteczki wpadajgce do atmosfery. Warstwa taka rozciggataby sie
az do wysokosci 200 km, przy czym miataby mniej wiecej jednakowg gestosé. Hipoteza Linka nie
moze jednak wyjasnié nagtych wahan przezroczystosci atmosfery Marsa, trudno bowiem przypuscié,
aby warstwa pytu meteorytowego mogta sie tak nagle rozrzedzac.

Znacznie bardziej prawdopodobng hipoteze wysunat S. Hess (1950). Wedtug niego warstwa fioletowa
jest ztozona z drobnych krysztatkdw dwutlenku wegla, ktére wytwarzajg sie przy niskiej
temperaturze, jakg posiada atmosfera Marsa na wysokosci 45 km. Nawet niewielki wzrost
temperatury moze powodowac utlenianie sie tych krysztatkéw (sublimacja). Hipoteza Hessa ttumaczy
wiec nagte rozrzedzanie sie ,warstwy fioletowej”. D. H. Menzel (1950) sadzi, ze ,, warstwa fioletowa”
sktada sie z krysztatkéw CO, (Srednica okoto 0,00001 mm), przyjmuje jednak, ze znajduje sie ona na
wysokosci okoto 100 km. Ocena powyzsza jest oparta na obserwacjach efektu Wrighta, nie mozna
wiec przywigzywac do niej wiekszej wagi.

Rysunek 36 Fotografie zottego obfoku w atmosferze Marsa: 2 XI 1926 r. obtok byt wyraznie widoczny na zdjeciu w swietle
podczerwonym (z lewej), natomiast nie mozna go byto zauwazyc na zdjeciu w Swietle ultrafioletowym (w Srodku).
Nastepnego dnia (3 XI) obtok nie byt juz widoczny

Najbardziej prawdopodobng wydaje sie jednak hipoteza Kuipera, ktéry sadzi, ze ,warstwe fioletowga”
tworzg drobne krysztatki lodu (Srednica 0,0003 - 0,0005 mm), wystepujgce na wysokosciach od 6 do
10 km nad powierzchnig Marsa. Taka ocena wysokosci ,,warstwy fioletowej” dobrze zgadza sie

z obserwacjami obtokdw, o ktdrych bedziemy méwié za chwile. W tym przypadku nie potrzeba
rowniez zaktadac tak niskiej temperatury atmosfery, jak to czyni Hess w swojej hipotezie zestalonego
dwutlenku wegla. Rozrzedzanie sie , warstwy fioletowe]” ttumaczy Kuiper nagtym wzrostem
temperatury, ktory powoduje, ze krysztatki lodu zamieniajg sie w pare. Gdy temperatura spadnie,
,warstwa fioletowa” odnawia sie.

Hipoteza Kuipera dobrze wyjasnia obserwowane wtasnosci ,,warstwy fioletowej”, nie mozna jednak
powiedzieé stanowczo, ze jest ona prawdziwa. Warto tylko dodaé, ze ostatnio uznat jej stusznos¢
takze Hess, ktory wyrzekt sie swych dawnych pogladéw po przekonaniu sie, ze warstwa krysztatkow
dwutlenku wegla bytaby bardziej nieprzezroczysta niz ,warstwa fioletowa”.

Obserwujgc Marsa przez teleskop prawie zawsze widzimy na jego tarczy jakies chmury. Najlepiej sg
one widoczne w poblizu brzegdw tarczy czy terminatora, majg bowiem wtedy postaé jasnych
wystepow na ciemnym tle nieba lub nieoswietlonej czesci powierzchni planety. Obserwowane obtoki
mozna podzieli¢ na trzy zasadnicze kategorie: obfoki zétte, biate i niebieskie.

Z6tte chmury sg dobrze widoczne przy obserwacjach w promieniach zéttych i czerwonych, natomiast
nie mozna ich dostrzec na fotografiach w swietle niebieskim i fioletowym. Barwa ich jest na ogét
zgodna z barwg ladéw Marsa, choé czesto sg one znacznie mniej czerwone. Z6fte chmury nie sa
zatem ztozone z kropelek pary wodnej. P. Lowell wysunat przypuszczenie, ze sg to tumany pytu



i piasku unoszone przez wiatry z powierzchni lgdéw Marsa. Ta hipoteza wydaje sie bardziej
prawdopodobna niz przypuszczenie J. Opika (1950), ktéry sadzi, ze z6tte obtoki powstajg wskutek
upadku na powierzchnie Marsa wielkich meteorytow.

Wiatry na Marsie sg dostatecznie silne, aby podnie$¢ tumany drobnego pytu na wysokos¢ kilku
kilometrow. E. M. Antoniadi (1915) zauwazyt, ze z6tte obtoki pojawiajg sie najczesciej wtedy, gdy
Mars jest w perihelium swojej orbity. Fakt ten mozna wyttumaczy¢ tym, ze wskutek doptywu wiekszej
ilosci ciepta zwieksza sie wéwczas natezenie wiatréw. Obtoki pytu sg przenoszone z szybkoscig
dochodzacg do 8 m/sek. Wysokos¢ obtokdw, oceniana na podstawie obserwacji ich rzutowania sie
poza brzegi tarczy, wynosi $rednio 3 - 5 km, zdarzajg sie jednakze chmury pytu réwniez na wiekszych
wysokosciach.

Rysunek 37 Biaty obtok rzutujgcy sie na nieoSwietlong czesc tarczy Marsa (wedtug rysunkéw Antaniadiego z 10,11 12
paZdziernika 1924 r.)

Wzniesione przez wiatr tumany pytu pozostajg w atmosferze Marsa przez dtuzszy czas. Jedna

z najwiekszych burz piaskowych obserwowano podczas opozycji 1956 r. Rozpoczeta sie ona 29
sierpnia w okolicy Mare Sirenum i rozszerzyta na wiele milionéw kilometréw kwadratowych
przestaniajgc niemal catg potudniowg pétkule Marsa (rys. 49). Obtoki pytu znikty dopiero po dwaéch
tygodniach. Kuiper sadzi, ze przestoniecie powierzchni przez te chmury spowodowato znaczne
oziebienie, gdyz juz po kilku dniach od rozpoczecia sie burzy potudniowa czapka polarna znacznie
zwiekszyta swojg $rednice. Zdarzajg sie jednak burze trwajace znacznie krdcej. N. Barabaszew (1952)
wspomina, ze obserwowat z6tte obtoki znikajgce juz po kilku godzinach.

Do tej samej kategorii chmur nalezg niewatpliwie takze rzadko spotykane obtoki, ktérych kolor jest
opisywany przez obserwatoréw jako szary. O chmurach tych bedziemy szerzej méowi¢ w rozdziale X.

Druga kategoria obtokéw dostrzegalnych na Marsie to obtoki barwy biatej dobrze widoczne przy
obserwacjach wizualnych i na fotografiach w swietle niebieskim i fioletowym. Mozna wsrdd nich
wyrézni¢ co najmniej dwie grupy. Obtoki nalezgce do pierwszej grupy wystepuja przewaznie

w poblizu brzegéw tarczy Marsa, nad miejscami dla ktérych Storice wschodzi i zachodzi. Zajmujg one
dos¢ znaczne przestrzenie i s3 czasem tak jasne, ze przypominajg czapki polarne. Wysokos¢ ich jest
stosunkowo niewielka, nie widac ich bowiem nigdy w postaci wystepdw za brzegiem tarczy.
Niewatpliwie obtoki te wytwarzajg sie wskutek obnizenia temperatury okoto zachodu Storica

i w nocy. Po wschodzie Storica temperatura wzrasta i chmury te powoli zanikaja, rzadko tez
obserwuje sie je w Srodkowych czesciach tarczy.

Druga grupa obtokdw wystepuje znacznie rzadziej. Chmury nalezgce do tej grupy mozna obserwowadé
zardwno przy brzegach tarczy jak i w poblizu jej Srodka. Obtoki te sg prawdopodobnie zblizone do
naszych chmur ktebiastych (cumuluséw), tworzg sie bowiem wskutek nagrzewania powierzchni
planety przez promienie stoneczne. Nad nagrzang powierzchnig tworzy sie wstepujgcy prad
powietrza, ktdory unosi pare wodng na duzg wysokos¢, gdzie w niskiej temperami turze nastepuje jej



kondensacja. Chmury kiebiaste tworzg sie po wschodzie Storica i rosng przez caty dzien az do jego
zachodu (rys. 38).

Rysunek 38 Rozwdj obtoku w atmosferze Marsa od potudnia do zachodu Storica

Nazwa ,,obtoki niebieskie” pochodzi stad, ze chmury te sg najlepiej widoczne w $wietle fioletowym
i niebieskim, natomiast przestajg by¢ dostrzegalne w Swietle z6ttym i czerwonym. Podobnie jak
pierwsza grupa obtokdéw biatych powstajg one wskutek nocnego oziebienia, sg tez widoczne prawie
wytacznie przy brzegach tarczy (rys. 39).

Rysunek 39, Niebieskie” obtoki obserwowane przez A. Dollfusa przy uzyciu filtrow przepuszczajgcych swiatto krdtkofalowe

Wielu badaczy (W. H. Wright, G. de Vaucouleurs) nie wprowadza podziatu na obtoki biate i niebieskie.
Obtoki biate sg wedtug nich bardziej geste, stad mozna je dostrzegac przy obserwacjach wizualnych,
jednak natura ich jest taka sama jak obtokéw niebieskich, ktore jako rzadsze sg widoczne tylko

w Swietle krétkofalowym. Poglad ten wydaje sie stuszny, jednakze utrzymanie podziatu ze wzgledu na
réozne metody badania tych obtokéw, nie przesadza przeciez o ich réznej naturze.

Obtoki niebieskie sg traktowane jako zgeszczenia w ,warstwie fioletowej”. S. Hess (1948) uwazat je za
skupienia krysztatkow dwutlenku wegla, inni natomiast badacze - za zgeszczenia krysztatkow lodu. To
ostatnie przypuszczenie wydaje sie najstuszniejsze. Kuiper (1952) sadzi, ze obtoki niebieskie sg rzadka
mgty ztozong z krysztatkéw o srednicach 0,0005 - 0,0009 mm, a wiec nieco wiekszych niz te, ktére
tworzg wedtug niego ,,warstwe fioletowg”. Sg to zatem utwory podobne do lodowej mgty, jaka czesto
mozna na Ziemi obserwowac przy mroznej pogodzie. Podobna jest natura biatych obtokdw. Majg one
jednak wiekszg gestosé i sg ztozone z krysztatkdw o rozmiarach 0,0009 - 0,002 mm, dlatego tez
mozna je obserwowac wizualnie. Poglady Kuipera zostaty potwierdzone przez A. Dollfusa, ktéry



stwierdzit, ze biate obtoki polaryzuja $wiatfo tak jak skupienia drobnych krysztatkéw lodowych?.,
Chmury te sg wiec prawdopodobnie podobne do lodowych obtokdéw perlistych, ktére wystepuja
w stratosferze ziemskiej na wysokosci okoto 30 km.

s WS

Rysunek 40 Biaty obfok rzutujgcy sie na ciemne tto nieba przy brzegu tarczy Marsa (wedtug rysunku Antoniadiego z 14 IV
1933 r.). Wysokos¢ obtoku zostata oceniona na 35 km

Obtoki biate i niebieskie lezg zatem na mniej wiecej tym samym poziomie (w , warstwie fioletowej”).
Oceny ich wysokosci sg jednak bardzo niepewne. Wedtug Kuipera nie przekracza ona 10 km,
natomiast wedtug de Vaucouleursa lezy w granicach 10 - 30 km. W kazdym razie strefa chmur biatych
i niebieskich lezy wyzej niz wiekszo$¢ z6ttych obtokéw, chmury te mozna bowiem obserwowac
woweczas, gdy powierzchnia Marsa jest przestonieta tumanami pytu.

Obserwacje przesuwania sie obtokdw na tarczy Marsa dostarczajg nam cennych danych

o szybkosciach i kierunkach praddéw powietrznych w jego atmosferze. Obserwacji tych jest jednak
dotad bardzo niewiele; sg one przy tym dos$¢ niepewne, bo zmiana potozenia chmury nie zawsze
odpowiada jej przesuwaniu sie zgodnie z kierunkiem wiatru, moze by¢ natomiast zwigzana ze zmiang
ksztattu i wielkosci samego obtoku. Dotychczasowe dane wskazujg jednak, ze ogdlna cyrkulacja
atmosfery Marsa jest zblizona do cyrkulacji atmosfery ziemskiej.

Wiatry na Marsie sg stabsze niz na Ziemi, gdyz szybkos¢ ich nie przekracza najczesciej 40 km/godz.,

a tylko w wyjatkowych przypadkach moze dochodzi¢ do 100 km/godz. Najbardziej intensywne wiatry
obserwuje sie na Marsie wtedy, gdy znajduje sie on w poblizu perihelium swej orbity, wéwczas
bowiem réznice temperatur poszczegdlnych czesci jego powierzchni sg najwieksze. Petniejszych
danych o obtokach i wiatrach dostarczg patrolowe zdjecia wykonywane w obserwatoriach Stuzby
Marsa.

21 Tworzenie sie na Marsie zwykiych obtokéw, ztozonych z kropelek wodnych, jest zupetnie nieprawdopodobne
ze wzgledu na niskg temperature atmosfery (patrz rozdziat V).



Rozdziat V
Klimat

Gtéwnym czynnikiem, od ktérego zalezy klimat planet, jest intensywnos¢ promieniowania
stonecznego. Dzieki temu mozemy na podstawie prostych rozwazan uzyskaé przyblizony obraz
warunkéw, jakie panujg na Marsie.

Planety otrzymuja tylko niewielki utamek promieniowania, ktére wysytane jest przez Storice
rownomiernie we wszystkich kierunkach. Reszta energii stonecznej rozprasza sie bezpowrotnie
w przestrzeni. Na Ziemie pada na przyktad nieco mniej niz dwumiliardowa czes$¢ promieniowania
Stonca. Ten drobny utamek wystarcza jednak do utrzymania na naszej planecie warunkéw
niezbednych do rozwoju zycia.

Obliczono, ze centymetr kwadratowy powierzchni ustawionej prostopadle do kierunku padania
promieni stonecznych na granicy atmosfery ziemskiej, otrzymuje od Storica w ciggu minuty doktadnie
2 kalorie ciepta. Wielko$¢ ta nazywana jest statg stoneczng. Natezenie promieniowania maleje wraz

z kwadratem odlegtosci od Zrédta, zatem stata stoneczna na Marsie, ktéry jest srednio 1,524 razy
dalej od Storica, jest 1,524% = 2,32 razy mniejsza od statej stonecznej na Ziemi i wynosi tylko 0,86
kal/cm? min. Wobec tego klimat Marsa jest na pewno zimniejszy niz klimat Ziemi.

Skoro juz wiemy ile energii otrzymuje Mars od Storica, mozemy obliczy¢ w przyblizeniu srednig
temperature jego powierzchni. Wyobrazmy sobie, ze nad jakims$ obszarem Marsa zaczyna $wiecic¢
Storice. Pod wptywem jego promieni powierzchnia planety zacznie sie nagrzewac i zgodnie z prawami
fizyki sama bedzie promieniowac ciepto tym intensywniej, im wyzsza bedzie jej temperatura. Wzrost
temperatury bedzie zatem nastepowat dotad, az ustali sie rownowaga: powierzchnia bedzie
promieniowac tyle energii, ile jej otrzymuje od Storica. Chcac obliczy¢ temperature, przy ktorej ustali
sie ta rownowaga, zatézmy, ze powierzchnia Marsa zachowuje sie jak ciato doskonale czarne, to
znaczy catkowicie pochtania padajgce na nig promieniowanie. Wiemy, ze energia, jaka
wypromieniowuje kazdy centymetr kwadratowy takiego ciata jest proporcjonalna do czwartej potegi
jego temperatury bezwzglednej (prawo Stefana - Boltzmanna):

E =oT*

We wzorze tym o jest statym wspdtczynnikiem, ktéry w uzywanych tu jednostkach wynosi

0,815 x 10 kal/cm? min. stop®. Pamietamy, ze 1 cm? powierzchni Marsa, nad ktérym Stofice stoi
w zenicie otrzymuje w ciggu minuty 0,86 kalorii ciepta; tylez oczywiscie bedzie wypromieniowywat
w przestrzen. Zachodzi wiec réownos¢:

kal
cm? - min - stop*

kal

_— T*(stop*
cm? - min (stop™)

0,86 [ ] =0,815x10710 [
Wykonujac obliczenia otrzymamy, ze T == 321° K (48° C). Temperatura ta odnosi sie do punktu, nad
ktorym Stonce stoi w zenicie. Natomiast te czesci powierzchni, dla ktérych Storice jest odlegte od
zenitu o z stopni, bedg miaty temperature T, nizsza od T (T, = T +/cos z)- Gdyby Mars byt stale
zwrdcony jedng strong do Storica, to poszczegdlne czesci jego poétkuli dziennej miatyby stale te samg
temperature okreslong podang wyzej zaleznoscig. Jesliby natomiast obrot dokota osi nastepowat tak
szybko, ze mozna by przyjaé, iz cata powierzchnia Marsa réwnomiernie promieniuje ciepfo, to srednia

jej temperatura T wynositaby 227° K (-46° C), (zachodzi zwigzek Ty = %).



Podobne wyliczenia mozna wykonadé dla przypadku Ziemi. Otrzymujemy wéwczas T = 396° K (+23° C) i
Ts=279° K (+6° C), gdy natomiast w rzeczywistosci Srednia temperatura Ziemi wynosi 14° C. Mozemy
wiec przypuszczac, ze srednia temperatury Marsa jest zblizona bardziej do wartosci Ts nizdo Tii
wynosi okoto -35° C (jak w centrum Antarktydy).

Wyliczenia powyzsze byty oczywiscie bardzo przyblizone. Nie braliSmy bowiem pod uwage szeregu
waznych czynnikéw, takich jak wtasnosci powierzchni czy atmosfery planety, ktére moga w istotny
sposdb zmieniaé jej klimat. Zastandwmy sie na przyktad nad wptywem atmosfery. Jest ona prawie
przezroczysta dla widzialnego promieniowania stonecznego, zatrzymuje jednak czes¢ wtasnego,
dtugofalowego promieniowania nagrzanej powierzchni, stanowigc w ten sposéb ptaszcz chronigcy
planete przed utratg zbyt duzej ilosci ciepta. Obecnos¢ atmosfery moze zatem podwyzszy¢
temperature powierzchni planety nawet o kilkadziesigt stopni.

Z drugiej strony jednak zaktadaliémy, ze powierzchnia Marsa jest ciatem doskonale czarnym, tzn. ma
albedo réwne zeru. W rzeczywistosci kazda powierzchnia odbija pewng czes$¢ padajacej energii, na
nagrzewanie zuzywa sie zatem tylko reszta. Na ogét wiec bedzie to prowadzi¢ do temperatury nizszej
od temperatury ciata doskonale czarnego, mozliwe s3 jednak i przypadki odwrotne.

Doktadna teoria klimatu Marsa jest dos¢ skomplikowana. Muszg by¢ w niej uwzglednione optyczne i
termiczne whasnosci powierzchni planety (albedo, przewodnictwo cieplne), przezroczystos¢ i gestosc
jej atmosfery oraz wahania nastonecznienia poszczegdlnych okolic wywotane nachyleniem réwnika
planety do jej orbity oraz zmianami odlegtosci od Storica (pory roku). Teorie takg opracowat w roku
1920 M. Milankowicz. W kilka lat pézniej wiekszosc¢ jego przewidywan zostata potwierdzona
obserwacyjnie. Pozwala nam to korzystac z jego teorii, ktdra daje lepszy obraz klimatu Marsa niz
przeglad niesystematycznych, fragmentarycznych wynikéw, otrzymanych na podstawie obserwacji.

Wspominaliémy w rozdziale |, ze ptaszczyzna rdwnika Marsa jest pochylona do ptaszczyzny jego
orbity pod katem 24°,8. Wskutek tego, podczas roku marsowego na przemian to jedna, to druga
potkula planety zwraca sie ku Storicu. Nachylenie réwnika Marsa do orbity jest prawie takie samo, jak
w przypadku Ziemi. Z tego wzgledu strefy klimatyczne na Marsie oraz jego pory roku sg identyczne

Z naszymi.

Zanim bedziemy méwic o tych porach roku wprowadZmy jeszcze pojecie dtugosci heliocentrycznej
Marsa. Jest to kat pomiedzy linig Mars-Stonce a kierunkiem, w ktérym widac ze Storica punkt
rownonocy wiosennej. Dtugos¢ heliocentryczna okresla zatem potozenie planety na orbicie. Wyraza
sie jg w stopniach (od 0° do 360°) i oznacza przez n. Postugiwanie sie tym pojeciem znacznie utatwia
okreslanie pér roku na Marsie.

Gdy Mars znajduje sie w perihelium swej orbity, jego dtugos¢ heliocentryczna wynosi 335°. Jest on
wtedy zwrdécony do Storica swa potkulg potudniows. Lato na tej pétkuli zaczyna sie w momencie, gdy
n osiggnie wartosc 357°, koriczy natomiast, gdy n = 87°. Na poétkuli pétnocnej panuje w tym czasie
zima. W chwili, gdy n = 87°, na potkuli potnocnej zaczyna sie wiosna (na potudniowej - jesien), ktdra
trwa az do n = 177° itd. Dane dotyczgce poszczegdlnych sezondw roku marsowego sg zestawione

w tabeli IX.

Zwréémy uwage na dwa interesujgce fakty. Pierwszy z nich fatwo rzuca sie w oczy przy przegladzie
tabeli. Jest nim nieréwna dtugos¢ poszczegdlnych pér roku. Na przyktad jesien na pétkuli potudniowej
jest o jedng trzecig dtuzsza od jesieni na potkuli potnocnej. Nieréwnomiernosé ta wywotana jest duzg
eliptycznoscia orbity Marsa. Jesien pétkuli pétnocnej przypada w okresie, gdy Mars przebiega okolice
swojego perihelium i porusza sie bardzo szybko, natomiast jesien pdtkuli pétnocnej przypada
woweczas, gdy przesuwa sie on powoli w okolicy aphelium. Podobne zjawisko obserwujemy réwniez



i na naszej planecie. Lato na pétkuli pétnocnej jest diuzsze niz lato pétkuli potudniowej, przypada
bowiem na okres, gdy Ziemia znajduje sie w poblizu aphelium. Jednakze orbita Ziemi mato rézni sie
od kofa, tak ze wspomniana rdznica wynosi tylko 8 dni. Na Marsie natomiast, ze wzgledu na duzy
mimosréd orbity, réznice sg znaczne: na potkuli potudniowej sezon ciepty (wiosna i lato) trwa 306
dni, natomiast sezon zimy (jesien i zima) az 381 dni.

Tabela IX
Pory roku na Marsie
Dtugos¢ Pétkula | Pétkula potudniowa Czas trwania w dobach
ziemskich (24" | marsowych (24"40™)
87°-177° | wiosna jesien 199 194
177" -267° | lato zima 182 177
267°-357° | jesien wiosna 146 142
357°-87° zima lato 160 156

Drugi fakt, to nieréwnomierne nastonecznienie obu pétkul Marsa. Gdy znajduje sie on w perihelium,
otrzymuje od Storica o0 44% wiecej ciepta niz w aphelium (w przypadku Ziemi réznica wynosi tylko
7%)- Lato na pétkuli potudniowej jest zatem bardziej gorace niz lato pétkuli pétnocnej, ktére przypada
w okolicach aphelium.

Warunki klimatyczne na obu pdtkulach sg wiec bardzo rézne. Pétkula pétnocna posiada klimat
tagodniejszy. Sezon ciepty jest tam dtugi i mato upalny, a podczas krétkiego sezonu zimnego
temperatura nie obniza sie zbyt duzo. Natomiast pétkula potudniowa posiada klimat bardziej ostry.
Po krétkim, ale upalnym lecie, nastepuje dtuga mrozna zima. Mimo tak kontrastowo réznego klimatu
obie pétkule otrzymuja od Storica w ciggu roku mniej wiecej tyle samo ciepta (lato pétkuli
potudniowej jest gorace, ale krotkie, zas lato potkuli pétnocnej chtodne, ale dtuzsze).

tc o s

- aphelium

|
I A L
90° 180° 270° 360° n w°

Rysunek 41 Sezonowe zmiany sredniej dobowej temperatury réznych obszarow Marsa (wedtug teorii Milankowicza)



Rdznice klimatu réznych czesci powierzchni Marsa sg najlepiej widoczne na rysunku 41. Wykres ten
przedstawia wyniki teorii Milankowicza, dotyczgce sezonowych zmian $redniej temperatury pieciu
okolic Marsa: réwnika, réwnoleznikdéw 45° i obu biegundw. Na osi poziomej odtozona jest dtugos$é
heliocentryczna Marsa. Z rysunku wynika, ze srednia temperatura okolic rownikowych zmienia sie

w ciggu roku marsowego w granicach tylko 20°. Zmiany temperatury réwnoleznikéw sg juz wieksze:
na rownolezniku +45° amplituda ich wynosi 30°, a na réwnolezniku -45° - az 70°. Widoczna jest tu
wyraznie rdznica klimatu obu pdétkul. Wreszcie na biegunach amplituda rocznych zmian temperatury
jest rzedu 100°. Srednia temperatura catej powierzchni Marsa wynosi wedtug Milankowicza okoto -
25° C. Klimat Marsa jest wiec niezwykle surowy i mrozny.

Jednym z najwiekszych osiggnieé¢ astronomii planet byto skonstruowanie specjalnych przyrzgdéw
umozliwiajgcych pomiary temperatury ich powierzchni. Przyrzady te, zwane termometrami
planetarnymi, nie wskazujg oczywiscie bezposrednio temperatury - mierzg one jedynie energie
cieplnego promieniowania planety, skad nastepnie na drodze rachunkowej wyznaczamy cieptote
promieniujgcej powierzchni.

Zasada pomiaru jest dos¢ prosta. Promieniowanie planety sktada sie z dwdch czesci: odbitego Swiatta
stonecznego i wtasnego promieniowania cieplnego. Odréznienie tych czesci jest mozliwe dzieki temu,
ze przypadajg one na zupetnie inne obszary widma. Odbite promieniowanie Stor\ca obejmuje gtdwnie
obszar swiatta widzialnego oraz obszary nadfioletu i bliskiej podczerwieni (do 5 p), natomiast cieplne
promieniowanie planety przypada na dalekg podczerwien (maksimum natezenia okoto 10 u). Aby
oddzieli¢ od siebie te dwie czes$ci wystarczy zatem mierzy¢ promieniowanie planety dwukrotnie: bez
filtru oraz z filtrem (wodnym) pochtfaniajgcym fale podczerwone.

Po wydzieleniu cieplnego promieniowania planety mozemy wyliczy¢ jej temperature korzystajac z
wzoru Stefana-Boltzmanna. W zasadzie wiec postepowanie nie rézni sie od tego, ktére na poczatku
tego rozdziatu doprowadzito nas do znalezienia przyblizonej Sredniej temperatury Marsa. Réznica
polega jedynie na tym, ze poprzednio tylko zaktadalismy, ze powierzchnia planety promieniuje pewng
ilos¢ energii, obecnie zas mozemy te energie bezposrednio mierzyé. Trzeba jeszcze wspomnie¢, ze
korzystajac w wyliczeniach z wzoru Stefana-Boltzmanna otrzymujemy tak zwang temperature
efektywna, ktdéra rézni sie nieco od rzeczywistej temperatury powierzchni planety. Wynika to stad, ze
promieniowanie powierzchni niedoskonale czarnych nie stosuje sie do tego prawa. Mozna wykazac,
Ze otrzymana z wzoru temperatura efektywna bedzie zawsze nieco nizsza od temperatury
rzeczywistej. W przypadku powierzchni Marsa rdznica ta nie przekracza kilku stopni.

Cieplne promieniowanie planety jest tak stabe, ze do jego wykrycia i mierzenia trzeba uzywac
niezwykle czutych przyrzaddow. Przyrzgdami takimi sg specjalnie skonstruowane termoelementy oraz
radiometry.

Zasada dziatania termoelementu jest dos¢ prosta. Gdy spoimy ze sobg dwa druty z réznych metali i
jedno ze spojen podgrzejemy, to w obwodzie utworzonym z tych drutéw poptynie prad elektryczny o
natezeniu proporcjonalnym do rdznicy temperatur obu spojen. Jest to tak zwane zjawisko
termoelektryczne. Termoelement sktada sie wtasnie z takich dwéch spojonych drutéw, potgczonych
z galwanometrem, ktéry wskazuje natezenie ptyngcego pradu. W precyzyjnych termoelementach,
uzywanych do pomiaru bardzo matych energii, oba spojenia sg zamkniete w szczelnym, opréznionym
z gazu naczyniu, ktére posiada okienko z soli kamiennej, przez ktére badane promieniowanie pada na
jedno ze spojen (nie mozna tu uzy¢ szkta, gdyz nie przepuszcza ono promieniowania
podczerwonego). Nowoczesne termoelementy sg tak czute, ze wykazujg przeptyw pradu nawet
wtedy, gdy réznica temperatur spojen wynosi zaledwie milionowg czes¢ stopnia.
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Rysunek 42 Schemat termoelementu uzywanego do pomiarow temperatury planet

W roku 1954 uzyto do pomiardéw cieplnego promieniowania Marsa precyzyjnego radiometru Golaya.
Gtéwna czescia tego przyrzadu jest malenkie naczynie z gazem, posiadajgce okienko, przepuszczajgce
promienie cieplne. Promieniowanie wchodzgce do naczyrika nagrzewa znajdujgcg sie wewnatrz
ptytke antymonowa. Gaz, ktérym jest wypetnione naczyrnko, nagrzewa sie od ptytki i rozszerza

w cienkiej kapilarze. Kapilara jest potgczona z drugim naczyniem, wewnatrz ktérego znajduje sie mate
zwierciadetko oswietlone wigzka swiatta. Pod wptywem zmian cisnienia wywotanych rozszerzaniem
sie gazu w naczynku radiometru, zwierciadetko to odchyla sie powodujgc przesuniecie plamki
Swietlnej. Wielkos¢ przesuniecia na sikali zalezy od natezenia promieniowania wpadajgcego do

naczyrika radiometru. Ostatnie typy radiometréw Golaya s3 nawet bardziej czute od precyzyjnych
termoelementow.

Rysunek 43 Pomiar temperatury Marsa. Na jedno ztgcze termoelementu pada promieniowanie planety, drugie natomiast
jest nieoswietlone

Radiometry czy tez termoelementy trzeba umieszcza¢ w ognisku teleskopdw zwierciadlanych
(reflektorow), gdybysmy bowiem uzyli do tego celu refraktora, jego szklany obiektyw pochtonatby



znaczng cze$¢ promieniowania cieplnego. Przyrzady uzywane do pomiarow promieniowania
podczerwonego planet sg bardzo malenkie, co umozliwia ustawianie ich na tle réznych czesci obrazu
tarczy planety (rys. 43). Mozemy dzieki temu wyznaczaé temperatury poszczegdlnych obszaréw
Marsa w zaleznosci od pory roku, pory dnia itd.

Pierwsze pomiary temperatury Marsa zostaty wykonane w r. 1922 przez W. Coblentza i C. Lamplanda
z obserwatorium Lowella. Miaty one na celu jednak tylko wyprébowanie aparatury przed dogodng
opozycja 1924 r. Wtasciwe pomiary rozpoczeto w r. 1924 i powtarzano odtad w czasie nastepnych
opozycji (do 1943 r.) W roku 1924, 1926 i 1933 mierzono tez temperature Marsa w obserwatorium
Mt Wilson (E. Pettit, S. Nicholson), a podczas opozycji 1954 r. W. Sinton i J. Strong uzyli do tego celu
najwiekszego teleskopu Swiata z obserwatorium Mt Palomar. Poszczegdlne serie pomiaréw
przynosza na ogoét zgodne wyniki. Mozemy juz dzi$ powiedzie¢, ze znamy temperature réznych czesci
powierzchni Marsa z doktadnoscig 5° - 10°, przy czym podane granice btedu pochodzg w wiekszej
czesci nie z bteddw instrumentalnych, lecz z tego, ze nie znamy doktadnie wtasnosci atmosfery
planety, ktéra pochtania znaczng czes¢ promieniowania cieplnego jej powierzchni.

Pomiary wykonywane podczas opozycji 1924 r. wykazywaty, ze srednia temperatura powierzchni
Marsa wynosita w okresie obserwacji okoto - 25° C. Nalezy jednak pamietac, ze Mars znajdowat sie

w tym czasie w poblizu perihelium swojej orbity. Jesli uwzglednimy, ze w aphelium temperatura
powinna by¢ okoto 25° nizsza niz w perihelium, to dojdziemy do wniosku, ze $rednia temperatura
planety wynosi okoto -35° C (wartos¢ przecietna dla catego roku marsowego). Ciemne ,,morza” Marsa
majg temperature wyzszg o 8° - 10° od jasnych lgdow.

Jak sie nalezato spodziewac, obszarami o najnizszej temperaturze sg czapki polarne. W niektérych
okresach (jesien, zima) srednia temperatura tych okolic wynosi okoto -70°, a tylko podczas tajania
lodu podnosi sie ponad 0° C. W obszarach réwnikowych i zwrotnikowych jest duzo cieplej. W srodku
lata srednia temperatura moze sie tam nawet podnosi¢ powyzej +10° C. W potudnie w obszarach
tych moze nawet panowac prawdziwy upat, notowano tam bowiem temperatury przekraczajgce +30°
C. Liczby te odnoszg sie do temperatury powierzchni, natomiast temperatura atmosfery jest
prawdopodobnie o kilkanascie stopni nizsza (rys. 44).
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Rysunek 44 Mapa izoterm powierzchni Marsa (temperatury w momencie potudnia) podczas lata na pétkuli potudniowej
(wedtug Hessa - 1950)

Zbadano réwniez dos¢ doktadnie przebieg temperatury powierzchni Marsa w zaleznosci od pory dnia.
W nocy temperatura jest niska, ale od wschodu Stonca zaczyna sie szybko podnosic¢ i juz na cztery
godziny przed potudniem przekracza 0° C. Okoto potudnia temperatura jest najwyzsza (okoto +30° C),
potem zas powoli obniza sie, ale jeszcze w chwili zachodu Storca wynosi 0° C. Po zachodzie



temperatura obniza sie nadal i osigga najnizszg wartos$¢ tuz przed wschodem. Nocna temperatura
powierzchni Marsa nie jest nam oczywiscie znana z bezposrednich pomiaréw. Nalezy jednak
przypuszczaé, ze mimo rzadkiej atmosfery grunt oziebia sie tylko do pewnej stosunkowo wysokiej
granicy. Gdy bowiem po zachodzie Storica temperatura zaczyna opadaé, w atmosferze tworzg sie
niskie chmury lodowych krysztatkéw, ktére stanowig warstwe ochronng, zatrzymujgca
promieniowanie cieplne powierzchni. Dzieki temu jej temperatura opada bardzo powoli (rys. 45).
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Rysunek 45 Dobowe zmiany temperatury powierzchni w zwrotnikowych obszarach Marsa (szerokos¢ areograficzna -15°)
w Srodku lata (wedtug pomiarow Coblentza z 1924 r.)

Podane wyzej liczby odnoszg sie do srodka lata w zwrotnikowych obszarach potudniowej pétkuli
Marsa, sg to wiec wartosci wyzsze od przecietnych o kilkanascie stopni. Pétkula pétnocna ma, jak juz
byto wspomniane, lato nieco zimniejsze. W roku 1933 Pettit i Nicholson obserwowali, ze w obszarach
zwrotnikowych tej pétkuli w srodku lata, temperatura w potudnie nie przekraczata 0° C.

Wedtug obserwacji z roku 1924, temperatura danego obszaru osiggata maksimum po uptywie okoto
godziny od momentu potudnia, natomiast wedtug bardziej doktadnych pomiaréw z r. 1926 i 1954
opoznienie wynosito tylko okoto % godziny. Znajomos¢ tej wartosci pozwala nam wyciggna¢ pewne
whioski odnosnie natury powierzchni Marsa, bowiem omawiane opdznienie jest zwigzane

z przewodnictwem cieplnym gruntu. Mozna wykazac, ze jesli przewodnictwo powierzchni jest
nieskonczenie wielkie, temperatura osigga maksimum po uptywie trzech godzin od momentu
potudnia, jesli natomiast jest réwne zeru - opdznienia w ogdle nie ma. Na Ziemi temperatura osigga
najwyzszg wartos$¢ okoto godziny 14-tej, jednakze w obszarach pustynnych, o piaszczystej
powierzchni zle przewodzgcej ciepto, opdznienie wynosi tylko % - 1 godziny (dane dla pustyni Gobi).
Pomiary zmian temperatury Marsa wskazujg wiec, ze jego powierzchnia ma w wiekszosci wtasnosci
podobne do naszych pustyn.

Omawiane wyniki pomiaréw temperatury powierzchni Marsa wskazujg zatem, ze jego klimat jest
bardzo surowy. Srednia temperatura planety jest nizsza od temperatury Ziemi o okoto 50° C,

a amplituda dobowych zmian temperatury dochodzi do 60° C. Nie oznacza to jednak, ze Mars jest
kraing martwoty i wiecznego mrozu; wszakze niektdre jego czesci sg cieplejsze od Antarktydy,

w ktérej mimo bardzo mroznego klimatu wegetujg istoty zywe. Oprdcz niskiej temperatury trzeba
jednak réwniez wzig¢ pod uwage matg gestos¢ atmosfery. Uwzgledniajac ten czynnik, mozna
poréwnac klimat Marsa z klimatem, jaki miatby pustynny ptaskowyz wzniesiony na okoto 20
kilometréw ponad powierzchnie Ziemi.

Klimat Marsa jest przy tym niezwykle suchy. Z poprzedniego rozdziatu wiemy, ze objetosciowa
zawartos¢ pary wodnej w jego atmosferze nie przekracza 1%. Jest to wynikiem bardzo niskiej
temperatury atmosfery, ktéra powoduje, ze para wodna, wydzielajgca sie z gruntu nagrzewanego
przez promienie stoneczne, szybko zamarza tworzac chmury lodowych krysztatkéw. Opadéw
atmosferycznych na Marsie zapewne nie ma. Wprawdzie obserwuje sie czasami, ze pewne czesci



powierzchni pokrywajg sie niekiedy jakas$ biatg substancjg, ktéra niknie po kilku dniach czy nawet
godzinach (Barabaszew), chodzi tu jednak prawdopodobnie nie o opady $niezne, lecz o osadzanie sie

cienkiej warstewki szronu.
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Rysunek 46 Klimatyczne mapy Marsa, z ktorych mozna odczytac temperature danego obszaru w dowolnej godzinie i
dowolnej porze roku (wedtug G. de Vaucouleursa)



Rozdziat VI
Czerwone pustynie

Mars zawdziecza swoj specyficzny zéttoczerwony blask jasnym obszarom, ktére stanowig wiekszg
czesé, bo przeszto % jego powierzchni. Obszary te, nazwane przez pierwszych obserwatoréw lgdami,
sg od dawna uwazane za pustynie. Takie przypuszczenie zrodzito sie dzieki temu, ze lady majg dos¢
jednostajny i niezmienny kolor, bardzo zblizony do zabarwienia pustyn ziemskich. Powaznym
dowodem pustynnego charakteru ladéw Marsa jest takze fakt, ze w tych wtasnie okolicach
obserwowane sg najczesciej zéttawe obtoki (patrz rozdziat IV), przypominajgce chmury pytu i piasku,
unoszone przez wiatr nad naszymi pustyniami. Jesli zastanowimy sie nad przyczynami powstawania
i cechami charakterystycznymi pustyn ziemskich, tatwo dojdziemy do wniosku, ze powierzchnia
Marsa powinna mie¢ wtasnie takie oblicze.

Pustynia tworzy sie wszedzie tam, gdzie brak jest wody. Przyczyng tego, ze nad obszarami
pustynnymi nie gromadzg sie masy wilgotnego powietrza, ktére mogtyby spowodowac opad, sg
najczesciej ogdlne prawidtowosci cyrkulacji naszej atmosfery, czasem zas takze lokalne czynniki
geograficzne (np. obecnosé wysokich gér ostaniajgcych kraj od wilgotnych wiatréow). Ta najbardziej
charakterystyczna cecha pustyni: brak dostatecznej ilosci wody, pocigga za sobg dalsze:
wystepowanie wielkich wahan temperatury i brak obfitej szaty roslinnej. Sucha powierzchnia pustyni
bardzo silnie nagrzewa sie w dzien i bardzo szybko stygnie po zachodzie Storica. Wahania
temperatury sg jeszcze potegowane przez brak ochronnej warstwy chmur, totez w niektérych
pustyniach obserwuje sie skoki temperatury przekraczajgce 50° C.

Brak wody i roslinnosci powoduje, ze skaty pustyni wietrzejg, przewaznie w sposdb mechaniczny,
pekajac i rozkruszajac sie wskutek wielkich zmian temperatury. Natomiast wietrzenie chemiczne,
ktére w obszarach o wiekszej wilgotnosci zwykle przewaza nad wietrzeniem mechanicznym, na
pustyni wystepuje w bardzo matym stopniu. Brak tu jest bowiem wody i substancji organicznych, pod
wpltywem ktérych skaty ulegatyby przemianom chemicznym zamieniajac sie w glebe. Dzieki temu
skaty rozkruszajac sie na piasek zachowuja swe Swieze, zywe zabarwienie. Temu wtasnie zawdzieczajq
pustynie swdj wspaniaty koloryt. O ich barwach swiadczg choc¢by nazwy: Painted Desert (malowana
pustynia) czy Kizyt-Kum (czerwone piaski).

Podczas krotkotrwatych ulew, jakie czasem zdarzajg sie na pustyni, dochodzi réwniez do gtosu
wietrzenie chemiczne, ktdre ma tu jednak specyficzny charakter. Strumienie wody sptywajace po
skatach wymywaja z nich rozpuszczalne sole i osadzajg je nastepnie po wyparowaniu w jakims
wiekszym zagtebieniu terenu. W ten sposéb na pustyni tworzg sie cenne ztoza chlorkéw, weglandéw,
azotanow itd. Trudniej rozpuszczalne w wodzie zwigzki zelaza, po wymyciu przez wode, osadzajg sie
na powierzchni skat i piaskow, tworzac brunatne pokrywy tlenkéw, zwane lakierem pustyni. Podobne
pokrywy tworzg czarne zwigzki manganu, ktdry wraz z zelazem wchodzi w sktad wielu skat. Lakier
pustyni nadaje niektdrym obszarom specyficzny odcien.

Z poprzednich rozdziatow wiemy, ze klimat Marsa jest zwykle suchy i charakteryzuje sie znacznymi
skokami temperatury. Wietrzenie chemiczne nie moze zatem wystepowad tam w znaczniejszym
stopniu. Skaty kruszejg gtéwnie pod wptywem zmian cieptoty. Powazng role niszczacg odgrywaja
zapewne réwniez silne wiatry, ktdre niosg ze sobg ziarna piasku ztobigce i polerujgce powierzchnie
skat. Powierzchnia Marsa powinna by¢ zatem do ztudzenia podobna do powierzchni naszych pustyn.

Dane obserwacyjne w zupetnosci potwierdzajg ten poglad. Kolor Ilgdéw marsowych jest taki sam jak
zabarwienie naszych pustyn. Zétte tumany piasku i pytu obserwowane w obszarach ladéw $wiadczg o



tym, ze ich powierzchnia jest pokryta drobnym, sypkim materiatem. Do tego samego wniosku
prowadzg réwniez badania dobowych zmian temperatury Marsa, o ktérych moéwilismy w rozdziale V,
oraz obserwacje polarymetryczne i fotometryczne, o ktérych bedziemy méwic za chwile. Mozemy
zatem przyjaé, ze lady Marsa sg rozlegtymi obszarami pustynnymi.

Rysunek 47 Zdjecie lotnicze pustyni (Dolina Smierci). Wida¢ tagodne wydmy piaszczyste i czarne kepki roslinnosci. Czy tak
wyglgdajg pustynie Marsa?

Od dawna juz starano sie poznaé doktadniej nature tych pustyn i dowiedzie¢ sie, z jakich mineratéw
ztozona jest ich powierzchnia. W tym przypadku nie mozna byto postuzy¢ sie analizg widmowsg,
bowiem przy odbiciu swiatta od jakiejs powierzchni nie powstajg jakies nowe linie czy pasma
widmowe, ktére mogtyby charakteryzowaé odbijajgcy materiat. Do rozwigzania tego zagadnienia
uzywano wiec prostej metody poréwnywania koloru powierzchni lgdéw Marsa z zabarwieniem
roznych skat i piaskow ziemskich. Oceny te doprowadzaty zwykle do wniosku, ze pustynie Marsa sg
pokryte czerwonym piaskowcem lub tez czerwonym piaskiem, jaki wystepuje w naszych pustyniach.

Rysunek 48 Burza piaskowa na Saharze

Metoda ta, choé na pierwszy rzut oka nie wyglada przekonywajgco, moze jednak po pewnym
zmodyfikowaniu dopomdc do rozwigzania zagadki. Barwa jakiej$ powierzchni pochodzi bowiem stad,
ze odbija ona niejednakowo fale swietlne o réznych diugosciach. Na przyktad liscie s3 zielone dlatego,
ze silnie odbijajg promienie zielonej czesci widma, stabiej zas promienie czerwone, z6tte, niebieskie
itd. Mozemy zatem Scisle okresla¢ barwe jakiegos ciata podajgc jak zmienia sie z dtugoscia fali utamek
odbitych przez nie promieni. Sporzadza sie w tym celu odpowiedni wykres, odktadajac na osi
poziomej dtugos¢ fali swiatta, na osi pionowej zas - zdolnos¢ odbijajgca. Linie, ktdra na takim
wykresie przedstawia zmiany zdolnosci odbijania poszczegdlnych barw swiatta, nazywamy krzywa
widmowego rozktadu albeda. Podajgc widmowy rozktad albeda jakiej$ powierzchni mozemy okresli¢



jej wtasnosci znacznie doktadniej, niz gdybysmy na oko oceniali jej kolor. Jezeli bowiem weZmiemy

pod uwage dwie rézne powierzchnie o bardzo zblizonym kolorze, oko ludzkie oceni ich zabarwienie
jako jednakowe, natomiast doktadne zbadanie widmowego rozktadu albeda pozwoli rozrézni¢ oba

ciafa.

A wiec mozna prébowac okresli¢ nature powierzchni pustyi Marsa poréwnujgc widmowy rozktad ich
albeda z analogicznymi rozktadami dla ziemskich skat i mineratéw. Trzeba w tym celu badac jasnos¢
ladéw w réznych barwach fotografujgc Marsa przez odpowiednie, kolorowe filtry i mierzac
specjalnymi przyrzgdami zaczernienie wybranej cze$ci obrazu jego powierzchni. Przez poréwnanie ze
zdjeciami powierzchni wzorcowych, wykonywanymi w tych samych warunkach, mozna wyliczy¢
albedo powierzchni planety.

Zagadnienie nie jest jednak tak proste jak sie wydaje. Musimy bowiem pamietac o tym, ze
obserwowana jasnosc jakiegos punktu tarczy Marsa pochodzi zaréwno od swiatta odbitego od jego
powierzchni jak i od Swiatta rozproszonego w atmosferze. Chcac zatem wyznaczy¢ widmowy rozktad
albeda powierzchni planety musimy ocenié i wyeliminowac przyczynek pochodzacy od jej atmosfery.
Zwykle nie udaje sie tego zrobi¢ w sposéb jednoznaczny, bowiem wtasnosci powietrznej powtoki
Marsa nie sg nam jeszcze doktadnie znane. Na szczescie rozbieznosci wynikdw poszczegdlnych
autordéw nie sg duze.

Rysunek 49 Rozwdj burzy piaskowej nad Mare Sirenum (wedtug rysunkéw Kuipera wykonywanych za pomocq 208-
centymetrowego refraktora). Rysunki przedstawiajq tylko srodkowq czes¢ tarczy Marsa, a 29 VIIl 1956, Mare Sirenum
jeszcze nie jest pokryte obtokami, b) 30 VIII 1956, poczqgtek burzy, wielki obtok pokryt srodkowgq czes¢ morza”, c) 31 VIl 1956,
obtok rozszerzyt sie znacznie i przybrat ksztaft wielkiej litery W



Badania rozktadu jasnosci na tarczy Marsa mogg nam rowniez dostarczy¢ cennych informacji

o rzezbie jego powierzchni. Jesli obserwujemy Marsa podczas opozycji, Srodek jego tarczy jest
oswietlony prostopadtymi promieniami Storica (kat padania i = 0°), natomiast na inne obszary swiatto
pada pod katem tym wiekszym, im blizej skraju tarczy znajduje sie dana okolica. tatwo spostrzec, ze
poszczegdlne czesci tarczy sg oswietlone niejednakowo. Z fizyki wiadomo, ze oswietlenie zalezy od
cosinusa kata padania promieni Swietlnych. Jesli na jakas$ powierzchnie pada swiatto pod katem i, to
oswietlenie E bedzie réwne Eo cos i, gdzie Eg 0znacza oswietlenie przy prostopadtym padaniu
promieni. Srodek tarczy Marsa jest wiec podczas opozycji oswietlony najsilniej, natomiast brzegi
tarczy - najstabiej.

Zobaczmy teraz, jak wyglada obserwowany rozktad jasnosci na tarczy planety. Patrzac na
poszczegdlne czesci tarczy widzimy swiatto odbite od powierzchni Marsa pod réznymi katami: srodek
tarczy odbija ku nam swiatto prostopadle do powierzchni, natomiast brzegi - prawie stycznie do niej.
Jesli powierzchnia planety odbija swiatto jednakowo w réznych kierunkach, to jasnos¢
poszczegdlnych czesci tarczy powinna zalezec tylko od ich oswietlenia: najjasniejszy powinien by¢ jej
srodek, najmniej jasne brzegi. Ogdlnie biorac, zaleznos¢ jasnosci tarczy od kata odbicia $wiatta
powinna wtedy wyrazac sie wzorem B = By cos i/, gdzie B - jasno$é czesci tarczy wdzianej pod katem i,
za$ Bo - jasnosc¢ tej samej czesci widzianej pod katem i = 0°. Taki wiasnie warunek spetniajg matowe,
idealnie réwne powierzchnie (na przyktad kula gipsowa). Jasno$¢ innych powierzchni, na przyktad
takich, ktore majg potysk, o wiele silniej zalezy od tego, pod jakim katem na nie patrzymy.
Obserwowana jasnos¢ takich powierzchni wyraza sie ogdlnie wzorem postaci B = By (cos i)?, przy
czym wspdtczynnik g okresla wtasnosci powierzchni. Dla wypolerowanych, potyskliwych powierzchni,
ktdre odbijajg Swiatto przewaznie w jednym kierunku, g jest duzo wieksze od jednosci, dla
powierzchni pokrytych nieréwnosciami g jest zawarte w przedziale od zera do jednosci, natomiast dla
bardzo nieréwnych powierzchni, jakimi sg na przyktad taki czy lasy, g moze by¢ nawet mniejsze od
zera. Wspodtczynnik g zostat nazwany ,, wspétczynnikiem gtadkosci” powierzchni, okresla bowiem

w pewien sposdb stopien jej nierdwnosci.

Badania rozktadu jasnosci na tarczy Marsa (Sytynska - 1943, Fiesenkow - 1944, Kowal - 1955)
stwierdzajg z catg pewnoscia, ze dla powierzchni Igdéw g jest bliskie jednosci. Powierzchnia pustyn
Marsa jest wiec bardzo réwna i mogg na niej wystepowac najwyzej tagodne wydmy piaszczyste.
Rdéznice poziomdw na Marsie nie mogg byc¢ przy tym zbyt duze, gdyz inaczej moglibysmy je wykry¢
w postaci nieréwnosci terminatora. W odréznieniu od chmur, ktére czasami réwniez znieksztatcajg
linie terminatora, nierdwnosci takie bytyby widoczne w tym samym miejscu przy kazdym obrocie
Marsa dokofa osi. Wytrwate poszukiwania astronoméw z obserwatorium Lowella doprowadzity do
wykrycia trzech takich trwatych wypietrzen: jedno z nich znajdowato sie w okolicy Mare Sirenum,
drugie w okolicy Tempe, trzecie zas w Noachis. Przypuszczano, ze sg to taricuchy gérskie o wysokosci
okoto 3 kilometréw. Jednak pdzZniejsze obserwacje nie potwierdzity tych dostrzezen. Mozemy dzi$
twierdzi¢, ze na Marsie nie moze by¢ gor wyzszych niz 2-3 km, w przeciwnym bowiem razie nie
mogtyby one pozostac niezauwazone. Niewielkie ptaskowzgdrza znajdujg sie prawdopodobnie
jedynie w tych miejscach powierzchni Marsa, gdzie czasem obserwuje sie biate osady szronu lub
$niegu (Nix Atlantica, Nix Olympica i inne). Sg réwniez pewne dane o istnieniu niewielkich wzniesien
w poblizu biegundéw planety (patrz rozdziat VII).

Tabela X

Srednie albedo ladéw Marsa
Autor 380 | 430 | 460 | 520 | 560 | 580 | 630 | 640 | 730
MU | MU | mu | mp | mg | mg | mp | mg | mu




Szaronow (1941) 0,11 ] 0,13 0,22 0,30 0,38
Fiesenkow (1944) 0,09 0,19 0,24 0,27
Barabaszew(1946, 1952) 0,10 | 0,13 0,17 0,24 | 0,28
Sytynska (1948) 0,06 | 0,10 0,18 0,24 0,28
Kowal (1955) 0,11 ] 0,18 0,20 0,26

Rozktad albeda ladéw Marsa w widzialnej czesci widma byt juz mierzony wielokrotnie, przy czym
badania te, jak dotad, byly wykonywane wytacznie przez astronoméw radzieckich. W powyzszej
tabelce zestawione sg rezultaty tych prac.

Z tabeli wida¢, ze wyniki otrzymane przez réznych autoréw sg dosc zgodne, odbiegajg od reszty
jedynie rezultaty Szaronowa. Interesujace jest poréwnanie rozktadu widmowego albeda lagdéw Marsa
(wartosci srednie z tabeli X z wyjatkiem danych Szaronowa) z analogicznymi rozktadami dla
czerwonych piaskow z pustyn azjatyckich, ktore byty badane w roku 1935 przez E. L. Krinowa. Z rys.
50 widac¢, ze barwa lagdéw Marsa bardzo dobrze zgadza sie z barwa pustyn ziemskich.

0 - ' -
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Rysunek 50 Poréwnanie albeda lgdow Marsa (tablica X) z albedem rozmaitych piaskéw pustynnych badanych przez L.
Krinowa

Obecna znajomosc albeda lgdéw Marsa nie pozwala jednak na wycigganie dalej idgcych wnioskéw.
Wartosci zestawione w tabeli sg przeciez jeszcze do$¢ niedoktadne, a poza tym odnoszg sie do catej
powierzchni lgdéw. Tymczasem trudno jest przypuscié, aby wszystkie pustynie Marsa byty pokryte
takim samym materiatem, bowiem nawet przyblizone obserwacje wizualne wskazujg na niewielkie
réznice ich odcieni. Na przyktad wedtug Kuipera (1957) najbardziej czerwong pustynig Marsa jest
Aeria (kolor ciemnej ochry), Iady Hellas i Ausonia sg prawie pomaranczowe, a Libya ma barwe
bladozétty. Pustynie Marsa sg wiec tak samo réznorodne jak pustynie ziemskie. Doktadniejsze
whioski odnosnie sktadu powierzchni lagdéw bedzie mozna wyciggac dopiero wéwczas, gdy bedziemy
znali z najdrobniejszymi zatamaniami i wygieciami krzywe widmowego rozktadu albeda kazdej

z osobna okolicy Marsa.



Cennych danych o naturze lagdéw Marsa dostarczajg takze badania polaryzacji $wiatta odbitego od ich
powierzchni. Badania takie wykonywat najpierw B. Lyot (1922-1926) w obserwatorium Meudon,
potem zas A. Dollfus i A. Cailleux w obserwatorium na Pic du Midi. Astronomowie ci mierzyli stopien
polaryzacji Swiatta odbitego od powierzchni Marsa w zaleznosci od kata odbicia. Zaleznos¢ te
poréwnywali nastepnie z wynikami badan réznych skat i mineratéw. Obserwacje Lyota wskazywaty,
ze powierzchnia Marsa polaryzuje $wiatto podobnie jak piasek czy popiét wulkaniczny. Zgodnos¢
krzywych polaryzacji byta jednak tylko czesciowa (rys. 51). Ostatnie badania Dollfusa przyniosty nieco
doktadniejsze wyniki: okazato sie mianowicie, ze powierzchnia lgdéw Marsa ma witasnosci takie same
jak sproszkowany tlenek zelaza, zwany limonitem (wzér chemiczny 2Fe;03nH,0).

+50 T X T T T
mnip | ~-=-- popict wulkaniczny
a=0166
40t ——- piosek a=024 1
— czarwony blaskowiec d
g =015
+307 7
S
/
+ 70 L
+ 10t
0 »
10+ 1
_20 I L 1

0 10° 20°  30° 40° Vv

Rysunek 51 Poréwnanie krzywych polaryzacji swiatta odbitego od Marsa, popiotu wulkanicznego, piasku i czerwonego
piaskowca (wedtug badan Lyota z r. 1929)

Wynik ten stanowit potwierdzenie dawniejszych przypuszczen R. Wildta (1937), ktory zwracat uwage,
ze brak znaczniejszej ilosci tlenu w atmosferze Marsa swiadczy o tym, ze zostat on prawie catkowicie
zuzyty na utlenianie skat i mineratéw jego powierzchni. Wildt sgdzit wobec tego, ze jasne obszary
Marsa sg pokryte substancjami o duzej zawartosci zwigzanego tlenu, np. czesto wystepujgcymi

w naszych pustyniach tlenkami zelaza, ktérych barwa i albedo sg bardzo zblizone do obserwowanych
wtasnosci lgdow.

Inne dane wskazujg jednak, ze hipoteza tlenku zelaza nie jest stuszna. Podkreslane podobienstwo
wtasnosci limonitu i powierzchni pustyn Marsa byto bowiem oparte jedynie na badaniach widzialnej
czesci widma. Podobienstwo to znikto jednak z chwilg, gdy rozciggnieto obserwacje rowniez na
promienie podczerwone. Kuiper stwierdzit mianowicie, ze przy wzroscie dtugosci fali poczgwszy od
1,3 mikrona, albedo lgdéw Marsa szybko maleje i przy 2 . jest juz zblizone do zera; natomiast
zdolnos¢ odbijajgca z6ttego popiotu wulkanicznego oraz zawierajgcych tlenki zelaza skat i piaskéw

z pustyn Arizony, Texasu i Oklahomy, wzrasta stopniowo w catym obszarze podczerwieni.



Okazato sie natomiast, ze powierzchnia lgdéw Marsa odbija swiatto tak samo jak brgzowa skata
zwana ryolitem felzytowym. Jest to skata wylewna, odmiana porfiru kwarcowego, wystepujgca
w wielu okolicach Ziemi.

Wyniki badan Kuipera $wiadczg wiec o tym, ze na powierzchni pustyn Marsa nie wystepuja

w znaczniejszych ilosciach tlenki zelaza takie jak Fe,0s, jak rdwniez 26ty popidt wulkaniczny.
Rezultaty te nie oznaczajg jednak, ze cata powierzchnia Marsa jest pokryta skatami podobnymi do
ryolitu felzytowego. Mamy dzis$ jeszcze ciggle za mato danych, aby moéc wykluczyé istnienie innych
skat. Powierzchnia pustyf moze przeciez sktadac sie z réznych mineratéw zmieszanych ze soba

w takim stosunku, ze obserwowany widmowy rozktad albeda bedzie przypadkowo zgodny

z rozktadem albeda jakiejs$ skaty ziemskiej. Dotychczasowe wyniki mozna by stresci¢ w nastepujgcym
zdaniu: obserwacje albeda lgdéw Marsa nie przecza temu, ze sktadajg sie one z mineratéow
wystepujacych na Ziemi.

Jesli chodzi natomiast o strukture powierzchni pustyn Marsa, to z catg pewnoscig mozna powiedzie¢,
ze jest ona pokryta drobno sproszkowanym materiatem. Wskazujg na to zupetnie niezaleznie:
obserwacje zo6ttych obtokéw, obserwacje polarymetryczne, badania zmian temperatury oraz badania
fotometryczne. Barabaszew (1946), ktdry badat odbicie Swiatta od powierzchni pokrytych réznymi
gatunkami pytu i piasku, twierdzi, ze lgdy Marsa odbijajg swiatto tak jak powierzchnia drobnego pytu
(Srednica ziarn 0,06 mm) podobnego do lessu. Pod tym wzgledem wiec lgdy Marsa sg jak najbardziej
zblizone do pustyn ziemskich.



Rozdziat VI
Czapki polarne

Najwyrazniejszymi utworami na powierzchni Marsa sg jasne, biate plamy w okolicach jego biegunéw.
Plamy te nazywamy czapkami polarnymi. W sprzyjajacych warunkach mozna je dostrzec juz przez
niewielkie lunety, np. 5-centymetrowy refraktor.

Czapke polarng przy biegunie potudniowym zauwazyt po raz pierwszy Ch. Huygens, gdy w r. 1655
zaczat obserwowac Marsa. Kilkadziesiat lat pdzniej G. Maraldi spostrzegt czapka pétnocna. Juz ci
pierwsi obserwatorzy, zdziwieni niezwyktg biatoscig czapek, wyrazili przypuszczenie, ze sg to masy
lodéw i $niegdw nagromadzone przy biegunach planety. Podobne zjawiska wystepujg, jak wiemy,
w polarnych obszarach na Ziemi.

)

Rysunek 52 Najstarsze rysunki czapek polarnych: a) Ch. Huygens (1672), b) G. Maraldi (1704), c) G. Maraldi (1719)

W r. 1777 W. Herschel stwierdzit, ze wielko$¢ plam zmienia sie w zaleznosci od por roku na Marsie.
Czapka jest najwieksza wtedy, gdy na danej pétkuli planety panuje zima, z nastaniem wiosny zaczyna
sie szybko zmniejszac i podczas lata jest prawie zupetnie niewidoczna; natomiast zaczyna znéw
wzrastaé, gdy nadejdzie jesien. Odkrycie tych zmian pogtebito analogie tych utworéw do naszych
lodéw podbiegunowych.

Od przeszto stu lat czapki polarne sg obserwowane regularnie podczas kazdej opozycji Marsa. Dzieki
temu sg one najdoktadniej zbadanymi utworami powierzchni Marsa. Czapka potudniowa jest
zbadana lepiej, jest ona bowiem widzialna wtedy, gdy zachodzg korzystne opozycje; jednakze
materiat obserwacyjny dotyczacy plamy pétnocnej jest rowniez bardzo obfity.

W czasach, gdy nie znano jeszcze doktadnie klimatu Marsa, niektdrzy badacze wypowiadali sie
przeciw lodowo-$niegowej hipotezie czapek polarnych. Twierdzili oni, ze ze wzgledu na duzg
odlegtosé Marsa od Storica temperatura jego powierzchni jest bardzo niska i nie podnosi sie nigdy
ponad 0° C. Skoro wiec czapki polarne topniejg, to nie mogg sktadaé sie z lodu i $niegu, gdyz wéwczas
ich temperatura musiataby by¢ wyzsza od 0° C. Mozna natomiast przyjac, ze czapki sktadajg sie

z zestalonego dwutlenku wegla. Jak wiadomo, dwutlenek wegla przechodzi przy temperaturze -79°
(przy cisnieniu atmosferycznym) w biate ciato, do ztudzenia przypominajgce $Snieg, ktore przy
wzroscie temperatury z powrotem zamienia sie w gaz (sublimacja). Dzieki temu tez niektdorzy



nazywajg staty dwutlenek wegla ,,suchym $niegiem”. Przyjmujac hipoteze dwutlenku wegla mozna
byto zatem wyjasni¢ obserwowane zmiany czapek w przypadku, gdyby temperatura Marsa byta
bardzo niska.

Wiecej zwolennikdéw miata oczywiscie hipoteza lodowo-$niegowa, bardziej naturalna i narzucajaca sie
przez analogie z Ziemig. Rozstrzygniecie mogty przynie$é dopiero bezposrednie pomiary temperatury
czapek. Pomiary takie, przeprowadzone w roku 1924, wykazaty, ze temperatura czapek podnosi sie
czasami powyzej 0° C, a wiec topnienie lodu i $niegu jest mozliwe. Z drugiej strony okazato sie, ze
przy tak niskim ci$nieniu atmosferycznym, jakie panuje na Marsie, dwutlenek wegla zestala sie
dopiero w temperaturze ponizej -100° C. Tymczasem pomiary wykazaty, ze minimalna temperatura
czapek wynosi okoto -70° C (tylko kilka niepewnych pomiaréw wskazywato na temperatury nizsze).
W ten sposdb hipoteza statego dwutlenku wegla utracita punkt oparcia. Znalezli sie wprawdzie tacy,
ktdrzy nadal starali sie jg podtrzymac twierdzac, ze pomiary temperatury sg obarczone powaznymi
btedami. Wkrétce jednak uzyskano dalsze, zupetnie przekonywajgce argumenty przeczace hipotezie
dwutlenku wegla, totez dzis juz nikt nie bierze jej na serio. Natomiast poglad, wedtug ktérego czapki
polarne sktadajg sie z zamarznietej wody, zostat juz dostatecznie uzasadniony i jest obecnie
powszechnie przyjmowany.

Doktadniejsze badania wtasnosci czapek polarnych zostaty zapoczatkowane w roku 1909 przez G. A.
Tichowa, ktdry uzywajac filtréw barwnych wykonat caty szereg fotografii Marsa za pomocg 76 cm
refraktora obserwatorium w Putkowie. Tichow stwierdzit, ze na fotografiach wykonanych z filtrem
zielonym czapka polarna byta najjasniejszg czescig powierzchni Marsa, natomiast w promieniach
czerwonych jej jasnosci byta juz znacznie mniejsza. Wynikato z tego, ze czapka nie jest zupetnie biata,
lecz ma zielonawy odcie.. Wobec tego Tichow wysunat przypuszczenie, ze sktada sie ona nie ze
$niegu, ktory jest zupetnie biaty, lecz raczej z lodu. Dla potwierdzenia tego pogladu fotografowat on
modele pokryte lodem, $niegiem i piaskiem. Zgodnie z przewidywaniami okazato sie, ze stosunek
jasnosci lodu i piasku byt w réznych dtugosciach fali wtasnie taki, jak obserwowany stosunek jasnosci
czapek polarnych i lgdéw Marsa, natomiast $nieg byt zawsze prawie jednakowo jasny.
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Rysunek 53 Widmowy rozktad albeda czapek polarnych w pordwnaniu z rozktadem albeda lodu i sniegu (wedtug Sytyriskiej)

Wyniki Tichowa zostaty potwierdzone przez W. W. Szaronowa, ktéry fotografowat Marsa przez filtry
barwne podczas opozycji 1939 roku. Otrzymane przez niego zdjecia zostaty doktadnie opracowane



przez N. N. Sytynska. Wyniki zestawione sg na rysunku 53. Z wykresu wida¢, ze albedo czapek
zmniejsza sie znacznie przy przejsciu od fioletu do czerwieni. Dla poréwnania podana jest zaleznos$¢
albeda od dtugosci fali dla $niegu i lodu. Swiezy $nieg odbija przeszto 90% padajacego nan
promieniowania, albedo sniegu topniejgcego wynosi juz tylko 0,70, a albedo lodu rzecznego okoto
0,35. Albedo czapek polarnych jest znacznie mniejsze od albeda $niegu, natomiast jest zblizone do
albeda lodu. Szaronow twierdzi zatem, ze czapki polarne sg ztozone z lodu.

Nowsze badania przynosza jednakze nieco odmienne wyniki. Stwierdzono mianowicie, ze albedo
czapek zwieksza sie przy przejsciu do czerwieni. Wynik ten otrzymany przez N. P. Barabaszewa i A. T.
Czekirde na podstawie zdje¢ z opozycji 1939 r., zostat przez nich potwierdzony w r. 1950, a nastepnie
poparty przez |. K. Kowala (1954). Wszystkie wyniki pomiarow albeda czapek sg zestawione w tabeli
XI.

Tabela XI
Albedo czapek polarnych
Autor 380 | 430 | 460 | 520 | 560 | 580 | 630 | 640 | 730

ML |mu [mp |[mg |[mu [myg |[mp | mu | mu

Sytynska, Szaronow (1939)
czapka ptd. [ 0,34 | 0,31 | \ [ 0,29 | | 0,24 | | 0,18
Barabaszew, Czekirda (1939)
czapka ptd. 0,20 0,41
czapka ptn. 0,11 0,46
Barabaszew, Czekirda (1950)
czapka ptd. 0,15 | 0,19 0,26 0,32
czapka ptn. 0,18 | 0,21 0,22 0,40
Kowal (1954)
czapka ptd. | \ | 0,21]0,31 | 10,37 | | 0,40 |
Goetz (1924)
czapka ptd. | ‘ ‘ ‘ | 0,26 | ‘ ‘ ‘

Barabaszew ttumaczy czerwony odcien czapek polarnych przeswiecaniem czerwonej powierzchni
Marsa przez cienkg warstwe lodu. Byé moze rowniez, ze warstwa lodu nie pokrywa réwnomiernie
obszaréw polarnych pozostawiajgc odstoniete miejsca. G. de Vaucouleurs twierdzi natomiast, ze
czapki sktadajg sie nie tylko z lodu, ale réwniez w znacznej mierze ze $niegu, ktdry jednak nie
pokrywa catkowicie powierzchni (o niskim albedo), tak ze obserwowana przez nas zdolnos¢
odbijajgca czapek jest mniejsza od albeda jednolitej warstwy sniegowe;j.

Dotychczas moéwilismy tylko o obserwacjach czapek w promieniach widzialnych. W r. 1948 G. Kuiper
po raz pierwszy badat Marsa w podczerwonej czesci widma. Wyniki tych badan sg bardzo ciekawe,
stanowig bowiem pierwszy bezposredni argument przeciw hipotezie dwutlenku wegla. Dwutlenek
wegla odbija silnie promieniowanie podczerwone, tzn. jest zupetnie ,biaty” az do dtugosci fali 2,5 ,
natomiast woda (czy tez Snieg i 16d) silnie pochtania promieniowanie dtuzsze od 1,5 u. Kuiper
stwierdzit, ze czapki polarne zachowujg sie wtasnie tak, jak woda, to znaczy sg zupetnie ,czarne”

w promieniach o falach dtuzszych od 1,5 pu. Doktadniejsze badania widma czapek wykazaty ponadto,
ze jest ono zblizone do widma cienkiej warstwy szronu, zamarztej przy niskiej temperaturze. Inne
bezposrednie potwierdzenie hipotezy lodowe] uzyskat A. Dollfus (1950), ktdry oziebiajgc rozrzedzone
powietrze do temperatury -193° C uzyskat cienkg warstwe szronu, ktérej wtasnosci, jesli chodzi

o polaryzacje Swiatta, byty takie same jak wtasnosci czapek polarnych.



Jesli zatem przyjmiemy, ze czapki polarne sktadajg sie z lodu, to mozemy ocenic ich grubosé opierajac
sie na $redniej szybkosci obserwowanego topnienia. Mozna bowiem dos¢ tatwo obliczyg, ile ciepta
stfonecznego pada na jakas czes$¢ czapki polarnej, zanim ulegnie ona stopnieniu, a stad znajgc albedo
powierzchni czapek i ciepto topnienia lodu, mozna wyznaczy¢ grubos¢ pokrywy lodowej. Wynik zalezy
niestety w bardzo istotny sposdb od stopnia przezroczystosci atmosfery Marsa w obszarach
polarnych. Dlatego tez oceny grubosci podawane przez réznych autorow wahajg sie od kilku
milimetréw do kilkunastu centymetréw, zaleznie od przyjetych zatozer odnosnie stopnia
przezroczystosci. Wydaje sie jednak, ze najprawdopodobniej sSrednia grubos$é czapek nie przekracza 2
-3cm.

O wiele fatwiej jest natomiast wyznaczy¢ wzgledng grubo$é poszczegdlnych czesci czapek. W roku
1939 G. de Vaucouleurs oceniat w omawiany wyzej sposdb sredni profil czapki potudniowej (rys. 54).
Otrzymane przez niego wyniki wskazuja, ze czapka sktada sie z dwdch zasadniczych czesci: centralnej,
grubszej, o promieniu okoto 7° (okoto 420 km) i zewnetrznej, posiadajgcej grubos¢ prawie
czterokrotnie mniejszg. Na rys. 54 oznaczone sg takze liniami przerywanymi zmiany profilu czapki

W miare jej topnienia. G. de Vaucouleurs przyjmowat jednak w swych obliczeniach, ze czapka jest
potozona symetrycznie wzgledem bieguna Marsa i korzystat tylko ze sredniej szybkosci jej topnienia.
Z tego wzgledu jego wyniki przedstawiajg wyidealizowany model polarnej pokrywy lodowe;j.

@

Rysunek 54 Sredni profil potudniowej czapki polarnej i jego zmiany podczas wiosny i lata na pétkuli potudniowej. Liniami
przerywanymi oznaczone sq profile czapki przy réznych dtugosciach heliocentrycznych Marsa (wedtug G. de Vaucouleursa)

W rzeczywistosci topnienie czapek jest procesem bardziej skomplikowanym, a same czapki,
widocznie wskutek osobliwej topografii obszaréw polarnych, sg potozone nieco asymetrycznie

w stosunku do osi obrotu Marsa. Szczegdlnie silnie przesunieta jest w bok czapka potudniowa.
Wedtug W. H. Pickeringa (1926), ktory zebrat wszystkie obserwacje wykonane w latach 1783 - 1924,
Srodek jej ma wspotrzedne: dtugos$¢ areograficzna A = 32°, szerokos¢ areograficzna ¢ =-83°,9, jest
wiec odlegty od bieguna o prawie 400 kilometréow. Jest to ,,biegun zimna” potkuli potudniowej,
bowiem w tym wtasnie miejscu niknie zawsze ostatni skrawek topniejgcej czapki. Widocznie znajduje
sie tam jakies$ wzniesienie, na ktérym wskutek niskiej temperatury pokrywa lodowa moze sie dtuzej
utrzymac. Pétnocna czapka polarna jest natomiast przesunieta wzgledem bieguna bardzo niewiele.
Jej srodek ma wspdtrzedne: A =321°, ¢ = +88°,5.

Obserwowany proces znikania czapek polarnych jest zjawiskiem dos$é ztozonym. Szybkos$¢ topnienia
pokrywy lodowej nie jest jednakowa w poszczegdlnych miejscach, wskutek czego brzeg czapki nie
cofa sie rGwnomiernie, lecz staje sie powyginany i pokrecony. Mozna na nim wtedy wyrdzni¢ miejsca
jasniejsze i ciemniejsze, tworzg sie w nim wystepy i wklesniecia, a czasem nawet jakas biata plama



oddziela sie od zasadniczej masy lodéw, znikajgc dopiero wtedy, gdy brzeg czapki jest juz odsuniety
o wiele kilometréw (rys. 55).

Rysunek 55 Biate plamy pozostajgce po cofnieciu sie brzegu potudniowej czapki polarnej (wedtug obserwacji N. Greena z
1877r.)

Obserwacje nierdwnomiernosci topnienia czapek sg bardzo cenne, mozemy bowiem dzieki nim
uzyskaé pewne informacje o rzezbie podbiegunowych okolic Marsa. Biate czesci oddzielajgce sie od
czapki podczas jej topnienia Swiadczg o istnieniu w ich miejscu wzniesien, na ktérych pokrywa
lodowa moze sie dtuzej utrzymac. Mozna nawet obliczyé wysokosé tych wzniesien jesli wiemy, ile
wynosi opdznienie topnienia. Topnienie czapek byto juz obserwowane wielokrotnie, totez znamy juz
dos¢ dobrze topografie polarnych obszaréw Marsa.

Rozmiary czapek sg w poszczegdlnych latach dos¢ rézne. Takze szybkosc ich topnienia nie jest
jednakowa. W niektérych latach czapki nikng prawie zupetnie jeszcze przed koricem lata, w innych
zas zmniejszajg sie bardzo powoli, s widoczne przez cate lato, a z poczatkiem jesieni znéw zaczynajg
sie powiekszac. Czapka potudniowa jest zwykle wieksza niz pétnocna, tworzy sie bowiem podczas
dtugiej, mroznej zimy, gdy Mars jest w aphelium. Za to w lecie, ktére dla tej pétkuli przypada

w okolicach perihelium orbity Marsa, czapka potudniowa zmniejsza sie bardzo szybko i prawie zawsze
topnieje catkowicie. Czapka pdtnocna jest mniejsza, ale podczas stosunkowo chtodnego lata topnieje
powoli i prawie nigdy nie znika do korca.

Proces tworzenia sie czapki jest dla nas w wiekszosci niewidoczny, przebiega bowiem podczas nocy
polarnej, gdy dana pétkula Marsa jest odwrdcona od Storica. Dopiero ipod koniec zimy, gdy czapka
jest juz duza, ukazuje sie nam jej brzeg. Czasami jednak udaje sie obserwowac poczatek wzrastania
czapek juz pod koniec lata i na poczatku jesieni.

Czapka pdtnocna siega srednio do 65° szerokosci areograficznej. Brzeg jej staje sie widoczny Srednio
juz przy n = 50°, a wiec w Srodku zimy pétkuli pétnocnej. Stopniowo z mroku nocy polarnej wytania
sie coraz wieksza jej cze$¢ i wreszcie z poczatkiem wiosny (n = 87°) zaczyna by¢ widoczna cata czapka.
Do tego czasu brzeg jej cofa sie juz o okoto 200 km. Topnienie czapki zachodzi teraz coraz szybciej, ale
brzeg cofa sie nieréwnomiernie pozostawiajgc jasne wystepy, ktére wkrétce oddzielajg sie od
gtéwnej masy lodéw. Przy n = 115° zaczyna sie zarysowywac wielki jasny wystep w obszarze dtugosci
areograficznej 180° - 270°. Po przekroczeniu n = 155° miedzy tym wystepem a gtdwng masg lodéw
tworzy sie ledwo dostrzegalna ciemna szczelina (Rima Borealis), a wkrétce potem biata plama
oddziela sie wyraznie od czapki (rys. 66 b). Srodek tej plamy, zwanej Olimpia, lezy na szerokosci
areograficznej +79°. Musi to by¢ dos¢ duze wzniesienie, gdyz pokrywa lodowa utrzymuje sie na nim
przez przeszto cztery miesigce od chwili oddzielenia sie od czapki. Oprdcz Olimpii od czapki polarnej
oddzielajg sie takze inne biate plamy, znacznie jednak mniejsze, potozone na tej samej w przyblizeniu
szerokosci co Olimpia. NajwyrazZniejsze z nich lezg w obszarach A = 110° - 160°, A = 300° - 330°, A =
60°, A =30°i A = 0°. Sg to wzniesienia doréwnujgce wysokoscig Olimpii. Fakty te Swiadczg wyraznie,



Ze biegun pdtnocny jest otoczony ze wszystkich stron dos$¢ znacznymi wzniesieniami, czy raczej
ptaskowyzami. Wnoszac z czasu, przez ktdry utrzymuje sie na nich l6d, Dollfus ocenia ich wysokosé na
okoto 1000 metrow.

Rysunek 56 Topnienie potudniowej czapki polarnej Marsa wedtug obserwacji K. Graffa z 1924 r.

Czapka potudniowa siega w koricu zimy przewaznie do -65° szerokosci areograficznej, zajmuje wiec
powierzchnie okoto 10 miliondw km?, ale obserwowano juz przypadki, kiedy byta znacznie bardziej
rozlegta. Brzeg jej wynurza sie z nocy polarnej zwykle juz przy n = 250°, a przy n = 267° (poczatek
wiosny na poétkuli potudniowej) staje sie widoczna cata czapka. Topi sie ona szybko, czasem brzeg jej
cofa sie dziennie o prawie 50 kilometréw. Przy n = 292° wewnatrz czapki (A = 270°, ¢ = -80°) pojawia
sie ciemna plama (Depressio Magna), ktora rosnie bardzo szybko i taczy sie z brzegiem czapki
ciemniejszymi szczelinami (Rima brevis i Rima australis). Odnosi sie wtedy wrazenie, jakby w $rodku
czapki utworzyto sie jezioro, z ktérego waskimi strumyczkami wyptywa woda do obszaréow
zewnetrznych. Przy n = 302° oddziela sie od czapki wielka biata plama, zwana Novissima Thyle. Jej
Srodek ma wspdtrzedne A = 320°, ¢ = -80°. Na wzniesieniu tym pokrywa lodowa utrzymuje sie przez
kilka miesiecy. Interesujacy jest fakt, ze przy obserwacji Novissima Thyle kilkakrotnie spostrzegano

w niej krétkotrwate rozbtyski [Mitchell (1846), Green (1877), Lowell (1894)], ktére byty
prawdopodobnie spowodowane odblaskiem swiatta stonecznego od stokéw gorskich pokrytych
lodem. Nalezy wiec przypuszczaé, ze w miejscu tym znajduje sie dos$¢ strome wzniesienie (nachylenie
stokow okoto 70°) o wysokosci okoto 1000 metréw. Niektdrzy astronomowie nazywaja to wzniesienie
gorg Mitchella (rys. 57).

Rysunek 57 Fotografie gory Mitchella (Novissima Thyle). Biata plama jest wyraznie oddzielona od czapki polarnej

Oprodcz tego wzniesienia wokét bieguna potudniowego znajduje sie jeszcze kilka innych mniejszych
gor. Nieco wzniesionymi ptaskowyzami sg takze ,,wyspy” Thyle |, Thyle Il i Argyre I, na ktérych biata
pokrywa utrzymuje sie przez pewien czas po cofnieciu sie brzegu czapki. Dos¢ duze wzniesienie
znajduje sie takze w miejscu, gdzie znika ostatni skrawek biatej pokrywy. Potudniowa czapka polarna
jest zwykle widoczna az do konca lata i znika dopiero przy n = 60° - 75°.



Zmniejszanie sie czapki polarnej polega prawdopodobnie w znacznej czesci na bezposredniej
przemianie lodu w pare wodng (sublimacja). Istniejg jednak pewne dane, ktére pozwalajg
przypuszczaé, ze w pewnych obszarach czapki moze zachodzi¢ zwykty proces topnienia, a powstajaca
woda moze tworzyé niewielkie ptytkie jeziorka. Swiadczy o tym po pierwsze fakt, ze czasem
obserwuje sie wokodt czapki ciemng obwddke, po drugie zas opisane wyzej zjawiska tworzenia sie
zewnatrz czapki ciemniejszych plam. Przez dtugi czas sadzono, ze ciemna obwddka powstaje wskutek
ztudzenia optycznego (kontrast z jasng powierzchnig czapki). W wielu bowiem przypadkach rézni
obserwatorzy rysowali jg w odmienny sposdb, a przez dtugi czas nie udawato sie jej takze uchwycié¢
na fotografiach. Zwracano jednak uwage, ze gdyby ciemna obwddka powstawata w wyniku
kontrastu, powinnismy jg takze obserwowac¢ w przypadku jasnych obtokéw. Z biegiem czasu okazato
sie jednak, ze obwddka jest zjawiskiem realnym, a w roku 1941 udato sie jg nawet sfotografowac
(obserwatorium Pic du Midi).

G. de Vaucouleurs (1944) udowodnit, ze ciemna obwaddka jest widoczna tylko wtedy, gdy topnienie
czapki polarnej jest najszybsze. Powietrze nad obszarami biegunowymi jest wtedy widocznie talk
nasycone wilgocig, ze nadmiar wody z topniejgcej czapki pozostaje na powierzchni w stanie ciektym.
Prawdopodobnie wsigka ona wtedy w powierzchnie gruntu powodujgc jego sciemnienie (poglad
Szaronowa). Nie jest jednak wykluczone, ze w pewnych czesciach mogg sie tworzy¢ niewielkie ptytkie
jeziorka. A. Dollfus, ktory doktadnie badat topnienie czapek, twierdzi, ze ciemna obwddka sktada sie
z szeregu drobnych ciemnych plam, ktdrych potozenie na powierzchni Marsa jest state

w poszczegdlnych latach. Przy obserwacji matymi lunetami wszystkie te drobne szczegdty zlewaja sie
w jednostajng obwddke. Moga to byc zagtebienia terenu, w ktérych gromadzi sie woda. Wskazujg na
to rowniez badania polaryzacji $wiatta (niestety bardzo niepewne z powodu matych rozmiaréw
obwadki), ktére wskazujg, ze jest ona podobna do polaryzacji wywotywanej przez powierzchnie
wody.

Rysunek 58 Fotografie Marsa z 1939 r. Przy biegunie potudniowym (u gdry) widoczna jest duza czapka polarna, natomiast
przy biegunie pétnocnym biate obtoki. Obtok widoczny na fotografii z lewej strony nastepnego dnia znikt (zdjecie Srodkowe),
a w szes¢ dni pézniej utworzyt sie inny obtok (zdjecie prawe)

W obszarach polarnych obserwuje sie czesto rozlegte niskie obtoki, nalezgce do kategorii ,biatych” i
,hiebieskich”. Dzieki temu czapki sg bardzo dobrze widoczne na zdjeciach w promieniach fioletowych
i majg nawet wieksze rozmiary niz na zdjeciach w Swietle czerwonym. Szczegélnie czesto obtoki te
wystepujg na jesieni i w zimie, w okresie tworzenia sie czapek. Na wiosne, gdy temperatura obszarow
polarnych wzrasta, obtoki te rzedng. Kilkakrotnie obserwowano, ze po przestonieciu obtokami czapka
zwiekszyta nieco rozmiary. Najwidoczniej obnizenie temperatury spowodowato osadzenie sie
lodowych krysztatkéw na powierzchni planety. W taki wtasnie sposéb tworzy sie prawdopodobnie
cata czapka.

Na podstawie obserwacji rozmiaréw czapek mozna w przyblizeniu ocenié catkowitg zawartos¢ wody
na Marsie. Oceny takie sg oczywiscie doktadne tylko jesli chodzi o rzad wielkosci, nie znamy bowiem
doktadnie grubosci czapek. G. de Vaucouleurs przyjmuje, ze wynosi ona $rednio 1 cm i na tej



podstawie ocenia mase wody na Marsie na 10° ton?2. Gdyby taka ilo$¢ wody zostata rozlana
rownomiernie po catej powierzchni planety, to grubosé powstatej warstwy wyniostaby okoto 0,7 mm.
Jest to wartos¢ dziewieciokrotnie wieksza od gérnej granicy zawartosci pary wodnej w atmosferze
Marsa, wynikajgcej z badan C. Kiessa (patrz rozdziat IV). Mozna jednak przyja¢, ze obie wartosci sg ze
sobg zgodne, trzeba bowiem pamietac, ze ilos¢ pary wodnej zawartej w danej chwili w atmosferze
jest niewielka w poréwnaniu z masg czapki polarnej. W kazdym razie na Marsie woda jest niezwykle
cenng i rzadka substancja.

22 7Znany astronom radziecki A. |. Lebiedinskij jest zdania., ze ogdlna ilo$¢ wody na Marsie jest duzo wieksza od
obserwowanej masy czapek polarnych. Na powierzchni Marsa mogg bowiem istniec rozlegte zamarzte morza i
oceany przysypane naniesionym przez wiatry piaskiem.



Rozdziat VI
Kanaty

Z wielkim zainteresowaniem i starannoscig obserwowano Marsa podczas wielkiej opozycji 1877 roku.
Nic dziwnego, byto to bowiem najkorzystniejsze od 32 lat zblizenie Marsa do Ziemi. W poczatkach
wrzesnia odlegto$¢ Marsa od Ziemi wynosita zaledwie 56,3 miliondw kilometréw. Spodziewano sie
wiec uzyskaé podczas tej opozycji szereg nowych danych o przyrodzie naszego sgsiada. Gdy

w potowie sierpnia rozeszta sie wies$¢ o odkryciu przez A. Halla dwdch ksiezycdéw Marsa, pobudzito to
badaczy do bardziej wytezonej pracy.

Ze szczegblnym zapatem zajat sie badaniami Marsa dyrektor obserwatorium mediolanskiego G. V.
Schiaparelli. Wprawdzie miat on do dyspozycji tylko stosunkowo niewielkg lunete (refraktor

o $rednicy 21 cm), ale przejrzyste niebo wtoskie i bystry wzrok pozwolity mu dostrzec na powierzchni
Marsa szereg nowych, nieznanych dotad szczegétdw. Dzieki jego wtasnie pracom rok 1877 stat sie
momentem przetomowym w historii badan Marsa.

Rysunek 59 G. V. Schiaparelli (1835-1910), odkrywca kanatow na Marsie

Pod koniec 1877 roku Schiaparelli opracowat swa pierwszg mape Marsa (rys. 20), ktora zdumiata
astronomoéw bogactwem zarejestrowanych szczegétéw. Juz na tej pierwszej mapie mozna byto
wyroznic kilkadziesigt wydtuzonych, waskich utwordéw, oddzielajgcych poszczegdlne wyspy
marsowych kontynentéw. W kilka miesiecy po momencie opozycji, gdy Mars znajdowat sie juz dos¢
daleko od Ziemi, Schiaparelli zmienit technike rysowania. Wydtuzone, waskie przesmyki, ktére na
jego pierwszej mapie byly czesto dosc¢ nieregularne i wykrzywione, zastgpit cienkimi, niemal
doktadnie prostoliniowymi kreskami. Utworom tym nadat nazwe ,,canali”, co oznacza po wtosku
naturalne ciesniny a takze sztucznie wykonane kanaty. Wszedzie jednak przyjeto je nazywac po
prostu kanatami, przyjmujac znaczenie narzucajace sie wprost z brzmienia wtoskiej nazwy.

Trzeba przyznaé, ze wydtuzone utwory podobne do kanatéw Schiaparelliego byty juz niejednokrotnie
widziane przez wczesdniejszych obserwatorow: niektdre z nich zauwazyt juz W. Herschel, mozna je
takze wyrdznié na rysunkach H. Schrotera, W. Beera, H. Méadlera, A. Secchiego, J. Lockyera, F. Kaisera,
W. Dawesa i innych. Réwniez nazwa ,canali” nie byta po raz pierwszy uzyta przez Schiaparelliego, juz
bowiem w roku 1859 postugiwat sie nig Secchi. Jednak zaden z poprzednikéw Schiaparelliego nie
widziat tak wielkiej ilosci kanatéw, ani tez nie zwrdcit uwagi na ich niezwyktg prawidtowos¢. Dlatego
tez Schiaparelliego uwaza sie za whasciwego ich odkrywce.

Ogodtem Schiaparelli zauwazyt na tarczy Marsa 113 kanatéw. Krzyzujac sie ze sobg obejmowaty one
niby siatka pajecza wszystkie lady Marsa. W miejscach skrzyzowania znajdowaty sie zwykle wieksze
ciemne plamy, nazwane , jeziorami” (lacus). Barwa kanatéw i jezior byta podobna do barwy morz.



Kanaty zaczynalty sie i koriczyty w morzach lub w jeziorach. Nigdy natomiast nie zaobserwowano aby
jakis kanat urywat sie posrodku Iadu. Jeziora byty zwykle punktami przeciecia od razu duzej liczby
kanatow. Tak np. w jeziorze Trivium Charontis przecinato sie 7 kanatow: Orcus, Erebus, Styx, Hades,
Cerberus, Laestrygon i Tartarus.

Wiekszos¢ kanatéw byta dostrzegalna tylko w wyjgtkowych warunkach. Zwykle Schiaparelli widziat na
tarczy Marsa tylko morza, Iady i kilka najwiekszych jezior oraz kanatéw. Jedynie w momentach
chwilowego spokoju atmosfery na powierzchni Marsa ukazywata sie ich delikatna siatka. Te , btyski”
dobrej widzialnosci trwaty zaledwie kilka sekund, jednak dla tak doswiadczonego obserwatora, jak
Schiaparelli, wystarczyto to dla doktadnego zanotowania potozenia i wygladu najstabszych nawet
kanatéw.

Wkrdtce kilku innych astronoméw potwierdzito odkrycie Schiaparelliego. W 1879 r. dostrzegt kanaty
F. Terby, a nastepnie E. Trouvelot, J. Perrotin i astronomowie z Greenwich. Jednakze wielu badaczy,
wsrdd ktérych byt i znakomity obserwator N. Green, nie mogto zobaczy¢ kanatéw i twierdzito, ze sg
one wynikiem ztudzenia optycznego. Zresztg wsrdd obserwatoréw kanatdw réwniez zdarzaty sie
rozbieznosci. Jedni utrzymywali, ze widzg kanaty w postaci wyraznych, ostrych, geometrycznych linii,
inni natomiast twierdzili, ze sg one bardzo trudno dostrzegalnymi, dos¢ rozmytymi pasmami,
podobnymi np. do struzek dymu. Czesto zdarzato sie, ze astronomowie obserwujgcy Marsa z réznych
miejsc widzieli kanaty w réznych potozeniach; trudno wiec byto powigzac ze sobg poszczegélne
spostrzezenia. Ttumaczono ten fakt tym, ze kanaty znajdujg sie na granicy dostrzegalnosci

i obserwator w zaleznosci od warunkéw zwraca uwage na odmienne szczegdty. Na ogdt jednak
obserwatorowie byli miedzy sobg zgodni co do najwiekszych kanatéw.

Rysunek 60 Mapa Marsa zestawiona przez Schiaparellego na podstawie obserwacji z lat 1877-1888

Zdumiewajaca byta wielkos¢ kanatéw: srednio miaty one dtugos¢ od 500 do 1000 km, ale najwieksze
z nich, jak np. Gigas, Pyriphlegethon czy Eumenides ciggnety sie przez przeszto 6000 km. Szerokos$¢
kanatéw wynosita srednio okoto 40 km, jednak u najwiekszych (Nilosyrtis) dochodzita do 300 km.
Potezne byty réwniez jeziora: np. Lacus Niliacus byto wieksze od naszego Morza Czarnego.

Kanaty nie znajdowaty wiec na Ziemi odpowiednikdw zaréwno pod wzgledem rozmiardéw jak
i prawidtowosci. Schiaparelli nadajgc tym tajemniczym utworom nazwe ,canali” nie chciat sugerowac,



Ze moga by¢ one wykonane sztucznie przez jakies inteligentne istoty. Uwazat je raczej za ciesniny lub
rzeki, o czym Swiadczg zresztg ich nazwy: Indus, Ganges, Euphrates czy Nilus. Jednak niezwykle cechy
kanatow sprawity, ze powszechnie poczeto je uwazac za dzieto istot rozumnych; nazwa , kanaty”
przyjmowata sie powoli we wszystkich jezykach. Astronomowie byli na ogét przeciwni takiemu
terminowi, zwracajgc uwage, ze pochodzi on z niezrozumienia wioskiej nazwy i nie oddaje intencji
odkrywcy. W Anglii np. nie chcac rozstrzyga¢ miedzy nazwami ,channels” (ciesniny) i ,,canals”
(kanaty), przez dtugi czas nazywano kanaty po prostu smugami (,,streaks”). Wkrdétce jednak nazwa
,kanaty” zatriumfowata, w czym niemato byto zastugi pisarzy, dziennikarzy i fantastow; linie
Schiaparelliego, i tak juz dos¢ tajemnicze, uzyskaty w ten sposdb posmak niezwyktosci i sensacji.

Rysunek 61 Mars z kanatami wedtug rysunku Schiaparellego

W r. 1881 Schiaparelli dokonat jeszcze jednego niespodziewanego odkrycia. Okazato sie mianowicie,
ze niektére kanaty obserwowane przez niego w czasie poprzedniej opozycji jako pojedyncze proste
kreski, nagle rozdwoity sie i byty widoczne jako linie rownolegte. Niedtugo potem kilku innych
obserwatoréw dostrzegto réwniez kanaty rozdwojone. Zjawisko rozdwajania wystepowato tylko

u niektdrych kanatéw, tak np. Schiaparelli widziat tylko 17 kanatéw podwdjnych. Rozdwajanie byto
zjawiskiem sezonowym i wystepowato nagle: kanat rozdwojony spostrzegano w miejscu, w ktérym
jeszcze poprzedniej nocy widziano kanat pojedynczy. Procesu rozdwajania nie udato sie nigdy
zaobserwowad. Odlegtos¢ linii sktadowych wynosita u réznych kanatéw od 200 do 900 km.
Spostrzezono takze, ze wraz z kanatami rozdwoity sie niektdre jeziora. Niemato byto réwniez
sprzecznych dostrzezen. Zdarzato sie, ze jaki$ obserwator widziat kanat rozdwojony wtedy, gdy inni
widzieli go jako kanat pojedynczy. Uwazano to rowniez za wynik tego, ze kanaty znajdujg sie na
granicy dostrzegalnosci.
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Rysunek 62 Mapa Marsa z rozdwojonymi kanatami (wedtug obserwacji Schiaparelliego z opozycji 1881-1882)



Dziwne i tajemnicze zjawiska obserwowane na powierzchni Marsa wywotaty oczywiscie olbrzymie
zainteresowanie. Toczono gorgce dyskusje na temat pochodzenia i natury kanatéw. Jedni uwazali je
za pekniecia skorupy Marsa, drudzy widzieli w nich szczeliny w pokrywie lodowej, ktdra jakoby
pokrywata jego powierzchnie, inni wreszcie sadzili, ze sg to utwory podobne do naszych rzek. Wsréd
najbardziej fantastycznych pomystéw przewazat jednak poglad, ze kanaty sg dzietem istot
inteligentnych. Opinia ta panujgca zrazu tylko wsrdd szerokiego ogétu, poczeta takze przenika¢ do
Swiata uczonych. Wreszcie w r. 1895 sam Schiaparelli wyrazit poglad, ze kanaty to sie¢ irygacyjna
stworzona przez mieszkaficow Marsa dla nawodnienia pustyn. Bardzo entuzjastycznie odnosit sie
rowniez do tego pogladu astronom francuski C. Flammarion.

Obok fantastycznych powiesci, ktorych akcja rozgrywata sie na Marsie i opiséw najdziwaczniejszych
stwordw, jakie miaty zamieszkiwac jego powierzchnie, rodzity sie tez pomysty realizacji podrézy
miedzyplanetarnych i nawigzania kontaktu z mieszkaricami Marsa. Przewazaty oczywiscie projekty
sygnalizacji Swietlnej: proponowano budowe wielkich aparatéw projekcyjnych, ktére ustawione

w odpowiednim szyku miaty skierowac strumienie swiatta w strone Marsa. Znalezli sie i tacy, ktorzy
chcac przekonaé hipotetycznych mieszkaiicow Marsa o istnieniu na Ziemi istot inteligentnych, mysleli
o wykresleniu na wielkich przestrzeniach Sahary figur geometrycznych wyobrazajgcych dowdd
twierdzenia Pitagorasa (rys. 63).

Rysunek 63 Dla przekonania hipotetycznych Marsjan o istnieniu na Ziemi istot inteligentnych niektdrzy chcieli na wielkich
przestrzeniach Sahary wykreslic figury geometryczne wyobrazajgce dowdd twierdzenia Pitagorasa

Z niecierpliwoscia oczekiwano rowniez sygnatdéw z Marsa. Przypuszczano ogélnie, ze Marsjanie beda
chcieli zawiadomi¢ nas o swym istnieniu za pomocg znakdw sSwietlnych. Kiedykolwiek wiec
obserwowano na Marsie jakis jasny punkt, dzienniki podnosity wielkag wrzawe dopatrujac sie w nim
upragnionego sygnatu. Prébowano réwniez nawigzac z mieszkaricami Marsa tgcznosc¢ radiowa. Na
przyktad N. Tesla przekonywat wszystkich, ze odebrat tajemnicze sygnaty telegraficzne, ktore
niechybnie pochodzity z Marsa. Wszystkie te fantazje miaty jedng dobrg strone: ludzkos¢, jak nigdy
przedtem, zaczeta sie interesowac astronomia.

W miare uptywu lat odkrywano coraz wiecej kanatéw i zdobywano o nich coraz wiecej informacji.

W r. 1892 W. Pickering zauwazyt kanaty rowniez na powierzchni morz. Osrodek badania kanatéw
przeniost sie wkrotce z Europy do Ameryki. Amerykanski astronom P. Lowell zbudowat w Flagstaff,

w pustyni Arizony, specjalne obserwatorium, w ktérym rozpoczeto obserwacje za pomocg 61 cm
refraktora. Zbadano tam doktadniej okresowos$¢ wystepowania kanatéw, ktdérg spostrzegt juz
Schiaparelli. Okazato sie, ze ich widocznos¢ jest scisle zwigzana ze zmianami pér roku na Marsie. Na
tej potkuli Marsa, na ktdrej w danej chwili panuje zima, kanaty nie sg widoczne. Z nastaniem wiosny;,
gdy zaczyna topniec czapka polarna, stajg sie widoczne te, ktdre sg potozone najblizej bieguna.
Nastepnie stopniowo pojawiajg sie kanaty w strefach lezacych dalej od bieguna, az wreszcie mozna je



zaobserwowacd w strefie rownikowej. Wkrdtce potem rozpoczyna sie proces odwrotny: znikania
kanatéw. Zjawisko to rozpoczyna sie réwniez od okolic biegunowych, ostatnie natomiast znikaja
kanaty strefy rownikowej. Taki przebieg zjawiska sugerowat, ze widocznos¢ kanatéw jest
uwarunkowana przez przeptyw jakiej$ substancji, np. wody z topniejacych czapek polarnych.

Rysunek 64 Percival Lowell przy lunecie w swoim obserwatorium Flagstaff

Lowell staraf sie wyttumaczy¢ zagadke kanatéw w nastepujacy sposdb: w suchym i pustynnym
klimacie Marsa woda jest niezwykle cenng i rzadkg substancjg. Jedyne miejsca, gdzie wystepuje ona
w znaczniejszych ilo$ciach - to bieguny planety, w okolicy ktorych tworzg sie czapki polarne. Na
pustynnych obszarach Marsa zyje roslinnos¢, ktdrej wegetacja jest silnie zalezna od obecnosci wody.
Kiedy wiec na wiosne czapka polarna zaczyna topniec i woda z niej dochodzi do obszaréw
okotobiegunowych, odzywa znajdujaca sie tam roslinnosé. Lowell wyobrazat sobie, ze istoty
inteligentne zamieszkujgce Marsa zbudowaty catg sie¢ kanatéw, ktére stuzg do doprowadzania wody
do obszaréw potozonych dalej od biegundw. Same kanaty, ktérymi ptynie woda, sg bardzo waskie

i obserwowad ich bezposrednio nie mozemy. Prawidtowe smugi, ktére dostrzegamy z Ziemi, sg to po
prostu pasy roslinnosci, ktdra rosnie wzdtuz brzegéw kanatéw i odzywa w miare przemieszczania sie
w nich fali wodnej.

Podobne zjawisko moglibySmy zobaczy¢ obserwujgc z Marsa doline Nilu. Rzeka bytaby zbyt waska,
aby$my mogli jg dostrzec, jednakze na z6ttawym tle pustyni mozna by tatwo wyrdznic roslinnos¢
krzewigca sie bujnie w dolinie rzeki po kazdym jej wylewie.

Lowell obliczyt, ze szybkos¢ przeptywu czota fali wodnej w kanale wynosi 3,4 km/godz. Kanaty stuzg
wedtug niego réwniez do doprowadzania wody do jezior (punktdw przeciecia kanatéw), ktére sg
jakby miastami zamieszkatymi przez Marsjan. Powierzchnia Marsa jest prawie zupetnie réwna, a wiec
przeptyw wody w kanatach musi by¢ wywotywany sztucznie. W takim razie najbardziej racjonalny jest
system kanatéw doprowadzajgcych wode po najkrétszych drogach, jakimi sg wielkie kota na
powierzchni planety. Lowell zwracat uwage, ze taka jest wtasnie sie¢ kanatéw Marsa, co Swiadczy

o tym, ze zostata ona zbudowana przez istoty rozumne.

Ta piekna hipoteza, wytozona przekonywajgco w ksigzce Lowella ,,Mars i jego kanaty”, zyskata sobie
szeroki rozgtos, byta jednak zbyt fantastyczna, aby mogta by¢ przyjeta bez zastrzezen przez swiat
nauki. Krytykowano przede wszystkim podstawy obserwacyjne tych poglagdéw, wykazujac, ze s one
bardzo niepewne. Patrzgc na mape Lowella rzeczywiscie trudno jest oprzec sie wrazeniu, ze jest ona
zupetnie nienaturalna. Waziutkie pasemka kanatéw (najwezsze kanaty miaty wedtug Lowella



szerokos$¢ zaledwie dwadch kilometréw) schodzace sie w jeziorach o doktadnie kolistych ksztattach,
ostro odgraniczone, jednostajne morza - wszystko to wygladato nierealnie.
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Rysunek 65 Mapa Marsa wedtug Lowella (1894)
a)

Rysunek 66 Kanaty na Marsie wedtug réznych obserwatoréw: a) Lowell (1905), b) Molesworth (1903), c) Antoniadi (1894), d)
Lau (1909), e) Hawks (1909), f) Lowell (1894). Rysunki a) i b) przedstawiajg okolice Elysium, zas c), d), e), f), okolice Lacus
Solis

Wspominaliémy juz poprzednio, ze spostrzezenia réznych obserwatoréw byty nieraz ze sobg
sprzeczne zaréwno jesli chodzi o potozenie kanatéw, jak i o ich wyglad. Poza tym pewna grupa
astronomoéw mimo staran nie mogta dostrzec kanatéw, widzac na ich miejscu nieregularne, rozmyte
szczegoty. Coraz Smielej zaczeto wiec wypowiadad poglad, ze geometryczna siatka kanatéow



Schiaparelliego i Lowella jest tylko ztudzeniem optycznym. Green twierdzit, ze kanaty sg granicami
dwéch obszaréw o rdznej intensywnosci, Maunder natomiast sgdzit, ze sg one po prostu
zbiorowiskiem ledwie dostrzegalnych szczegoétow, ktére oko podswiadomie faczy w linie ciggte. Wielu
obserwatoréw zwracato uwage na fakt, ze kanaty sg znacznie lepiej widoczne przez mate lunety niz
przez wielkie. Na przyktad E. Barnard obserwujgc Marsa przez wielki refraktor obserwatorium Licka
(Srednica 92 cm) nie mégt nigdy dostrzec kanatéw. Young i Millochau widzieli utwory podobne do
kanatow wtedy, gdy uzywali matych instrumentéw, natomiast w duzych lunetach dostrzegali tylko
dos¢ nieregularne szczegdty. Wtoski astronom V. Cerulli zwrdcit uwage na to, ze niezaleznie od
pozornych rozmiaréw tarczy Marsa, w dogodnych i niedogodnych opozycjach, kanaty miaty zawsze te
samg szerokos¢. Poza tym nie stosowaty sie one do praw perspektywy. Cerulli doszedt wiec do
whniosku, ze obserwator widzacy kanaty ulega ztudzeniu optycznemu analogicznemu do tego, jakiego
doznajemy patrzac z duzej odlegtosci na gazete: nie mozemy wéweczas dostrzec poszczegdlnych liter

i wiersze wydajg sie nam by¢ liniami ciggtymi.

Podobny poglad reprezentowato wielu innych astronoméw. Maunder i Evans potwierdzili tg opinie
ciekawymi doswiadczeniami. Sporzadzili oni rysunek Marsa bez kanatéw, zaznaczajgc na nim jedynie
szczegobty widziane przez wszystkich astronomdw, a wiec: kilka moérz, jezior, zatok i drobnych
nieregularnych plamek w miejscu kanatéw. Tak wykonany rysunek ustawili przed uczniami w klasie
jednej ze szkot angielskich i polecili go mozliwie doktadnie przerysowaé. Wynik tego doswiadczenia
byt zgodny z przewidywaniami Cerullego. Uczniowie siedzacy blizej przerysowali wzér doktadnie tak,
jak byt wykonany, natomiast uczniowie z dalszych miejsc, skad rysunek byt juz dostrzegalny bardzo
niewyraznie, narysowali kanaty i to w tych miejscach, w ktérych kreslili je Schiaparelli i Lowell.
Podobne doswiadczenia byty jeszcze wielokrotnie powtarzane. Najciekawszy byt wynik préby
Newcomba, ktéry zaprosit kilkunastu wybitnych badaczy Marsa i poprosit o doktadne przerysowanie
wzoru ustawionego w tak duzej odlegtosci, ze jego drobne szczegdty zupetnie sie zacieraty. Na
rysunku wzorcowym zamiast kanatéw umieszczono skupiska drobnych plam (rys. 67). Okazato sie, ze
wszyscy astronomowie narysowali kanaty, nawet ci, ktérzy nigdy ich na Marsie nie widzieli (Barnard).

Rysunek 68 Doswiadczenie Pickeringa przemawiajgce przeciw realnosci kanatéw. Rysunek lewy zawiera mndstwo drobnych
plam, natomiast rysunek prawy tylko ,jeziora” i ,,kanaty”. Jezeli patrzec na ksigzke z odlegtosci kilku metrow, oba rysunki
bedq wyglgdaty identycznie



Doswiadczenia te stanowity powazne potwierdzenie pogladu, ze geometryczna siatka kanatow jest
ztudzeniem optycznym.

Spory przybraty szczegdlnie ostry charakter w czasie opozycji 1909 r., podczas ktérej Lowell ze swymi
wspotpracownikami odkryt ponad 200 nowych kanatéw. Nie zwazajac na zarzuty przeciwnikéw
zwolennicy kanatéw uparcie twierdzili, ze widzg je na powierzchni Marsa zupetnie wyraznie. Na
mapach opracowywanych w obserwatorium Lowella notowano juz wéwczas ponad 700 kanatéw;
cata powierzchnia Marsa byta wiec dostownie nimi usiana.

Losy sporu zaczety sie jednak powoli przesgdzaé, gdy do przeciwnikdw kanatdw przytaczyt sie
znakomity astronom francuski E. M. Antoniadi. Z pochodzenia Grek, juz jako mtody chtopiec
obserwowat Marsa w Konstantynopolu. Na zaproszenie Flammariona, ktéry zainteresowat sie jego
rysunkami, Antoniadi przyjechat do Francji, gdzie juz pozostat na state. Pracujgc z Flammarionem

w jego obserwatorium w Juvisy, obserwowat poczatkowo Marsa za pomocg stosunkowo niewielkich
lunet. Widziat wtedy tatwo kanaty i zestawiat szczegétowe mapy Marsa.

W roku 1909 Antoniadi rozpoczat obserwacje Marsa za pomocg wielkiego refraktora obserwatorium
w Meudon (83 cm $rednicy). Oto co pisat o swych obserwacjach:

,Gdy 20 wrzesnia po raz pierwszy spojrzatem na Marsa przez wielki refraktor z Meudon myslatem, ze
$nie i obserwuje Marsa z jego zewnetrznego ksiezyca. Na powierzchni planety widac byto mnéstwo
ostrych i rozmytych, nieregularnych, subtelnych szczegétéw; w jednej chwili zrozumiatem, ze odkryta
przez Schiaparelliego geometryczna siatka pojedynczych i podwdjnych kanatéw jest tylko ztudzeniem
optycznym. Obraz byt bardzo spokojny i wszystkie szczegdty byty widoczne bardzo wyraznie.
Doktadne oddanie wygladu tych niezliczonych utworéw byto jednak niemozliwe; rysunki
przedstawiajg tylko grube zarysy tego, co mozna byto dostrzec na Marsie”.

Mimo tej skromnej wypowiedzi Antoniadiego trzeba przyznaé, ze jego rysunki sg naprawde
doskonate. Byt on prawdziwym artystg, najlepszym rysownikiem sposréd astronomow, ktorzy
kiedykolwiek obserwowali Marsa; potrafit na swych rysunkach precyzyjnie przedstawi¢ wyglad
powierzchni planety, zaznaczy¢ najdrobniejsze szczegoty, oddac catg game odcieni i potcieni. Rysunki
Marsa wykonane przez Antoniadiego nazwat kto$ dzietami sztuki.

Postuchajmy co pisze dalej Antoniadi o swych obserwacjach z 1909 r:

,»-..Wedtug obserwacji wykonanych w Meudon powierzchnia Marsa ma wyglad zupetnie odmienny od
tego, ktory opisywat Schiaparelli w latach 1877 - 1890 oraz wielu innych obserwatoréw. Chociaz
bytem przekonany o prawdziwosci moich dostrzezen, to jednak przyjemnie byto znalez¢ ich
potwierdzenie w niespetna trzy miesigce po ukazaniu sie mojej pracy... Fotografie wykonane

w obserwatorium Mt Wilson (G. Hale) i w obserwatorium Flagstaff (P. Lowell) sg catkowicie zgodne

z rysunkami z Meudon, natomiast przecza rysunkom Lowella (rys. 69)”.

Rysunek 69 Okolice Lacus Solis w r. 1909. Z lewej strony rysunek Lowella, w Srodku rysunek Antoniadiego, z prawej zas
rysunek wedtug fotografii wykonanej w obserwatorium Flagstaff



Nastepnie Antoniadi omawia szczegétowo rézne czesci powierzchni Marsa poréwnujgc swoje rysunki
z rysunkami Schiaparelliego i Lowella. Zwraca uwage, ze geometryczna siatka kanatéw jest czesto
sprzeczna z prawami perspektywy a takze dyfrakcji Swiatta. Ze wzgledu na duzg zdolno$é rozdzielcza
lunety z Meudon, ogladane przez nig kanaty powinny by¢ duzo szersze i wyrazniejsze niz w lunetach
Lowella i Schiaparelliego. Tymczasem w miejscu kanatéw widoczne byty tylko nieregularne szczegoty.
Jedynie w momentach silnego niepokoju atmosfery przelotnie wystepowaty formy geometryczne.
Koncowe zdania wypowiedzi Antoniadiego brzmig:

,»...Tak wiec geometryczna siatka kanatow Schiaparelliego, ktdra od czasu do czasu ukazuje sie na
krétkie momenty przy obserwacjach mniejszymi lunetami, jest ztudzeniem optycznym. Na jej miejscu
w duzej lunecie widaé albo krzywe, nieregularne, splgtane smugi, albo nieco szersze, nieregularne
pasma, albo grupy ztozonych péfcieni, albo zespoty izolowanych plam, albo tez w koricu granice
potcieni. Hipoteza Maundera i Greena, za ktdrej stusznoscig wypowiadali sie juz Young, Barnard,
Millochau, Hale i inni, jest przeto stuszna...”

Rysunek 70 Rysunki Antoniadiego z 1909 r. Na rysunku lewym okolica Lacus Solis (widac tu rowniez jasne obtoki); na prawym
okolica Syris Maior

Rzeczowa, poparta dowodami wypowiedZ Antoniadiego nie przekonata jednak zwolennikéw
kanatéw. Lowell wysunat twierdzenie, ze mniejsze lunety lepiej nadajg sie do obserwacji Marsa niz
wieksze, w tych ostatnich bowiem wskutek zwiekszonego falowania powietrza trudno jest zauwazy¢
subtelng siatke kanatéw. Zwracat tez uwage na to, ze gdyby siatka kanatéw byta ztudzeniem
optycznym, to zjawisko sezonowego rozdwajania sie wystepowatoby u wszystkich kanatéw, a nie
tylko u niektdrych, jak to sie obserwuje. Lowell twierdzit przy tym, ze na najlepszych fotografiach
Marsa wykonanych w jego obserwatorium, mozna z trudem dostrzec niektdre kanaty. Niestety, aby
Llepiej” je pokazac, retuszowat swe zdjecia, pozbawiajac je tym samym wszelkiej wartosci naukowej.

Rysunek 71 Jeden z najwiekszych badaczy Marsa, E. M. Antoniadi (1870 - 1944), ktéry przez 56 lat wytrwale badat jego
powierzchnie



Podczas dogodnej opozycji 1924 roku swiat astronomiczny zndw podzielit sie na dwa obozy. Slipher
(nastepca Lowella), Trumpler, Phillips, Steavenson i inni zndw rysowali na mapach Marsa cieniutkie
nitkowate kanaty. Z drugiej strony: Antoniadi, Baldet, van Biesbroeck, Graff i inni obserwatorzy
pracujgcy przy wielkich teleskopach, twierdzili, ze zadnej geometrycznej siatki na Marsie nie ma.

Podczas tejze opozycji prowadzone byty rowniez badania fotograficzne. R. Trumpler, ktéry
fotografowat Marsa przez 92-centymetrowy refraktor obserwatorium Licka, twierdzit, ze na
oryginalnych negatywach zdje¢ mozna byto wyrdzni¢ ponad 100 kanatow. Niestety, nie byto ich wida¢
na reprodukowanych pozytywach. Trumpler ograniczyt sie zatem do sporzadzania rysunkéw wedtug
ogladanych negatywoéw. Na podstawie tych rysunkéw opracowat mape Marsa.

Kanaty rysowane przez Trumplera miaty nieco inny wyglad niz nitkowate, geometryczne linie Lowella.
Byty to smugi nieco szersze, czasem nawet bardzo szerokie, w wiekszosci przypadkéw proste, ale
czasem takze i powyginane. W sumie - przypominaty one nieco rozmyte pasma, ktére mozna byto
zauwazy¢ na rysunku samego Antoniadiego. Kanaty Trumplera tworzyty siatke obejmujgca lady

a czasem takze i ,morza” Marsa, jednak siatka ta nie miata w sobie nic ze sztucznosci

i nienaturalnosci, jaka rzucata sie w oczy na mapach Lowella. Nie zaobserwowano rowniez ani
jednego przypadku kanatu rozdwojonego.

Sam Trumpler przyznawat, ze jego badania nie potwierdzajg wynikéw Lowella i Schiaparelliego.
Cienkie, geometryczne linie, rysowane przez tych astronomow, mogty by¢ wedtug niego po prostu
iluzja. Byt on jednak przekonany, ze obserwowane przez niego kanaty rzeczywiscie pokrywaja
powierzchnie Marsa, starat sie tez znalez¢ dla nich jakie$ naturalne wyttumaczenie.

W swietle tego, co mowilisSmy w rozdziale Il, wyniki otrzymane przez Trumplera sg zupetnie
zrozumiate. Wiadomo bowiem, ze przy naswietlaniu kliszy, ktore trwa zwykle kilkanascie sekund,
masy powietrza na drodze promieni swietlnych do obiektywu lunety znajduja sie w ciggtym ruchu.
Wskutek tego falowania obraz na kliszy jest rozmyty i nieostry, a zarejestrowanie drobnych
szczegotdw staje sie niemozliwe. Jesli zatem w miejscu kanatéw znajduja sie, jak twierdzit Antoniadi,
grupy izolowanych plamek, to fotografia ukaze je w postaci rozmytej linii. Tak wiec fotografie
Trumplera mogty tylko potwierdzic to, na co zresztg zgadzali sie przeciwnicy kanatéw, a mianowicie,
Ze majq one realng podstawe.

W roku 1926 Antoniadi zadat nastepny, decydujacy cios geometrycznej teorii kanatow. W wydanej
w tym roku pracy podat rysunki, wykazujgce wyzszo$¢ jego spostrzezen nad obserwacjami
Schiaparelliego (rys. 72), jeszcze raz udowadniat, ze geometryczna siatka kanatow jest sprzeczna

z prawami dyfrakcji Swiatta (powtdrzenie argumentow z 1909 r.) oraz przytaczat ciekawy argument,
Swiadczacy o tym, ze kanaty nie stosujg sie do praw perspektywy.
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Rysunek 72 Mare Cimmerium i Elysium wedtug Schiaparelliego (1877 - 1890) (z lewej) i Antoniadiego (1909 - 1924) (z
prawej)

Jako przyktad podat rysunek kanatéw Euphrates-Arnon wykonany przez Schiaparelliego w lipcu
1888 r. Kanaty te miaty na omawianym rysunku ksztatt taki, jak to przedstawia rys. 73 A. Znajac



potozenie bieguna mozna oczywiscie narysowac na tle rysunku siatke wspotrzednych areograficznych
(rys. 73 B). Jezeli teraz wyobrazimy sobie, ze glob Marsa obrdcit sie o kat taki, aby kanaty znalazty sie
w srodku tarczy, to powinnismy je zobaczy¢ tak, jak to przedstawia rys. 73 C. Na zadnym jednak
rysunku kanaty te nie sg tak powykrzywiane. Oczywiste jest wiec, ze wskutek ztudzenia optycznego
obserwator widzi kanaty zawsze jako linie proste, bez wzgledu na to, czy znajdujg sie one w srodku
tarczy, czy tez na jej brzegu.

EMA

Rysunek 73 Dowdd iluzorycznosci geometrycznej sieci kanatow

Argumenty te musiaty przekonaé kazdego zwolennika kanatéw. Totez Antoniadi uwazat, ze dtugoletni
spor zostat ostatecznie zakoriczony. Zdenerwowany bezsensownym uporem zwolennikdw kanatow,
nie powstrzymat sie jednak od kilku gorzkich stow pod ich adresem piszac: ,,Nigdy $cisto$¢ mysli
naukowej nie zostata mocniej zniewazona, jak przez te zbrodnicze w stosunku do praw Natury
historie prostoliniowych kanatéw na Marsie”.

Rzeczywiscie argumenty Antoniadiego przekonaty powazng cze$¢ zwolennikéw kanatéw. Uznali oni
precyzje jego rysunkoéw i wielkg site rozdzielczg lunety z Meudon, pozwalajgcg mu na obserwacje
drobnych szczegdtéw w miejscu geometrycznej siatki. Tak byto w Europie. Ale wiekszos¢
obserwatoréw amerykanskich ani myslata ustgpic. W 1939 r. Slipher, Pettit i inni zndw dostrzegali
geometryczne, nitkowate kanaty, a Tombaugh uderzony ich niezwyktg prawidtowoscig wysunat
hipoteze, ze ,jeziora” sg kraterami powstatymi przy upadku na powierzchnie Marsa wielkich
meteorytéw, kanaty zas sg peknieciami skorupy, jakie wytworzyty sie przy tych upadkach.

Rysunek 74 Kanaty na Marsie wedtug rysunkoéw: a) Trumplera (1924), b) Pettita (1939) i Cave’a (1956)



Nie bede Czytelnikow nuzyt przytaczaniem dalszych argumentdw oraz opisywaniem dalszych
dyskusji. Mysle bowiem, ze kazdy, kto przejrzy kilka rysunkéw Schiaparelliego i Lowella i poréwna je
z rysunkami Antoniadiego, wyrobi sobie wtasciwe pojecie na temat kanatéw. Warto jednakze
powiedzieé kilka stdw o ostatnich obserwacjach z Pic du Midi.

W obserwatorium tym Lyot, Gentili, Camichel i Dollfus wykonali w latach 1941 - 1952 wiele rysunkdw
i fotografii Marsa. Mimo doskonatych warunkéw i wielkiej zdolnosci rozdzielczej lunety, nie udato sie
nigdy zaobserwowac geometrycznej siatki kanatéw Lowella. Zaréwno na rysunkach, jak i na
fotografiach, w miejscu kanatéw widac byto pasma i smugi do$¢ rozmyte i powyginane. Przy
doskonatych warunkach atmosferycznych mozna byto spostrzec, ze nawet te smugi sktadajg sie

z wielkiej liczby jeszcze drobniejszych plamek, lezgcych juz na granicy widzialnosci (rys. 75). Do
podobnych wnioskéw doszedt G. Kuiper, ktory w latach 1948 - 1956 obserwowat Marsa przez 208-
centymetrowy refraktor obserwatorium McDonalda.
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Rysunek 75 Okolica Syrtis Maior wedtug rysunkow Dollfusa. Z lewej - Srednie warunki atmosferyczne, z prawej - doskonate
warunki

Jak wiec mozna sformutowac obecny poglad na sprawe kanatéw? Jest rzeczg niewatpliwg,
stwierdzong za pomocg zaréwno fotografii, jak i obserwacji wizualnych, ze na powierzchni Marsa
mozna wyrdznié (w doskonatych warunkach obserwacyjnych) wiele drobnych, nieregularnych
szczegotdw, ktérych cecha charakterystyczng jest uktadanie sie w niektérych wyrdznionych
kierunkach. W gorszych warunkach atmosferycznych szczegéty te wydajg sie potgczone i tworzg
wowczas wydtuzone, rozmyte, czesto powyginane pasma. Przy obserwacjach matymi lunetami
szczegOty te znajdujg sie juz na granicy dostrzegalnosci, totez w zwyktych warunkach nie sg widoczne.
W momentach dobrej widzialnosci wyéwiczony obserwator moze je dostrzec, ulega jednak ztudzeniu
optycznemu, widzac cienkie, geometryczne linie. Jesli zatem pod nazwa , kanaty” bedziemy rozumiec
owe wyrdznione kierunki, wokot ktérych najczesciej uktadajg sie drobne, nieregularne i réznorodne
plamki, to mozna powiedzieé, ze istnienie ich na powierzchni Marsa zostato niezbicie stwierdzone.
Jesli natomiast , kanatami” bedziemy nazywaé geometryczng siatke cienkich, nitkowatych linii, jakie
czasem mozna spostrzec w mniejszych lunetach, to takie utwory na Marsie nie istnieja.

Nie jest oczywiscie wing Schiaparelliego, ze nie mégt dostrzec na Marsie tego, co mozna zobaczyé w
dzisiejszych wielkich lunetach. Niezwykta ostros¢ jego wzroku pozwolita mu i tak zaobserwowad takie
szczegoty, jakich zaden z jego wspdtczesnych nie mdgt dostrzec nawet przez wieksze lunety.
Schiaparelli nie mégt jednak pokonac praw dyfrakcji Swiatta i zwiekszy¢ sity rozdzielczej swej
niewielkiej lunety. Cho¢ nie zgadzamy sie dzi$ z jego pogladami, mozemy go tylko podziwia¢ jako
obserwatora.

Znacznie przykrzejszg rzeczg jest fakt, ze niektérzy astronomowie obserwujgcy Marsa przez
niewielkie lunety, prébujg nadal bezkrytycznie trwac przy swoich przekonaniach. Tak np. T. R. Cave,
ktory obserwowat Marsa w 1956 r. przez 30-centymetrowy refraktor (jakze niewielki w poréwnaniu
z lunetami Antoniadiego, Dollfusa czy Kuipera) opisuje kanaty jako ostre, doktadnie prostoliniowe,
geometryczne kreski i dziwi sie, dlaczego astronomowie chcg przeczy¢ ich istnieniu. Twierdzi on, ze
nawet w najlepszych warunkach atmosferycznych, kanaty nie rozdzielaty sie na poszczegdlne plamki



(bo tez i nie mogty zostac rozdzielone w tak niewielkiej lunecie) (rys. 75). Cate szczescie, ze coraz
mniej jest tych, ktérzy probujg w ten sposdb cofaé historie.

Trzeba tu jednak wyraznie podkresli¢, ze rozwigzanie tajemnicy geometrycznej sieci kanatéw nie
oznacza bynajmniej rozwikfania zagadki kanatéw, rozumianych w szerszym sensie. Nadal nie wiemy,
co jest przyczyna istnienia na Marsie wyrdznionych kierunkédw grupowania sie drobnych szczegoétow.
W rozdziale XI bedzie mowa o jednej z hipotez odnoszacych sie do tego zagadnienia.

Na zakonczenie - bardzo zabawny fakt. Na temat kanatéw napisano juz dotad tysigce niepowaznych
prac. Z biegiem czasu jednak ich liczba szybko sie zmniejsza.

Dlatego tez swego rodzaju ,,curiosum” stanowi artykut W. A. Webba, ktéry ukazat sie w roku 1955(!)
w dos¢ powaznym skadingd pismie astronomicznym, jakim sg ,,Publikacje Astronomicznego
Towarzystwa Pacyfiku”. Autor ubolewa nad tym, ze tak mato dotychczas zajmowano sie
matematyczng analizg geometrycznej sieci kanatéw, ktdra przeciez zostata niezbicie stwierdzona
przez Lowella, Pettita, Trumplera i innych. Bada nastepnie statystycznie sie¢ kanatéw Lowella, ich
przecinanie sie i krzyzowanie w jeziorach”, oraz poréwnuje otrzymane wyniki z analizg statystyczna
pajeczyn wytwarzanych przez rézne gatunki pajagkow, peknie¢ na starej wazie oraz z badaniami
krzyzowania sie linii kolejowych w stanach lowa i Ohio. Okazuje sie, ze sie¢ kanatéw ma podobne
wiasnosci jak siec linii kolejowych. W ostatniej chwili autor zachowuje powage na tyle, ze nie wysuwa
twierdzenia, ze kanaty sg liniami kolejowymi Marsjan.



Rozdziat IX
,Morza”

Ciemne, szarozielonkawe plamy, zajmujgce okoto % powierzchni Marsa, stanowig od lat najwieksza
zagadke dla badaczy tej planety. Zagadka ta wigze sie scisle z zagadnieniem zycia na Marsie, totez na
jej rozwigzanie oczekujg z niecierpliwoscig nie tylko astronomowie, lecz takze caty niemal ogét ludzi
inteligentnych.

Pierwsi badacze Marsa nazwali ciemne czesci jego powierzchni ,,morzami”, uwazajac je za
przestrzenie wodne podobne do ziemskich mdrz i oceandw. Przypuszczenie to, wysuniete w roku
1784 przez W. Herschla, oparte byto na znanym od dawna fakcie znacznego pochtaniania promieni
Swietlnych przez obszary wodne. Wiadomo bowiem, ze jeziora czy morza ogladane z duzej wysokosci
sg duzo ciemniejsze od ladu, a czasami wydajg sie prawie czarne; silne zwierciadlane odbicie
promieni od powierzchni wéd mozna zaobserwowac tylko wtedy, gdy patrzymy na nig pod
okreslonym katem w stosunku do Zrédta swiatta.

Ta najprostsza interpretacja natury ,,morz” Marsa byta powszechnie przyjmowana przez uczonych
prawie do kornca XIX wieku. W jej prawdziwos$¢ wierzyli tacy badacze jak Flammarion i Schiaparelli.
Wkrdtce jednak nowe fakty obserwacyjne zmusity astronoméw do zmiany pogladdw.

Okazato sie przede wszystkim, ze powierzchnia ,mérz” Marsa nie jest tak jednorodna, jak
powierzchnia ziemskich oceanéw. Poszczegdlne ,morza” réznig sie znacznie wygladem i barwa. Na
ich powierzchni mozna wyrdzni¢ wiele drobnych szczegétéw: oddzielne pasma, plamy, obszary
ciemniejsze i jasniejsze. Poza tym pewna cze$é powierzchni Marsa stanowi pod wzgledem barwy

i jasnosci ciggte przejscie miedzy ,,morzami” i ,Igdami”. Stwierdzono réwniez, ze ciemne plamy
,morz” nie majg niezmiennego ksztattu i barwy, lecz sg utworami bardzo zmiennymi. Zmiany te
zauwazyt juz Secchi (1863), a Flammarion (1876) i Trouvelot (1884) potwierdzili jego dostrzezenia.
Obserwowane zjawiska trudno byto pogodzi¢ z hipotezg wodnej natury ,mérz” Marsa, prébowano
jednak nadal jg utrzymac. Na przyktad Flammarion wysungat do$é nienaturalne przypuszczenie, ze
morza Marsa sg bardzo ptytkie i zawierajg niewiele wody, totez dtugie susze czy tez obfite opady
powodujg, ze ich ksztatt i barwa znacznie sie zmienia.

Zwrdcono nastepnie uwage na fakt, ze gdyby na powierzchni Marsa rzeczywiscie istniaty morza, to
przy odpowiednim potozeniu Ziemi wzgledem Marsa i Storica, mozna bytoby obserwowac¢ odbicie
Storica w ich tafli wodnej. Schiaparelli wyliczyt nawet, ze obserwowany btysk swiatta bytby tak jasny
jak gwiazda 3-ciej wielkosci. Nikt jednak sposréd wielu astronomoéw obserwujgcych ,,morza” nie
zauwazyt nigdy takiego odblasku. Wobec tych wszystkich faktdw nawet najbardziej uparci zwolennicy
wodnej hipotezy ,,mérz” Marsa ustapili wkrdtce ze swojego stanowiska.

Obecnie wiemy, ze istnienie statych, otwartych zbiornikdw wodnych na powierzchni Marsa jest
niemozliwe. Przeczy temu niska srednia temperatura planety i znikoma zawartos¢ pary wodnej w jej
atmosferze. Jedynie podczas topnienia czapek polarnych, gdy atmosfera jest lokalnie nasycona parg
wodng mozliwe jest chwilowe tworzenie sie niewielkich, szybko wysychajgcych katuz (patrz rozdziat
ViI).

Niedawno W. Fiesenkow (1949) powtarzajgc wyliczenia Schiaparelliego starat sie wykaza¢, ze nie
moga istnie¢ na Marsie nawet mate jeziorka. Obliczyt on, ze odbicie Storica w ich tafli wodnej bytoby
dostrzegalne z Ziemi nawet wowczas, gdyby srednica jeziorek wynosita tylko 300 metréw. Jednakze
Barabaszew (1952) zwrécit uwage, ze odblask taki mozna by obserwowac tylko w przypadku jeziorek



potozonych w rownikowych obszarach Marsa (w pasie miedzy -25° a +25° szerokosci areograficznej).
Jesli natomiast chodzi o obszary potozone blizej bieguna, to niemozliwe jest takie ustawienie Marsa,
Ziemi i Stonca, aby odblask mogt by¢ dostrzezony z Ziemi. W szczegdlnosci wiec, nie mozemy z Ziemi
zauwazy¢ odblasku Stonca w jeziorkach, jakie mogg sie tworzy¢ przy topnieniu czapek polarnych.

Rysunek 76 Subtelna struktura ,,mérz” Marsa wedtug rysunkow Dollfusa (1948)

Zanim przejdziemy do omawiania réznych hipotez wyjasniajacych nature ,,moérz” Marsa, przytoczymy
najciekawsze wyniki ich badan.

29-V

Rysunek 77 Sezonowe zmiany ,morz” Marsa. Obok kazdego rysunku podana jest data roku marsowego

Najwazniejszg cechg ,,mdrz” sg sezonowe zmiany ich barwy i intensywnosci, powtarzajace sie
regularnie w kazdym roku Marsa. Zmiany te byty doktadnie badane przez Lowella, a potem przez
Antoniadiego, Barabaszewa i de Vaucouleursa. ,Morza” Marsa sg, jak juz wspominalismy, bardzo
réznorodne pod wzgledem barwy i intensywnosci, totez zmiany sezonowe przebiegajg w nich na ogot
w rézny sposéb. Udato sie jednak spostrzec w tych zmianach pewne bardzo istotne prawidtowosci.

Gdy na danej potkuli Marsa panuje zima, wiekszos$¢ ,,maorz” jest stabo widoczna i ma wyblakty
szarawy, szarozielonkawy lub szaroniebieskawy kolor. Z nastaniem wiosny, gdy zaczyna topnieé
czapka polarna, ,morza” okolic podbiegunowych stopniowo ciemniejg, przy czym fala pociemnienia



wyraznie przesuwa sie w strone réwnika. Jednoczesnie zielonkawa i niebieskawa barwa ,mérz” staje
sie bardziej intensywna. W srodku lub pod koniec lata, ,morza” znéw zaczynajg jasnie¢, na ich
powierzchni pojawiajg sie brgzowawe i brunatne plamy i wreszcie na jesieni powracajg one do
szarawego wygladu, jaki miaty w zimie. G. de Vaucouleurs, ktdry badat doktadnie zmiany ,mérz”
podczas opozycji 1939 roku, wyliczyt, ze wiosenna fala pociemnienia ,,moérz” przemieszcza sie

w kierunku réwnika z szybkoscig srednio 45 kilometréw dziennie, tak ze osigga rownik po uptywie
okoto dwdch miesiecy, rozprzestrzeniajac sie nastepnie réwniez w pobliskich ,,morzach” drugiej
potkuli Marsa.

Opisany przebieg zmian sugeruje oczywiscie, ze przyczyng ich jest zmiana wilgotnosci zwigzana

z topnieniem czapki polarnej. G. de Vaucouleurs udowodnit, ze poglad ten jest stuszny, bowiem
obserwowana szybkosé zmian ,,mérz” jest zgodna z wyliczong predkoscig przemieszczania sie fali
wilgotnego powietrza z nad topniejgcej czapki polarnej ku rownikowi.

Barabaszew (1947), ktéry przez dtugi czas zajmowat sie badaniem sezonowych zmian ciemnych plam
Marsa, doszedt do wniosku, ze okres czasu, w ktérym ,,morza” majg intensywng zielonkawg lub
niebieskawg barwe, jest najdtuzszy w okolicach rownikowych, najkrétszy zas w obszarach
biegunowych. ,Morza” okolic bieguna (np. Mare Chronium, Sinus Palinuri) przybierajg zielonkawy
kolor tylko na krotki okres czasu w lecie, przez reszte roku natomiast majg barwe bragzowawsa lub
szarozielonawa. ,,Morza” potozone w obszarze zwrotnikowym (np. Mare Cimmerium, Mare
Erythraeum, Mare Sirenum, Mare lonium) sg zielonawe i niebieskawe przez wiekszg czes¢ wiosny

i lata, zas w zimie i jesieni przybierajg kolor szarozielonawy. Wreszcie u ,,mérz” strefy rownikowe;j (np.
Syrtis Maior, Syrtis Minor, Margaritifer Sinus, Mare Serpentis, Mare Tyrrhenum, Sinus Sabaeus)
zmiany sezonowe sg najmniej wyrazne. Mozna to tatwo wyjasnic biorgc pod uwage, ze zmiany
klimatu tych okolic sg niewielkie. ,Morza” tej strefy sg szaroniebieskawe i szarozielonawe przez
wiekszg czesc roku, na wiosne i w poczatkach lata stajg sie wyraznie zielone lub niebieskie, aby

w Srodku lata (okoto przejscia Marsa przez perihelium) przybrac¢ na krétko kolor brgzowawy, po czym
zndéw wracajg do zwyktej barwy szarozielonawe j lub szaroniebieskawej. Oprécz tego wystepujg na
Marsie obszary ,moérz”, ktére nie wykazujg zmian sezonowych, ale pozostajg przez caty rok
jednakowo zielonkawe czy niebieskawe. Do takich ,wiecznie zielonych” obszaréw nalezg miedzy
innymi pewne czesci Syrtis Maior.

Kontrast miedzy lagdami i ,morzami” oraz obserwowana barwa ,,mérz” nie s3 takie same podczas
wszystkich opozycji. Gdy atmosfera Marsa jest czysta i przejrzysta, zielonawy odcient ,mérz” jest
dobrze widoczny, natomiast w okresach jej silnego zapylenia ,morza” sg szarawe i nie réznig sie wiele
od lagdéw. Tak byto na przyktad podczas ostatniej opozycji z r. 1956, gdy na Marsie szalaty potezne
burze piaskowo-pytowe. Kuiper, ktéry wykonywat wéwczas obserwacje za pomocg 208-
centymetrowego reflektora obserwatorium McDonalda, stwierdzit, ze ,morza” miaty barwe zblizong
do Iaddw, byty tylko od nich nieco ciemniejsze. Staby odcien zielonawy mozna byto zaobserwowad
tylko u niektérych z nich (Mare Cimmerium). Natomiast w roku 1948, gdy atmosfera Marsa byta
bardziej przejrzysta, ten sam obserwator opisywat ,,morza” jako wyraznie odcinajgce sie od ladéw
plamy o zywej zielonej barwie.

Wielu sceptycznie nastawionych astronomdw watpito w realnos¢ zmian sezonowych, przypuszczajac,
Ze sg one wynikiem ztudzenia optycznego, jakiego doznaje oko przy obserwacji stabo oswietlonej
tarczy planety. Zwatpienie to zrodzito sie wskutek tego, ze czasem rézni badacze oceniali w rézny
sposob kolor ,mérz”. Wizualne oceny zabarwienia poszczegdlnych czesci powierzchni Marsa s3
rzeczywiscie bardzo trudne i mogg byc¢ obarczone pewnymi btedami. Wiemy jednak z rozdziatu VI, ze
istniejg bardziej obiektywne oceny barwy, polegajgce na wyznaczaniu widmowego rozktadu albeda.
Zobaczmy wiec jakie wyniki przyniosty te badania.



Obserwacje albeda ,mérz” w réznych czesciach widma byty juz przeprowadzane kilkakrotnie.
Najciekawsze wyniki otrzymat Barabaszew (1952), ktéry wyznaczat zdolnos¢ odbijajgcy dla kazdego
,morza” z osobna. Jego rezultaty potwierdzity istnienie sezonowych zmian barwy ,,mérz”, cho¢ zdajg
sie wskazywaé, ze majg one nieco inny charakter niz to zostato ustalone na drodze obserwacji
wizualnych.

Barabaszew stwierdzit, ze wszystkie ,,morza” Marsa sg zasadniczo czerwonawe, poniewaz ich albedo
systematycznie wzrasta w miare przechodzenia od fioletu do czerwieni. Poniewaz jednak ,morza” sg
ciemniejsze i mniej czerwone od lagddw, przez kontrast z nimi wydajg sie zielonawe czy tez
niebieskawe. Kolory ,niebieskawy” czy tez ,zielonawy” trzeba wobec tego traktowac jako wyraz tego,
ze dany obszar jest bardziej niebieski czy bardziej zielony w stosunku do czerwonych pustyn.
Barabaszew stwierdzit poza tym, ze stopien ,,czerwonosci” ,mérz” zalezy wyraznie od pory roku
marsowego. Na jesieni lub w zimie, gdy Storice nawet w potudnie znajduje sie nisko na niebie,
,morza” majg dos¢ duze albedo w czerwieni i nie rdznig sie wiele od Ilgdéw. Natomiast na wiosne

i w lecie, gdy wysokos$¢ Storica w potudnie przekracza 52°, ,,morza” ciemniejg zmniejszajgc albedo
gtdwnie w czerwonej czesci widma, przez co stajg sie bardziej zielone czy tez bardziej niebieskie.

Tabela Xl
Zmiany albeda ,mdrz” Marsa (wg danych Barabaszewa 1952 r.)
»Morze” Wysokos¢ Storica w potudnie h° Dtugosc fali Swiatta
460 520 580 640
mu mu mu mu
Auorae Sinus 51 0,110 0,262
81 0,108 0,200
Margaritifer Sinus 51 0,142 | 0,191 | 0,243
83 0,136 0,188
Mare Cimmerium 37 0,147 | 0,186 | 0,239
71 0,110 0,169
Mare Sirenum 38 0,099 | 0,134 | 0,203 | 0,226
63 0,112 0,159
Mare Tyrrhenum 36 0,123 0,235
76 0,175
Mars Hadriaticum 31 0,108 0,278
61 0,107 0,177
Solis Lacus 48 0,250
77 0,102 0,201
Aonius Sinus 21 0,138 0,399
56 0,107 0,181

Niektére wyniki badan Barabaszewa sg zebrane w tabeli XlI; widaé z niej, ze na wiosne i w lecie
albedo ,,mérz” w czerwieni jest prawie o 30% mniejsze niz podczas zimy. Wielka szkoda jednak, ze
pomiary Barabaszewa byty bardzo niesystematyczne. Oceny albeda ,mdrz” w okresie letnim byty
wykonywane tylko w swietle czerwonym i niebieskim, brak jest natomiast zupetnie ocen w Swietle
zielonym. Dane zebrane w tabeli nie pozwalajg zatem na rozstrzygniecie, czy ,morza” w okresie
letnim rzeczywiscie zieleniejg, czy tez stajg sie tylko mniej czerwone, a ich intensywna zielona barwa
wynika ze zwiekszonego kontrastu.



Albedo ,,mdrz” byto réwniez wyznaczane przez innych astronomoéw (patrz tabela Xll1). Nie badali oni
jednak kazdego obszaru z osobna, jak to robit Barabaszew, lecz oceniali srednig warto$¢ albeda dla
wszystkich ,mdrz” razem. Wobec duzej réznorodnosci ciemnych obszardow, ktérg widaé choéby

z tabeli XII, takie wartosci sSrednie maja tylko czesciowo sens, stanowig jednak powazne uzupetnienie
wynikéw Barabaszewa. Wszystkie dane zebrane w tabeli XIIl odnoszg sie do okresu letniego, kiedy
,morza” byty najbardziej zielonkawe.

Tabela Xl
Srednie albedo ,mérz” Marsa

Autor 380 | 430 | 460 | 520 | 560 | 580 | 630 | 640 | 730
MU | mMu [ mp | mg | mp | mg | mg | mpg | mu
Szaronow (1941) | 0,11 | 0,11 0,16 0,19 0,17
Fiesenkow (1944) 0,09 0,18 0,17 0,16
Sytynska (1948) 0,06 | 0,09 0,16 0,16 0,16

Kowal (1956) 0,10 | 0,15 0,14 0,16

Z tabeli tej wynika, ze ,morza” majg praktycznie jednakowe albedo w catym obszarze widma od
zieleni do podczerwieni, a wiec sg prawie zupetnie szare (zdolno$¢ odbijajaca ciat szarych nie zalezy
od dtugosci fali). Dane te potwierdzajg zatem czesciowo poglad Barabaszewa, ze zielonkawy

i niebieskawy kolor ,mérz” wynika gtdwnie z ich kontrastu z bardzo czerwonymi lgdami.

Na osobne omdéwienie zastugujg dane dotyczace albeda ,,mdrz” w ultrafioletowej i fioletowej czesci
widma. Liczby podawane przez autorow wymienionych w tabeli XlIl sg zupetnie nieprawdopodobne,
wynika z nich bowiem, ze w tej cze$ci widma ,,morza” sg tak samo jasne jak lady. Rezultat ten wynikt
z btednego zrozumienia obserwowanej jasnosci tarczy Marsa.

Pamietamy przeciez z rozdziatu 1V, ze na zdjeciach wykonanych w swietle ultrafioletowym

i fioletowym szczegdty powierzchni Marsa sg zupetnie niewidoczne wskutek przestoniecia przez grubg
,warstwe fioletowg”. Tarcza Marsa jest wtedy prawie jednolicie jasna (nie mowigc o ewentualnych
obtokach). Jesli zatem bedziemy chcieli obliczy¢ zdolnos¢ odbijajgcg powierzchni planety eliminujac

z obserwowanej jasnosci tarczy Swiatto rozproszone w atmosferze, to oczywiste jest, ze dla lgdéw i
,morz” otrzymamy jednakowe wartosci albeda. Wystarczy jednak spojrze¢ na rys. 34, aby przekonac
sie, ze taki wynik nie jest prawdziwy. Wida¢ bowiem, ze na zdjeciach wykonanych w momentach
rozrzedzenia ,warstwy fioletowej”, gdy atmosfera Marsa tatwiej przepuszcza Swiatto krétkofalowe,
,morza” sg jak zwykle ciemniejsze od Iladdéw. Tylko te zdjecia mozna zatem wykorzystywac do
wyznaczenia albeda powierzchni w tej czesci widma. Niestety, nie zostato to dotad wykonane.

Omawiane wyniki badan zdajg sie wiec wskazywac, ze w obszarze od zieleni do podczerwieni albedo
,moérz” bardzo mato zalezy od dtugosci fali. ,,Morza” majg wiec whasciwie szarawy lub z lekka
czerwonawy odcien, a tylko przez kontrast wydajg sie niebieskawe lub zielonawe. Do wszystkich tych
rezultatow trzeba jednak odnosic sie z pewng rezerwa. Z jednej bowiem strony oceny wizualne sg
bardzo niepewne, gdyz zmiany oswietlenia, réznice czutosci oka i jego zmeczenie, nie méwiac juz

o btedach lunety (aberracja chromatyczna), mogg by¢ przyczyng zupetnie fatszywych wrazen
wzrokowych; z drugiej zas strony nie mozna w petni ufa¢ takze wynikom obserwacji fotograficznych
zestawionym w tabelach Xl i Xlll, bowiem na zdjeciach, ktore stuzyty do wyznaczenia albeda ,,mérz”,
Srednica obrazu Marsa wynosita nie wiecej niz 2 mm. A przeciez ,,morza” zajmujg tylko matg czes¢
tarczy planety. Drobne nieregularnosci kliszy czy tez rdznice jej wywofania moga zatem powodowac
btedy, ktdrych nie da sie usung¢ nawet na drodze bardzo subtelnych pomiaréow fotometrycznych.



Twierdzenie, ze obserwowany w lunecie zielonawy czy niebieskawy odcien ,mérz” nie odpowiada ich
rzeczywistej barwie, lecz powstaje wskutek kontrastu z czerwonymi lgdami, wydaje sie zatem zbyt
stanowcze. Nie jest wykluczone, ze niektére obszary ,,mdrz” maja rzeczywista zielong barwe.

W kazdym razie wyniki badan barwy ,,morz” sg zgodne z tym, co méwilismy wyzej na temat ich
ztozonej struktury, ktérag mozna dostrzec w doskonatych warunkach atmosferycznych przy obserwacji
wielkimi lunetami. Rys. 76 i 78 pokazujg wyraznie, ze powierzchnia ,mérz” sktada sie z wielu
oddzielnych pasm, plam, punktdw jasniejszych i ciemniejszych. Wedtug stéw Comasa Soli - ,,morza”
przypominajg gesto cetkowang skére lamparta. Najdrobniejsze plamy, jakie mozna jeszcze dostrzec
przez lunety, majg srednice rzedu kilkunastu kilometrdow, ale nalezy przypuszczac, ze i one sktadajg
sie z jeszcze drobniejszych plamek. Ciemna substancja nie pokrywa wiec catkowicie powierzchni
,morz”.

Rysunek 78 Plamista struktura ,mdrz” Marsa wedtug rysunku Comasa Soli z roku 1909

Mozna zatem przyjgé, ze ,,morza” sg w zasadzie obszarami pustynnymi podobnymi do lgdéw, jednak
czesc¢ ich powierzchni jest pokryta jakim$ ciemnym materiatem. Pozostate miejsca odstonietej pustyni
nadajg catym obszarom ,,marz” lekki, czerwonawy odcien. Fakt, ze przy przechodzeniu od czerwieni
do fioletu albedo ,mdérz” zmniejsza sie wolniej niz albedo ladéw, $wiadczy o tym, ze ciemna
substancja pokrywajgca czesciowo ich powierzchnie odbija wiecej promieni krétkofalowych, a wiec
ma kolor zielonawy czy niebieskawy. W okresach, gdy na Marsie szalejg burze piaskowo-pytowe
,morza” mogg by¢ czesciowo zasypywane przez piasek i ich kontrast z lgdami zmniejsza sie, tak jak to
na przyktad obserwowano podczas opozycji z 1956 r.

Oprdcz zmian sezonowych ,,morza” podlegajg réwniez powolnym zmianom ksztattu, ktére nazywamy
zmianami wiekowymi. Zmiany te tatwo wykry¢ przez poréwnanie rysunkow czy fotografii
wykonywanych w réznych latach. Mozliwe, ze zmianom ksztattu towarzysza réwniez zmiany barwy
,morz”, nie mozna jednak wnioskowac o nich na podstawie niepewnych ocen barwy wykonywanych
przez réznych obserwatorow.

Przyktadem zmian mogg by¢ zmiany obserwowane w okolicy Lacus Solis. Od roku 1830 do 1879
,jezioro” to miato prawie doktadnie kolisty ksztatt (rys. 79 a, b, c, d), co byto miedzy innymi przyczyna
nazwania go przez Schiaparelliego ,Jeziorem Storica”. Pod koniec XIX wieku i w pierwszych latach
wieku XX ,,jezioro” to zaczeto sie wydtuzac przybierajgc ksztatt owalny (rys. 79 e, j), ktory zachowat sie
az do roku 1924 (rys. 79 g). W roku 1926 nastgpita nagta zmiana. ,Jezioro” powiekszyto sie i skrecito
przybierajac ksztatt potksiezyca (rys. 79 h). Po tej zmianie Lacus Solis wrécito powoli do owalnego
ksztattu, jaki miato przed 1926 r. (rys. 79 i). Mozna mie¢ zastrzezenia odnosnie doktadnosci
odtworzenia drobnych szczegdtéw na poszczegdlnych rysunkach, jednak nie mozna kwestionowac
ogoblnego charakteru zmian, tym bardziej, ze zostaty one potwierdzone rowniez przez obserwacje
fotograficzne (rys. 80).



c)

e)

o)

Rysunek 79 Zmiany wiekowe okolic Lacus Solis a) Beer i Mddler (1830), b) Kaiser (1864), c) Flammarion (1877), d)
Schiaparelli (1877), e) Antoniadi (1909), f) Comas Sola (1909), g) Antoniadi (1924), h) Antoniadi (1926), i) Antoniadi (1933)

1911 1926 1939

Rysunek 80 Zmiany wiekowe Lacus Solis wedtug obserwacji fotograficznych

Zmiany wiekowe spostrzezono dotad juz w kilkunastu miejscach powierzchni Marsa. Do ,mérz”
zmieniajacych nieco ksztatt nalezg miedzy innymi: Hydaspis Sinus, Gangis Sinus, Aurea Chersonesus,
Ambrosiae Lacus, Phoenicis Lacus, Phasis. Icaria, Laestrygonum Sinus, Tritonis Sinus, Syrtis Maior,
Noachis, Astaborae Sinus i Cyclops. Ciekawe zmiany obserwowano réwniez w przypadku , kanatéw”
Thoth-Nepenthes, potozonych na pétnocny-wschdd od Syrtis Maior. , Kanaty” te majg zwykle postac



szerokiego, rozmytego i nieco wykrzywionego pasma. W latach 1888,1901 - 1903, 1913 - 1922, 1926 -
1928, 1943 - 1950 pasmo to byto dos¢ intensywne i fatwo dostrzegalne, natomiast w latach 1892,
1905 - 1909, 1924, 1939 - 1941, prawie nie rdznito sie od otaczajgcego ladu.

Warto réwniez wspomniec o ciekawej zmianie, jaka dokonata sie na powierzchni Marsa w ciggu
ostatnich kilkunastu lat. W okolicy niewielkiego ,jeziora” Nodus Alcyonius, potozonego na pétnocny-
wschdd od Syrtis Maior, utworzyta sie wielka plama o powierzchni okoto 1,5 miliona km?. Jeszcze

w roku 1933 Antoniadi obserwujgc te okolice, widziat tylko kilka niewielkich jezior (rys. 81 a). Juz
jednak w 1937 r. obserwatorzy japoniscy dostrzegli tworzenie sie nowego ,jeziora”, a w latach 1939-
1954 obserwowano jego stopniowe rozrastanie sie (rys. 81 b, c). Pétnocng i potudniowg czesé tej
plamy nazwano odpowiednie- Thoana Palus i Nodus Laocoontis. Zmiany tej okolicy Marsa sg réwniez
widoczne na fotografiach wykonanych w obserwatorium Lowella i Lamont-Hussey (rys. 82).

Rysunek 81 Utworzenie sie na Marsie nowego ,,morza” (Nodus Lacoontis i Thoana Palus); a) rysunek Antoniadiego z 1933 r.,
b) Dollfusa z 1948 r., c) Saheki z 1950 r.

1907 1939 1954

Rysunek 82 Utworzenie sie na Marsie nowego ,morza” (Nodus Laocoontis i Thosana Palus) wedtug obserwacji
fotograficznych

O tym, ze wtasnosci ,mérz” réznig sie zasadniczo od wtasnosci Ilgdéw, swiadczg takze wyniki
pomiaréw fotometrycznych i polarymetrycznych. I. Kowal (1954) wyliczyt ze swych obserwacji, ze
,Wspotczynnik gtadkosci” ,,mdrz” wynosi 0,45-0,54; Swiadczy to o tym, ze powierzchnia ,,moérz” jest



bardziej nieréwna od powierzchni pustyn. A. Dollfus (1951) stwierdzit, ze Swiatto ,,mdrz” jest
spolaryzowane inaczej niz Swiatto lgdéw; polaryzacja jego wykazuje przy tym sezonowe zmiany.

J. Opik (1950) zwrdcit uwage na zadziwiajaca trwato$¢ ,mérz”. Obserwujemy wprawdzie wiekowe
zmiany ich brzegdw, ale zasadniczy ksztatt nie ulega zmianie. Jest to o tyle dziwniejsze, ze jak juz
moéwilismy, bardzo czesto obserwuje sie na Marsie burze piaskowo-pytowe. Niesiony wiatrem piasek
musi niewatpliwie pokrywac czes$ciowo powierzchnie ,mérz”. Jesli mimo to ,,morza” nie zostaty
dotad catkowicie zasypane, to jasne jest, ze muszg one miec jaka$ ,,zdolnosé regeneracyjng”. Taka
zdolnos¢ ma na przykfad ziemska roslinnos¢ rosngca na pustyniach.

Zielonkawa barwa ,modrz” i jej sezonowe zmiany byty od dawna przedmiotem réznych domystéw

i hipotez. Juz w roku 1877 E. Liais wysunat przypuszczenie, ze ,morza” sg obszarami porosnietymi
roslinnoscig, ktéra nadaje im specyficzny odcienl. Sezonowe zmiany barwy i intensywnosci ,morz” sg
wobec tego wywotane zamieraniem i odzywaniem roslin. Z nastaniem wiosny, roslinnos¢ marsowa
zaczyna odzywad, przy czym proces ten zaczyna sie w poblizu topniejgcej czapki polarnej, ktdra jest
zrodtem drogocennej w pustynnym klimacie wody. Stopniowo zatem ,,morza” przybierajg zielonkawy
odcien. Jednak juz w srodku lata roslinno$¢ zaczyna zamierac z braku wody i ,morza” przybierajg
kolor zéttawobrunatny, podobny do barwy zeschtych lisci. W zimie wszystkie czynnosci zyciowe
ustajg a rosliny oczekujg na nowy okres wegetacji. Totez ,morza” majg wtedy odcien szarawy. Ta
$Smiata hipoteza zostata przyjeta ze zrozumiatym entuzjazmem. O jej dalszych losach bedziemy mowic
w rozdziale XI.

Inng hipoteze odnosnie natury ,mdrz” wysunat znany szwedzki fizyk S. Arrhenius (1912). Poréwnywat
on ,,morza” do spotykanych wsrdéd pustyn ziemskich kewiréw (lran) czy takirow (Turkiestan). Sg to
obszary pokryte warstwami réznych soli, osadzonych przez sptywajace po pustyni wody wielkich ulew
(patrz rozdziat VI). Sole takie, w zaleznosci od ilo$ci zwigzanej wody, moga przybierac rézne barwy.
Arrhenius twierdzit, ze na wiosne, gdy powietrze Marsa nasyca sie parg wodng z topniejgcej czapki
polarnej, sole namakaja, ciemniejg i mogg przybierac zielonkawy odcien. W lecie natomiast
powierzchnia ,mérz” traci zwigzang wode, wysycha i staje sie szarawa. Wiekowe zmiany ksztattu
,mMorz” mozna byto wyttumaczy¢ czeSciowym zasypywaniem powierzchni soli przez piaski pustynne.

Hipoteza Arrheniusa nigdy nie miata wielu zwolennikéw. Obecnie, gdy doktadniej znamy warunki
panujace na Marsie, nie wydaje sie ona prawdopodobna. Wody na Marsie jest niezwykle mato

i trudno przypuscié, aby starczyto jej do takiego namokniecia mineratéw, aby mogty one
dostrzegalnie zmienic barwe. Proces taki moze zachodzi¢ najwyzej w obszarach polarnych, gdzie
prawdopodobne jest nawet tworzenie sie niewielkich zbiornikdw wodnych.



Rozdziat X
Czyzby wulkany na Marsie?

Jedng z najzabawniejszych historii naiwnosci ludzkiej jest sprawa sygnatéw z Marsa. Podczas opozycji
1890 r. kilku obserwatoréw zauwazyto na nieoswietlonej czesci powierzchni Marsa, w poblizu
terminatora, kilka bardzo jasnych punktow, ktére po kilku dniach znikty (rys. 83). Podobne utwory
widziano kilkakrotnie podczas opozycji 1892, 1894 i 1896 roku. Byty to z pewnoscig wysokie chmury,
oswietlone promieniami Storica; tak tez ttumaczyli ich nature dwczes$ni astronomowie. Innego zdania
byli jednak dziennikarze, ktérych fantazja kazata im widzie¢ w tych punktach sygnaty dawane nam
przez mieszkancéw Marsa.

Rysunek 83 Jasne chmury przy brzegu terminatora Marsa obserwowane przez J. Keelera 6 lipca 1890 r. Chmury te byty
uwazane przez niektdrych za sygnaty wysytane przez mieszkaricow Marsa

Jeszcze wiekszg sensacje wzbudzity obserwacje wykonane w noku 1900. 8 grudnia A. E. Douglass

z obserwatorium Lowella zauwazyt w okolicy Marsa zwanej Mare Icarium bardzo jasng plame, ktéra
znikta po siedemdziesieciu minutach. Plama ta byta duzo jasniejsza od poprzednio obserwowanych,
totez Lowell umiescit w pismach astronomicznych depesze zawiadamiajgcg o ciekawym
spostrzezeniu. Wiadomos¢ o odkryciu Douglassa wywotata zrozumiate zainteresowanie wsrdd
astronomoéw, otworzyto sie tez pole do popisu dla fantastéw. Juz za kilka dni w dzienniku ,,Matin” M.
de Fonvielle w ten sposdb opisywat odkrycie Douglassa:

»--.Na powierzchni Marsa pojawit sie w proste;j linii szereg jasnych Swiatet, ciggnacych sie na
przestrzeni kilkuset kilometréw. Te gigantyczne ognie pality sie bez przerwy przez siedemdziesigt
minut, potem zas nagle znikty. Byt to z pewnoscig sygnat od istot zamieszkujacych powierzchnie
Marsa...”

Owczesne dzienniki i pisma petne sa wypowiedzi i dyskusji na temat obserwowanego zjawiska. Okres
ten byt przeciez okresem niezwyktego zainteresowania kanatami Marsa. Mnozyty sie najrézniejsze
domysty na temat wyglagdu, budowy, inteligencji i trybu zycia Marsjan. Oczywiscie w tej sytuacji
szeroki ogot uznat plame widziang przez Douglassa za znak, za pomocg ktérego mieszkaricy Marsa
chcieli zwrdcié¢ uwage Ziemian.

Astronomowie byli znacznie bardziej powsciagliwi w wycigganiu wnioskdéw. Lowell, entuzjasta idei
zamieszkalnosci Marsa, nie wykluczat mozliwosci ,sygnatu”, jednak dla uspokojenia gorgcych

i bezowocnych sporéw napisat artykut, w ktédrym wyrazat przypuszczenie, ze obserwowane zjawisko
byto jakas niezwyktg chmurg w atmosferze Marsa. Takie tez zdanie przewazato w wiekszosci dyskusji
astronomicznych.



Podobne plamy byty czesto obserwowane podczas nastepnych opozycji Marsa. Przekonano sie, ze sg
to rzeczywiscie wielkie obtoki atmosferyczne. Mimo to nadal w réznych pismach pojawiaty sie

i pojawiaja do dzi$ wyssane z palca wiadomosci o odkryciu nowych sygnatéw z Marsa. Przyktad takich
nieprawdopodobnych informacji mieliSmy niedawno w prasie polskiej. W styczniu 1947 roku ukazata
sie w niej wiadomos¢ pochodzgca rzekomo z Obserwatorium na Mt Wilson. Tamtejsi astronomowie
mieli zauwazy¢ na powierzchni Marsa regularne tréjkatne sygnaty swietlne, pojawiajace sie

w odstepach dziesieciodniowych. Zainteresowanie tg wiadomoscig byto zrozumiate, totez
astronomowie musieli interweniowac¢ wyjasniajac, ze w okresie, w ktéorym miaty sie pojawic
wspomniane sygnaty, Mars byt w ogdle niewidoczny, znajdowat sie bowiem w poblizu koniunkcji ze
Storicem. Tak wiec informacja ta byta tylko ,kaczka dziennikarska”.

Dziwna rzecz, ze wobec tych wszystkich ,,odkry¢”, prawie bez echa przeszto kilka naprawde
tajemniczych zjawisk, jakie dostrzezono na Marsie w ciggu ostatnich kilkunastu lat. Przyczyna tego
lezy moze w tym, ze astronomowie nauczeni przykrym doswiadczeniem podajg swe spostrzezenia

w niezwykle ostrozny i ogledny sposdb. Miarg dziwnosci obserwowanych zjawisk moze by¢ jednak to,
ze prawie wszystkie dotychczas wysuwane hipotezy, ttumaczace ich pochodzenie, wydaja sie
nieprawdopodobne.

Rysunek 85 Jasny rozbtysk na Marsie obserwowany przez T. Saheki w dniu 8 XIl 1951 r. Rysunki przedstawiajg rozbtysk i
kolejne stadia rozwoju powstatego w tym miejscu obiektu

Rysunek 86 Jasny rozbtysk na Marsie obserwowany przez T. Saheki w dniu 1 VIl 1954. Rozbtysk mozna interpretowac jako
upadek na Marsa wielkiego meteorytu. Rysunki przedstawiajg okolice Edom Premontorium w odstepach 2, 1, 1, 2, 2 sekund



4 czerwca 1937 roku obserwowat Marsa astronom japonski Sizuo Mayeda. W pewnej chwili w okolicy
Sithonius Lacus zabtysta nagle niezwykle jasna plama, scyntylujgca jak gwiazda (rys. 84). Byta ona o
wiele jasniejsza od czapki polarnej i biatych obtokdw pojawiajgcych sie na Marsie. Po pieciu minutach
plama przestata by¢ widoczna, prawdopodobnie wskutek obrotu planety dokota osi, bowiem w chwili
obserwacji Sithonius Lacus znajdowato sie w poblizu brzegu tarczy Marsa.

Astronomowie japoniscy obserwowali jeszcze dwa dalsze przypadki jasnych rozbtyskéw na Marsie.

W dniu 8 grudnia 1951 r. Tsuneo Saheki zauwazyt w okolicy Tithonius Lacus swiecacg, ostro
odgraniczong plame. Plama ta pojawita sie nagle i scyntylowata jak gwiazda. Jasnosc¢ jej odpowiadata
blaskowi gwiazd szdstej wielkosci gwiazdowej, byta wiec jasniejsza od czapki polarnej. Po pieciu
minutach plama nagle znikta pozostawiajgc biaty obtok, ktéry po pét godzinie rozptynat sie

w atmosferze Marsa. Ten sam obserwator widziat jeszcze jedng swiecacg plame w dniu 1 lipca 1954 r.
Pojawita sie ona nagle w okolicy Edom Promontorium, byta jednak widoczna tylko pie¢ sekund.
Jasnos¢ tej ostatniej plamy byta mniejsza od poprzednio obserwowanych - wynosita tylko okoto
potowy jasnosci potudniowe] czapki polarnej.

Nastepny, czwarty z kolei rozbtysk byt obserwowany w dniu 25 sierpnia 1956 r. przez astronoma
amerykanskiego R. R. Richardsona. O godzinie 6.20 (czasu uniwersalnego) w okolicy Ausonia pojawit
sie jasny btysk biatego swiatta, ktory byt widoczny przez okoto jedng sekunde. Po zniknieciu btysku
pojawit sie na jego miejscu biaty obtok. Okolica Ausonia znajdowata sie wowczas przy brzegu tarczy
i obtok rzutowat sie nieco na ciemne tto nieba. Richardson ocenit na tej podstawie wysokos¢ obtoku
na 400 km, jednak tej nieprawdopodobnej liczby nie nalezy bra¢ powaznie, gdyz wskutek zjawiska
irradiacji oceny wystepow tarczy sg zwykle przesadzone. Obtok rozptywat sie powoli w atmosferze;
juz po dziesieciu minutach byt wyraznie bledszy, a po p6t godzinie przestat by¢ dostrzegalny.

Jakiez wyttumaczenie mozna znalez¢ dla tych tajemniczych rozbtyskéw? Liczba obserwowanych
przypadkéw wyklucza prawie mozliwos¢ iluzji. Trudno bowiem przypuszczaé, aby wszyscy wymienieni
obserwatorowie padli ofiarg ztudzenia optycznego, pozostaje zatem szukac innych przyczyn
rozbtyskéw. Mogg sie tu nasuwac nastepujace hipotezy:

1) sygnatz Marsa,

2) odblask Storica w tafli wodnej jezior Marsa,

3) odblask Storica od pokrytych lodem zbocz gérskich,

4) wybuch wulkanu,

5) odblask Storica od krysztatkow lodu tworzacych obtoki w atmosferze Marsa,
6) upadek wielkiego meteorytu na powierzchnie Marsa.

Rozwazmy krytycznie powyzsze przypuszczenia. Ze zrozumiatych wzgleddw nie bedziemy sie
zastanawiac nad stusznoscig pierwszej hipotezy. Nie mamy bowiem w tej chwili zadnych dowoddéw na
to, ze na Marsie istniejg istoty inteligentne. Dla amatoréw fantastycznych rozwazan trzeba jednak
podaé, ze odbywajaca sie na Marsie eksplozja bomby atomowej czy wodorowej mogtaby by¢
dostrzezona z Ziemi.

Druga hipoteza musi by¢ natychmiast odrzucona, bowiem wzajemne potozenie w chwili obserwacji
Stonca, jasnych rozbtyskdéw i miejsc obserwacji na Ziemi wyklucza mozliwos¢ odblasku promieni
stonecznych od powierzchni zbiornikéw wodnych. Wiemy ponadto, ze takie zbiorniki moga sie
chwilowo tworzy¢ tylko w okolicach biegunowych.

Nieprawdopodobne wydaje sie takze trzecie przypuszczenie cho¢ z rozdziatu VII wiemy, ze tak
wiasnie ttumaczy sie btyski obserwowane w polarnych lodach. Z jednej bowiem strony nie
spodziewamy sie istnienia wysokich i stromych gér w miejscach, gdzie pojawiaty sie rozbtyski,



z drugiej zas wyliczenia wskazujg, ze odblask od jakiejs wypolerowanej pokrywy lodowej nie moze
by¢ obserwowany z jakiego$ miejsca na Ziemi dtuzej niz kilkadziesigt sekund, nie mozna wiec w ten
sposdb wyjasnic rozbtyskow pieciominutowych. Hipoteza ta nie moze réwniez wyjasni¢ formowania
sie obtokdéw po rozbtyskach.

Bardziej prawdopodobna wydaje sie czwarta hipoteza wysunieta przez samego T. Saheki. Moze ona
wyttumaczy¢ zaréwno same rozbtyski, jak i powstawanie po nich obtokéw. Jednak doktadniejsze
rozwazania wykazujg, ze hipoteza ta jest bardzo niepewna. Przede wszystkim wulkany na Ziemi
wybuchajg znacznie dtuzej i trudno przypusci¢, aby na Marsie sprawa przedstawiata sie inaczej. Po
drugie, okazuje sie, ze jasnos¢ rozbtyskow jest niezwykle duza w pordwnaniu z jasnoscig wybuchéw
ziemskich wulkandéw. WeZmy na przyktad stynne ,jezioro ognia” w kraterze Kilauea (Hawaje). Gdyby
wulkan ten znajdowat sie na Marsie, to jego krater na oswietlonej czesci tarczy nie bytby na pewno
widoczny z Ziemi nawet przez pieciometrowy teleskop, a watpliwe jest, czy mozna by go byto
zobaczy¢ na czesci nieoswietlonej. D. MclLaughlin podaje, ze np. ,fontanna ognia” podczas wybuchu
Wezuwiusza 8 sierpnia 1779 roku bytaby widoczna z Ksiezyca jako plama mniej wiecej pigtej wielkosci
gwiazdowej, z Marsa zas$ jako plamka zaledwie szesnastej wielkosci (w najbardziej dogodnej
opozycji). Blask wybuchow wulkanéw marsowych bytby wiec kilka tysiecy razy wiekszy od jasnosci
wybuchéw wulkandw ziemskich, co znéw wydaje sie nieprawdopodobne.

Rysunek 87 Wielkie szare obtoki obserwowane przez T. Saheki w dniu 15 1 1950 (u gory) i S. Ebisawe w dniu 29 Il 1950 (u
dotu)

T. Saheki sadzi, ze hipoteza wulkaniczna moze réwniez wyttumaczy¢ w zadowalajacy sposdb
pojawianie sie szarych obtokdw w atmosferze Marsa. Takie obtoki widziat po raz pierwszy Antoniadi
w r. 1909. On tez pierwszy przypisywat im pochodzenie wulkaniczne. Szare obfoki byty nastepnie
niejednokrotnie obserwowane przez réznych badaczy, a wiele z nich widzieli w ostatnich latach
obserwatorzy japonscy. Na przyktad 16 kwietnia 1952 r. Ebisawa zauwazyt w okolicy Eridania wielki
obtok, siegajacy na wysokos¢ 100 - 150 km nad powierzchnie Marsa. Obtok ten powstat bardzo
gwattownie bowiem T. Saheki, ktéry obserwowat te okolice na godzine przedtem, nie zauwazyt w niej
ani $ladu chmur. Po dwéch dniach obtok ten rozptynat sie w atmosferze. Warto doda¢, ze podobne



obtoki obserwowano w okolicy Eridania juz wczesniej (styczen 1950, luty, marzec 1952). We
wszystkich przypadkach powstawaty one do$¢ nagle i szybko takze rozpraszaty sie w atmosferze.

Rysunek 88 Przy wybuchach wulkandow wielkie obtoki popiotu sq wyrzucane wysoko w powietrze. (Wybuch wulkanu
Sukaradzima - Japonia)

Pojawianie sie podobnych obtokéw moze by¢ z tatwoscig wyjasnione przez hipoteze wulkaniczna.
Podobne przypadki obserwujemy przeciez i na Ziemi. Podczas stynnego wybuchu Krakatau w roku
1883 szarozoétte obtoki pytu wulkanicznego zostaty wyrzucone na wysokos¢ ponad 40 kilometréow.
Biorac pod uwage mniejszg site cigzenia na Marsie mozna przyjaé, ze popiét wulkaniczny moze by¢
tam wyrzucany znacznie wyzej. Jesli jednak chodzi o wyjasnienie jasnych rozbtyskéw to hipoteza
wulkaniczna moze najwyzej wyjasnic z trudem rozbtysk z roku 1937.

Przypuszczenie, ze rozbtyski powstajg wskutek odbicia $wiatta stonecznego od obtokéw ztozonych

z krysztatkdw lodu zostato wysuniete przez D. McLaughlina. Nie wydaje sie jednak prawdopodobne,
aby w atmosferze Marsa mogty istnie¢ dostatecznie geste obtoki, ktére przy tym nie bytyby
dostrzegalne wizualnie przed rozbtyskami. Trudno jest rowniez przypuscic, aby odbicie swiatta od
rozproszonych krysztatkdw lodu mogto by¢ dostatecznie silne w kierunku Ziemi.

Szdsta hipoteza moze oczywiscie wyjaénié tylko krétkotrwate rozbtyski z r. 1954 i 1956. J. Opik
wskazuje na fakt, ze Mars jest potozony blisko strefy planetoid, a wiec prawdopodobieristwo
zderzenia z ktdras z nich jest 100 razy wieksze niz w przypadku Ziemi. Raz na 100 milionéw lat Mars
moze sie zderzy¢ z planetoidg o srednicy okoto 10 km, raz na 100 tysiecy lat - z planetoidg o srednicy
1 km, a raz na 1000 lat - z planetoidg o srednicy 100 metréw. Przy spadku na Marsa planetoidy 100-
metrowej, wydzielitaby sie energia wieksza od energii wybuchu bomby atomowej i mdgtby powstac
krater rowny kraterowi w Arizonie. Taki upadek mégtby by¢ prawdopodobnie obserwowany z Ziemi.
Trudno jednak przyjac, ze zjawiska te sg tak czeste jak obserwowane rozbtyski.

Widzimy zatem, ze trudno jest znalez¢ zadowalajgce wyttumaczenie pochodzenia tajemniczych
rozbtyskéw. Dwa z nich mozna by moze wyjasnic jako spadek meteorytu na Marsa, ale co do reszty -
wszystkie hipotezy sg jednakowo nieprawdopodobne.

Skoro juz wspominali$my o mozliwosci istnienia na Marsie wulkandw, musimy opisac¢ prace D.
MclLaughlina (1954, 1955), ktéry twierdzi, ze dziatalnos¢ wulkandw jest na tej planecie bardzo
ozywiona. Ciemne ,,morza” sg wedtug niego obszarami pokrytymi popiotem wulkanicznym
wyrzucanym przez wulkany znajdujgce sie na ich brzegach.

Punktem wyjscia rozwazan MclLaughlina byto stwierdzenie, ze wiekszos$¢ ,,morz” Marsa ma
specyficzny ksztatt. Na potkuli potudniowej ciggng sie one od rownika w kierunku potudniowo-



wschodnim, natomiast ich zatoki wysuniete na potkule pétnocng, wykrzywiajg sie i przybierajg
kierunek pétnocno-wschodni.
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Rysunek 89 Schematyczna mapa Marsa wykazujgca zgodnosc kierunkow wiatrow z utozeniem ,morz” i ,,zatok” (wedtug
MecLaughlina)

Wida¢ to wyraznie na schematycznej mapie opracowanej przez MclLaughlina na podstawie mapy
Antoniadiego. Dwie wielkie ,zatoki” Syrtis Maior i Margaritifer Sinus majg w czesci potozonej na
poétnoc od réwnika kierunek pétnocno-wschodni, natomiast po przejsciu rownika wykrzywiaja sie

i biegng w tym samym kierunku, co wiekszos¢ ,,mdérz”: Mare Sirenum, Mare Cimmerium, Mare
Hadriaticum, Mare Tyrrhenum itd. Kierunki ,mérz” i ,,zatok” odpowiadajg wedtug McLaughlina
kierunkom wiatréw okresowych podobnych do naszych monsundéw. Na Ziemi cyrkulacja
atmosferyczna jest bardziej skomplikowana, gtéwnie dzieki obecnosci tancuchéw goérskich i oceanow.
Dlatego tez monsuny rozwijajg sie na wielka skale tylko na obszarze Oceanu Indyjskiego, gdzie na
pdétnoc od réwnika znajduje sie wielki kontynent azjatycki, na potudnie zas rozposciera sie ocean. Na
Marsie nie ma ani wysokich gér, ani oceandw, totez system monsundw ogarnia w jednolity sposéb
catg powierzchnie planety.

Najsilniejsze wiatry wiejg na Marsie wéwczas, gdy znajduje sie on w perihelium swojej orbity. Na
potkuli potudniowej panuje wtedy lato, monsuny wiejg wiec z pétnocy na potudnie przenoszac masy
powietrza do obszardow niskiego cisnienia. Wskutek dziatania sity Coriolisa (sita ta powstaje przy
obrocie ciata dokota osi) wiatry na potkuli pétnocnej sg odchylane w kierunku zachodnim, natomiast
po przejsciu rownika kierunek ich zmienia sie na wschodni, tak, jak to jest przedstawione strzatkami
na rys. 89. Wida¢, ze kierunki wiatréw zgadzajg sie bardzo dobrze z kierunkami ,mérz”, mozna wiec
przypuscié, ze sg one pokryte przyniesionymi przez wiatr osadami.

McLaughlin przyjmuje, ze na ostrych pétnocnych krancach ,mérz” i ,zatok” znajdujg sie czynne
wulkany wyrzucajgce wielkie ilosci popiotu i pytu. Silne wiatry wiejgce podczas lata pétkuli
potudniowej unoszg ten popidt i zasypujg nim okolice potozone bardziej na potudnie. Ksztatty
obszaréw pokrytych osadami bedg oczywiscie zgodne z kierunkami wiatréw, tak, jak to sie obserwuje
w przypadku ,,mérz” i ,zatok”. Wzdtuz réwnika Marsa ciggna¢ sie ma zatem pas wulkanow, ktérych
popidt pokrywa prawie catg pétkule potudniowsq. Zasypaniu przez popiot opierajg sie jedynie miejsca
nieco wzniesione - czerwone lady.

Lato na potkuli pétnocnej jest znacznie chtodniejsze niz lato poétkuli potudniowej, totez wiejgce wtedy
wiatry sg odpowiednio stabsze. Nie majg one dos¢ sity, aby unies¢ duze ilosci popiotu i osadzi¢ go na



potkuli potnocnej. Dlatego tez na tej potkuli brak jest tak charakterystycznych ,,marz”, jakie wystepuja
na potkuli potudniowej. Z koricow ,,zatok” wychodzg tylko stabe pasma - kanaty. Pétnocno-wschodni
kierunek tych kanatéw dobrze zgadza sie z kierunkiem monsundw tej pétkuli. McLaughlin zaktada, ze
kazde ,jezioro” jest miejscem, w ktérym wystepujg wulkany. Stabe wiatry pétkuli pétnocnej, na ktérej
jest najwiecej ,jezior”, roznoszg tylko cze$¢ popiotu wyrzucanego przez te wulkany; w ten sposdb
tworzg sie delikatne pasma kanatdéw, rozchodzacych sie z ,jezior”.

Aby wyjasni¢ ztozong strukture kanatéw McLaughlin przyjmuje, ze tuz po wybuchu wulkanu popiét
jest uktadany przez wiatr w jednolite pasma, potem Jednak pewne ich czesci zostajg zasypane przez
piaski pustynne, wskutek czego widzimy kanat jako zbiorowisko drobnych plamek.

McLaughlin twierdzi, ze jego hipoteza moze rdwniez wyjasni¢ zmiany wiekowe ksztattu ,mérz”. Gdy
jakis wulkan przerywa swojg dziatalnos¢, okolice jego, ktdre dotychczas byty zasilane przez sSwiezy
popiodt, zostajg zasypane przez piasek pustyni, wskutek czego dany obszar ,morza” znika. Jesli jednak
nastgpi nowy wybuch, wiatry roznoszg wyrzucony popiot i ,morze” sie odnawia. W ten sposéb mozna
na przyktad wyjasni¢ utworzenie sie lejkowatego skrzywienia Lacus Solis w roku 1926 (rys. 79 h).

Trudniej wyglada sprawa, jesli chodzi o zmiany sezonowe. Pociemnienie wiosenne moze by¢ wedtug
McLaughlina spowodowane wchtanianiem wilgoci przez popiét utozony na powierzchni ,,mérz”.
Sezonowe zasypywanie ,moérz” cienkg warstwg piasku mogtoby powodowac obserwowane zmiany
odcieni. Zielonkawa barwa ,mérz” moze by¢ réwniez wywotana wietrzeniem bazaltéw i andezytéw
zawartych w popiotach wulkanicznych pod wptywem wody i dwutlenku wegla; mineraty te moga sie
wtedy zmienia¢ w zielonkawy chloryt. Wszystkie te ttumaczenia sg jednak mato prawdopodobne i jak
przyznaje sam autor, stanowig najstabszg strone hipotezy wulkanicznej.

Hipoteza MclLaughlina opisujgca powierzchnie Marsa jako pustynie petng czynnych wulkanéw
wywotata ozywione dyskusje wsrdd astronoméw. Najbardziej zainteresowani byli nig oczywiscie
zwolennicy hipotezy roslinnosci, ktérzy nie chcieli sie pogodzi¢ z myslg, ze Mars jest planetg martwa.
Wkrotce tez wysunieto pod adresem Mclaughlina powazne zarzuty.

McLaughlin przytaczat na poparcie swej hipotezy wyniki badan Lyota (1929), ktéry stwierdzit, ze
powierzchnia Marsa polaryzuje swiatto podobnie jak powierzchnia pokryta popiotem wulkanicznym.
Obserwacje te odnosity sie jednak przewaznie do czerwonych pustyi. Natomiast ostatnie badania
Dollfusa, ktéry obserwowat oddzielnie ,,morza” i lady, wskazujg, ze polaryzacja ,morz” wykazuje
sezonowe zmiany i jest podobna do polaryzacji wywotywanej przez niektére mikroskopowe glony.

Szkic McLaughlina (rys. 89), z pomocg ktérego uzasadniat on swa hipoteze, jest bardzo uproszczony.
W rzeczywistosci granice ,,moérz” i ladéw sg bardziej powyginane i nieregularne. Poza tym, jak wiemy,
powierzchnia ,moérz” sktada sie z oddzielnych ciemnych plam. Fakty te trudno jest pogodzié

z hipotezg wulkaniczng. Gdyby bowiem ,,morza” byty obszarami pokrytymi nawianym przez wiatry
popiotem, to musiatby on pokrywaé¢ rGwnomiernie ich catg powierzchnie. O niejednolitym pokryciu
,morz” przez ciemng substancje swiadczy chocby ich czerwony odcien, nadawany przez odstoniete
miejsca pustyni.

J. Sadil stusznie zauwazyt, ze hipoteze Mclaughlina mozna odwrdci¢ i rownie dobrze przyjaé, ze
wiasnie jasne pustynie sg pokryte popiotem wulkanicznym. Skad bowiem pewnos¢, ze witasnie te,

a nie inne obszary sg zasypywane osadami przynoszonymi przez wiatr. Stwierdzit on poza tym, ze
niektdre ostre konce zatok, uwazane przez MclLaughlina za wulkany, nie zajmujg statego potozenia na
powierzchni Marsa, lecz wskutek zmian wiekowych znacznie sie zmieniajg i przesuwajg. Hipoteza
wulkaniczna traci wiec swa podpore.



W dyskusji nad hipotezg McLaughlina na Miedzynarodowym Sympozjum Astrofizycznym w Liége
(1956 r.) H. C. Urey zwrdcit uwage na fakt, ze Mars stracit juz znacznie wiekszg czes¢ swego
wewnetrznego ciepta niz Ziemia (ze wzgledu na wiekszy stosunek powierzchni do objetosci), jest wiec
mato prawdopodobne, aby wystepowata tam bardziej ozywiona dziatalno$¢ wulkaniczna.

Inny bardzo powazny zarzut przeciw hipotezie wulkanicznej wysunat Kuiper. Zwrdcit on uwage, ze
przy wybuchach wulkanicznych wydzielajg sie duze ilosci pary wodnej. Jesliby dziatalnosé¢ wulkanéw
na Marsie byta tak ozywiona, jak to przyjmuje McLaughlin, musielibysmy obserwowa¢ w atmosferze
planety duzo wiecej pary wodnej, niz to jest w rzeczywistosci.

Wskutek tych zarzutéw MclLaughlin zmienit ostatnio czeSciowo swe poglady. Przyznaje on, ze by¢
moze tylko czes¢ obserwowanych na Marsie zjawisk jest wywotana dziatalnoscig wulkaniczna.
Mozliwe jest na przyktad, ze w okolicach pokrytych zyznym popiotem krzewi sie roslinnos¢, podobnie
do tego, co obserwujemy na stokach ziemskich wulkanéw. Jest to tym bardziej prawdopodobne, ze
wulkany dostarczajg znacznych ilosci pary wodnej potrzebnej dla rozwoju roslinnosci. Roslinnos¢
mogtaby wiec by¢ czesciowo odpowiedzialna za zmiany sezonowe. McLaughlin zwraca nastepnie
uwage, ze para wodna wyrzucana do atmosfery podczas wybuchéw wulkanéw moze sie
kondensowac na czgstkach popiotu i by¢ wigzana chemicznie w ¢sadach powierzchni. Wskazuje on
takze, ze istniejg pewne obserwacje obtokdw pojawiajacych sie stale w tej samej okolicy Marsa.
Mogg to wiec by¢ obtoki kondensujacej sie pary wyrzucanej podczas wybuchéw. Ten ostatni
argument nie wydaje sie jednak powazny. Obserwacje, o ktérych méwi McLaughlin, odnoszg sie do
obtokéw odlegtych czesto o kilkaset kilometréw. Szukanie wspdlnego Zrddta takich obtokdw jest
podobne do wigzania chmur z nad Warszawy i Krakowa.

Wydaje sie, ze hipoteza wulkaniczna, skadingd bardzo interesujgca, nie moze sama wyjasnié zjawisk
obserwowanych na Marsie. Nie ma zadnych powoddéw, aby przyjmowaé, ze na Marsie nie ma wcale
wulkanow, ale nie mozna réwniez zaktadad, ze istniejg one tam tak licznie, ze wptywajg w decydujgcy
spos6b na wtasciwosci powierzchni planety. Prawda lezy prawdopodobnie posrodku. Zjawiska
zachodzace na Marsie nie s3 moze ztozone w tym stopniu, co ziemskie, ale wydaje sie, ze
sprowadzanie ich do jednego schematu nie przyniesie wynikédw. Duzo stuszniejsza jest chyba
pdzniejsza, mniej kategoryczna wypowiedz MclLaughlina, nie wykluczajaca tego, ze obserwowane na
Marsie zjawiska s wywotane zaréwno dziatalnoscig wulkaniczng, jak i istnieniem roslinnosci.

Skoro juz méwilisSmy o hipotezie wulkanicznej, warto rowniez wspomniec o przypuszczeniu
wysunietym przez G. Kuipera (1957). Twierdzi on, ze ,morza” Marsa sg obszarami pokrytymi zastygty
lawg wulkaniczng. Powierzchnia Marsa przypominataby wiec powierzchnie naszego Ksiezyca. Albedo
lawy jest zblizone do albeda ,mdrz”. Sezonowe zmiany intensywnosci mogg by¢ wywotane
czeSciowym zasypywaniem lawy przez piasek. (,Morza” mogg by¢ rowniez z rzadka porosniete jakas
roslinnoscig). Piasek i pyt nie mogg sie jednak utrzymac przy wietrze na wypolerowanej, gtadkiej
powierzchni lawy, lecz sg zwiewane do réznych szczelin i zagtebien (subtelna struktura ,morz”).
Powierzchnia lawy opiera sie zatem zasypywaniu przez piaski i ma ,,zdolnosc¢ regeneracyjng”, ktorg
obserwujemy u ,mérz”. Proponowane przez Kuipera ttumaczenie zmian sezonowych nie jest jednak
przekonywajace. O hipotezie tej mozna powiedziec tyle co o poprzedniej: nie wydaje sie, aby ten
jeden, jedyny mechanizm madgt wyjasnic¢ wszystkie zjawiska obserwowane na Marsie.



Rozdziat Xl
Czy istnieje zycie na Marsie?

Hipoteza wegetacyjna, ktdra ttumaczy wtasnosci ,,morz” Marsa ich pokrywa roslinng, jest dzis dos¢
rozpowszechniona w Swiecie naukowym. Moze ona w naturalny sposéb wyjasni¢ dwie najwazniejsze
i najbardziej zdumiewajace cechy ,mérz”: ,zdolnosc regeneracyjng”, dzieki ktérej opierajg sie one
zasypaniu przez piaski pustynne, oraz sezonowe zmiany ich barwy i intensywnosci. Niemniej jednak
znajduje ona wielu przeciwnikéw, ktdrzy twierdzg, ze w tak surowych warunkach, jakie panujg na
Marsie, niemozliwe jest istnienie jakichkolwiek organizmoéw zywych.

Trzeba od razu na wstepie podkresli¢, ze rozwazajgc mozliwos¢ istnienia zycia na innych planetach,
mozemy miec na mysli tylko takie jego formy, ktére sg podobne do spotykanych na Ziemi. Sg
wprawdzie ludzie, ktorzy twierdzg, ze zycie moze przybiera¢ najrozmaitsze postacie i wobec tego
prawdopodobne jest jego istnienie na wszystkich ciatach niebieskich, bez wzgledu na warunki, jakie
na nich panujg. Wszystkie te domysty sg jednak na razie tylko spekulacjami, nie popartymi przez
zadne fakty czy zjawiska. Mozna na przyktad wyobrazi¢ sobie, jak to robit jeden ze znanych uczonych,
ze na Stoncu zyjg ogniotrwate karzetki, ale na razie nie ma zadnych sposobdw, aby tego dowiesé.

Z pewnoscig istnieje we Wszechswiecie wiele nieznanych nam dotad zjawisk i proceséw i by¢é moze
uda sie w przysztosci ochrzci¢ niektdre z nich mianem zycia. Na razie jednak znamy tylko zycie
organiczne i tylko o nim mozemy powiedzie¢, ze w takich to i takich warunkach moze lub nie moze
ono istnied.

Warunki konieczne dla istnienia istot zywych, to przede wszystkim: odpowiednia temperatura oraz
obecnos$¢ wody i atmosfery ztozonej z okreslonych sktadnikdéw. Granice temperatury, w ktérych moga
istnie¢ zywe organizmy, sg bardzo rozlegte. Niektdre glony rozwijajg sie w goracych gejzerach przy
+92° C, dla wiekszosci jednak roslin i zwierzat granicg jest +60° C, w tej bowiem temperaturze zaczyna
sie scinac biatko. Dolny kres temperatury nie jest tak doktadnie okreslony, wiemy jednak, ze pewne
organizmy przetrzymujg nawet okoto -70° C (temperatura w niektérych okolicach Syberii). Granice,

w ktérych moga istniec¢ organizmy w stanie anabiozy, tzn. zycia utajonego, s3 jeszcze szersze.
Niektére bakterie i zarodniki roslin nizszych przetrzymujg nawet +140° C, a w doswiadczeniach
Becquerela porosty, glony, zarodniki oraz drobne robaki i pajeczaki wytrzymywaty kilkuletnie
zanurzenie w ciektym powietrzu (-190° C), a nawet w ciektym helu (-271° C). Jesli chodzi o sktadniki
konieczne dla rozwoju istot zywych, to sg to: tlen, potrzebny dla oddychania roslin i zwierzat,
dwutlenek wegla, przyswajany przez rosliny w procesie fotosyntezy, oraz woda i azot. Istniejg takze
pewne organizmy, ktére mogg sie oby¢ bez tlenu (anaeroby).

Rozpatrujac warunki panujace na Marsie pod katem ich przydatnosci dla zycia, mozna dojs¢ do
whniosku, Ze nie jest niemozliwe istnienie na jego powierzchni pewnych organizmdw. Sposrdd
substancji potrzebnych do zycia, znajdujg sie tam na pewno dwutlenek wegla i niewielkie ilosci wody:
istnienie azotu nie mogto byc¢ dotychczas bezposrednio stwierdzone, jest jednak prawie pewne, ze
stanowi on wiekszg czes¢ atmosfery, trudniejsza sprawa jest tylko z tlenem, ktéry moze wystepowac
najwyzej w znikomych ilosciach (<0,1% objetosci atmosfery). Jesli chodzi o temperature, to jej zmiany
w granicach od -70° C do +30° C sg mozliwe do przetrzymania przez niektdre rosliny. Reasumujac:
mozliwe jest istnienie na Marsie pewnych organizméw, odpornych na dtugotrwatg susze, niska
temperature i brak w atmosferze dostatecznej ilosci tlenu.

Do najbardziej odpornych na susze i niskie temperatury roslin ziemskich nalezg porosty (Lichenes).
Wystepujg one prawie we wszystkich miejscach na kuli ziemskiej: pokrywajg nagie szczyty wysokich



gor, zyjag w mroznych obszarach arktycznych, gdzie tworzg tzw. tundry porostowe, mogg zy¢ na
silnym storicu czy tez w ciemnych jaskiniach, mozna je réwniez spotka¢ w klimacie pustynnym,

w obszarach, gdzie deszcze padajg raz na kilka lat. Krotkie okresy wegetacji, kiedy obecnos$é wody
umozliwia porostom wytwarzanie i magazynowanie skrobi, sg przeplatane okresami catkowitej
anabiozy, kiedy porost catkowicie wysycha stajgc sie kruchy i tamliwy. W tym stanie porosty mogg
przetrwac wiele lat nie zmieniajgc koloru i wygladu, aby znéw ozy¢, kiedy zostang zwilzone.
Zanurzano je na 6 lat w ciektym powietrzu, a mimo to po odmrozeniu i zwilzeniu powracaty do zycia.

Te nieprawdopodobng wprost wytrzymatos¢ zawdzieczajg porosty niecodziennej budowie. Nie s3 to
bowiem organizmy jednorodne, lecz sktadajg sie ze wspétzyjgcych ze sobg grzybéw i glondéw. Glony
sg ro$linami samozywnymi, dostarczajq wiec grzybowi wytworzonych zwigzkdw organicznych.

W zamian za to niesamozywny grzyb dostarcza glonom wody i substancji nieorganicznych. Niektdre
porosty nie sg zupetnie zwigzane z podtozem, a zwigzki nieorganiczne pobierajg z pytu osiadajgcego
na ich powierzchni. Czynnosci zyciowe ustajg nie tylko podczas suszy, ale takze przy niskiej
temperaturze. Przy -10° C porosty przestajg oddychac, a przy -35° C przerwany zostaje proces
asymilacji dwutlenku wegla. Rozmnazanie nastepuje poprzez zarodniki oraz poprzez wyrostki (isidia),
urwistki (soredia) i oderwane kawatki plechy.

Rosliny podobne do naszych porostow mogtyby niewatpliwie istnie¢ na Marsie. Nie zabityby ich ani
skoki temperatury, ani tez dtugotrwata susza przerywana tylko na wiosne doptywem wilgotnego
powietrza z nad bieguna. Najwieksze watpliwosci moze wywotywaé odpornosé na brak
znaczniejszych ilosci tlenu. Porosty bowiem, jak prawie wszystkie rosliny, muszg oddychac tlenem,
aby ze spalenia (utlenienia) skrobi wytworzonej przy fotosyntezie uzyskiwac energie niezbedng do
zycia. Wydaje sie jednak, ze i te trudnos¢ mogtyby porosty pokonaé w drodze przystosowywania sie
do ciezkich warunkow [H. Russel (1935), H. Strughold (1954)]. Tlen wytwarzany w procesie
fotosyntezy mégtby by¢ magazynowany wewnatrz porostu i zuzywany do oddychania. Takie
przypuszczenie nie jest bynajmniej nieprawdopodobne. Znamy na Ziemi wiele przyktaddw roslin
zyjacych w srodowisku ubogim w tlen (np. pod wodg), ktdre posiadajg obszerne przestrzenie
miedzykomdrkowe (aerenchyme) stuzgce do magazynowania tlenu i dwutlenku wegla.

Czy hipoteza porostow mogtaby wyttumaczy¢ obserwowane wtasnosci ,,mérz” Marsa? Bez watpienia
tak. Barwy -porostdw sg bardzo réznorodne i odpowiadajg mniej wiecej barwom obserwowanym na
powierzchni,mdrz”. W stanie suchym porosty sg szare, szarozielone, szaroniebieskie, oliwkowe,
26tte, brazowe, czarne, pomaranczowe itd. Pod wptywem wilgoci wiele z nich zmienia barwe

z jasnobrazowej, szarej, szarozielonej czy szaroniebieskiej na zielong, ciemnozielong

i zielonooliwkowa. Zmiany te do ztudzenia przypominajg zmiany barwy ,,mérz”, ktére réwniez, jak
wiemy, zachodzg pod wptywem wilgoci.

Gdyby przyjaé, ze ,morza” sg porosniete roslinami podobnymi do porostéw, to udatoby sie bez trudu
wyjasni¢ podkreslong przez MclLaughlina zgodnos$¢ ksztattu i zmian tych obszaréw z kierunkami
wiatréw na Marsie. Jak juz méwiliSmy, porosty rozmnazajg sie poprzez odtamki plechy czy tez
zarodniki. W obu przypadkach czynnikiem utatwiajgcym rozmnazanie jest wiatr. Na Ziemi spotykamy
przypadki przenoszenia przez wiatr nawet bardzo duzych ilosci porostéw. Tak na przektad na stepach
azjatyckich i Saharze rosnie skorupiasty porost krusznica (Lecanora). Wiatr przenosi czasem cate
chmury tych porostow. Stanowig one pokarm tubylcéw, ktérzy nazywajg je ,chlebem niebieskim”.
Jezeli ,,morza” sg porosniete roslinami podobnymi do porostéw, stabo zwigzanymi z podtozem, to
tatwo wyjasni¢ zmiany ksztattéw tych obszaréw przenoszeniem roslin przez wiatr.

W arktycznych obszarach pétnocnej Azji porosty zajmujg ogromne przestrzenie tworzac tzw. plamiste
tundry porostowe. Obszary takie majg bardzo charakterystyczny wyglad, bowiem porosty rosng na



nich w niewielkich ptatach, oddzielonych od siebie dos¢ duzymi obszarami gotej ziemi. Taka tundra
ogladana z duzej odlegtosci wydaje sie by¢ pokryta ciemnymi plamami. ,Morza” Marsa nie s3, jak
wiadomo, catkowicie pokryte ciemnym materiatem. Mozna by sobie zatem wyobraza¢, ze wygladajg
one podobnie do tundry plamiste]. Trzeba wyraznie podkresli¢, ze nie chodzi tu o wyszukiwanie
prostych analogii. Faktem jest jednak, ze plamiste] struktury ,,mérz” Marsa nie da sie fatwo wyjasnié
na drodze np. hipotezy wulkanicznej, natomiast przyjecie istnienia ptatéw roslinnosci dostarcza dos¢
tatwego wyttumaczenia.

Rysunek 90 ,,Plamista” tundra porostowa

Rozwazania powyzsze mozna by stresci¢ w nastepujacy sposdb:

1) Istnienie na Marsie roslin podobnych do porostow nie jest niemozliwe.

2) Przyjecie, ze ,morza” sg porosniete takimi wtasnie roslinami pozwala na fatwe i naturalne
wyjasnienie wszystkich ich obserwowanych wtasnosci: ,,zdolnosci regeneracyjnej”,
sezonowych zmian barwy, plamistej struktury, zmian wiekowych i zwigzku z systemem
wiatréw.

Opradcz roslin podobnych do porostdw mogg istnie¢ na Marsie rowniez inne nizsze rosliny, tak jak

i one wytrzymate na susze i zmiany temperatury. Moga to by¢ rosliny analogiczne do naszych mchéw,
zyjacych w tundrze, czy tez mikroskopowych lgdowych glonéw. Mozliwe jest takze tam istnienie
bakterii, ktore sg najbardziej wytrzymatymi organizmami, o tym jednak nie mozemy nic powiedzie¢
na podstawie obserwacji. Hipoteze istnienia na Marsie takich odpornych roslin wysuwajg G. Kuiper,
A. Dollfus, P. Becquerel, G. Tichow, a mozliwos¢ istnienia najbardziej prymitywnych organizmow
dopuszcza nawet W. G. Fiesenkow.

Jeszcze w pierwszych latach obecnego stulecia, gdy nie znano doktadnie warunkéw panujacych na
Marsie, sgdzono, ze jego ,morza” mogga byc¢ porosniete jakimis drzewami czy krzewami podobnymi
do ziemskich. Juz w latach dwudziestych, gdy zbadano dokfadniej widmo ,,mérz”, okazato sie, ze taka
hipoteza nie jest zbyt prawdopodobna. Zaleznos¢ albeda od dtugosci fali ma u roslin nasiennych
charakterystyczny przebieg. W fioletowej czesci widma rosliny te odbijajg zaledwie okoto 5%
padajgcego $wiatta. Przy przejsciu do fal dtuzszych zdolnos¢ odbijania zaczyna wzrastaé i w zielonej
czeéci widma, okoto 5500 A, osigga maksimum (stad pochodzi zielony kolor roélin). W czerwone;j
czeéci widma zdolno$¢ odbijania maleje i przy 6600 A obserwujemy gtebokie minimum. Jest to
gtéwne pasmo absorpcyjne chlorofilu zawartego w lisciach roslin. Od 7000 A zaczyna sie gwattowny
wzrost albeda, ktére w podczerwieni jest bardzo wysokie, dochodzac u niektérych roslin do 80%.
Dzieki temu, na zdjeciach wykonanych w promieniach podczerwonych rosliny sg bardzo jasne

i wygladaja, jakby byty pokryte $niegiem (rys. 91).



Rysunek 91 Z lewej strony zdjecie w promieniach widzialnych, z prawej - w podczerwonych. Na zdjeciu w promieniach
podczerwonych tgka i drzewa wyglgdajg, jakby byty pokryte sniegiem

Jesliby zatem ,,morza” Marsa byty podobne do naszych tgk czy laséw, to w ich widmie musiatoby
wystepowac pasmo chlorofilu, powinnismy tez obserwowac ich wysokie albedo w podczerwieni.
Tymczasem, jak wiemy z rozdziatu IX, ,,morza” w podczerwieni sg tak samo ciemne jak w promieniach
zielonych czy czerwonych i nie mozna w nich wykry¢ ani sladu pasma chlorofilu. Wyniki badan albeda
,morz” zdajg sie zatem przeczy¢ hipotezie wegetacyjne;j.

Przekonano sie jednak, ze najbardziej odporne rosliny: porosty i niektdre mchy, rdwniez nie wykazujg
pasma chlorofilu, ani tez wysokiego albeda w podczerwieni (rys. 92). Rozktad widmowy albeda tych
roslin jest podobny do rozktadu albeda ,,mdrz”. Nie jest zatem wykluczona obecnos$¢ tych roslin na
Marsie.

o6

05 -

04
g \/_
0 \

02

01— o™, b /'\\

gap 06 08 10 12 14 16 18 20 22 24

Rysunek 92 Rozktad widmowy zdolnosci odbijania swiatta przez wyzsze rosliny (a) i porosty (b) (wedtug Kuipera)

Czy jednak nie mogg istnie¢ na Marsie wyzsze rosliny? Na to pytanie stara sie da¢ odpowiedz G. A.
Tichow, znakomity radziecki badacz Marsa. Wpadt on na mysl, ze byé moze albedo roslin zalezy od
warunkow zewnetrznych. Roslinno$¢ przystosowana do surowego klimatu moze odbijac swiatto
zupetnie inaczej niz rosliny klimatu cieptego. Aby sprawdzi¢ to przypuszczenie Tichow rozpoczat
systematyczne badania widmowe roslin zyjgcych w klimacie arktycznym i wysokogorskim. Badania te
przyniosty bardzo ciekawe wyniki. Okazato sie, ze rosliny rzeczywiscie zmieniajg albedo w zaleznosci
od warunkow. Tak np. rosliny iglaste, wytrzymate na mrdz, odbijajg promienie podczerwone prawie
trzy razy stabiej niz rosliny lisciaste. U niektorych roslin albedo w podczerwieni jest zimg mniejsze niz
latem. Tak wiec niektdre rosliny nasienne mogg przybiera¢ takie wtasnosci optyczne, jak wytrzymate
mchy i porosty. Tichow ttumaczy ten fakt w nastepujacy sposdb: promienie podczerwone niosg okoto
potowy ciepta stonecznego, totez rosliny zyjagce w surowym klimacie mogg zmniejsza¢ do minimum
zdolnosc¢ odbijania tych promieni i wykorzystywac ich energie do swych proceséw zyciowych.

Inny bardzo ciekawy wniosek wyptywa z badan J. Lecomte’a (1948), ktéry wykazat, ze u wiekszosci
roslin wysoka zdolnos$¢ odbijania promieni podczerwonych nie jest wywotana wtasnosciami



chlorofilu, lecz istnieniem w lisciu duzych przestrzeni miedzykomadrkowych, wypetnionych
powietrzem. Liscie umieszczone w prdzni lub rozrzedzonym powietrzu nie odbijajg promieni
podczerwonych, podobne wtasnos$ci ma roztwér chlorofilu. Zjawisko to jest analogiczne do zjawiska
zwiekszonej zdolnosci odbijania Swiatta przez swiezy $nieg, ktdry posiada miedzy krysztatkami duzo
powietrza. Jesli natomiast taki $nieg sprasujemy, jego albedo znacznie sie zmniejszy. Lecomte
wyprowadza stagd wniosek, ze w rozrzedzonej atmosferze Marsa rosliny powinny mieé¢ duzo mniejsze
albedo w podczerwieni.

Rysunek 93 G. A. Tichow - twdrca astrobotaniki

Tichow ttumaczy rowniez brak w widmie ,,morz” pasma pochtaniania chlorofilu. Dla wiekszosci roslin
ziemskich energia pochtanianych promieni tego pasma wystarcza do przeprowadzenia procesu
fotosyntezy. Na Marsie jednak energii tej jest za mato i rosliny muszg silnie pochtaniaé catg
dtugofalowgq czes¢ widma az do promieni zielonych. Staje sie to wedtug Tichowa przyczyna, ze rosliny
te majg odcien niebieskawy (taki odcierh majg niektére ,,morza”). Przypuszczenie to popart Tichow
dowodami: okazato sie, ze pewne rosliny wysokogdrskie np. ostrotédka (Oxytropis Chinobia) czy
pieciornik $niezny (Potentilla nivea) majg wyraznie niebieskawy odciern. W widmie kartowatej brzozy
(Betula nana), ktora wraz z porostami wystepuje licznie w arktycznej tundrze, pasmo chlorofilu nie
wystepuje nawet w najcieplejsze dni lata. W widmach innych roslin np. swierku tiafnszanskiego
pasmo to wystepuje przy normalnej temperaturze, ale znika z jej obnizeniem sie.

Badania Tichowa wykazaty ogromng zdolnos$¢ przystosowania sie roslin do warunkdw zewnetrznych.
Prace te staty sie podstawg nowej gatezi wiedzy - astrobotaniki, badajgcej zycie roslin w bardzo
réznych warunkach zewnetrznych i rozwazajgcej mozliwosc ich istnienia na innych planetach. W roku
1947 przy Akademii Nauk Kazachskiej SSR utworzona zostata specjalna Sekcja Astrobotaniki.

Tak wiec wydaje sie, ze wyniki dotychczasowych badan nie przecza mozliwosci istnienia na Marsie
oproécz roslin podobnych do mchéw i porostéw, takze odpowiednio przystosowanych roslin
wyzszych.

W mysl zasady ,,audiatur et altera pars” postuchajmy jednak zarzutéw, jakie wysuwa pod adresem
hipotezy wegetacyjnej W. G. Fiesenkow. Zarzuty te brzmig nastepujaco:

1) Sezonowe zmiany , mdrz” mozna wyjasnic¢ z punktu widzenia ich sktadu chemicznego nie
uciekajac sie do hipotezy wegetacyjne;j.

2) Klimat Marsa jest bardzo surowy. Wystepujgce tam cisnienie i temperatura sg takie, jakie
panowatyby na ptaskowyzu wzniesionym na wysokosci okoto 20 km nad powierzchnie Ziemi.
Tymczasem na Ziemi juz na wysokosci 5 km roslinnos¢ ustepuje miejsca wiecznym $niegom.

3) W widmie Marsa nie znaleziono dotad éladéw znaczniejszych ilosci tlenu. Swiadczy to o tym,
ze nie istnieje tam roslinnos¢ zielona.



5)

6)

7)
8)

Badania albeda i temperatury ,moérz” wskazujg, ze pochtaniajg one ciepto tak, jak substancja
martwa, a nie jak zywa roslinnosc.

Z historii zycia na Ziemi wiadomo, ze pierwsze organizmy rozwinety sie w wodzie, a dopiero
pdzniej przystosowaty sie do zycia na ladzie. Na Marsie brak jest mdrz czy oceandw, a wiec
zycie nie mogto powstac.

Pomiary ,wspodtczynnika gtadkosci” ,moérz” wykonane przez N. Sytyriskg (1944) wskazujg, ze
obszary te majg wtasnosci takie, jak czerwone pustynie.

Podobny wniosek mozna wyciggnac¢ z pomiardw polaryzacji Swiatta odbitego od ,,mérz”.
Jesliby ,,morza” Marsa byty porosniete roslinnoscig, to musieliby$Smy obserwowac zmiany
kontrastu miedzy ,,morzami” i lgdami w zaleznosci od kata widzenia. W rzeczywistosci tych
zmian nie obserwujemy.

Fiesenkow twierdzi, ze wymienione fakty przeczg istnieniu na Marsie roslin podobnych do ziemskich.
Mogtyby sie tam znajdowac najwyzej niewielkie ilosci prymitywnych bakterii.

Rysunek 94 Pustynia Kizyt-Kum (Czerwone Piaski) porosnieta kepami odpornej na susze roslinnosci

Omowmy teraz doktadniej poszczegdlne zarzuty i przekonajmy sie, czy rzeczywiscie sg one stuszne.

1)

Fiesenkow twierdzi, ze sezonowe zmiany barwy ,mdrz” mozna wyttumaczy¢ na podstawie
ich sktadu mineralnego. Twierdzenie to nie wydaje sie stuszne. Méwilismy juz poprzednio, ze
przy tak suchym klimacie, jaki panuje na Marsie, wykluczone sg zmiany barwy powstajgce
przy uwodnieniu (hydratacji) zwigzkéw nieorganicznych. Nie znamy réwniez innych przyczyn,
ktore mogtyby spowodowac takie zmiany ($wiatto stoneczne? zmiany temperatury?). Dlatego
tez ttumaczenie zmian sezonowych jest najstabszg strong wszystkich hipotez
nieorganicznych, jak to zresztg stwierdzajg sami ich autorowie. Natomiast hipoteza
wegetacyjna, a w szczegdlnosci przypuszczenie, ze ,morza” sg porosniete roslinnoscia
podobng do naszych porostéw, pozwala w naturalny sposéb wyjasni¢ zaréwno sezonowe
zmiany barwy, jak i inne ich zdumiewajgce cechy (,,zdolnos¢ regeneracyjng”).

Temperatura na Marsie nie spada prawdopodobnie ponizej -70 ° C. Rosliny podobne do
porostéw mogg z tatwoscig przetrzymac takie warunki, jesli te ostatnie przetrzymuja
zanurzenie w cieptym powietrzu. Eksperymenty przeprowadzane na Ziemi (G. Tichow)
wykazujg takze, ze obnizenie cisnienia do wartosci okoto 80 mb nie zabija roslin, lecz
przeciwnie - czasem powoduje ich szybszy rozwdj. Nie mamy wiec prawa twierdzic¢, ze
warunki klimatyczne panujgce na Marsie wykluczajg mozliwos¢ istnienia tam roslin
podobnych do ziemskich.

Faktem jest, ze wiekszos$¢ tlenu naszej atmosfery jest pochodzenia organicznego. Jest on
wydzielany przez rosliny w procesie fotosyntezy. Fiesenkow twierdzi wobec tego, ze brak



4)

5)

6)

znaczniejszych ilosci tlenu w atmosferze Marsa swiadczy o braku roslinnosci na jego
powierzchni. Sprawg mozliwosci przystosowania sie roslin do braku tlenu zajmowalismy sie
juz poprzednio. Nie jest wykluczone, ze rosliny, ktdre zyjg na Marsie, przystosowaty sie do
,wewnetrznego oddychania” tlenem wytwarzanym przy fotosyntezie. Nasze porosty,

w ktérych czynnosci zyciowe przebiegajg w mniejszej skali, wydzielajg do atmosfery mato
tlenu. Brak na Marsie znaczniejszych ilosci tlenu nie moze wykluczac istnienia na jego
powierzchni pewnych roslin podobnych do ziemskich.

Ten zarzut trzeba omowié obszerniej, gdyz swego czasu byt on bardzo gtosny. W roku 1954
Fiesenkow opierajac sie na prawach promieniowania poddat analizie wtasnosci termiczne
obszaréw ,,zywych” i ,,martwych”. Wyszedt on z zatozenia, ze roslinnos¢ zuzywa pewng czes¢
pochtanianego promieniowania na czynnosci zyciowe i wobec tego powinna mie¢
temperature nizszg niz obszar martwy, ktéry wypromieniowuje catg pochtonietg energie.
Mozna przyja¢, ze promieniowanie takiego obszaru jest okreslone wzorem Stefana-
Boltzmanna (rozdziat V). Znajgc wiec albedo powierzchni i ilos¢ padajgcego na nig
promieniowania mozna wyliczy¢ jej temperature (w momencie rownowagi termicznej). Jesli
w podobny sposdb obliczymy temperature obszaréw roslinnych, to otrzymamy wartosé
WYZ2szg niz w rzeczywistosci. Fiesenkow podaje, ze trawy ziemskie majg temperature o 30°
nizszg od piaskéw, mimo ze te ostatnie majg dwukrotnie wieksze albedo. Tymczasem jesli
chodzi o ,morza” Marsa, to majg one temperature wyzszg o 10° od lgdéw, co zgadza sie

z zatozeniem ze sg to obszary ,martwe”, ktdre ze wzgledu na nizsze albedo pochtaniajg
wiecej energii stonecznej. Swiadczy to wedtug Fiesenkowa o braku w tych miejscach pokrywy
roslinnej.

W rozwazaniach swych Fiesenkow popetnit wiele niescistosci i btedéw zaréwno

w rozumowaniu, jak i w przyjetych danych liczbowych. Miedzy innymi poréwnywat on
temperatury obszaréw ziemskich (temperatury rzeczywiste) z temperaturami obszaréw
Marsa, ktére, jak wiemy, sg temperaturami efektywnymi, otrzymanymi z wzoru Stefana-
Boltzmanna. Przyjat on poza tym, ze albedo Ilgdéw Marsa wynosi 0,30, za$ albedo ,mérz”
0,15, co nie odpowiada Scisle prawdzie. Jednak tylko przy takich zatozeniach udato mu sie
dojsé do wniosku, ze ,morza” nie wykazujg ani $ladu ,,zywotnosci”, ktéra objawiataby sie

w ich niskiej temperaturze.

Wszystkie jednak te niedoktadnosci sg niczym wobec faktu, ze wartosci przyjete dla
temperatur ziemskich obszarédw sg réwniez btedne. W r. 1925 W. Coblentz stwierdzit, ze

w polarnej tundrze temperatura pokrywy roslinnej (mchéw czy porostéw) moze o 20° - 30°
przewyzsza¢ temperature odstonietej ziemi. To samo stwierdzit Tichow (1955) jesli chodzi
o Pamir. Rozwazania Fiesenkowa byty zatem oparte na btednych podstawach. ,Zywotnoé¢”
roslin nie objawia sie w przybieraniu nizszej temperatury niz otoczenie. Tak wiec fakt, ze
»morza” Marsa majg wyzszg temperature niz lady nie moze w zadnym przypadku przeczy¢
hipotezie wegetacyjnej (wedtug Coblentza nawet jg potwierdza).

Fakt, ze obecnie nie ma na Marsie zbiornikdw wodnych nie oznacza, ze nie byto ich tam

w przesztosci. Powstanie i ewolucja Marsa byty podobne do dziejéw Ziemi i wedtug
wszelkiego prawdopodobienstwa istniaty tam niegdys duze oceany.

Fiesenkow opiera sie tu na niezbyt doktadnych pomiarach Sytynskiej z 1944 r. Wedtug tych
pomiaréw , wspoétczynnik gtadkosci” ,morz” wynosi 1,08, ladéw zas 1,16. Tymczasem obszary
pokryte roslinnoscig sg znacznie bardziej nieréwne. , Wspdtczynnik gtadkosci” takich
powierzchni jest zawarty w granicach od 0,40 do 0,58 (Sytyriska i Orfowa). Mozliwe jednak,
ze w pomiarach tych oprécz ,mérz” brano takze pod uwage czes$¢ otaczajacej pustyni.
Nowsze bowiem i doktadniejsze pomiary Kowala (1954) wykazujg, ze ,wspotczynnik



gtadkosci” ,mérz” wynosi od 0,45 do 0,543, Warto$¢ ta bardzo dobrze zgadza sie z hipoteza
czesSciowego pokrycia gtadkiej powierzchni pustyni kepkami roslinnosci.

7) Fiesenkow opiera sie tu znéw na starych i mniej doktadnych pomiarach. Doktadniejsze
pomiary Dollfusa z ostatnich lat wykazuja, ze polaryzacja swiatta ,mérz” jest rézna od
polaryzacji Swiatta ladéw i wykazuje sezonowe zmiany. Wedtug Dollfusa jest ona podobna do
polaryzacji Swiatta przez pewne glony.

8) Argument Fiesenkowa opiera sie na nastepujgcym rozumowaniu: Nalezy przypuszcza¢, ze nie
cata powierzchnia ,,mdrz” jest pokryta obiektami uwazanymi za roslinno$¢. Oznaczmy czesé
zajeta przez roslinnos$¢ przez f. Jezeli albedo roslinnosci oznaczymy przez A, to albedo
»morza” An, bedzie sie wyraza¢ wzorem: 4,, = (1 — f)A; + fA, gdzie A oznacza albedo
ladow.

Poniewaz roslinnos$¢ porastajgca ,,morze” wznosi sie na pewng wysokos¢ ponad jego
powierzchnie, to przy patrzeniu pod ostrym katem (tzn. w przypadku, gdy ,morze” bedzie sie
znajdowac przy brzegu tarczy planety) miejsca nieporosniete roslinnoscig bedg niewidoczne i
f pozornie sie zwiekszy. Poniewaz A, < A, albedo ,,morza” w tym przypadku sie zmniejszy.
Zatem przy zblizaniu sie do brzegu tarczy Marsa kontrast miedzy ,,morzami” i lgdami
powinien wzrastac, gdy tymczasem obserwacje tego nie wykazuja.

Po zastanowieniu sie mozna dojs¢ do wniosku, ze stosowanie wynikdw obliczen Fiesenkowa
do powierzchni ,morz” jest btedne. Jego rozwazania sg stuszne tylko w przypadku, gdy
roslinnos¢ jest rozrzucona po ich powierzchni rGwnomiernie, tracg zas moc, gdy tworzy ona
kepki. Poza tym zmiana kontrastu jest dostrzegalna wtedy, gdy rosliny sg dosé wysokie.
Tymczasem porosty, mchy i inne kartfowate rosliny zyjgce w tundrze sg bardzo niskie (u
niektérych porostéw ,,wysoko$¢” nie przekracza 0,1 mm). Jesli na Marsie istniejg takie
rosliny, to oczywiscie perspektywiczna zmiana kontrastu bedzie znikoma.

Tak wiec wydaje sie, ze zaden z zarzutéw wysuwanych przez Fiesenkowa nie moze stanowic
kategorycznego zaprzeczenia mozliwosci istnienia na Marsie roslinnosci.

Ubiegty rok przynidst dalszy postep w badaniu ciemnych obszaréw Marsa. Tichow zdotat wydzieli¢
z widma ,,mérz” przyczynek pochodzacy od ciemnej substancji pokrywajgcej powierzchnie; w ten
sposoéb po raz pierwszy uzyskano informacje o zdolnosci odbijania Swiatfa przez hipotetyczng
roslinno$é marsyjska.

Tichow skorzystat w swych badaniach z wynikéw N. A. Kozyrewa, ktory podczas opozycji 1954 r.
fotografowat widmo Marsa za pomoca wielkiego spektrografu obserwatorium na Krymie. Duza
czutos¢ przyrzadu pozwalata na obserwacje widma poszczegdlnych niewielkich wycinkéw tarczy
planety, totez Kozyrew madgt zbadaé bardzo doktadnie widmowy rozktad albeda Wielkiej Syrty oraz
pustyni otaczajgcej to ,morze”.

Rozumowanie Tichowa byto proste: Wielka Syrta jest pokryta roslinnoscia tylko czesciowo, wobec
tego jej albedo jest wynikiem natozenia sie albeda roslinnosci i albeda odstonietych miejsc pustyni -
tak jak to jest wyrazone przez wzér na str. 285. Skoro z obserwacji znamy A, i A, mozemy z tego
wzoru wyznaczyc A,, jesli tylko bedziemy wiedzie¢, jaka czesé f powierzchni Wielkiej Syrty zajmuje
pokrywa roslinna. Niestety, doktadng wartos¢ f bedg nam mogli podac dopiero pierwsi astronauci.
Tymczasem jednak wychodzac z zatozenia, ze albedo roslinnosci nie moze by¢ ujemne, potrafimy
oceni¢ dolng granice utamka f. Z danych Kozyrewa wynika, ze ciemna substancja pokrywa co najmniej

23 Wstepne opracowanie obserwacji wykonanych w r. 1956 przez obserwatoria ZSRR wykazuje, ze
,wspodtczynnik gtadkosci” ,,morz” wynosi 0,49, a Igdow - doktadnie 1,00.



53% powierzchni Wielkiej Syrty. Podstawiajac te wartosé oraz wyniki Kozyrewa do wzoru na str. 285
Tichow wyznaczyt albedo roslinnosci porastajgcej Wielka Syrte.
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Rysunek 95 Albedo roslinnosci porastajgcej Wielkq Syrte (wedfug Tichowa - 1956 r.)

Z rysunku 95 widaé, ze albedo to zmienia sie dos¢ nieznacznie w catym zbadanym obszarze widma,
jednak okoto 5200 A wystepuje wyraznie maksimum. Wynika stad, ze hipotetyczna roélinno$¢
marsyjska ma kolor szarozielony. Krzywa otrzymana przez Tichowa jest zblizona do krzywych
rozktadu albeda niektdrych porostow.

Prawdziwg rewelacjg byto jednak opublikowanie wynikéw badan przeprowadzonych w roku 1956
przez amerykanskiego astronoma W. M. Sintona, ktéry wskazat zupetnie nowg droge sprawdzenia,
czy na Marsie istnieje roslinnos¢ podobna do ziemskiej. Zwrdcit on mianowicie uwage na fakt, ze
wszystkie ziemskie rosliny bardzo silnie pochtaniajg promieniowanie o dtugosci fali 3,45 p. To silne
pasmo absorpcyjne jest wywotywane obecnoscig w roslinach zwigzkéw wegla i wodoru. Szczegélnie
tatwo wykry¢ je w roslinach stosunkowo suchych (takich jak porosty), w innych bowiem jest ono
,maskowane” przez pasma absorpcyjne wody (3,1 pi 3,6 u). Wobec warunkéw panujacych na Marsie
nalezy sie spodziewad, ze istniejg tam rosliny suche, totez poszukiwanie w widmie ,,mdrz” pasma 3,45
U mozna uwazac za ,experimentum crucis” hipotezy wegetacyjnej.

Podczas ostatniej opozycji Sinton obserwowat widmo Marsa za pomocg 155-centymetrowego
reflektora potaczonego z czutym detektorem promieniowania podczerwonego. Niestety,
promieniowanie Marsa w tej czesci widma jest tak stabe, ze nie mozna byto bada¢ z osobna ,,Iadow” i
,moérz”. W celu wyeliminowania wptywu naszej atmosfery i pozbycia sie btedéw systematycznych
badano w tych samych warunkach podczerwone widmo Storica i Ksiezyca.

Koncowy rezultat przedstawiony jest na rys. 96 a. Rozrzut punktéw pomiarowych jest dosé duzy
i trudno jest na oko wnioskowac o istnieniu pasma 3,45 |; totez Sinton poddat swe wyniki doktadne;j
analizie statystycznej.
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Rysunek 96 a) Rozktad natezenia podczerwonego promieniowania Marsa wedtug pomiardw Sintona z 1956 r.: b) analiza
statystyczna wykazuje, ze rozktad ten (linia 1) mozna przedstawic jako sume trzech czynnikéw: promieniowania odbitego od
powierzchni pustyn (linia 4), promieniowania termicznego Marsa (linia 3) oraz promieniowania odbitego cd powierzchni
porostow (linia 2)



Patrzac na rys. 96 b trzeba pamieta¢, ze obserwowane widmo Marsa powstaje z natozenia sie trzech
czynnikdéw: promieniowania termicznego powierzchni planety, Swiatfa stonecznego odbitego od
powierzchni pustyni oraz swiatta odbitego od hipotetycznej roslinnosci. Analiza przeprowadzona
przez Sintona polegata wtasnie na prébie przedstawienia obserwacji krzywej albeda Marsa jako sumy
krzywych wynikajgcych z wymienionych trzech czynnikéw. Krzywg promieniowania termicznego
mozna tatwo wyznaczy¢ znajgc temperature powierzchni planety (linia 3, rys. 96 b), albedo pustyn
mozna przyjac za state (linia 4); jako trzecig krzywa sktadowg przyjat Sinton wyznaczony
doswiadczalnie rozktad albeda porostow (linia 2), w ktérym widaé wyraznie istnienie pasma 3,45 L.
Analiza statystyczna wykazata, ze trzy wymienione krzywe wchodzg do obserwowanej sumy (linia 1)
w takim stosunku, jak to przedstawiajg wzgledne wysokosci poszczegélnych linii na rys. 96 b.
Najwiekszy wktad pochodzi zatem od krzywej porostéw. Prawdopodobienstwo tego, ze krzywa ta nie
daje zadnego przyczynku do obserwowanego albeda Marsa, jest mniejsze od 1%.

Pomiary Sintona wymagajg sprawdzenia, jednakze osiggniete wyniki sg niezwykle ciekawe i wedtug
stéw autora wskazujg, ze ,,obecnos¢ roslinnosci na Marsie jest wysoce prawdopodobna (,,extremely
likely”)”.

Powyzsze rozwazania mozna by stresci¢ jak nastepuje:

1) W warunkach, jakie panujg na Marsie, mozliwa jest egzystencja odpowiednio odpornych
i przystosowanych roslin [podobnych do porostow, czy tez niektorych arktycznych roslin
wyzszych (Tichow)].

2) Zadne dane obserwacyjne nie przeczg istnieniu na Marsie podobnych roélin. Réwniez
argumenty Fiesenkowa nie mogg stanowi¢ kategorycznego zaprzeczenia tej mozliwosci.

3) Hipoteza wegetacyjna (w szczegdlnosci przypuszczenie, ze na Marsie istniejg rosliny podobne
do porostéw) wyjasnia w tatwy i naturalny sposdb najwazniejsze cechy ,mérz”: ,,zdolnosc
regeneracyjng” i zmiany sezonowe. Inne ttumaczenie tych cech (hipoteza mineralna czy
wulkaniczna) sg mniej przekonywajace i nie wydajg sie stuszne.

4) Ksztatt rozktadu podczerwonego albeda Marsa dos¢ wyraznie wskazuje na istnienie na jego
powierzchni suchych, prymitywnych roslin, zblizonych do naszych porostéw.

5) Hipoteza wegetacyjna moze rowniez tatwo wyjasni¢ inne cechy ,,morz” ich ztozong, plamistg
strukture, wiekowe zmiany linii brzegowej, zgodnos¢ kierunkéw z systemem wiatrow,
wartosc¢ ,, wspotczynnika gtadkosci”, stopien polaryzacji Swiatta itd.

W sumie wiec hipoteza wegetacyjna najtatwiej i najbardziej naturalnie ttumaczy nam zjawiska
obserwowane na powierzchni Marsa. Nie mozna jednak powiedzie¢, ze roslinnosé Marsa na pewno
istnieje. Jej obecnos¢ jest tylko bardzo prawdopodobna.

Nie nalezy takze sgdzi¢, ze spodziewamy sie istnienia na Marsie porostéw, mchow czy innych roslin,
takich jakie wystepujg na Ziemi; mozemy tylko sgdzi¢, ze sg to rosliny do nich zblizone. Najlepiej jest
przytoczy¢ tu stowa Kuipera (1952): ,,...Na podstawie zebranych dotad danych mozna przyja¢ bez
zastrzezen hipoteze o istnieniu roslin na Marsie; hipoteza ta dopuszcza jednak dwie niezalezne,
rownolegte linie rozwojowe, jedng na Marsie, drugg na Ziemi. Pordwnanie z porostami ma tylko
wartosé heurystyczng. Bytoby bowiem zdumiewajace, gdyby na Ziemi i na Marsie rozwinety sie
identyczne gatunki...”

Czy mozna moéwic o istnieniu na Marsie wyzszych organizmdw, na przyktad jakichs ,,zwierzat”?
Zasadniczo tak. Tichow podaje, ze na przyktad owady znoszg temperatury od -80° do +50° C

i ci$nienie od 0,1 do 550 atmosfer. Podobne stwory mogtyby wiec istnie¢ na Marsie. Zadne jednak
dane obserwacyjne nie mogg nam dac zarowno negatywnej jak i pozytywnej odpowiedzi na to
pytanie.



Pus¢my teraz na chwile wodze fantazji i sprébujmy sobie wyobrazi¢ wyglad powierzchni Marsa.
»Morza” sg obszarami pustynnymi, pokrytymi ptatami dziwnej roslinnosci wytrzymatej na susze,
zmiany temperatury i przystosowanej do ,,wewnetrznego oddychania”. Przez wiekszg czes¢ roku
rosliny te znajdujg sie w stanie anabiozy, a ozywajg tylko na krétki okres, gdy z nad topniejgcej czapki
polarnej naptywa nasycone wilgocig powietrze. Niektdre z tych roslin pod wptywem wilgoci ciemniejg
i zmieniajg barwe, inne za$ pozostajg niezmienione przez caty rok. Oprdcz ,,mérz” kepki roslinnosci
porastajg tu i dwdzie réwniez i pustynie (czy tak jak na rys. 47?), tam jednak warunki ich egzystencji
sg znacznie ciezsze. Tylko w okolicach jakichs$ zagtebien czy rozpadlin, gdzie tatwiej o wode
podskorng, kepki sg roztozone znacznie gesciej (,kanaty” i ,jeziora”). Na obszarach ,,mdérz” mozna
spotkad tu i dwdzie przemykajgce sie...

Ale na tym dosé¢, bo przeciez ksigzka nie jest fantastyczng powiescia.



Zakonczenie

Czerwony glob Marsa kryje w sobie jeszcze niemato zagadek. Nie wiemy dotad jaka jest zawartosé
tlenu i pary wodnej w jego atmosferze, snujemy tylko domysty na temat natury warstwy fioletowej,
nie wyjasnione na razie pozostajg tajemnicze jasne rozbtyski, nie znamy wreszcie odpowiedzi na
najwazniejsze pytanie: czy istnieje na Marsie zycie?

Ale wielka ofensywa astronomiczna rozwija sie z niespotykanym dotad natezeniem. Dos¢ chyba
bedzie wspomnie¢, ze podczas ostatniej opozycji, w jednym tylko obserwatorium Lamont-Hussey,
Slipher wykonat ponad 38 000 réznorakich fotografii Marsa. Za rok, dwa - gdy uzyskany materiat
obserwacyjny zostanie doktadnie opracowany, bedziemy chyba mogli skresli¢ pewne pozycje z listy
tajemnic Marsa.

W kazdym razie bliski jest dzien sprawdzenia wszystkich naszych domystéw i hipotez. Za kilkadziesiat
lat rozpocznie sie podbdj przestrzeni miedzyplanetarnej. Celem pierwszych rakiet bedzie
niewatpliwie najblizszy nasz sgsiad - Ksiezyc, ale juz nastepne ruszg na Marsa.

Wedtug plandw ostatniego Kongresu Miedzynarodowe] Federacji Astronautycznej lot na Marsa
zostanie zrealizowany przed 1985 rokiem. Pozostaje wiec tylko uzbroié sie w cierpliwosé.

Dodatek

Mapy powierzchni Marsa wedtug E. M. Antoniadiego (1930)
z alfabetycznym wykazem szczegotow

Ponizszy alfabetyczny wykaz zawiera wszystkie nazwy szczegétéw oznaczonych na zatgczonych
mapach powierzchni Marsa. Obok kazdej nazwy umieszczone sg dwie liczby: pierwsza z nich oznacza
przyblizong dtugosé, druga zas - przyblizong szerokos¢ areograficzng danego szczegétu. Wspédtrzedne
te ufatwiajg odszukanie na mapie poszczegdlnych utwordéw. A oto skréty uzywane na mapie:

D - Depressio (depresja, nizina)
F - Fons (Zrodto)

Fr - Fretum (ciesnina)

| - Insula (wyspa)

L - Lacus (jezioro)

M - Mare (morze)

P - Palus (bagno)

Pr - Promontorium (przylgdek)
R - Regio (obszar, kraina)

S - Sinus (zatoka)












Abalos 70| 70
Acadinus F. 40 | 40
Acampsis 105 | -28
Achaeorum Portus 200 | -55
Acheron 150 | 35
Achillis Pons 30| 37
Acidalius F. 60 | 55
Adamas 245 | 25
Adonis 191 | 65
Aenotria 295 | -5
Aeolis 210 | -10
Aeria 310 | 15
Aesacus 205 | 45
Aetheria 240 | 40
Aethiopis 235 5
Aethiops | 240 5
Aethiops Il 240 | 45
Agathodaemon 70 | -10
Agganippe F. 130 | -15
Alba 115 | 45
Albor 205 | 20
Alcyonius 255 | 45
Alpheus 290 | -40
Amazonis 155 | 20
Ambrosia 90 | -40
Ambrosiae L. 90 | -35
Amenthes 250 | 15
Ammonia F. 170 | 10
Anian 235 | 50
Anseris F. 270 | -30
Antaei F. 205 | -10
Antaeus 205 | -10
Anubis 315 | 10
Aonius Sinus 115 | -45
Aphnitis F. 170 | 33
Apis 320 | 10
Apodis D. 225 | -37
Aquae Apollinares 190 | -5
Aquarii D. 25 | -40
Aquilae F. 135 | -25
Ara 315 | -15
Arabia 320 | 30
Aram 10 5
Araxes 120 | -23
Arcadia 140 | 45
Arcti F. 120 | -18
Arena 295 | 13
Arethusa L. 335 | 60
Argaeus 285 | 68
Argus D. 115 | -50




Argyre | 35|-50
Argyre 60 | -65
Argyroporos 20 | -50
Ariadnes D. 185 | -35
Arietis Pr. 335 | -40
Arimanes 160 | -15
Arion 150 | 75
Arius 5| 62
Arnon 330 | 50
Aroeris 320 | 48
Aromatum Pr. 40| -8
Arsenius L. 165 | 70
Arsia Silva 125 | -8
Arsinoes D. 40 | -20
Artynia F. 140 | 55
Ascania P. 160 | 37
Ascanius 175 | -50
Asclepius 285 | 45
Ascraeus L. 100 | 20
Ascuris L. 90 | 53
Asopus 305 | 13
Aspledon L. 65| 65
Astaborae F. 310 | 30
Astaborae S. 300 | 15
Astaboras 305 | 25
Astapus 275 | 30
Astusapes 300 | 25
Astusapis S. 295 | 20
Atalantes D. 205 | -35
Athyr 265 | 30
Atlantidum S. 185 | -25
Atlantis | 170 | -33
Atlantis Il 175 | -33
Aurea Chersonesus 70 | -15
Aureum Cornu 15 0
Aurorae Fr. 40 | -10
Aurorae Sinus 55| -10
Ausonia 260 | -30
Avernus 195 | -10
Avlonis F. 200 0
Azania 185 | 35
Baetis 65| -5
Baltia 50| 62
Bathys 105 | -35
Bathys Portus 120 | -42
Bandusiae F. 140 | 20
Biblis F. 135 | 10
Borbyses 275 | -28
Borea D. 270 | 88
Boreosyrtis 290 | 55




Boreus Pons 300 | 45
Bosporium Pr. 115 | -60
Bosporos Gemmatus 70 | -45
Botrodi F. 255 | 50
Cadmus 320 | 65
Callirrhoe 0| 57
Callirrhoes F. 355 | 58
Callirrhoes S. 20| 50
Calydon 90 | -15
Cambyses 245 5
Campi Phlegraei 60 | -55
Candor 75| 10
Canis F. 120 | -25
Canopi F. 125 | -33
Cantabras 5| 10
Capri Cornu 55 | -18
Caralis F. 155 | -40
Casius 265 | 45
Castalia F. 185 | 10
Castorius L. 155 | 53
Cebrenia 220 | 45
Cecropia 310 | 65
Cedron 20 | 65
Centauri L. 260 | -45
Cephissus 210 | 68
Ceraunius 95| 35
Cerberi F. 230 0
Cerberi S. 235 | -10
Cerberus | 210 | 10
Cerberus Il 225 5
Cerberus llI 235 | -15
Ceti L. 75| -10
Chalce 15 | -50
Chalcoporos 51| -55
Chaos 220 | 36
Charitum Pr. 45 | -57
Chersonesus 270 | -60
Chimaerae D. 165 | -24
Chironis Fr. 75 | -65
Choaspes 180 | 65
Chrysas 70| -5
Chryse 40 | 10
Chrysokeras 110 | -55
Chrysorrhoas 80| 10
Cimmeria l. 220 | -22
Circaeum Pr. 265 | -20
Claritas 105 | -25
Clarius 100 | 55
Cocytus 140 | 50
Coloe P. 300 | 40




Columbae F. 115 | -10
Copais P. 285 | 60
Coracis Pertus 85 | -45
Coronae F. 280 | -25
Corvi L. 105 | -10
Crateris D. 125 | -60
Crocea 290 | -5
Crucis F. 205 | -5
Cyane F. 125 | 30
Cyclopia 225 | -5
Cyclops 220 0
Cyclopum F. 225 | -7
Cyclopum S. 225 | -12
Cydnus 245 | 65
Cydonia 350 | 50
Cyllenius L. 255 2
Danaidum D. 180 | -60
Daphnes Depr. 5|-10
Dardanus 60 | 40
Delphini Portus 65| -33
Deltoton S. 310 | -5
Depr. Acidalia 30| 45
Depr. Olympiae 355 | -12
Depr. Pontica 90 | -50
Depressio Erythraea 40 | -35
Depressio lonica 295 | -22
Depressio Magna 270 | -80
Depressio Parva 170 | -75
Depressiones Aoniae 120 | -55
Depressiones Hellesponticae | 350 | -65
Deucalionis L. 160 | 80
Deuteronilus 345 | 40
Dia 90 | -60
Diacria 165 | 52
Dianae F. 195 | -10
Dioseuria 315 | 55
Dirce F. 355 | 38
Dium Prom. 335 | -15
Doradus D. 125 | -45
Dori D. 345 | -22
Draconis Pr. 205 | -25
Dryadis P. 155 | -50
Dryas 155 | -53
Echus L. 90 0
Eden 350 | 28
Edom Pr. 350 | -2
Electris 180 | -45
Elysium 215 | 25
Endoris F. 30 | 28
Engedii F. 40 | 28




Enipeus. 240 | 75
Eos 40 | -13
Eosphori L. 105 | -18
Eosphoros 105 | -20
Erebus 180 | 27
Eridania 210 | -45
Erigone 135 | 67
Erinnys 145 | -25
Eumenides 150 5
Eunostos | 225 | 15
Eunostos I 240 | 30
Euphrates 330 | 25
Euphratis L. 335 | 20
Euripus | 275 | -55
Euripus Il 260 | -33
Eurotas 145 | 55
Euryalus 5| 45
Euxinus L. 160 | 45
Famae D. 160 | -57
Fastigium Aryn 0 2
Felis Prom. 60 | -30
Ferentinae Lucus 150 | 30
Fevos 170 | 50
Florae F. 200 | -8
Fortuna 95| 10
Frigoris F. 320 | 82
Fulgoris D. 95 | -30
Fusca D. 145 | -34
Galaxias 220 | 30
Gallinaria Silva 115 | -25
Ganges 70| 10
Gangis S. 60| -8
Gehon | 0 5
Gehon Il 15| 40
Geminus F. 270 | 80
Geryon 80 | -15
Gigantum S. 165 | -22
Gigas 125 | 10
Gordon 155 | -5
Gorgonum S. 150 | -28
Granicus 190 | 50
Grus 230 | -7
Gyndes 215 | 60
Hades | 190 | 30
Hades Il 170 | 65
Hadria 255 | -55
Halex 110 | 25
Hammonis Cornu 325 -5
Hebes L. 85 0
Hecates L. 210 | 38




Helionicus 260 | 55
Hellas 290 | -50
Helles D. 340 | -55
Hellespontus 330 | -45
Helli D. 85 | -28
Hephaesteus 235 | 22
Herculis Columnae 135 | -45
Hereulis Pons 180 | 50
Hesperi S. 220 | -30
Hesperia 235 | -25
Hesperus 220 | -35
Hibes F. 185 | 15
Hiddekel 350 | 25
Hippalus 110 | 65
Hor 275 | 25
Horarum Pr. 35| -40
Hyblaeus 230 | 30
Hydaspes 35| 20
Hydaspis S. 30 5
Hydrae Palus 45 2
Hydraotes 40 5
Hyllus 350 | -45
Hypelaei F. 180 | 30
Hyperboreus L. 60 | 80
Hypernotius Mons 30 | -85
Hyria L. 245 | -15
Hyscus 125 | -35
lamuna 50| 15
lamunae S. 50| -5
lani Fr. 15| -5
lani S. 20| -5
lapeti I. 335 | -8
lapygia viridis 300 | -20
laxartes 30| 65
Icaria 140 | -45
Idaeus F. 50| 35
Idalius 225 | 65
lissus 140 | 67
Incurva l. 310 | -10
Indus 20| 20
lordanis 15| 35
lordanis F. 25| 35
los J. 155 | -30
lovits L. 110 | 15
Iris 100 | 12
Isidis R. 270 | 25
Ismenia 340 | 35
Ismenius L. 330 | 40
Issedon 70 | 50
Ister 60 | 10




lubar 180 | -17
lus L. 90 | -7
luventae Fons 65| -2
Ixion 335 | 55
Kison 335 | 65
Labeatis L. 70 | 40
Labolas 340 3
Laestrygon 195 5
Laestrygonum S. 200 | -20
Ledae Pons 260 | -25
Lemuria 210 | 70
Lethe 250 | 10
Libya 275 0
Libycae P. 260 | 10
Lucis Portus 80 | -20
Lucus Maricae 165 | -2
Lumen 160 | -20
Lunae Lacus 70| 20
Lupi F. 210 | -3
Lux 110 | -5
Lycus 135 | 35
Lyncaeus 240 | 18
Lyrae F. 200 | -15
Maeotis Palus 115 | 62
Malea Pr. 300 | -62
Mare Acidalium 30| 50
Alare Amphitrites 310 | -55
Mare Australe -70
Mare Boreum 60 | 60
Mare Chronium 190 | -58
Mare Cimmerium 205 | -30
Mare Erythraeum 30 | -30
Mare Hadriacum 280 | -35
Mare lonium 310 | -28
Mane Oceanidum 30 | -60
Mare Serpentis 330 | -27
Mare Sirenum 150 | -35
Mare Tyrrhenum 265 | -15
Mareotis L. 95| 35
Margaritifer Sinus 25 0
Medusae F. 160 | -10
Melas L. 80| -7
Memnonia 140 | -20
Meroe I. 290 | 30
Meropes D. 210 | -56
Mesogaea 170 0
Minos 200 | 10
Mnemosynes F. 230 | 58
Moab 340 | 15
Moeris L. 275 | 10




Mons Argenteus 30| -70
Morpheos L. 225 | 35
Nasamon 275 | 35
Nectar 70 | -23
Nectaris F. 65 | -28
Nectaris S. 60 | -25
Neith Regio 270 | 40
Nepenthes 265 | 14
Nepheles D. 250 | -60
Nerei D. 315 | -42
Nereidum Fr. 50 | -45
Nerigos 90 | 62
Neudrus 0|-15
Nia 70 | -15
Nicenus 265 | 25
Nili L. 285 | 25
Nili Portus 295 | 40
Nili S. 290 | 20
Niliacus Laous 30| 30
Nilokeras 50| 30
Nilosyrtis 285 | 35
Nilus 80 | 25
Nix Atlantica 270 | 18
Nix Cydonea 15| 45
Nix Hesperia 250 3
Nix Olympica 125 | 20
Nix Tanaica 50| 50
Noachis 350 | -40
Noctis L. 90 | -10
Nodus Alcyonius 260 | 35
Nodus Gordii 135 0
Noti S. 205 | -63
Notus 215 | -65
Novissima Thyle 330 | -70
Nox 100 | -5
Nymphaeum Pr. 305 8
Octantis D. 15| -38
Ogygis Regio 65 | -48
Olympia 210 | 80
Omphales F. 355 | 68
Oniri F. 265 | 43
Ophir 70| -5
Ophiuchi S. 335 | -27
Orcus 180 | 15
Orestiadum D. 220 | -20
Orion 315 | 55
Orontes 345 | 10
Ortygia 350 | 65
Osiridis. Pr. 285 | 15
Oti L. 120 | -10




Oxia 15| 30
Oxia Palus 20| 15
Oxus | 15| 20
Oxus Il 355 | 33
Pactolus 255 | 30
Palinuri Fr. 155 | -55
Palinuri Sinus 135 | -60
Pambotis L. 220 | 10
Panchaia 215 | 63
Pandorae Fretum 315 | -23
Parnes 260 5
Pavonis L. 105 8
Peneus 275 | -45
Peraea 270 | -35
Permessus 265 | 67
Phaethontis 155 | -45
Pharos I. 325 | -10
Phasis 115 | -35
Phison 320 | 20
Phlegethon 140 | 40
Phlegra 190 | 35
Phoebi D. 95 | -25
Phoenicis L. 110 | -15
Phrixi Regio 75 | -43
Phrygius L. 150 2
Phyndacus 190 | 65
Pierius 310 | 60
Piscis D. 140 | -57
Pityusa I. 320 | -55
Plutus 200 | 34
Palus frigoris 30 | -85
Poros 330 | -8
Portus Bucoleontis 285 | -35
Posidium Pr. 280 | -15
Procyonis D. 235 | -40
Prom. Bonae Spei 200 | 38
Promethei Sinus 260 | -65
Propontis | 175 | 45
Propontis Il 175 | 55
Protei Regio 55 | -25
Protonilus 315 | 42
Psebosas L. 295 | 35
Pyramus 280 | 65
Pyriplegethon 140 | 25
Pyrrhae Regio 35| -20
Python 325 | 65
Rima angusta 40 | -75
Rima Australis 320 | -78
Rima Borealis 210 | 83
Rima brevis 290 | -75




Rima Lenuis 0| 88
Sacra l. 65| 20
Scamander 195 | -45
Scamandrii S. 195 | -40
Scandia 145 | 62
Scheria I. 30 | 40
Scorpii P. 205 8
Scotitae F. 235 | 15
Scylla et Charybdis 325 | -18
Scythes 75| 68
Semiramidis L. 340 | 10
Sextantis D. 51-28
Sigeus Portus 335 | 4
Siloe F. 10| 30
Simoentis 170 | -54
Simois 165 | -45
Sinus Meridiani 0 -5
Sinus Sabaeus 340 | -8
Sirbonis P. 325 | 10
Sirenius | 130 | -15
Sirenius Il 120 | 50
Sirenum D. 165 | -35
Sirenum Pr. 145 | -30
Sirenum S. 135 | -30
Sirii F. 125 | -22
Siris 10| 40
Sisyphi D. 350 | -68
Sitacus 320 | 25
Sithonius L. 235 | 54
Siton 60 | 65
Solis Lacus 90 | -25
Somni D. 300 | -70
Sphingos L. 350 | 20
Strongyle I. 315 | -20
Stygis L. 200 | 30
Stymphalius L. 200 | 55
Styx 205 | 30
Symplegades lae 190 | -30
Syrtis Maior 295 5
Syrtis Minor 260 | -5
Tanais 50| 55
Tantalus 140 | 40
Tartarus 180 5
Tauri F. 80 | -30
Tempe 65| 45
Tharsis 90 5
Thaumasia Foelix 100 | -40
Thermodon 145 | -45
Thoth | 260 | 30
Thoth Il 260 | 50




Thyle | 160 | -65
Thyle Il 230 | -65
Thyles Collis 225 | -70
Thyles Mons 150 | -70
Thymbrae F. 215 | 56
Thymiamata 10| 15
Tiphys Fr. 235 | -58
Titan 175 | -5
Titan Il 175 | 38
Titanum F. 170 | 23
Titanum S. 110 | -17
Tithonius 85 | -15
Tithonius L. 85| -3
Tractus albus 75| 30
Trivii F. 205 | 15
Trivium Charontis 200 | 20
Triton 255 | 10
Tritonis L. 260 | 20
Tritonis S. 240 | -10
Tuderis F. 20| 45
Typhon 320 3
Typhonii S. 305 0
Uchronia 270 | 70
Ultimum Pr. 180 | -75
Ulysses 115 | 10
Ulyxis Fretum 190 | -65
Umbra 290 | 50
Uraniae F. 165 | 10
Uranius 85| 20
Utopia 260 | 53
Vestae D. 80 | -22
Vorticis D. 135 | -32
Vulcani Pelagus 15 | -35
Vultur 235 | 16
Xanthe 50 | 15
Xanthi S. 230 | -50
Xanthus 230 | -50
Xenius 0| 45
Xisuthri R. 340 | -10
Xuthi D. 355 | -22
Yaonis Fr. 310 | -35
Yaonis R. 320 | -35
Zea L. 290 | -50
Zephyria 190 | -10
Zephyri F. 175 | -10
Zephyrus 215 | 20
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