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Abstrakt:

Bakalá°ská práce se zabývá fotometrií m¥sí£ných zatm¥ní. Slune£ní paprsky
dopadající na povrch M¥síce v dob¥ zatm¥ní, prochází zemskou atmosférou.
Ze zji²t¥né hodnoty hustoty stínu nebo sv¥telné k°ivky m·ºeme prozkoumat
vlastnosti zemské atmosféry. Pomocí vícebarevné fotometrie lze ur£it i její
chemické sloºení. V prvních dvou kapitolách najdeme poznatky o M¥síci a o
m¥sí£ním zatm¥ní. V dal²í kapitole jsou rozebrány metody pro výpo£et zá-
kladních údaj· zatm¥ní. Dále jsou popsané základy fotometrie a fotometrická
teorie samotného zatm¥ní M¥síce. Praktická £ást práce obsahuje zpracování
získaných snímk· a porovnání výsledku s fotometrickým modelem zatm¥ní.

Klí£ová slova: fotometrie, zatm¥ní m¥síce, hustota stínu

Abstract:

This bachelor thesis deals with photometry of lunar eclipses. During the
eclipse the incidence of rays of light from the Sun to the Lunar surface, is due
to the Earth's atmosphere. Calculating the shadow density or lightcurve, re-
veals the properties of Earth's atmosphere. We can also determine its chem-
ical compound from multi-color photometry. In the �rst two chapters we can
�nd the basic information about the Moon and the lunar eclipse. The next
chapter explains the methods of calculating basic data of eclipses. Next, de-
scription including photometry and photometric theory of lunar eclipse can
be found. The practical section features image processing and confrontation
results with the photometric model of eclipse.

Keywords: photometry, lunar eclipse, shadow density
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KAPITOLA 1

Úvod

M¥sí£ní zatm¥ní jsou pouhým okem pozorovatelné astronomické jevy, p°i
kterých dochází k zm¥n¥ mnoºství sv¥tla dopadajícího na povrch M¥síce.
V dob¥ zatm¥ní se m¥ní sv¥telný tok odraºených slune£ních paprsk· od
m¥sí£ního povrchu. Tato zm¥na není zp·sobena jenom zaclon¥ním slune£ní-
ho sv¥tla na²i planetou, ale hrají tady roli i vlastnosti atmosféry Zem¥, jevy
jako propustnost nebo refrakce.

Prozkoumáním problematiky m·ºeme získat informace o zm¥n¥ osv¥tlení
m¥sí£ního povrchu v dob¥ zatm¥ní a vlastnostech zemské atmosféry. Pomocí
vícebarevné fotometrie dokáºeme získat i informace o chemickém sloºení at-
mosféry.

Hlavním cílem práce je fotometricky zpracovávat obrazová data získané
v dob¥ zatm¥ní M¥síce, tedy získat sv¥telnou k°ivku pr·b¥hu m¥sí£ního zat-
m¥ní. Dále pak pomocí vícebarevné fotometrie zjistit zm¥nu barevného in-
dexu. Víme, ºe m¥sí£ní kotou£ má v £ase úplného zatm¥ní £ervenou barvu tj.
dochází k absorpci ur£ité £ásti spektra procházejících paprsk· atmosférou.
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KAPITOLA 2

Zatm¥ní M¥síce

2.1 Co je to zatm¥ní?

Na sv¥t¥ existuje mnoho zázra£ných v¥cí. Moºná ty nejhez£í ze v²eho jsou
práv¥ ty, které se nám objevují v p°írod¥. Takové jsou i zatm¥ní M¥síce
a Slunce.

M¥síc je obrovský, velice jasný objekt na nebeské sfé°e, který odráºí sv¥tlo
od Slunce. I Zem¥, jako kaºdé t¥leso má vºdy vlastní stín ve vesmíru, který
ov²em nelze vºdy pozorovat. V £ase zatm¥ní tento stín dopadá na povrch
M¥síce.

Zatm¥ní M¥síce je astronomický jev, který nastává, kdyº souputník Zem¥
prochází jejím stínem. Tento jev je siln¥ spojený se zp·sobem, jakým M¥síc
obíhá okolo Zem¥ a ta okolo na²i nejbliº²í hv¥zdy, Slunce. K tomu, aby
k zatm¥ní M¥síce v·bec do²lo, musí se zmín¥né t°i t¥lesa v okamºiku zatm¥ní
nacházet na jediné p°ímce, nebo být blízko k tomuto uspo°ádaní, a to tak,
aby Zem¥ leºelo mezi Sluncem a M¥sícem. V tom okamºiku se M¥síc nachází
ve fázi takzvaného úpl¬ku. �íkáme, ºe je v opozici se Sluncem, £ili stojí na
opa£né stran¥ na²í planety, neº Slunce.

2.2 Zajímavé historky

Lidé mnoha zemí a kultur rozvíjeli r·zné legendy a mýty o zatm¥ních M¥síce.
Neznámé a d·razné zm¥ny na nebeské sfé°e v historii, jak to uº v¥t²inou bý-
valo, byly povaºované za p°í£inou chorob, p°edpov¥dí katastrof, smrti nebo
pádu vládce. Z toho nebylo výjimkou ani zatm¥ní M¥síce. Zatm¥ní M¥síce
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2. Zatm¥ní M¥síce 2.3. Zatm¥ní M¥síce v historii

zp·sobilo vznik pov¥r a nadp°irozených vysv¥tlení v r·zných kulturách. N¥k-
teré v¥°ili, ºe M¥síc byl pohlcen neviditelným drakem, nebo n¥jakým jiným
démonem.

Ve starov¥kém Egypt¥ se lidé báli zatm¥ní M¥síce. Povaºovali ho za zna-
mení zla. Texty z d°ív¥j²ích období popisují spolknutí M¥síce nebem.

V japon²tin¥ a £ín²tin¥, gesshoku a yueshí resp., se skládá ze slov M¥síc
a jíst. �í¬ané v¥°ili, ºe drak poºírá M¥síc, aby ho odstra²ili, £ínské ná-
mo°nictvo st°ílelo z kanónu na M¥síc. Z£ervenání m¥sí£ního disku v p°ípad¥
n¥kterých zatm¥ní mohlo jenom zvy²ovat jejich strach.

Severozápadní kmen indián· vypráví p°íb¥h o medv¥dovi, který se pro-
chází podél Mlé£né dráhy. Brzy se setká se Sluncem a za£nou se hádat, kdo
má být ten, kdo uvolní cestu druhému. Z hádky vypukne bitka, která je
prezentována, jako zatm¥ní Slunce. Nakonec medv¥d pokra£uje svou cestou,
ale setká se s M¥sícem, se sestrou Slunce. Zase vypukne hádka a bitka. Tehdy
nastává zatm¥ní M¥síce. Po zatm¥ní medv¥d pokra£uje svou cestou podél
Mlé£né dráhy a cyklus se opakuje. [11]

Ov²em hrozivé pohledy na zatm¥ní nejsou jediné. Nap°. na Tahiti jsou
zatm¥ní popsané, jako milostná hra Slunce a M¥síce. Je²t¥ i dodne²ka, Es-
kymáci a lidé Alja²ky, v¥°í, ºe M¥síc a Slunce do£asn¥ opou²t¥jí své místa
a p°ijdou se podívat, jestli je v²echno v po°ádku na Zemi [9]. Jak £as plyne
a získáváme více informací o tom co se d¥je okolo nás, v¥t²ina t¥chto v¥cí se
zachovává, ale uº jenom jako zajímavá tradice.

2.3 Zatm¥ní M¥síce v historii

V roce 1433, mezi 2. £ervna− 17. £ervna (15. zá°í− 30. zá°í podle [10]) neboli
28. Shawwal1 − 14. Dhu al-Qi'dah2 (podle islámského kalendá°e) nastala,
v pr·b¥hu 15 dní, 2 zatm¥ní. Nejprve nastalo zatm¥ní Slunce, p°i£emº p°ib-
liºn¥ 2/3 kotou£e Slunce byly zastín¥né. Po 15 dnech do²lo k zatm¥ní M¥síce.
Tento úkaz je mimo°ádn¥ vzácný, pozorovat zatm¥ní M¥síce hned po zatm¥ní
Slunce v pr·b¥hu 15 dní (podle al-Maqrizi, [8]).

22. kv¥tna 1453 bylo moºné pozorovat £áste£né zatm¥ní M¥síce. M¥síc,
symbol m¥sta Konstantinopol, hlavního m¥sta Byzantské °í²e, ztmavl. N¥k-
te°í lidé si mysleli, ºe je to znamení o dovr²ení proroctví pádu m¥sta. V tom
£ase probíhalo uº skoro dva m¥síce trvající t°etí turecké obléhání m¥sta.

110. m¥síc podle islámského lunárního (m¥sí£ního) kalendá°e.
211. m¥síc podle islámského lunárního (m¥sí£ního) kalendá°e.

9



2.3. Zatm¥ní M¥síce v historii 2. Zatm¥ní M¥síce

23. kv¥tna, druhý den po zatm¥ní, se do m¥sta vrátil £lun, který byl vyslán na
hledání posily. Jeho posádka nesla ²patné zprávy, ºádná pomoc nep°icházela.
29. kv¥tna bylo m¥sto dobyté. [14] Zatm¥ní nebyla jenom p°í£inou vzniku
pov¥stí a báje, ale dokázali i zm¥nit historii.

Kolumbus, na své £tvrté cest¥ do Nového sv¥ta se ocitl v úzkých p°i
prozkoumávání pob°eºí St°ední Ameriky. Kv·li £erv·m, kte°í rozeºírali jeho
lod¥, byl donucen opustit své dv¥ lod¥ ze £ty°, kterými ze �pan¥lska vyrazil
11. kv¥tna 1502, a p°istát na severní £ásti Jamaiky. Poprvé domorodci ra-
dostn¥ uvítali trose£níky, poskytli jim jídlo a st°echu. Po n¥jaké dob¥ £lenové
posádky za£ali být nespokojení s do£asnou situací, vzbou°ili se a za£ali zabí-
jet Jamaj£any, kte°í je p°estali zásobovat. Kolumbus, aby zachránil situaci,
vyuºil své znalosti a pom·cky. Na²t¥stí m¥l p°i sob¥ almanach astronomick-
ých tabulek, které obsahovaly i informace o polohách planet pro období
1475 − 1506. V¥d¥l, ºe se blíºí zatm¥ní M¥síce a t°i dny p°ed zatm¥ním
oznámil v·dcovi domorodých � jeho B·h se na n¥ zlobí, ºe mu p°estali
pomáhat; aby B·h ukázal sv·j hn¥v, za t°i dny jim skryje vycházející M¥síc
z nebe. Podle vypráv¥ní Kolumbova syna, kdyº to vid¥li Jamaj£ani, byli tak
vystra²ení, ºe b¥ºeli odev²ad k lodi a prosili o odpu²t¥ní. [12]
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KAPITOLA 3

Nebeská mechanika zatm¥ní

M¥síce

3.1 Podmínky zatm¥ní

Zatm¥ní M¥síce nastává jenom, kdyº M¥síc je ve fázi úpl¬ku. K tomu dochází
zhruba kaºdý kalendá°ní m¥síc. Perioda zm¥n fáze pohybu M¥síce v·£i Slunci
je tzv. synodický m¥síc, doba jeho trvání je 29,53 dní. Klidn¥ bychom se
mohli ptát, tak pro£ k zatm¥ní nedochází kaºdý m¥síc. Samoz°ejm¥ není to
tak jednoduché.

Zem¥ obíhá okolo na²í hv¥zdy po eliptické dráze v rovin¥, zvaná rovina
ekliptiky1. Z pohledu ze Zem¥ m·ºeme °íct, ºe na této rovin¥, po dráze ek-
liptiky se pohybuje Slunce kolem nás. Ná² souputník, M¥síc má také svou
ob¥ºnou dráhu. Jeho rovina dráhy je v²ak sklon¥ná vzhledem k rovin¥ ek-
liptiky.

M¥síc obíhá okolo nás po eliptické trajektorii. Vzdálenost perigea2 je
363 300 km a apogea3 405 500 km od centra Zem¥. Sklon jeho dráhy vzh-
ledem k ekliptice £iní 5◦09′, pohyb se d¥je v matematicky kladném sm¥ru.
[4]

1�Ekliptika je pr·se£nice, v níº rovina dráhy Zem¥ kolem Slunce protíná nebeskou
sféru. Slovo je odvozeno od latinského eclipsis ...zatm¥ní: vychází to ze skute£nosti, ºe v
nejt¥sn¥j²í blízkosti ekliptiky nastávají zatm¥ní Slunce a M¥síce.�[14]

2Nejbliº²í bod dráhy kosmického t¥lesa k centrálnímu t¥lesu se nazývá periapsida.
V p°ípad¥ Zem¥, jako centrální t¥leso, perigeum.

3Nejvzdálen¥j²í bod od centrálního t¥lesa se nazývá apoapsida, v p°ípad¥ Zem¥,
apogeum.

11



3.2. Zatm¥ní M¥síce v £íslech 3. Nebeská mechanika zatm¥ní M¥síce

Pr·se£nice roviny M¥sí£né dráhy a roviny ekliptiky je tzv. uzlová p°ímka.
Body, které leºí na konci uzlové p°ímky, se nazývají výstupní a sestupní
uzel. Výstupní (zna£í se �) neboli severní uzel se nachází tam, kde M¥síc
p°echází rovinou ekliptiky k její severnímu pólu. Sestupní (�) neboli jiºní
uzel se nachází na opa£né stran¥ uzlové p°ímky, kde M¥síc p°echází k jihu
ekliptiky.

Z toho jak vidíme, M¥síc se nenachází stále ve stejné rovin¥ jako Slunce
a Zem¥, ale podmínkou zatm¥ní je, aby tato t¥lesa leºela na jediné p°ímce. Ke
vzniku zatm¥ní vlastn¥ sta£í i to, kdyº jsou blízko k této kon�guraci (neboli
uspo°ádání). To nastává, kdyº M¥síc je blízko výstupného nebo sestupného
uzlu své dráhy a je v opozici ke Slunci, tj. kdyº Slunce je na opa£né stran¥
na²í planety, neº M¥síc. Tehdy se li²í jejich rektascenze o 12h, neboli 180◦.

3.2 Zatm¥ní M¥síce v £íslech

Te¤ se podívejme na výpo£ty p°esn¥j²ích hodnot, které jsou podmínkou,
aby nastalo zatm¥ní M¥síce. Z úhlových polom¥r· a paralax M¥síce a Slunce
m·ºeme vypo£ítat polom¥r Zemského stínu r (postup výpo£tu a vysv¥tlení
probereme aº v dal²í kapitole). V²echno co te¤ pot°ebujeme, jsou hodnoty
v tabulce 3.1.

Název Hodnota
Úhlový pr·m¥r M¥síce na obloze: 31, 6′

Paralaxa M¥síce: 54′ − 61, 4′

Úhlový pr·m¥r Slunce na obloze: 31, 45′ − 32, 53′

Paralaxa Slunce: 8, 794′′

Tabulka 3.1: Úhlové rozm¥ry Slunce a M¥síce. [13][14]

Polom¥r stínu Zem¥ dostaneme podle vztahu (3.1).

r = π� + π$ − ρ�. (3.1)

r = 61, 4′ + 9′′ − 15, 725′ = 45, 825′.

K alespo¬ £áste£nému polostínovému zatm¥ní M¥síce dojde, jsou-li st°e-
dy zemského stínu a M¥síce blíºe neº: 45, 82′ + 15, 8′ = 61, 625′ (na obr. 3.1
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3. Nebeská mechanika zatm¥ní M¥síce 3.2. Zatm¥ní M¥síce v £íslech

jako R). To znamená, ºe pot°ebujeme, aby se kotou£ M¥síce a zemského
stínu protínaly, neboli aby na M¥síc dopadal zemský stín.

Jakuºto uº víme, chceme, aby se M¥síc nacházel v blízkosti uzlových
bod·. Obrázek 3.1 nám to velice dob°e znázor¬uje, ºe i kdyº se M¥síc ne-
nachází v �lunárních uzlech�, jenom v jejich blízkosti, zemský stín je dostate£-
n¥ velký na to aby pokryl £ást m¥sí£ního povrchu.

Obrázek 3.1: M¥síc a stín Zem¥ v blízkosti výstupného uzlu.

Pak z toho vyuºitím poznatk· o sférickém trojúhelníku, m·ºeme ur£it
maximální vzdálenost M¥síce a uzlových bod·. Podle obrázku máme pravo-
úhlý sférický trojúhelník, jehoº jeden neznámý prvek lze vypo£ítat ze dvou
daných prvk· podle tzv. Neperova pravidla. Kde i = 5◦9′ je sklon roviny
dráhy M¥síce k rovin¥ ekliptiky a ∆l je maximální vzdálenost, co hledáme.
Pak platí vztah (3.2).

sinR = sin ∆l sin i. (3.2)

Po dosazení dostáváme výslednou hodnotu pro maximální vzdálenost
M¥síce od �lunárních uzl·�, ∆l = 11, 5189◦. Kdyº jejich vzdálenost je men²í
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3.2. Zatm¥ní M¥síce v £íslech 3. Nebeská mechanika zatm¥ní M¥síce

neº hodnota 11, 5189◦, m·ºe nastat, i kdyº krátkodobé, £áste£né zatm¥ní
M¥síce.

Zemský stín se po ekliptice pohybuje rychlostí p°ibliºn¥ jeden stupe¬ za
den. Na obrázku 3.1 2s je dráha, kterou Zemský stín musí urazit, neº se
M¥síc dostane z bodu A do bodu B, aby mohlo nastat zatm¥ní p°ibliºn¥
b¥hem jednoho m¥síce. Vzdálenost s, vypo£ítáme uºitím dal²ího vztahu pro
sférický pravoúhlý trojúhelník.

cos ∆l = cosR cos s, (3.3)

s = 11, 4736◦.

Zemský stín aby urazil vzdálenost 2s pot°ebuje 2s.(60/59, 137) = 23, 282d,
coº je mén¥ neº synodická perioda M¥síce. Tuto situaci m·ºeme vid¥t na
obrázku 3.2.

Obrázek 3.2: Zm¥na polohy Zem¥ a M¥síce v pr·b¥hu ∼23 dní.

Jak vidíme, M¥síc musí jednou obejít na²i planetu plus projít vzdálenost
n¥co navíc. Z toho vyplývá, ºe M¥síc nedokáºe dostihnout stín Zem¥.
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3. Nebeská mechanika zatm¥ní M¥síce 3.3. Dráha M¥síce a její zm¥ny

�Záv¥r, pokud v ur£itém m¥síci do²lo k zatm¥ní, nenastalo zatm¥ní M¥síce
v p°edcházejícím a následujícím.� [4]
B¥hem roku nastává ºádné aº dv¥ zatm¥ní M¥síce, která jsou vzdálená p°ib-
liºn¥ o p·l roku � t°eba i t°i, kdyby to 1. nastalo v období krátce po 1. ledna.
[4]

Tady ov²em jde o úplném, nebo £áste£ném zatm¥ní, kdyº M¥síc vstupuje
do úplného stínu Zem¥. V p°ípad¥ polostínu platí vztah

r′ = π� + π$ + ρ�. (3.4)

Pak pro polostínové zatm¥ní dostáváme hodnoty: r′ = 77, 815′ (polom¥r
polostínu), R′ = 93, 615 (vzdálenost st°edu kotou£e M¥síce a polostínu),
∆l′ = 17, 6578◦ (maximální vzdálenost M¥síce od uzlových bod·) a s′ =
17, 5909◦ (dráha polostínu po ekliptice).

Z toho vychází, ºe pro polostín, dostat se z bodu A′ do bodu B′ podle
obrázku 3.2, trvá 35,6952 dní. To nám °íká, ºe polostín Zem¥ se nachází
v okolí �lunárních uzl·� 35,7 dní, coº je v¥t²í neº synodická perioda M¥síce.
V tom £ase, co polostín stráví v okolí obou uzlových bodu, M¥síc se aspo¬
jednou v nich vyskytne.

To znamená, ºe za rok minimáln¥ nastává dv¥, maximáln¥ aº p¥t zatm¥ní
M¥síce, ale jen kdyº bereme do úvahy i polostínové.

3.3 Dráha M¥síce a její zm¥ny

Gravita£n¥ neporu²ena trajektorie M¥síce okolo Zem¥ je elipsa s excentrici-
tou (neboli výst°edností) e = 0, 055 a hlavní poloosou a = 384400 km. Sklon
dráhy k ekliptice, jak uº to bylo zmín¥no je 5◦09′. Perioda ob¥hu v·£i Slunci
je 29,53 dní � synodický m¥síc, a v·£i hv¥zdám je 27,32 dní � siderický m¥síc.

Ve skute£ném pohybu M¥síce v²ak nastávají zm¥ny, poruchy zp·sobené
vlivem jiných planet, jejich gravita£ním p·sobením. Tyto zm¥ny m·ºeme
rozd¥lit na krátko-periodické a tzv. sekulární neboli dlouho-periodické. Mezi
krátko-periodické zm¥ny pat°í sklán¥ní rota£ní osy. D·sledkem toho je, ºe
sklon dráhy M¥síce vzhledem ekliptiky se m¥ní v rozmezích 4◦58′ aº 5◦20′

s periodou p·l roku.
Sekulární pohyby postihují i délku výstupného uzlu a délku perigea.

Délka výstupného uzlu a perigea jsou velikosti uhl·, m¥°ené od sm¥ru jarního
bodu (bod na nebeské sfé°e, leºící na uzlové p°ímce Zem¥, tj. pr·nik roviny
ekliptiky s rovinou sv¥tového rovníku). Znamená to, ºe dochází ke stá£ení
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3.4. Saros 3. Nebeská mechanika zatm¥ní M¥síce

uzlové p°ímky i p°ímky apsid. Uzlová p°ímka se pohybuje proti pohybu
M¥síce s periodou 18 let a 7 m¥síc· a p°ímka apsid s periodou 9 let. Za t¥ch
18,61 let se pomalu m¥ní i deklinace M¥síce v rozp¥tí 23, 45◦+5, 15◦ = 28◦36′

a 23, 45◦−5, 15◦ = 18◦18′. Kde 23, 45◦ je sklon ekliptiky k sv¥tovému rovníku.

Název Hodnota
Nejmen²í vzdálenost od Zem¥ (v perigeu) 356 410 km
Nejv¥t²í vzdálenost od Zem¥ (v apogeu) 406 697 km
Excentricita dráhy M¥síce kolem Zem¥ 0,0549
Siderický m¥síc (vzhledem ke hv¥zdám) 27,321661 dní
Sidereal month [en]
Synodický m¥síc (od novu do novu) 29,530589 dní
Synodic month [en]
Perioda stá£ení uzlové p°ímky: 18,61 roku
Perioda stá£ení perigea: 8,85 roku
Saros (opakování zatm¥ní): 18 let 10/11 dne
Sklon dráhy M¥síce v·£i ekliptice: 5◦8′43, 4′′

Tabulka 3.2: Vlastnosti M¥sí£ní orbity4

3.4 Saros

Jak uº víme, za rok m·ºe nastat ºádné nebo aº t°i stínových (eng.: umbral)
zatm¥ní M¥síce. �asové intervaly mezi úsp¥²nými zatm¥ní jsou 1, 5 nebo 6
lunací neboli synodických m¥síc· � doba za kterou M¥síc vyst°ídá v²echny
své fáze. Podle Five Millenium Canon of Lunar Eclipses a Five Millenium
Cataloge of Lunar Eclipses v období 5000 let, od 1999 p°. n. l. do 3000 n. l.,
nastane 12 063 zatm¥ní M¥síce.

Podle tabulky 3.3 m·ºeme vid¥t, percentuální rozd¥lení (toho, jak £asto
nastávají zatm¥ní za p°íslu²ný po£et lunací) £asových period mezi po sob¥
následujícími zatm¥ní. Vidíme, ºe 3 zatm¥ní za rok se vyskytují v 12,7%
p°ípad·. Jsou velice vzácné a r·zného typu (polostínové, úplné, £áste£né), a
mohou se li²it i orbitální parametry M¥síce (délka perigea, délka výstupného
uzlu), proto nejsou vhodné na p°edpovídání dal²ích zatm¥ní.

4N¥které hodnoty M¥sí£ní orbity se li²í v r·zných pracech, proto p°idávám dal²í hod-
noty v tab. 3.2 podle [10].
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3. Nebeská mechanika zatm¥ní M¥síce 3.4. Saros

Po£et lunací Po£et zatm¥ní Procento
1 1 527 12,7%
5 2 909 24,1%
6 7 627 63,2%

Tabulka 3.3: Základní t°i periody mezi zatm¥ní

M·ºeme ale najít systém, ve kterém jsou geometrické charaktery zatm¥ní
stejné � stejná délka perigea a výstupného uzlu � a stejná fáze M¥síce. Na
to ale musí být spln¥ná podmínka, a to, aby tyto t°i rozhodující okamºiky
nastaly ve stejném £ase. My ov²em známe periody opakování zmín¥ných
charakteristik, popsané jsou dole.

Synodický m¥síc (od úpl¬ku do úpl¬ku): 29,530589 dní
Anomalistický m¥síc (od perigea do perigea): 27,554550 dní
Drakonický m¥síc (od výst. uzlu do výst. uzlu): 27,212221 dní

Jejich nejmen²í spole£ný násobek nám dá dobu, za kterou je spln¥na
podmínka (tyto veli£iny se opakují).

223 synodických m¥síc· = 6585, 3223 dní = 6585d 07h 43m
239 anomalistických m¥síc· = 6585, 5375dní = 6585d 12h 54m
242 drakonických m¥síc· = 6585, 3575dní = 6585d 08h 35m

S periodou 6585,32 dní (p°ibliºn¥ 18 let 11 dní 8 hodin) je systém, zvaný
Saros, dob°e pouºitelný.

Dv¥ zatm¥ní, odd¥lené od sebe periodou Saros, nesou stejné vlastnosti �
vyskytují se ve stejném období roku, M¥síc se nachází ve stejném uzlovém
bodu, p°ibliºn¥ ve stejné vzdálenosti od Zem¥. Ov²em perioda Saros nejsou
celé dny, ale o 8 hodin více, pozorovatelnost zatm¥ní se proto m¥ní. Posouvá
se sm¥rem na západ a to o 8 hodin, £ili 120◦, Zem¥ se je²t¥ musí oto£it o
1/3 dne. Platí, ºe stejná série Saros se vrací na p°ibliºn¥ stejné geogra�cké
místo za t°i periody Saros (∼54 let a 34 dní). T°i cykly Saros dávají cyklus
nazývaný Exeligmos .

Obrázek 3.3 nám zobrazuje naho°e popsaný posun pozorovacího stanovi²t¥
zatm¥ní, je p°evzatý z internetové stránky http://eclipse.gsfc.nasa.gov.

M·ºeme si ov²em v²imnout, ºe pozorovatelnost zatm¥ní po 54,093 let
není p°esn¥ na stejné pozici, jenom v její blízké oblasti. To je zp·sobeno
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3.4. Saros 3. Nebeská mechanika zatm¥ní M¥síce

Obrázek 3.3: Zm¥na pozorovatelnosti zatm¥ní ve stejném Saros.

tím, ºe synodický, drakonický a anomalistický m¥síc nenastanou ve stejném
okamºiku, ale je mezi nimi pár hodinový rozdíl (viz naho°e).

Následující p°ípad popisuje pr·b¥h, ºivotný cyklus typické série Saros
poblíº výstupného uzlu M¥síce. Série za£íná v úpl¬ku, ve vzdálenosti M¥síce
od výstupného uzlu p°ibliºn¥ 17◦.

Malá £ást M¥sí£ného disku prochází severní £ástí polostínu a
nastane polostínové zatm¥ní (en. penumbral eclipse). O kaºdou
Saros periodou se M¥síc dostává hloub¥ji do polostínu a nastává
siln¥j²í polostínové zatm¥ní. Po ∼10 polostínových zatm¥ní nas-
tává prvé £áste£né zatm¥ní (en. partial eclipse), jak £ást M¥síce
projde stínem Zem¥. Nastane p°ibliºn¥ 20 dal²ích £áste£ných zat-
m¥ní, tím se M¥síc dostane celkem do stínu, a nastane úplné zat-
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3. Nebeská mechanika zatm¥ní M¥síce 3.4. Saros

m¥ní (en. total eclipse). B¥hem následujících dvou století, kaºdý
18,031 let nastane úplné zatm¥ní, M¥síc blíºící se k jiºní £ásti
stínu. V polovin¥ tohoto období prochází i st°edem Zemského
stínu a vzniká tak, dlouhé úplné zatm¥ní. Aspo¬ ∼6 úplných
zatm¥ní nastává jenom v jiºní £ásti stínu. Pak následuje období
∼20 £áste£ných a ∼10 polostínových zatm¥ní M¥síce v jiºní £ásti
polostínu. Celkov¥, tato série Saros zp·sobí 73 zatm¥ní v rozp¥tí
13 století. [8]

Z tohoto d·vodu je perioda Saros uºite£ná pro t°íd¥ní zatm¥ní do rodin
sérií. Kaºdá taková série trvá 12 aº 15 století a obsahuje 70 nebo více zatm¥ní
M¥síce. Jako p°íklad uvádím údaje o zatm¥ní M¥síce ze Saros 109. Kaºdá se
vyskytuje poblíº sestupného uzlu, takºe pr·b¥h této série probíhá opa£n¥.
Trvá 1262,11 let � za£íná se 27. £ervna 736 v jiºní £ásti penumbry, a trvá aº
do 8. srpna 1998, kdy M¥síc opustí polostín v jeho severní £ásti.
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KAPITOLA 4

Pozorování zatm¥ní M¥síce

P°i pozorování zatm¥ní M¥síce nebo i jiných okultací, nám nesta£í znát
správnou polohu M¥síce na nebeské sfé°e. Musíme být i ve správný £as na
správném míst¥.

Díky dlouhotrvajícím pozorování p°edchozích fyzik·, astronom·, uº dnes
známe pohyby nebeských t¥les, periodu ob¥hu neboli tzv. dráhové elementy.
Pomocí t¥chto údaj· m·ºeme p°edpov¥d¥t, kde se budou nacházet, jak se
budou chovat v ur£ité dob¥.

P°i získávaní dat, po°izování snímk· o zatm¥ní a dal²ím zpracování nás
m·ºe zajímat i zv¥t²ení stínu Zem¥, coº m·ºe ovlivnit okamºik, kdy jed-
notlivé fáze zatm¥ní skute£n¥ nastanou. Tato kapitola popisuje metody vý-
po£t· základních parametr· zatm¥ní M¥síce.

Polohy M¥síce, Slunce a pozorovatelnost zatm¥ní byly p°edem vypo£teny
aº na dal²ích 1000 let. Five Millenium Canon of Lunar Eclipses a Five
Millenium Cataloge of Lunar Eclipses obsahuje data 12 063 zatm¥ní M¥síce
mezi 1999 p°. n. l. aº 3000 n. l.

Úplný stín Zem¥ tvo°í sbíhavý kuºel s vrcholem nacházející se za M¥sícem,
ve vzdálenosti od st°edu Zem¥ ∼0,00928 AU (217 zemských polom¥r·).
M¥síc se nachází od Zem¥ zhruba ve vzdálenosti 0,00256 AU (60 zemských
polom¥r·). Tedy pr·m¥r stínu Zem¥ ve vzdálenosti M¥síci je p°ibliºn¥ troj-
násobkem pr·m¥ru M¥síce.

Zemský polostín je rozbíhavý a ve st°ední vzdálenosti M¥síce je asi dvakrát
v¥t²í neº úplný stín. [1]

Sv¥telné paprsky ov²em prochází zemskou atmosférou, kde se vlivem re-
frakce ohýbají a tyto jednoduché geometrické vztahy jsou pozm¥n¥ny. Na
obrázku 4.1 m·ºeme vid¥t jakým zp·sobem je moºné vypo£ítat velikosti
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4. Pozorování zatm¥ní M¥síce .

stínu a polostínu.

Obrázek 4.1: Schéma m¥sí£ního zatm¥ní.

Vyjád°íme velikost úhlu z pomocí známých hodnot paralax a zdánlivých
polom¥r· objekt·. Rozm¥ry zemského stínu vypo£ítáme z trojúhelníku S ′ZM ′

z = 180◦ − π� − π$ (4.1)

a dále rozloºením p°ímého úhlu v bod¥ Z

z = 180◦ −R� − σ. (4.2)

Pomocí t¥chto rovnic získáme vztah pro velikost polom¥ru stínu σ

σ = π� + π$ −R�. (4.3)

Podobn¥ vyuºitím trojúhelníku S ′ZM ′′ a p°ímého úhlu v bod¥ Z získáme
vztahy

z′ = 180◦ − π� − π$, (4.4)

z′ = 180◦ − σ′ +R�, (4.5)

σ′ = π� + π$ +R�. (4.6)

Vzdálenost M¥síce od Zem¥ a vzdálenost Zem¥ od Slunce se m¥ní. Tyto
zm¥ny zp·sobují, ºe se m¥ní i polom¥r stínu a polostínu. Dosazením krajních
hodnot paralax a polom¥ru do získaných rovnic m·ºeme vypo£ítat, min-
imální a maximální hodnoty polom¥ru stínu a polostínu. Nejv¥t²í polom¥r
stínu m·ºe být 45′54′′, nejmen²í 37′48′′, nejv¥t²í polom¥r polostínu m·ºe být
77′54′′, nejmen²í 69′48′′. [1]
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4.1. Geometrický pr·b¥h zatm¥ní 4. Pozorování zatm¥ní M¥síce

4.1 Geometrický pr·b¥h zatm¥ní

Po získání hodnot pro polom¥ry stínu a polostínu, m·ºeme stanovit geomet-
rický pr·b¥h zatm¥ní, který lze °e²it gra�cky.

Pr·b¥h zatm¥ní zobrazujeme gra�cky v pravoúhlé sou°adnicové soustav¥,
kde osa x je rovnob¥ºná s rovníkem a po£átek soustavy leºí na ose stínu.
Pot°ebné data najdeme ve Hv¥zdá°ské ro£ence obsahující okamºik a sou°ad-
nice Slunce a M¥síce v opozici. Data m·ºeme vygenerovat i pomocí astro-
nomických softwar·, jako XEphem [18].

To co pot°ebujeme, jsou hodnoty rektascenze a deklinace Slunce a M¥síce
a hodinové zm¥ny t¥chto hodnot.
Protoºe st°ed stínu leºí na opa£né stran¥ oblohy neº Slunce, jeho rovníkové
sou°adnice jsou:

α = α� ± 12h δ = −δ�.

Nejprve zakreslíme do sou°adnicové soustavy stín se st°edem v po£átku
sou°adnic. V okamºiku opozice mají M¥síc a stín stejné hodnoty rektas-
cenze, proto nakreslíme i M¥síc se sou°adnicemi

x0 = 0 y0 = δ$ − δ�.

Následuje zakreslení relativní dráhy M¥síce v·£i st°edu stínu. Hodinové
zm¥ny Slunce a M¥síce ozna£íme jako ∆α� a ∆α$ resp. Pak relativní zm¥na
polohy M¥síce v·£i st°edu stínu v rektascenzi bude

∆α = ∆α$ − ∆α�. (4.7)

Tak veliká by byla zm¥na v rektascenzi na rovníku, ale ve vý²ce nad rovníkem
o deklinaci δ, nutno získanou hodnotu je²t¥ opravit, vzhledem ke konvergenci
sou°adnicové sít¥ násobit hodnotou cos δ$, takºe nakonec získáme výraz

∆x = ∆α. cos δ$. (4.8)

Tento posuv M¥síce ve zvolené pravoúhlé sou°adnicové soustav¥ je jen ve
sm¥ru x. Dále hodinové zm¥ny Slunce a M¥síce v deklinaci ozna£íme ∆δ� a
∆δ$. Z toho pak získáme relativní zm¥nu M¥síce v·£i st°edu stínu ve sm¥ru
y, coº bude

∆y = ∆δ = ∆δ$ + ∆δ�. (4.9)

22



4. Pozorování zatm¥ní M¥síce 4.1. Geometrický pr·b¥h zatm¥ní

Pomocí hodinových zm¥n m·ºeme vyzna£it na na²em grafu n¥kolik bod·,
polohy nalezení M¥síce v r·zných hodinách zatm¥ní. Spojíme-li tyto body
m·ºeme zkonstruovat p°ímku, neboli získáme relativní dráhu M¥síce v·£i
st°edu stínu.

Gra�cky lze jednodu²e vyzna£it polohy na dráze M¥síce, kde nastávají
jednotlivé fáze zatm¥ní, tj. kontakty M¥síce se stínem a polostínem (viz
obrázek 4.2).

Obrázek 4.2: Pr·b¥h m¥sí£ního zatm¥ní z 16. 08. 2008. �árkované kruºnice
odpovídají vstupu do polostínu a stínu.

V dob¥ zatm¥ní se m¥ní vzdálenost M¥síce od st°edu stínu, ozna£íme ji L.
V rovnicích κ je konstanta udávající zv¥t²ení stínu. Pro vzdálenost L v dob¥
vn¥j²ího kontaktu m¥sí£ního kotou£e (za£átek nebo konec polostínového zat-
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4.1. Geometrický pr·b¥h zatm¥ní 4. Pozorování zatm¥ní M¥síce

m¥ní) platí
L1 = κ.(π� + π$ +R�) +R$, (4.10)

v dob¥ vnit°ního kontaktu s polostínem vzdálenost L je vyjád°en vztahem

L2 = κ.(π� + π$ +R�) −R$, (4.11)

v dob¥ vn¥j²ího kontaktu se stínem, tj. za£átek nebo konec £áste£ného zat-
m¥ní, vztahem

L3 = κ.(π� + π$ −R�) +R$, (4.12)

v dob¥ vnit°ního kontaktu se stínem (za£átek nebo konec úplného zatm¥ní)
je

L4 = κ.(π� + π$ −R�) −R$. (4.13)

Pomocí relací naho°e a vyuºití kosinové v¥ty z trigonometrie, m·ºeme
ur£it i okamºiky jednotlivých kontakt·. Hodinový pohyb M¥síce je vyjád°en
vztahem

∆s =
√

∆x2 + ∆y2. (4.14)

Obrázek 4.3: Schéma pro výpo£et kontakt· M¥síce se stínem.
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4. Pozorování zatm¥ní M¥síce 4.2. Kdy a odkud pozorovat . . . ?

Velikost dráhy M¥síce od základní polohy v libovolném okamºiku zatm¥ní
dostaneme

s = ∆s.(T − T0), (4.15)

kde T0 je £as okamºiku opozice M¥síce a Slunce.

T − T0 =
2y0. cos β +D

2∆s
, (4.16)

kde
D = ±

√
(2y0. cos β)2 − 4 (y20 − r20). (4.17)

P°i£emº platí, ºe D > 0 pro kontakty p°ed okamºikem opozice, D < 0 pro
kontakty, které nastaly po opozici. Kdyº funkce popisující p°ímku v pravoúhlé
sou°adnicové soustav¥ bude rostoucí v kladné £ásti osy x pro úhel β platí

β =

(
π

2
+ arccos

∆y

∆s

)
, (4.18)

dále pro záporné hodnoty x platí

β =

(
π

2
− arccos

∆y

∆s

)
. (4.19)

Pro funkci klesající platí vztahy pro úhel β opa£n¥.
Nejv¥t²í fáze zatm¥ní tj. st°ed zatm¥ní, kdyº M¥síc je nejblíºe ke st°edu

stínu, nastane v £ase

T =
TZ + TK

2
, (4.20)

kde TZ je £as za£átku £áste£ného zatm¥ní a TK £as konce £áste£ného zatm¥ní.

4.2 Kdy a odkud pozorovat . . . ?

Te¤, kdyº uº známe £as, kdy dochází k jednotlivým kontakt·m mezi m¥sí£-
ním diskem a okrajem stínu nebo polostínu, m·ºeme stanovit i zem¥pisné
sou°adnice míst, kde jsou fáze zatm¥ní pozorovatelné. Zem¥pisné sou°adnice
místa, kde M¥síc se nachází v zenitu v dob¥ ur£ité fáze, jsou

λ = Θ − α$, (4.21)
ϕ
.
= δ$, (4.22)
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kde Θ je hv¥zdný £as dané fáze. Pozorovat zatm¥ní m·ºeme z neosv¥tlené
£ásti Zem¥. Hranici mezi osv¥tlenou a neosv¥tlenou polokoulí Zem¥, udává
tzv. terminátor1, jehoº st°ed má Slunce v zenitu. Terminátor ur£uje místa
východu nebo západu Slunce v daném £ase.

V £ase T , kdyº dochází k ur£ité fázi zatm¥ní, kulminuje Slunce na zem¥pis-
ných sou°adnicích λ� a ϕ�. Dále zem¥pisné délky, kde Slunce práv¥ vychází
λV, nebo zapadá λZ, tj. body leºící na terminátoru, jsou dané vztahem

λV = λ� + τ, (4.23)

λZ = λ� − τ, (4.24)

kde τ je denní polooblouk. Pokud zanedbáme vliv refrakce atmosféry, pak τ
získáme pomocí vztahu

cos τ = −tgϕ.tg δ�. (4.25)

Pomocí uvedených rovnic pro okamºik T ur£ité fáze zatm¥ní ur£íme polohu
terminátoru pro r·zné zem¥pisné ²í°ky.
Mezní hodnoty severní a jiºní zem¥pisné ²í°ky terminátoru ϕ0 ur£íme pomocí
rovnice

±ϕ0 = 90◦ + δ�, (4.26)

dostaneme-li ϕ > 90◦, je pak ϕ0 = 180◦ − ϕ.
Získané hodnoty vykreslíme do mapy, získáme tak hranici Sluncem os-

v¥tlené a neosv¥tlené polokoule Zem¥. Na neosv¥tlené £ásti Zem¥ je pak
pozorovatelná fáze zatm¥ní, pro kterou jsme ur£ili polohu terminátoru.

4.3 Zv¥t²ení stínu

Existují matematické metody na odhad velikosti stínu Zem¥, které jsou za-
loºený na výpo£tu geometrické vzdálenosti Slunce-Zem¥ a Zem¥-M¥síc. Situ-
ace ale není tak jednoduchá.
Tento jev závisí na vlastnostech atmosféry, kterou slune£ní paprsky procházejí.
Jiné sloºení atmosféry, tlak, teplota, mohou ovlivnit, jak bude sv¥tlo procházet
atmosférou.

P°esné hodnoty velikosti stínu m·ºeme získat jenom v dob¥ zatm¥ní,
nebo zaznamenáním zatm¥ní a zpracováním získaných dat.

1Terminátor je kruºnice, rozhraní mezi Sluncem osv¥tlenou a neosv¥tlenou £ástí plan-
ety.
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Obrázek 4.4: Mapa stínu.

Uº pomocí malého dalekohledu s malým zv¥t²ením m·ºeme pozorovat vstup
m¥sí£ních kráter· do stínu. Zku²enosti ukazují, ºe men²í p°ístroje jsou vhod-
n¥j²í, protoºe se v nich okraj stínu jeví ost°eji. Takto m·ºeme získat p°esn¥ji
okamºiky m¥sí£ních útvar· vstupujících do stínu nebo vystupujících z n¥ho.
Hlavním cílem je zjistit okamºik kontakt· m¥sí£ních útvar· se stínem.

Uº po£átkem 18. století si v²imli astronomové, ºe vypo£ítané hodnoty
za£átek a konec jednotlivých fází zatm¥ní se li²í od pozorovaných. Rozdíly
se pohybují v mezích 1 − 2 minuty. Je to d·sledkem toho, ºe stín je ve
skute£nosti od po£ítané hodnoty podle vztahu (4.3) o n¥co v¥t²í.
Pokusy na ur£ení tohoto rozdílu odhalily pro zv¥t²ení stínu hodnoty 1/41,
1/50, tj. zhruba 2%.

Známe-li £asový okamºik kontaktu m¥sí£ního útvaru se stínem, polohu
M¥síce na jeho dráze a polohy kráter· na m¥sí£ním disku, tak m·ºeme zjistit
vzdálenost m¥sí£ních útvar· od st°edu stínu. Tato vzdálenost udává skute£ný
polom¥r stínu. [5]

4.3.1 Zemský stín na M¥síci

Vytvo°me pravoúhlý sou°adnicový systém s po£átkem v st°edu Zem¥. Osa
X bude sm¥°ovat k severu, osa Y k západu a osa Z k vrcholu stínového
kuºelu. Pravoúhlé sou°adnice st°edu M¥síce budou

x$ = cos δ$ sin
(
α$ − α

)
cosecπ$

y$ = sin
(
δ$ − δ

)
cosecπ$ + k.x$

(
α$ − α

)
sin δ

z$ = cos
(
δ$ − δ

)
cosecπ$ − k.x$

(
α$ − α

)
cosδ,

(4.27)
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kde α = α� ± 12h, δ = −δ�, π$ je paralaxa M¥síce a k je konstanta,
jejíº numerická hodnota je k = 0, 00003636. Tyto sou°adnice pak vyjád°íme
v polom¥rech zemských.

Pravoúhlé selenogra�cké sou°adnice m¥sí£ních objekt· jsou

x0 = r$ cos b sin l

y0 = r$ sin b

z0 = r$ cos b cos l,

(4.28)

kde b a l jsou selenogra�cká ²í°ka a selenogra�cká délka a r$ je polom¥r
M¥síce v jednotkách polom¥ru zemského

(
r$ = 0, 27248

)
. [1]

Skute£né hodnoty selenogra�ckých sou°adnic opravené o vliv librace a
sklonu m¥sí£ní osy, jsou

x′ = axx0 + bxy0 + cxz0

y′ = ayx0 + byy0 + cyz0

z′ = azx0 + bzy0 + czz0,

(4.29)

kde
ax = − cosλ cosP − sinλ sinP sin β

bx = + sinP cos β

cx = + sinλ cosP − cosλ sinP sin β

ay = + cosλ sinP − sinλ cosP sin β

by = + cosP cos β

cy = − sinλ sinP − cosλ cosP sin β

az = − sinλ cos β

bz = − sin β

cz = − cosλ cos β

(4.30)

V rovnicích naho°e zna£í λ a β selenogra�ckou délku a ²í°ku Slunce a P
pozi£ní úhel m¥sí£ní osy. Selenogra�cká délka Slunce je dána rovnicí

λ = 90◦ − λ′, (4.31)

kde λ′ je tzv. colongitudo2, jehoº hodnotu nalezneme ve hv¥zdá°ských ro£en-
kách. Hodnotu pozi£ního úhlu P musíme opravit o

∆P = −0, 017◦ sinλ�, (4.32)

2Colongitudo je selenogra�cká délka terminátoru na m¥sí£ním rovníku.
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kde ∆P je zm¥na pozi£ního úhlu za 1 hodinu.
Nakonec získáme pravoúhlé sou°adnice m¥sí£ních objekt· vzhledem ke

st°edu stínu
x = x′ + x$
y = y′ + y$
z = z′ + z$.

(4.33)

Z toho pak m·ºeme ur£it vzdálenost vybraného objektu od st°edu stínu
pomocí vztahu

r =
√
x2 + y2. (4.34)

Pozi£ní úhel tohoto objektu po£ítané od východu p°i x > 0, nebo od západu
p°i x < 0, je

tgψ =
y

x
. (4.35)

4.3.2 Ur£ení velikosti a tvaru stínu

Zemský stín nemá tvar kruhu, ale spí²e elipsy. Je to dáno zplo²t¥ním Zem¥.
Paprsky ov²em prochází atmosférou, která má v¥t²í zplo²t¥ní v polárních
oblastech, neº nad rovníkem. Vlivem atmosféry je pak i zplo²t¥ní stínu mno-
hem v¥t²í, neº bychom o£ekávali z geometrických pom¥r·.

Polom¥r geometrického stínu v polom¥ru zemského ve vzdálenosti M¥síce
je vyjád°en

a = 1 − 1

tg π$
tg
(
R� − π�

)
. (4.36)

Rozdíl velké a malé poloosy e stínu vypo£teme jako

e = a− b = ω

(
1 +

D$
D�

)
cos2 δ�, (4.37)

kde ω je zplo²t¥ní zemské, D$ je vzdálenost M¥síce a D� vzdálenost Slunce.
Potom rovnice3 elipsy stínu ve vzdálenosti M¥síce v polárních sou°adnicích
je

r = a− e sin2 ψ. (4.38)

3Matematické vztahy (4.27)−(4.38) jsou p°evzaté z [1].
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KAPITOLA 5

CCD Fotometrie

5.1 Základy fotometrie

Pomocí dalekohledu m·ºeme pozorovat r·zné vesmírné objekty a pokusit se
o jejich klasi�kování podle toho, jak se nám jeví, tj. podle morfologických
znak·. Pro astronomií to v²ak nemusí vºdy sta£it. N¥kdy pot°ebujeme získat
a znát více informací pro dal²í studium. Budeme-li chtít odpov¥d¥t otázky
typu: Jak daleko jsou pozorované objekty? Kolik energie vyza°ují? Jak jsou
horké? - vyuºijeme astronomickou fotometrii. [7]

Fotometrie pat°í mezi základní metody zpracování astronomických dat.
Nejzákladn¥j²í informace, kterou m·ºeme zm¥°it je mnoºství energie, p°ichá-
zející z nebeských objekt·. Nazveme ji tokem zá°ení. Fotometrie se vztahuje
k m¥°ení toku zá°ení p°es ²iroký interval vlnových délek. N¥kdy nám sta£í
zjistit jednou hodnotu toku zá°ení, n¥kdy zas pot°ebujeme znát, jak se zá°ivý
tok £asem m¥ní.

Více informace m·ºeme získat o pozorovaných objektech, m¥°ením en-
ergie ve více a uº²ích intervalech vlnových délek.

5.1.1 Viditelné elektromagnetické zá°ení

Veliké mnoºství astronomických informací získáváme z elektromagnetického
(EM) zá°ení. Jsme schopní zachytit a studovat zá°ení ve velikém rozsahu
vlnových délek, od rádiových vln aº po gama zá°ení.

Na²e oko je schopné zaregistrovat z tohoto ²irokého intervalu jenom
malou £ást, zá°ení o vlnové délce 400 − 750 nm. Tento interval vlnových
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délek1 EM zá°ení se nazývá viditelné zá°ení neboli sv¥tlo.
Energie zá°ení nebo EM vlny závisí na vlnové délce λ, nebo na frekvenci

ν. Energie jednoho fotonu je vyjád°ena vztahem

Ef =
hc

λ
= hν, (5.1)

kde h je Planckova konstanta, h = 6, 626.10−34 Js, a c je rychlost sv¥tla.
Viditelné sv¥tlo je pro nás velice d·leºité, jednak je to rozsah EM vln,

které okem vidíme, dále, je to zá°ení kterým svítí nebeské t¥lesa a které
na²e atmosféra propou²tí. Zemská atmosféra zachytí a rozptyluje velikou £ást
zá°ení p°icházející z vesmíru. Krátkovlnné a energetické zá°ení atmosférou
neprochází, proto vysíláme druºice do vesmíru, aby nám detekovali takovéto
zá°ení.

Dnes v astronomii pro v¥decké výzkumy se lidské oko uº nepouºívá jako
primární za°ízení na detekci sv¥tla. Na detekci sv¥tla byly vyvinuté metody
a za°ízení jako - fotogra�cká emulze, fotonásobi£e, CCD kamery. [7]

5.1.2 Zá°ení dopadající na detektor

Ukázali jsme relaci mezi energií fotonu a jeho vlnovou délkou. M¥°íme-li
zá°ení p°icházející od ur£itého zdroje, ur£it¥ nám nedopadne jenom jediný
foton na detektor. Celková energie, detekovaná bude vyjád°ená vztahem

E = EfN =
Nhc

λ
= Nhν, (5.2)

kde N je po£et foton·.
Dal²í veli£iny, d·leºité p°i fotometrií, jsou intenzita zá°ení a tok zá°ení.

Intenzita zá°ení je energie pro²lá za jednotku £asu ∆t, jednotkovou plochou
∆S z jednotkového prostorového úhlu ∆Ω:

I =
∆E

∆t∆S∆Ω
(5.3)

� jednotkou je W.m−2sr−1.
Tok zá°ení bude zá°ení detekované z ur£itého prostorového úhlu, zachycené

ur£itou plochou (jednotka W.m−2) [2]

F =

∫
IdΩ (5.4)

1Vlnové délky jsou nej£ast¥ji vyjád°ení v nanometrech (nm), nebo téº v angströmech
(Å). 1 Å = 0, 1 nm = 10−10 m.
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5.1.3 Hv¥zdná velikost

Hipparchos, starov¥ký °ecký astronom, rozd¥lil pozorované hv¥zdy podle je-
jich jasností do ²esti t°íd. Kaºdá t°ída m¥la ur£itou hodnotu hv¥zdné ve-
likosti. Jasn¥j²í hv¥zdy m¥li men²í hv¥zdnou velikost, neº mén¥ jasné hv¥zdy.
Pozd¥ji, kdyº astronomové byly schopné získat m¥°ením jasnosti hv¥zd, vy-
cházející ze systému hv¥zdných velikostí, nade�novali vztah mezi hv¥zdnou
velikostí a jasností hv¥zd. [7]

Hv¥zdnou velikost vyjad°ujeme v magnitudách a udává nám pom¥r jas-
nosti hv¥zd. Máme-li dv¥ hv¥zdy s jasností F1 a F2, rozdíl jejich magnitud
dostaneme vztahem

m1 −m2 = −2, 5 log10

F1

F2

. (5.5)

Chceme-li de�novat p°esn¥ hv¥zdnou velikost ur£ité hv¥zdy, musíme si
zvolit nulovou hodnotu systému. Pak hv¥zdná velikost bude daná tzv. Pog-
sonovou rovnicí

m = −2, 5 log10

F

F0

, (5.6)

kde F0 je referen£ní jasnost hv¥zdy s hv¥zdnou velikostí m = 0.[6]
Zá°ení, p°icházející ze zdroje, které m¥°íme, má r·zné vlnové délky.

Chceme-li vymezit ur£itou vlnovou délku pomocí n¥jakého �ltru a ur£ovat
hv¥zdné velikosti v tomto oboru spektra, ud¥láme tak pomocí vztahu

m = −2, 5 log10 F + C, (5.7)

kde C je konstanta, p°íslu²ná n¥jakému standardnímu fotometrickému sys-
tému, ve kterém chceme získat hv¥zdnou velikost zdroje.[3]

5.1.4 Barevné systémy

Filtry propou²t¥jící sv¥tlo, pouºívané v ur£itých za°ízeních, ur£ují p°íslu²né
fotometrické systémy optických soustav. Filtry nám vymezují spektrální
rozsahy t¥chto systém·. R·zné observato°e mohou vyuºívat jiné fotomet-
rické systémy, to znamená, ºe stejné objekty budou mít jiné m¥°ené hodnoty
v odli²ných systémech. Proto bylo pot°eba vytvo°it tzv. standardní fotomet-
rické systémy. P°evodem nam¥°ených hodnot z jiných libovolných systém·
na standardní, je moºné pak porovnávat získané hodnoty.

Nejznám¥j²ím fotometrickým systémem je Johnson·v systém UBV. Pís-
mena UBV nazna£ují barvy vyuºívaných �ltr· � U ultra�alová (∼ 360 nm)2,

2V závorce jsou vlnové délky s maximem propustnosti pro daný �ltr.
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B modrá (∼ 440 nm) a V vizuální (∼ 550 nm). Pásmo propustnosti neboli
interval vlnových délek, propu²t¥ných jednotlivými �ltry je p°ibliºn¥ 100 nm
v ²irokopásmovém UBV systému [7][6].

Pomocí hv¥zdných velikostí v jiných �ltrech (nap°. UBV) m·ºeme de�no-
vat i tzv. barevný index, jako rozdíl hv¥zdných velikostí ve vybraných £ástech
spektra, nap°.:

B − V = mB −mV . (5.8)

Vyjád°íme-li barevný index pro systém UBV pomocí m¥°ených jasností,
dostaneme

B − V = −2, 5 log10

FB
FV

. (5.9)

Bude-li pro toto vyjád°ení barevný index nulový, neplatí, ºe toky FB
a FV se rovnají. Nulová hodnota barevného indexu pro tento systém vy-
plývá z jeho de�nice. Astronomové zavedli systém UBV tak, aby pro hv¥zdy
spektrálního typu A0 byly v²echny barevné indexy rovné nule � (B − V ) =
(U −B) = 0.

Co nám barevné indexy prozrazují? (B − V ) < 0 znamená, ºe hv¥zda
má men²í hv¥zdnou velikost v modrém �ltru neº ve vizuálním, tj. svítí více
v modrém (bude mít namodralou barvu), pro (B − V ) > 0 bude svítit více
ve vizuálním oboru. [7]

5.2 Snímání CCD kamerou

CCD £ipy jsou elektronické sou£ástky, pouºívané pro snímání obrazu. Vyuºí-
vají se v r·zných optických za°ízeních i ve v¥deckých p°ístrojích. V as-
tronomii CCD jsou pouºité k m¥°ení mnoºství dopadajícího sv¥tla.

CCD £ip funguje na principu fyzikálního jevu tzv. fotoefektu. Je tvo°en
z hodn¥ malých £ástí, zvaných pixely. Kaºdý pixel dokáºe zachytit fotony
na n¥j dopadající. Výstupem je digitální obraz. Z matematického hlediska,
získáváme matici £ísel z jednotlivých pixel·. Kaºdé £íslo p°íslu²í mnoºství
sv¥tla, p°ipadající na daný pixel. [7]3

5.2.1 CCD za°ízení

Dnes, v¥t²inu astronomických detektor· na hv¥zdárnách i amatérských dale-
kohledech tvo°í CCD kamery. Pomocí CCD m·ºeme pozorovat a m¥°it jas-

3Pro rozsáhlej²í popis principu CCD doporu£ují knihu [3].
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nosti více objekt· sou£asn¥. Jeho dal²í vlastnosti jsou zde krátce popsané.
Kvantová ú£innost (QE) je vlastnost detektoru, udávající citlivost

neboli mnoºství foton·, které se dají p°evést na skute£ná data. Je to pom¥r
(udávaný v procentech) dopadajících a skute£né zaregistrovaných foton·.
Ideální by byly detektory, které mohou p°evést 100% informace na uºite£ná
data. Výhodou CCD £ip· je v²ak schopnost p°evést velké mnoºství dopada-
jících foton· na fotoelektrony. QE závisí na spektrální citlivosti £ipu, tj. na
vlnové délce detekovaných foton·. Dne²ní CCD mají QE blízké 90%, dokáºou
zachytit fotony o vlnové délce 300 − 1100 nm. [3]

CCD kamery mají lineární odezvu, coº znamená, ºe zvý²í-li se expoz-
i£ní £as n¥kolikanásobn¥, nam¥°í se signál, stejn¥krát v¥t²í. CCD v²ak mají
lineární rozsah jenom do ur£ité hodnoty. Kdyº p°ekro£íme tuto hodnotu,
dojde k p°ete£ení signálu, neboli uº dál nenar·stá. P°i fotometrii musíme
znát hranici lineárního rozsahu, abychom p°ede²li moºnosti jeho p°ekro£ení,
tehdy bychom ztratili informace.

Nejv¥t²í nevýhodou CCD je tzv. ²um. Jedná se o vy£ítací ²um a temný
proud. Teplota sníma£e m·ºe zp·sobovat, ºe i bez detekce foton·, mohou
vystupovat elektrony z jednotlivých pixel· a to nehomogenn¥ po celé plo²e
CCD £ipu. Tyto elektrony se p°i£ítají ke skute£né informaci a ovliv¬ují tak
výsledný obraz. Dále v pr·b¥hu vy£ítání náboj· jsou hodnoty pixel· ze-
silovány. Kdyº zesilova£ není stabilní, n¥které hodnoty mohou být zesílený
více neº ostatní. Moderní CCD uº mají zhruba 100krát niº²í úrove¬ ²umu,
neº ty první. [3]

5.2.2 Aperturní fotometrie

Aperturní fotometrie je zaloºena na se£tení hodnot pixel· ve vybrané aper-
tu°e. Apertura m·ºe mít kruhový, £tvercový nebo jiný vhodný tvar. Výsled-
kem je velikost zá°ení v jednotkách magnitudy. Hodnoty pixel· neobsahují
p°ímo po£et spat°ených foton·, jsou p°evedené AD p°evodníkem na jiné hod-
noty. Mohou p°ímo vyjad°ovat po£et vzniklých fotoelektron·, nebo v jed-
notkách tzv. ADU (analog-to-digital unit).

První krok p°i m¥°ení hv¥zdné velikosti ur£ité hv¥zdy, je nalézt pixel
s nejv¥t²í hodnotou, coº by m¥l být st°ed hv¥zdy. Dále si zvolíme aperturu se
vhodným polom¥rem, aby pokrýval celou hv¥zdu. Se£teme hodnoty ode£tené
ze CCD snímku a získáme tak v²echen signál S p°icházející od objektu.

Vhodné je ur£it hodnotu pozadí B ve vhodné vzdálenosti od m¥°eného
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objektu. Tuto hodnotu ode£teme od celkové hodnoty hv¥zdy pomocí vztahu

I = S −N.B, (5.10)

kde N je po£et pixel· v apertu°e pouºívaného pro se£tení ve²kerého signálu
od objektu. [2]

P°i vyuºívání aperturní fotometrie nejd·leºit¥j²í, na co musíme dbát, je
zvolení vhodné velikosti apertury. Zvolíme-li p°íli² malou aperturu, m·ºe se
nám ztratit £ást signálu. Vybereme-li v²ak hodn¥ velkou aperturu, budeme
zvy²ovat pravd¥podobnost, ºe ve výsledku obdrºíme v²echen signál od zdroje,
ale zvý²í se i p°ísp¥vek ²umu neboli klesá p°esnost m¥°ení. [3]

5.2.3 Plo²ná fotometrie

V p°ípad¥ hv¥zd nebo podobných p°ibliºn¥ bodových zdroj· nám sta£í vý²e
popsané metody na výpo£et hv¥zdné velikosti. M¥síc je v²ak objekt na
nebeské obloze s v¥t²í úhlovou velikostí. Na povrchu se nachází krátery a
jiné objekty, které mohou mít jinou intenzitu.

Pomocí plo²né fotometrie m·ºeme ur£it hv¥zdnou velikost v r·zných
£ástech m¥sí£ního disku. Plo²ná hv¥zdná velikost se vyjad°uje v jednotkách
mag.arcsec−1, a platí pro ni Pogsonova rovnice ve tvaru

m = mref − 2, 5 log10

F/(Texpc
2)

Fref

, (5.11)

kde Texp je expozi£ní £as, c je m¥°ítko v jednotkách arcsec.px−1, F je tok
zá°ení z m¥°ené plochy, Fref je celkový tok zá°ení od referen£ní hv¥zdy a mref

její hv¥zdná velikost.

5.2.4 Korekce CCD snímk·

Uº jsme probrali nejv¥t²í nevýhody CCD za°ízení, tj. ²um vznikající p°i
snímání. Existují v²ak metody, kterým se dají potla£it tyto vady snímk·,
pro získání p°esn¥j²ích dat. Jde o jednoduché ode£tení tzv. DARK, BIAS a
FLAT snímk· od snímku, obsahující zkoumaný objekt. [3]
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BIAS Tento typ CCD snímku je získaný za nulový (nejkrat²í pro
dané CCD za°ízení) expozi£ní £as, p°i uzav°ené záv¥rce.
Dochází k vy£tení hodnot pixel· bez snímání, získáme tak
základní hodnoty jednotlivých pixel·.

DARK Jsou podobné BIAS snímk·m s rozdílem, ºe se po°izují
za nenulový expozi£ní £as. V¥t²inou jejich expozi£ní £as
odpovídá expozi£nímu £asu snímku o objektu. Pomocí DARK
snímk· je moºné zm¥°it temný proud objevující se v CCD
£ipu. DARK snímky obsahují v sob¥ i hodnoty BIAS snímk·,
proto samostatné BIASy nejsou pot°ebné.

FLAT Jsou vhodné na zji²t¥ní variací hodnot r·zných pixel· a
odstran¥ní vad vyplývajících z optické soustavy. Je pot°eba
vytvo°it FLAT snímky pro r·zné barevné �ltry, instrumen-
tální sestavu, p°i kterých byly získané snímky, pot°ebující ko-
rekci.
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KAPITOLA 6

Fotometrie m¥sí£ních zatm¥ní

6.1 Základy

Teorie fotometrií m¥sí£ních zatm¥ní je zaloºena na výpo£tu hustoty stínu a
polostínu. Hustota stínu je desítkový logaritmus pom¥ru osv¥tlení E ur£itého
bodu na m¥sí£ním povrchu mimo stín a osv¥tlení e téhoº bodu ve stínu
Zem¥. Ur£íme-li hodnoty osv¥tlení míst v r·zných vzdálenostech od st°edu
stínu, vykreslením do grafu dostaneme zm¥nu hustoty stínu v závislosti na
vzdálenosti.

Pomocí hustoty stínu zjistíme pom¥ry intenzit r·zných míst povrchu
M¥síce. Zm¥na intenzity je dána tím, ºe M¥síc vstupuje do stínu Zem¥.
V dob¥ zatm¥ní hraje velkou roli i zemská atmosféra, která rozptyluje slune£-
ní paprsky, které se tak dostávají i do stínu vrºeného Zemí. Krom¥ zm¥ny
sm¥ru paprsk·, dochází i k jejich zeslabení.

P°edpokládáme-li existenci t¥chto jev· v atmosfé°e, m·ºeme vytvo°it
model hustoty stínu.

Protoºe nám posta£í i aproximativní vztahy, budeme vycházet z teore-
tických výpo£t·, bez pouºití empirických dat. Pro výsledný výpo£et hustoty
stínu budeme pot°ebovat n¥kolik rovnic. Neuvádím odvození jednotlivých
rovnic, ale jenom d·leºité výsledné vztahy [5].

Postup bude následující:

1. Vyjdeme z modelu atmosféry pro hustotu. Ze závislostí hustoty na
vý²ce ur£íme dráhu paprsk· v atmosfé°e. To znamená, ºe vypo£ítáme
refrakci v r·zných vý²kách a z toho i zeslabení sv¥tla zp·sobené re-
frakcí.
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Obrázek 6.1: Fotometrická schéma zatm¥ní M¥síce. Na obrázku je vyzna£ená
rovina Slunce I a M¥síce II.

2. Dále ur£íme mnoºství sv¥tla, která dopadá do ur£itého bodu v rovin¥
M¥síce z povrchu Slunce po pr·chodu atmosférou, tj. po jejím zes-
labení. To ud¥láme zp·sobem, ºe rozd¥líme slune£ní kotou£ na tenké
prstence, z kterých prochází sv¥tlo zemskou atmosféru v r·zných vý²-
kách, tzn., ºe bude vycházející sv¥tlo z nich r·zn¥ zeslabené.

3. Nakonec se£teme intenzity od jednotlivých prstenc·, dostaneme tak
osv¥tlení v dané vzdálenosti od st°edu stínu. [5]

6.2 Vlastnosti a vliv atmosféry

6.2.1 Stavba atmosféry

Pro dal²í práci budeme pot°ebovat základní informace o stavb¥ atmosféry
na²í planety. Atmosféra je tvo°ena nejenom ze slou£enin r·zných plyn·, ale
i z vodní páry a prachových £ástic. V atmosfé°e neboli, ve vzduchu, tlak
i hustota s vý²kou klesají a to nerovnom¥rn¥. Závisí totiº na teplot¥ i na
chemickém sloºení vzduchu. Obecn¥ jsou tyto veli£iny vyjád°ení pomocí tzv.
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barometrické formule

p = p0e
−hβ a ρ = ρ0e

−hβ, (6.1)

kde β je gradient hustoty vzduchu, vyjád°ený

β =
mg

kBT
. (6.2)

V rovnici kB = (1, 380658 ± 0, 000012).10−23 J.K−1 je Boltzmannova kon-
stanta, g je gravita£ní zrychlení, T absolutní teplota vzduchu a m hmotnost
£ástice vzduchu.

Z modelu atmosféry víme, ºe závislost teploty na vzdálenosti od povrchu
se m¥ní v r·zných atmosférických vrstvách. Vyuºijeme-li st°ední hodnoty
teploty a hmotnosti £ástice vzduchu, pak pro vý²ku homogenní atmosféry
vychází st°ední hodnota β = 1, 25062.10−4 m−1.[4]

Tyto hodnoty nám budou je²t¥ d·leºité pro sledování dráhy paprsku a
jejich zm¥n v atmosfé°e.

Pomocí meteorologických balón· byl ur£en pr·b¥h hustoty atmosféry
s vý²kou, který vykazuje zm¥ny od hodnot získaných podle vzorce (6.1).
Závislost hustoty na nadmo°ské vý²ce získaná podle vztahu (6.1), bude úpln¥
p°ijatelná pro na²i dal²í práci.

6.2.2 Výpo£et vzdu²né hmoty

Slune£ní paprsek, který prochází atmosférou, m¥ní sv·j sm¥r a ztrácí svou
energii d·sledkem refrakce a extinkce. Ob¥ veli£iny pak závisí na vlastnost-
ech prost°edí, kterým sv¥tlo prochází. Probereme proto základní vztahy pro
výpo£et jejich hodnot.

Jak víme, hustota vzduchu s vý²kou klesá. Rozd¥lme proto atmosféru
na mnoºství vrstvi£ek klesající hustoty ρ a stejné tlou²´ky ∆h. Pak dráha
paprsku v daných vrstvách bude ur£ena

∆s =
∆h

cos i
. (6.3)

Vynásobením hustotou této vrstvy dostaneme její vzdu²nou hmotu

∆M = ρ
∆h

cos i
. (6.4)

Celkovou vzdu²ní hmotu dostaneme, se£teme-li v²echny ∆M podél dráhy
paprsku v blízkém okolí povrchu Zem¥.
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K výpo£tu pot°ebujeme znát, jak se m¥ní úhel i s vý²kou, kterou odvodí-
me ze zákona lomu. Tady uvedeme jenom výsledek odvození, vztah p°evzatý
z [5] str. 28.

sin i =
a+ h0

(1 + cρ) (a+ h)
, (6.5)

kde a je polom¥r Zem¥, h je vý²ka vrstvy atmosféry, h0 je vzdálenost paprsku
procházející vodorovn¥ nad zemským povrchem (viz obr. 6.1) a c = 0, 000293
[5].

6.2.3 Zm¥ny v atmosfé°e zp·sobené refrakcí

Lom sv¥tla je dob°e známý jev, který nastává na rozhraní dvou prost°edí.
Tento jev je dob°e pozorovatelný i v rozsáhlé atmosfé°e Zem¥. P°edstavíme-
li si atmosféru, jako tvo°enou z mnoho tenkých vrstev, pak na rozhraní
jednotlivých vrstev s jinou hustotou dochází k lomu sv¥tla. D·sledkem je,
ºe dráha paprsku se postupn¥ zak°ivuje.

Vztah pro refrakci m·ºeme odvodit taky ze zákona lomu, výsledkem je
vztah podle [5] str. 32.

∆R
.
= c

ρn+1 − ρn
1 + cρ

tg i. (6.6)

Výpo£et pomocí t¥chto metod je docela zdlouhavý. N¥kdy nám sta£í
jenom p°ibliºní odhad hodnoty refrakce a vzdu²né hmoty. Vyuºitím vztahu
stavby atmosféry pro hustotu rov. (6.1), je moºné odvodit p°ibliºný vztah
pro refrakci

ω = cρ
√

2πβa, (6.7)

pro zm¥nu refrakce
ω′ = βω, (6.8)

a pro vzdu²nou hmotu

M =
ω

cβ
= ρ

√
2πa

β
. (6.9)

V atmosfé°e d·sledkem refrakce dochází i k zeslabení sv¥tla. Vlivem re-
frakce dochází poprvé k zeslabení sv¥tla d·sledkem rozbíhavosti rovnob¥º-
ných paprsk·, coº vyjad°uje vztah

Φ1 =
1

1 + lω′
, (6.10)
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kde l je vzdálenost Zem¥ od M¥síce.
Dále pozorujeme zesílení osv¥tlení, zp·sobené paprsky dopadajících blí-

zko st°edu stínu
Φ2 =

a+ h

lr
, (6.11)

kde

r =
(
π� + π$

)(
1 +

h0
a

)
− ω. (6.12)

Skute£ná zm¥na bude výslednicí obou zm¥n, ov²em kdyº bereme v úvahu,
ºe paprsky vycházející z povrchu Slunce jsou rozbíhavé, dostáváme vztah
(podle [5] str. 35)

Φ =
(L+ l) (a+ h)

rLl [1 + ω′Ll/ (L+ l)]
, (6.13)

kde L je vzdálenost Zem¥ od Slunce.

6.2.4 Zeslabení osv¥tlení d·sledkem extinkce

Extinkce je zeslabení zá°ení kosmických objekt· v atmosfé°e vlivem absorpce
a rozptylu. Extinkce závisí na velikosti dráze paprsku v atmosfé°e.

Po té co uº máme vypo£ítaní vzdu²nou hmotu, m·ºeme ur£it zeslabení
sv¥tla, která vzniká pr·chodem paprsk· atmosférou, ze vztahu

I = I0e
−AM , (6.14)

kde I0 je intenzita sv¥tla p°i vstupu do atmosféry a I je intenzita p°i výstupu
z ní. A je extink£ní koe�cient, který je podle [5] str. 29., vyjád°en rovnicí

A = 4, 48.10−12
(n− 1)2

λ4
, (6.15)

kde λ je vlnová délka a n je index lomu.
Extink£ní koe�cient m·ºeme ur£it z pozorování tzv. extink£ních hv¥zd

[4], jsou to hv¥zdy s dob°e ur£enými hv¥zdnými velikostmi. Extinkce je v zen-
itu men²í neº nad obzorem, je to dáno tím, ºe dráha paprsk· je tam krat²í.
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6.3 Zatm¥ní Slunce?

6.3.1 Jak to vypadá z M¥síce

Kdybychom se nacházeli na povrchu M¥síce v dob¥ m¥sí£ního zatm¥ní, mohli
bychom ho pozorovat jako zatm¥ní Slunce. Ve vzdálenosti M¥síce má Zem¥
v¥t²í úhlový pr·m¥r neº Slunce.

Z geometrických pom¥r· plyne, ºe vstoupí-li M¥síc do stínu, Slunce bude
úpln¥ zakryto na²í planetou.

Zem¥ je v²ak obklopena atmosférou, ve které dochází vlivem refrakce
ke zm¥n¥ dráhy slune£ních paprsk·. Atmosféra se chová, jako £o£ka, která
fokusuje sv¥tlo do ur£itého bodu, vytvá°í tak obraz Slunce. Tento jev se
projeví tím, ºe je moºné pozorovat obraz Slunce, i kdyº je M¥síc v plném
stínu.

Nebudeme v²ak vid¥t obraz celého Slunce, jenom tenký sv¥telný prstenec
obklopující tmavou Zemi. Tento jev je zobrazený na obr. 6.2.

Obrázek 6.2: Vlevo vidíme zm¥nu dráhy paprsk· dopadajících do stejného
boduN . Vpravo je pohled na zatm¥ní z M¥síce. Je vyzna£ená £ást slune£ního
kotou£e o a její obraz o′.

Rozd¥líme-li slune£ní kotou£ na tenké soust°edné kruºnice, budou pa-
prsky vycházející z t¥chto kruºnic zobrazeny do m¥sí£ní roviny jinou vrstvou
atmosféry. Úhel, pod kterým paprsek dopadá do ur£itého bodu na m¥sí£ním
povrchu, podle obrázku 6.2 bude daný vztahem

ψ = π$

(
1 +

h0
a

)
. (6.16)
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Dále velikost oblouku je dána st°edovým úhlem 2ε. Sloºením jednotlivých
oblouk·, zobrazeních ve stejném bod¥ M¥síce, dostaneme deformovaný obraz
Slunce. Nejv¥t²í hodnotu st°edového úhlu 2α (úhel vymezený te£nami z bodu
Z ke kotou£i Slunce) obrazu dostaneme podle vztahu

sinα =
R�
γ
, (6.17)

kde
γ′ = γ

L

L+ l
, R′� = R�

L

L+ l
. (6.18)

Ozna£íme vzdálenost bodu v m¥sí£ní rovin¥ od st°edu stínu jako γ, úhlový
polom¥r Zem¥ je π$.

Paprsky zobrazené do m¥sí£ní roviny, budou procházet atmosféru v oblasti
terminátoru. Celý terminátor se ov²em neú£astní v zobrazení Slunce, jenom
jeho £ást ur£ená st°edovým úhlem 2α. [5]

6.3.2 Jas Slunce

Jak uº bylo °e£eno na za£átku kapitoly budeme rozd¥lovat slune£ný kotou£
na tenké kruºnice. Ud¥láme to pro kaºdou vzdálenost od st°edu stínu. Pro
dal²í výpo£et budeme pot°ebovat ur£it svítivosti t¥chto prstenc·. [5]

Podle obrázku 6.3 vidíme, ºe se jedná o soust°edné kruºnice s tlou²´kou
∆r a polom¥rem r, m¥°eného od st°edu Zem¥. Vzdálenost Zem¥ − Slunce
má velikost γ a Slunce úhlový polom¥r R�.

Budeme zanedbávat okrajové ztemn¥ní slune£ního kotou£e a p°edpok-
ládáme, ºe její jas se nem¥ní. Vycházíme-li z této úvahy a poloºíme celkovou
svítivost slune£ního kotou£e rovnu jedné, bude svítivost ur£ité kruºnice daná
pom¥rem její plochy a celkové plochy Slunce

∆i =
∆p

πR2
�
. (6.19)

Plochu prstence vyjád°íme podle obrázku 6.3 vztahem

∆p = πr∆r
ε

180◦
, (6.20)

kde velikost úhlu ε spo£teme vyuºitím kosinové v¥ty z trigonometrie

cos ε =
r2 + γ2 −R2

�
2γr

. (6.21)

Te¤ uº máme v²echno pot°ebné pro dal²í krok, coº je výpo£et osv¥tlení místa
na M¥síci.
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Obrázek 6.3: Schéma pro výpo£et svítivosti jednotlivých prstenc·.

6.4 Fotometrie m¥sí£ních zatm¥ní

6.4.1 Hustota stínu

Vstup M¥síce do polostínu nem·ºeme pouhým okem pozorovat. Jak se p°ib-
liºuje k okraji plného stínu vidíme ztmavnutí m¥sí£ního povrchu. Do plného
stínu dopadá málo sv¥tla, takºe intenzita sm¥rem k st°edu stínu klesá. Tento
pokles m·ºeme nejlépe vyjád°it pomocí pr·b¥hu hustoty stínu. Hustota stínu
je vyjád°ena vztahem

D = log10

E

e
. (6.22)

Její hodnotu bychom vypo£ítali z nam¥°ení osv¥tlení ur£itého bodu na m¥sí£-
ním povrchu p°ed zatm¥ním E a v dob¥ zatm¥ní e.

Paprsky dopadající do plného stínu, jsou ohýbány v atmosfé°e. To je
jediná moºnost, aby se slune£ní paprsky dostaly do stínu. I tak jsou zeslabené
d·sledkem r·zných jev· v atmosfé°e (£ást 6.2.3 a 6.2.4).

P°edcházející £ásti kapitoly popisují postup metody výpo£tu tzv. po-
mocného stínu. Jde vlastn¥ o model hustoty stínu pro ideální atmosféru.
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Uº víme jak vypo£ítat hodnotu refrakce, zeslabení refrakcí, svítivost malých
ploch slune£ného kotou£e.

Sv¥tlo vycházející z r·zných £ástí povrchu Slunce a dopadající do ste-
jného bodu, bude procházet atmosféru v jiných vý²kách. Protoºe hodnoty
refrakce a extinkce se vý²kou m¥ní, znamená to, ºe bude sv¥tlo jinak zes-
labené.

Ur£itý prstenec slune£ného kotou£e dává osv¥tlení v bod¥ m¥sí£ní roviny

∆e = 10−d∆i, (6.23)

kde d je zeslabení sv¥tla zp·sobené atmosférou v dané vý²ce.
Celkové osv¥tlení ve stejném bod¥ je vyjád°eno vztahem

e =

γ+R�∑
γ−R�

10−d∆i. (6.24)

Stejným postupem m·ºeme ur£it osv¥tlení stejného bodu mimo zatm¥ní

E =

γ+R�∑
γ−R�

∆i, (6.25)

p°i£emº zanedbáme zeslabení paprsk·, tzn. d = 0 [5].
Hustotu stínu v ur£ité vzdálenosti od st°edu stínu ur£íme vztahem (6.22).
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KAPITOLA 7

Zpracování dat

7.1 P°íprava k fotometrii zatm¥ní

7.1.1 Pouºité p°ístroje a dal²í informace

Bohuºel jsem nem¥l moºnost na pozorování vlastních dat. Získal jsem v²ak
snímky od dvou lidí:

� RNDr. Pavol Rapavý (°editel hv¥zdárn¥ v Rimavské Sobot¥, Sloven-
sko)

� snímky zatm¥ní z 03-03-2007 a 16-08-2008

� stanice: N 48◦22′28′′, E 20◦00′24′′

� CCD kamera SHT 1.3, 4/300

� expozi£ní £as neznámý, ale podle fotografa stejný pro kaºdý sní-
mek a jenom pár ms

� Patrick Chevalley (�výcarsko, vedle �enevy)

� snímky zatm¥ní z 03-03-2007

� stanice: N 46, 20253◦, E 6, 105178◦

� první série snímk·: dalekohled Sky-Watcher 80/400

� druhá série snímk·: Newton·v dalekohled 150/900, ekvatoriální
montáº

� CCD kamera SONY A100

� snímky: 12bit SONY RAW formát, r·zný expozi£ní £as
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7. Zpracování dat 7.1. P°íprava k fotometrii zatm¥ní

7.1.2 P°edzpracování CCD snímk· a programové vy-

bavení

Fotky od RNDr. Pavla Rapavého jsou 16bitové TIFF soubory. Existuje n¥ko-
lik po£íta£ových program·, které jsou schopné p°evést TIFF soubory na
FITS. Já jsem vyuºil software ImageTOOLSca [15].

Na konverzi RAW snímk· na FITSy jsem pouºil program IRIS [16].
V tomto softwaru se dá nastavit typ CCD kamery a jeho dal²í parametry,
podle £ehoº se p°ekonvertuje snímek. Barevné RAW snímky jsem rozd¥lil na
jednotlivé RGB barvy pomocí speciální funkce softwaru IRIS.

Kaºdý snímek je získán oby£ejnou digitální kamerou a nebyly ur£eny
pro fotometrické zpracování. Nebyly tak získané kalibra£ní snímky, z tohoto
d·vodu jsem zpracovával surové CCD snímky.

P°i dal²ím zpracování snímk· jsem pouºil po£íta£ový program IRAF [17].

7.1.3 Pr·b¥h zatm¥ní M¥síce

V¥t²ina £lánk· o fotometrii zatm¥ní M¥síce vyuºívá m¥°ení jasnosti m¥sí£-
ních objekt·. Jak je popsané v teoretické £ásti, uº víme, ºe p°i fotometrii
zatm¥ní se snaºíme zjistit zm¥nu hustoty stínu v závislosti na vzdálenosti
od st°edu stínu. Ne vºdy v²ak pozorujeme úplné zatm¥ní M¥síce. Z tohoto
d·vodu pro nás není nezbytné znát geometrický pr·b¥h zatm¥ní, abychom
mohli zvolit £ást m¥sí£ního povrchu, který se pono°í nejvíce do stínu.

Mapa oblastí Zem¥, z kterých m·ºeme pozorovat zatm¥ní, je pro nás
d·leºitá z více d·vod·. Za prvé je dobré p°edem znát jestli bude zatm¥ní
pozorovatelné na míst¥, kde máme pozorovací techniku. Za druhé, kdyº zk-
oumáme vlastnosti atmosféry m·ºeme ur£it její £ást, kde prochází slune£ní
paprsky.

Pomocí popsané metody v kapitole 4. jsem vytvo°il jak mapu stínu, tak
i gra�cké zobrazení pr·b¥hu zatm¥ní pro zatm¥ní 03-03-2007 a 16-08-2008,
najdeme je mezi p°ílohami. Hodnoty rektascenze, deklinace, jejich hodinové
zm¥ny apod. jsem získal z programu XEphem [18] a taky z on-line systému
HORIZONS [19]. Podobné mapy jsou dostupné z p°edcházejících 10 let na
internetové stránce <http://eclipse.gsfc.nasa.gov/lunar.html>.

47



7.2. Fotometrické zpracování 7. Zpracování dat

7.2 Fotometrické zpracování

7.2.1 První sada snímk·

Zde je popsané zpracování snímk· obdrºených od RNDr. Pavla Rapavého.
Snímky zatm¥ní 03-03-2007 jsou nepouºitelné. V dob¥ zatm¥ní byla pro-

m¥nlivá vysoká obla£nost a M¥síc se ztrácí ze snímku i p°ed za£átkem zat-
m¥ní.

Snímky zatm¥ní 16-08-2008 jsou uº v po°ádku. �lo o £áste£né zatm¥ní
ze série Saros 138. Nejv¥t²í problém je velice nízký expozi£ní £as, který
navíc není p°esn¥ známý, ale podle pana Rapavého se jedná o milisekundy.
Expozi£ní £as byl zvolený tak, aby bylo vid¥t celý M¥síc a aby nedo²lo
k p°ete£ení. Snímky nebyli získané pro fotometrické ú£ely.

Obrázek 7.1: Sv¥telná k°ivka zatm¥ní M¥síce 16-08-2008.
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7. Zpracování dat 7.2. Fotometrické zpracování

Z d·vodu nízkého expozi£ního £asu není moºné ur£it hustotu stínu, pop-
sané v kapitole 6. Hodnoty m¥sí£ního povrchu ve stínu jsou skoro stejné
jako hodnota pozadí. I tak jsem se pokusil získat n¥jaké informace o zm¥n¥
jasnosti v dob¥ zatm¥ní.

Postupoval jsem tak, ºe jsem ode£etl hodnotu pozadí. Na snímcích není
vid¥t ºádný jiný objekt jako nap°. hv¥zdy, proto jsem se£etl hodnoty pixel·
z celého snímku. Ov²em tak nezískám celkovou jasnost M¥síce, protoºe p°i
ode£tení hodnoty oblohy se ode£tou i hodnoty £ásti M¥síce, které jsou ve
stínu.

Hodnoty jasnosti M¥síce jsem p°epo£ítal na hv¥zdné velikosti. Hodnoty
hv¥zdných velikostí jsem nekalibroval tak, aby hodnota M¥síce na za£átku
zatm¥ní odpovídala hv¥zdné velikosti M¥síce v úpl¬ku, coº je −12, 55 mag
[10]. Bod v £ase 21, 34 h má hodnotou −10, 6 mag d·sledkem p°ete£ení
hodnot ve snímku (viz obr. 7.1).

Obrázek 7.2: �ásti m¥sí£ního povrchu, pro které byla po£ítaná hustota
polostínu.

Jak uº jsem psal, hustotu stínu nebylo moºné ur£it d·sledkem toho, ºe
hodnoty ve stínu mají v²ude p°ibliºn¥ stejnou hodnotu. Poda°ilo se mi ale
vypo£ítat hodnoty hustoty polostínu. Obrázek 7.3 obsahuje k°ivku modelu
hustoty stínu a hodnoty polostínu pro £ty°i r·zná místa na povrchu M¥síce
(viz obr. 7.2), v závislosti na vzdálenosti od st°edu stínu. Jak vid¥t docela
dob°e odpovídají hodnotám modelu. Z obrázku 7.3 je vid¥t i to, ºe hustota
stínu se nem¥ní pro r·zné vzdálenosti od st°edu stínu.
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7.2. Fotometrické zpracování 7. Zpracování dat

Obrázek 7.3: Hustota polostínu zatm¥ní M¥síce 16-08-2008.

7.2.2 Druhá sada snímk·

Tato £ást probírá výsledky zpracovaných snímk· od Patricka Chevalleyho.
P°i zpracování jsem vyuºil jenom snímky focené pomocí Newtonového dale-
kohledu 150/900. Jsou to snímky úplného zatm¥ní 03-03-2007 ze série Saros
123.

Díky po°ízení barevných snímk·, jsem byl schopný ud¥lat fotometrií ve
t°ech barvách BVR. Z toho nás nejvíce zajímají hodnoty p°es �ltry B a
R. Víme, ºe v dob¥ zatm¥ní má m¥sí£ní disk £ervenou barvu. Podle toho
jsem o£ekával men²í jasnost v modré barv¥ neº v £ervené, coº se mi poda°ilo
dokázat pomocí vícebarevné fotometrie.

P°i zpracování t¥chto snímk· a zkonstruování sv¥telné k°ivky zatm¥ní
jsem postupoval trochu jinak, neº v p°edchozím p°ípad¥. Podél m¥sí£ní
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7. Zpracování dat 7.2. Fotometrické zpracování

Obrázek 7.4: Sv¥telná k°ivka zatm¥ní M¥síce 03-03-2007.

dráhy, p°es st°ed M¥síce jsem ud¥lal °ez m¥sí£ním diskem. Snímky obsahují
velký ²um, abych ho co nejvíce eliminoval, ud¥lal jsem °ez s tlou²´kou 10 pix-
el· (viz obr. 7.5 a 7.6). Z kaºdých 10 hodnot jsem ud¥lal pr·m¥r a získal jsem
tak hodnotu jasnosti malých kousk· m¥sí£ního disku v r·zných vzdálenos-
tech. Tento postup jsem vyuºil p°i zpracování 20 snímk·, které jsem pak
poskládal. Získal jsem tak sv¥telnou k°ivku zatm¥ní M¥síce.

Obrázek 7.4 ukazuje graf závislosti hv¥zdných velikostí na £tvere£nou
úhlovou vte°inu ve �ltrech R a B na úhlové vzdálenosti od st°edu zatm¥ní.
Nulová vzdálenost je poloha st°edu M¥síce v opozici. Hodnota η tak zna£í
vzdálenost podél dráhy M¥síce od polohy opozice.

Hodnoty hv¥zdných velikostí jsem získal pomocí plo²né fotometrie. Hod-
noty byli kalibrované pomocí dvou hv¥zd, které jsou viditelné na n¥kterých
snímcích. Jedná se o hv¥zdu c Leo a 56 Leo. M¥°ítko jsem zjistil ze známého
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polom¥ru kotou£e M¥síce, coº jsem nam¥°il i na snímkách v jednotkách pix-
el·.

Obrázek 7.5: �ez s tlou²´kou 1 pixelu.

Obrázek 7.6: �ez s tlou²´kou 10 pixel·.

Jak vidíme z grafu, v maximu zatm¥ní, skute£n¥ svítí M¥síc více v £ervené
barv¥ neº v modré. V p°íloze najdeme i graf barevného indexu B − R, viz
obr. A.5.

Hlavním úkolem fotometrie m¥sí£ních zatm¥ní je zjistit hustou stínu.
V p°ípad¥ t¥chto snímk· to bylo moºné ud¥lat. Vybral jsem dva r·zné ob-
jekty na m¥sí£ním povrchu, pro které jsem vyuºil aperturní fotometrii. Jedná
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7. Zpracování dat 7.2. Fotometrické zpracování

se o kráter Koperník a Mo°e Nektaru. Vypo£ítal jsem pro n¥ zm¥nu hustoty
stínu v závislosti na vzdálenosti od st°edu stínu ve �ltru V.

Obrázek 7.8 a 7.9 ukazují i model hustoty stínu. Vypo£tené hodnoty se
li²í od modelu. Hlavním d·vodem je, ºe model byl vytvo°ený zp·sobem,
ºe jsem po£ítal zeslabení sv¥tla p·sobené jenom refrakcí. Zeslabení sv¥tla
extinkcí bylo zanedbané, jako i dal²í vlivy atmosféry, nap°. ozonová vrstva,
a vy²²í absorbující vrstvy.

Dále mohly být výsledky ovlivn¥né i po£asím, a to ne jenom na míst¥
pozorování, ale taky v oblasti, kde slune£ní paprsky procházely atmosférou.
V p°íloze najdeme obrázek A.6, mapu s vyzna£eními £ásti atmosféry, kterými
procházeli slune£ní paprsky dopadající na povrch M¥síce v dob¥ zatm¥ní.
Dále jsou tam p°iloºené i druºicové snímky, sv¥tové mapy po£así [20].

Obrázek 7.7: Hustota stínu v závislosti na vzdálenosti od st°edu stínu
v ideální atmosfé°e, £ = 640 nm, z = 540 nm, m = 460 nm. [5]
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7.2. Fotometrické zpracování 7. Zpracování dat

Obrázek 7.8: Hustota stínu pro kráter Koperník. Zatm¥ní M¥síce 03-03-2007.

Obrázek 7.9: Hustota stínu pro Mo°e Nektaru. Zatm¥ní M¥síce 03-03-2007.
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KAPITOLA 8

Záv¥r

P°ed existencí vesmírných druºic nebo meteorologických balónk·, lidé hledali
r·zné metody na zji²t¥ní n¥jakých vlastností zemské atmosféry. Jedna z nich
byla i fotometrie zatm¥ní M¥síce. Pomocí této metody byla zji²t¥na poloha
ozónové vrstvy na za£átku 30-tých letech 20. století, která pozd¥ji byla
ov¥°ena. Dále byla zji²t¥na existence vysoké absorbující vrstvy ve vý²kách
100 − 150 km.

Vlastnosti atmosféry mohou ovlivnit výsledky fotometrie zatm¥ní. Moje
grafy zobrazují model hustoty stínu, který byl vytvo°en tak, ºe jsem o
vlastnostech atmosféry neuvaºoval. Jak vidíme v p°ípad¥ obrázku 7.8 a 7.9,
m¥°ené hodnoty a vypo£tené hodnoty modelu se li²í. Odchylka je zp·sobena
pravd¥podobn¥ tím, ºe jsou zanedbané ur£ité vlastnosti atmosféry. Pro lep²í
hodnoty nebo získání dal²ích informací bychom pot°ebovali n¥kolik zm¥n.
Dobré by bylo popsat dal²í vlastnosti atmosféry a vzít je do úvahy p°i
po£ítání p°esn¥j²ího modelu pro ideální atmosféru.

V p°ípad¥ hustoty stínu jsou d·leºit¥j²í niº²í vrstvy atmosféry, protoºe
paprsky dopadající do stínu Zem¥ prochází atmosférou blízko zemského
povrchu. Tady hraje d·leºitou roli zeslabení sv¥tla zp·sobené refrakcí a ex-
tinkcí. Model je v²ak po£ítán jenom pro zeslabení refrakcí.

Hodnoty zeslabení refrakcí a extinkcí jsou ve vy²²ích vrstvách velice malé,
takºe skoro nijak neovliv¬ují hodnoty hustoty polostínu. P°í£inu odchylky
hodnot polostínu musíme hledat jinde, pravd¥podobn¥ je to vysoká absorbu-
jící vrstva prachových £ástic.

D·leºité jsou i meteorologické vlivy, po£así, mnoºství vodné páry ve
vzduchu, a to hlavn¥ podél terminátoru stínu. Tyto odchylky mezi výpo£tem
a m¥°ením jsou v²ak vhodné na zkoumání r·zných vlastností atmosféry.
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Tato práce popisuje postupy získání jak fotometrických, tak i dal²ích in-
formací o m¥sí£ním zatm¥ní. Jsou popsané vlastnosti získaných dat i prob-
lematika jejich zpracování, coº m·ºe dát zájemc·m p°edstavu o tom, jaké
data se snaºit získat p°i pozorování a p°ípadn¥ jak je zpracovat.
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Obrázek A.2: Zatm¥ní M¥síce 03-03-2007.
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Obrázek A.3: Zatm¥ní M¥síce 03-03-2007.
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Obrázek A.4: Zatm¥ní M¥síce 16-08-2008.
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Obrázek A.5: Barevný index B −R. Zatm¥ní M¥síce 03-03-2007.
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Obrázek A.6: �ást atmosféry, kterým prochází slune£ní paprsky dopadající
do stínu Zem¥. Zatm¥ní M¥síce 03-03-2007.

Obrázek A.7: Mapa po£así: 03-03-2007 18:00 UTC.
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Obrázek A.8: Mapa po£así: 03-03-2007 21:00 UTC.

Obrázek A.9: Mapa po£así: 04-03-2007 00:00 UTC.
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Obrázek A.10: Mapa po£así: 04-03-2007 03:00 UTC.

70


