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Kapitola 1.

Úvod

Astronomie pat°í spole£n¥ s matematikou k nejstar²ím v¥dním disciplínám. Po-
znatky o vesmíru pat°ily jiº u dávných civilizací do jejich kultury, jejich úrove¬ byla
dána také bohatostí duchovního ºivota spole£nosti. Astronomie se v²ak vyvíjela
nerovnom¥rn¥, mezi obdobími, kdy proºívala bou°livá období rozvoje, nastávaly
bohuºel i etapy její stagnace.

1.1 Základní úkoly a disciplíny astronomie

Astronomie je p°írodní v¥da. Slovo astronomie je °eckého p·vodu a etymologicky
znamená άστρoν - hv¥zda a νóµoς - zákon, £ili zákon o hv¥zdách. Cílem astronomie
je tedy hledání jistých zákonitostí, dle kterých je moºné:

• ur£it a p°edpov¥d¥t polohu a pohyb kosmických t¥les

a) na obloze (starov¥k, st°edov¥k)
b) v prostoru (novov¥k)

nejstar²í odv¥tví - vynuceno praktickými úkoly (ur£ování £asu a polohy, ná-
boºenské a astrologické úkazy)

• ur£it fyzikální povahu d¥j· ur£ujících vlastnosti a stavbu t¥les a jejich soustav
- °e²eno aplikací fyzikálních zákon· na vesmír - astrofyzika

• ur£it vznik, vývoj a zánik vesmíru a jeho sou£ástí - vychází z pochopení
sou£asné stavby vesmíru - pokro£ilá sou£ást astrofyziky, rozvoj v posledních
desetiletích

Astronomie se dále m·ºe d¥lit dle jednotlivých disciplín (obor·), které se mohou
navzájem i p°ekrývat.

1. Astrometrie - zabývá se ur£ováním p°esných poloh a pohyb· nebeských t¥les
na základ¥ m¥°ení jejich poloh na obloze
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1.2 Vznik a hlavní etapy rozvoje astronomie

� sférická astronomie
ur£ování poloh na obloze + redukce t¥chto poloh o nejr·zn¥j²í vlivy
(refrakce, aberace, precese, paralaxa), ur£ování £asu

� fundamentální astronomie
ur£ování p°esných poloh hv¥zd, tvorba katalog· poloh a vlastních po-
hyb· hv¥zd - op¥rné soustavy na hv¥zdné obloze

� praktická astronomie
teorie astronomických pozorování a m¥°ení + praktické vyuºití astrono-
mie nap°. p°i ur£ování polohy na Zemi (astronavigace), £asu, konstrukce
kalendá°e

2. Teoretická astronomie

� metodika ur£ování trajektorií t¥les z pozorovaných dat a výpo£et efeme-
rid podle známých element·
kosmická dynamika - nebeská mechanika, aplikace základních pohy-
bových zákon· na pohyb kosmických t¥les v prostoru (planety, dru-
ºice, m¥síce, komety, asteroidy, dvojhv¥zdy ...) V²e se vztahuje k °e²ení
1. úlohy astronomie

� teorie stavby planet, hv¥zd a jejich atmosfér

Rovn¥º se dá astronomie rozd¥lit dle p°edm¥tu studia a to nap°íklad

a) planetologie - fyzika planet (druºic)
b) fyzika a dynamika meziplanetární hmoty
c) hv¥zdná astronomie
d) hv¥zdná statistika
e) fyzika mezihv¥zdné (mezigalaktické) hmoty
f) dynamika Galaxie
g) stavba a vývoj hv¥zd a hv¥zdných soustav
h) kosmologie - stavba a vývoj vesmíru

Tato rozd¥lení nejsou striktní, mají jen pomocný význam. V sou£asné dob¥
mají mimo°ádný význam zejména výzkumy v oblastech hrani£ních obor· (p°ínos
nových metod).

1.2 Vznik a hlavní etapy rozvoje astronomie

Astronomie pat°í k nejstar²ím v¥dním obor·m, první zápisy astronomických po-
zorování, o kterých není pochyb, spadají do 8. století p°ed na²ím letopo£tem.
Nicmén¥ jiº ve starém Egypt¥ ve 4. tisíciletí p°ed na²ím letopo£tem byli schopni
p°edpovídat nilské záplavy na základ¥ tzv. heliaktického východu Síria (Sírius vy-
²el nad obzor t¥sn¥ p°ed východem Slunce), který stanovil také okamºik za£átku
roku. Délka tohoto roku byla stanovena na základ¥ st°ídání dne a noci od tohoto
okamºiku aº do dal²ího heliaktického východu Síria na 365 dní.
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1.2 Vznik a hlavní etapy rozvoje astronomie

Megalitická stavba ve Stonehenge (viz obr. 1) slouºila jiº 2000 let p°ed na-
²ím letopo£tem jako kultovní místo i jako astronomická observato°, coº potvrzují
hlavní zám¥rné p°ímky tohoto ob°ího kruhu z kamenných kvádr· (východo-západní
sm¥r).

Obrázek 1: Megalitická astronomická observato° ve Stonehenge s vycházejícím Sluncem
v dob¥ letního slunovratu [E1].

Na Dálném východ¥ byla rozvinutá astronomie je²t¥ v d°ív¥j²ích dobách. N¥-
které záznamy o slune£ních zatm¥ních jsou datovány aº k roku 4000 p°. n. l., ale
v¥t²inou se uvádí £as o tisíc let pozd¥j²í. Je známo, ºe za císa°e Hoang-Tia byla vy-
budována observato° v roce 2608 p°. n. l. (Murray 1836), která poslouºila ke sb¥ru
dat pro zp°esn¥ní £ínského kalendá°e. Na základ¥ t¥chto pozorování byl objeven
19letý cyklus (saros) podobných slune£ních zatm¥ní.

�ín²tí astronomové m¥li také za povinnost p°edvídat astronomické jevy, coº se
prý stalo osudným za éry císa°e Tchong-kanga v roce 2159 p°. n. l. jeho dv¥ma
astronom·m (Ho a Hi), kte°í se opili a nedali tak v¥d¥t o blíºícím se zatm¥ní Slunce.
Rozzlobený císa° je tak nechal popravit svým generálem. Jde nicmén¥ o zkazku
(viz Murray 1836).

�ín²tí astronomové m¥li 28 zví°etníkových souhv¥zdí (téº lunární dómy) rozd¥-
lených dle hranic radiáln¥ vycházejících ze severního sv¥tového pólu kolmo protí-
nající rovník, £ímº vznikly nestejné díly (sta°í Babylo¬ané a �ekové jich m¥li 12).
Délku tropického roku stanovili na 365 a £tvrt dne. Na obrázku 2 je zobrazeno
£ínské souhv¥zdí Severní nab¥ra£ky.

I kdyº na na²i kulturu £ínská astronomie nem¥la p°ímý vliv díky velké vzdále-
nosti, dodnes jsou pro nás velice cenné záznamy astronomických pozorování (nap°.
supernova z roku 1054, historické návraty Halleyovy komety apod.).
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1.2 Vznik a hlavní etapy rozvoje astronomie

Obrázek 2: Souhv¥zdí Severní nab¥ra£ky (ná² Velký v·z) nesoucí nebeského hodnostá°e.
Reliéf z hrobky Wu Lianga z roku 147 p°. n. l. [E2].

Astronomie se vyvíjela také na americkém kontinent¥. Sta°í Mayové na území
dne²ní Guatemaly a poloostrovu Yucatan pat°ili mezi výte£né pozorovatele. Jejich
kalendá° dokázal p°edpovídat zatm¥ní Slunce a M¥síce, vznikl na základ¥ dlou-
hodobých pozorování, jejichº za£átek spadá mezi roky 500�400 p°. n. l. I indiáni
v Severní Americe pozorovali hv¥zdnou oblohu a stejn¥ jako u megalitických staveb
i zde m·ºeme najít význa£né zám¥rné sm¥ry (medicine wheel). Historické kresby
Anasaz· nám v Arizon¥ zanechaly piktogramy s pravd¥podobnou konjunkcí su-
pernovy v roce 1054 s úzkým srpkem M¥síce t¥sn¥ p°ed jeho novem (viz obr. 3).

U n¥kterých civilizací nám chyb¥jí písemné zápisy, nicmén¥ praktické znalosti
astronomie museli mít nap°. Polynézané, kte°í vyuºívali navigace pomocí hv¥zd
p°i plavbách mezi ostrovy v noci.

M·ºeme tedy obecn¥ °íci, ºe vºdy, kdyº stupe¬ kultury dosáhl jisté úrovn¥,
rozvinula se zárove¬ i astronomie a s ní spojená astronomická pozorování.

Na ná² kulturní (a také astronomický vývoj) m¥la bezprost°ední vliv babylon-
ská astronomie. Na území dne²ního Iráku se rozkládala Mezopotánská °í²e a zde
provád¥ná pravidelná systematická astronomická pozorování p°isp¥la k vývoji,
který vedl aº k sou£asné moderní astronomii. Jiº 3000 let p°. n. l. byl zaveden
slune£ní kalendá°, který je co do konstrukce daleko sloºit¥j²í neº kalendá° m¥sí£ní.
Zavedení tohoto kalendá°e hrálo d·leºitou roli pro vyvinuté zem¥d¥lství. Následné
zboº²t¥ní planet, Slunce a M¥síce pak zavádí základy astrologie, která pot°ebuje
tyto objekty nep°etrºit¥ sledovat a také p°edpovídat jejich vzájemné polohy. Proto
je zapot°ebí vybudovat astronomické observato°e a astronomická pozorování dob°e
zapisovat a archivovat na hlin¥ných desti£kách. Díky t¥mto p°esným pozorováním
a zápis·m babylon²tí astronomové b¥hem slune£ních zatm¥ní zjistili, ºe dráha
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1.2 Vznik a hlavní etapy rozvoje astronomie

Obrázek 3: Piktogram v Chaco ka¬onu se zobrazením supernovy z roku 1054 a srpku
M¥síce [E3].

Slunce mezi hv¥zdami je stále ta samá - ekliptika. Dokázali nalézt souvislosti mezi
ro£ními dobami, místy východ· a západ· a polohou Slunce na ekliptice. Díky
t¥mto souvislostem pak nalezli velice d·leºitý bod - jarní bod.

Babylon²tí astronomové na základ¥ m¥sí£ních fází a znalostí o pohybu Slunce
po ekliptice vytvo°ili lunisolární kalendá°. Rovn¥º jiº znali, ºe se planety pohy-
bují podél roviny ekliptiky a ºe n¥které z nich vykazují ob£as retrográdní pohyb.
Na rozdíl od £ínských astronom· zavedli pouze 12 zví°etníkových (zodiakálních,
ekliptikálních) souhv¥zdí, které od nich dále p°evzali cca 600 let p°. n. l. Chaldejci.

Nedílnou sou£ástí babylonského náboºenství byla i astrologie, pro kterou bylo
nutné znát p°edpov¥di poloh dal²ích boh· (po M¥síci a Slunci), tj. planet, které
také m¥ly dle astrologie ovliv¬ovat lidské osudy.

Výrazným zp·sobem se do d¥jin astronomie zapsala astronomie °ecká. �ecká
spole£nost m¥la úctu k v¥d¥ní a poznávání, které navíc velice rychle p°ebírala
i od jiných národ· a uchovávala je. Výrazným pokrokem byla jejich jiná �lozo�e.
Zatímco pro Egyp´any a Babylo¬any byla nebeská t¥lesa ztotoº¬ována s bohy,
kte°í se hýbali dle vlastní v·le, �ekové na tato t¥lesa nahlíºeli my²lenkov¥ s tím,
ºe lze odhalit povahu v¥cí jejich pozorováním a analýzou. Odmítli doktrínu, ºe v²e
jiº bylo poznáno a ºe není t°eba poznávat nové v¥ci. �ekové zahájili v¥k rozumu.

�ekové p°evzali mnoho znalostí od Chaldejc· (v£etn¥ astrologie), za£ali analy-
zovat i staré záznamy. V 5. stol. p°. n. l. p°i²el Anaxagoras (cca 500�428 p°. n. l.)
se správným vysv¥tlením st°ídání m¥sí£ních fází, které jsou zap°í£in¥ny prosto-
rovou dráhou M¥síce kolem Zem¥, coº by zárove¬ p°irozen¥ i vysv¥tlilo slune£ní
a m¥sí£ní zatm¥ní. Do té doby toto vysv¥tlení bylo problematické, p°ekrývání t¥les
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1.2 Vznik a hlavní etapy rozvoje astronomie

Obrázek 4: Vlevo je na £ásti fresky z Národní univerzity v Aténách Anaxagoras [E4],
vpravo je pak antická busta Aristotela z Louvru [E5].

na jedné sfé°e, navíc se p·vodní p°edstava Zem¥ jako placky výrazn¥ odli²ovala
od Anaxagorasovy hypotézy, ºe z tvaru stínu p°i m¥sí£ním zatm¥ní jde zjistit tvar
Zem¥ a tím musí být koule (Fotheringham 1908).

K nejvýznamn¥j²ím °eckým �lozof·m pat°í Aristotelés ze Stageiry (384�322
p°. n. l.), nejvýznamn¥j²í ºák Platon·v a vychovatel Alexandra Makedonského.
Aristotel·v názor na vesmír m¥l obrovský vliv na my²lení lidí. P°evzal ho od n¥j
za necelých p¥t století pozd¥ji Klaudios Ptolemaios a geocentrický (Zem¥ je st°e-
dem v²eho) systém se pak stal uznávaným aº do konce st°edov¥ku. Aristoteles
dále d¥lí vesmír na pozemskou £ást, která sahá k M¥síci, kde v²e vzniká i zaniká,
a oblast nad M¥sícem, kde je sv¥t nebeských t¥les vybudovaný z pátého ºivlu
- éteru. Slunce, M¥síc, planety i stálice jsou umíst¥ny ve sférách (t¥ch má být
celkem 56 v£etn¥ t¥ch, kterými si Aristoteles pomáhal p°i vysv¥tlování odchylek
planet od kruhových drah) a obíhají kolem Zem¥ na stejných kruhových drahách.

Aristarchos ze Samu (cca 320�250 p°. n. l.) proslul nejvíce jako zakladatel
heliocentrického modelu. Jako první prohlásil, ºe ve st°edu soustavy leºí nehybné
Slunce a Zem¥ a planety kolem n¥j obíhají. Zem¥ ob¥hne kolem Slunce jednou
za rok a jednou za den se oto£í kolem své osy. V té dob¥ bylo známo p¥t planet,
které se pohybovaly nerovnom¥rn¥ a n¥kdy se dokonce zastavovaly a n¥kolik dní
�couvaly� . Astronomové se snaºili rozlu²tit tento jev, na který jim poskytl odpov¥¤
práv¥ Aristarch·v systém.

Aristarchos ov²em nep°estal pobu°ovat ve°ejné mín¥ní. Z velikosti zemského
stínu na M¥síci p°i zatm¥ní vyvodil, ºe Slunce musí být mnohem v¥t²í neº Zem¥.
A poprvé se také pokusil m¥°ením zjistit, jaký doopravdy je vzájemný pom¥r veli-
kostí Zem¥, M¥síce a Slunce. Do²el k záv¥ru, ºe M¥síc je asi t°ikrát men²í, kdeºto
Slunce skoro sedmkrát v¥t²í neº Zem¥. Dále také zjistil, ºe vzdálenost ke Slunci
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1.2 Vznik a hlavní etapy rozvoje astronomie

Obrázek 5: Aristotel·v d·kaz kulatosti Zem¥, stín Zem¥ p°i zatm¥ních M¥síce by
m¥l být jiný ráno a ve£er neº o p·lnoci, kdyby Zem¥ m¥la tvar plochého disku
(Aristoteles 350 BC).

je 19krát v¥t²í neº vzdálenost k M¥síci. To jsou sice velmi nep°esná £ísla, ale me-
toda, kterou pouºil, byla správná. P°esn¥j²í m¥°ení bylo provedeno aº v 17. století.
K dovr²ení v²eho Aristarchos prohlásil, ºe vesmír je nekone£ný a hv¥zdy jsou jiná
Slunce. To byly kací°ské my²lenky a Aristarchos byl obºalován z bezboºnosti. Jeho
model byl zamítnut a posléze na dlouho zapomenut.

Aristarchova metoda ur£ení vzdálenosti M¥síce od Zem¥ je znázorn¥na na obr. 6.
Vychází z p°edpokladu, ºe se v okamºiku první £i poslední £tvrti M¥síce zm¥°í
úhel mezi M¥sícem a Sluncem. Z Aristarchových m¥°ení tento úhel vycházel p°i-
bliºn¥ 87◦, sou£asnými m¥°eními vychází tento úhel na 89◦50′. Vzhledem k tomu, ºe
úhlové pr·m¥ry M¥síce a Slunce jsou tém¥° totoºné, je pak moºné stanovit pom¥ry
jak velikosti M¥síce, Zem¥ a Slunce, tak i pom¥ry jejich vzdáleností (viz obr. 6).

Skv¥lý metodický postup Aristotel·v podnítil Eratosthena (275�194 p°. n. l.)
k ur£ení lineárních rozm¥r· Zem¥. Obvod Zem¥ ur£il velmi jednoduchou geome-
trickou metodou, která spo£ívala v ur£ení úhl· práv¥ dopadajících slune£ních pa-
prsk· u svislých ty£í na dvou r·zných místech téhoº poledníku. Slune£ní paprsky
v dob¥ rovnodennosti dopadaly v tehdej²í Syen¥ (dne²ní Asuán) kolmo na povrch
(aº na dno studny), kdeºto v severn¥ji poloºené Alexandrii i v poledne vrhaly
p°edm¥ty krátké stíny. Tento úhel, který Eratosthenes ur£il na 7◦12′, odpovídal
5 000 stádiím a odtud velice jednoduchým p°epo£tem získal obvod Zem¥, který byl
roven p°ibliºn¥ 250 000 stádiím. Otázkou ov²em je, jakou stádii pouºil. P°ikloníme-
li se ke stádii egyptské (1 egyptská stádie je rovna 157,7 m), získáme obvod Zem¥
p°ibliºn¥ 39 400 km. Nep°esnost m¥°ení byla jednak dána tím, ºe ob¥ místa ne-
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1.2 Vznik a hlavní etapy rozvoje astronomie

Obrázek 6: Aristarchova metoda ur£ení pom¥r· vzdáleností M¥síc-Zem¥ a Zem¥-Slunce
1 : 19 (vlevo) a pom¥r· polom¥r· M¥síce, Zem¥ a Slunce 0,36 : 1 : 6,75 (vpravo).

leºí p°esn¥ na tom samém poledníku a také nep°esností ur£ení úhlu, pod kterým
v dob¥ rovnodennosti dopadají paprsky v Alexandrii, ale i tak je výsledek velice
blízký sou£asné hodnot¥. Eratosthenes rovn¥º zm¥°il sklon zemské osy, který byl
v pom¥ru 11/83 ze 180◦.

V d¥jinách astronomie je Hipparchos (cca 190�120 p°. n. l.) povaºován za nej-
významn¥j²ího astronoma starov¥ku, který byl excelentním pozorovatelem, jenº
pozoroval hlavn¥ z Alexandrie a z Rhodosu (mezi lety 161�127 p°. n. l.). Práv¥
Hipparchos zavedl nový koncept sv¥ta, který v souladu s aristotelovskou fyzikou
postuloval, ºe st°ed Zem¥ je v centru sfér hv¥zd a planety se kolem ní pohybují
po komplikovaném systému kruºnic (viz obr. 7). Hipparchos samoz°ejm¥ dob°e v¥-
d¥l od Metona, ºe délka ro£ních období není stejn¥ dlouhá. Aby toto pozorování
vysv¥tlil, st°ed kruºnice, která p°íslu²ela pohybu Slunce dal mimo st°ed Zem¥.
Tímto excentrickým umíst¥ním, které bylo v pom¥ru 1/24 polom¥r·m slune£ní
dráhy, docílil dobré shody modelu s pozorováním. Nicmén¥ zde byla rovn¥º moº-
nost vysv¥tlit pohyb Slunce i za pomocí epicyklu a deferentu.

Hipparchos rovn¥º znal s p°esností na n¥kolik minut délku tropického roku
díky starým babylónským pozorováním. Na základ¥ dal²ích vlastních pozorování
v dob¥ rovnodenností a slunovrat· a s pouºitím Metonových m¥°ení kolem roku
430 p°. n. l. a Aristarchových z roku 280 p°. n. l. vypo£ítal délku tropického roku
o 1/144 dne krat²í neº 365 a £tvrt dne, tj. 365,243 1 dne (dne²ní hodnota 365,242 2
dne). Tato m¥°ení mu slouºila ke zp°esn¥ní úhlu sklonu zemské osy k rovin¥ eklip-
tiky (23◦51′), ale také ke zji²t¥ní, ºe se jarní bod posouvá kaºdé století nejmén¥
o jeden obloukový stupe¬ a ºe celou ekliptikou projde za maximáln¥ 36 000 let
(dne²ní hodnota precese je cca 50,3′′).

Díky Hipparchov¥ pe£livosti a jeho vlastnoru£ním záznam·m vzniká první kata-
log pozorovaných hv¥zd (£áste£n¥ vlivem pozorované novy v souhv¥zdí �tíra v roce
134 p°. n. l.). Takto vytvo°ený katalog v roce 129 p°. n. l. obsahoval 800 hv¥zd a stal
se pozd¥ji základem pro katalog Ptolemai·v. P°estoºe Hipparchos znal Aristar-
chovu heliocentrickou hypotézu, z·stal p°ívrºencem geocentrického modelu, který
dovedl do dokonalosti dal²í starov¥ký astronom Klaudios Ptolemaios (85�165).

Ptolemai·v systém vycházel z Hipparchova systému deferent· a epicykl·, který
jako první ucelený geocentrický model vesmíru popisuje strukturu slune£ní sou-
stavy, pohyby jejích t¥les a umoº¬uje vysv¥tlit tehdy v²echny pozorovatelné jevy
na obloze. Tento koncept byl v souladu s tehdej²í aristotelovskou fyzikou, p°edpo-
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1.3 Význam astronomických pozorování a astronomických p°ístroj·

Obrázek 7: V levé £ásti je Hipparchova p°edstava pohybu Slunce, v pravé pak de�nice
deferentu a epicyklu (upraveno dle Jáchim 2003).

v¥di byly ve velice dobré shod¥ s pozorováními, coº zap°í£inilo stagnaci astronomie
na dlouhá staletí. (Detailn¥j²í popis Ptolemaiova systému lze nalézt v kapitole Dy-
namika slune£ní soustavy.)

Zatímco dochází v Evrop¥ v dob¥ st°edov¥ku, kterému se také °íká období
temna, k úpadku v¥d a racionálnosti, arabský sv¥t p°ijímá a p°ekládá díla °eckých
u£enc·, v této dob¥ provád¥jí p°esná pozorování Al-Battani (858�929), Al-Biruni
(973�1048) nebo Ulugh Bek (1394�1449).

Na konci st°edov¥ku s nar·stajícími poºadavky astronavigace, p°esného ur£o-
váním £asu a zámo°skými objevy dochází k oºivování evropské astronomie. Jsou
p°ekládány z arab²tiny zp¥tn¥ °ecké astronomické knihy. S evropským novov¥-
kem jsou pak spojena jména Mikulá²e Koperníka (1473�1543), Johannese Keplera
(1571�1630), Galilea Galileiho (1564�1642) a Isaaca Newtona (1643�1727).

Na konci 19. století pak p°echází astronomie v astrofyziku, kdyº se astronomové
za£ínají ptát po fyzikální povaze, stavb¥ a vývoji nebeských t¥les.

1.3 Význam astronomických pozorování a astronomických
p°ístroj·

�lov¥k byl p°írodou obda°en relativn¥ dobrým zrakem, kterým m·ºe i bez pouºití
jiných pom·cek pozorovat spoustu astronomických jev·. Brzy v²ak bylo zji²t¥no,
ºe tato pozorování jsou hodn¥ subjektivní a bylo zapot°ebí co nejvíce minimalizo-
vat tuto faktickou nevýhodu. Proto si astronomové pomáhají p°i svých pozorová-
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1.3 Význam astronomických pozorování a astronomických p°ístroj·

ních r·znými pom·ckami, a´ jiº nejpouºívan¥j²ím p°ístrojem - dalekohledem, který
poprvé pouºil v roce 1609 Galileo Galilei, p°es spektrografy, fotogra�cké emulze, fo-
tonásobi£e, radioteleskopy £i CCD detektory. P°ístroje jsou také umis´ovány mimo
zemskou atmosféru na druºicích a sondách, které £lov¥k vyslal do meziplanetárního
prostoru.

Astronomická pozorování jsou hlavním zdrojem v¥domostí a informací o okol-
ním sv¥t¥, kaºdá nová pozorovací metoda vºdy p°inesla celou °adu, a £asto i ne£e-
kaných, výsledk· (nap°. nová pozorovací okna mimo zemskou atmosféru, £ásticová
astrofyzika apod.). Podrobn¥j²ímu seznámení s metodami astronomických pozoro-
vání je v¥nována p°edná²ka F4200 Astronomická pozorování.
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Kapitola 2.

Sou°adnicové soustavy, jejich
transformace a aplikace

Základní úlohou astronomie je ur£ení okamºité polohy t¥lesa na základ¥ pozoro-
vání, coº je ov²em problematické z °ady d·vod·

a) pozorujeme ze Zem¥, m·ºeme tak ur£it jen sm¥r, vzdálenost t¥lesa obecn¥
neznáme

b) pozorujeme ze Zem¥, která se pohybuje a pozorování jsou v¥t²inou získána
z jejího povrchu, coº p°iná²í zkreslení nejr·zn¥j²ího druhu

c) rychlost sv¥tla je kone£ná - informace o sm¥ru je zpoºd¥ná

V²echny efekty je t°eba dob°e pochopit, popsat a správn¥ provést redukce. Po-
loha bodu se vºdy vztahuje k ur£ité sou°adnicové (vztaºné) soustav¥. M·ºeme pro
jednoduchost p°edpokládat plochý, euklidovský prostor a v n¥m nejobvyklej²í sou-
°adnicovou soustavu kartézskou. Tato soustava je ur£ena po£átkem a polohou t°í
(v prostoru) navzájem kolmých os. M·ºeme v obecnosti uvaºovat i jiné sou°adni-
cové systémy nap°. sférický £i válcový.

2.1 Sou°adnice bodu v rovin¥

Pro p°ípad, ºe se t¥leso (bod) pohybuje pouze v rovin¥, s £ímº se setkáme nap°.
p°i °e²ení Keplerovy rovnice, nám vysta£í k popisu polohy t¥lesa pouze dv¥ sou-
°adnice. Tyto sou°adnice si m·ºeme zapsat jako uspo°ádanou dvojici £ísel, kterou
reprezentuje polohový vektor ~r (viz obr. 8).

Sm¥r os x a y sou°adnicové kartézské soustavy je ur£en dvojicí navzájem kol-
mých jednotkových vektor· ~i a ~j, pro které platí

~i.~i = 1, ~j.~j = 1 a ~i.~j = 0. (1)
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2.1 Sou°adnice bodu v rovin¥

Obrázek 8: Poloha bodu A je dána vzhledem k po£átku O polohovým vektorem ~r, který
reprezentují dva pr·m¥ty x a y (vlevo). V polárních sou°adnicích je poloha bodu A dána
velikostí polohového vektoru r a úhlem ϕ (vpravo).

Sou£in vektor· ~i a ~j je roven nule, protoºe jsou tyto vektory na sebe kolmé.
Hledáme-li pr·m¥ty vektoru ~r do os x a y, vyjdeme ze vztah·

x = ~r.~i, y = ~r.~j a ~r = x~i+ y~j. (2)

Výhodné je uºívat pro zápis maticového (vektorového) formalismu

~r =
(
~i ~j

)( x
y

)
a

(
x
y

)
=

(
~i
~j

)
~r =

(
~i
~j

)(
x~i+ y~j

)
. (3)

S vektory se dají d¥lat b¥ºné operace jako s£ítání a od£ítání, coº nám v ma-
ticovém zápisu uleh£í práci. Kartézská soustava je ur£ena po£átkem, základním
sm¥rem a orientací, tj. jde-li o levoto£ivou £i pravoto£ivou soustavu (viz obr. 9).

Obrázek 9: Pravoto£ivá (vlevo) a levoto£ivá (vpravo) sou°adnicová soustava.

Pouºijeme-li pro popis polohy bodu v rovin¥ polárních sou°adnic, hodnotu sou-
°adnic x a y lze vyjád°it jako

x = r cos(ϕ) a y = r sin(ϕ), (4)
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2.1 Sou°adnice bodu v rovin¥

kde r je radius (délka, velikost vektoru ~r) a ϕ je argument, který lze vyjád°it
v úhlové mí°e

a) ve stupních (0◦ , 360◦)
b) v radiánech (0, 2π)
c) £i v £asových úhlových jednotkách (hodiny).

Obrázek 10: Srovnání astronomické a zem¥pisné (naviga£ní) r·ºice, ob¥ soustavy jsou
levoto£ivé, li²í se hlavním sm¥rem, tj. sm¥rem osy x (u astronomické mí°í na jih).

Jednoduchými p°epo£ty lze p°echázet mezi stupni a radiány, radiány a hodi-
nami £i stupni a hodinami

2π radián· = 360◦ = 24h

15◦ = 1h

1◦ = 4m

. (5)

V maticovém zápise pak m·ºeme sloºky vektoru ~r napsat jako(
x
y

)
=

(
r cosϕ
r sinϕ

)
, (6)

kde r je | ~r |=
√
x2 + y2. Úhel ϕ je pak argumentem x a y ϕ = arg(x, y), pro který

platí
ϕ = arctan y

x
x > 0

ϕ = π + arctan y
x

x < 0
ϕ = π/2 x = 0 a y > 0
ϕ = 3π/2 x = 0 a y < 0

. (7)

Pouºití sou°adnicového systému v rovin¥ lze ukázat na následujících, nejenom
astronomických, p°íkladech:

a) horizontální rovina - v¥trná r·ºice (astronomická vs. geometrická, naviga£ní
viz obr. 10)

b) rovina dráhy t¥lesa ve slune£ní soustav¥ (viz obr. 11), která je dána vzdále-
ností r od Slunce (velikostí polohového vektoru ~r) a pravou anomálií υ (úhel
mezi polohovým vektorem - pr·vodi£em a Sluncem - perihelem).
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2.2 Sou°adnice bodu v prostoru

Obrázek 11: Rovina dráhy t¥lesa (planety) ve slune£ní soustav¥.

2.2 Sou°adnice bodu v prostoru

Na rozdíl od popisu polohy bodu v rovin¥, pro popis polohy bodu v prostoru je
pot°eba zavést sou°adnicovou soustavu s po£átkem, základní rovinou, základním
sm¥rem a její orientací. Tato sou°adnicová soustava je pak popsána trojicí jednot-
kových vektor· ~i, ~j a ~k. Polohový vektor ~r je pak dán

~r = x~i+ y~j + z~k a ~r =
(
~i ~j ~k

)  x
y
z

 . (8)

Hledáme-li naopak kartézské sou°adnice z polohového vektoru ~r, m·ºeme zapsat x
y
z

 =

 ~i
~j
~k

~r =

 ~i~r
~j~r
~k~r

 =

 ~i
~j
~k

( ~i ~j ~k
) x

y
z

 , (9)

kde vynásobené matice jednotkových vektor· dávají jednotkovou matici °ádu 3×3 ~i
~j
~k

( ~i ~j ~k
)

=

 1 0 0
0 1 0
0 0 1

 . (10)

V prostoru m·ºeme rovn¥º vyuºít v p°ípad¥ válcové symetrie (diskové modely,
Galaxie apod.), která vyuºívá kombinace polární soustavy v rovin¥ xy a kartézské
sou°adnice z. Poloha bodu je tak dána sou°adnicemi (%, θ, z), kde x = % cos(θ),
y = % sin(θ) a z = z. V maticovém zápise pak m·ºeme zapsat % cos θ

% sin θ
z

 =

 x
y
z

 . (11)
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2.3 Geometrie na kouli, sférický dvojúhelník a trojúhelník

Obrázek 12: Sférická sou°adnicová soustava (v astronomii je úhel ϕ brán od základní
roviny, v matematice od osy z).

Velikost polohového vektoru ~r je dána | ~r |=
√
x2 + y2 + z2 =

√
%2 + z2. Velikost

% =
√
x2 + y2 a úhel θ = arg(x, y). Jak bylo zmín¥no vý²e, v astronomii se válcové

soustavy sou°adnic pouºívá u na²í Galaxie, kde po£átek sou°adnic je ve Slunci, osa
x mí°í do galaktického st°edu a osa y je v rovin¥ Galaxie ve sm¥ru matematicky
kladném. Osa z pak mí°í do pólu Galaxie.

S nejv¥t²ím vyuºitím se v obecné astronomii setkáváme u sou°adnicové sou-
stavy sférické. Z na²ich pozorování známe p°ímo sm¥r k pozorovanému objektu,
o vzdálenosti v obecnosti mnoho nevíme. Sférická soustava je op¥tovn¥ de�novaná
svým po£átkem, základní rovinou xy, základním sm¥rem v ose x a svou orientací
p°ípadn¥ sm¥rem k pólu (coº je ekvivalentní informaci o orientaci soustavy). Bod
je popsán pomocí dvou úhlových sou°adnic, které udávají sm¥r θ a ϕ (délka a ²í°ka)
a jeho vzdáleností r (velikost polohového vektoru ~r (viz obr. 12).

Stejn¥ jako u válcových sou°adnic v rovin¥ je velikost % dána jako
√
x2 + y2

nebo téº jako % = r cosϕ. Pro p°evod do kartézských sou°adnic x, y, z lze napsat
jednoduché vztahy

x = r cosϕ cos θ ϕ = arcsin z/r
y = r cosϕ sin θ θ = arg(x, y)

z = r sinϕ r =
√
x2 + y2 + z2.

(12)

2.3 Geometrie na kouli, sférický dvojúhelník a trojúhelník

Hlavním rozdílem mezi geometrií v plochém prostoru a geometrií na kouli je nap°.
ten fakt, ºe na kouli jsme schopni zkonstruovat trojúhelník na základ¥ znalosti
pouze t°í úhl·, coº v prostoru nelze, protoºe nám to dává nekone£n¥ mnoho °e²ení
ve tvaru podobných trojúhelník·. Na kouli v²ak m·ºeme také vytvo°it tzv. sférický
dvojúhelník (viz obr. 13), coº v plochém prostoru nelze, který je omezen dv¥ma
hlavními kruºnicemi a d¥lí sféru na 4 díly o celkové plo²e 4π steradiánu. Plocha
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2.3 Geometrie na kouli, sférický dvojúhelník a trojúhelník

Obrázek 13: Znázorn¥ní sférického dvojúhelníku (vlevo) a sférického trojúhelníku
(vpravo) s d·leºitými úhly a body.

takového dvojúhelníku je pak dána jako

S = 2R2α, (13)

kde je-li R polom¥r koule v metrech a α je v radiánech, pak plocha dvojúhelníku
vychází v m2.

Sférický trojúhelník, který je vyobrazen vpravo na obrázku 13, je vymezen t°emi
hlavními kruºnicemi, které vymezují t°i roviny °ezu, ze kterých tak na povrchu
koule vznikne 23 = 8 trojúhelník·. Pro geometrii na kouli platí, ºe sou£et úhl·
v trojúhelníku je v¥t²í neº 180◦, neboli

α + β + γ > 180◦. (14)

Vyjdeme-li ze vztahu 13, tak pro velikost ploch platí

PABC + PA′BC = 2αR2

PABC + PAB′C = 2βR2

PABC + PABC′ = 2γR2

(15)

a dále pak také po se£tení t¥chto rovnic

2PABC + PABC + PA′BC + PAB′C + PABC′ = 2R2(α + β + γ). (16)

Vzhledem k symetrii platí, ºe plochy trojúhelník· PAB′C = PA′BC′ a PA′B′C = PABC′ ,
coº po dosazení do rovnice 16 dává

2PABC + 2πR2 = 2R2(α + β + γ). (17)

Ozna£íme-li rozdíl (α+ β + γ− π) jako ε (sférický exces), pak m·ºeme pro plochu
sférického trojúhelníku psát

PABC = R2ε. (18)
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2.4 Sférický trojúhelník a jeho °e²ení

Nap°. velikost excesu rovnostranného trojúhelníku o hran¥ 300 km je 10−3 rad
(asi 3′), odchylky jsou v tomto p°ípad¥ oproti b¥ºné trigonometrii je²t¥ zane-
dbatelné. N¥co jiného ov²em nastane v p°ípad¥ osminy kole, kde je plocha rovna
P = 0,5πR2, v tomto p°ípad¥ je exces roven 90◦ a s klasickou rovinnou trigonome-
trií jiº nem·ºeme po£ítat.

2.4 Sférický trojúhelník a jeho °e²ení

K °e²ení v¥t²iny úloh, s nimiº se setkáváme ve sférické astronomii, je t°eba znalostí
sférické trigonometrie, jejíº nejd·leºit¥j²í rovnice odvodíme v této kapitole.

T°i body A, B a C se mohou nacházet nap°. na hv¥zdné obloze £i na povrchu
Zem¥, jak je znázorn¥no na obrázku 14. Tyto body jsou spojeny oblouky hlavních
kruºnic a tvo°í obrazec, kterému se °íká sférický trojúhelník. Délky stran v²ak
nejsou, jak jsme zvyklí z euklidovské geometrie úse£kami, ale oblouky, jejichº st°ed
leºí ve st°edu koule. Ve sférickém trojúhelníku tak rozli²ujeme úhly dvojího druhu

a) úhly sev°ené stranami: pro kouli jednotkového polom¥ru ^BSC = a,
^CSA = b, ^ASB = c,

b) úhly sev°ené rovinami: ^ (ASC,ASB) = α, ^ (BSA,BSC) = β
a ^ (CSA,CSB) = γ.

Obrázek 14: Pro odvození v¥t sférického trojúhelníku vyuºijeme transformací zrcadlení
a oto£ení.
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2.4 Sférický trojúhelník a jeho °e²ení

Hlavní rovina prochází body AB, £árkovaná soustava sou°adnic má s ne£ár-
kovanou sou°adnicovou soustavou spole£nou osu y. Jednotlivé sou°adnice lze pak
zapsat jako x′

y′

z′

 =

 r sin a cos β
r sin a sin β
r cos a

 a

 x
y
z

 =

 r sin b cosα
r sin b sinα
r cos b

 . (19)

Soustavy jsou opa£n¥ orientovány, pro p°echod mezi nimi je pot°eba provést operaci
zrcadlení a následn¥ je je²t¥ nutné rotovat o úhel c kolem spole£né osy y = y′. Toto
lze zapsat v maticovém tvaru následovn¥ x′

y′

z′

 =

 −1 0 0
0 1 0
0 0 1

 cos c 0 − sin c
0 1 0

sin c 0 cos c

 x
y
z

 . (20)

Po dosazení za £árkované a ne£árkované kartézské sou°adnice z rovnice 19 dostá-
váme matice r sin a cos β

r sin a sin β
r cos a

 =

 − cos c 0 sin c
0 1 0

sin c 0 cos c

 r sin b cosα
r sin b sinα
r cos b

 , (21)

coº vede na výsledné °e²ení ve tvaru t°í v¥t o trojúhelníku, které lze pak °e²it:

sin a cos β = − cos c sin b cosα + sin c cos b
sin a sin β = sin b sinα
cos a = sin c sin b cosα + cos c cos b

. (22)

První v¥ta se nazývá v¥tou sinuskosinovou, druhá je v¥ta sinová a t°etí v¥ta ko-
sinová (t°etí v¥tu lze p°irozen¥ odvodit z prvních dvou). V astronomii se setká-
váme £asto s °e²ením sférického trojúhelníku, kde bod A je reprezentován severním
sv¥tovým pólem, bod B zenitem a bod C objektem (nap°. hv¥zdou). Takovému
sférickému trojúhelníku se pak °íká trojúhelník nautický. P°i °e²ení sférického troj-
úhelníku lze cyklicky jednotlivé strany zam¥¬ovat.

Budou-li v²echny strany sférického trojúhelníku velmi malé, bude se blíºit troj-
úhelníku v rovin¥. Za tohoto p°edpokladu pak m·ºeme aproximovat trigonomet-
rické funkce sinx

.
= x a cosx

.
= 1− x2

2
.

Kosinová v¥ta pro sférický trojúhelník pak p°ejde, neuvaºujeme-li vy²²í neº
druhé mocniny

cos a = sin c sin b cosα + cos c cos b

1− a2

2
= bc cosα +

(
1− b2

2

)(
1− c2

2

)
(23)

a2 = b2 + c2 − 2bc cosα

do klasicky b¥ºné kosinové v¥ty v prostoru. Obdobn¥ lze velice jednodu²e odvodit
sinovou v¥tu

sin a

sinα
=

sin b

sin β
⇒ a

sinα
=

b

sin β
(24)
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2.4 Sférický trojúhelník a jeho °e²ení

Obrázek 15: P°íklady vyuºití sférického trojúhleníku p°i výpo£tu paralaktického úhlu
a vzdálenosti hv¥zd £i pozi£ního úhlu.

a pro sinuskosinovou v¥tu pak p°i zanedbání v²ech £len· od druhého °ádu vý²e

sin a cos β = − cos c sin b cosα + sin c cos b

a cos β =

(
1− b2

2

)
c− b cosα

(
1− c2

2

)
(25)

a cos β + b cosα = c

vychází sinuskosinová v¥ta v rovin¥.
P°íkladem vyuºití sférického trojúhelníku je nap°íklad zji²t¥ní ur£ení paralak-

tického úhlu, viz obr. 15 vlevo, nebo vzdálenosti dvou hv¥zd na hv¥zdné obloze,
coº je znázorn¥no na stejném obrázku vpravo. Zde je vzdálenost hv¥zd dána veli-
kostí strany c, pozi£ní úhel je úhel α. Známe-li nap°. sou°adnice dvou hv¥zd A a B
v rovníkových sou°adnicích druhého druhu, pak platí

a = 90◦ − δA

b = 90◦ − δB (26)
γ = αB − αA

a °e²ením tohoto sférického trojúhelníku pomocí kosinové v¥ty dostáváme

cos c = cos b cos a+ sin b sin a cos γ =
sin δB sin δA + cos δB cos δA cos (αB − αA).

(27)

V p°ípad¥, ºe jsou hv¥zdy na obloze úhlov¥ blízko sebe, m·ºeme psát

c2 = (∆δ)2 + cos2

(
δA + δB

2

)
(∆α)2 . (28)

Pro pozi£ní úhel α pak ze sinové v¥ty platí

sin c

sin (αB − αA)
=

sin (90◦ − δA)

sinα
⇒ sinα =

cos δA

sin c
sin (αB − αA). (29)
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2.5 Transformace sou°adnic

2.5 Transformace sou°adnic

Vzhledem k velkému mnoºství r·zných sou°adnicových systém· je ob£as zapot°ebí
nalézt transforma£ní vztahy mezi nimi. K tomu slouºí tzv. transforma£ní rovnice,
které m·ºeme psát ve výhodn¥j²ím maticovém tvaru, coº nám dal²í výpo£ty uleh£í.

Obrázek 16: T°i moºné transformace sou°adnic: posunutí (vlevo), rotace (uprost°ed)
a zrcadlení (vpravo).

Transformace jsou trojího druhu:

a) posun po£átku

b) oto£ení

c) zrcadlení.

Nejd°íve si ukáºeme tyto transformace v rovin¥. Budeme-li mít soustavu £árkova-
nou, pro kterou je polohový vektor bodu vyjád°en jako ~r ′, která je oproti ne£ár-
kované soustav¥ sou°adnic posunuta o vektor ~R (viz obr. 16), pak platí

~r ′ = ~r − ~R, (30)

kde
~R =

(
X
Y

)
(31)

a (
x′

y′

)
=

(
x
y

)
−
(
X
Y

)
. (32)

Pro oto£ení o úhel φ m·ºeme zapsat transformace(
x′

y′

)
=

(
~i ′

~j ′

)
~r =

(
~i ′

~j ′

)(
~i ~j

)( x
y

)
=

(
~i ′~i ~i ′~j
~j ′~i ~j ′~j

)(
x
y

)
. (33)

Matice, ve které se mezi sebou násobí jednotkové vektory £árkované a ne£árko-
vané soustavy, se nazývá matice oto£ení a jejími prvky jsou tzv. sm¥rové kosiny,
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2.5 Transformace sou°adnic

pro které platí
~i ′~i = cosφ
~i ′~j = cos (90◦ − φ) = sinφ
~j ′~i = cos (90◦ + φ) = − sinφ
~j ′~j = cosφ

(34)

a dosazením do rovnice 33 pak dostáváme(
x′

y′

)
=

(
cosφ sinφ
− sinφ cosφ

)(
x
y

)
=

(
x cosφ+ y sinφ
−x sinφ+ y cosφ

)
. (35)

Transformace zrcadlení nám p°evádí pravoto£ivou soustavu na levoto£ivou a na-
opak. Jak je uvedeno na obr. 16, zrcadlení je dáno y′ = −y, matice transformace
je (

1 0
0 −1

)
. (36)

V p°ípad¥ polárních sou°adnic v rovin¥ platí pro posunutí po£átku stejný vztah
jako u kartézských sou°adnic, pro oto£ení o úhel φ pak

ϕ′ = ϕ− φ
r′ = r

a pro zrcadlení
ϕ′ = −ϕ
r′ = r

. (37)

Pokud se budeme zajímat o transformace kartézských sou°adnic v prostoru, pro po-
sun po£átku o vektor ~R = (X, Y, Z) platí x′

y′

z′

 =

 x
y
z

−
 X

Y
Z

 , (38)

coº lze zkrácen¥ zapsat jako
~r ′ = ~r − ~R. (39)

Pro obecnou transformaci oto£ení pot°ebujeme znát matici oto£ení, kterou získáme
z transformace x′

y′

z′

 =

 ~i ′

~j ′

~k ′

~r =

 ~i ′

~j ′

~k ′

( ~i ~j ~k
) x

y
z

 , (40)

kde hledaná matice oto£ení je

O =

 ~i ′~i ~i ′~j ~i ′~k
~j ′~i ~j ′~j ~j ′~k
~k ′~i ~k ′~j ~k ′~k

 . (41)

V této matici nejsou v²echny hodnoty nezávislé, ale dají se vyjád°it na základ¥
3 parametr·, které jsou jako v p°ípad¥ rovinného problému reprezentovány sm¥-
rovými kosiny, které jsou odpov¥dny za rotaci kolem t°í os. Matice oto£ení kolem
osy z o úhel φ (z=z' a ~k = ~k ′)

O(φ) =

 cosφ sinφ 0
− sinφ cosφ 0

0 0 1

 , (42)
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2.6 Zem¥pisné sou°adnice

oto£ení kolem osy y o úhel θ

O(θ) =

 cos θ 0 − sin θ
0 1 0

sin θ 0 cos θ

 (43)

a oto£ení kolem osy x o úhel ψ

O(ψ) =

 1 0 0
0 cosψ sinψ
0 − sinψ cosψ

 . (44)

Postupným vyuºitím vý²e uvedených matic oto£ení, lze kaºdou soustavu libovoln¥
oto£it. Operace oto£ení kolem jednotlivých os nejsou komutativní.

2.6 Zem¥pisné sou°adnice

Na t¥lesech kulového tvaru, jakým je nap°. v prvním p°iblíºení Zem¥, je výhodné
zavést pro popis polohy na jejich povrchu sférickou soustavu, která má po£átek
ve st°edu koule. Budeme-li dále uvaºovat Zemi, pak její základní rovina je totoºná
s rovinou rovníku, která je navíc kolmá k rota£ní ose procházející rovn¥º po£átkem
sou°adnic. Rota£ní osa protíná na idealizované zemské kouli dva body, kterým se
°íká severní a jiºní pól. Zemský rovník pak tuto sféru d¥lí na dv¥ stejné polokoule,
severní a jiºní.

Obrázek 17: Fotogra�e nultého poledníku na Greenwichské observato°i [E6].

Zem¥pisné sou°adnice jsou velice d·leºité i z hlediska astronomie, protoºe se
stále v¥t²ina pozorování provádí z povrchu Zem¥ a znalost místa pozorování je
proto d·leºitá. Na sfé°e de�nujeme tzv. hlavní kruºnice, coº jsou pr·se£nice koule
s rovinou jdoucí st°edem (po£átkem sou°adnicového systému) a tzv. vedlej²í kruº-
nice, které jsou dány pr·se£nicemi koule s rovinami, které neprocházejí po£át-
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2.6 Zem¥pisné sou°adnice

kem. Na Zemi je hlavní kruºnice reprezentována rovinou rovníku, vedlej²í kruº-
nice jsou pak rovnob¥ºné s rovníkem a jejich délky se sm¥rem k pól·m zmen-
²ují. T¥mto kruºnicím se °íká rovnob¥ºky, jejich poloha je dána zem¥pisnou ²í°kou
ϕ ∈ (−90◦, 90◦). Zvlá²tní postavení, nejenom z astronomického hlediska, mají po-
lární kruhy ϕ = ± 66◦33′ (severní a jiºní) a obratníky raka ϕ = 23◦27′ a kozoroha
ϕ = −23◦27′, které na Zemi vy£le¬ují t°i klimatické oblasti - polární, mírnou
a tropickou.

Hlavní kruºnice (p·lkruºnice), které procházejí póly, nám de�nují tzv. poled-
níky. Význa£ný poledník (hlavní, nultý, základní, Greenwichský na obr. 17) nám
de�nuje hlavní sm¥r, který je dán pr·se£nicí roviny nulového poledníku s rovinou
rovníku. Zem¥pisné sou°adnice jsou pak dány jako sou°adnice sférické soustavy,
která se po£ítá kladn¥ na východ, osa y je v matematicky kladném sm¥ru, jde
tedy o pravoto£ivou soustavu.

Pro konkrétní místo na povrchu, kterým prochází tzv.místní poledník (p·lkruº-
nice spojující póly), jsou sou°adnice dány trojicí £ísel: zem¥pisná délka λ, ²í°ka ϕ
a nadmo°ská vý²ka h, která odpovídá vzdálenosti bodu od st°edu koule. Zem¥-
pisná délka je v rozmezí λ ∈ (−180◦, 180◦), kde λ < 0◦ je také ozna£ována jako
západní a λ > 0◦ je pak ozna£ována jako východní délka. Délka se m·ºe krom¥
stup¬·, minut a vte°in vyjad°ovat také v hodinách, minutách a sekundách (úhlov¥),
jejichº význam souvisí s £asovým rozdílem práv¥ vrcholícího Slunce oproti Gree-
nwichskému poledníku. Nap°. observato° Masarykovy univerzity na Kraví ho°e
(MUO-IAU Station 616) má zem¥pisné sou°adnice

λ =
16◦35′0,5228′′

1h6m20,03s , ϕ = 49◦12′15,8906′′ a 306m n.m. (45)

Zem¥kouli si idealizujeme koulí, která má objem stejný jako Zem¥, coº p°ed-
stavuje polom¥r R = 6 371 km. Jeden stupe¬ na hlavní kruºnici pak p°edstavuje
1◦ ∼ 6371 2π

360◦
= 111 km, 1′ ∼ 1,85 km a 1′′ ∼ 30,9 m. Délka rovnob¥ºky o zem¥-

pisné ²í°ce ϕ je pak dána jako 2πR cosϕ, coº pro brn¥nskou rovnob¥ºku znamená,
ºe jeden délkový stupe¬ je roven p°ibliºn¥ 73 km, jedna úhlová minuta 1,2 km
a jedna úhlová vte°ina 20,2 metr·m.

Vzdálenost dvou bod· na zem¥kouli je dána délkou tzv. ortodromy. Jde vlastn¥
o £ást délky hlavní kruºnice, která je vymezena t¥mito body, mezi kterými a st°e-
dem Zem¥ je úhel γ. Tento úhel pak udává délku ortodromy l = Rγ, resp. ve stup-
ních R 360◦γ

2π
. Úhel γ lze vypo£ítat jako úhel mezi vektory ~a a ~b

~a~b = R2 cos γ, (46)

kde vektory ~a a ~b jsou dány vztahy

~a = R(~i cosϕA cosλA +~j cosϕA sinλA + ~k sinϕA)
~b = R(~i cosϕB cosλB +~j cosϕB sinλB + ~k sinϕB)

⇓
cos γ = cosϕA cosϕB cos (λA − λB) + sinϕA sinϕB.

(47)

Jde-li o relativn¥ dva blízké body, tj. ~a .
= ~b, m·ºeme si najít pr·m¥rnou zem¥pisnou

²í°ku a délku jako

ϕA = ϕ+ ∆ϕ
2

λA = λ+ ∆λ
2

ϕB = ϕ− ∆ϕ
2

λB = λ− ∆λ
2

} po £leny
2.°ádu (48)
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1− γ
2

2
= cos

(
ϕ+

∆ϕ

2

)
cos

(
ϕ−∆ϕ

2

)
cos ∆λ+ sin

(
ϕ+

∆ϕ

2

)
sin

(
ϕ−∆ϕ

2

)
=

1− 2

(
∆ϕ

2

)2

− cos2 ϕ
(∆λ)2

2
⇒ (49)

γ =

√
(∆ϕ)2 + cos2 ϕ (∆λ)2.

2.7 Astronomické sou°adnicové soustavy

Astronomické sou°adnicové soustavy jsou zpravidla soustavami sférickými nebo
kartézskými a lze je d¥lit dle dvou kritérií

a) podle po£átku soustavy

1. topocentrická soustava - st°ed v míst¥ pozorování
2. geocentrická soustava - st°ed v t¥ºi²ti Zem¥
3. heliocentrická soustava - st°ed v t¥ºi²ti Slunce
4. barycentrická soustava - st°ed v t¥ºi²ti slune£ní soustavy
5. planetocentrická soustava - st°ed v t¥ºi²ti planety apod.

b) podle základní roviny a základního sm¥ru

1. obzorníková (horizontální) soustava - horizont a místní poledník, levo-
to£ivá

2. 1. rovníková soustava - zemský rovník a místní poledník, levoto£ivá
3. 2. rovníková soustava - zemský rovník a jarní bod, pravoto£ivá
4. ekliptikální soustava - ekliptika a jarní bod, pravoto£ivá
5. galaktická soustava - rovina Galaxie a centrum Galaxie, pravoto£ivá
6. orbitální soustava - rovina dráhy a výstupní uzel, pravoto£ivá
7. mezinárodní nebeský referen£ní systém (ICRS - International Celestial

Reference System) - rovníkové sou°adnice druhého druhu vybraných
kvazar· a mimogalaktických objekt·

2.7.1 Obzorníková (horizontální) soustava

Základní rovinou je te£ná rovina s místem pozorování, která protíná s nebeskou
sférou kruºnici, které se °íká místní horizont. Základní sm¥r (sm¥r osy x) je dán
pr·se£nicí místního horizontu a roviny místního poledníku, tzv. meridiánu, v jiº-
ním sm¥ru. Osa y sm¥°uje k západnímu bodu obzoru, soustava je tudíº levoto£ivá.
Sou°adnice délková je tzv. azimut A, který se m¥°í od základního sm¥ru sm¥rem
na západ (90◦), ²í°ková sou°adnice je tzv. vý²ka nad obzorem h, coº je úhel mezi
pozorovaným bodem a te£nou rovinou v míst¥ pozorování. N¥kdy je výhodné místo
vý²ky nad obzorem zavést tzv. zenitovou vzdálenost z, která je rovna z = 90◦− h.
Osa z této soustavy mí°í do zenitu (viz obr. 18). Vedlej²ím kruºnicím, které jsou
rovnob¥ºné s rovinou horizontu se °íká almukantaráty. Polohový vektor ~r m·ºeme
zapsat

~r =

 r cosh cosA
r cosh sinA
r sinh

 a pro sou°adnice
A ∈ (0◦, 360◦)
h ∈ (−90◦, 90◦)
z ∈ (0◦, 180◦)

. (50)
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Obrázek 18: Vlevo: obzorníková (horizontální) soustava sou°adnic s vyzna£ením azi-
mutu A, vý²ky nad obzorem h a zenitové vzdálenosti z. Vpravo: rovníková (ekvatoreální)
soustava sou°adnic 1. druhu s vyzna£ením hodinového úhlu t, deklinace δ a polohy se-
verního sv¥tového pólu ve sm¥ru osy z.

2.7.2 Rovníková (ekvatoreální) soustava 1. druhu

Základní rovinou je rovina zemského rovníku, která s pr·se£nicí s rovinou míst-
ního poledníku (meridiánu) udává základní sm¥r (v jiºním sm¥ru). Osa y sm¥°uje
k pr·se£nici roviny zemského rovníku a místního horizontu sm¥rem na západ, sou-
stava je tudíº levoto£ivá. Sou°adnice délková je tzv. hodinový úhel t, který se m¥°í
od základního sm¥ru sm¥rem na západ, ²í°ková sou°adnice je tzv. deklinace δ, coº
je úhel mezi pozorovaným bodem a rovinou zemského rovníku. N¥kdy je výhodné
místo deklinace zavést tzv. pólovou distanci, která je rovna δ′ = (90◦ − δ). Osa
z této soustavy mí°í do severního sv¥tového pólu (viz obr. 18 vpravo), který se
v sou£asné dob¥ nachází v souhv¥zdí Malé medv¥dice poblíº její nejjasn¥j²í hv¥zdy
Polárky (αUMi). Polohový vektor ~r m·ºeme zapsat

~r =

 r cos δ cos t
r cos δ sin t
r sin δ

 a pro sou°adnice
t ∈ (0h, 24h)
δ ∈ (−90◦, 90◦)
δ′ ∈ (0◦, 180◦)

. (51)

2.7.3 Rovníková (ekvatoreální) soustava 2. druhu

Základní rovinou je rovina zemského rovníku, která s pr·se£nicí s rovinou eklip-
tiky udává základní sm¥r osy x k jarnímu bodu. Osa y sm¥°uje v základní rovin¥ je
oto£ena o 90◦ proti sm¥ru otá£ení oblohy (sm¥rem na východ), soustava je tudíº
pravoto£ivá. Sou°adnice délková je tzv. rektascenze α, která se m¥°í od základ-
ního sm¥ru sm¥rem na východ, ²í°ková sou°adnice je tzv. deklinace δ, coº je úhel
mezi pozorovaným bodem a rovinou zemského rovníku. I v této soustav¥ je n¥-
kdy výhodné pouºít místo deklinace pólovou distanci. Osa z této soustavy mí°í
do severního sv¥tového pólu (viz obr. 19 vlevo). Polohový vektor ~r m·ºeme zapsat

~r =

 r cos δ cosα
r cos δ sinα
r sin δ

 a pro sou°adnice
α ∈ (0h, 24h)
δ ∈ (−90◦, 90◦)
δ′ ∈ (0◦, 180◦)

. (52)
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2.7 Astronomické sou°adnicové soustavy

Rozdíl oproti soustav¥ rovníkových sou°adnic 1. druhu je v tom, ºe tato soustava
je opa£n¥ orientovaná a rotuje s hv¥zdami.

Obrázek 19: Vlevo: rovníková (ekvatoreální) soustava sou°adnic 2. druhu s vyzna£ením
rektascenze α, deklinace δ a polohy severního sv¥tového pólu ve sm¥ru osy z. Vpravo:
ekliptikální soustava sou°adnic s vyzna£ením ekliptikální délky λ, ekliptikální ²í°ky β,
severním pólem ekliptiky ve sm¥ru osy z a úhlem ε, který svírají rovina ekliptiky a zemský
rovník.

2.7.4 Ekliptikální soustava

Základní rovinou je rovina ekliptiky, která je reprezentována trajektorií Zem¥
p°i ob¥hu kolem Slunce. Základním sm¥rem (osa x) je sm¥r k jarnímu bodu, který
je na pr·se£íku roviny ekliptiky a roviny zemského rovníku (výstupní uzel - Slunce
se dostává nad rovinu zemského rovníku). Osa y sm¥°uje v rovin¥ ekliptiky proti
sm¥ru otá£ení oblohy (sm¥rem na východ), soustava je tudíº pravoto£ivá. Sou°ad-
nice délková je tzv. ekliptikální délka λ, která se m¥°í od základního sm¥ru sm¥rem
na východ, ²í°ková sou°adnice je tzv. ekliptikální ²í°ka β, coº je úhel mezi pozo-
rovaným bodem a rovinou ekliptiky. Osa z ekliptikální soustavy mí°í do severního
pólu ekliptiky (viz obr. 19 vpravo), který se nachází v souhv¥zdí Draka. Rovina
zemského rovníku a rovina ekliptiky spolu svírají úhel ε = 23◦27′. Polohový vektor
~r m·ºeme zapsat

~r =

 r cos β cosλ
r cos β sinλ
r sin β

 a pro sou°adnice
λ ∈ (0◦, 360◦)
β ∈ (−90◦, 90◦)
ε = 23◦27′

. (53)

2.7.5 Galaktická soustava

Základní rovinou je rovina Galaxie (Mlé£né dráhy), která svírá s rovinou zemského
rovníku úhel i = 62,6◦. Základním sm¥rem (osa x) je sm¥r ke galaktickému centru
(viz obr. 20), který je dán de�nitoricky jako α = 17h45m37s a δ = −28◦56′10′′

pro equinokcium 2000 (£asový okamºik). Osa y sm¥°uje v rovin¥ Galaxie proti
sm¥ru otá£ení oblohy (sm¥rem na východ), soustava je tudíº pravoto£ivá. Sou°ad-
nice délková je tzv. galaktická délka l, která se m¥°í od základního sm¥ru sm¥rem
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2.7 Astronomické sou°adnicové soustavy

na východ, ²í°ková sou°adnice je tzv. galaktická ²í°ka b, coº je úhel mezi pozo-
rovaným bodem a rovinou Galaxie. Osa z galaktické soustavy mí°í do severního
galaktického pólu, který se nachází v souhv¥zdí Vlas· Bereniky a jeho sou°adnice
jsou α = 12h51m26s a δ = 27◦07′42′′, rovn¥º pro equinokcium 2000. Polohový
vektor ~r m·ºeme zapsat

~r =

 r cos b cos l
r cos b sin l
r sin b

 a pro sou°adnice
l ∈ (0◦, 360◦)
b ∈ (−90◦, 90◦)
i = 62,6◦

. (54)

Obrázek 20: Pohled ve sm¥ru st°edu Galaxie [E7].
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2.8 Vzájemný p°evod rovníkových sou°adnic 1. a 2. druhu

2.7.6 ICRS a ICRF

Vznik systému ICRS (International Celestial Reference System) souvisí se stále
se zvy²ujícími nároky na p°esnost ur£ení polohy, která by nebyla vázána se sou-
°adnicovým systémem na Zemi. Tento systém je tvo°en sou°adnicemi objekt· na
nebeské sfé°e (sou°adnicemi vybraných kvazar· a dal²ích mimogalaktických ob-
jekt·, zpravidla jejich rektascenzemi a deklinacemi v epo²e J2000). ICRS systém
je vázán na nebeskou sféru a je ideální realizací inerciálního systému. V sou£asné
dob¥ existují t°i realizace (International Celestial Reference Frame) systému ICRS
(ICRF/ICRF2/ICRF3), které se od sebe li²í v¥t²ím po£tem pozorování a v¥t²ím
po£tem zam¥°ených objekt·. Poslední ICRF3 byl p°edstaven v roce 2019 a má 303
pevn¥ de�novaných bod· a dal²ích 4 233 kandidát·. P°esnost sou°adnic v tomto
systému je 0,000 2 ′′ a není jiº ovlivn¥na nap°. posunem jarního bodu.

2.8 Vzájemný p°evod rovníkových sou°adnic 1. a 2. druhu

Sou°adnicové systémy rovníkových sou°adnic 1. a 2. druhu mají shodnou základní
rovinu, která je dána zemským rovníkem a jedna ze sou°adnic, deklinace δ, je rovn¥º
shodná pro ob¥ soustavy. Transformace mezi soustavou 1. a 2. druhu je dána velice
jednoduchým vztahem, kterým m·ºeme p°ejít od hodinového úhlu k rektascenzi

α = S − t, (55)

kde S je tzv. hv¥zdný £as, který je roven hodinovému úhlu jarního bodu. Hv¥zdný
£as je rovnom¥rn¥ nar·stající veli£ina, která je odrazem rotace Zem¥ vzhledem
ke hv¥zdám. Perioda této rotace je rovna siderické dob¥ rotace, coº je jeden hv¥zdný
den.

1 hv¥zdný den ∼ 365,244

366,244
dne = 0,997 27 st°. slun. dne = 23 h 56 min 04 s (56)

Výpo£et hv¥zdného £asu pro daný okamºik lze provést na základ¥ znalosti
hv¥zdného £asu pro p·lnoc p°edcházející noci, kterou lze nalézt nap°. v hv¥zdá°ské
ro£ence, a nadcházející p·lnoci, mezi kterými provedeme jednoduchou interpolaci

S = 1,002 738T + S1, (57)

kde T je £as ve st°edním slune£ním £ase (ob£anský £as). Hv¥zdný den je tak
o 3 minuty a 56 sekund krat²í neº den slune£ní, do roka tak Zem¥ u£iní v·£i
hv¥zdám o jednu oto£ku navíc (hv¥zdných dní je v roce o jeden více). M·ºeme si
poloºit otázku, kdy se b¥ºné (ob£anské) a hv¥zdné hodiny srovnají. Uváºíme-li, ºe
mezi hv¥zdným £asem a hodinovým úhlem platí jednoduchý vztah 55, pak v dob¥
podzimní rovnodennosti má Slunce rektascenzi α� = 12h a pro dolní kulminaci
Slunce platí, ºe hodinový úhel Slunce je v té dob¥ roven t� = 180◦ = 12h, coº
odpovídá hv¥zdnému £asu S = 0 h a je tím pádem shodný s £asem slune£ním.
V dob¥ jarní rovnodennosti jsou hv¥zdný a slune£ní £as posunuty o 12 hodin.
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2.9 P°evod obzorníkových a rovníkových sou°adnic 1. druhu

2.9 P°evod obzorníkových a rovníkových sou°adnic 1. druhu

Tyto dv¥ soustavy mají shodnou osu y, která mí°í západním sm¥rem, hlavní roviny
jsou mezi sebou sklon¥ny o úhel Θ = 90◦−ϕ, kde ϕ odpovídá zem¥pisné ²í°ce místa
pozorování (viz obr. 21).

Uváºíme-li, ºe jde pouze o transformaci oto£ení kolem osy y, m·ºeme pouºít
vztah 43 a p°echod od obzorníkové soustavy do rovníkové soustavy 1. druhu pak
m·ºeme zapsat jako sinϕ 0 cosϕ

0 1 0
− cosϕ 0 sinϕ

 cosh cosA
cosh sinA

sinh

 =

 cos δ cos t
cos δ sin t

sin δ

 . (58)

Obrázek 21: Transformace obzorníkových a rovníkových sou°adnic 1. druhu.

�e²ením soustavy rovnic dostáváme následující t°i transforma£ní vztahy

sinϕ cosh cosA + cosϕ sinh = cos δ cos t
cosh sinA = cos δ sin t

− cosϕ cosh cosA + sinϕ sinh = sin δ
, (59)

provedeme-li p°echod od rovníkové soustavy 1. druhu k soustav¥ obzorníkové, p·jde
o oto£ení kolem osy y o úhel −Θ. M·ºeme tedy napsat sinϕ 0 − cosϕ

0 1 0
cosϕ 0 sinϕ

 cos δ cos t
cos δ sin t

sin δ

 =

 cosh cosA
cosh sinA

sinh

 (60)

31



2.9 P°evod obzorníkových a rovníkových sou°adnic 1. druhu

Obrázek 22: Dráhy hv¥zd na obloze v okolí severního sv¥tového pólu [E8].

a op¥t získáme t°i transforma£ní rovnice

sinϕ cos δ cos t − cosϕ sin δ = cosh cosA
cos δ sin t = cosh sinA

cosϕ cos δ cos t + sinϕ sin δ = sinh
. (61)
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2.10 P°evod ekliptikálních a rovníkových sou°adnic

D·sledkem t¥chto transforma£ních vztah· je závislost viditelnosti objekt· nebeské
sféry na zem¥pisné ²í°ce. Hv¥zdy, pro které na severní polokouli platí

δcirk > 90◦ − ϕ, (62)

jsou hv¥zdami cirkumpolárními, nikdy nezajdou pod horizont, naproti tomu hv¥zdy
s deklinacemi

δnev < −90◦ + ϕ, (63)

nejsou ze zem¥pisné ²í°ky ϕ pozorovatelné. Ostatní objekty vycházejí a zapadají
a nad horizontem opí²í tzv. denní oblouk, jehoº délka je dvojnásobkem maximální
velikosti hodinového úhlu, který lze vypo£ítat dosazením za h = 0◦ do rovnice 61

cosϕ cos δ cos tmax + sinϕ sin δ = 0 ⇒ cos tmax = − tanϕ tan δ . (64)

Maximální denní oblouk 180◦ mají objekty s deklinací rovnou nule. Pro cirkum-
polární hv¥zdy není kosinus de�nován, hv¥zdy nad obzorem opí²í za siderický den
celé kruºnice (viz obr. 22).

M·ºeme najít na základ¥ vý²e uvedených transforma£ních vztah· i závislost
azimutu západu t¥lesa A o deklinaci δ na zem¥pisné ²í°ce ϕ, kdy získáme dosazením
do t°etí rovnice za h = 0◦ v soustav¥ rovnic 59

sin δ = − cosϕ cosA ⇒ cosA = − sin δ

cosϕ
. (65)

Z tohoto vztahu je ihned patrno, ºe objekty o deklinaci nula stup¬· vºdy zapadají
p°esn¥ na západ¥ a vycházejí na východ¥, pro póly pak vychází, ºe objekty ani
nevycházejí, ani nezapadají, jejich pohyb je rovnob¥ºný s rovinou horizontu.

Pro denní pohyb Slunce na obloze δ� ∈ (−23◦27′, 23◦27′), pak platí, ºe na sever-
ním pólu se pohybuje rovnob¥ºn¥ s rovinou horizontu a v dob¥, kdy má deklinaci
v¥t²í neº nula stup¬·, v·bec nezapadá, nastává polární den. V té samé dob¥ je
na jiºním pólu polární noc. Od pólu aº k polárním kruh·m (± 66◦33′) tak mo-
hou nastat situace, kdy Slunce n¥které dny v roce nezapadne, nebo naopak v·bec
nevyjde nad obzor. Pro ostatní zem¥pisné ²í°ky jiº Slunce vºdy vychází i zapadá
a m¥ní se jen délka dne a noci v závislosti na deklinaci Slunce. Pro Brno tak platí,
ºe v dob¥ letního slunovratu je maximální vý²ka Slunce nad obzorem 64◦15′ (délka
dne je o n¥co málo v¥t²í neº 16 hodin) a v dob¥ zimního slunovratu pak 17◦21′

(den trvá necelých 8 hodin).

2.10 P°evod ekliptikálních a rovníkových sou°adnic

Jiº starov¥cí astronomové na základ¥ svých pozorování zjistili, ºe se b¥hem roku
deklinace Slunce m¥ní v rozmezí ± 23◦27′ a ºe rektascenze Slunce monotonn¥ na-
r·stá od 0h do 24h. V pravou místní p·lnoc kulminují hv¥zdy, pro které platí

α = α� ± 12h. (66)

Postupn¥ tak b¥hem roku kulminují o p·lnoci hv¥zdy se stále vy²²í rektascenzí, coº
má za d·sledek, ºe se Slunce pohybuje na hv¥zdné obloze mezi hv¥zdami po hlavní
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2.10 P°evod ekliptikálních a rovníkových sou°adnic

kruºnici, která je k rovin¥ sv¥tového rovníku sklon¥ná o úhel ε = 23◦27′. Tato
hlavní kruºnice se nazývá ekliptika, tento název souvisí se zákryty (eclipse) M¥síce
a Slunce. Dráhu Slunce na hv¥zdné obloze bylo moºné vysledovat v okamºicích
slune£ních zatm¥ní, v p°ípad¥ zatm¥ní M¥síce pak bylo moºné °íci, ºe Slunce se
nachází práv¥ na opa£né stran¥ (ekliptikální délka Slunce je o 180◦ v¥t²í neº M¥-
síce). Tento pohled je ale pohledem geocentrickým. Podíváme-li se na to z hlediska
obíhající Zem¥ kolem Slunce, pak práv¥ rovina dráhy Zem¥ je totoºná s rovinou
ekliptiky a pr·se£nice roviny této dráhy s nebeskou sférou je ekliptika. Rota£ní
osa Zem¥ svírá s rovinou ekliptiky (zemské dráhy) úhel ε = 23◦27′. Pól ekliptiky
leºí v sou£asné dob¥ v souhv¥zdí Draka, Slunce se pohybuje po ekliptice proti otá-
£ení oblohy denn¥ zhruba o 360◦/365,25 = 0,986◦, coº je mén¥ neº jeden stupe¬,
protoºe slune£ní den je o 3 minuty a 56 sekund del²í neº den hv¥zdný.

Slunce se nachází ve výstupném uzlu své dráhy v dob¥ jarní rovnodennosti,
tento bod se nazývá jarním bodem, v sestupném uzlu je pak v dob¥ podzimní rov-
nodennosti. Maximální deklinaci má Slunce v £ase letního slunovratu, minimální
deklinace Slunce je v dob¥ zimního slunovratu.

Transformace mezi rovníkovými sou°adnicemi 2. druhu a ekliptikálními sou°ad-
nicemi je dána pouhým oto£ením o úhel ε = 23◦27′ kolem osy x, která je u obou
sou°adnicových systém· shodná (viz obr. 19). Transforma£ní vztahy jsou pak 1 0 0

0 cos ε sin ε
0 − sin ε cos ε

 cos δ cosα
cos δ sinα

sin δ

 =

 cos β cosλ
cos β sinλ

sin β

 , (67)

£ímº získáme následující soustavu rovnic

cos δ cosα = cos β cosλ
cos ε cos δ sinα + sin ε sin δ = cos β sinλ
− sin ε cos δ sinα + cos ε sin δ = sin β

. (68)

Pro Slunce stále platí, ºe β� = 0◦, m·ºeme vztahy zjednodu²it, ale je lépe vyjít
z opa£né transformace 1 0 0

0 cos ε − sin ε
0 sin ε cos ε

 cos β cosλ
cos β sinλ

sin β

 =

 cos δ cosα
cos δ sinα

sin δ

 , (69)

coº dává
cos β cosλ = cos δ cosα

cos ε cos β sinλ − sin ε sin β = cos δ sinα
sin ε cos β sinλ + cos ε sin β = sin δ

. (70)

Dosazení ekliptikální ²í°ky Slunce β� = 0◦ do t¥chto rovnic dostaneme

cosλ� = cos δ� cosα�
cos ε sinλ� = cos δ� sinα�
sin ε sinλ� = sin δ�

, (71)

z £ehoº nám vyplývá vztah mezi ekliptikální délkou Slunce a jeho deklinací, který
je dán t°etí rovnicí.
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2.11 Denní pohyb Slunce v r·zných zem¥pisných ²í°kách

Obrázek 23: Zm¥na deklinace Slunce v závislosti na jeho ekliptikální délce.

Hledáme-li závislost zm¥ny rektascenze Slunce na ekliptikální délce, vyjdeme
naopak z prvních dvou rovnic, které pod¥líme a dostaneme tak

tanα� = tanλ� cos ε. (72)

Zajímáme-li se o rychlost zm¥ny rektascenze, pak tuto rovnici zderivujeme podle
£asu

α̇� =
dα�
dt

a λ̇� =
dλ�
dt

⇒ α̇�
1

cos2 α�
= λ̇�

cos ε

cos2 λ�
(73)

a dále ji m·ºeme po pár úpravách p°epsat jako

α̇� =
cos ε

cos2 λ� + sin2 λ� cos2 ε
λ̇�. (74)

Z této rovnice je patrno, ºe i v p°ípad¥ kruhového pohybu Zem¥ kolem Slunce,
tj. ºe by platilo dλ�/dt = konst, bude vycházet pro r·zné ekliptikální délky r·zná
zm¥na v rektascenzi (nerovnom¥rný pohyb). K celkovému nerovnom¥rnému po-
hybu Slunce b¥hem roku v rektascenzi p°ispívá krom¥ eliptické dráhy také sklon
roviny ekliptiky a rovníku, který se p°i vzájemné transformaci podílí na tomto
nerovnom¥rném pohybu více neº elipticita zemské trajektorie.

2.11 Denní pohyb Slunce v r·zných zem¥pisných ²í°kách

Za£neme-li zkoumat denní pohyb Slunce v závislosti na na²í poloze na Zemi, bude
na²im prvním místem severního pól, který má zem¥pisnou ²í°ku ϕ = 90◦. Slunce se
zde pohybuje rovnob¥ºn¥ s rovinou horizontu, je-li jeho deklinace v¥t²í neº 0◦, pak
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2.11 Denní pohyb Slunce v r·zných zem¥pisných ²í°kách

ekliptikální délka zm¥na v rektascenzi
λ� = 0◦ α̇� = 0,917 λ̇�
λ� = 45◦ α̇� = 0,996 λ̇�
λ� = 90◦ α̇� = 1,090 λ̇�
λ� = 135◦ α̇� = 0,996 λ̇�
λ� = 180◦ α̇� = 0,917 λ̇�

Tabulka 1: Zm¥na rektascenze Slunce v závislosti na jeho ekliptikální délce.

λ� � vstupuje do znamení � vstupuje do souhv¥zdí (2021�22)
à Beran 0◦ 20.03.2021 09:37 18.04.21 19:28 19.04.22 01:40
á Býk 30◦ 19.04.2021 20:33 14.05.21 06:58 14.05.22 13:02

â Blíºenci 60◦ 20.05.2021 19:37 21.06.21 14:29 21.06.22 20:33
ã Rak 90◦ 21.06.2021 03:32 20.07.21 19:19 21.07.22 01:23
ä Lev 120◦ 22.07.2021 14:26 10.08.21 18:24 11.08.22 00:25
å Panna 150◦ 22.08.2021 21:34 16.09.21 19:34 17.09.22 01:43
æ Váhy 180◦ 22.09.2021 19:21 31.10.21 07:57 31.10.22 13:59
ç �tír 210◦ 23.10.2021 04:51 23.11.21 10:53 23.11.22 17:00
Hadono² � � 29.11.21 22:55 30.11.22 04:59
è St°elec 240◦ 22.11.2021 02:33 18.12.21 06:24 18.12.22 12:37
é Kozoroh 270◦ 21.12.2021 15:59 20.01.21 01:44 20.01.23 07:55
ê Vodná° 300◦ 20.01.2022 02:39 16.02.22 12:14 16.02.23 18:29
ë Ryby 330◦ 18.02.2022 16:43 12.03.22 13:39 12.03.23 19:58

Tabulka 2: �asy vstup· Slunce do znamení a souhv¥zdí v UT (vypo£ítáno dle [E9]).

je nad obzorem a hovo°íme o polárním dni, je-li men²í, není vid¥t a nastává polární
noc. Vzhledem k tomu, ºe na severní polokouli trvá léto déle neº na polokouli jiºní,
délka polárního dne je zde v¥t²í neº polární noci. Maximální vý²ka Slunce nad
obzorem je v dob¥ letního slunovratu a £iní hmax = 23◦27′.

P·jdeme-li ze severního pólu sm¥rem k rovníku, dostaneme se na rovnob¥ºku
se zem¥pisnou ²í°kou ϕ = 66◦33′, které se °íká severní polární kruh. Slunce na této
rovnob¥ºce vychází a zapadá po celý rok s dv¥ma výjimkami. V dob¥ letního sluno-
vratu Slunce nezapadne a jeho maximální vý²ka nad obzorem bude hmax = 46◦54′

zatímco minimální bude rovna nule. V dob¥ zimního slunovratu naopak maximální
vý²ka Slunce bude rovna nule a minimální pak hmin = −46◦54′.

V Brn¥ vychází i zapadá Slunce po celý rok, a protoºe je sklon roviny rovníku
a brn¥nského horizontu 40◦48′, vychází tak maximální vý²ka Slunce nad obzorem
hmax = 64◦15′ pro letní slunovrat a hmin = 17◦21′ pro slunovrat zimní.

P·jdeme-li dále k jihu, dostaneme se na obratník Raka (ϕ = 23◦27′), kde nám
v dob¥ letního slunovratu Slunce vrcholí v zenitu a jeho vý²ka je tak 90◦, pro zimní
slunovrat je pak vý²ka Slunce rovna hmin = 43◦06′.

Nakonec p°ijdeme aº na rovník. Zde trvá den i noc po celý rok stejnou dobu
a to 12 hodin. Slunce prochází zenitem v dobách rovnodenností, v £ase zimního
slunovratu vrcholí ve vý²ce 66◦33′ nad jihem, o letním slunovratu ve stejné vý²ce,
ale nad severem.
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2.12 Poloha planet na zemské obloze

Planety se nacházejí rovn¥º jako M¥síc a Slunce poblíº roviny ekliptiky. Nejv¥t²í
sklon dráhy k této rovin¥ má planeta Merkur i = 7◦00′ a Venu²e i = 3◦23′.

Vn¥j²í planety se v¥t²inou pohybují ve sm¥ru proti otá£ení hv¥zdné oblohy (jako
Slunce), vnit°ní planety se mohou vzdálit od Slunce jen o maximální úhlovou vzdá-
lenost, která se nazývá elongace. Návrat na totéº místo na hv¥zdné obloze souvisí
se synodickou periodou, která je nejdel²í pro Mars 780 dní a pro Venu²i 583 dní.
Se synodickými periodami souvisí i moºnost pozorování planet a jejich viditel-
nost. (Podrobn¥ji budou pohyby planet popsány v kapitole Dynamika slune£ní
soustavy).

Obrázek 24: Znamení zv¥rokruhu ze 16. století [E10].

2.13 Zví°etníková (zodiakální) souhv¥zdí

V rovin¥ ekliptiky se nachází celkem t°ináct souhv¥zdí, dvanáct z nich je tzv. zví-
°etníkových. Tato souhv¥zdí hrají roli pro astrologii a tvorbu horoskop·. V dobách,
kdy astronomie a astrologie nebyly je²t¥ odli²eny, tato souhv¥zdí p°ímo souvisela
i se znameními a polohou Slunce na hv¥zdné obloze. Vlivem precesního pohybu
v²ak do²lo k posunu a v dne²ní dob¥ o jarní rovnodennosti se Slunce nachází
v souhv¥zdí Ryb a ne v Beranovi, jak by podle horoskopu m¥lo být. Posun o jedno
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znamení nastává p°ibliºn¥ za 2 000 let. Rozdíl mezi znamením a skute£nou polohou
Slunce v souhv¥zdí je uveden v tabulce 2.

2.14 P°evod galaktických sou°adnic na rovníkové

Mlé£nou dráhou, která obepíná celou oblohu, m·ºeme vést hlavní kruºnici, která
je pr·se£nicí nebeské sféry s rovinou Galaxie (Mlé£né dráhy). Sklon zemského
rovníku k rovin¥ Galaxie je 62,6◦. Pól Galaxie leºí v souhv¥zdí Vlas· Bereniky
a má sou°adnice α = 12h51m26s a δ = 27◦07′42′′ (pro epochu 2000).

Chceme-li tak b¥hem roku vid¥t celou Mlé£nou dráhu, musíme pozorovat ze ze-
m¥pisných ²í°ek mezi -27,4◦< ϕ <27,4◦. I z tohoto d·vodu byla vystav¥na no-
v¥j²í £ást Evropské jiºní observato°e (ESO) - Paranal observatory (24◦37′38′′ j.².
a 70◦24′15′′ z.d.) v nehostinné pou²ti v nadmo°ské vý²ce 2 635 m blíºe rovníku
neº star²í observato° na La Silla (29◦15′40′′ j.². a 70◦43′52′′ z.d., 2 400 m n.m.).

Obrázek 25: Hlavní dalekohledy na observato°i La Silla (zleva doprava): MPG/EOS
2,2m, Schmidt 1m, NTT 3,5m a ESO 3,6m (foto J. Janík, 1.8.2011).

Nulový bod galaktické ²í°ky a délky má v rovníkových sou°adnicích druhého
druhu sou°adnice α = 17h45m37s a δ = −28◦56′10′′ (pro epochu 2000). Poloha
uzlu je α0 = 18h51m37s a δ0 = 00◦00′00′′ (pro epochu 2000), coº odpovídá l0 = 33◦

a b = 0◦.
P°i transformaci od rovníkových sou°adnice druhého druhu k sou°adnicím ga-

laktickým musíme provést celkem t°i oto£ení. První je oto£ení okolo osy z o úhel
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α0, druhé oto£ení je kolem osy x o úhel mezi rovinou Galaxie a rovinou zemského
rovníku i a poslední je rotace kolem nov¥ de�nované osy z′ o úhel −l0.

x′y′
z′

=

cos l0 − sin l0 0
sin l0 cos l0 0

0 0 1

1 0 0
0 cos i sin i
0 − sin i cos i

 cosα0 sinα0 0
− sinα0 cosα0 0

0 0 1

xy
z

 (75)

M·ºeme si ale také p°espat tyto transformace jako cos b cos (l − l0)
cos b sin (l − l0)

sin b

 =

 1 0 0
0 cos i sin i
0 − sin i cos i

 cos δ cos (α− α0)
cos δ sin (α− α0)

sin δ

 , (76)

z £ehoº získáme

cos b cos (l − l0)
cos b sin (l − l0)
sin b

=
=
=

cos δ cos (α− α0)
cos i cos δ sin (α− α0) + sin i sin δ
− sin i cos δ sin (α− α0) + cos i sin δ

. (77)

Opa£ný p°evod nám dá cos δ cos (α− α0)
cos δ sin (α− α0)

sin δ

 =

 1 0 0
0 cos i − sin i
0 sin i cos i

 cos b cos (l − l0)
cos b sin (l − l0)

sin b

 , (78)

z £ehoº získáme

cos δ cos (α− α0)
cos δ sin (α− α0)
sin δ

=
=
=

cos b cos (l − l0)
cos i cos b sin (l − l0) + sin i sin b
− sin i cos b sin (l − l0) + cos i sin b

. (79)
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Kapitola 3.

Dynamika slune£ní soustavy

3.1 Pohyby planet a M¥síce po hv¥zdné obloze

Jiº starov¥cí astronomové si v²imli odli²ného chování v pohybech planet, jejichº
historické d¥lení bylo na planety dolní, dnes vnit°ní (Merkur a Venu²e), a horní -
vn¥j²í (Mars, Jupiter, Saturn). Toto d¥lení vzniklo na základ¥ rozdílných pohyb·
vzhledem ke Slunci.

Obrázek 26: Východní a západní elongace, horní a dolní konjunkce pro vnit°ní planety.

Vnit°ní planety se nacházejí vºdy v témºe nebo v sousedním souhv¥zdí jako
Slunce, od kterého se mohou odchýlit o ur£itý maximální úhel, kterému se °íká
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3.1 Pohyby planet a M¥síce po hv¥zdné obloze

elongace. Pro planetu Merkur jsou moºné elongace v rozmezí 18◦�28◦, u Venu²e je
rozp¥tí mezi 45◦�48◦v závislosti na vzájemné poloze planety, Slunce a Zem¥.

Elongace jsou dvojího druhu, východní, která nastává ve£er po západu Slunce
(planeta je vzhledem ke Slunci více na východ), a západní nastávající ráno p°ed
východem Slunce (planeta je více na západ od Slunce).

Merkur
datum st°ed p°echodu minimální vzdálenost

(UT) od st°edu � v ′′

07.05.2003 07:52 708,3
08.11.2006 21:41 422,9
09.05.2016 14:57 318,5
11.11.2019 15:20 75,9
13.11.2032 08:54 572,1
07.11.2039 08:46 822,3

Venu²e
datum st°ed p°echodu minimální vzdálenost

(UT) od st°edu � v ′′

09.12.1874 04:07 829,9
06.12.1882 17:06 637,3
08.06.2004 08:20 626,9
06.06.2012 01:29 554,4
11.12.2117 02:48 723,6
08.12.2125 16:01 736,4

Tabulka 3: Data p°echod· vnit°ních planet p°ed slune£ním kotou£em mezi lety 2000�
2040 pro Merkur a 1800�2200 pro Venu²i [E11].

Pohyb planety v·£i Slunci si popí²eme dle obrázku 26. Vyjdeme z bodu, kdy
je planeta v nejv¥t²í západní elongaci. V tomto okamºiku má i nejv¥t²í úhlovou
vzdálenost od Slunce a je pozorovatelná na východ¥ ráno p°ed východem Slunce.
Od tohoto okamºiku se za£íná p°ibliºovat ke Slunci, vychází stále pozd¥ji a pohy-
buje se proti sm¥ru otá£ení hv¥zdné oblohy. Tak se dostává do místa zvaného horní
konjunkce, kdy vychází ve stejný £as jako Slunce a není pozorovatelná. Po pr·-
chodu horní konjunkcí se dostává východn¥ji od Slunce a za£íná být pomalu po-
zorovatelná nave£er hned po západu Slunce nad západním obzorem. Období, kdy
lze planetu na ve£erní obloze pozorovat se stále prodluºuje, aº se planeta dostane
do bodu své nejv¥t²í východní elongace, její pohyb v·£i Slunci se zastaví a od to-
hoto okamºiku se za£ne op¥t úhlov¥ p°ibliºovat ke Slunci a pohybuje se ve sm¥ru
otá£ení hv¥zdné oblohy aº se dostane do místa dolní konjunkce, kdy je sice nejblíºe
Zemi, ale není viditelná. Existují ov²em výjimky, kdy m·ºeme vnit°ní planety po-
zorovat i b¥hem dolní konjunkce (viz tabulka 3), nap°. v p°ípad¥ p°echod· p°ed
slune£ním kotou£em nebo z druºic zkoumající Slunce (jak horní tak dolní kon-
junkce).

Vn¥j²í planety vykazují zcela odli²né pohyby. V¥t²inu £asu se pohybují proti
sm¥ru otá£ení hv¥zdné oblohy, ale pomaleji neº Slunce. Proto se úhlová vzdálenost
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3.1 Pohyby planet a M¥síce po hv¥zdné obloze

Obrázek 27: Znázorn¥ní vzniku retrográdního pohybu (vlevo) a skute£ná pozorování
planety Mars (vpravo) (Tezel [E12]).

planety od Slunce zmen²uje, aº je planeta nepozorovatelná v paprscích zapada-
jícího Slunce. Slunce se poté dostane p°ed planetu, tj. je východn¥ji neº planeta
a planeta tak za£ne být pozorovatelná t¥sn¥ p°ed východem Slunce na ranní ob-
loze. Úhlová vzdálenost planety a Slunce se stále zv¥t²uje, planeta je pozorovatelná
postupn¥ nad ránem, pozd¥ji po v¥t²inu noci, její pohyb po hv¥zdné obloze se zpo-
maluje, aº se dostane do tzv. zastávky a za£ne vykonávat retrográdní pohyb (pohyb
ve sm¥ru otá£ení hv¥zdné oblohy) aº do dal²í zastávky, kdy se pohyb zm¥ní op¥-
tovn¥ proti sm¥ru otá£ení hv¥zdné oblohy a planetu ze západu doºene Slunce a je
op¥t nepozorovatelná.

Pohyb M¥síce po hv¥zdné obloze je pohybem nejkomplikovan¥j²ím. Na rozdíl
od planet se M¥síc pohybuje jen v p°ímém sm¥ru proti otá£ení oblohy a stejn¥
jako planety se nachází pouze poblíº roviny ekliptiky. Trajektorie M¥síce kolem
Zem¥ je elipsa s velkou poloosou a = 384 000 km a excentricitou e = 0,055. Rozdíl
mezi vzdáleností perigea a apogea tak £iní 42 200 km, coº se výrazn¥ projevuje
na zm¥n¥ úhlové velikosti M¥síce. Vzhledem k tomu, ºe m¥sí£ní dráha a rovina
ekliptiky mají sklon cca 5◦09′, m·ºeme v pásu o ²í°ce p°ibliºn¥ 10◦18′ nalézt M¥síc.
M¥sí£ní dráha mezi hv¥zdami není tatáº vzhledem k tomu, ºe se uzly m¥sí£ní dráhy
stá£í (posouvají se proti jeho ob¥hu, na kaºdou oto£ku M¥síce je sto£ení uzl·
o cca 1,5 stupn¥) a tím pádem se M¥síc dostává do r·zných míst v tomto pásu
(obr. 28). Skute£ný pohyb M¥síce je v²ak mnohem komplikovan¥j²í a jeho popis je
svízelný. Je to dáno hlavn¥ zna£nými poruchami m¥sí£ní trajektorie, kdy jsou i ty
nejmen²í odchylky díky malé vzdálenosti M¥síce od Zemi nápadné a rozdílností
geocentrické a topocentrické polohy. Parametry m¥sí£ní dráhy se neustále m¥ní
v ²irokém rozmezí (nap°. sklon m¥sí£ní trajektorie se m¥ní v rozmezí od 4◦58′

do 5◦20′), pro jejich p°esný popis je zapot°ebí i n¥kolika set periodických £len·.
Sekulární pohyby postihují i délku výstupného uzlu a délku perigea. Uzlová p°ímka
se pohybuje proti pohybu M¥síce, perioda stá£ení (základní) je 18 let a 7 m¥síc·
(6 793 dní), p°ímka apsid (perigeum) se naproti tomu stá£í k východu s periodou
9 let (3 232 dní).
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Obrázek 28: Graf polohy M¥síce v·£i rovin¥ ekliptiky v letech 2020�29, na kterém je
z°eteln¥ viditelný posun uzl· m¥sí£ní dráhy proti jeho pohybu.

Pohyb uzl· ur£uje podmínky viditelnosti M¥síce, je-li výstupný uzel v blízkosti
jarního bodu, pak je dráha M¥síce mezi hv¥zdami vn¥ prostoru mezi rovníkem
a ekliptikou, sklon m¥sí£ní dráhy k zemskému rovníku m·ºe být aº 28◦36′ (23◦27′+
5◦09′), naopak, je-li poblíº jarního bodu uzel sestupný, sklon m¥sí£ní dráhy v·£i
rovníku je jen 18◦18′ (23◦27′−5◦09′). Z toho plynou zm¥ny deklinace M¥síce b¥hem
roku v rozmezích −28◦36′ aº 28◦36′ pro první p°ípad a −18◦18′ aº 18◦18′ pro p°ípad
druhý. Jak je vid¥t na obrázku 28, první p°ípad nastane koncem roku 2024.

Doba, která uplyne mezi pr·chody M¥síce týmº uzlem, se nazývá drakonický
m¥síc, který je krat²í neº m¥síc siderický (je to zp·sobeno pohybem uzlové p°ímky
proti sm¥ru jeho ob¥hu) a to 27,212 dne (27 dní 5 hodin a 6 minut) oproti
27,321 dne m¥síce siderického. Tento rozdíl £iní 0,109 dne a aº po 18,6 letech
se uzlová p°ímka dostane do p·vodní polohy. M¥sí£ní fáze se st°ídají s periodou
synodického m¥síce 29,530 dní (29 dní 12 hodin a 44 minut). Anomalistický m¥síc
má periodu 27,55 dní a m¥síc tropický je jen o 7 sekund krat²í neº m¥síc siderický.

3.2 Rotace a librace M¥síce

Rotace M¥síce kolem osy je vázaná s jeho ob¥hem kolem Zem¥ a je totoºná se
siderickým m¥sícem (27,321 dne). Rota£ní osa M¥síce svírá s kolmicí k rovin¥ m¥-
sí£ní trajektorie úhel 6◦39′ (±10′), s rovinou ekliptiky pak úhel 1◦32′. V roce 1693
formuloval Giovanni Domenico Cassini (1625�1712) t°i zákony o pohybu M¥síce,
ze kterých vyplývá, ºe roviny ekliptiky, dráhy M¥síce a m¥sí£ního rovníku se stále
protínají v téºe uzlové p°ímce (obr. 29).
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Obrázek 29: Cassiniho zákon o pohybu M¥síce.

V daný okamºik je ze Zem¥ viditelných 50 % m¥sí£ního povrchu, dlouhodob¥j-
²ími pozorováními m·ºeme zmapovat aº 60 % díky tzv. libracím M¥síce. Optické
librace (geometrické) pak rozd¥lujeme na v délce, v ²í°ce a paralaktickou.

Librace v selenogra�cké délce souvisí s pohybem M¥síce po eliptické trajekto-
rii. Rotace M¥síce je vícemén¥ rovnom¥rná, vlivem eliptické dráhy se v²ak M¥síc
pohybuje nerovnom¥rn¥. Úhlová rychlost se m¥ní jako d·sledek 2. Keplerova zá-
kona a za 1/4 m¥síce pr·vodi£ po pr·chodu perigeem opí²e v¥t²í úhel neº 90◦,
tím se poodhalí východní £ást odvrácené strany, naopak po pr·chodu apogeem se
odhalí více £ást západní. Perioda librací v délce souvisí s anomalistickým m¥sícem,
amplituda librací je 7◦54′.

Librace v selenogra�cké ²í°ce je dána sklonem rota£ní osy M¥síce k jeho dráze,
perioda librací je úm¥rná délce drakonického m¥síce, jejich amplituda je 6◦41′.

Paralaktická (p·ldenní) librace souvisí v blízkosti M¥síce od Zem¥. Pozoro-
vateli se b¥hem jednoho dne, díky otá£ení jeho vlastní polohy kolem osy rotace
na²í planety, naskýtají na M¥síc pohledy z r·zných úhl·. Maximální amplituda
paralaktické librace je cca 1 stupe¬.

Skute£né �pohupování� M¥síce je dáno fyzickou librací, která souvisí s jeho elip-
soidálním tvarem. Velká poloosa M¥síce se periodicky odklání od sm¥ru na Zemi,
amplituda t¥chto zm¥n je v²ak nepatrná a £iní kolem 2′.
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3.3 Slune£ní a m¥sí£ní zatm¥ní

Pr·b¥h slune£ního zatm¥ní, kdy je na zemský povrch vrhán m¥sí£ní stín (polostín),
závisí na konkrétním míst¥ na Zemi. Na obrázku 30 je znázorn¥no geometrické
uspo°ádání p°i zatm¥ní Slunce. Délka kuºele plného stínu q je dána pom¥rem
velikostí M¥síce r2 = 1 738 km a Slunce r1 = 696 000 km a dále vzdáleností Slunce
od Zem¥ d = 149,7 . 106 km. Z podobnosti trojúhelník· pak pro délku kuºele plného
stínu vychází q = dr2/r1 = 374 000 km. St°ední vzdálenost M¥síce a Zem¥ je sice
384 400 km , ale vzhledem k tomu, ºe se vzdálenost m¥ní v rozmezí od 363 300
do 405 500 km a i zemský polom¥r 6 378 km je nezanedbatelný, pak jsou moºná
i úplná zatm¥ní Slunce. Je-li vzdálenost místa v¥t²í neº q, pak nastává zatm¥ní
prstencové.

Obrázek 30: Geometrie zatm¥ní Slunce (upraveno dle [E13]).

I za nejlep²ích podmínek není velikost oblasti úplného zatm¥ní (totality) v¥t²í
neº 270 km, úplná zatm¥ní Slunce jsou na jednom míst¥ Zem¥ vzácná. Slune£ní
zatm¥ní mají shodný pr·b¥h. M¥síc postupn¥ ukusuje ze západního okraje Slunce
(1. kontakt) aº skon£í na východním okraji (4. kontakt). Druhý a t°etí kontakt
pak de�nují fázi úplného zatm¥ní Slunce. Nejdel²í úplné zatm¥ní m·ºe trvat okolo
7 minut, délka celého úkazu (v£etn¥ £áste£né fáze) m·ºe trvat aº kolem 2 hodin.

3.3.1 Podmínky pro slune£ní a m¥sí£ní zatm¥ní

Kdyby roviny m¥sí£ní dráhy a ekliptiky byly tytéº, pak by nastávala slune£ní a m¥-
sí£ní zatm¥ní kaºdý synodický m¥síc. Ve skute£nosti tyto roviny spolu svírají úhel
5◦09′, proto se b¥hem konjunkce (opozice) Slunce a M¥síc nacházejí nad (pod) se-
bou. Aby nastalo zatm¥ní, musí být spln¥ny následující podmínky. M¥síc musí být
bu¤ v novu (slune£ní zatm¥ní) nebo v úpl¬ku (m¥sí£ní zatm¥ní) a zárove¬ se musí
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nacházet v blízkosti uzlu (výstupného £i sestupného) své dráhy, tj. nedaleko roviny
ekliptiky. Pro okamºik za£átku slune£ního zatm¥ní (1. kontakt) si m·ºeme dle ob-
rázku 31 de�novat m¥sí£ní πM a slune£ní π� paralaxu, st°ední úhlové polom¥ry
M¥síce ρM a Slunce ρ� a geocentrickou ekliptikální ²í°ku M¥síce βM, pro kterou
n¥kde na Zemi prob¥hne aspo¬ £áste£né zatm¥ní Slunce. Uváºíme-li, ºe st°ední
hodnoty pro paralaxy M¥síce a Slunce jsou πM = 57′, π� = 8,8′′ a velikosti je-
jich st°edních úhlových polom¥r· ρM = 15,5′, ρ� = 16,3′, pak pro geocentrickou
ekliptikální ²í°ku M¥síce dostaneme

βM = ^MZM ′ + ^M ′ZS ′ + ^ S ′ZS, (80)

kde ^MZM ′ = ρM, ^S ′ZS = ρ� a ^M ′ZS ′ = πM − π�. Po dosazení dostaneme
ekliptikální geocentrickou ²í°ku M¥síce rovnu βM = 88,7′. Po p°epo£tení do eklip-
tikální geocentrické délky nám vychází sin ∆λ = tan βM/ tan i, coº pro hodnoty
i = 5◦09′ a βM = 88,7′ nám dává ∆λ = 16,5◦. Zatm¥ní Slunce tak m·ºe nastat,
je-li st°ed m¥síce v úpl¬ku vzdálen ±16,5◦ od výstupného (sestupného) uzlu. Tento
úsek (33◦) ub¥hne Slunce za 34 dní. B¥hem této doby ur£it¥ nastane alespo¬ jeden
nov, ne-li dva (délka synodického m¥síce je 29,5 dne). B¥hem roku tak nastanou
minimáln¥ dv¥ slune£ní zatm¥ní (jedno u výstupného, druhé u sestupného uzlu)
a maximáln¥ p¥t a to tehdy, kdyº první ze zatm¥ní je krátce po 1. lednu, druhé
nastane následující nov a t°etí a £tvrté d°íve neº za p·l roku. Páté pak bude pozo-
rovatelné po 354 dnech od 1. zatm¥ní. Musíme v²ak poznamenat, ºe jde o v²echny
typy zatm¥ní (£áste£né, úplné i prstencové).

Obrázek 31: Slune£ní zatm¥ní.

Nyní se m·ºeme podívat, jak je to se zatm¥ním M¥síce. Na obrázku 32 je zná-
zorn¥n uzel m¥sí£ní dráhy Ω a plný zemský stín, který se dotýká M¥síce v bod¥M ′.
Polom¥r plného zemského stínu je dán ρ⊕ = πM +π�−ρ� = 57′+ 9′′−16,3′

.
= 41′.

K alespo¬ £áste£nému plnostínovému zatm¥ní M¥síce dojde, jsou-li st°edy zem-
ského stínu a M¥síce vzdáleny mén¥ neº 41′ + 15,5′ = 56,5′. Ze sférického troj-
úhelníku ^MUS m·ºeme pomocí sinovy v¥ty vypo£ítat geocentrickou ekliptikální
délku sin 56,5′ = sin ∆λ sin 5◦09′ ⇒ ∆λ = 10,6◦.

Zatm¥ní (plnostínové) M¥síce, t°eba jen krátkodobé, nastane tehdy, je-li st°ed
zemského stínu vzdálen od uzlu m¥sí£ní dráhy mén¥ neº 10,6 stupn¥. Stín Zem¥
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se po ekliptice pohybuje v pr·m¥ru rychlostí 59 minut za den. Období, kdy se
zemský stín pohybuje v okolí uzlu m¥sí£ní dráhy, tak trvá 2 . 10, 6(60/59) = 21,6
dne. Je to výrazn¥ mén¥, neº £iní synodická perioda. Proto, pokud v ur£itém m¥síci
do²lo k zatm¥ní M¥síce, v p°edchozím ani v následujícím k zatm¥ní dojít nemohlo.
B¥hem roku nemusí dojít k ºádnému zatm¥ní, maximáln¥ mohou být t°i, první
hned po 1. lednu, druhé za p·l roku a poslední t¥sn¥ p°ed jeho koncem. Musíme
si ale uv¥domit, ºe hovo°íme o úplném zatm¥ní, budeme-li se zabývat zatm¥ním
polostínovým, pak úhlová velikost polostínu Zem¥ je ρ⊕ = πM + π� + ρ�

.
= 73,4′

a maximální vzdálenost st°ed· polostínu Zem¥ a M¥síce je pak rovna 89′. Tomu
odpovídá úsek od uzlu m¥sí£ní dráhy dlouhý 16,8◦ (celkem pak 33,6◦), ve kterém se
realizuje polostínové zatm¥ní M¥síce. To jiº odpovídá statistice slune£ních zatm¥ní,
minimáln¥ 2, maximáln¥ 5.

Obrázek 32: Zatm¥ní M¥síce.

Z vý²e uvedených podmínek m·ºeme ur£it maximální po£et zatm¥ní Slunce
(úplná, prstencová, £áste£ná) + plnostínových zatm¥ní M¥síce (vylou£ena polostí-
nová) na sedm a to bu¤ 5 slune£ních a 2 m¥sí£ní nebo 4 slune£ní a 3 m¥sí£ní. To
se d¥je v²ak velmi výjime£n¥, nej£ast¥j²í je p°ípad dvou slune£ních a m¥sí£ních
zatm¥ní b¥hem jednoho kalendá°ního roku.

Posloupnost zatm¥ní se opakuje tak°ka p°esn¥ s periodou zvanou saros (18 let
11,3 dne). Souvisí to s periodami st°ídání fází M¥síce (synodický m¥síc 29,53 dne),
pr·chodem uzly jeho dráhy (drakonický m¥síc 27,21 dne) a drakonickým rokem
(346,62 dne), který je dán dobou pr·chodu Slunce výspuným uzlem m¥sí£ní tra-
jektorie. Nejmen²í spole£ná perioda, p°i které se dostanou v²echny periody do p°i-
bliºn¥ téºe fáze odpovídá 242 drakonickým m¥síc·m (6 585,36 dne), 223 synodic-
kým m¥síc·m (6 585,32 dne, tj. 18 let 11 dní 7 hodin a 42 minut) a 19 drakonickým
let·m (6 585,75 dne). Tyto rozdíly vedou k jistým malým zm¥nám (1/3 dne), coº
má vliv na oblast viditelnosti zatm¥ní, která se posouvá s kaºdým cyklem saros
o 120 stup¬· sm¥rem na západ.

B¥hem kaºdého sarosu dojde k 70 zatm¥ním, z nichº je 41 slune£ních a 29 m¥-
sí£ních. Z konkrétního místa zemského povrchu je jich v²ak viditelných velmi málo.
To se týká hlavn¥ úplných zatm¥ní Slunce, i kdyº jich bývá b¥hem sarosu 10, frek-
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vence jejich opakování na jednom míst¥ je jednou za 200 aº 300 let. Z na²ich kon£in
nastane pozorovatelné úplné zatm¥ní Slunce aº 7. °íjna 2135 a bude pozorovatelné
ze severní £ásti �eské republiky s maximální dobou trvání totální fáze 4 minuty
50 sekund.

Obrázek 33: Místa slune£ních zatm¥ní pro roky 2021�2041 [E14].

3.4 Ptolemaiova soustava

P°i pozorování ze Zem¥ není jasné, zda se t¥leso a s ním i pozorovatel hýbe, a to si
uv¥domovali i na²i p°edkové. �e£tí u£enci p°ipou²t¥li ob¥ moºnosti, jak my²lenku
geocentrickou, tak heliocentrickou.

Geocentrická domn¥nka m¥la mnohem více zastánc·, kte°í se ohán¥li dobrými
argumenty:

a) Zem¥ se nijak nechv¥je, necuká, nehází sebou → je nehybná
b) fyzikální d·vody � v²e padá do st°edu Zem¥ � Aristotelova fyzika
c) hv¥zdy nejeví paralaxu (objevena aº 200 let po vynálezu dalekohledu)
d) £ist¥ pragmatické hledisko � zajímá nás poloha planet, M¥síce a Slunce

na na²í, tedy geocentrické obloze. Pro£ si tedy komplikovat situaci a hledat
jiný st°ed pohledu. Transformace sou°adnic byly mimo tehdej²í matematické
moºnosti.

Uváºíme-li vý²e zmín¥né argumenty, je z°ejmé, ºe v té dob¥ byl dob°e matematicky
propracován jen geocentrický model. Hipparchos, který pat°il k nejlep²ím staro-
v¥kým astronom·m (jeho m¥°ení byla základem i pro jeho následovníky), navrhl
první dokonalý systém ve 2. stol. p°. n. l. Umístil Zemi do st°edu sféry hv¥zd,
planety, M¥síc a Slunce se pak pohybovaly po komplikovaném systému kruºnic.

Hipparch·v model, který známe pod názvem Ptolemaiova soustava, sepsal Pto-
lemaios aº v 2. stol. n. l. ve svém díle Syntaxis megale (Velká skladba, kolem roku
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3.4 Ptolemaiova soustava

140). Nám se dochovalo díky arabskému p°episu z 8. století jako Al-Magesto (Nej-
v¥t²í dílo), na který navázali st°edov¥cí u£enci.

Model vychází ze dvou jednoduchých p°edpoklad·; povolený je pouze pohyb
po kruºnicích s konstantní úhlovou rychlostí a ºe je Zem¥ uprost°ed.

Podíváme-li se na pohyb Slunce mezi hv¥zdami, jiº od dob egyptských astro-
nom· se ví, ºe se Slunce pohybuje po ekliptice s r·znou úhlovou rychlostí, v zim¥
rychleji neº v lét¥. U jeho pohybu není pozorován retrográdní pohyb. �e²ením
bylo, ºe se st°ed kruhové dráhy Slunce kolem Zem¥ poloºil excentricky v·£i Zemi
a p°i zachování rovnom¥rného pohybu Slunce po takto vyst°ed¥né kruºnici v·£i
Zemi (deferent s periodou 1 roku) se poda°ilo tento pohyb p°edpovídat (viz obr. 7
vlevo).

Obrázek 34: Ptolemai·v celkový pohled na vesmír. Jiº v tomto p°ehledném schématu
(st°edy epicykl· Merkuru, Venu²e a Slunce mají být v tomto modelu na jedné p°ímce,
zde jde jen o celkové schéma) musel volit kruºnici pro sféru Slunce excentricky v·£i Zemi
(Jáchim 2003).

Pro popis pohybu M¥síce uº Hipparchos pouºil deferent s centrem v Zemi, který
se po epicyklu hýbe v opa£ném smyslu úhlovou rychlostí jen o málo men²í (cca 3◦

za ob¥h). Tím docílil, ºe se místo, kde se M¥síc p°ibliºuje nejvíce Zemi, posouvá
s periodou 9 let, coº je pot°eba k výpo£tu zatm¥ní. Ptolemaios zkomplikoval model
tím, ºe st°ed deferentu se otá£í rovnou po kruºnici za 1 synodický m¥síc v opa£ném
sm¥ru, viz obr. 35. Uº Hipparchos sklonil rovinu dráhy M¥síce o 5◦ k deferentu
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3.4 Ptolemaiova soustava

Obrázek 35: Schématický diagram �nální verze Ptolemaiova modelu pohybu M¥síce.
Nejenom epicykl ale i pohyb centra m¥sí£ního deferentu kolem st°edu Zem¥ jsou zapot°ebí
k vysv¥tlení pohybu M¥síce po nebeské sfé°e v Ptolemaiov¥ systému.

Slunce a nechal ji stá£et s periodou 18 a 2/3 rok· sm¥rem na západ (pohyb uzl·),
coº bylo nezbytné pro p°edpov¥di zatm¥ní.

U vnit°ních planet bylo podobn¥ komplikované schéma, jako tomu bylo u M¥-
síce, pro Venu²i v²ak nebylo nutné uvaºovat st°ed deferentu obíhající po kruºnici
kolem Zem¥ (Zem¥ byla jen excentricky v·£i st°edu deferentu).

Pro vn¥j²í planety si Ptolamaios vysta£il pouze s epicyklem a deferentem, v je-
hoº st°edu byla umíst¥na Zem¥ (viz obr. 7 vpravo). Vn¥j²í planety se pohybují
v¥t²inu £asu v p°ímém sm¥ru (proti pohybu hv¥zdného pozadí), coº odpovídá
p°ibliºn¥ siderické period¥ (pohyb po deferentu). Tento pohyb se pak skládá s po-
hybem po epicyklu se synodickou periodou, který modeluje pohyb retrográdní.

Ptolemai·v systém se skv¥le osv¥d£il, bylo moºné podle n¥j p°edpovídat na de-
sítky let dop°edu, bohuºel neodpovídal na základní otázku, jak je v²e uspo°ádáno
v prostoru. V²e vycházelo pouze z úhlových vzdáleností od centra, lineární rozm¥ry
drah nebyly podstatné. Model selhal p°i p°esn¥j²ích m¥°eních, bylo nutné p°idávat
dal²í a dal²í korek£ní £leny, £ímº se model stával sloºit¥j²ím. To vedlo následn¥
k jeho revizi a oprá²ení heliocentrické domn¥nky.
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3.5 Koperník·v systém

Mikulá² Koperník (1473�1543) p°iná²í op¥tovn¥ na uspo°ádání slune£ní soustavy
heliocentrický pohled. Zem¥ je jen jednou z mnoha planet, které obíhají okolo
Slunce, nicmén¥ planety stále obíhají po kruºnicích, pro zemskou trajektorii není
Slunce v centru ob¥hu.

Po£átek revoluce v pohledu na uspo°ádání sv¥ta pak popsal ve svém díle De re-
volutionibus orbium coelestium, které vy²lo v roce 1543. Uspo°ádání planet odpo-
vídá dne²nímu modelu, stejn¥ tak i proporce jejich drah. Rychlost planet je tím
vy²²í, £ím je planeta blíºe Slunci. Koperník·v model názorn¥ vysv¥tluje rozd¥-
lení planet na vnit°ní a vn¥j²í i jejich vzájemné kon�gurace v·£i Slunci (elongace,
horní a dolní konjunkce pro vnit°ní planety a opozice, konjunkce a kvadratura pro
planety vn¥j²í).

Doba, po které se kompletn¥ vyst°ídají v²echny aspekty planet, je periodou
synodickou, která je dána pozicí planety v·£i Zemi a Slunci. Naproti tomu pe-
rioda siderická je vztaºena v·£i hv¥zdám a odráºí pohyb samotné planety v·£i
nim. V heliocentrickém modelu je tím v¥t²í siderická perioda, £ím je v¥t²í polom¥r
trajektorie planety.

Lze nalézt také vztah, který svazuje periodu siderickou s periodou synodickou,
viz obr. 36, na kterém je znázorn¥no odvození vztahu ze vzájemných pozic Venu²e
a Zem¥ v·£i Slunci. Nyní zavedeme synodickou periodu Venu²e jako S (doba mezi

Obrázek 36: Od první dolní konjunkce Venu²e k druhé uplyne práv¥ synodická perioda,
tj. 583,92 dne.
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první a druhou dolní konjunkcí, viz obrázek 36), její siderická perioda bude P
a siderická perioda Zem¥ E. Celkový úhel, který opí²e planeta Venu²e mezi dolními
konjunkcemi lze vyjád°it jako

Ω = S
2π

P
. (81)

Tento úhel musí být ten samý jako úhel, který opí²e za tuto dobu planeta Zem¥
s p°i£tením 360◦.

S
2π

P
= S

2π

E
+ 2π. (82)

Odtud lze jednoduchou úpravou získat vztah

1

P
=

1

E
+

1

S
⇒ 1

S
=

1

P
− 1

E
, (83)

který platí pro vnit°ní planety a

1

P
=

1

E
− 1

S
⇒ 1

S
=

1

E
− 1

P
(84)

pro planety vn¥j²í. Jak je patrno z tabulky 3, nejv¥t²í synodickou periodu má
planeta Mars, doba mezi dv¥ma opozicemi je n¥co p°es dva roky (780 dní), s £ímº
souvisí období, kdy jej lze pozorovat.

planeta siderická perioda (roky) synodická perioda (roky)
Merkur 0,241 0,317
Venu²e 0,615 1,599
Mars 1,881 2,135
Jupiter 11,86 1,092
Saturn 29,46 1,035
Uran 84,32 1,012
Neptun 164,8 1,006

Tabulka 4: Synodické a siderické periody planet v rocích.

planeta Koperník (AU) sou£asná hodnota (AU)
Merkur 0,38 0,387
Venu²e 0,72 0,723
Zem¥ 1,00 1,000
Mars 1,52 1,52
Jupiter 5,22 5,20
Saturn 9,17 9,54

Tabulka 5: Vzdálenost planet od Slunce dle Koperníka a sou£asné hodnoty (v astrono-
mických jednotkách).

Zatímco Ptolemaios nedokázal v rámci svého modelu zd·vodnit rozsah a rych-
lost retrográdního pohybu, Koperník to vykládal jako logický d·sledek toho, ºe se
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Zem¥ p°iblíºila k planet¥, p°i£emº její úhlová rychlost je v¥t²í. P°irozeným d·sled-
kem je rovn¥º vysv¥tlení, pro£ má Mars v¥t²í retrográdní kli£ku neº nap°. planeta
Saturn. Bohuºel se Koperník stále drºel kruhových trajektorií, takºe byl nucen
pro shodu jeho modelu s pozorováními ponechat epicykly. Do²lo tak k p°evrácení
role deferentu a epicyklu.

Hlavním triumfem Koperníkova systému byla moºnost vy£íslit relativní roz-
m¥ry dráhy vzhledem k rozm¥r·m trajektorie Zem¥ kolem Slunce (v astronomic-
kých jednotkách) a rovn¥º vysv¥tlení, pro£ se £as od £asu vyskytují r·zné ma-
ximální elongace vnit°ních planet. V relativních velikostech drah se Koperník·v
systém tém¥° shoduje se sou£asnými hodnotami.

Obrázek 37: Kompromisní model Tycho Brahe slune£ní soustavy [E15].

3.6 Keplerovy zákony

Tycho Brahe (1546�1601) cestoval po neshodách s dánským králem Kristiánem IV.
od roku 1597 po celé Evrop¥, aº byl Rudolfem II. v roce 1599 na radu Tadeá²e
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Hájka z Hájku pozván do Prahy, kde p·sobil u dvora jako císa°ský astrolog. Posta-
vil novou observato° v Benátkách nad Jizerou, kde mu posledních n¥kolik m¥síc·
ºivota d¥lal asistenta Johannes Kepler (1571�1630).

Obrázek 38: Parametry elipsy (vlevo) a Druhý Kepler·v zákon - zákon ploch (vpravo).

Brahe se °adí mezi nejlep²í pozorovatele, úhlová p°esnost jeho m¥°ení dosa-
hovala 1′. Brahe heliocentrismus nep°ijal kv·li nenam¥°ené paralaxe, i kdyº byl
Koperník·v systém jednodu²²í. Poda°ilo se mu v²ak zm¥°it denní paralaxu M¥-
síce, který se od svého východu aº do západu z°eteln¥ posune mezi hv¥zdami.
Navrhl proto jiný model, kompromisní, uspo°ádání slune£ní soustavy. V centru
z·stala Zem¥, kolem které obíhalo Slunce. Ostatní planety pak obíhaly ale kolem
Slunce (viz obr. 37). Aby si ov¥°il platnost svého sytému, pozval do Prahy v roce
1600 Johannese Keplera, kterého povaºoval za schopného teoretika.

Kepler byl zastáncem Koperníkova systému a na základ¥ pozorování Braheho
i svých zjistil, ºe prostorovou dráhou Marsu nem·ºe být kruºnice, ale elipsa. Tímto
revolu£ním krokem postuloval sv·j první zákon, tj. planety se pohybují po elipsách
(v dne²ní podob¥ se hovo°í obecn¥ o kuºelose£kách).

Pro elipsu (viz obr. 38 vlevo) platí, ºe F2A + AF1 = const, vzdálenost CD
je rovna dvojnásobku velikosti velké poloosy a. Výst°ednost e pak charakterizuje
zplo²t¥ní elipsy, je-li výst°ednost rovna nule, pak jde práv¥ o kruºnici. Vzdálenost
planety v perihéliu je q = a(1− e), pro afélium pak Q = a(1 + e).

Druhý Kepler·v zákon °íká, ºe plocha opsaná pr·vodi£em planety je za stejný
£asový okamºik vºdy stejná. Tento zákon je jen jiným vyjád°ením zákona zachování
momentu hybnosti. Plyne z n¥j, ºe p°i rostoucí vzdálenosti planety od Slunce její
rychlost klesá, tj. pohyb po elipse je pohybem nerovnom¥rným. Pro pom¥r rychlostí
v perihéliu a aféliu platí

vP

vA

=
2a− q
q

=
2a− a+ ae

a− ae
=

1 + e

1− e
, (85)

pro pom¥r úhlových rychlostí (ω = v/r) v perihéliu a aféliu pak

ωP

ωA

=
vP

vA

rA

rP

=

(
1 + e

1− e

)2

. (86)

Budeme-li chtít porovnat excentrické °e²ení pohybu Slunce kolem Zem¥ v Ptole-
maiov¥ systému s Keplerovým druhým zákonem, vyjdeme z p°edpokladu, ºe máme
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kruºnici o polom¥ru R a její vyst°ed¥ní je dáno p = Rε. Pom¥r úhlových rychlostí
je op¥t dán

ΩP

ΩA

=
R + p

R− p
=

1 + ε

1− ε
(87)

a uváºíme-li, ºe se tento pom¥r musí shodovat s pom¥rem pro elipsu, porovnáním
dostaneme

ΩP

ΩA

=
ωP

ωA

=⇒
(

1 + e

1− e

)2

=
1 + ε

1− ε
. (88)

Je-li excentricita elipsy malá e << 1, m·ºeme provést rozvoj(
1 + e

1− e

)2

=
(
(1 + e)2

)2
= 1 + 4e (89)

a sou£asn¥ (
1 + ε

1− ε

)
= 1 + 2ε =⇒ ε = 2e, (90)

ze kterého vyplývá, ºe pro kruºnici bylo pot°eba umístit st°ed 2 krát dále od st°edu
Slunce, coº je v dobré shod¥ s Ptolemaiovým systémem. První dva zákony vydal
Kepler ve svém díle Astronomia nova v roce 1609.

Teprve aº deset let po prvních dvou Keplerových zákonech se objevil jeho t°etí
harmonický zákon popsaný v díle Harmonices Mundi, které vy²lo v roce 1619.
Pohyb planet se snaºil vysv¥tlit z hlediska hudební harmonie a nalezl jednoduchý
vztah mezi periodou a velkou poloosou trajektorie

P 2 = a3, (91)

kde P je perioda v letech a a je velká poloosa v astronomických jednotkách. Kepler
v¥°il, ºe síla pohán¥jící planety pramení ve Slunci, a i kdyº to není pravda, pat°il
mezi první, kte°í se snaºili nalézt model zaloºený na fyzikálním základu. P°edchozí
pokusy vºdy byly na �loso�ckých £i teologických principech. Od této chvíle se
snaºí astronomové také pochopit, co je p°í£inou pozorovaného pohybu a ne jenom
popisovat a p°edpovídat polohy.

P°estoºe ani Kepler nezm¥°il hv¥zdnou paralaxu, elegance jeho modelu a p°es-
nost, se kterou dával výsledky, jasn¥ zvít¥zila, i kdyº stále pozitivní d·kaz tohoto
modelu chyb¥l.

3.7 Galile·v p°ínos

Galileo Galilei (1564�1642) byl prvním astronomem, který po vynálezu daleko-
hledu za£al s jeho pomocí objevovat taje vesmíru. Jeho pozorování p°inesla pod-
poru Koperníkova heliocentrického systému, který byl v té dob¥ p°ijímán jen jako
moºný teoretický model. Jiº na po£átku roku 1610 objevil v blízkosti planety Ju-
piter, do té doby nepozorované, £ty°i m¥síce, které kolem n¥ho obíhaly. Z toho
mohl usoudit, ºe není pouze jeden st°ed ob¥hu (kolem Zem¥), ale takových st°ed·
m·ºe být daleko více. Kepler po tomto objevu i zde potvrdil platnost hamonického
t°etího zákona.
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3.7 Galile·v p°ínos

Galilei svým primitivním dalekohledem (obr. 39 vlevo) pozoroval povrch M¥-
síce (obr. 39 vpravo), na kterém nalezl jeho rozmanitý povrch (krátery, mo°e,
poho°í, brázdy), coº v²ak bylo proti tehdej²í ví°e, ºe nebeská t¥lesa jsou perfektní
koule. Dal²í ránu p°inesla jeho pozorování Slunce a jeho povrchu, na kterém na-

Obrázek 39: První Galileiho dalekohled (vlevo) a jeho pozorování m¥sí£ních fází
(vpravo).

lezl slune£ní skvrny, které se navíc po povrchu pohybovaly. Tento pohyb vysv¥tlil
tím, ºe Slunce kolem své osy rotuje, stejn¥ tak i Zem¥ (coº usnadnilo p°ijetí této
my²lenky). P°i pozorování planety Venu²e objevil její fáze, coº by v Ptolemaiov¥
systému nebylo moºné zcela vysv¥tlit (v kompromisním systému Tychona Brahe
ale ano).

Krom¥ t¥les slune£ní soustavy Galileo pozoroval i Mlé£nou dráhu a p°estoºe
pouºíval velice jednoduchý dalekohled, rozloºil její sv¥tlo na tisíce hv¥zd.

V²echny jeho objevy v²ak vyvolaly spor s církví, která poºadovala, aby své
tvrzení o pravdivosti heliocentrismu odvolal. Spor se tedy ze za£átku odehrával
mezi starou (aristotelovskou) koncepcí a novou, která tvrdila, ºe pohyby nebeských
t¥les jsou °ízeny stejnými fyzikálními zákony, jaké platí i na Zemi, pozd¥ji se zm¥nil
hlavn¥ na otázku zemské rotace. Nakonec byl Galilei nucen v roce 1633 odvolat,
zatratit a zo²klivit si svou práci a slíbit, ºe odsoudí i jiné, kte°í budou zastávat jeho
p°edchozí pohled . Za to byl �pouze� odsouzen k doºivotnímu domácímu v¥zení.

Krom¥ astronomie se Galileo zabýval i fyzikou, studoval mechaniku (pohyb
a pád t¥les), na základ¥ svého studia pak formuloval princip setrva£nosti : �T¥leso
setrvává v pohybu rovnom¥rn¥ p°ímo£arém, pokud není vn¥j²ími silami p°inuceno
tento stav zm¥nit.� Touto silou bylo v¥t²inou t°ení, coº popíralo uznávanou Aristo-
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3.8 Newtonovy pohybové zákony

telovu hypotézu, ºe objekty p°irozen¥ zpomalují a zastaví se, pokud na n¥ nep·sobí
síla. V²e bylo základem pro dynamiku, kterou rozvinul Isaac Newton (1643�1727),
který pohyb popisoval jako výsledek setrva£nosti a p·sobících sil.

3.8 Newtonovy pohybové zákony

Pro rozvoj dynamiky bylo zapot°ebí zavést pojmy síla a hmotnost, krom¥ nich
zavedl Newton je²t¥ pojmy setrva£nost a interakce. První Newton·v zákon je zá-
konem setrva£nosti, který p°evzal z Galileiho principu setrva£nosti, normálním
stavem t¥les není jejich klidový stav. Musí být sou£asn¥ spln¥no ~v = ~0 ale sou-
£asn¥ také

∑ ~F = ~0, coº v pozemským podmínkách nenastává (stále je p°ítomna
gravita£ní síla, t°ení), ale obecn¥ ani nikde jinde ve vesmíru, protoºe jsou vºdy
n¥jaké síly p°ítomny.

Druhý Newton·v zákon (p°edpokládáme-li pro hybnost ~p = m~v = m~̇r, zákon
síly, dává do souvislosti výslednici p·sobících sil na t¥leso a jeho zrychlení, které
je touto výslednicí sil zp·sobeno.∑

~F = m~a = m~̈r (92)

Hmotnosti m se také °íká hmotnost setrva£ná, která je mírou odporu proti zm¥n¥
stavu t¥lesa, na které p·sobí výslednice sil. Je-li p·sobící výslednice sil kolmá
na vektor rychlosti ~v, pak na základ¥ vektorového po£tu platí, ºe se absolutní
velikost vektoru rychlosti nem¥ní, m¥ní se pouze její sm¥r. Tím lze velice jednodu²e
vysv¥tlit k°ivo£arý pohyb po kruºnici.

T°etí Newton·v zákon, zákon akce a reakce, °íká, ºe p·sobí-li jedno t¥leso
na druhé silou ~F , pak p·sobí druhé t¥leso na to první stejnou silou opa£ného
sm¥ru −~F . Aplikujeme-li princip akce a reakce na 2. Newton·v zákon, pak jedno
t¥leso zrychluje t¥leso druhé. Velice £asto jsou v²ak pom¥ry hmotností natolik roz-
dílné, ºe hmotnost jednoho t¥lesa v·£i druhému je zanedbatelná, proto i zrychlení
hmotn¥j²ího t¥lesa je zanedbatelné oproti zrychlení mén¥ hmotného t¥lesa.

Z Newtonových zákon· m·ºeme vysv¥tlit nap°. 2. Kepler·v zákon. Za p°edpo-
kladu, ºe p·sobící síla (gravita£ní síla), je silou centrální, sm¥°ující vºdy do st°edu
Slunce, m·ºeme de�novat dost°edivou sílu

~F = f
~r

r
, (93)

kde r = |~r| a podíl ~r
r
je jednotkový vektor. Moment síly je de�nován jako ~M = ~r× ~F

a pro p°ípad centrální síly f = f(r)

~M = ~r × ~F = ~r × f ~r
r

= ~0. (94)

Moment hybnosti je de�nován jako

~L = ~r × ~p = ~r × (m~v). (95)
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3.8 Newtonovy pohybové zákony

Budeme-li uvaºovat £asovou derivaci momentu hybnosti pro p°ípad s centrální
silou, dostáváme

~̇L =
d
dt

(~r × ~p) = (~̇r ×m~̇r )︸ ︷︷ ︸
~0

+~r × d~p
dt︸ ︷︷ ︸

~r×~F=~0

= ~0. (96)

�asová derivace momentu hybnosti je v poli centrální síly nulová, z toho plyne,
ºe moment hybnosti je konstantní vektor, který je kolmý k rovin¥ pohybu (viz
obr. 40). Plocha trojúhelníka je polovinou velikosti vektorového sou£inu |~r × ~v| =
|~r||~v| sinα. Protoºe platí, ºe vektorový sou£in polohového vektoru a vektoru hyb-

Obrázek 40: Velikost plochy opsaná pr·vodi£em za jednotku £asu je plochou trojúhel-
níka.

nosti je konstantní ~r×~p = ~const, pohyb se d¥je v rovin¥ a vektory úhlové rychlosti
a momentu hybnosti jsou rovnob¥ºné ~ω ‖ ~L. M·ºeme u£init tedy obecný záv¥r:
jde-li o pohyb t¥lesa v poli centrální síly, pohyb se d¥je vºdy v rovin¥.

P·sobí-li na pohybující se t¥leso ru²ivé síly, nap°. gravita£ní síla M¥síce na
pohyb Zem¥, £asová derivace momentu hybnosti jiº nebude rovna nule d~L

dt
6= ~0.

Tyto ru²ivé síly vytvá°ejí moment síly ~M , který nutí osu Zem¥ vykonávat precesní
pohyb. Analogicky totéº platí i pro nutaci.

Stá£ení roviny dráhy M¥síce a ostatních planet (uzlových p°ímek) je jen d·-
sledek toho, ºe podmínka d~L

dt
= ~0, není p°esn¥ spln¥na, protoºe ru²ivé síly nejsou

silami centrálními.
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3.9 Newton·v gravita£ní zákon

3.9 Newton·v gravita£ní zákon

Základní my²lenkou, na které je zaloºen gravita£ní zákon, je ta, ºe tatáº síla, která
nutí na Zemi k pádu t¥lesa, je p°í£inou pohybu t¥les ve vesmíru (slune£ní soustav¥).
Úvaha za£ala u M¥síce. Ze znalosti jeho vzdálenosti a ob¥ºné periody vychází jeho
ob¥ºná rychlost, uvaºujeme-li kruhovou trajektorii, rovna p°ibliºn¥ 1 km/s. Aby
M¥síc neodlet¥l od Zem¥, musí být za 1 sekundu urychlen tak, aby se p°iblíºil
(spadl) na Zemi o 1,3 mm, v tomto p°ípad¥ z·stane jeho vzdálenost od Zem¥
konstantní (viz obr. 41).

Obrázek 41: Aby M¥síc m¥l stále stejnou vzdálenost od Zem¥, musí se k Zemi
za 1 sekundu p°iblíºit (spadnout) o 1,3 mm.

Vyjdeme z obr. 41. Pro ∆ platí

∆ =
√
r2 + v2 − r = r

(√
1 +

v2

r2
− 1

)
.
= r

(
1

2

v2

r2

)
=
v2

2r
= 1, 3.10−6 km, (97)

coº odpovídá zrychlení 2,6 mm/s2. Protoºe Newton znal zrychlení M¥síce, mohl
rovn¥º vypo£ítat jeho trajektorii, £ímº mohl popsat i sílu, která tento pohyb zp·-
sobuje - zákon univerzální gravitace

~F = −κm1m2

r2︸ ︷︷ ︸
skalár

~r

r
, (98)

kde m1 a m2 reprezentují setrva£né hmotnosti, které jsou rovny hmotnostem tí-
hovým a κ = 6,672 . 10−11 Nm2kg−2 je gravita£ní konstanta. Je moºno odvodit
gravita£ní zákon z 3. Keplerova zákona aplikovaného na pohyb po kruºnici. K udr-
ºení na kruhové dráze, jak je znázorn¥na na obr. 41, je zapot°ebí dost°edivé síly
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3.10 Problém dvou t¥les, up°esn¥ná podoba Keplerových zákon·

~F = m~a. Dost°edivá síla musí být v rovnováze se silou odst°edivou, jinak by M¥síc
nemohl obíhat po kruºnici tj.

ma = m
v2

r︸︷︷︸
síla odst°edivá

a v =
2πr

P
, (99)

kde r je polom¥r dráhy a P perioda. Po dosazení vychází

ma = m
4π2r

P 2
. (100)

Pouºijeme-li nyní 3. Kepler·v zákon a dosadíme za periody

P 2
1

P 2
2

=
r3

1

r3
2

=⇒ a1

a2

=
r2

2

r2
1

(101)

zjistíme, ºe zrychlení je nep°ímo úm¥rné kvadrátu vzdálenosti. T°etí Kepler·v
zákon pak m·ºeme zapsat také jako P 2 = kr3. Odtud pak

F =
4π2

k

m

r2
=⇒ ~F = −κMm

r3
~r. (102)

3.10 Problém dvou t¥les, up°esn¥ná podoba Keplerových
zákon·

Ke gravita£ní interakci je podle gravita£ního zákona zapot°ebí alespo¬ dvou t¥les
o hmotnostech m1 a m2, jejichº polohy jsou popsány polohovými vektory ~r1 a ~r2.
Problém dvou t¥les je analyticky °e²itelný, nejvýhodn¥j²í je p°ejít do t¥ºi²´ového
systému.

Obrázek 42: Znázorn¥ní t¥ºi²t¥ v systému dvou t¥les o vzdálenosti |~r| = |~r2 − ~r1|,
hmotnostech m1 a m2 a jejich polohových vektorech ~r1 a ~r2. Polohový vektor t¥ºi²t¥
zna£íme ~R.

T¥ºi²t¥ soustavy, hmotný st°ed, je de�nováno polohovým vektorem ~R, který je
roven

∑
mi~ri/

∑
mi. Podle 3. Newtonova zákona je zrychlení t¥ºi²t¥ rovno nule,
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3.10 Problém dvou t¥les, up°esn¥ná podoba Keplerových zákon·

proto je vhodné do n¥j umístit po£átek vztaºné soustavy. Pro na²e dv¥ t¥lesa pak
platí

~0 = ~R =
m1~r1 +m2~r2

m1 +m2

=⇒ ~r1 = −m2

m1

~r2. (103)

T¥ºi²t¥ leºí na spojnici t¥les a je blíºe t¥lesu hmotn¥j²ímu. Zapí²eme-li pohybové
rovnice pro ob¥ t¥lesa, získáme dv¥ rovnice

m1~̈r1 = κ
m1m2

r3
~r (104)

a
m2~̈r2 = −κm1m2

r3
~r. (105)

1. Kepler·v zákon: �T¥lesa se pohybují v rovin¥ po kuºelose£kách, v jejichº spo-
le£ném ohnisku je t¥ºi²t¥ slune£ní soustavy.� . Pro pom¥ry velkých poloos a hmot-
ností platí a1/a2 = m2/m1 a pro excentricity elips pak e1 = e2 = e. Ob¥ t¥lesa tak
spole£n¥ procházejí pericentrem a apocentrem. K°ivkou nemusí být jen elipsa, ale
i dal²í kuºelose£ky, parabola a hyperbola. Stejn¥ tak platí pro pohyb dvou t¥les
i 2. Kepler·v zákon.

Obrázek 43: Pohyb dvou t¥les kolem spole£ného t¥ºi²t¥, jejich vzájemný polohový vek-
tor vºdy prochází t¥ºi²t¥m (vlevo) a zákon ploch (vpravo).

Pro obecné kuºelose£ky 3. Kepler·v zákon neplatí, jeho platnost se omezuje
pouze pro elipsy, kde

a3 = P 2(m1 +m2). (106)

Pouºijeme-li restrikci, tj. vztáhneme vzájemný pohyb k jednomu ze dvou t¥les
(prvnímu), de�nujeme vzájemný polohový vektor ~r a v t¥ºi²´ové soustav¥ pak

~r = ~r2 − ~r1 =⇒ ~r2 =
m1

m1 +m2

~r. (107)

Po derivaci a dosazením do pohybové rovnice druhého t¥lesa dostáváme

m2~̈r2 = −κm1m2

r2

~r

r

m2
m1

m1 +m2

~̈r = −κm1m2

r2

~r

r
. (108)

~̈r = −κm1 +m2

r2

~r

r
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3.10 Problém dvou t¥les, up°esn¥ná podoba Keplerových zákon·

Bude-li hmotnost prvního t¥lesa, v·£i kterému jsme vztáhli pohyb, daleko v¥t²í
neº hmotnost druhého, tj. m1 � m2, pak platí ~̈r = −κm1

r2
~r
r
.

Nyní se m·ºeme podívat na aplikaci zákona zachování energie pro p°ípad této
soustavy. Celková energie systému se nem¥ní, tj. energie kinetická a potenciální je
rovna

E =
1

2
m1v

2
1 +

1

2
m2v

2
2 − κ

m1m2

r
, (109)

kde první dva £leny jsou p°ísp¥vky kinetických energií obou t¥les a t°etí £len pak
reprezentuje potenciální energii. Tato energie odpovídá energii, která drºí systém
pohromad¥, jinými slovy °e£eno, je pot°eba dodat do systému práv¥ tolik energie,
aby se tento systém rozpadl. Provedeme-li p°evod na vzájemné sou°adnice, tj.
p°ejdeme-li op¥t na vztaºení pohybu jen v·£i prvnímu t¥lesu, dostáváme

m1~v1 = −m2~v2 =⇒ ~v1 =
m2~v

m1 +m2

a ~v2 = − m1~v

m1 +m2

. (110)

Po dosazení do rovnice 109, dostaneme pro energii

E =
m1m2

2(m1 +m2)
v2 − κm1m2

r
. (111)

Zapí²eme-li pom¥r sou£inu hmotností a jejich sou£tu jako µ = m1m2

m1+m2
(redukovaná

hmotnost), p°ejde rovnice 111 do tvaru

E =
µv2

2
− κm1m2

r
. (112)

Budeme-li mít p°ípad, ºem1 � m2 pak redukovaná hmotnost bude p°ibliºn¥ rovna
hmotnosti druhého t¥lesa, tj. µ .

= m2, £ehoº m·ºe být p°íkladem t°eba Zem¥, jejíº
hmotnost m2 = m je 333 000 krát men²í neº hmotnost m1 = M Slunce. Odtud
pak

E =
1

2
mv2 − κmM

r
, (113)

kde druhý £len odpovídá gravita£nímu potenciálu Φ = −κM
r
. Z toho vyplývá, ºe

pokud se Zem¥ p°ibliºuje ke Slunci, klesá její vzdálenost r, ale tím pádem musí
r·st i její rychlost v, aby platil zákon zachování energie.

Z energetického hlediska pak m·ºeme soustavu rozd¥lit podle celkové energie
na

1) E < 0, soustava je vázaná, existuje maximální vzdálenost r, trajektorií je
elipsa (p°ípadn¥ kruºnice)

2) E = 0, soustava má malou stabilitu, v nekone£nu má t¥leso nulovou rychlost,
trajektorií je parabola

3) E > 0 soustava je nevázaná, trajektorií t¥lesa je hyperbola, v nekone£nu má
t¥leso nenulovou rychlost.

Z teoretické mechaniky pro gravita£ní interakci dále platí (i obecn¥ pro li-
bovolný po£et bod·) Viriálový teorém, který svazuje st°ední hodnoty kinetické
a potenciální energie vztahem

2 < EK > + < EP >= 0. (114)
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3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajektorii

Porovnáme nyní kruhovou a parabolickou dráhu. Pro parabolu platí, ºe celková
energie je E = 0. Odtud plyne, ºe hodnota kinetické energie je rovna záporné hod-
not¥ energie potenciální EK = −EP. Dosazením za energie získáme parabolickou
rychlost, která je rovna

vp =

(
2
κM

r

)1/2

. (115)

Pro kruhovou dráhu platí, ºe kinetická energie je konstantní EK = konst, stejn¥
tak i energie potenciální EP = konst. St°ední hodnoty kinetické i potenciální ener-
gie jsou pak rovny p°ímo jejím hodnotám, tj. < EK >= EK a < EP >= EP.
Pro kruhovou rychlost tak získáme

vk =

(
κM

r

)1/2

=⇒ vp =
√

2 vk. (116)

Jednou z moºných aplikací je vyuºití p°i brºd¥ní druºic v okolí Zem¥.

3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajekto-
rii

P°i gravita£ním p·sobení (pole centrální síly) se pohyb dvou t¥les, která na sebe
p·sobí jen gravita£n¥, uskute£¬uje v rovin¥ procházející jejich t¥ºi²t¥m. Je-li hmot-
nost jednoho t¥lesa v·£i druhému zanedbatelná, pak je hmotn¥j²í t¥leso v t¥ºi²ti
soustavy a kolem n¥j obíhá t¥leso druhé, pro které je hmotn¥j²í t¥leso v ohnisku
jeho eliptické dráhy.

Elipsa pat°í mezi kuºelose£ky. V rovin¥ x-y je jejím vyjád°ením rovnice

x2

a2
+
y2

b2
= 1, (117)

kde (obr. 44) a = CO = OD je velká poloosa a b = OB je poloosa malá. Ex-
centricita je de�nována jako e =

√
1− b2/a2. Ohniska elipsy mají sou°adnice

F1 = (ae, 0) a F2 = (−ae, 0). Vzdálenost pericentra je q = F1D = a(1 − e),
vzdálenost apocentra Q = CF1 = a(1 + e). Úhlu ϑ1 se °íká pravá anomálie. Z troj-
úhelníka F1F2A máme

r1 sin υ1 = r2 sin υ2 a r2 cos υ2 − r1 cos υ1 = 2ae. (118)

Dále platí pro bod A(x, y) na elipse

r1 =
√

(x− ae)2 + y2 = a− ex, r2 =
√

(x+ ae)2 + y2 = a+ ex (119)

a tedy
r1 + r2 = 2a. (120)

Ze vztah· (117) m·ºeme vyjád°it nap°. r2 a ϑ2 pomocí r1 a ϑ1. Dosazením za r2

do (119) a malou úpravou dostáváme parametrické vyjád°ení rovnice elipsy (index
1 vynechán)

r =
a(1− e2)

1 + e cos υ
. (121)
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Obrázek 44: Eliptická trajektorie t¥lesa s vyzna£ením pravé anomálie υ1.

Ve standardních polárních sou°adnicích (%, ϕ) je tvar rovnice elipsy do dosazení
x = % cosϕ, y = % sinϕ

% =
b

(1− e2 cos2 ϕ)1/2
. (122)

Plocha elipsy je dána vztahem S = πab.
Pro výpo£et rychlosti t¥lesa na dráze, vyjdeme z obrázku 45, na kterém je

znázorn¥n rozklad vektoru rychlosti ~v t¥lesa do te£ného ~vt a radiálního sm¥ru ~vr.
Ze zákona ploch dostaneme

rvt

2
=

dS
dt

= const =
S

P
, (123)

kde dS je £ást plochy elipsy opsaná pr·vodi£em za jednotku £asu, S = πab je
plocha elipsy a P je perioda. Velikost vektoru te£né rychlosti je dána vztahem

vt = r
dυ
dt

=⇒ r2dυ
dt

=
2S

P
=

2πab

P
. (124)

Po dosazení za b = a
√

1− e2 získáme pro £asovou derivaci pravé anomálie

dυ
dt

=
2πa2

Pr2

(
1− e2

)1/2
. (125)
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Obrázek 45: Rozklad vektoru rychlosti na radiální a te£nou sloºku pro planetu na elip-
tické dráze kolem Slunce.

Pro velikost radiální rychlosti platí

vr =
dr
dt
. (126)

Parametrická rovnice elipsy je

r =
a(1− e2)

1 + e cos υ
, (127)

takºe po derivaci získáme

vr =
2πa

P

e√
1− e2

sin υ. (128)

Pro velikost te£né rychlosti pak

vt =
2πa

P

(1 + e cos υ)√
1− e2

. (129)

Ze vztahu pro te£nou rychlost m·ºeme okamºit¥ vypo£ítat celkovou rychlost v pe-
rihéliu a aféliu, protoºe známe i velikosti pravé anomálie (υ = 0◦ pro perihélium
a υ = 180◦ pro afélium).

vper = vt(0
◦) =

2πa

P

√
1 + e

1− e
(130)

vafe = vt(180◦) =
2πa

P

√
1− e
1 + e

(131)

Obecn¥ pro kvadrát velikost rychlosti platí

v2 = v2
t + v2

r =
4π2a2

P 2

1 + 2e cos υ + e2

1− e2
. (132)
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Dosazením z parametrické rovnice elipsy

e cos υ =
a(1− e2)− r

r
(133)

a vyuºitím vztahu pro kvadrát periody

P 2 =
4π2

κ(M +m)
a3 (134)

získáme rovnici pro kvadrát rychlosti t¥lesa, která bude vyjád°ena jako funkce
vzdálenosti r a ne pravé anomálie

v2 = κ(M +m)

(
2

r
− 1

a

)
. (135)

Rovn¥º si m·ºeme p°epsat rovnici zákona zachování energie do polárních sou°adnic
(po£átek v ohnisku elipsy)

E =
1

2
µ(v2

t + v2
r )− κMm

r
, (136)

kde µ je redukovaná hmotnost µ = Mm
M+m

. Dosadíme-li za te£nou a radiální sloºku
vektoru rychlosti vr = ṙ a vt = r dυ

dt
, p°ejde rovnice na tvar

E =
1

2
µ(ṙ2 + r2υ̇2) + φ(r). (137)

Chceme-li zjistit p°esnou pozici t¥lesa na dráze, musíme si nejd°íve najít jistou
veli£inu, která plyne rovnom¥rn¥. Touto veli£inou je tzv. st°ední anomálie M , která
je de�novaná jako

M =
2π

P
(t′ − T ), (138)

kde T je £asový okamºik pr·chodu perihéliem a t = t′ − T . St°ední anomálie je
vlastn¥ st°ední denní úhlový pohyb. Podle 2. Keplerova zákona platí

∆S

S
=

t

P
=⇒ ∆S =

πab

P
t, (139)

kde ∆S je plocha opsaná pr·vodi£em za £as t. Je pot°eba najít vztah mezi ∆S
a pravou anomálií υ. K tomu vyuºijeme obr. 46, na kterém je znázorn¥na trajekto-
rie t¥lesa, které se pohybuje po elipse, a práv¥ se nachází v bod¥ B. P°es tento bod
je vedena kolmice na p°ímku apsid (spojnice perihélia a afélia), která se protíná
v míst¥ B′ s kruºnicí, která má stejný st°ed jako elipsa a její polom¥r je roven ve-
likosti velké poloosy elipsy r = a. Úhel, který svírají úse£ky PO a OB′, se nazývá
excentrická anomálie E a pro opsané plochy platí, ºe

∆S =
b

a
∆SE, (140)

kde ∆SE je kruhová výse£ bez trojúhelníku FB′O. Plocha kruhové výse£e je
úm¥rná 1

2
Ea2, je-li excentrická anomálie E v radiánech, pak je plocha FB′O

∼ 1
2
(a sinE)ae z £ehoº dále plyne, ºe

∆SE =
1

2
a2(E − e sinE) (141)
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3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajektorii

Obrázek 46: Znázorn¥ní excentrické E a pravé anomálie υ, které jsou reprezentovány
úhly POB′ a PFB.

a také
∆S =

1

2
ab(E − e sinE) =

πab

P
t. (142)

Odtud pak plyne

E − e sinE =
2π

P
t = M =⇒ E − e sinE = M, (143)

coº je tzv. Keplerova rovnice, která nám dává do souvislosti neznámou excent-
rickou anomálii s anomálií st°ední, kterou pro konkrétní £as umíme vypo£ítat.
Tato rovnice lze nejrychleji °e²it metodou postupných iterací. První iterací bude,
ºe E0 = M a °e²ením získáme novou excentrickou anomálii E1, kterou op¥tovn¥
dosadíme do Keplerovy rovnice a °e²íme. Po n¥kolika iteracích se hodnota E jiº
nebude m¥nit, °e²ení rychle konverguje.

E0 = M

E1 = M + e sinE0... (144)
En = M + e sinEn−1

Známe-li E(t), m·ºeme pak jiº lehce vypo£ítat vzdálenost r a pravou anomálii υ.
Z obrázku 46 m·ºeme ur£it vzdálenost bod· FA jako

FA = OA−OF = a(cosE − e) (145)
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a bod· AB jako

AB =
b

a
AB′ =

b

a
a sinE = b sinE. (146)

Uváºíme-li, ºe platí je²t¥

b = a
√

1− e2 a r =
√

(FA)2 + (AB)2 = a
√

(cosE − e)2 + (1− e2) sinE (147)

pak nám vychází, ºe
r = a(1− e cosE). (148)

Pro pravou anomálii pak platí, ºe její tangenta je rovna

tan υ =
AB

FA
=
a
√

1− e2 sinE

a(cosE − e)
=⇒ tan

υ

2
=

√(
1 + e

1− e

)
tan

E

2
. (149)

P°i zji²´ování polohy t¥lesa v dráze postupujeme následovn¥. Nejd°íve musíme zjis-
tit, jaká doba uplynula od pr·chodu t¥lesa perihéliem dráhy a musíme znát periodu
ob¥hu t¥lesa P . Odtud pak vypo£ítáme st°ední anomálii M (rovnice 138), kterou
pouºijeme jako první aproximaci do Keplerovy rovnice (rovnice 143) a ze známé
excentricity trajektorie pak m·ºeme touto rovnicí vypo£ítat excentrickou anomálii
E pro poºadovaný £as. Ze známe excentrické anomálie, excentricity a velké poloosy
trajektorie, jiº m·ºeme dále vypo£ítat polohový vektor r dle rovnice 148 a pravou
anomálii pak ze vztahu 149. Tím známe v²echny parametry, které jsou pot°ebné
pro stanovení polohy t¥lesa v dráze, tj. pravou anomálii υ a vzdálenost od ohniska
r, £ímº je poloha v dráze (v rovin¥) pln¥ ur£ena.

Jako p°íklad si m·ºeme uvést dráhu Zem¥, která má parametry a = 1 AU
(1,495 98 . 1011 m) a e = 0,016 7. Pro vzdálenost Zem¥-Slunce v perihéliu platí

r = a(1− e) = 0,983 3 AU (150)

a v aféliu pak
r = a(1 + e) = 1,016 7 AU. (151)

Nyní se m·ºeme zeptat, kolik stup¬· urazí Zem¥ na své dráze po £tvrt roce od pr·-
chodu perihéliem. St°ední anomálie M je dle (138) rovna π/2. Pro první iteraci
do Keplerovy rovnice proto volíme E0

.
= M = π/2.

E
.
= M + e sinE0 =

π

2
+ 0,0167 = 1,570 8 + 0,016 7 = 1,587 5, (152)

odtud pak vypo£ítáme vzdálenost od Slunce

r = a(1− e cosE) = 1(1− 0,016 7 cos 1,587 5) = 1,000 3 AU (153)

a pravou anomálii

tan
υ

2
=

√(
1 + e

1− e

)
tan

(
E

2

)
= 1,016 8 tan

(
1,587 5

2

)
= 1,604 = 91,9◦. (154)

St°ední úhlový pohyb Slunce po ekliptice je p°ibliºn¥ 1 stupe¬ za den, takºe roz-
díl 1,9 stup¬·m odpovídá necelým dv¥ma dn·m. Stejn¥ tak se m·ºeme zeptat,
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3.12 Dráhové elementy

za kolik dní od pr·chodu perihéliem se zm¥ní pravá anomálie o 90 stup¬·, tj.
υ = 90◦, tan υ

2
= 1.

tan
E

2
=

√(
1− e
1 + e

)
tan

υ

2
=⇒ E = 1,554 1 (155)

Po dosazení do Keplerovy rovnice dostaneme, ºeM=1,537 4 rad a £as t=0,244 7P
= 89,37 d. Dal²í £tvrtina pak ub¥hne za 93,25 dne. Tohoto rozdílu 4 dní si v²iml
uº i Hipparchos.

V rámci zápisu eliptické dráhy v polárních sou°adnicích, se m·ºeme je²t¥ podí-
vat na extrémní zm¥ny polohového vektoru a pravé anomálie. Derivace ṙ a υ̇ jsou
rovny

r =
a(1− e2)

1 + e cos υ
=⇒

ṙ =
2πa

P

e√
1− e2

sin υ (156)

υ̇ =
vt

r
=

2π

P

(1 + e cos υ)2

(1− e2)3/2
.

Extrémních hodnot nabývá derivace pr·vodi£e pro hodnoty υ = ± 90◦

ṙ =
2πa

P

e√
1− e2

(157)

a je-li excentricita malá, pak

ṙ = ±2πa

P︸ ︷︷ ︸
29,7 km/s

e (158)

a zm¥na radiální rychlosti Zem¥ v·£i Slunci je v rozmezí ± 0,5 km/s. Extrémní
zm¥ny pravé anomálie jsou pak pro hodnoty υ = 0◦ a υ = 180◦

υ̇max =
2π

P

(1 + e)2

(1− e)3/2

.
=

2π

P
(1 + 2e) = 1,019◦/den

υ̇min =
2π

P

(1− e)2

(1− e)3/2

.
=

2π

P
(1− 2e) = 0,985 6◦/den (159)

υ̇max

υ̇min

=

(
1 + e

1− e

)2
.
= (1 + 4e) = 1,069. (160)

3.12 Dráhové elementy

Dráha t¥lesa je ur£ena dráhovými elementy, mezi které pat°í velká poloosa a a ex-
centricita dráhy e. Tyto nám udávají její tvar a velikost. K nim je zapot°ebí znát
je²t¥ £as pr·chodu perihéliem T . Jde o 3 základní parametry, které posta£ují
pro p°ípad pohybu t¥lesa v rovin¥. Obecn¥ je ale zapot°ebí °e²it pohyb v pro-
storu, nap°. v·£i rovin¥ ekliptiky, a proto je zapot°ebí k popisu dráhy je²t¥ dal²ích
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3.12 Dráhové elementy

Obrázek 47: Znázorn¥ní dráhových element· a rovin ekliptiky (zelená) a roviny ob¥hu
t¥lesa (modrá).

parametr·. Dva z nich nám dávají informace o poloze roviny dráhy (sm¥rnice nor-
mály), tj. sklon dráhy i a délka výstupného uzlu Ω. Posledním argumentem, který
je pot°eba k dráhy t¥lesa v prostoru je poloha (argument) perihélia, viz obr. 47.

Délka sestupného uzlu je rovna Ω± 180◦, pokud je sklon dráhy i < 90◦, pohyb
t¥lesa je souhlasný s pohybem Slunce v rovin¥ ekliptiky, je-li i > 90◦, pak jde
o pohyb nesouhlasný (retrográdní).

U drah hyperbolických a parabolických se místo velké poloosy a uvádí vzdá-
lenost perihélia q, je-li drahou parabola, pak sta£í pro popis pouze 5 parametr·.
Tento p°edpoklad je výhodný jako první p°iblíºení p°i popisu dráhy neznámého
t¥lesa.

Dráhové elementy um¥lých druºic se vztahují analogicky k Zemi.
Poloha t¥lesa je na dráze, jak jiº víme, ur£ena, vzdáleností r a pravou anomálií

υ. Základní rovinou je rovina dráhy t¥lesa, základním sm¥rem je sm¥r k perihéliu.
Chceme-li sou°adnice t¥lesa transformovat do sou°adnicového systému s po£átkem
ve Slunci, se základní rovinou v rovin¥ ekliptiky a základním sm¥rem k jarnímu
bodu ν, musíme provést t°i transformace.

Postup p°i transformacích od planetárních k heliocentrickým ekliptikálním sou-
°adnicím je z°ejmý dle obrázku 48 a je následující:

1) oto£ení kolem osy z′ o úhel −ω,
2) oto£ení kolem osy z o úhel −Ω a
3) oto£ení kolem osy x = x′ o úhel −i.
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3.13 Pohyb druºic Zem¥

Obrázek 48: Základní sm¥ry a základní roviny p°i transformaci z orbitálních (planetár-
ních) sou°adnic do sou°adnicové soustavy heliocentrických ekliptikálních sou°adnic.

3.13 Pohyb druºic Zem¥

Ov¥°ení moºnosti existence um¥lé druºice Zem¥ se uskute£nilo s jejím prvním vy-
pu²t¥ním, které bylo 4. °íjna 1957, kdy na ob¥ºnou dráhu kolem Zem¥ vynesla
sov¥tská raketa druºici Sputnik. Po£áte£ní parametry její dráhy byly 215 km v pe-
rigeu a 939 km v apogeu se sklonem k rovníku 65,1◦ a ob¥ºnou periodou 96,2 mi-
nuty. Pro dosaºení ob¥ºné dráhy kolem Zem¥ byla druºici ud¥lena 1. kosmická
rychlost, která odpovídá rychlosti na kruhové dráze, tj. vektor rychlosti druºice
~v ⊥ ~g. Pro kruhovou rychlost platí

vk =

√
κM

R + h
=

√
gR2

R + h
, (161)

kde g = κM/R2, R = 6,371 . 106 m a g = 9,81 m/s2. Pro h = 0 m tak získáme
první kosmickou rychlost rovnu 7,912 km/s.

Je-li rychlost rovna v ve vzdálenosti r, pak pro ni platí rovnice (135)

v2 = κM

(
2

r
− 1

a

)
. (162)

Dosazením do rovnice (162) dostáváme pro apogeum a perigeum vztahy

v2
a =

κM

a

q

Q
a v2

p =
κM

a

Q

q
. (163)
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3.13 Pohyb druºic Zem¥

Pro trajektorii, jejíº velká osa 2a = R + h je jen málo v¥t²í neº polom¥r Zem¥,
dostáváme p°i po£áte£ní rychlosti v na povrchu Zem¥

1

2
v2 − κM

R
= − κM

R + h
.
= −κM

R
+
κM

R2
h =⇒ h =

v2

2g
, (164)

tedy známý vztah pro pohyb v homogenním gravita£ním poli. Pro obíhající t¥lesa
v okolí Zem¥ m·ºeme najít analogický vztah ke 3. Keplerovu zákonu

P = 1,659 . 10−4a3/2, (165)

kde a je velká poloosa trajektorie druºice v kilometrech a ob¥ºná perioda P je pak
v minutách. Jestliºe apocentrum je natolik vzdáleno od Zem¥, ºe platí Q → ∞,
pak t¥leso opou²tí oblast Zem¥, má parabolickou dráhu a jeho rychlost je v¥t²í neº
tzv. 2. kosmická rychlost.

Stav na druºici je stavem beztíºe, jde o neustálý volný pád v gravita£ním
poli Zem¥. Vázané dráhy jsou elipsami nebo jejich úseky, coº platí jak pro volný
pád stejn¥ tak i pro vodorovný vrh (parabola je jen p°iblíºením pro homogenní
gravita£ní pole).

Obrázek 49: Znázorn¥ní dráhových element· druºic Zem¥. [E16]

Velice zvlá²tní je dynamika t¥les na ob¥ºné dráze. Zm¥ny dráhy jsou vºdy jako
odezva na ur£itou akci. Máme-li na po£átku velikost velké poloosy a

v2
0 = κM

(
2

r0

− 1

a

)
=⇒ 1

a
=

2

r0

− v2
0

κM
(166)

a provedeme-li její malou zm¥nu o ∆a, coº bude mít za následek i zm¥nu rychlosti
o ∆v0

a′ = a+ ∆a a v′0 = v0 + ∆v0 =⇒ v′
2
0 = v2

0 + 2v0∆v0, (167)
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kde ∆v2
0 zanedbáváme.

1

a

(
1− ∆a

a

)
=

2

r0

− v2
0

κM

(
1 +

2∆v0

v0

)
=⇒ ∆a

a
= 2

v2
0

κM

∆v0

v0

(168)

Z této rovnice vyplývá, ºe jestliºe p°idáme rychlost ve sm¥ru pohybu, pak ∆a > 0,
coº znamená, ºe se prodlouºí i perioda ∆P > 0, t¥leso za£ne zaostávat a dostane se
dozadu (analogicky pro sníºení rychlosti - t¥leso se dostane dop°edu). Kolmý pohyb
prakticky nem¥ní kvadrát výslednice, perioda je tatáº ∆P = 0, dochází pouze
ke zm¥nám v·£i základnímu postavení. D·sledky dynamiky na ob¥ºné dráze jsou
pozorovatelné na pohybu kosmonaut·, rozpadu t¥lesa komety a d·vodu vzniku
meteorického vlákna.

Dráhové elementy druºic (viz obr. 49) jsou obdobné jako je tomu u planet jen
s tím rozdílem, ºe hlavní rovinou je rovina zemského rovníku. Dráhovými elementy
jsou a, e, i, Ω, ω a T (pr·chod perigeem).

U druºic dochází k velice výrazným sekulárním zm¥nám, které vyplývají z faktu
ºe

a) Zem¥ není hmotný bod nebo ideální koule (Zem¥ je zplo²t¥lá) → stá£ení
uzlové p°ímky,

b) krom¥ Zem¥ je v blízkosti i M¥síc, Slunce a jiná t¥lesa slune£ní soustavy →
ru²ivé ú£inky a

c) v¥t²ina druºic prolétá p°es zbytky atmosféry, coº má za následek jejich brº-
d¥ní (hlavn¥ v okolí perigea), coº znamená, ºe se postupn¥ zmen²uje velká
poloosa a trajektorie se stává více kruhovou (£asem druºice sestoupí do hust-
²ích vrstev atmosféry, kde v¥t²inou zanikne).

I jiné planety mají druºice a´ uº p°irozené £i um¥lé (které tam poslal £lov¥k).
Velké planety mají po£etnou rodinu druºic jejichº pozorováním lze odhalit délku
velké poloosy druºice a a její periodu P . Za pomocí zp°esn¥ného 3. Keplerova
zákona pak m·ºeme ur£it hmotnost centrálního t¥lesa. Pro systém Slunce - Zem¥
platí

a3
⊕

P 2
⊕

= M⊕ +M�
.
= 1 v jednotkách Slunce (169)

a pro planety a jejich m¥síce pak md � mpl platí

a3
d

P 2
d

= (mpl +md)
.
= mpl (op¥t v jednotkách Slunce). (170)

Hmotnost Jupitera je 1/1 050M�, hmotnost Zem¥ je 1/333 000M�. Pro parame-
try m¥sí£ní dráhy a = 384 400 km = 2,57 . 10−3 AU a periodu P = 27,3 dne =
0,074 7 roku vychází celková hmotnost soustavy Zem¥-M¥síc 1/329 000M�. Sou-
stava Zem¥-M¥síc má tedy pom¥r hmotností 1/81, coº se projevuje tím, ºe se
kolem st°edu soustavy (t¥ºi²t¥) tzv. barycentra pohybuje st°ed Zem¥ s polom¥rem
dráhy cca 4 650 km. Tato vzdálenost je v principu m¥°itelná, p°i blízkém p°iblíºení
planetky Eros v letech 1930�31 se tak poda°ilo zm¥°it hmotnost M¥síce (Harold
Spencer Jones).
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3.14 Problém t°í a více t¥les

3.14 Problém t°í a více t¥les

Situace, kdy jsou v prostoru pouze dv¥ t¥lesa, je více mén¥ akademická. Ve sku-
te£nosti je t¥chto t¥les velmi mnoho. P°edstavíme-li si pouze slune£ní soustavu,
tak krom¥ Slunce, planet a jejich m¥síc· tady máme trpasli£í planety, asteroidy
a také komety. V²e na sebe p·sobí gravita£ní silou, tj. dochází ke vzájemnému
ovliv¬ování, které se dá p°esnými m¥°eními odhalit. �e²ení problému u vzájemn¥
se ovliv¬ujících N t¥les najdeme °e²ením 3×N pohybových rovnic

mi~̈ri = −
N∑

j=1,j 6=i

κmimj
(~ri − ~rj)
(ri − rj)3

. (171)

Obecn¥ tedy máme 3×N diferenciálních rovnic a 3×N integrál· pohybu (zacho-
vávající se veli£iny), pro p°ípad 3 t¥les tak máme 9 diferenciálních rovnic a pot°e-
bujeme 9 integrál· pohybu. Bohuºel jich v²ak existuje jen 7. T°i z nich jsou dány
zákonem zachování celkové hybnosti, t°i celkovým momentem hybnosti

∑
mi(~ri × ~̇ri) = konst


∑
mi(xiẏi − yiẋi)∑
mi(yiżi − ziẏi)∑
mi(ziẋi − xiżi)

 (172)

a sedmý integrál pohybu je dán zákonem zachování celkové energie soustavy

1

2

∑
mi(~̇ri~̇ri) + Φ = konst, (173)

kde Φ je potenciální energie daná vztahem

Φ = −κ
∑
i<j

mimj

rij
. (174)

Zákony zachování dostáváme se£tením rovnice (171) pro v²echna i = 1...N (rovno-
m¥rný pohyb t¥ºi²t¥), vynásobením vektorov¥ ~ri a se£tením (zachování momentu
hybnosti) a nakonec skalárn¥ ~̇ri a se£tením (zachování energie).

�ádné matematické postupy nevedou k nalezení dal²ích integrál· pohybu, z toho
vyplývá, ºe nelze najít ºádné analytické °e²ení tohoto problému. Lze nalézt pouze
analytické °e²ení pro speciální p°ípad tzv. restringovaného problému t°í t¥les, kdy
hmotnost jednoho je o hodn¥ men²í neº zbývajících dvou m3 � m1;m2.

3.14.1 Lagrangeovy libra£ní body

Lagrange nalezl v roce 1772 v takovéto soustav¥ jisté výjime£né body, které se
nacházejí v rovin¥ ob¥hu. T¥chto 5 bod· se nazývá Lagrangeovy libra£ní body,
pro které existují relativn¥ stabilní °e²ení (viz obr. 50). Okolo t¥chto bod· m·ºe
�t°etí� t¥leso vykonávat periodické pohyby.

Pokud do Lagrangeových bod· t¥leso umístíme, m·ºe zde setrvat neomezen¥
dlouho, nejstabiln¥j²í jsou libra£ní body L4 a L5, které leºí mimo spojnici st°ed·
dvou hmotn¥j²ích t¥les a jsou umíst¥ny pro libovolný pom¥r hmot v ob¥ºné rovin¥
na vrcholech rovnostranného trojúhelníka s ob¥ma t¥lesy ve zbývajících vrcholech.
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3.14 Problém t°í a více t¥les

Obrázek 50: Lagrangeovy body v systému Slunce-Zem¥ a znázorn¥ní ekvipotenciálních
ploch [E17].

P°íkladem t¥chto libra£ních bod· L4 a L5 jsou Trojané, kte°í jsou takto zachycení
v systému Slunce-Jupiter 60◦ p°ed a 60◦ za Jupiterem, jak je znázorn¥no v obrázku
51 (vlevo), ale i pro systém Zem¥-Slunce (vpravo). Mén¥ stabilními jsou pak body
L1, L2 a L3, které leºí na spojnici mezi ob¥ma hmotn¥j²ími t¥lesy a to tak, ºe
L1 je umíst¥n mezi t¥lesy, L2 leºící vn¥ mén¥ hmotného bodu M2 a L3 leºící vn¥
hmotn¥j²ího bodu M1. Pro vzdálenost Lagrangeova bodu L1 od st°edu hmotn¥j²í
sloºky platí aproximativní vztah [E18]

l1 ∼= a

(
1

2
+ 0,227 log

(
M1

M2

))
. (175)

3.14.2 Ekvipotenciální plochy

Velice d·leºité jsou tzv. ekvipotenciální plochy, tj. spojnice míst se stejným poten-
ciálem. P°i pohybu po t¥chto plochách se nekoná práce, protoºe platí

~s . ~F = 0. (176)
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3.14 Problém t°í a více t¥les

Obrázek 51: Vlevo jsou Trojané v systému Slunce-Jupiter [E19] a vpravo pak libra£ní
body v systému Zem¥-Slunce [E20].

Tekutá (plastická) t¥lesa drºena vlastní gravitací nabývají v ustáleném stavu práv¥
jejich tvaru. Jde-li o gravita£ní pole pouze jednoho t¥lesa (repezentovaného hmot-
ným bodem), pak je povrch reprezentován ekvipotenciální plochou koule, pro kte-
rou platí

Φ = −κM
r
. (177)

V obecném p°ípad¥ t¥lesa rotujícího kolem pevné osy je

Φ = −κM
r
− ρ2ω2

2
, (178)

kde ρ je vzdálenost od rota£ní osy a ω je úhlová rychlost. T¥leso pak nabývá tvaru
rota£ního elipsoidu.

Obrázek 52: Korotující systém dvou t¥les kolem t¥ºi²t¥.

Dal²ím p°íkladem jsou ekvipotenciální plochy systému s vázanou rotací dvou
t¥les o hmotnostech M1 a M2, které obíhají po kruhových drahách v korotující
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3.14 Problém t°í a více t¥les

neinerciální soustav¥ s po£átkem v t¥ºi²ti (obr. 52). Úhlová rychlost daná 3. Keple-
rovým zákonem je

ω =
2π

P
=

(
κ
M1 +M2

r3

)1/2

, (179)

kde r je vzdálenost t¥les, která je nem¥nná, nebo´ t¥lesa obíhají po kruhových dra-
hách. Potenciální energie v míst¥ o sou°adnicích (x, y, z) se skládá ze sou£tu gra-
vita£ních potenciál· vzhledem k ob¥ma hv¥zdám o hmotnostech M1 a M2 a £lenu
odpovídajícímu �ktivnímu potenciálu odst°edivé síly

Φ(x, y, y) = −κM1

r1

− κM2

r2︸ ︷︷ ︸
gravita£ní zrychlení

− ρ2ω2

2︸ ︷︷ ︸
rotace systému

, (180)

kde ρ je vzdálenost vybraného bodu od normály k orbitální rovin¥ procházející
t¥ºi²t¥m, a r1 a r2 jsou vzdálenosti zvoleného bodu od prvního a druhého t¥lesa.
Místa, kde je potenciální energie rovna 0, odpovídají singulárním bod·m (Lagran-
geovy libra£ní body), ve kterých se ekvipotenciální plochy protínají (viz obr. 53).

Význam ploch je d·leºitý hlavn¥ u dvojhv¥zd, ekvipotenciální plochy, které
procházejí vnit°ním Lagrangeovým bodem L1, dávají za vznik dv¥ma plochám,
pod kterými je oblast, která náleºí ur£itému t¥lesu. P°ekro£í-li tuto plochu n¥jaká
£ástice, ztrácí tak stabilitu, £ástice bude pat°it i t¥lesu druhému.

3.14.3 Roche·v model

Roche·v model p°edstavuje nahrazení skute£ného potenciálu dvojhv¥zdy, které
obíhají kolem spole£ného t¥ºi²t¥, potenciálem dvou hmotných bod· umíst¥ných
v centrech sloºek dvojhv¥zdy a potenciálem odst°edivé síly ob¥ºného pohybu. Tato
aproximace je vzhledem k vysoké koncentraci hmoty hv¥zd sm¥rem k centru zcela
p°ípustná. Ukazuje se, ºe tvar ekvipotenciálních ploch Rocheova modelu závisí
pouze na pom¥ru hmotností obou hmotných bod·. P°íslu²né ekvipotenciální plo-
chy jsou nejprve uzav°ené kolem obou hv¥zd, ale pro ur£itou kritickou hodnotu
potenciálu se slévají v jakési brýle s úhlem velmi p°ibliºn¥ 57 stup¬· v·£i spojnici
obou center. Dal²í ekvipotenciální plochy jiº obklopují ob¥ hv¥zdy, poté se po-
stupn¥ otvírají nejprve za mén¥ hmotnou a poté za hmotn¥j²í sloºkou, a ve velké
vzdálenosti se limitn¥ blíºí sférickým plochám kolem celé dvojhv¥zdy. Ona kritická
�brýlovitá� ekvipotenciála se nazývá Rocheova mez.

V soustav¥ planeta a její druºice p·sobí planeta diferenciální zrychlení v míst¥
na povrchu druºice (obr. 54)

∆a = − κM

(r −R)2
− κM

r2
=⇒ ∆a ∼= −2

κM

r3
R, (181)

které mí°í k planet¥. K tomuto diferenciálnímu zrychlení je ov²em je²t¥ zapot°ebí
p°i£íst rozdíl odst°edivého zrychlení

∆a = ω2(r −R)− ω2r = −ω2R, (182)
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3.14 Problém t°í a více t¥les

Obrázek 53: Roche·v model s barevným vyzna£ením Rocheových lalok· [E21].

které je zp·sobené rotací kolem t¥ºi²t¥ (v tomto p°ípad¥ je hmotnost planety
o hodn¥ v¥t²í neº druºice, proto je t¥ºi²t¥ p°ibliºn¥ v centru planety). Uváºíme-li,
ºe pro korotující systém platí podle (179)

ω2 = κ
M

r3
=⇒ ∆a = −3

κM

r3
R. (183)

Ru²ivé p·sobení na t¥leso je nep°ímo úm¥rné t°etí mocnin¥ vzdálenosti, proto
vzdálen¥j²í t¥lesa vytvá°ejí homogenn¥j²í gravita£ní pole, u kterých se diferenciální
zrychlení neprojeví. Rozdíl diferenciálního zrychlení musí být vyrovnán soudrºností
a gravita£ního zrychlení druºice. Zanedbáme-li první vliv (soudrºnost), pro gravi-
ta£ní zrychlení druºice platí

gs = −κMs

R2
s

, (184)

porovnáním s diferen£ním zrychlením pak pro p°ípad stabilní existence druºice
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3.15 Poruchy - ru²ivé gravita£ní síly

Obrázek 54: Diferenciální zrychlení.

musí platit

gs > ∆a =⇒ −κMs

R2
s

> −3
κM

r3
Rs. (185)

Vyjád°íme-li vzdálenost r v jednotkách polom¥ru planetyRp jako r = kRp, po úprav¥
a dosazení dostaneme

Ms

R3
s

> 3
Mp

k3R3
p

, (186)

odkud pro konstantu k platí

k > 3

√
3

(
ρp

ρs

)
. (187)

Je-li k rovno, pak jde o kritickou vzdálenost, která je kkrit = 1, 44 3

√
ρp
ρs
. V p°ípad¥,

ºe materiál satelitu je pruºný, dojde k jeho protaºení sm¥rem k planet¥ a jeho
roztrºení má pak lep²í p°edpoklady. Pro takový p°ípad platí vztah kkrit = 2, 44 3

√
ρp
ρs
.

3.15 Poruchy - ru²ivé gravita£ní síly

Pro poruchy, které zp·sobují ru²ící síly, je rozhodující nikoliv zrychlení, které p·-
sobí ru²ící t¥leso na planetu, ale rozdíl zrychlení (planeta-druºice) v·£i centrálnímu
t¥lesu. Pro systém Zem¥-M¥síc je ru²ícím t¥lesem Slunce. Pro rozdíl zrychlení platí

ap − as = κM�

(
1

r2
− 1

(r + r0)2

)
pro r � ro =⇒ aru².

.
= 2κM�

r0

r3
, (188)

kde r je vzdálenost Zem¥-Slunce, r0 pak vzdálenost Zem¥-M¥síc. Porucha zp·so-
bena ru²ícím t¥lesem je op¥tovn¥ nep°ímo úm¥rná t°etí mocnin¥ vzdálenosti od ru-
²ícího t¥lesa. I kdyº je zrychlení p·sobené Sluncem na M¥síc v¥t²í neº od Zem¥,
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3.15 Poruchy - ru²ivé gravita£ní síly

ru²ícím t¥lesem je Slunce. Které t¥leso je ru²ícím lze zjistit z polom¥ru tzv. sféry
aktivity σ, daného p°ibliºným vztahem [E22]

σ = r

(
m1

m2

)2/5

, (189)

kde r je vzdálenost t¥les m1 a m2. Pro p°ípad Zem¥ a Slunce vychází z tohoto
vztahu sféra aktivity Zem¥ v·£i Slunci 930 000 km a pro Zemi a M¥síc je sféra
M¥síce v·£i Zemi 66 000 km. Jestliºe se do této sféry vlivu (nap°. M¥síce) do-
stane letící sonda, bude její trajektorie ovliv¬ována gravita£ním polem tohoto
t¥lesa. Polom¥r sféry aktivity vychází z rovnosti podíl· zrychlení zp·sobeného
centrální hmotou m1(m2) ku rozdílovému zrychlení zp·sobeného hmotou m2(m1)
(Polyakhova 1974).

Obrázek 55: Znázorn¥ní sko£ného (A) a hluchého dmutí (B) (1-� 2-⊕ 3-$ 4-sm¥r
p°itahování Sluncem 5-sm¥r p°itahování M¥sícem) [E23].

3.15.1 Slapové síly, p°íliv a odliv

D·sledkem gravita£ních a odst°edivých sil je p°ibliºn¥ ²estihodinový interval stou-
pání a pak zase klesání vodní hladiny. Za polovinu doby mezi po sob¥ následujícími
kulminacemi M¥síce, tj. 12 hodin 25 minut a 14 sekund, tak dojde op¥t k p°ílivu
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3.15 Poruchy - ru²ivé gravita£ní síly

(£i odlivu), hovo°íme o p·ldenním dmutí, interval mezi p°ílivem a odlivem na stej-
ném míst¥ je pak 6 hodin 12 minut 37 sekund. Vlivem sklonu dráhy M¥síce se
ne v²ude na Zemi výrazn¥ projevuje p·ldenní dmutí (Atlantský a Severní ledový
oceán), jinde se projevuje hlavn¥ dmutí jednodenní (Jávské a Ochotské mo°e).
Slapy se týkají nejenom vodní (vzdu²né) masy, ale také zemské k·ry. Uº Newton
se snaºil vysv¥tlit p°í£iny slapového p·sobení za p°edpokladu statického p°ístupu.
Tvar Zem¥ má tendenci vyplnit ekvipotenciální plochu, která je reprezentovaná
protaºeným kapkovitým t¥lesem, které je navíc zplo²t¥lé.

Slapov¥ nep·sobí pouze M¥síc, ale podílí se i Slunce, jeho ú£inek je v²ak men²í
a to v pom¥ru

M�
M$

(
r$
r�

)3

' 5

11
. (190)

Zesílení slapových ú£ink· je v novu a úpl¬ku, kdy jsou slapy maximální, tehdy
jsou st°edy t¥les v jedné rovin¥ (sko£né dmutí), coº má za následek i maxima
vý²ky p°ílivu. Naproti tomu je-li úhel M¥síc, Zem¥, Slunce pravý, pak dochází
k hluchému dmutí (obr. 55). Nejvy²²í hranice na sv¥t¥ dosahuje p°íliv v zálivu
Fundy v Kanad¥, kde hladina stoupá aº o 20 metr·.

Protoºe Zem¥ není absolutn¥ tuhým t¥lesem, projevují se slapové síly i v k·°e,
dochází k deformacím, coº má za následek disipaci energie (transformace na teplo).
D·sledkem slapového p·sobení je pak zpomalování rotace Zem¥, která se t¥mito
silami brzdí. Prodluºování periody £iní p°ibliºn¥ 0,001 6 s za sto let. Energie rotace
se p°esouvá do tepelné energie v zemském t¥lese a protoºe platí zákon nejenom za-
chování energie ale i momentu hybnosti, dochází k postupnému vzdalování M¥síce
od Zem¥. Jeho vzdálenost tak v sou£asnosti kaºdým rokem vzroste o cca 3,7 cen-
timetry. V d°ív¥j²ích dobách, kdy byl M¥síc blíºe Zemi, byly i slapové síly, a tím
pádem p°íliv a odliv, daleko markantn¥j²ími (je to dáno tím, ºe závisí nep°ímo
úm¥rn¥ t°etí mocnin¥ vzdálenosti).

Slapovými silami p·sobí ale také Zem¥ na M¥síc, toto p·sobení je 20krát v¥t²í
neº ze strany M¥síce na Zemi, a to zp·sobilo, ºe do²lo k vázané rotaci M¥síce (je
nato£en k Zemi stále stejnou stranou). M¥síc se bude neustále od Zem¥ vzdalovat,
aº dojde k vzájemné vázané rotaci obou t¥les, M¥síc bude vzdálen 556 000 km
a obíhat bude s periodou 47,4 dne. Podrobn¥j²í popis statické teorie slap· lze
nalézt v £lánku �te�a (2011).

3.15.2 Poruchy v drahách t¥les slune£ní soustavy

T¥lesa slune£ní soustavy mají r·zné hmotnosti, obíhají kolem hmotného st°edu
(t¥ºi²t¥) slune£ní soustavy. Nejblíºe t¥ºi²t¥ je Slunce, které se od n¥j m·ºe vzdálit
i na více neº dva své polom¥ry. Tento rozdíl je d·leºitý pro výpo£et p°esných
efemerid, protoºe to m¥ní £asy východ· a západ· t¥les, nejd·leºit¥j²í vychylující
planetou je samoz°ejm¥ Jupiter, který, kdyº je nap°. na ranní obloze, opoº¤uje
východy ostatních t¥les.

Jupiter zp·sobuje nejv¥t²í poruchy na ob¥ºných drahách ostatních t¥les, z p·-
vodních drah se mohou stát dráhy chaotické (komety, planetky).

Za objevem planety Neptun byly zji²t¥né poruchy v dráze planety Uran, kterou
objevil W. Herschel v roce 1781 zcela náhodn¥. Po£átkem 19. století francouzský
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astronom A. Bouvard publikoval podrobné tabulky poloh t°í tehdy známých ob°ích
planet. Ukázalo se, ºe v p°ípad¥ planety Uranu se nová pozorování s tabulkovými
propo£ty znateln¥ rozcházejí. Bouvard po dal²ím pe£livém zkoumání t¥chto nepra-
videlností v pohybu Uranu vyslovil hypotézu, ºe pozorované odchylky mají sv·j
p·vod v gravita£ním p·sobení dal²í, dosud neznámé planety. Na základ¥ analýz
pohybu Uranu pak bylo vypo£teno nezávisle na sob¥ J. C. Adamsem a U. Le Verrie-
rem neznámé t¥leso, které má tyto poruchy vyvolávat a zárove¬ byla p°edpov¥zena
i jeho poloha. Neptun nakonec na základ¥ ºádosti Le Verriera objevil 23. zá°í 1846
Johann Gottfried Galle.

Trpasli£í planeta Pluto byla objevena v roce 1930 více mén¥ náhodou, p°es-
toºe se v pohybech Uranu a Neptuna vyskytovaly dal²í nevysv¥tlené poruchy, ale
podrobným rozborem se ukázalo, ºe za drahou Neptuna jiº ºádné velké planety
nejsou.

Gravita£ní poruchy v pohybu um¥lých druºic planet nám dávají moºnost de-
tailního pro²et°ení tvaru gravita£ního potenciálu úst°edních t¥les, jejichº rozborem
m·ºeme zkoumat rozloºení hmoty pod povrchem. Výsledné gravimetrické mapy
Zem¥ pak p°iná²ejí geofyzik·m velmi cenné informace o hustotních nehomogeni-
tách zemské k·ry a svrchního plá²t¥. Kvantitativní interpretací gravimetrických
map lze vymezit pr·b¥hy zlomových linií a vyhledávat struktury perspektivní
pro výskyt loºisek ropy a zemního plynu a dal²ích nerostných surovin.
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Kapitola 4.

Zem¥ a její pohyby, £as

4.1 Rozm¥ry Zem¥

První historická m¥°ení rozm¥ru Zem¥ vycházela z Eratosthénovy metody, která
svazovala úhel mezi dv¥ma body na povrchu a vzdálenost, která je mezi nimi.
Takto ur£ili jiº Arabové délku 1◦ mezi 111,7�113,3 km. První novodobá m¥°ení
podobnou metodou provedl v roce 1528 J. Fernel (1497�1558), který pomocí otá£ek
kola na povrchu stanovil délku tzv. Pa°íºského poledníku mezi Pa°íºí a Amiens.

Od této metody se postupn¥ p°e²lo k p°esn¥j²í metod¥ triangula£ní. Na povrchu
Zem¥ se vytý£ily body, pro které platilo, ºe nejbliº²í mezi sebou byly viditelné.
M¥°ením úhl· a vzdáleností mezi nimi se pak postupn¥ prom¥°ovaly jednotlivé
trojúhelníky, které m¥ly strany cca mezi 30�40 km (p°íklad je na obrázku 56).
Od roku 1669 prob¥hlo m¥°ení nap°í£ celou Francíi, bylo zji²t¥no, ºe 1◦ m¥°í r·zn¥.
Vysv¥tlení je prosté, Zem¥ není ideální koule, ale sm¥rem k pól·m se více projeví
její zplo²t¥ní. Teoretické odvození provedl Isaac Newton kolem roku 1686, p°í£ina
zplo²t¥ní Zem¥ tkví v její rotaci. Dal²í m¥°ení provedená v Laponsku a v Peru pak
toto tvrzení jen potvrdila. Na základ¥ t¥chto m¥°ení pak byla de�nována jednotka
1 m jako 1/10 000 000 poledníkového kvadrantu Zem¥.

Mezi roky 1733�1740 Jacques (1677�1756) a jeho syn César (1714�1784) Cas-
siniové uskute£nili první triangulaci celé Francie v£etn¥ p°epo£tení délky jednoho
stupn¥ meridiánu, coº vedlo v roce 1745 k publikaci první mapy Francie na rigo-
rózních základech.

Ve Francii byl také metr uznán jako o�ciální délková míra v roce 1799, v Rakou-
sko-Uhersku se tak stalo aº v roce 1876. Prototyp metru je umíst¥n v Sèvres
u Pa°íºe. V sou£asné dob¥ je metr de�nován pevn¥ stanovenou hodnotou rychlosti
sv¥tla ve vakuu, kterou toto sv¥tlo urazí b¥hem £asového intervalu 1/299 792 458
sekundy.

Dne²ní geodetická m¥°ení se provád¥jí pomocí druºic Zem¥. M¥°ení jsou mno-
honásobn¥ p°esn¥j²í neº pomocí trigonometrické sít¥, získáváme velmi podrobné
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4.2 Tvar Zem¥

Obrázek 56: Historická mapa N¥mecka z 19. století se znázorn¥nými triangula£ními
body v oblasti Porýní-Hesenska [E24].

informace o tvaru, rozm¥rech Zem¥ a také o rozloºení hmoty v ní. To v²e je moºné
díky p°ímým pozorováním a m¥°ením vzdáleností pomocí laserových odraºe£· £i
rádiových m¥°ení, relativních rychlostí ur£ených z Dopplerova posuvu, interfero-
metrických m¥°ení a altimetrií z druºic.

P°esnou de�nicí trajektorie druºic a pohybu po ní nám umoº¬ují speciální
geodetické druºice, které jsou schopny potla£it negravita£ní poruchy, coº nám pak
umoº¬uje zjistit p°esný potenciál Zem¥.

4.2 Tvar Zem¥

Snaha o popsání tvaru Zem¥ naráºí na sloºitou aproximaci velmi £lenitého zem-
ského povrchu t¥lesem jednodu²²ích vlastností. Realizace ekvipotenciální plochy
nejt¥sn¥ji p°iléhající ke st°ední klidné hladin¥ mo°í a oceán·, ke které se vztahuje
tzv. nadmo°ská vý²ka, je tvarem velice komplikovaným pro praxi. Tato plocha
reprezentuje tzv. geoid (obr. 57). Pro praktické pot°eby se zavádí zjednodu²ení,
kterého se vyuºívá v astronomii a kartogra�i.

Prvním jednodu²²ím modelem tvaru Zem¥ je rota£ní elipsoid, který lze ve vál-
cových sou°adnicích se st°edem v centru Zem¥ popsat vztahem(ρ

a

)2

+
(z
b

)2

= 1, (191)

kde ρ =
√
x2 + y2 je vzdálenost od osy otá£ení, a je rovníkový polom¥r a b polom¥r
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4.2 Tvar Zem¥

Obrázek 57: Geoid - tvar Zem¥, vý²kové rozdíly jsou schváln¥ zv¥t²eny, aby byly vidi-
telné [E25].

polární. Zplo²t¥ní i je de�nováno jako pom¥r

i =
a− b
a

. (192)

Referen£ní elipsoid, který slouºí jako (co nejlep²í) náhrada geoidu, vznikl na zá-
klad¥ druºicových m¥°ení. Sou£asným globálním standardem mezi referen£ními
elipsoidy je tzv. WGS-84, jehoº st°ed leºí ve st°edu Zem¥ a poloosy jsou a =
6 378 137 m, b = 6 356 752,3 m. Zplo²t¥ní je i=1:298,257. Tento elipsoid se pouºívá
nap°. p°i satelitní navigaci GPS. Ostatní referen£ní elipsoidy lze de�novat pomocí
posunutí jejich st°edu v·£i st°edu WGS-84, p°ípadn¥ i zm¥nou délky poloos (zm¥-
nou délky hlavní polosy a rozdílem zplo²t¥ní). Zplo²t¥ní Zem¥ není pouhým okem
rozpoznatelné a proto má Zem¥ z vesmíru tvar dokonalé koule.

P°esn¥j²ím vystiºením tvaru geoidu je trojosý rota£ní elipsoid popsaný rovnicí
(Bur²a 1995) (x

a

)2

+
(y
b

)2

+
(z
c

)2

= 1, (193)

s rovníkovým zplo²t¥ním

iR =
a− b
a

. (194)

Polární zplo²t¥ní je de�nováno obdobn¥ jako

iP =
a− c
a

. (195)
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4.3 Dohlednost a deprese obzoru

Parametry elipsoidu jsou a = 6 378 173 m, iR = 1 : 94 000, iP = 1 : 297,787, p°itom
hlavní osa x protíná rovník na zem¥pisné délce λa = 14, 8◦. Tomuto modelu se
nejvíce p°ibliºuje rota£ní elipsoid s parametry a = 6 378 139 m a i = 1 : 297,257.

Skute£ný tvar Zem¥ je znázorn¥n na obrázku 57, ze kterého je patrno, ºe se
severní polokoule li²í od jiºní, tvarem p°ipomíná hru²ku. Odchylky od ideálního
tvaru jsou cca 50 metr·.

�e je Zem¥ p°ibliºn¥ kulatého tvaru lze dokázat jednak pozorováním jejího stínu
p°i zatm¥ních M¥síce, r·znou vý²kou Polárky nad obzorem v závislosti na zem¥-
pisné ²í°ce nebo p°ímým pozorováním z druºic.

4.3 Dohlednost a deprese obzoru

Stojíme-li na zemském povrchu, £ím se nacházíme ve v¥t²í nadmo°ské vý²ce, tím
se nám vzdálenost, do které vidíme objekty na Zemi zv¥t²uje. Je to dáno jejím
zak°ivením, jak je znázorn¥no na obrázku 58.

Obrázek 58: Geodetický obzor pro vý²ku pozorovatele h nad povrchem Zem¥.

Pro vzdálenost geodetického obzoru vyjdeme z obrázku 58, ze kterého platí, ºe

L0 =
[
(R + h)2 −R2

]1/2
=

[
2Rh

(
1 +

h

2R

)]1/2
.
=
√

2Rh (196)

a pro tangentu pak (α je tzv. úhel deprese)

tanα =

[
(R + h)2 −R2

R2

]1/2
.
= (2h/R)1/2. (197)
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4.4 �í°ka geocentrická, geodetická a astronomická

Pro p°ípad, ºe by Zem¥ byla bez atmosféry, pak vychází pro vý²ku h = 10 m úhel
deprese α = 6′ 5′′ a vzdálenost geodetického obzoru L0 = 11,29 km. Vlivem refrakce
je v²ak skute£ná vzdálenost L geodetického obzoru v¥t²í, L > L0. Dohlednost
za normálních podmínek je v¥t²í p°ibliºn¥ o 6,5 %. Hodn¥ v²ak záleºí na teplotním
rozvrstvení p°ízemní atmosféry, která má na refrakci velký vliv.

4.4 �í°ka geocentrická, geodetická a astronomická

Vzhledem k tomu, ºe je tvar Zem¥ odli²ný od koule a popisujeme jej pomocí ro-
ta£ního elipsoidu, rozli²ujeme r·zné typy zem¥pisných ²í°ek. �í°ka geocentrická Ψ
souvisí s úhlem mezi místem na povrchu, st°edem Zem¥ a rovníkem, ²í°ka geode-
tická ϕ pak s úhlem mezi místem na povrchu, t¥ºi²t¥m (místem do kterého mí°í
tíºnice) a rovníkem. Z rovnice rota£ního elipsoidu(ρ

a

)2

+
(z
b

)2

= 1 (198)

vychází, ºe úhel ϕ je roven

tanϕ = −dρ

dz
a

2ρdρ

a2
+

2zdz

b2
= 0, (199)

z £ehoº pak plyne

tanϕ = −a
2

b2

z

ρ
=
a2

b2
tan Ψ. (200)

Protoºe ale také platí, ºe
a2

b2
=

1

1− e2
, (201)

vyjde nám pro vztah mezi Ψ a ϕ

tan Ψ = (1− e2) tanϕ. (202)

Maximální rozdíl mezi geocentrickou a geodetickou ²í°kou je pro úhel ϕ = 45◦

a £iní ∆ = 11′ 33′′. Pro rovník a pro póly jsou tyto ²í°ky shodné.
Astronomická ²í°ka ϕ′ je de�nována jako úhel mezi osou rotace a kolmicí

k místní tíºnici ϕ = ϕ′ −∆ϕ (viz obr. 59 vpravo), kde ∆ϕ je tíºnicová odchylka.
V d·sledku polárního zplo²t¥ní Zem¥ sm¥rem k pól·m roste vzdálenost mezi

rovnob¥ºkami. Zatímco na rovníku odpovídá jednomu stupni vzdálenost rovnob¥-
ºek 110,576 km, v blízkosti pól· je to jiº 111,695 km.

4.5 Hmotnost a gravita£ní pole Zem¥

Rozloºení hmoty v t¥lese ur£uje tíhové pole, jehoº studiem se zabývá gravimet-
rie. Gravita£ní zrychlení ~g souvisí s gravita£ním potenciálem rovnicí ~g = −gradV ,
velikost gravita£ního zrychlení ur£uje nap°. chod kyvadlových hodin (na p°elomu
19. a 20. století metodika R. Sternecka pro m¥°ení tíhového zrychlení pomocí p°es-
ných kyvadlových hodin). Pokud je budeme na povrchu p°emis´ovat, m·ºeme pro-
m¥°it velikost ~g v závislosti na poloze na Zemi . Zjistíme, ºe velikost ~g souvisí se
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4.5 Hmotnost a gravita£ní pole Zem¥

Obrázek 59: Vlevo je zobrazena geocentrická a geodetická zem¥pisná ²í°ka (upraveno
dle [E26]), vpravo pak ²í°ka astronomická.

zem¥pisnou ²í°kou a rotací, která zp·sobuje zplo²t¥ní Zem¥. Studiem tíºnicových
odchylek m·ºeme odhalovat nehomogenity v rozloºení hmot, nicmén¥ odchylky
tíºnice od kolmice nejsou aº tak výrazné, jak by se mohlo zdát z £lenitosti terénu.
Nap°. G. Everet zjistil, ºe skute£ný ú£inek Himaláje na odklon tíºnice je 3× men²í,
neº odpovídá výpo£tu z rozloºení hmoty na povrchu. Jediným vysv¥tlením je p°ed-
poklad kompenzujících hustotních nehomogenit v zemském nitru (tzv. izostáze -
rovnováºný stav).

Obrázek 60: Gravita£ní, tíhové a odst°edivé zrychlení a síly.

Na velikost výsledné gravita£ní síly má vliv síla odst°edivá. Pro úhlovou rych-
lost rotace Zem¥ platí

ω =
2π

P
= 7,292 1 . 10−5 rad/s, (203)

pro st°ední hodnotu gravita£ního zrychlení (pro ideáln¥ kulovou nerotující Zemi),

ḡ = κ
M⊕
R2
⊕

= 9,823m/s2, (204)
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4.6 Rotace Zem¥

pokud M⊕= 5,976 . 1024 kg a sou£in κM⊕= 3,986 . 1014 m3/s2, coº je p°ímo m¥°i-
telná veli£ina. Za standardní velikost gravita£ního zrychlení byla zvolena hodnota
g0= 9,806 65 m/s2 jako p°evodní faktor mezi hmotností a váhou t¥lesa. Odst°e-
divé zrychlení na rovníku je aods.= 3,39 . 10−2 m/s2 a vzájemný pom¥r g0/aods. =
1/288,38.

Pro zji²t¥ní gravita£ního zrychlení na konkrétní zem¥pisné ²í°ce a nadmo°ské
vý²ce m·ºeme pouºít Helmertova vztahu (Moritz 2000)

gϕ=(9,806 199 9− 0,025 929 6 cos (2ϕ) + 0,000 056 7 cos2 (2ϕ))− 3,086 . 10−6 h.
(205)

Rozdíl mezi gravita£ním zrychlením na rovníku a pólu £iní

g90◦ − g0◦ = (5,2 . 10−2) m/s2, (206)

kde 2/3 této hodnoty jsou dány odst°edivou silou a 1/3 zplo²t¥ním Zem¥.

4.6 Rotace Zem¥

Zem¥ se otá£í kolem své severojiºní osy jako tuhé t¥leso, tzn. toutéº úhlovou rych-
lostí ω. Vztáhneme-li tento pohyb v·£i hv¥zdnému pozadí je oto£ení o 360 stup¬·
rovno siderické period¥ rotace, která je rovna ω = 2π/P = 7,292 115 08 . 10−5 rad/s.
Uná²ivá rychlost bodu na zemském povrchu (koule) je dána vztahem

vϕ = ω⊕R⊕ cosϕ, (207)

maximální rychlost je na rovníku a to 465,1 m/s, pro na²i zem¥pisnou ²í°ku pak
290 m/s. Tuto rychlost musíme brát na z°etel p°i velmi p°esných m¥°eních radiál-
ních rychlostí kosmických objekt·. Uná²ivá rychlost se projevuje odst°edivou silou,
která souvisí s odst°edivým zrychlením na rovníku, které je rovno 3,39 . 10−2 m/s2.

Základním zákonem, který reguluje rotaci Zem¥, je zákon zachování momentu
hybnosti

~L = ~r × ~p = ~r ×m~v a ~v = ~ω × ~r. (208)

Sou£et p°ísp¥vk· k velikosti momentu hybnosti od jednotlivých hmotných ele-
ment· dm je roven |~r × ~v| = r2ω, odkud plyne

L = ω

∫
r2dm = ωI, (209)

kde I je moment setrva£nosti I =
∫
r2dm. Osa rotace Zem¥ prochází t¥ºi²t¥m,

takºe ~R
∫
dm =

∫
~r dm, rota£ní energie Zem¥ je tedy Erot = 1/2Iω2.

Zákon zachování momentu hybnosti nám °íká, ºe ºádná vnit°ní energie není
schopna zm¥nit hodnotu momentu hybnosti ~L, t¥leso se m·ºe p°emís´ovat jen tak,
ºe jeho osa z·stává rovnob¥ºná sama se sebou (gyroskop, rotující t¥lesa v prostoru).
Se zm¥nou rotace (dω/dt 6= 0) dochází proto ke zm¥n¥ momentu setrva£nosti
I =

∫
r2dm, coº souvisí s p°erozd¥lením hmoty v t¥lese Zem¥ (hlavn¥ v rovníkových

oblastech).
Vn¥j²í síly, které p·sobí na rotující Zemi, zp·sobují momenty sil, které mají

za následek zm¥nu orientace rota£ní osy (precese) a m·ºe dojít i ke zm¥n¥ momentu
hybnosti, coº má za následek brºd¥ní rotace Zem¥ (a zv¥t²ování velké poloosy dráhy
M¥síce kolem Zem¥).
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4.7 D·kazy rotace Zem¥

4.7 D·kazy rotace Zem¥

Nep°ímým d·kazem je pohyb kosmických t¥les po obloze, který m·ºe mít sice dvojí
výklad, ale vysv¥tlení rotací Zem¥ je p°irozen¥j²í. V p°ípad¥ nehybné, nerotující
Zem¥, by musela mít vzdálená t¥lesa velké ob¥ºné rychlosti, v²echny hv¥zdy by
musely mít shodné ob¥ºné periody, coº je nepravd¥podobné a pozorujeme-li navíc
t¥lesa ve slune£ní soustav¥, v²echna se otá£í (tak pro£ by se nem¥la otá£et i Zem¥).

Mezi p°ímé d·kazy rotace pat°í ú£inek neinerciálních sil (Coriolisova a do-
st°edivá síla): stá£ení roviny kyvu Foucaltova kyvadla £i odchylka padajících t¥les.
Coriolisova síla se objevuje v rotující (tedy neinerciální) vztaºné soustav¥. Tato
síla zp·sobuje zrychlení, jehoº vektor je dán vztahem ~ac = 2~v × ~ω. Má mimo
jiné za následek stá£ení meridionálních vzdu²ných i vodních proud· na Zemi (viz
obr. 61).

Obrázek 61: Vlevo je znázorn¥no stá£ení trajektorií proud· na Zemi vlivem Coriolisovy
síly [E27] a vpravo je Foucaultovo kyvadlo v Pa°íºi [E28].

Jean Bernard Léon Foucault (1819�1868) se proslavil pokusem v pa°íºském
Pantheonu (obr. 61 vpravo), kde v roce 1851 p°ímo dokázal s kyvadlem délky
67 metr·, ºe se Zem¥ otá£í (pro Pa°íº rychlost stá£ení roviny kyvu je 11,3◦ za ho-
dinu). Vzhledem k tomu, ºe je rotující Zem¥ neinerciální vztaºnou soustavou, ky-
vadlo si zachovává po£áte£ní rovinu kyvu v·£i rotujícímu zemskému povrchu. Pro
pozemského pozorovatele se zdá, ºe se rovina kyvadla stá£í v opa£ném sm¥ru, neº
rotuje Zem¥. Úhlová rychlost stá£ení je dána ω = 360◦ sinϕ za den. Na rovníku se
rovina kyvu nem¥ní, na pólu opí²e 360◦ za den.

Odchylka padajících t¥les je dal²ím p°ímým d·kazem rotace Zem¥. Vlivem Co-
riolisova zrychlení, které urychluje t¥leso sm¥rem na východ, je tak voln¥ padající
t¥leso odklon¥no od svého p·vodního sm¥ru. Velikost Coriolisova zrychlení je dána

aCor. = 2t|~g × ~ω| = 2tgω⊕ cosϕ. (210)
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4.8 Zm¥ny v rotaci Zem¥

Integrací pohybové rovnice získáme (osa x mí°í na východ)

ẍ = aCor. =⇒ x =
1

3
gω⊕t

3 cosϕ =
2

3
ω⊕

(
2h3

g

)1/2

cosϕ. (211)

Dosadíme-li za ω⊕ = 7,3.10−5 rad/s, g = 9,8 m/s2 a pro vý²ku zvolíme h= 100 m
a zem¥pisnou ²í°ku 50 stup¬·, pak nám odchylka padajícího t¥lesa vyjde rovna

x = 2,195 . 10−5h3/2 cosϕ = 1,4 cm! (212)

První experiment s dostate£nou vý²kou uskute£nil v roce 1791 Giovanni Battista
Guglielmini na jedné z v¥ºí m¥sta Bologna. T¥lesa pou²t¥l p°ibliºn¥ ze 78m vý²ky
a pro 15 pokus· byla pr·m¥rná odchylka 16 mm sm¥rem na východ (teoretická
hodnota je 10,8 mm). Velmi p°esná m¥°ení odchylek padajících t¥les byla prove-
dena v roce 1831 v uhelném dole poblíº Freiburgu F. Reichem. Pro ²achtu hlu-
bokou 158,5 metr· vychází teoretická hodnota odchylky 29,4 mm, m¥°ením zjistil
hodnotu 28,0 mm (Tiersten & Soodak 2000).

4.8 Zm¥ny v rotaci Zem¥

Zm¥ny v rotaci Zem¥ m·ºeme rozd¥lit do t°í kategorií
1) dlouhodobé (sekulární) zm¥ny v period¥ rotace,

2) nepravidelné skokové zm¥ny v rychlosti rotace a

3) sezónní periodické zm¥ny.

Dlouhodobé zm¥ny rotace souvisejí se zpomalováním rotace Zem¥. V d·sledku
slapového t°ení se p°ená²í moment hybnosti z její rotace do momentu hybnosti
M¥síce, £ímº se prodluºuje jeho ob¥ºná doba a roste jeho vzdálenost od Zem¥.
Slapová vlna se ²í°í proti rotaci Zem¥. Brºd¥ní £iní p°ibliºn¥ mezi 0,001�0,002 s
za století. To potvrzují pozorování okamºik· zatm¥ní, dále paleontologické nálezy
rychlosti r·stu korál·, ze kterých lze usoudit, kolik bylo dní v roce. Nap°. pro
st°ední devon (p°ed 380 milióny lety) tak byla perioda rotace mezi 21,7�22,5 ho-
dinami a rok trval 397±7 dn·.

Nepravidelné skokové zm¥ny souvisejí s p°eskupováním hmot v nitru Zem¥
a mohou být aº v °ádech n¥kolika tisícin sekundy. Jako p°íklad zde m·ºeme uvést
zem¥t°esení v Tóhoku o síle 9,0 stupn¥ Richterovy ²kály a následné aº 38 me-
tr· vysoké tsunami, které zasáhly v pátek 11. b°ezna 2011 v 6:46 SE� severový-
chodní pob°eºí Japonska. Epicentrum zem¥t°esení bylo v mo°i u ostrova Hon²ú,
zhruba 130 kilometr· východn¥ od m¥sta Sendai v hloubce 24 kilometr·. Severo-
východní Japonsko, se vlivem zem¥t°esení posunulo o 2,4 metru k Severní Ame-
rice. �ásti Japonska nejblíºe k epicentru, v délce 400 km, poklesly o 0,6 metru,
coº významn¥ umoºnilo ²í°ení tsunami do vnitrozemí. Paci�cká deska se posunula
na západ aº o 20 metr·. Zemská osa se posunula o 10 cm, coº zp·sobilo zm¥nu
délky dne i naklon¥ní planety Zem¥. Den se zkrátil o 1,8 mikrosekundy.

Periodické zm¥ny v rychlosti rotace Zem¥ jsou porovnávány s atomovým £asem.
Ro£ní perioda zm¥n má amplitudu p°ibliºn¥ 0,022 s, souvisí s p°esunem vzdu²-
ných hmot, sn¥hové a ledové pokrývky a vegetací. P·lro£ní perioda má amplitudu
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4.9 Moderní £asové stupnice

0,010 s, je d·sledkem eliptické trajektorie Zem¥ kolem Slunce, v perihéliu je siln¥j²í
gravita£ní p·sobení Slunce na Zemi neº v aféliu. Poslední periodická zm¥na v ro-
taci Zem¥ souvisí s anomalistickým M¥sícem a p·lm¥sícem, M¥síc obíhá rovn¥º
po eliptické trajektorii.

Obrázek 62: Zpomalování rotace Zem¥ v milisekundách [E29].

4.9 Moderní £asové stupnice

Protoºe je rotace Zem¥ nerovnom¥rná, v dne²ní dob¥ jiº nem·ºe slouºit jako £asový
standard, jak tomu bylo aº do 50. let 20. století. �as se pak za£al m¥°it na fyzi-
kálním základ¥ pomocí kmit· k°emíkového krystalu a v sou£asné dob¥ nám jako
nejp°esn¥j²í standard slouºí atomové hodiny (de�nice z roku 1967), kde sekunda
je de�nována dobou trvání 9 192 631 770 kmit· atom· cesia 133 p°i p°echodu mezi
dv¥ma hladinami hyperjemné struktury základního stavu.

Od roku 1958 byl zaveden rovnom¥rn¥ plynoucí atomový £as TAI, který byl
práv¥ na za£átku roku 1958 roven £asu sv¥tovému a od té doby je základem pro
m¥°ení £asu, nejde-li nám p°ímo o rotaci Zem¥. �as vázaný na rotaci Zem¥ UT1
souvisí s denn¥ nar·stajícím úhlem o 2π ve vztaºné soustav¥ rovnom¥rn¥ rotující
s periodou tropického roku v·£i hv¥zdám, Zem¥ je v po£átku sou°adnicového sys-
tému a Slunce v pr·m¥ru stále v ose x. UT1 je zvolen tak, aby Slunce kulminovalo
nad nultým poledníkem b¥hem roku pr·m¥rn¥ ve 12 hodin. Rozdíl £as· TAI a UT1
neustále nar·stá, protoºe se zpomaluje rotace Zem¥, rozdíl jsou desetiny sekundy
za rok. V tabulce 6 je uveden rozdíl TAI a UT1 pro data od roku 2006. Dal²ím
z £as· je sv¥tový koordinovaný £as UTC, který se od TAI li²í o celistvý po£et
sekund. Pokud je UT1-UTC men²í neº 0,8 sekundy, pak se vkládá tzv. p°estupná
minuta, která trvá 61 sekund. Tato minuta se zavádí bu¤ 1. ledna nebo 1. £ervence.
Tímto £asem (UTC) se °ídí hodiny po celém sv¥t¥. Ná² £as, £as st°edoevropský
(SE� ), souvisí s £asem koordinovaným tak, ºe SE� = UTC + 1, v p°ípad¥ letního
£asu pak SEL� = UTC + 2.
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4.10 D·sledky rotace Zem¥

Za£átek TAI-UTC GPS-UTC TT-UT1 UT1-UTC
2013-01-01 35 16 +66.91 +0.27
2013-07-01 35 16 +67.13 +0.05
2014-01-01 35 16 +67.28 -0.10
2014-07-01 35 16 +67.49 -0.31
2015-01-01 35 16 +67.64 -0.46
2015-07-01 36 17 +67.86 +0.32
2016-01-01 36 17 +68.10 +0.08
2016-07-01 36 17 +68.40 -0.22
2017-01-01 37 18 +68.59 +0.59
2017-07-01 37 18 +68.82 +0.36
2018-01-01 37 18 +68.96 +0.22
2018-07-01 37 15 +69.11 +0.07
2019-01-01 37 18 +69.22 -0.04
2019-07-01 37 18 +69.35 -0.17
2020-01-01 37 18 +69.36 -0.18

Tabulka 6: Tabulka s rozdíly £as· TAI-UTC, GPS-UTC, TT-UT1 a UT1-UTC pro r·zná
data [E30].

Hv¥zdný £as se vztahuje k jarnímu bodu, je ur£en jeho hodinovým úhlem. B¥ºí
rychleji neº £as UTC, hv¥zdných dní je do roka o jeden více neº dní slune£ních.
P°es hv¥zdný £as se z pozorování ur£uje hodnota UT1.

Historicky se lze setkat i s £asem efemeridovým (ET ), který byl de�nován
nikoli rotací Zem¥, ale jejím ob¥hem kolem Slunce, byl zji²´ován dodate£n¥ a ne
moc p°esn¥. Proto se místo n¥j zavedl £as terestrický (TT ), který je de�nitoricky
posunut od TAI o 32,184 sekundy. Na konci 20. století tak byl terestrický £as
o minutu del²í neº UTC. Rozdíl TT-UTC nar·stá asi o 1,5 sekundy za rok.

4.10 D·sledky rotace Zem¥

D·sledky, se kterými se m·ºeme setkat vlivem rotace Zem¥ jsou následující:

1) vychylování pohybujících se objekt· Coriolisovou silou na severní polokouli
doprava, na jiºní doleva (v na²ich zem¥pisných ²í°kách p°evládá západní
proud¥ní atmosféry), stá£ení mo°ských proud·, asymetrie °í£ních koryt,

2) st°ídání dne a noci,

3) slapové jevy,

4) pohyb t¥les po obloze, jejich východy a západy,

5) tvar Zem¥, v 1. p°iblíºení rota£ní elipsoid, odst°edivá síla zp·sobuje zplo²t¥ní,

6) denní paralaxa blízkých t¥les, pro M¥síc π = 6 378/384 400 = 57 ′.
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4.11 Ob¥h Zem¥ kolem Slunce, aberace, paralaxa

4.11 Ob¥h Zem¥ kolem Slunce, aberace, paralaxa

Pozorovatel na povrchu Zem¥ vykonává sloºitý pohyb. Jeho pozorovací stanovi²t¥
je bodem v neinerciální vztaºné soustav¥. Uváºíme-li k tomu je²t¥ kone£nou rych-
lost ²í°ení sv¥tla, pak nám vznikne celá °ada efekt·, které komplikují lokalizaci
objektu v prostoru, nap°íklad pozorovaný sm¥r k objektu není obecn¥ totoºný se
spojnicí obou bod· v prostoru.

V p°ípad¥, ºe se t¥leso v·£i nám v dráze posouvá, my je díky kone£né rych-
losti ²í°ení sv¥tla vidíme se zpoºd¥ním, které je pot°eba uvaºovat. Oprava na ²í-
°ení sv¥tla je dána rovnicí τ = 499,006 ∆ sekund a ∆ je zde v astronomických
jednotkách. Úhel mezi pozorovanou polohou a skute£nou polohou t¥lesa je dán
γ = arcsin (vt/c) (obrázek 63).

Obrázek 63: Oprava na ²í°ení sv¥tla.

4.12 Aberace

S relativním pohybem Zem¥ kolem Slunce souvisí i ten fakt, ºe se p°i pozoro-
vání hv¥zd projevuje zm¥na jejich sou°adnic jak b¥hem roku (ro£ní aberace), tak
i b¥hem dne (denní aberace). Sm¥r ke vzdáleným hv¥zdám vztahujeme ke Slunci
(t¥ºi²ti slune£ní soustavy), coº je dostate£n¥ inerciální soustava, v·£i které se po-
zorovatel pohybuje okamºitou rychlostí ~v. Sm¥r jeho pohybu je roven tzv. apexu
pohybu.

P°i ro£ním ob¥hu Zem¥ kolem Slunce se apex posouvá po ekliptice. Abychom
hv¥zdu vid¥li ve st°edu zorného pole dalekohledu, musíme jej sklonit o úhel (Θ−ϕ)
sm¥rem k apexu, viz obrázek 64. Aberace záleºí pouze na rychlosti pozorovatele
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4.12 Aberace

a ekliptikální ²í°ce pozorovaného objektu. Protoºe platí

sin (Θ− ϕ)

v
≈ sinϕ

c
(213)

a navíc je pom¥r v/c malý, dostaneme

∆Θ = Θ− ϕ ≈ v

c
sinϕ. (214)

Obrázek 64: Aberace sv¥tla. [E31]

Pro v¥t²í rychlosti pohybu je pot°eba aberaci po£ítat jiº ze speciální teorie
relativity jako

∆Θ = Θ− ϕ =
v

c
sinϕ+

1

4

(v
c

)2

sin 2ϕ. (215)

Pro Zemi je pom¥r v/c roven p°ibliºn¥ 1/10 000, coº dává abera£ní úhel cca 20,5′′.
V okolí pólu ekliptiky budeme b¥hem roku pozorovat abera£ní kruºnici o polom¥ru
a = 20,495 52′′, budeme-li se blíºit rovin¥ ekliptiky, kruºnice p°ejde do elipsy, jejíº
malá poloosa bude mít úhlovou velikost b = 20,495 52′′ sin β. V rovin¥ ekliptiky
pak budeme pozorovat pouze abera£ní p°ímku. Vektor ~v se m¥ní b¥hem roku, tím
se m¥ní i velikost a sm¥r aberace, která leºí na hlavní kruºnici procházející t¥lesem
a apexem.

Sloºky hv¥zdné aberace m·ºeme rozd¥lit na

a) denní - souvisí s rotací Zem¥ (v ∼ 0,46 km/s,

b) ro£ní - pohyb Zem¥ kolem Slunce (v ∼ 30 km/s),

c) pohyb Zem¥ v·£i t¥ºi²ti soustavy Zem¥-M¥síc zanedbáváme (v ∼ 0,01 km/s),

d) sekulární - pohyb t¥ºi²t¥ slune£ní soustavy prostorem (v Galaxii).
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4.13 Variace radiální rychlosti, heliocentrická korekce

V praxi sekulární aberaci nelze odli²it od opravy na ²í°ení sv¥tla, tuto aberaci
neur£ujeme, je sou£ástí tzv. st°ední polohy hv¥zd.

Korekce sou°adnic pro denní aberaci m·ºeme vypo£ítat podle vztah·

∆α = 0,021 3s cosϕ cos t sec δ
∆δ = 0,320′′ sinϕ sin t sin δ,

(216)

maximální posun v rektascenzi bude pro hodinový úhel t = 0◦ a t = 180◦, v dekli-
naci pak t = ±90◦ pro deklinaci objektu rovnu δ = 90◦.

Pro ro£ní aberaci je nutné znát okamºitý vektor rychlosti ~v oproti t¥ºi²ti slu-
ne£ní soustavy. Ten lze vypo£ítat numerickou derivací geocentrických pravoúhlých
sou°adnic Slunce a heliocentrických pravoúhlých sou°adnic planet (nejd·leºit¥j²í
je planeta Jupiter). Ro£ní aberace byla odhalena jiº v roce 1725 J. Bradleym
a S. Molyneauxem, v roce 1728 pak Bradley podal její výklad.

4.13 Variace radiální rychlosti, heliocentrická korekce

Vzhledem k tomu, ºe Zem¥ obíhá kolem Slunce, tém¥° vºdy se projeví p°i m¥°ení
radiální rychlosti objektu kolísání frekvence (periody)

∆ν

ν0

=
vrad

c
. (217)

V tomto vztahu je ν0 st°ední (laboratorní) frekvence a ∆ν je rozdíl mezi touto frek-
vencí a frekvencí nam¥°enou. Nemusí v²ak jít vºdy jen o elektromagnetické zá°ení,
m·ºe jít také o frekvenci pulsaru £i ob¥hu dvojhv¥zdy pozorované prost°ednictvím
elektromagnetického zá°ení. Radiální rychlost m·ºeme ur£it ze spektra jen tehdy,
známe-li laboratorní vlnovou frekvenci ν0 a zm¥°ený rozdíl ∆ν.

P°i pozorování ze Zem¥ se b¥hem roku projeví tzv. variace radiální rychlosti,
která souvisí jednak s rotací Zem¥ kolem osy (maximální hodnoty jsou na rovníku
ráno a ve£er) a dále pak s jejím ob¥hem kolem Slunce. Maximální zm¥na radiálních
rychlostí je u objekt·, jejichº ekliptikální ²í°ka je rovna nule, pro objekty v pólech
ekliptiky je pak zm¥na nulová.

Pro správné ur£ení hodnot radiálních rychlostí objekt· je proto pot°eba p°epo-
£ítat jejich velikosti v·£i Slunci na heliocentrickou radiální rychlost (nejlépe pak
v·£i t¥ºi²ti slune£ní soustavy). D·leºité je rovn¥º £as, kdy byl objekt pozorován,
p°evést z pozemského £asu na £as heliocentrický. Tomuto kroku se °íká heliocent-
rická korekce, která m·ºe £init mezi ±8 minutami a souvisí s dobou ²í°ení sv¥tla.
Nulová je pro objekty na pólech ekliptiky, maximální pro objekty, které jsou v opo-
zici se Sluncem, minimální pro jejich konjunkci se Sluncem.

4.14 Paralaxa

Jedním z d·kaz·, ºe Zem¥ obíhá kolem Slunce, je zji²t¥ní paralaxy hv¥zd. To se
v²ak dlouho neda°ilo. Naopak, denní paralaxa M¥síce byla známa jiº ve staro-
v¥ku. Z praktického hlediska lze topocentrické (místo pozorovatele) a geocentrické
soustavy povaºovat za identické. Pro p°ípad blízkých t¥les v²ak tato místa nejsou
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4.14 Paralaxa

shodná a v tomto p°ípad¥ pak hovo°íme o denní paralaxe, která má jednodenní pe-
riodu vzhledem k rotaci Zem¥. Rozdíly v rektascenzi a deklinaci pozorovaného ob-
jektu vzhledem ke st°edu Zem¥ a pozorovateli jsou dány vztahy (Seidelmann 2006)

α′ − α = −πρ
a

cosψ sinH sec δ = −πc sin (s− α) sec δ

δ′ − δ = −πρ
a

(sinψ cos δ − cosψ cosH sin δ) = (218)

= π[c cos (s− α) sin δ − s cos δ],

kde π je horizontální rovníková paralaxa daná vztahem sin π = a/D, ρ je vzdále-
nost st°edu Zem¥ a mo°ské hladiny ve sm¥ru pozorovatele, a je rovníkový polom¥r
Zem¥, H je tzv. geocentrický hodinový úhel (H = s− α) a ψ je geocentrická a ϕ
geodetická zem¥pisná ²í°ka. Mezi geocentrickou a geodetickou ²í°kou platí vztahy

ρ sinψ = (aS + h) sinϕ =⇒ s = ρ/a sinψ = (S + h/a) sinϕ
ρ cosψ = (aC + h) cosϕ =⇒ c = ρ/a cosψ = (C + h/a) cosϕ,

(219)

kde h je nadmo°ská vý²ka v metrech v míst¥ pozorování. Parametry S a C jsou
dány vztahy (Seidelmann 2006)

S =
(1− i)2√

cos2 ϕ+ (1− i)2 sin2 ϕ
a C =

1√
cos2 ϕ+ (1− i)2 sin2 ϕ

. (220)

Ze vztah· (201) a (192) získáme relaci

e2 = 2i− i2, (221)

coº po dosazení do rovnic (220) dává

S =
1− e2√

1− e2 sin2 ϕ
a C =

1√
1− e2 sin2 ϕ

. (222)

Dosazením za e2 = 6,694 385 . 10−3 a rovníkového polom¥ru a = 6 378,136 km (Cox
2000) do rovnic (219) a (222) dostaneme

s =
[
0,993 306(1− 0,006 694 sin2 ϕ)−1/2 + 0,1568h . 10−6

]
sinϕ

c =
[
(1− 0,006 694 sin2 ϕ)−1/2 + 0,156 8h . 10−6

]
cosϕ.

(223)

Ro£ní paralaxu uvaºujeme jen u hv¥zd, které jsou nejblíºe Slunci. Jde o úhel,
pod nímº z dané hv¥zdy vidíme polom¥r zemské trajektorie. Vzhledem k tomu,
ºe tyto úhly jsou men²í neº 1′′, byla paralaxa zm¥°ena aº v roce 1838 F. Besse-
lem u hv¥zdy 61 Cygni. Proxima Centauri má paralaxu 0,768 7 ± 0,000 3 arcsec.
Vyjád°íme-li si pravoúhlé geocentrické rovníkové sou°adnice Slunce v astronomic-
kých jednotkách jako

X
.
= cosL = cos δ� cosα�

Y
.
= sinL cos ε = cos δ� sinα�
Z
.
= sinL sin ε = sin δ�

=⇒
α′ − α = π(Y cosα−X sinα) sec δ

δ′ − δ = π(Z cos δ −X cosα sin δ − Y sinα sin δ),

(224)

kde π je ro£ní paralaxa.
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4.15 Srovnání paralaxy a aberace

Trajektorie Zem¥ je sice elipsa, ale pro paralaxu ji m·ºeme aproximovat kruºnicí
o polom¥ru 1 astronomické jednotky. Pouze na pólech ekliptiky je paralaxa kruº-
nicí o polom¥ru a = π, pro ekliptikální ²í°ku β pak kruºnice p°echází na elipsu
s malou poloosou b = π sin β, aº v rovin¥ ekliptiky bude místo elipsy pouze úse£ka.
Maximální výchylky jsou pro rozdíly ekliptikálních délek objektu a Slunce

1. λ� − λ? = 90◦ 3. λ� − λ? = 270◦

2. λ� − λ? = 180◦ 4. λ� − λ? = 0◦
, (225)

kde v bod¥ 2 je objekt v opozici a v bod¥ 4 v konjunkci se Sluncem (viz obr. 65).
Na severní polokouli se pohybuje objekt po paralaktické elipse v matematicky
záporném sm¥ru, tj. z bodu 1 p°es body 2 a 3 aº do bodu 4. Naproti tomu je
aberace maximální, je-li maximální te£ná rychlost, tj. v·£i opozici a konjunkci je
v²e posunuto o π/2 (o £tvrt roku opoºd¥no).

Obrázek 65: Porovnání paralaxy (naho°e) a aberace v pr·b¥hu roku (dole).

V bodech 1 a 3 je maximální radiální rychlost Zem¥ v·£i hv¥zd¥ a to ∆vr =
−v⊕ cos β v bod¥ 1 a ∆vr = v⊕ cos β v bod¥ 3. V·£i radiální heliocentrické rychlosti
hv¥zdy vr0 tak variace radiální rychlosti zp·sobí rozkmit, který je roven 2v⊕ cos β.

Rovn¥º rozdíl £as·, kdy p°ijde signál z pozorovaného objektu k Zemi a Slunci,
se m¥ní, pouze v bodech 1 a 3 a v pólech ekliptiky, Slunci a hv¥zd¥ je heliocen-
trická korekce rovna nule. Maximální hodnoty korekce jsou pak v bodech 2 a 4
a jejich velikosti jsou ∆t = τ cos β v bod¥ 2 a ∆t = −τ cos β pro bod 4. Velikost
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4.16 D·sledky pohybu Zem¥ kolem Slunce

heliocentrické korekce m·ºe být maximáln¥ rovna

∆t =
r cos β

c
= τ cos β, (226)

kde τ = 499 s je oprava na ²í°ení sv¥tla.
Existence paralaxy je jedním z hlavních d·kaz· pro platnost heliocentrického

systému. Pokusy o její zm¥°ení selhávaly a´ jiº z d·vodu neexistence vhodné me-
tody £i z d·vod· nevhodných p°ístroj·. Tycho Brahe nezm¥°il paralaxu, coº jej
vedlo k podpo°e geocentrické soustavy, stejn¥ tak neusp¥l ani Koperník. Problé-
mem bylo, ºe jejich m¥°ení byla absolutní. Galileo Galilei i Christian Huyghens
navrhli, ºe je lep²í pouºít m¥°ení pozic relativních v·£i hv¥zdám v pozadí, které
mohou poslouºit jako op¥rné body. Tím se zvý²í p°esnost astrometrie a navíc se
bliº²í hv¥zdy projeví zm¥nou své polohy v·£i vzdálen¥j²ím hv¥zdám na pozadí. Ale
ani to nep°ineslo úsp¥ch, i kdyº se o heliocentrickém modelu jiº nepochybovalo. P°í-
£inou byla velká vzdálenost hv¥zd, u kterých je paralaxa men²í neº π � 1′′. V roce
1838 Friedrich Bessel (1784�1846) ur£il paralaxu hv¥zdy 61 Cygni na π = 0,314′′,
dnes udávaná hodnota je π = 0,286′′. Soub¥ºn¥ ur£il paralaxu Vegy Friedrich Ge-
org Wilhelm von Struve (1793�1864) a Thomas James Henderson (1798�1844) pak
vzdálenost Tolimanu (alfa Centauri).

M¥°ení vzdálen¥j²ích hv¥zd je obtíºn¥j²í, paralaktické úhly jsou velmi malé,
spolehlivost byla do 20�30 pc. V této vzdálenosti se nachází ale málo d·leºitých
a op¥rných typ· hv¥zd (ty jsou v¥t²inou hodn¥ jasné a ve velkých vzdálenostech,
v prostoru málo zastoupeny), coº vede ke sloºit¥j²ímu zp·sobu navazování vzdále-
ností. Velkým p°ínosem byla astrometrická druºice HIPPARCOS (High Precision
PARallax COllecting Satellite), která vystartovala v roce 1989 a po 4 letech zm¥-
°ila polohy a vlastní pohyby více neº 100 tisíc hv¥zd s p°esností 0,002 ′′.

V²echny vý²e vzpomínané efekty (aberace, paralaxa, variace radiální rychlosti,
heliocentrická korekce i variace v po£tu meteor·) nám dávají d·kazy o pohybu
Zem¥ kolem t¥ºi²t¥ slune£ní soustavy.

4.16 D·sledky pohybu Zem¥ kolem Slunce

Zem¥ vzhledem ke hv¥zdám ob¥hne kolem Slunce za rok siderický, který je dlouhý
365,256 36 dne. Rok tropický je dán dv¥ma po sob¥ následujícími pr·chody Slunce
jarním bodem, tj. dobou od jarní do jarní rovnodennosti, trvá o n¥co mén¥ neº rok
siderický a to 365,242 19 dne. Tento rozdíl souvisí s tím, ºe se jarní bod pomalu
posouvá po ekliptice proti pohybu Slunce. Do p·vodní polohy se op¥tovn¥ dostane
aº za necelých 26 000 let a tato perioda se nazývá rokem platónským. Posun jarního
bodu souvisí s precesí zemské osy. Doba mezi dv¥ma pr·chody Zem¥ perihéliem se
nazývá rok anomalistický, který trvá 365,259 64 dne. P°ímka apsid se stá£í ve sm¥ru
pohybu Slunce po ekliptice, proto je anomalistický rok del²í a do stejné pozice v·£i
hv¥zdám se p°ímka apsid vrátí po 110 000 rocích. Velice d·leºitým rokem je rok
drakonický, který je de�nován dobou mezi dv¥ma pr·chody Slunce výstupným
uzlem m¥sí£ní dráhy. Uzlová p°ímka M¥síce se stá£í proti pohybu Slunce po eklip-
tice, proto je délka drakonického roku rovna 346,620 06 dn·m, do stejného bodu
v prostoru se pak dostane za 19,6 let.
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4.16 D·sledky pohybu Zem¥ kolem Slunce

Ob¥h Zem¥ kolem Slunce se rovn¥º projeví ve st°ídání ro£ních období. Ani
sklon rota£ní osy Zem¥ v·£i rovin¥ ekliptiky není konstantní a m¥ní se v £ase dle

ε(t) = 23◦26′21,4′′ − 0,4681′′(t− 2000), (227)

kde t je letopo£et. Slune£ní paprsky dopadají b¥hem roku na ob¥ polokoule pod
m¥nícím se úhlem, který souvisí se zm¥nou deklinace Slunce na hv¥zdné obloze.
Tato zm¥na má pak za p°í£inu r·zné teploty, které souvisejí s tzv. st°edními kli-
matickými pásy. Ty vznikají tak, ºe jsou v rozdílných zem¥pisných ²í°kách

a) r·zné délky dne a noci,

b) rozdílné vý²ky Slunce nad obzorem b¥hem dne,

c) r·zn¥ zmír¬ovány teplotní setrva£ností a

d) prom¥nlivou vzdáleností Zem¥ a Slunce b¥hem roku.

S tím souvisí mnoºství energie, které od Slunce dopadá na zemský povrchu na jed-
notku plochy. Toto mnoºství si m·ºeme vyjád°it jako

W =
K

r2
cos z =

K

r2
sinh, (228)

kdeK je slune£ní konstanta, která je pro vzdálenost 1 astronomické jednotky rovna
1360 W/m2, r je vzdálenost od Slunce v astronomických jednotkách, z je zenitová
vzdálenost a h pak vý²ka Slunce nad obzorem. Insolace (oslun¥ní) je pak energie,
která dopadá za jeden den na 1 m2 plochy na horní hranici zemské atmosféry a je
dána vztahem

ε =

∫ t=t0

t=−t0

K

r2
sinh dt

sinh = sinϕ sin δ + cosϕ cos δ cos t (229)
cos t0 = − tanϕ tan δ

a po integraci a dosazení dostaneme

ε =
K

r2
(2t0 sinϕ sin δ + 2 cosϕ cos δ sin t0). (230)

Mezní hodnota t0 plyne z sinh = 0. Jestliºe je tanϕ tan δ > 1, Slunce nezapadá
a t0 = π. Naopak pro tanϕ tan δ < 1 Slunce nevychází a t0 = 0.

ϕ % rovníku ϕ % rovníku
0 100,0 50 68,4
10 98,6 60 56,9
20 94,5 70 47,4
30 87,9 80 42,9
40 79,0 90 41,5

Tabulka 7: Celková insolace v pom¥ru k insolaci na rovníku v závislosti na zem¥pisné
²í°ce.
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Obrázek 66: Vliv precesního pohybu (zm¥na severního sv¥tového pólu) na zm¥nu ro£-
ních období (upraveno dle [E32]).

Astronomická ro£ní období jsou vzhledem k r·zné rychlosti Zem¥ v dráze r·zn¥
dlouhá. Nejdel²í je astronomické léto (pro severní polokouli), nejkrat²í pak astro-
nomická zima. Letní p·lrok je o 7,5 dne del²í neº zimní. Klimaticky je tak podnebí
na severní polokouli mírn¥j²í, vlivem precese se v²ak za 13 000 let polokoule pro-
hodí a bude tomu naopak. Celkové ro£ní úhrny insolace jsou uvedeny v tabulce 7.
Rozdíly nejsou aº tak extrémní, je moºné osídlit i vy²²í zem¥pisné ²í°ky zejména
v období krátkého léta.

Parametry zemské trajektorie nejsou konstantní a m¥ní se v £ase. Sklon zemské
osy kolísá mezi ε = 22◦04′ a ε = 24◦34′ s periodou 41 000 let. P°i rostoucím
sklonu rota£ní osy bude i zm¥na deklinace Slunce v¥t²í, takºe léta pak budou
teplej²í (a zimy chladn¥j²í). Pro zji²t¥ní sklonu ekliptiky m·ºeme pouºít vztahu
(The Astronomical Almanac for the Year 1990)

ε = 23◦26′21, 448′′ − 46,815 0′′T − 0,000 59′′T 2 + 0,001 813′′T 3, (231)

kde T = (JD − 2 451 545,0)/36 525. Zm¥na délky perihélia Π se d¥je s periodou
21 000 let a v této period¥ se Zem¥ dostává nejblíºe Slunci v r·zných £ástech
roku. Je-li Π = 0◦, nastává jarní rovnodennost v p°ísluní, Π = 90◦ je Zem¥ v p°í-
sluní v dob¥ zimního slunovratu (krat²í a teplej²í zima, del²í a chladn¥j²í léto),
Π = 180◦ je podzimní rovnodennost v p°ísluní a Π = 270◦ je Zem¥ v p°ísluní
v dob¥ letního slunovratu (krat²í a teplej²í léto a del²í a chladn¥j²í zima). Zm¥ny
ve výst°ednosti dráhy Zem¥ vycházejí dle simulací Laskara a kol. (2011) s periodou
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Obrázek 67: Minulé a budoucí Milankovi£ovy cykly. Naho°e je znázorn¥na zm¥na sklonu
zemské osy, pod ní pak zm¥na excentricity zemské trajektorie, sinus délky perihélia a ná-
sobek excentricity a sinu délky perihélia. �ernou barvou je pak závislost st°ední hodnota
insolace pro zem¥pisnou ²í°ku 65 stup¬· pro horní £ást atmosféry. Poslední dv¥ k°ivky
dole znázor¬ují zm¥ny zastoupení izotopu kyslíku 18O v ukládaných sedimentech a zm¥ny
teploty na r·stu antarktického ledu ze stanice Vostok [E33].

cca 100 000 let, excentricita se pak m¥ní v rozmezí 0,000 055�0,067 9. V sou£asné
dob¥ je rovna 0,016 7. P°i vy²²í excentricit¥ trajektorie je Zem¥ v¥t²í £ást ob¥hu
ve v¥t²í vzdálenosti, coº má za následek doby ledové. Délka velké poloosy se m¥ní
zcela nepatrn¥.

V²echny tyto periody se snaºí popsat Milankovi£ova teorie (Milutin Milankovi¢
(1879�1958)), která p°edpokládá, ºe zm¥ny klimatu Zem¥ souvisejí s periodami
zm¥n výst°ednosti zemské trajektorie, délkou perihélia, sklonem zemské osy a její
precesí (viz obr. 67).
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4.17 Precese a nutace

Precesi objevil kolem roku 130 p°. n. l. Hipparchos, který porovnával svá pozoro-
vání s pozorováním °eckých astronom·. Zjistil p°ír·stek ekliptikálních délek, které
vysv¥tlil posunem jarního bodu proti sm¥ru pohybu Slunce. Ptolemaios precesi
zm¥°il na 36′′ za rok. Arab²tí astronomové mezi 10. a 11. stoletím precesi ur£ili
mezi 48′′−54′′ za rok. V roce 1260 perský hv¥zdá° Nassir Edin pak ur£il velice p°es-
nou hodnotu precese 51′′ za rok, která je velice blízká sou£asné hodnot¥ 50,3′′/rok.
Od dob Hipparcha se jarní bod posunul zhruba o 30 stup¬·.

Fyzikální vysv¥tlení precese podal aº Isaac Newton, který popsal rotaci Zem¥
jako chování rozto£eného setrva£níku s rota£ní osou, na kterou p·sobí vn¥j²í síly
a pokud mají v·£i t¥lesu ur£itý moment, pak vyvolávají precesi (viz obr. 68).
Moment sil ~D p·sobených M¥sícem a Sluncem na zplo²t¥lou Zemi chce osu Zem¥

Obrázek 68: Výsledný moment sil ~D, který vzniká p·sobením dvojice sil M¥síce a Slunce
za zplo²t¥lou Zemi.

narovnat v·£i rovin¥ ekliptiky. Výsledkem tak je pohyb zemské osy okolo pólu
ekliptiky. Velikost momentu sil je dán vektorovým sou£inem

~D = C(~ω′ × ~ω0), (232)

kde vektor ~ω′ mí°í do jiºního pólu ekliptiky. Pohyb rota£ní osy zem¥ se d¥je v opa£-
ném smyslu neº rotace a ob¥h Zem¥ kolem Slunce. Díky tomu je tropický rok krat²í
neº rok siderický.

Celý kuºelovitý pohyb vykoná osa Zem¥ za 1 platónský rok, který trvá 25 771 let.
Osa v²ak ve skute£nosti vykonává daleko sloºit¥j²í pohyb. V roce 1747 objevil Ja-
mes Bradley (1693�1762) periodickou sloºku tzv. nutaci, kterou v roce 1749 vysv¥t-
lil Jean le Rond d'Alambert (1717�1783) a jeho výklad pak zjednodu²il Leonhard
Euler (1707�1783). Nutace vzniká p·sobením £asov¥ prom¥nného momentu síly,
který odpovídá period¥ 18,6 let a souvisí s precesí výstupného uzlu m¥sí£ní dráhy.
Pozorovaná amplituda £iní asi 17′′.
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Obrázek 69: Vlevo je znázorn¥n precesní pohyb rota£ní osy Zem¥ [E34] a vpravo pak
zm¥na severního sv¥tového pólu pro r·zná období [E35].

Celková precese se skládá z precesních pohyb·, které jsou zp·sobeny v²emi
t¥lesy slune£ní soustavy, ale hlavní podíl je dán M¥sícem a Sluncem. Jejich spole£-
ným p·sobením vzniká lunisolární precese, která je 50,41′′/rok (60 % p°ipadá na
gravita£ní vliv M¥síce a 40 % na vliv Slunce). Vliv p·sobení planet pak zahrnu-
jeme do pojmu planetární precese Zem¥. Po£ítá se p°ímo zm¥na dráhy Zem¥, £ímº
se m¥ní poloha pólu ekliptiky, tj. sklon o −0,46′′/rok (v roce 2000 byl sklon zem-
ské osy ε = 23◦26′21,448′′) a posouvají jarní bod o −0,12′′/rok proti lunisolární
precesi. Celková (generální) precese je pak sloºena z obou sloºek a její hodnota
pro rok 2020 je 50,292 6′′/rok.

Obrázek 70: Znázorn¥ní zm¥n sou°adnic vlivem precesního pohybu.

D·sledkem precese a nutace je zm¥na polohy sv¥tového pólu, s tím souvisí
zm¥na oblohy viditelné z daného místa. Hv¥zda Polárka tak bude nejblíºe sever-
ního sv¥tového pólu v roce 2103 a bude vzdálena od n¥j 27′, v roce 12000 bude
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Obrázek 71: Vlevo je pasáºníkový dalekohled na observato°i v Greenwichi umíst¥ný
na nultém poledníku [E36] a vpravo je pak zachycen pohyb severního sv¥tového pólu
od roku 2005 do roku 2012 [E37].

�Polárkou� Vega (viz obr. 69) a v roce 3000 p°. n. l. byla nejblíºe pólu hv¥zda
Thuban (α Dra). Za n¥kolik tisíc let tak bude z Evropy viditelný Jiºní k°íº, ale ne-
bude viditelný Sirius a £ást Orionu. Protoºe se poloha jarního a podzimního bodu
od dob Hipparchových posunula o cca 30 stup¬·, souvisí s tím nesoulad mezi
polohou Slunce v souhv¥zdích a znameních, které se o jedno znamení posunulo
(ve znamení Berana je Slunce v Rybách). Vlivem precese se také m¥ní ekliptikální
sou°adnice, m·ºeme °íci, ºe se zhruba m¥ní jen ekliptikální délka, která nar·stá cca
o 50,3′′/rok. Neplatí to úpln¥ p°esn¥, nebo´ se díky planetární precesi také m¥ní
sklon ekliptiky a poloha sv¥tového pólu. V¥t²í zm¥ny jsou v²ak u rovníkových
sou°adnic druhého druhu, které jsou d·leºité pro nalezení objektu a jsou vztaºeny
k ur£itému £asu (ekvinokciu). P°ibliºné vztahy pro zm¥nu v rektascenzi a deklinaci
m·ºeme vyjád°it

∆α = [m+ n tan δ sinα] ∆T
∆δ = [n cosα] ∆T,

(233)

kde konstanta ro£ní zm¥ny v rektascenzi je pro rok 2012 m = 46,125 0′′ a ro£ní
zm¥na v deklinaci pak n = 20,040 7′′. Lunisolární precese zp·sobí posun jarního
bodu ν0 do bodu B (viz obr. 70), £emuº odpovídá pouze jeho posun po ekliptice.
Planetární precese pak má za následek dal²í posun jarního bodu z místa B do nové
pozice ν (posun pouze po rovníku), coº lze p°epsat do rovnic

n = pLS sin ε
.
= 20,0′′/rok

m = pLS cos ε− pPL
.
= 46,1′′/rok.

(234)

M¥°ení se ov²em vztahují k zidealizovanému st°ednímu pólu, jehoº poloha je
v²ak prom¥nná a osciluje kolem st°edního pólu v d·sledku nutace (nuta£ní elipsa).
S tím souvisí zm¥na polohy jarního bodu i zm¥na sklonu ekliptiky k rovníku a v²e
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závisí na úhlové vzdálenosti výstupného uzlu Ω m¥sí£ní dráhy od jarního bodu.
Zm¥ny ekliptikální délky a sklonu ekliptiky zp·sobené nutací m·ºeme ur£it ze
vztah·

dλ = −17,24′′ sin Ω
dε = 9,21′′ cos Ω.

(235)

Krom¥ precese a nutace vykonává zemská osa i jemn¥j²í pohyby, které lze zjistit
m¥°ením tranzit· hv¥zd místním poledníkem nap°. pomocí pasáºníku (meridiánový
dalekohled), respektive dnes pomocí interferometrických m¥°ení kosmologických
rádiových zdroj· pomocí VLBI. Pohyb osy se jeví jako kvaziperiodické obíhání
s amplitudou asi 0,3′′, coº odpovídá 15 m v pr·m¥tu na zemský povrch (viz obr. 71).
Na datech je patrná p°ibliºná Chandlerova perioda 430 dní. P°í£ina t¥chto pohyb·
není p°esn¥ známá, pravd¥podobn¥ se na nich podílejí endogenní procesy (p°esuny
hmot uvnit° Zem¥), interakce Zem¥ s atmosférou, £asov¥ prom¥nné slapy M¥síce
apod.

4.18 Slune£ní £as, slune£ní hodiny

�ivot £lov¥ka je synchronizován se st°ídáním dne a noci, které souvisí s denním
pohybem Slunce po obloze. Slunce se pohybuje po ekliptice (mezi hv¥zdami) nerov-
nom¥rn¥, pravé Slunce neur£uje rovnom¥rný tok £asu. P°ístroj, kterým lze m¥°it
pravý slune£ní £as se nazývá slune£ní hodiny. Slune£ní hodiny mohou mít t°i moºné
zp·soby konstrukce a to

a) vertikální

b) horizontální

c) rovníkové.

Ke konstrukci je pot°eba mít stínítko a stínovou ty£, která vºdy mí°í k sv¥tovému
pólu. Na obrázcích 72 a 73 jsou zobrazeny r·zné konstrukce slune£ních hodin.

Obrázek 72: Svislé (vertikální) slune£ní hodiny ze zámku ve Vala²ském Mezi°í£í (vlevo),
vodorovné (horizontální) p°ed Hv¥zdárnou a planetáriem Brno na Kraví ho°e a rovníkové
z Hv¥zdárny a planetária v Hradci Králové [E38].

Slune£ní hodiny se v¥t²inou umis´ují na jiºní st¥ny budov, £íselníky ukazující
místní pravý slune£ní £as jsou pak vypo£ítány pro konkrétní místo a konkrétní
konstrukci. Rovníkové slune£ní hodiny mají £íselník rovnom¥rný.
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Obrázek 73: Znázorn¥ní konstrukce r·zných typ· slune£ních hodin.

Pravý slune£ní £as je dán dobou mezi dv¥ma po sob¥ následujícími dolními
kulminacemi Slunce

TPS = t� ± 12h. (236)

Tento £as se vztahuje ke konkrétnímu místu a li²í se od st°edního místního slu-
ne£ního £asu. Budeme-li zji²´ovat rozdíl pravého a st°edního místního slune£ního
£asu nap°. v pravé poledne, získáme tzv. analemu Slunce (viz obr. 74). M·ºeme
si ji také p°edstavit jako my²lenou dráhu Slunce po obloze vºdy pro stejný místní
st°ední slune£ní £as.

Obrázek 74: Analema Slunce v Aténách v roce 2003 [E39] a analema Slunce pozorovaná
z Marsu [E40].
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Rozdíl mezi místním pravým a st°edním slune£ním £asem nám udává tzv. £asová
rovnice

E = TPS − TSS = t� ± 12h− TSS = Θ− α� ± 12h− TSS, (237)

kde rozdíl (Θ−α�) je nezávislý na míst¥ pozorování a lze dohledat nap°. ve hv¥zdá°-
ské ro£ence. Pro kladné hodnoty E pravé Slunce kulminuje d°íve, 16. kv¥tna je to
o 3,8 minuty a 3. listopadu pak o 16,4 minuty, p°i záporném E pak pravé Slunce
kulminuje pozd¥ji a to 12. února o 14,4 minuty a 25. £ervence o 6,3 minuty. Maxi-
mální rozdíl tak m·ºe £init aº 30 minut. Práv¥ o hodnotu E se li²í £as na slune£ních
hodinách od £asu na na²ich hodinkách (neuvaºujeme-li letní £as).

Zatímco rozdíl (Θ − TSS) nar·stá rovnom¥rn¥ za den o 3 minuty a 56 sekund
(rozdíl délky hv¥zdného a slune£ního dne), rektascenze Slunce α� roste nepravi-
deln¥. Za tento rozdíl mohou dv¥ p°í£iny. Zem¥ obíhá kolem Slunce po eliptické
dráze, takºe se pravá anomálie m¥ní nerovnom¥rn¥ a i kdyby Zem¥ obíhala kolem
Slunce po kruºnici, díky nenulovému sklonu roviny ekliptiky k rovin¥ zemského
rovníku se m¥ní rektascenze Slunce také nerovnom¥rn¥. Pravý slune£ní £as si tak
m·ºeme v prvním p°iblíºení p°edstavit jako dv¥ harmonické funkce.

Nejd°íve se podíváme, jak se projevuje ob¥h Zem¥ kolem Slunce po eliptické
dráze. V prvním p°iblíºení budeme uvaºovat, ºe v ohnisku je Slunce, i kdyº ve sku-
te£nosti to je t¥ºi²t¥ slune£ní soustavy. V dal²ím pak st°ed Slunce a t¥ºi²t¥ slu-
ne£ní soustavy ztotoºníme. Zem¥ prochází jarním bodem práv¥ tehdy, kdyº Slunce
prochází podzimním bodem, tj. v okamºiku podzimní rovnodennosti. Ekliptikální
délka Zem¥ je tak posunuta o 180 stup¬· oproti Slunci. Délka perihélia je rovna
λ⊕ = 103,14◦. Siderická doba ob¥hu Zem¥ je 365,256 4 dne a st°ední úhlový pohyb
je λ⊕ = 360◦/P = 0,985 6◦ za den. Známe-li st°ední úhlový pohyb Zem¥, pak si
m·ºeme vypo£ítat st°ední anomálii M v £ase T po pr·chodu perihéliem v £ase T0

z rovnice
M =

360◦

P
(T − T0). (238)

Pr·chod Zem¥ perihéliem nastal v roce 2012 aº 5. ledna v 1 hodinu sv¥tového £asu.
St°ední délka perihélia je 103,14◦. Pro ekliptikální délku Zem¥ pak m·ºeme psát

λ⊕ = λ⊕per + υ = 103,14◦ + υ (239)

Je-liD po£et dn·, které uplynuly od 1. ledna 0 hodin UT, m·ºeme st°ední anomálii
vypo£ítat jako

M =
360◦

365,25
D − 3,14◦. (240)

Chceme-li vypo£ítat λ⊕(D), musíme znát velikost pravé anomálie υ. Aproximací
°e²ení Keplerovy rovnice

f(E) = E = M + e sinE = 0 (241)

Newtonovou metodou, kdy

En+1 = En −
f(En)

f ′(En)
(242)
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dostáváme s E0 = M uº v první aproximaci posta£ující výsledek

E = M +
e sinM

(1− e cosM)
.
= M + e sinM +

1

2
e2 sin (2M). (243)

T°etí £len je úm¥rný e2, takºe pro excentricitu e = 0,016 7 m·ºe vycházet jeho
maximální hodnota 1

2
e2 = 0,000 139 rad .

= 29′′, coº lze zanedbat. M·ºeme proto
vycházet z °e²ení Keplerovy rovnice (243) a pak získat pravou anomálii z rovnice
(149)

υ = 2 arctan

[(
1 + e

1− e

)1/2

tan

(
M + e sinM + 1

2
e2 sin (2M)

2

)]
. (244)

Funkce rozdílu pravé a st°ední anomálie (υ−M) je velmi dob°e podobná sinusovce,
kterou m·ºeme aproximovat vztahem

(υ −M) = 1,913 68 ◦ sinM + 0,019 97 ◦ sin 2M. (245)

Skute£né Slunce se oproti prvnímu st°ednímu Slunci m·ºe rozejít aº o 1,91◦, coº
odpovídá 1,95 st°edním dn·m na obloze a je to rozdíl v £ase ± 7,64 minuty. Maxi-
mální rozdíl je v dubnu a °íjnu pro M = ± 90◦. Ekliptikální délku Slunce m·ºeme
tedy vypo£ítat ze vztahu

λ� = 180◦+λ⊕ = 283,14◦+ υ = 283,14◦+M + 1,91◦ sinM + 0,02◦ sin 2M, (246)

kde st°ední anomálie M se rovná

M = 0,985 6◦D − 3,14◦ (247)

a D je po£et dn· od za£átku roku.
Nyní se podíváme, nakolik ovliv¬uje £asovou rovnici nenulový sklon roviny

ekliptiky a zemského rovníku. V rovníkových sou°adnicích nás zajímá rektascenze
Slunce α� a ne jeho ekliptikální délka λ�. Proto pouºijeme transformací mezi
ekliptikální a rovníkovou soustavou druhého druhu

cos δ� sinα� = cos ε sinλ�
cos δ� cosα� = cosλ�

(248)

a jejich pod¥lením dostaneme vztah

tanα� = cos ε tanλ�. (249)

Rozdíl ekliptikální délky a rektascenze Slunce si m·ºeme vyjád°it jako

(λ� − α�)
.
= −2,465 63◦ sin 2λ� + 0,053 05◦ sin 4λ� − 0,001 52◦ sin 6λ�. (250)

Maximální hodnoty rozdílu jsou pro λ�±45◦ a λ�±135◦, amplituda zm¥n odpovídá
rozdílu ±10 minut. Efekt sklonu ekliptiky k rovin¥ rovníku tak výrazn¥ji p°ispívá
do £asové rovnice neº nerovnom¥rný pohyb po eliptické dráze.

Dosazením obou efekt· získáme aproximaci s p°esností na cca 0,3 minuty. �a-
sová rovnice pak nabude tvaru

TPS − TSS = 0,46 cos τ − 7,34 sin τ − 3,36 cos 2τ − 9,33 sin 2τ , (251)

kde τ = 360◦/365,25D a rozdíl pravého a st°edního slune£ního £asu vychází v mi-
nutách. D je op¥tovn¥ po£et dní od za£átku roku.
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Obrázek 75: Porovnání pozice Slunce v ekliptikálních a v rovníkových sou°adnicích dru-
hého druhu pro r·zné dny v roce (zelená - jarní rovnodennost, sv¥tle modrá - 11.4.2011,
£ervená - 6.5.2011 a ºlutá - 8.6.2011).

4.20 Pásmový £as

Kaºdé místo na Zemi má sv·j vlastní �místní £as� . Aº do 19. století byl zákla-
dem £asomíry pravý místní slune£ní £as, který byl ur£ován slune£ními hodinami.
Od roku 1820 se za£al uºívat místní st°ední £as, který byl opraven o £asovou rovnici.
Nicmén¥ s rychlým rozvojem dopravy a hlavn¥ ºeleznice nastal problém s r·znými
existujícími £asy. Za£alo být nevýhodné mít tolik vlastních £as· a proto byl za-
veden jeden ºelezni£ní £as, který odpovídal £asu hlavního m¥sta zem¥. V na²ich
zemích a v tehdej²ím celém Rakousku platil aº do 1. °íjna 1891 na ºeleznicích £as
praºský, ale i to byla £asem shledáno jako nepraktické. Nap°. ve Spojených státech
bylo v té dob¥ 53 ºelezni£ních £as·.

V roce 1870 p°i²el s návrhem zavedení pásmového £asu (obr. 76) Charles
F. Dowd (1825�1904), ale teprve aº v °íjnu 1884 bylo rozhodnuto na sv¥tové kon-
ferenci ve Washingtonu, ºe povrch Zem¥ bude rozd¥len podél poledník· na 24 pá-
sem, kdy kaºdé z nich bude mít velikost 15◦ zem¥pisné délky. Uvnit° tohoto pásma
bude platit stejný pásmový £as, £as v sousedních pásmech se bude li²it o hodinu.
Základní (sv¥tový) £as bude v pásmu podél nultého greenwichského poledníku
a k n¥mu se budou vztahovat v²echny ostatní £asy. Sv¥tový koordinovaný £as je
rovnom¥rn¥ plynoucí £as a ten je neustále porovnáván s £asem rota£ním, dojde-li
k rozdílu, p°idává se (£i ubírá) 1 sekunda.

Ná² st°edoevropský £as platí od roku 1912. V období od konce b°ezna do konce
°íjna se navíc zavádí letní st°edoevropský £as, který p°idává dal²í hodinu v·£i
sv¥tovému £asu. Vzhledem k tomu, ºe se nacházíme poblíº 15. poledníku, SE�
lépe odpovídá skute£nosti. Brno je oproti tomuto poledníku posunuto o 6 minut
sm¥rem na východ, takºe východy i západy t¥les jsou uspí²eny.

V praxi se hranice pásem p°izp·sobují státním hranicím, respektive adminis-
trativnímu £len¥ní v¥t²ích stát·, které pak mají více pásmových £as·. Existují
v²ak i výjimky, kdy n¥které státy pouºívají £asy posunuté o p·lhodiny (Kokosové
ostrovy, Afghánistán, Indie) £i dokonce 45 minut (Nepál). Velice zvlá²tní posta-

110



4.21 Kalendá°

vení má 180 poledník, p°es který prochází £asová hranice. P°i p°ekro£ení této £áry
sm¥rem na západ (coº ov²em znamená ze západní polokoule na východní) se p°e-
chází z pásma UTC-12 do pásma UTC+12, takºe platný £as se zvý²í o 24 hodin,
tzn. £as se nem¥ní, ale datum se posune o jeden den vp°ed. P°i p°echodu sm¥-
rem na východ opa£n¥. Blízkost £asové hranice vedla Samou k tomu, ºe na konci
roku 2011 se p°esunuli z pásma UTC+12 na UTC-12. Tento p°esun se provedl tak,
ºe po £tvrtku 29.12. následovala rovnou sobota 31.12.2011. D·vod zm¥ny £aso-
vého pásma a sou£asn¥ i zm¥ny mezinárodní datové hranice souvisí s napojením
ekonomiky na Austrálii a Nový Zéland.

Obrázek 76: Mapa £asových pásem k b°eznu 2011 ([E41]).

4.21 Kalendá°

Souhrnu pravidel, kterými se °ídí po£ítání dn· v roce, se °íká kalendá°. První kalen-
dá°e vznikly jiº na po£átku civilizace, coº souviselo s kaºdoro£ními záplavami
v okolí velkých °ek. Název je odvozen od latinského calendae - svátky novoluní,
coº byl v °ímském kalendá°i první den v m¥síci (kalendy). Ten den bylo svolání
lidu (calare) kn¥zem, aby mohl vyhlásit nový m¥síc a zárove¬ v²echny obeznámit,
kolik bude mít m¥síc dní. S tím také souvisí kniha dluºník· (calendarium), protoºe
se ve starém �ím¥ platily úroky z dluh· vºdy první den v m¥síci.

Základními jednotkami pro tvorbu kalendá°· jsou slune£ní den, který pouºí-
vají v²echny kalendá°e, dále synodický m¥síc (lunární kalendá°e) a tropický rok
(365,242 2 dn·). Slad¥ním r·zn¥ dlouhých period pak m·ºeme kalendá°e rozd¥lit
na lunární, solární a lumisolární.

Nejstar²í kalendá°e byly kalendá°i lunárními. Na M¥síci je velice názorn¥ vid¥t
st°ídání fází a uv¥domíme-li si, ºe nejstar²í civilizace byly v oblastí trop· a sub-
trop·, kde se st°ídání ro£ních období tolik neprojevovalo, práv¥ zm¥na m¥sí£ních
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fází byla dobrou £asomírou. Rozd¥lením m¥sí£ního cyklu vznikne p°ibliºn¥ sed-
midenní týden, b¥hem kterého se p°i°adily názvy dní hlavním nebeským t¥les·m
a boºstv·m.

Solární kalendá° je co do konstrukce obtíºn¥j²í a je pot°eba del²ího £asového
období pro jeho sestrojení. B¥hem dne totiº nevíme, kde se Slunce na hv¥zdné
obloze nachází. Pouze b¥hem slune£ních zatm¥ní tak m·ºeme zjistit aktuální po-
zici Slunce v·£i hv¥zdám. Rok se d¥lí na £ty°i ro£ní období, která jsou odd¥lená
rovnodennostmi a slunovraty.

První ze slune£ních kalendá°· byl kalendá° egyptský, který vznikl p°ibliºn¥
ve 4. tisíciletí p°ed na²ím letopo£tem. Rok za£ínal, kdyº Sirius vycházel v dob¥
letního slunovratu t¥sn¥ p°ed Sluncem (heliaktický východ) a v této dob¥ rov-
n¥º nastávaly ºivotodárné záplavy °eky Nilu. Staroegyptský rok m¥l 3 období:
záplava, setí a ºn¥, který m¥ly 4 m¥síce po 30 dnech a kaºdý m¥síc m¥l 3 de-
kády (po 10 dnech). Na konci roku se pak vkládalo 5 dní (malý rok). V roce
238 p°. n. l. vydal dekret král Ptolemaius III. Euergetés (246�222/221 p°. n. l.),
který po £ty°ech letech p°idával do malého roku jeden den navíc. K praktickému za-
vedení dekretu ale nedo²lo, nicmén¥ princip p°evzali v roce 46 �ímané. Za 120 let
tak vzrostla chyba za£átku roku o celý m¥síc a za£átek roku se stále posouval
na d°ív¥j²í ro£ní doby. Krom¥ Egypta byl solární kalendá° uºíván jiº ve 3. tisíciletí
p°. n. l. také u Babylo¬an· a ve 2. tisíciletí p°. n. l. v �ín¥.

Ná² sou£asný kalendá° navazuje na kalendá° °ímský, který �ímané p°ejali
od Babylo¬an·. Za£átky tohoto kalendá°e jsou nejasné, podle legendy byl zaklada-
telem tohoto °ímského kalendá°e Romulus v dob¥, kdy zaloºil �ím. Bylo to v roce
753 p°ed na²ím letopo£tem, ale pro �ímany to byl rok nula. Zpo£átku m¥l 10 o£ís-
lovaných m¥síc· se 304 dny o délkách 30 a 31 dní, rok za£ínal na ja°e a kon£il
v zim¥. M¥síce získaly jména podle °ímských boh· a £íslic, které ozna£ovaly jejich
po°adí. V roce 713 p°. n. l. Numa Pompilius (753�673 p°. n. l.) p°idal dva m¥-
síce Januarius a Februarius na záv¥r roku. Toto p°idání m¥síc· souviselo s tím,
ºe si byl dob°e v¥dom délky lunárního roku 354 dní, takºe 51 dní rozd¥lil práv¥
mezi m¥síce leden a únor (m¥síc s ne²´astným po£tem 28 dn·). Protoºe se rok
lunární od tropického li²í, bylo nutné tento rozdíl korigovat a proto se vkládaly
ve £ty°letém cyklu extra m¥síce zvané Mercedonius a to ve druhém roce cyklu
mezi 23. a 24. únor 23 dní a ve £tvrtém roku cyklu pak 22 dní. Tím se délka roku
rovnala 366,25 dn·m a rozdíl oproti hodnot¥ tropického roku se kumuloval. V roce
46 p°. n. l. se Gaius Julius Caesar (100�44 p°. n. l.) seznámil s egyptským kalendá-
°em a pov¥°il alexandrijského astronoma Sosigena, aby vypracoval zjednodu²enou
verzi kalendá°e. V té dob¥ byl jiº rozdíl mezi kalendá°em a skute£ností 90 dní.
Jména m¥síc· z·stala stejná, jen se zm¥nily jejich délky. M¥síc Mercedonius byl
vypu²t¥n a v m¥síci Februariu se vkládal p°estupný den kaºdé £ty°i roky (op¥t
mezi 23. a 24. únor). Délka roku tak byla 365,25 dne, coº je ov²em o 11 minut
a 14 sekund déle neº je délka roku tropického. M¥síc Quintilis byl pak p°ejme-
nován na po£est Caesara, který se v n¥m narodil, na Iulius. Takto reformovaný
kalendá° za£al platit na°ízením Caesara v °ímské °í²i od roku 45 p°. n. l. Vlivem
zmatk· p°i zavád¥ní byly omylem p°idávány p°estupné roky kaºdý t°etí rok, chyba
byla odhalena aº v roce 8 p°. n. l. císa°em Augustem, který ji napravil tím, ºe se
aº do roku 8 n. l. p°estupné roky neza°azovaly a za jeho vlády se skute£n¥ dato-
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vání v celé °ímské °í²i synchronizovalo. Na svou po£est nechal v tomto roce zm¥nit
název m¥síce Sextilis na Augustus.

Romulus Numa Pompilius Julius Ceasar
m¥síc (po£et dn·) m¥síc (po£et dn·) m¥síc (po£et dn·)

Martius (31) Martius (31) Martius (31)
Aprilis (30) Aprilis (29) Aprilis (30)
Maius (31) Maius (31) Maius (31)
Iunius (30) Iunius (29) Iunius (30)
Quintilis (31) Quintilis (31) Iulius (31)
Sextilis (31) Sextilis (29) Sextilis (31)

September (30) September (29) September (30)
October (31) October (31) October (31)
November (30) November (29) November (30)
December (30) December (29) December (31)

� Ianuarius (29) Ianuarius (31)
� Februarius (28+22/23) Februarius (28/29)

Tabulka 8: Názvy m¥síc· a po£et dní v r·zných °ímských kalendá°ích.

Záhy po nástupu k°es´anství se církevní p°edstavitelé museli vypo°ádat s otáz-
kou, kdy mají slavit Velikonoce. Roku 325 n. l. se shodli, ºe Velikou noc budou
slavit vºdy první ned¥li po prvním úpl¬ku následujícím po dni jarní rovnoden-
nosti, který toho roku p°ipadl na 21. b°ezen. Uplynulo n¥kolik století a problém
Velikonoc bylo nutné °e²it znovu. Rozdíl jednoho dne se mezi délkou juliánského
a tropického rokem projeví po 128 letech, v polovin¥ ²estnáctého století se den jarní
rovnodennosti podle juliánského kalendá°e vzdálil od 21. b°ezna jiº o dní deset.
Jarní rovnodennost se tak p°esunula do d°ív¥j²ích kalendá°ních dat. Chyba julián-
ského kalendá°e byla odhalena jiº ve 14. století, snaºily se ji vy°e²it i koncily. Kato-
lická církev proto oslovila papeºe �eho°e XIII., aby zjednal nápravu. V roce 1575
p°edloºil matematik a léka° Ciro Luigi Giglio (1510�1576) návrh nového kalen-
dá°e, který byl schválen 24. února 1582. Protoºe m¥lo být vynecháno najednou
10 dní, £ekalo se s jejich vynecháním aº do doby, kdy v liturgickém kalendá°i je
po£et p°esko£ených významných svátk· nejmen²í. Reforma m¥la proto být prove-
dena bezprost°edn¥ po svátku sv. Franti²ka, p°ipadajícím na £tvrtek 4. °íjna 1582.
Následující den m¥l být povaºován za pátek 15. °íjna 1582. Nebýt této korekce,
kalendá° by se je²t¥ více opoº¤oval oproti skute£ným zm¥nám ro£ních období. Pa-
peºská bula také stanovila, ºe kaºdý poslední rok století bude p°estupný jen tehdy,
bude-li d¥litelný £íslem 400. Pravidla pro p°estupné roky jsou následující

a) je-li letopo£et d¥litelný 4, pak jde o rok p°estupný s 366 dny (odpovídá délce
tropického roku 365,250 0),

b) je-li letopo£et d¥litelný 100, pak nejde o rok p°estupný a má 365 dní (odpo-
vídá délce tropického roku 365,240 0),

c) je-li letopo£et d¥litelný 400, pak jde o rok p°estupný s 366 dny (odpovídá
délce tropického roku 365,242 5).
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Obrázek 77: Papeºská bula �eho°e XIII ze dne 24. února 1582, která opravovala ne-
p°esnost juliánského kalendá°e a zavedla kalendá° gregoriánský [E42].

V �echách za£al gregoriánský kalendá° platit od 6/17. 1. 1584, na Morav¥ pak
od 3/14. 10. 1584. Juliánský kalendá° nadále pouºívá pravoslavná církev, takºe
váno£ní svátky se slaví nap°. v Rusku aº po 1. lednu.

Kalendá°· je celá °ada, zde se zmíníme o kalendá°i ºidovském a islámském.
�idovský kalendá° je kalendá°em lumisolárním, tzn. ºe m¥síce jsou po£ítány podle
fází M¥síce a roky podle Slunce. Letopo£et se datuje od stvo°ení sv¥ta, v²echny
m¥síce za£ínají novem. Od starov¥ku je kaºdý za£ínající m¥síc vyhla²ován na zá-
klad¥ pozorování. Sou£asný ºidovský kalendá° je nem¥nný od 10. století. B¥ºný rok
má 12 m¥síc·, které trvají 30 nebo 29 dní. Roky tak mohou mít 353, 354 nebo 355
dní. Protoºe se lunární rok a slune£ní li²í, vkládá se sedmkrát za 19 let p°estupný
13. m¥síc o délce 30 dní. P°estupný rok pak m·ºe mít 383, 384 a 385 dní.

Islámský (muslimský) kalendá° byl zaveden chalífou Umarem roku 637. Jeho
po£átek byl stanoven na rok 622 (hidºra), kdy ode²el Mohammed z Mekky do Me-
diny. Islámský kalendá° je lunárním kalendá°em, má dvanáct m¥síc· o délce st°í-
dav¥ 30 a 29 dn·. Normální rok má délku 354 dní, p°estupný pak 355 dní, který je
za°azován po dvou nebo po jednom oby£ejném roku v cyklu t°iceti t°í let. Za tuto
dobu se rozdíl letopo£tu mezi islámským a gregoriánským kalendá°em sníºí o jedna.

Pro výpo£et kalendá°e je nutné mít jako podklad tzv. kalendá°ní data - slune£ní
kruh, m¥sí£ní cyklus, °ímský po£et, epakta, ned¥lní písmeno a datum velikonoc.
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Slune£ní kruh (slune£ní cyklus) je perioda, po jejímº uplynutí p°ipadají vºdy
dny v týdnu na stejná data. Oby£ejný rok má 52 týdn· po 7 dnech a 1 den navíc.
Jestliºe v ur£itém oby£ejném roce p°ipadne 1. ledna na pond¥lí, pak v následujícím
roce p°ipadá 1. ledna na úterý, v dal²ím pak na st°edu. Pokud bychom nezavád¥li
p°estupné roky, p°ipadaly by vºdy po sedmi letech stejné dny v týdnu na ur£itá
stejná data. V gregoriánském kalendá°i je v²ak kaºdý £tvrtý rok rokem p°estup-
ným, proto p°ipadají dny v týdnu na stejná data aº po 4 krát 7 letech, tj. 28 letech.
Po£átek této periody byl poloºen do roku 9 p°ed na²ím letopo£tem, který byl p°e-
stupný a za£ínal pond¥lím.

�íslo slune£ního kruhu pro ur£itý rok nabývá hodnot mezi 1 a 28 a zjistíme
ho tak, ºe k letopo£tu p°i£teme 9 a d¥líme 28. Zbytek udává hledanou hodnotu
slune£ního kruhu. Nap°. pro rok 2021

(2021 + 9) : 28 = 72, 5 =⇒ 0, 5 . 28 = 14. (252)

Slune£ní cyklus postupuje kalendá°em plynule a stejným rok·m je p°i°azeno stejné
£íslo jak v juliánském, tak i v gregoriánském kalendá°i.

M¥sí£ní cyklus, nazývaný téº zlatým po£tem Metonovým, je 19letá perioda,
která probíhá plynule kalendá°em podobn¥ jako cyklus slune£ní. Po 19 letech p°i-
padají vºdy p°ibliºn¥ tytéº fáze M¥síce na stejná kalendá°ní data. Je to dáno tím, ºe
synodický m¥síc trvá v pr·m¥ru 29,530 588 2 dn·, coº znamená, ºe 235 synodických
m¥síc· je rovno 6 939,688 227 dn·m. Tato doba je p°ibliºn¥ rovna 6 939,75 dn·m,
coº je 19 juliánských rok· po 365,25 dnech. V cyklu v²ak mohou nastat odchylky,
protoºe se m¥ní délka synodického m¥síce od 29,25 do 29,83 dn· jako následek
zm¥n m¥sí£ní dráhy. Po°adí roku v m¥sí£ním cyklu se nazývá zlaté £íslo. Roku
0 na²eho letopo£tu je p°i°azeno zlaté £íslo 1. Pro rok 2021 tedy máme

(2021 + 1) : 19 = 106, 4211 =⇒ 0, 4211 . 19 = 8. (253)

�ímský po£et neboli indikce je perioda patnáctiletá. Nevychází z ºádných ast-
ronomických d¥j·, v pozdním období °ímské °í²e m¥la význam pouze administra-
tivní. Je v²ak sou£ástí juliánské periody, kterou v roce 1583 navrhl Joseph Justus
Scaliger (1540�1609) pro po£ítání v periodách 28 ·19 ·15 let. Výsledná perioda od-
povídá 7 980 rok·m a po£ítá se od ur£itého po£áte£ního data, bez d¥lení na roky
(pouze dny). Jako po£áte£ní bylo stanoveno datum 1. ledna roku 4713 p°. n. l.
(neboli rok -4712), kdy v²echny periody m¥ly hodnotu 1. Jedna perioda zahrnuje
2 914 695 dní. Juliánské datum tedy umoº¬uje zjistit dny v týdnu, £íslo slune£-
ního kruhu, zlaté £íslo a indikcii. Kdyº d¥líme juliánské datum p°íslu²ného dne ke
12. hodin¥ sv¥tového £asu UT (celo£íselnou £ást JD) £íslem 7, zbytek ur£í o jaký
den se jedná. Kdyº se rovná zbytek nule, dnem je pond¥lí, jedné odpovídá úterý, 2
= st°eda, 3 = £tvrtek, 4 = pátek, 5 = sobota a 6 = ned¥le. Kdyº d¥líme juliánské
datum £íslem 28, 19 anebo 15, dostaneme jako zbytek £íslo slune£ního kruhu, zlaté
£íslo anebo indikcii (°ímský po£et). Juliánské datování se praktikuje zejména v as-
tronomii (nap°. zji²´ování periodických jev·), ale je nutné pouºívat heliocentrické
juliánské datum. Juliánské datum lze vypo£ítat ze známého juliánského data pro
p·lnoc p°íslu²ného dne jako

JD = JD(0 UT) + (H − 12)/24 +M/1440 + S/86 400. (254)

115



4.21 Kalendá°

Na 1. ledna 2021 v 0h UT p°ipadlo juliánské datum 2 459 215,5 dne. Chceme-li vy-
po£ítat juliánské datum z data kalendá°ního, m·ºeme vyuºít vztah· (Meeus 1998)

JD = [365,25(Y + 4 716)] + [30,600 1(N + 1)] +D +B − 1 524,5 (255)

kde [a] vyjad°uje celou £ást £ísla a, tedy nejbliº²í men²í celé £íslo. Pro rok a m¥síc
platí následující vztahy

M < 3 =⇒ N = M+12, Y = R−1 nebo M ≥ 3 =⇒ N = M, Y = R, (256)

kde D je ob£anský den, M je m¥síc a R je rok. Parametry A a B získáme jako

A =

[
Y

100

]
B = 2− A+

[
A

4

]
. (257)

Pro 1. ledna 2021 tak máme A = 20, B = −13, D = 1 N = 13 a Y = 2020.
Po dosazení do rovnice 255 dostaneme

JD = [365,25(2 020 + 4 716)] + [30,600 1(13 + 1)] +
+ 1− 13− 1 524,5 = 2 459 215,5.

(258)

V sou£asné dob¥ se také m·ºeme setkat s modi�kovaných juliánským datem
MJD, které zavedli pracovníci Smithsonianské astrofyzikální observato°e v USA
pro zmen²ení po£tu £íslic v JD. Modi�kované juliánské datum za£alo 17. listopadu
1858 (JD = 2 400 000,5) a platí

MJD = JD− 2 400 000, 5. (259)

Termínem epakta se ozna£uje stá°í cyklického m¥síce 1. ledna daného roku.
Cyklický m¥síc vychází z církevních kalendá°ních po£t·, kde se délka synodického
m¥síce zaokrouhluje na 30 dn·. Zatímco juliánský rok je o 10,882 942 dní del²í
neº 12 synodických m¥síc·, zaokrouhluje se v kalendá°ních po£tech tento rozdíl
na 11 dní. Pokud tedy m¥lo epakta 1. ledna ur£itého roku hodnotu 0 (nov), pak
prvního ledna následujícího roku má hodnotu 11, poté 22 a v dal²ím roce pak
(33 − 30) = 3 a dále pak 14 atd. Aby se vyrovnal rozdíl mezi skute£nou a zao-
krouhlenou hodnotou synodického m¥síce, p°i£ítáme k za£átku nové periody 12 dn·
místo jedenácti, takºe stá°í je op¥t 0. Toto zvý²ení stá°í M¥síce nazýváme skokem
cyklického m¥síce, jím se dosáhne shody mezi cyklickým m¥sícem a slune£ním
rokem. V juliánském kalendá°i je moºné ke kaºdému zlatému £íslu p°i°adit ur£itou
epaktu, v gregoriánském kalendá°i je vztah komplikovan¥j²í. Epakta má periodu
19 let a slouºí k výpo£tu velikono£ní ned¥le. V juliánském kalendá°i je pro výpo£et
epakty pouºit velice jednoduchý vztah

epakta = (11× zlaté £íslo)/30. (260)

Desetinná £ást výsledku se vynásobí £íslem 30. Výsledek ale m·ºe být i nula. Ve
starov¥ku v²ak nebylo zvykem povaºovat nulový po£et za £íslo, proto v p°ípad¥,
ºe epakta vy²lo jako nula, brali hodnotu jako 30. Protoºe Zlatých £ísel je jen 19,
i epakta m·ºe nabývat v juliánském kalendá°i jen 19 hodnot. V gregoriánském
kalendá°i jiº m·ºe mít epakta ale hodnot 30.
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Pro výpo£et epakty v gregoriánském kalendá°i musíme nejprve vypo£ítat slu-
ne£ní opravu, která mám °íká, ve kterém století je daný rok. V tomto výpo£tu
století za£íná takzvaným centenárním rokem, který kon£í dv¥ma nulami (nap°.
2000), století kon£í dv¥ma devítkami (nap°. 1999), coº je oproti b¥ºnému pojmu
století posun o jeden rok. Rozdíl mezi gregoriánským a juliánským kalendá°em je
v p°estupném roku, který je v juliánském kalendá°i vºdy co 4 roky. V kalendá°i
gregoriánském nejsou p°estupné roky, pro které platí, ºe jsou d¥litelné beze zbytku
£íslem 100 ale ne £íslem 400 (nap°. rok 2100). Slune£ní oprava je

.oprava = [3× (století− 16)/4] , (261)

coº pro 21. století dává hodnotu slune£ní opravy rovnu 3 (ode£ítá se ve vzorci 263).
Je²t¥ je pot°eba uváºit i 19letý cyklus m¥sí£ních fází, kde ale po dokon£ení cyklu
p°icházejí fáze o 1,5 hodiny d°íve (chyba 1 dne po 300 letech). Kalendá°ní komise se
proto rozhodla, ºe se v cyklu po 2500 letech provede osmkrát tvz. m¥sí£ní oprava,
coº vychází v pr·m¥ru jednou za 312,5 roku (d¥lá se pouze v centrálních letech).
M¥sí£ní oprava je dána jako

$oprava = [8× (století− 15)/25] , (262)

coº pro 21. století znamená hodnotu +1. Vzorec pro výpo£et epakty v gregorián-
ském kalendá°i tedy je

epakta = juliánská epakta− 10−.oprava +$oprava. (263)

Po dosazení dostaneme v roce 2021 hodnotu gregoriánské epakty rovnu 16.
Ned¥lní písmeno se pouºívá k ur£ení, jaký den v týdnu p°ipadá na ur£ité datum.

Prvnímu lednu p°i°adíme písmeno A, 2. lednu B, 3. lednu C atd., aº 7. lednu G,
8. lednu A atd. Písmeno, které v ur£itém roce p°ipadá vºdy na ned¥li, nazýváme
ned¥lním písmenem. Pokud je rok p°estupný, platí dv¥ ned¥lní písmena, od za£átku
roku do p°estupného dne první a od p°estupného dne do konce roku písmeno druhé.
Podle ned¥lních písmen lze snadno stanovit kalendá° pro p°íslu²ný rok. V roce
2021 platí ned¥lní písmeno C. Datum velikonoc se m¥ní rámcov¥ podle pravidla,
ºe velikono£ní ned¥le je první ned¥lí po úpl¬ku cyklického m¥síce, který nastal 21.
b°ezna nebo pozd¥ji. Podle velikonoc se ur£ují data ostatních pohyblivých svátk·.
V juliánském a gregoriánském kalendá°i se datum velikono£ní ned¥le vypo£ítá
podle Gaussova pravidla. Ozna£me T letopo£et, a zbytek po d¥lení T/19, b zbytek
po d¥lení T/4, c zbytek po d¥lení T/7 a d zbytek po d¥lení (19a + m)/30 a e
zbytek po d¥lení (2b + 4c + 6d + n)/7, kde m a n jsou konstanty pro juliánský
kalendá° (m = 15 a n = 6) a pro kalendá° gregoriánský (m = 24 a n = 5), které
platí pro roky 1900 aº 2099. Velikono£ní ned¥le pak bude (22 + d+ e) b°ezna nebo
(d + e − 9) dubna. Z tohoto pravidla jsou v²ak výjimky, aby velikono£ní ned¥le
nenastala p°íli² pozd¥. Ve 20. století to jsou roky 1954 a 1981. V roce 2021 nastává
velikono£ní ned¥le 4. dubna, protoºe

a = 7, b = 1, c = 5, d = 7 a e = 6 =⇒ (17 + 0− 9) = 4, (264)

protoºe datum (22 + 7 + 6) pro b°ezen není moºné.

117



4.21 Kalendá°

Rok 2020 odpovídá [E43]

a) roku 6733 Scaligerovy juliánské periody. Rok 6733 za£íná 14. ledna 2020
gregoriánského kalendá°e.

b) rok·m 7528/7529 mlad²í byzantské éry. Rok 7529 za£íná 14. zá°í 2020.

c) rok·m 5780/5781 ºidovské éry. Rok 5780 za£íná 30. zá°í 2019, je nep°estupný,
trvá 355 dní a kon£í 18. zá°í 2020. Rok 5781 za£íná 19. zá°í 2020, je nep°e-
stupný, trvá 353 dní a kon£í 6. zá°í 2021.

d) rok·m 2795/2796 olympiád, a to 3. a 4. roku 699. olympiády. Rok 2796 za£íná
14. £ervence 2020 (dle gregoriánského kalendá°e).

e) roku 2773 ab Urbe condita (a.U.c. � od zaloºení �íma). Za£íná jako juliánský
rok 14. ledna.

f) rok·m 1441/1442 muslimské éry Hidºry. Rok 1441 má 354 dní, za£íná 1. zá°í
2019 a kon£í 19. srpna 2020. Rok 1442 trvá 355 dní a kon£í 9. srpna 2021.
Ramadán v roce 1441 za£íná 24. dubna 2020 a kon£í 22. kv¥tna 2020.

g) 1. a 2. roku japonské éry Reiwa. Éra za£ala 1. kv¥tna 2019 s nástupem
japonského císa°e Naruhita.

h) rok·m 1736/1737 Diokleciánovy éry (koptský kalendá°). Rok 1736 trvá 365
dní, za£íná 12. zá°í 2019 a kon£í 10. zá°í 2020. Rok 1737 trvá 365 dní, za£íná
11. zá°í 2020 a kon£í 10. zá°í 2021.
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