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KapriTOLA 1.

UVOD

Astronomie patii spole¢né s matematikou k nejstarsim védnim disciplinam. Po-
znatky o vesmiru pattily jiz u davnych civilizaci do jejich kultury, jejich iroven byla
dana také bohatosti duchovniho Zivota spolec¢nosti. Astronomie se vSak vyvijela
nerovnomérné, mezi obdobimi, kdy prozivala bouflivd obdobi rozvoje, nastavaly
bohuzel i etapy jeji stagnace.

1.1 Zakladni tkoly a discipliny astronomie

Astronomie je piirodni véda. Slovo astronomie je feckého piivodu a etymologicky
znamend doTpov - hvézda a vopuos - zakon, ¢ili zakon o hvézdach. Cilem astronomie
je tedy hledani jistych zakonitosti, dle kterych je mozné:

e urcit a predpovédét polohu a pohyb kosmickych téles

a) na obloze (starovék, stiedovek)
b) v prostoru (novovek)

nejstarsi odvétvi - vynuceno praktickymi tikoly (urc¢ovani ¢asu a polohy, na-
bozenské a astrologické tkazy)

o urcit fyzikalni povahu déju urcujicich vlastnosti a stavbu téles a jejich soustav
- feSeno aplikaci fyzikalnich zakont na vesmir - astrofyzika

e urcit vznik, vyvoj a zanik vesmiru a jeho soucasti - vychazi z pochopeni
soucasné stavby vesmiru - pokrocila soucast astrofyziky, rozvoj v poslednich
desetiletich

Astronomie se dale muaze délit dle jednotlivych disciplin (obori), které se mohou
navzajem i prekryvat.

1. Astrometrie - zabyva se ur¢ovanim piesnych poloh a pohybt nebeskych téles
na zakladé méfeni jejich poloh na obloze



1.2

Vznik a hlavni etapy rozvoje astronomie

2.

— sférickd astronomie
urcovani poloh na obloze + redukce téchto poloh o nejruznéjsi vlivy
(refrakce, aberace, precese, paralaxa), urovani ¢asu

— fundamentdlni astronomie
urcovani piesnych poloh hvézd, tvorba katalogii poloh a vlastnich po-
hybt hvézd - opérné soustavy na hvézdné obloze

— praktickd astronomie
teorie astronomickych pozorovani a méteni + praktické vyuziti astrono-
mie napf. pii uréovani polohy na Zemi (astronavigace), ¢asu, konstrukee
kalendare

Teoreticka astronomie

— metodika urcovdni trajektorii téles z pozorovangch dat a vijpocet efeme-
rid podle zndmgjch elementi
kosmickd dynamika - nebeskd mechanika, aplikace zakladnich pohy-
bovych zakoni na pohyb kosmickych téles v prostoru (planety, dru-
zice, mésice, komety, asteroidy, dvojhvézdy ...) Ve se vztahuje k FeSeni
1. tlohy astronomie

— teorie stavby planet, hvézd a jejich atmosfér

Rovnéz se da astronomie rozdélit dle predmétu studia a to naptiklad

-~ D o T o

=pes

)
)
)
)
)
)
)
)

planetologie - fyzika planet (druzic)

fyzika a dynamika meziplanetarni hmoty
hvézdné astronomie

hvézdna statistika

fyzika mezihvézdné (mezigalaktické) hmoty
dynamika Galaxie

stavba a vyvoj hvézd a hvézdnych soustav
kosmologie - stavba a vyvoj vesmiru

Tato rozdéleni nejsou striktni, maji jen pomocny vyznam. V soucasné dobé
maji mimoradny vyznam zejména vyzkumy v oblastech hrani¢nich obort (piinos
novych metod).

1.2

Vznik a hlavni etapy rozvoje astronomie

Astronomie patii k nejstarsim védnim oborum, prvni zapisy astronomickych po-
zorovani, o kterych neni pochyb, spadaji do 10. stoleti pfed naSim letopoctem
(Asyfané a Babylonané). Nicméné jiz ve starém Egypté ve 4. tisicileti pFed nasim
letopoc¢tem byli schopni predpovidat nilské zaplavy na zakladé tzv. heliaktického
vychodu Siria (Sirius vySel nad obzor tésné pred vychodem Slunce), ktery stanovil
také okamzik zacatku roku. Délka tohoto roku byla stanovena na zakladé stiidani
dne a noci od tohoto okamziku az do dalsiho heliaktického vychodu Siria na 365

dni.
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Megaliticka stavba ve Stonehenge (viz obr. 1) slouZila jiz 2000 let pied na-
Sim letopoctem jako kultovni misto i jako astronomicka observator, coz potvrzuji
hlavni zamérné piimky tohoto obifiho kruhu z kamennych kvadri (vychodo-zéapadni
smér).

Obrazek 1: Megalitick4 astronomické observatof ve Stonehenge s vychazejicim Sluncem
v dobé letntho slunovratu [E1].

vvvvvv

které zaznamy o slunecnich zatménich jsou datovany az k roku 4000 pt. n. L., ale
vétsSinou se uvadi cas o tisic let pozdéjsi. Je znamo, Ze za cisafe Hoang-Tia byla vy-
budovana observatot v roce 2608 pt. n. l. (Murray 1836), kter& poslouzila ke shéru
dat pro zpfesnéni ¢inského kalendare. Na zékladé téchto pozorovani byl objeven
19lety cyklus (saros) podobnych sluneénich zatméni.

Cinsti astronomové méli také za povinnost pfedvidat astronomické jevy, coz se
pry stalo osudnym za éry cisafe Tchong-kanga v roce 2159 pi. n. 1. jeho dvéma
astronomum (Ho a Hi), ktefi se opili a nedali tak védét o blizicim se zatméni Slunce.
Rozzlobeny cisal je tak nechal popravit svym generdlem. Jde nicméné o zkazku
(viz Murray 1836).

Cinsti astronomové méli 28 zvitetnikovych souhvézdi (téz lunarni domy) rozds-
lenych dle hranic radialné vychézejicich ze severniho svétového polu kolmo proti-
najici rovnik, ¢imz vznikly nestejné dily (staii Babylonané a Rekoveé jich méli 12).
Délku tropického roku stanovili na 365 a ¢tvrt dne. Na obrazku 2 je zobrazeno
¢inské souhvézdi Severni nabéracky.

I kdyz na nagi kulturu ¢inska astronomie neméla primy vliv diky velké vzdéle-
nosti, dodnes jsou pro nas velice cenné zaznamy astronomickych pozorovani (napft.
supernova z roku 1054, historické névraty Halleyovy komety apod.).
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Obréazek 2: Souhvézdi Severni nabéracky (nas Velky viiz) nesouci nebeského hodnostare.
Reliéf z hrobky Wu Lianga z roku 147 pf. n. 1. [E2].

Astronomie se vyvijela také na americkém kontinenté. Stari Mayové na tzemi
dnesni Guatemaly a poloostrovu Yucatan patiili mezi vyteéné pozorovatele. Jejich
kalendar dokézal predpovidat zatméni Slunce a Mésice, vznikl na zdkladé dlou-
hodobych pozorovani, jejichz zacatek spada mezi roky 500-400 pf. n. l. I indiéni
v Severni Americe pozorovali hvézdnou oblohu a stejné jako u megalitickych staveb
i zde mizeme najit vyznaéné zamérné sméry (medicine wheel). Historické kresby
Anasazii nam v Arizoné zanechaly piktogramy s pravdépodobnou konjunkei su-
pernovy v roce 1054 s tzkym srpkem Mésice tésné pied jeho novem (viz obr. 3).

U nékterych civilizaci nam chybéji pisemné zapisy, nicméné praktické znalosti
astronomie museli mit napt. Polynézané, ktefi vyuzivali navigace pomoci hvézd
pri plavbach mezi ostrovy v noci.

Mizeme tedy obecné ftici, ze vzdy, kdyz stupen kultury dosahl jisté drovné,
rozvinula se zaroven i astronomie a s ni spojena astronomické pozorovani.

Na nas kulturni (a také astronomicky vyvoj) méla bezprostiedni vliv babylon-
ska astronomie. Na tizemi dnesSniho Irdku se rozkladala Mezopotanska riSe a zde
provadénda pravidelna systematicka astronomickd pozorovani prispéla k vyvoji,
ktery vedl az k soucasné moderni astronomii. Jiz 3000 let pt. n. 1. byl zaveden
Zavedeni tohoto kalendafe hralo dilezitou roli pro vyvinuté zemédélstvi. Nasledné
zbozsténi planet, Slunce a Mésice pak zavadi zaklady astrologie, kterd potifebuje
tyto objekty nepretrzité sledovat a také predpovidat jejich vzajemné polohy. Proto
je zapotfebi vybudovat astronomické observatofe a astronomicki pozorovani dobie
zapisovat a archivovat na hlinénych destickach. Diky témto piesnym pozorovanim
a zapisum babylonsti astronomové béhem slunecnich zatméni zjistili, ze draha
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Obrazek 3: Piktogram v Chaco kafionu se zobrazenim supernovy z roku 1054 a srpku
Meésice [E3|.

Slunce mezi hvézdami je stale ta saméa - ekliptika. Dokazali nalézt souvislosti mezi
ro¢nimi dobami, misty vychodu a zapadu a polohou Slunce na ekliptice. Diky
témto souvislostem pak nalezli velice dulezity bod - jarni bod.

Babylonsti astronomové na zédkladé mési¢nich fazi a znalosti o pohybu Slunce
buji podél roviny ekliptiky a Ze nékteré z nich vykazuji ob¢as retrogradni pohyb.
Na rozdil od ¢inskych astronomu zavedli pouze 12 zvifetnikovych (zodiakalnich,
ekliptikalnich) souhvézdi, které od nich dale prevzali cca 600 let pt. n. 1. Chaldejci.

Nedilnou soucasti babylonského nédbozenstvi byla i astrologie, pro kterou bylo
nutné znat predpovédi poloh dalsich bohi (po Mésici a Slunci), tj. planet, které
také mély dle astrologie ovliviiovat lidské osudy.

Vyraznym zptsobem se do déjin astronomie zapsala astronomie fecka. Recka
spolecnost méla uctu k védéni a poznavani, které navic velice rychle prebirala
i od jinych narodu a uchovavala je. Vyraznym pokrokem byla jejich jina filozofie.
Zatimco pro Egyptany a Babyloniany byla nebeska télesa ztotozhovana s bohy,
kteii se hybali dle vlastni viile, Rekové na tato télesa nahlizeli myslenkové s tim,
ze 1ze odhalit povahu véci jejich pozorovanim a analyzou. Odmitli doktrinu, 7e vSe
jiz bylo poznano a Ze neni tfeba poznavat nové véci. Rekové zahdjili vek rozumu.

Rekové pievzali mnoho znalosti od Chaldejcii (véetné astrologie), zacali analy-
zovat i staré zaznamy. V 5. stol. pf. n. l. pfigel Anaxagoras (cca 500-428 pt. n. 1.)
se spravnym vysvétlenim stiidani mésicnich fazi, které jsou zapii¢inény prosto-
rovou drdhou Mésice kolem Zemé, coz by zaroven pfirozené i vysvétlilo slune¢ni
a meésicni zatmeéni. Do té doby toto vysvétleni bylo problematické, prekryvani téles
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Obréazek 4: Vlevo je na ¢asti fresky z Narodni univerzity v Aténach Anaxagoras [E4],
vpravo je pak antickd busta Aristotela z Louvru |E5].

na jedné sfére, navic se ptuvodni predstava Zemé jako placky vyrazné odliSovala
od Anaxagorasovy hypotézy, ze z tvaru stinu p¥i mési¢nim zatméni jde zjistit tvar
Zemé a tim musi byt koule (Fotheringham 1908).

K nejvyznamnéjsim feckym filozofim patii Aristotelés ze Stageiry (384-322
pt. n. L), nejvyznamnéjsi zak Platoniv a vychovatel Alexandra Makedonského.
Aristoteliv nazor na vesmir mél obrovsky vliv na myslenf lidi. Pfevzal ho od néj
za necelych pét stoleti pozdéji Klaudios Ptolemaios a geocentricky (Zemé je stie-
dem v8eho) systém se pak stal uznavanym az do konce stfedovéku. Aristoteles
déle déli vesmir na pozemskou ¢ast, kterd saha k Mésici, kde vSe vznika 1 zanika,
a oblast nad Mésicem, kde je svét nebeskych téles vybudovany z patého zivlu
- éteru. Slunce, Mésic, planety i stalice jsou umistény ve sférach (téch ma byt
celkem 56 véetné téch, kterymi si Aristoteles pomahal pii vysvétlovani odchylek
planet od kruhovych drah) a obihaji kolem Zemé na stejnych kruhovych drahéch.

Aristarchos ze Samu (cca 320-250 pi. n. 1) proslul nejvice jako zakladatel
heliocentrického modelu. Jako prvni prohlésil, ze ve stfedu soustavy lezi nehybné
Slunce a Zemé a planety kolem néj obihaji. Zemé obéhne kolem Slunce jednou
za rok a jednou za den se otoc¢i kolem své osy. V té dobé bylo zndmo pét planet,
které se pohybovaly nerovhomérné a nékdy se dokonce zastavovaly a nékolik dni
scouvaly“. Astronomové se snazili rozlustit tento jev, na ktery jim poskytl odpovéd
pravé Aristarchuv systém.

Aristarchos ovSem nepfestal pobufovat vefejné minéni. 7 velikosti zemského
stinu na Mésici pii zatméni vyvodil, ze Slunce musi byt mnohem vétsi nez Zemé.
A poprvé se také pokusil mérenim zjistit, jaky doopravdy je vzajemny pomér veli-
kosti Zemé, Mésice a Slunce. Dosel k zavéru, ze Mésic je asi tfikrat mensi, kdezto
Slunce skoro sedmkrat vétsi nez Zemé. Dale také zjistil, ze vzdalenost ke Slunci
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Obrazek 5: Aristoteliv dtkaz kulatosti Zemé, stin Zemé pii zatménich Mésice by
mél byt jiny rdno a veCer nez o ptlnoci, kdyby Zemé méla tvar plochého disku
(Aristoteles 350 BC, credit: Veronika Veseld).

je 19krat vétsi nez vzdalenost k Mésici. To jsou sice velmi nepfesna ¢isla, ale me-
toda, kterou pouzil, byla spravna. Presnéjsi méieni bylo provedeno az v 17. stoleti.
K dovrseni v8eho Aristarchos prohlasil, Ze vesmir je nekone¢ny a hvézdy jsou jina
Slunce. To byly kacitské myslenky a Aristarchos byl obzalovan z bezboznosti. Jeho
model byl zamitnut a posléze na dlouho zapomenut.

Aristarchova metoda urceni vzdalenosti Mésice od Zemé je zndzornéna na obr. 6.
Vychézi z predpokladu, ze se v okamziku prvni ¢ posledni ¢tvrti Mésice zméii
tihel mezi Mésicem a Sluncem. Z Aristarchovych méfeni tento tihel vychazel pfii-
blizné 87°, sou¢asnymi méfenimi vychazi tento tthel na 89°50". Vzhledem k tomu, Ze
uhlové priméry Mésice a Slunce jsou témér totozné, je pak mozné stanovit poméry
jak velikosti Mésice, Zemé a Slunce, tak i poméry jejich vzdalenosti (viz obr. 6).

Skvély metodicky postup Aristoteliiv podnitil Eratosthena (275-194 pf. n. 1.)
k urceni linearnich rozmért Zemé. Obvod Zemé urc¢il velmi jednoduchou geome-
trickou metodou, ktera spoc¢ivala v uréeni ihli pravé dopadajicich slune¢nich pa-
prskii u svislych tyc¢i na dvou ruznych mistech téhoz poledniku. Slune¢ni paprsky
v dobé& rovnodennosti dopadaly v tehdejsi Syené (dne$ni Asuén) kolmo na povrch
(aZ na dno studny), kdezto v severnéji polozené Alexandrii i v poledne vrhaly
predméty kratké stiny. Tento uhel, ktery Eratosthenes urcil na 7°12', odpovidal
5000 stadiim a odtud velice jednoduchym piepoc¢tem ziskal obvod Zemé, ktery byl
roven piiblizné 250 000 stadiim. Otazkou ovsem je, jakou stadii pouzil. Pfiklonime-
li se ke stadii egyptské (1 egyptska stadie je rovna 157,7 m), ziskame obvod Zemé
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Obréazek 6: Aristarchova metoda ur¢eni pomért vzdalenosti Mésic-Zemé a Zemé-Slunce
1:19 (vlevo) a pomért poloméri Mésice, Zemé a Slunce 0,36 : 1 : 6,75 (vpravo).

priblizné 39400 km. Nepfesnost méreni byla jednak dana tim, Ze obé mista ne-
lezi presné na tom samém poledniku a také nepresnosti urceni tihlu, pod kterym
v dobé rovnodennosti dopadaji paprsky v Alexandrii, ale i tak je vysledek velice
blizky soucasné hodnoté. Eratosthenes rovnéz zmétil sklon zemské osy, ktery byl
v poméru 11/83 ze 180°.

V déjinach astronomie je Hipparchos (cca 190-120 pf. n. l.) povazovan za nej-
vyznamnéjsitho astronoma starovéku, ktery byl excelentnim pozorovatelem, jenz
pozoroval hlavné z Alexandrie a z Rhodosu (mezi lety 161-127 pi. n. 1.). Pravé
Hipparchos zavedl novy koncept svéta, ktery v souladu s aristotelovskou fyzikou
postuloval, Ze stfed Zemé je v centru sfér hvézd a planety se kolem ni pohybuji
po komplikovaném systému kruznic (viz obr. 7). Hipparchos samoziejmé dobie vé-
dél od Metona, ze délka ro¢nich obdobi neni stejné dlouha. Aby toto pozorovini
vysvétlil, stfed kruznice, kterd prislusela pohybu Slunce dal mimo stied Zemé.
Timto excentrickym umisténim, které bylo v poméru 1/24 polomérim sluneéni
dréhy, docilil dobré shody modelu s pozorovinim. Nicméné zde byla rovnéz moz-
nost vysvétlit pohyb Slunce i za pomoci epicyklu a deferentu.

Hipparchos rovnéz znal s presnosti na nékolik minut délku tropického roku
diky starym babylonskym pozorovanim. Na zakladé dalsich vlastnich pozorovani
v dobé rovnodennosti a slunovratii a s pouzitim Metonovych méfeni kolem roku
430 pf. n. l. a Aristarchovych z roku 280 pf. n. l. vypocital délku tropického roku
0 1/144 dne krat$i nez 365 a ¢tvrt dne, tj. 365,243 1 dne (dnesni hodnota 365,242 2
dne). Tato méfeni mu slouzila ke zpiesnéni thlu sklonu zemské osy k roviné eklip-
tiky (23°51"), ale také ke zjisténi, Ze se jarni bod posouvé kazdé stoleti nejméné
o jeden obloukovy stupenl a ze celou ekliptikou projde za maximalné 36 000 let
(dnesni hodnota precese je cca 50,3").

Diky Hipparchové peclivosti a jeho vlastnoru¢nim zdznamim vzniké prvni kata-
log pozorovanych hvézd (Gasteéné vlivem pozorované novy v souhvézdi Stira v roce
134 pt. n. 1.). Takto vytvoreny katalog v roce 129 pt. n. 1. obsahoval 800 hvézd a stal
se pozdéji zakladem pro katalog Ptolemaiuv. Prestoze Hipparchos znal Aristar-
chovu heliocentrickou hypotézu, zustal piivrzencem geocentrického modelu, ktery
dovedl do dokonalosti dalsi starovéky astronom Klaudios Ptolemaios (85-165).

Ptolemaitv systém vychazel z Hipparchova systému deferentii a epicyklu, ktery
jako prvni uceleny geocentricky model vesmiru popisuje strukturu slune¢ni sou-
stavy, pohyby jejich téles a umoziuje vysvétlit tehdy vSechny pozorovatelné jevy
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1.3 Vyznam astronomickych pozorovani a astronomickych pristroji

planeta
epicykl

Slunce

91°11'

podzim € zima

B deferent

Obrazek 7: V levé ¢asti je Hipparchova predstava pohybu Slunce, v pravé pak definice
deferentu a epicyklu (upraveno dle Jachim 2003).

na obloze. Tento koncept byl v souladu s tehdejsi aristotelovskou fyzikou, predpo-
védi byly ve velice dobré shodé s pozorovanimi, coz zapfiCinilo stagnaci astronomie
na dlouha staleti. (Detailné&jsi popis Ptolemaiova systému lze nalézt v kapitole Dy-
namika sluneéni soustavy.)

Zatimco dochézi v Evropé v dobé stfedovéku, kterému se také rikd obdobi
temna, k upadku véd a racionadlnosti, arabsky svét pfijima a pirekladé dila feckych
uencd, v této dobé provadéji presna pozorovani Al-Battani (858-929), Al-Biruni
(973-1048) nebo Ulugh Bek (1394-1449).

Na konci stfedovéku s nartustajicimi pozadavky astronavigace, pfesného urco-
vanim casu a zamoiskymi objevy dochazi k ozivovani evropské astronomie. Jsou
prekladany z arabstiny zpétné fecké astronomické knihy. S evropskym novové-
kem jsou pak spojena jména Mikulase Kopernika (1473-1543), Johannese Keplera
(1571-1630), Galilea Galileiho (1564-1642) a Isaaca Newtona (1643-1727).

Na konci 19. stoleti pak pfechazi astronomie v astrofyziku, kdyz se astronomové
zacinaji ptat po fyzikalni povaze, stavbé a vyvoji nebeskych téles.

1.3 Vyznam astronomickych pozorovani a astronomickych
pristroju

Clovek byl prirodou obdafen relativné dobrym zrakem, kterym miize i bez pouziti
jinych pomitcek pozorovat spoustu astronomickych jevi. Brzy vSak bylo zjisténo,
7e tato pozorovani jsou hodné subjektivni a bylo zapotfebi co nejvice minimalizo-

11



1.3 Vyznam astronomickych pozorovani a astronomickych pristroji

vat tuto faktickou nevyhodu. Proto si astronomové pomahaji pii svych pozorova-
nich ruznymi pomuckami, at jiz nejpouzivanéj$im piistrojem - dalekohledem, ktery
poprvé pouzil v roce 1609 Galileo GGalilei, pres spektrografy, fotografické emulze, fo-
tonasobice, radioteleskopy ¢i CCD detektory. Pristroje jsou také umistovany mimo
zemskou atmosféru na druzicich a sondéch, které ¢lovék vyslal do meziplanetarniho
prostoru.

Astronomické pozorovani jsou hlavnim zdrojem védomosti a informaci o okol-
nim svété, kazda nova pozorovaci metoda vzdy pfiinesla celou rfadu, a ¢asto i nece-
kanych, vysledkt (napt. nova pozorovaci okna mimo zemskou atmosféru, ¢asticova
astrofyzika apod.). Podrobné&jsimu seznameni s metodami astronomickych pozoro-
vani je vénovana prednaska 4200 Astronomicka pozorovani.

DOPLNUJICI LITERATURA
Jachim F. 2003, Jak vidéli vesmir, Rubico, Olomouc, 272 stran

Leverington D. 2013, Encyclopedia of the History of Astronomy and Astrophysics,
Cambridge University Press, Cambridge, 550 stran

Pannekoek A. 1989, A History of Astronomy, Dover Publications, Inc., New Your,
521 stran
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KaApriTOLA 2.

SOURADNICOVE SOUSTAVY, JEJICH
TRANSFORMACE A APLIKACE

Zakladni tlohou astronomie je urceni okamzité polohy télesa na zakladé pozoro-
vani, coz je ovSem problematické z rady divodi

a) pozorujeme ze Zemé, muZeme tak urcit jen smér, vzdalenost télesa obecné
nezname

b) pozorujeme ze Zemé, které se pohybuje a pozorovani jsou vétsinou ziskana
z jejtho povrchu, coz piinasi zkresleni nejriiznéjsiho druhu

¢) rychlost svétla je konefna - informace o sméru je zpozdéna

Vgechny efekty je tfeba dobie pochopit, popsat a spravné provést redukce. Po-
loha bodu se vzdy vztahuje k ur¢ité souradnicové (vztazné) soustavé. Mizeme pro
jednoduchost predpokladat plochy, euklidovsky prostor a v ném nejobvyklejsi sou-
rfadnicovou soustavu kartézskou. Tato soustava je urcena pocatkem a polohou tii
(v prostoru) navzajem kolmych os. Mizeme v obecnosti uvazovat i jiné soufadni-
cové systémy napfi. sféricky ¢i valcovy.

2.1 Souradnice bodu v roviné

Pro ptipad, ze se téleso (bod) pohybuje pouze v roving, s ¢imz se setkdme napf.
pii feSeni Keplerovy rovnice, ndm vystaci k popisu polohy télesa pouze dvé sou-
fadnice. Tyto soutadnice si muzeme zapsat jako uspofadanou dvojici ¢isel, kterou
reprezentuje polohovy vektor 7 (viz obr. 8).

Smér os x a y souradnicové kartézské soustavy je urcen dvojici navzajem kol-
mych jednotkovych vektori i a j’, pro které plati

—

ii=1, jj=1a1ij=0. (1)
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2.1 Souradnice bodu v roviné

v
v

Obrazek 8: Poloha bodu A je dana vzhledem k pocatku O polohovym vektorem 7, ktery
reprezentuji dva priméty x a y (vlevo). V polarnich soufadnicich je poloha bodu A déna
velikosti polohového vektoru r a thlem ¢ (vpravo).

Soudin vektori 7 a ; je roven nule, protoze jsou tyto vektory na sebe kolmé.
Hledame-li pruméty vektoru 7 do os x a y, vyjdeme ze vztahi
T=Ti, y=7j ar=xi+yj. (2)

Vyhodné je uzivat pro zépis maticového (vektorového) formalismu

() (5)-() (D o

S vektory se daji délat bézné operace jako sc¢itdni a od¢iténi, coz ndm v ma-
ticovém zapisu uleh¢i praci. Kartézska soustava je urcena pocatkem, zakladnim
smérem a orientaci, tj. jde-li o levoto¢ivou & pravotocivou soustavu (viz obr. 9).

A A
Y Y

matematicky + matematicky -

> <

Obrazek 9: Pravotociva (vlevo) a levotoCiva (vpravo) soufadnicova soustava.

Pouzijeme-li pro popis polohy bodu v roviné polarnich soutadnic, hodnotu sou-
fadnic x a y lze vyjadrit jako

x =rcos(p) a y=rsin(p), (4)
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2.1 Souradnice bodu v roviné

kde r je radius (délka, velikost vektoru 7) a ¢ je argument, ktery lze vyjadfit
v thlové mite

a) ve stupnich (0° , 360°)

b) v radianech (0, 27)

¢) ¢ v ¢asovych thlovych jednotkach (hodiny).

S

» N

astronomicka zemepisna
rlzice riZice

Zaly v Z \ Vr\j
-

J J

Obréazek 10: Srovnani astronomické a zemépisné (navigacni) ruzice, obé soustavy jsou
levotodive, lisi se hlavnim smérem, tj. smérem osy x (u astronomické mi¥i na jih).

Jednoduchymi pfepocty lze pfechazet mezi stupni a radiany, radidny a hodi-
nami ¢i stupni a hodinami
27 radidnt = 360° = 24°
15° = 1h . (5)
1° = 4m

V maticovém zapise pak mizeme slozky vektoru 7 napsat jako

x B T COS
(y)_(rsingJ)’ (6)
kde r je | 7' |= \/22 + 2. Uhel ¢ je pak argumentem = a y ¢ = arg(x,y), pro ktery
plati

p = arctan% r>0ay>0

¢ = m+arctan? x <0 (7)
¢ = 2m+arctan? r>0ay<0

o = 7w/2V3r/2 r=0ay>0Vy<0

Pouziti soutadnicového systému v roviné lze ukazat na nésledujicich, nejenom
astronomickych, prikladech:
a) horizontalni rovina - vétrna ruzice (astronomicka vs. geometricka, naviga¢ni
viz obr. 10)
b) rovina drahy télesa ve slune¢ni soustavé (viz obr. 11), ktera je dana vzdale-
nosti r od Slunce (velikosti polohového vektoru 7) a pravou anomalii v (ihel
mezi polohovym vektorem - pravodi¢em a Sluncem - perihelem).
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2.2 Souradnice bodu v prostoru

perihel

Slunce

Obrazek 11: Rovina drahy télesa (planety) ve slune¢ni soustavé.

2.2 Soutadnice bodu v prostoru

Na rozdil od popisu polohy bodu v roviné, pro popis polohy bodu v prostoru je
potfeba zavést soutadnicovou soustavu s pocatkem, zakladni rovinou, zédkladnim
smérem a jeji orientaci. Tato soufadnicova soustava je pak popsana trojici jednot-
kovych vektorii i fa k. Polohovy vektor 7 je pak dan

F:xf+yf+zEaF:<ff E) y |- (8)

v | =i |r={im|={i|(Fi&){v] O
z k kr k z

kde vynasobené matice jednotkovych vektori davaji jednotkovou matici fadu 3 x 3

100
(77 F)={0o10] (10)
00 1

TS S

V prostoru mizeme rovnéz vyuzit v piipadé valcové symetrie (diskové modely,

Galaxie apod.), ktera vyuziva kombinace polarni soustavy v roviné xy a kartézské

soufadnice z. Poloha bodu je tak dana soutradnicemi (p, 6, z), kde = = pcos(f),
= psin(f) a z = z. V maticovém zapise pak muzeme zapsat

ocost x
osinf | =1| vy |. (11)
z z
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2.3 Geometrie na kouli, sféricky dvojiithelnik a trojithelnik

Z A

Obrazek 12: Sféricka souradnicova soustava (v astronomii je thel ¢ bran od zakladni
roviny, v matematice od osy z).

Velikost polohového vektoru 7 je ddna | 7 |= /22 + 32 + 22 = \/0® + 22. Velikost
0= /2% + y? auhel 0 = arg(z, y). Jak bylo zminéno vyse, v astronomii se valcové
soustavy soufadnic pouziva u nasi Galaxie, kde pocatek soutradnic je ve Slunci, osa
x miff do galaktického stfedu a osa y je v roviné Galaxie ve sméru matematicky
kladném. Osa z pak miii do polu Galaxie.

S nejvétsim vyuzitim se v obecné astronomii setkdvidme u soufadnicové sou-
stavy sférické. Z naSich pozorovani zname piimo smér k pozorovanému objektu,
o vzdalenosti v obecnosti mnoho nevime. Sférickd soustava je opétovné definovana
svym pocatkem, zakladni rovinou zy, zdkladnim smérem v ose x a svou orientaci
piipadné smérem k polu (coz je ekvivalentni informaci o orientaci soustavy). Bod
je popsan pomoci dvou thlovych soufadnic, které udavaji smér 6 a ¢ (délka a $ivka)
a jeho vzdalenosti r (velikost polohového vektoru 7 (viz obr. 12).

Stejné jako u véalcovych soufadnic v roviné je velikost ¢ dana jako /22 + 32
nebo téz jako o = r cos . Pro prevod do kartézskych soutadnic z, y, z lze napsat
jednoduché vztahy

x =rcospcost ¢ = arcsin z/r
Yy = 1 cos psinf 0 = arg(z,y) (12)

2z =rsinp r=/2?+y>+ 2%

2.3 Geometrie na kouli, sféricky dvojihelnik a trojihelnik

Hlavnim rozdilem mezi geometrii v plochém prostoru a geometrif na kouli je napf.
ten fakt, ze na kouli jsme schopni zkonstruovat trojuhelnik na zakladé znalosti
pouze ti{ thld, coz v prostoru nelze, protoze nam to dava nekonec¢né mnoho reSeni
ve tvaru podobnych trojihelniki. Na kouli v§ak muzeme také vytvofit tzv. sféricky
dvojuhelnik (viz obr. 13), coz v plochém prostoru nelze, ktery je omezen dvéma
hlavnimi kruZnicemi a déli sféru na 4 dily o celkové plose 47 steradianu. Plocha
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2.3 Geometrie na kouli, sféricky dvojiithelnik a trojithelnik

Obrazek 13: Znézornéni sférického dvojuhelniku (vlevo) a sférického trojihelniku
(vpravo) s dulezitymi uhly a body.

takového dvojuhelniku je pak dana jako
S = 2R%a, (13)

kde je-li R polomér koule v metrech a « je v radianech, pak plocha dvojuhelniku
vychazi v m?.

Sféricky trojiahelnik, ktery je vyobrazen vpravo na obrazku 13, je vymezen tiemi
hlavnimi kruznicemi, které vymezuji tii roviny trezu, ze kterych tak na povrchu
koule vznikne 23 = 8 trojihelnikii. Pro geometrii na kouli plati, Ze soudet thli

v trojihelniku je vétsi nez 180°, neboli
a+ [+ > 180°. (14)
Vyjdeme-li ze vztahu 13, tak pro velikost ploch plati

Papc + Papc = 2aR?
Papc + Papic = 280R? (15)
Papc + Paper = 27 R?

a dale pak také po secteni téchto rovnic
2Papc + Pasc + Pase + Papc + Pape = 2R*(a+ B+ 7). (16)

Vzhledem k symetrii plati, Ze plochy trojuhelniki Pyxp/c = Pascr @ Parprc = Paser,
coz po dosazeni do rovnice 16 dava

2Pxpc + 27R* = 2R*(a + B + 7). (17)

Oznatime-li rozdil (a4 + v — 7) jako € (sféricky exces), pak muzeme pro plochu
sférického trojuhelniku psat
PABC == RQE. (18)
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2.4 Sféricky trojiihelnik a jeho reSeni

Napf. velikost excesu rovnostranného trojuhelniku o hrané 300 km je 1073 rad
(asi 3'), odchylky jsou v tomto piipadé oproti bézné trigonometrii jesté zane-
dbatelné. Néco jiného ovSem nastane v piipadé osminy kole, kde je plocha rovna
P = 0,57 R?, v tomto piipadé je exces roven 90° a s klasickou rovinnou trigonome-

“, e

2.4 Sféricky trojuhelnik a jeho feseni

K teseni vétsiny tloh, s nimiz se setkdvame ve sférické astronomii, je t¥eba znalosti

Tii body A, B a C' se mohou nachazet napft. na hvézdné obloze ¢i na povrchu
Zemé, jak je znazornéno na obrazku 14. Tyto body jsou spojeny oblouky hlavnich
kruznic a tvoii obrazec, kterému se iika sféricky trojihelnik. Délky stran vSak
nejsou, jak jsme zvykli z euklidovské geometrie tiseckami, ale oblouky, jejichz stied
lezi ve stfedu koule. Ve sférickém trojihelniku tak rozliSujeme tihly dvojiho druhu

a) thly seviené stranami: pro kouli jednotkového poloméru <BSC = a,
<CSA =10, <ASB =,

b) ahly seviené rovinami: < (ASC, ASB) = «, <(BSA,BSC)=p
a <(CSA,CSB) =~.

Obrazek 14: Pro odvozeni vét sférického trojuhelniku vyuzijeme transformaci zrcadlent
a otoceni.
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2.4 Sféricky trojiihelnik a jeho reSeni

Hlavni rovina prochézi body AB, ¢arkovana soustava soufadnic ma s necar-
kovanou soufadnicovou soustavou spole¢nou osu y. Jednotlivé soufadnice lze pak
zapsat jako

x’ rsin a cos 8 x rsin b cos
y | = | rsinasing a | y | =| rsinbsina |. (19)
2z rCosa z rcosb

Soustavy jsou opacné orientovany, pro piechod mezi nimi je potfeba provést operaci
zrcadleni a nésledné je jeSté nutné rotovat o thel ¢ kolem spole¢né osy y = 4. Toto
lze zapsat v maticovém tvaru nésledovné

o -1 0 0 cosc 0 —sinc T
v = 0 10 0 1 0 y (20)
z 0 01 sinc 0 cosc z

Po dosazeni za ¢arkované a nec¢arkované kartézské souradnice z rovnice 19 dosta-
vame matice

rsin a cos 3 —cosc 0 sinc 7 sin b cos
rsinasinf | = 0 1 0 rsinbsina |, (21)
7 CoSs a sinec 0 cosc rcosb

coz vede na vysledné feseni ve tvaru tii vét o trojihelniku, které lze pak teSit:

sinacosS = —coscsinbcosa + sinccosb
sinasinfs = sinbsin « . (22)
cos a = sin ¢sin b cos a + cos ccos b

Prvni véta se nazyva vétou sinuskosinovou, druhd je véla sinovd a treti veta ko-
sinovd (t¥eti vétu lze pfirozené odvodit z prvnich dvou). V astronomii se setka-
vame Casto s feSenim sférického trojuhelniku, kde bod A je reprezentovan severnim
svétovym polem, bod B zenitem a bod C' objektem (nap¥. hvézdou). Takovému
sférickému trojihelniku se pak ¥ika trojuhelnik nauticky. Pii feSeni sférického troj-
thelniku lze cyklicky jednotlivé strany zaménovat.

Budou-li vSechny strany sférického trojiuhelniku velmi malé, bude se blizit troj-
thelniku v roviné. Za tohoto predpokladu pak muzeme aproximovat trigonomet-
rické funkce sinr =z a cosz =1 — %

Kosinova véta pro sféricky trojuhelnik pak pfejde, neuvazujeme-li vyssi nez
druhé mocniny

cosa = sincsin b cos o + cos ccos b

a? b? c?
1—E—bccosa+<1—5> (1—5) (23)

a’> = b + & — 2bccosa

do klasicky bézné kosinové véty v prostoru. Obdobné lze velice jednoduse odvodit

sinovou vétu ) )
sin a sin b a b

sinaw sinf3 sina sinf

(24)
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2.4 Sféricky trojiihelnik a jeho reSeni

pol

paralakticky uhel

Obrazek 15: Piiklady vyuziti sférického trojuhleniku p#i vypoctu paralaktického tihlu
a vzdalenosti hvézd ¢ poziéniho thlu.

a pro sinuskosinovou vétu pak pii zanedbani vSech ¢leni od druhého fadu vyse

sinacos B = — coscsinbcos « + sinccos b

acosﬁz(l—%)c—bcosa(l—%) (25)

acosf+bcosa =c

vychazi sinuskosinovéi véta v roviné.

Prikladem vyuziti sférického trojuhelniku je napiiklad zjisténi urceni paralak-
tického thlu, viz obr. 15 vlevo, nebo vzdalenosti dvou hvézd na hvézdné obloze,
coz je zndzornéno na stejném obrazku vpravo. Zde je vzdéalenost hvézd dana veli-
kosti strany ¢, pozi¢ni thel je tthel a. Zname-li napi. soufadnice dvou hvézd A a B
v rovnikovych soufadnicich druhého druhu, pak plati

a=90° — 5A
b=90°— ip (26)
T =aB —Qa

a FeSenim tohoto sférického trojihelniku pomoci kosinové véty dostavame

cosc = cosbcosa + sinbsinacosy =

sin dp sin da + cos 0 cos I cos (ap — ap ). (27)
V pripadé, Ze jsou hvézdy na obloze thlové blizko sebe, mizeme psat
da + 0
c® = (AS)? + cos? (%) (Aa)®. (28)
Pro pozi¢ni thel o pak ze sinové véty plati
i in (90° — 9 )
_ ol = sin ( _ ») = sina = 2% g (ag —an).  (29)
sin (ap — aa) sin v sin ¢
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2.5 Transformace souradnic

2.5 Transformace souradnic

Vzhledem k velkému mnozstvi riiznych souradnicovych systémi je obcas zapotiebi
nalézt transformacni vztahy mezi nimi. K tomu slouzi tzv. transformac¢ni rovnice,
které muzeme psat ve vyhodnéjsim maticovém tvaru, coz ndm dalsi vypocty ulehdi.

A A

ul

2

-l

v
-

Obréazek 16: Tt mozné transformace soufadnic: posunuti (vlevo), rotace (uprostied)
a zrcadleni (vpravo).

Transformace jsou trojiho druhu:
a) posun poc¢atku
b) otoceni

¢) zrcadleni.

Nejdiive si ukdzeme tyto transformace v roviné. Budeme-li mit soustavu ¢arkova-
nou, pro kterou je polohovy vektor bodu vyjadien jako 7', ktera je oproti necar-
kované soustavé soufadnic posunuta o vektor R (viz obr. 16), pak plati

7' =7—R, (30)

kde

Pro otoceni o thel ¢ mizeme zapsat transformace

x i\ i’ i x iy x
/ = 2, |T= -, ( (2| ) = 2,7 27 .
) J J Y Jv 377 Y

Matice, ve které se mezi sebou nasobi jednotkové vektory ¢arkované a necérko-
vané soustavy, se nazyva matice otoCeni a jejimi prvky jsou tzv. smérové kosiny,

~~

33)
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2.5 Transformace souradnic

pro které plati

i'i = cos ¢

z’i: cos (90° — ¢) = sin ¢ (34)
7't = cos (90° + ¢) = —sin ¢

j'j = cos¢

a dosazenim do rovnice 33 pak dostavame

(x’ ) _( cos¢ sing ) (m ) _( T cos ¢ + ysin ¢ > (35)
y )\ —sing cos¢ y ) \ —xzsing+ycosg )’

Transformace zrcadleni nam pfevadi pravotocivou soustavu na levotocivou a na-
opak. Jak je uvedeno na obr. 16, zrcadleni je dano y' = —y, matice transformace

g ( (1) Y ) . (36)

V pripadé polarnich soutadnic v roviné plati pro posunuti pocatku stejny vztah
jako u kartézskych soutadnic, pro otoceni o tihel ¢ pak

!/

Y=p—9 C P =
R a pro zrcadleni o (37)

Pokud se budeme zajimat o transformace kartézskych soufadnic v prostoru, pro po-
sun poc¢atku o vektor R = (X, Y, Z) plati

x T X
v =1y |- Y| (38)
2 z A

coz lze zkracené zapsat jako
7'=7—R. (39)

Pro obecnou transformaci otoc¢eni potifebujeme znat matici otoceni, kterou ziskame
z transformace

! i’ i’ T
vl =)= (? j k:) v |, (40)
2 L’ L’ z

kde hledana matice otoceni je

i ik
O=|j% j5j jk (41)
k't k'] k'K

V této matici nejsou vSechny hodnoty nezavislé, ale daji se vyjadrit na zakladé
3 parametru, které jsou jako v piipadé rovinného problému reprezentovany smé-

rovymi kosiny, které jsou odpovédny za rotaci kolem tii os. Matice otoc¢eni kolem
osy z o thel ¢ (z=7" a k =Fk')

cos¢ sing 0
O(¢p) = | —sing cos¢ 0 |, (42)
0 0 1
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2.6 Zemépisné souradnice

otoceni kolem osy y o thel 0

cos@ 0 —sinf
o) = 0 1 0 (43)
sind 0 cos@

a otoceni kolem osy x o uhel ¢

1 0 0

OW)=1| 0 cosyp siny |. (44)
0 —sinty cosy

Postupnym vyuzitim vyse uvedenych matic otoceni, lze kazdou soustavu libovolné
otocit. Operace otoCeni kolem jednotlivych os nejsou komutativni.

2.6 Zemépisné souradnice

Na télesech kulového tvaru, jakym je napf. v prvnim pfiblizeni Zemé, je vyhodné
zavést pro popis polohy na jejich povrchu sférickou soustavu, kterd méa pocatek
ve stfedu koule. Budeme-li dale uvazovat Zemi, pak jeji zdkladni rovina je totozna
s rovinou rovniku, ktera je navic kolmé k rota¢ni ose prochézejici rovnéz pocatkem
soufadnic. Rota¢ni osa protina na idealizované zemské kouli dva body, kterym se
iika severni a jizni pol. Zemsky rovnik pak tuto sféru déli na dvé stejné polokoule,
severni a jizni.

Obrazek 17: Fotografie nultého poledniku na Greenwichské observatofi [E6].

Zemépisné soutfadnice jsou velice dulezité i z hlediska astronomie, protoze se
stale vétSina pozorovani provadi z povrchu Zemé a znalost mista pozorovani je
proto diilezita. Na sféfe definujeme tzv. hlavni kruznice, coz jsou prusecnice koule
s rovinou jdouci stiedem (poc¢atkem souradnicového systému) a tzv. vedlejsi kruz-
nice, které jsou dény priusecnicemi koule s rovinami, které neprochazeji pocat-
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2.6 Zemépisné souradnice

kem. Na Zemi je hlavni kruznice reprezentovina rovinou rovniku, vedlejsi kruz-
nice jsou pak rovnobézné s rovnikem a jejich délky se smérem k polim zmen-
suji. Témto kruznicim se iika rovnobézky, jejich poloha je ddna zemépisnou Siikou
@ € (—90°,90°). Zvlastni postaveni, nejenom z astronomického hlediska, maji po-
larni kruhy ¢ = £66°33’ (severni a jizni) a obratniky raka ¢ = 23°27" a kozoroha
© = —23°27, které na Zemi vy¢lenuji tii klimatické oblasti - polarni, mirnou
a tropickou.

Hlavni kruznice (pulkruznice), které prochéazeji poly, nam definuji tzv. poled-
niky. Vyznaény polednik (hlavni, nulty, zakladni, Greenwichsky na obr. 17) nam
definuje hlavni smér, ktery je dan prusecnici roviny nulového poledniku s rovinou
rovniku. Zemépisné soutadnice jsou pak dany jako soufadnice sférické soustavy,
kterd se pocitd kladné na vychod, osa y je v matematicky kladném sméru, jde
tedy o pravotocivou soustavu.

Pro konkrétni misto na povrchu, kterym prochazi tzv. mistni polednik (ptulkruz-
nice spojujici poly), jsou soutadnice dany trojici ¢isel: zemépisna délka \, sitka ¢
a nadmoiska vyska h, kterd odpovida vzdalenosti bodu od stfedu koule. Zemé-
pisnad délka je v rozmezi A\ € (—180°,180°), kde A < 0° je také oznacovana jako
zapadni a A > 0° je pak oznacovina jako vychodni délka. Délka se muze kromé
stupni, minut a vtefin vyjadfovat také v hodinach, minutach a sekundach (tthlové),
jejichz vyznam souvisi s ¢asovym rozdilem pravé vrcholiciho Slunce oproti Gree-
nwichskému poledniku. Napt¥. observatoi Masarykovy univerzity na Kravi hoie
(MUO-IAU Station 616) ma zemépisné soufadnice

16°35'0,5228"
1"6™20,03%

Zemeékouli si idealizujeme kouli, ktera ma objem stejny jako Zemé, coz pred-
stavuje polomér R = 6371 km. Jeden stupein na hlavni kruznici pak pfedstavuje
1° ~ 6371 3280 = 111km, 1" ~ 1,85 km a 1” ~ 30,9m. Délka rovnobézky o zemé-
pisné §itce ¢ je pak dana jako 27 R cos ¢, coz pro brnénskou rovnobézku znamen4,
ze jeden délkovy stupen je roven piiblizné 73 km, jedna thlova minuta 1,2 km
a jedna thlova vtefina 20,2 metrim.

Vzdalenost dvou bodi na zemékouli je dana délkou tzv. ortodromy. Jde vlastné
o ¢ast délky hlavni kruznice, ktera je vymezena témito body, mezi kterymi a stie-
dem Zemé je tihel . Tento thel pak udava délku ortodromy [ = R, resp. ve stup-
nich R360 Y. Uhel v lze vypocitat jako thel mezi vektory @ a b

@b = R?cosn, (46)

A= @ =49°12'15,8906” a 306m n.m. (45)

kde vektory @ a 5 sou dany vztahy

= R(i COS (4 COS Ay +jcos<pA sin A\ g4 + EsingoA)
= R(;cos OB COS Ap —i—jcos ppsinA\g + ksingp) (47)

Sy

COS7Y = COs A cosp cos (Ag — Ap) + sin g4 sin pp.

Jde-li o relativné dva blizké body, tj. @ = l;, muzeme si najit primérnou zemeépisnou
sitku a délku jako

YA =@+
Aa = A+

yﬁ
||

Y —
A — 2. fadu

w|l>w|_|6>
ol

} po ¢leny (48)
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2.7 Astronomické souradnicové soustavy
2
v Ay Ap . Ap Ap\
1 2—cos(cp+ 2)608(@ 2)003A>\+sm<g0+ 2)sm<g0 5 | =
Ap\? AN)?
1—2(7(’0) —cochp( 2) = (49)

v = \/(Ago)2 + cos? p (AN)*.

2.7 Astronomické souradnicové soustavy

Astronomické soufadnicové soustavy jsou zpravidla soustavami sférickymi nebo
kartézskymi a lze je délit dle dvou kritérii

a) podle pocatku soustavy

1. topocentricki soustava - stfed v misté pozorovani
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b) podle zékladni roviny a zakladniho sméru

1. obzornikova (horizontalni) soustava - horizont a mistni polednik, levo-
tociva

1. rovnikové soustava - zemsky rovnik a mistni polednik, levotoc¢iva

2. rovnikova soustava - zemsky rovnik a jarni bod, pravotocivi
ekliptikalni soustava - ekliptika a jarni bod, pravotociva

galakticka soustava - rovina Galaxie a centrum Galaxie, pravotociva
orbitalni soustava - rovina drihy a vystupni uzel, pravotociva
mezinarodni nebesky referenéni systém (ICRS - International Celestial
Reference System) - rovnikové soufadnice druhého druhu vybranych
kvazari a mimogalaktickych objekti

N ot N

2.7.1  Obzornikova (horizontélni) soustava

Zakladni rovinou je te¢na rovina s mistem pozorovani, ktera protina s nebeskou
sférou kruznici, které se ¥ikad mistni horizont. Zékladni smér (smér osy x) je dan
prusecnici mistniho horizontu a roviny mistniho poledniku, tzv. merididnu, v jiz-
nim sméru. Osa y sméiuje k zdpadnimu bodu obzoru, soustava je tudiz levotociva.
Soutadnice délkova je tzv. azimut A, ktery se méii od zakladniho sméru smérem
na zapad (90°), sitkova soutadnice je tzv. vgska nad obzorem h, coz je thel mezi
pozorovanym bodem a te¢nou rovinou v misté pozorovani. Nékdy je vyhodné misto
vysky nad obzorem zavést tzv. zenitovou vzddlenost z, ktera je rovna z = 90° — h.
Osa z této soustavy miti do zenitu (viz obr. 18). Vedlej$im kruZnicim, které jsou
rovnobézné s rovinou horizontu se ¥ka almukantardty. Polohovy vektor ¥ muzeme
zapsat

rcoshcos A A € (0°,360°)
7= | rcoshsinA a pro soufadnice h € (—90°,90°) . (50)
rsin h z € (0°,180°)
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2.7 Astronomické souradnicové soustavy

Azenit
z A zenit

Obrazek 18: Vlevo: obzornikova (horizontalni) soustava soufadnic s vyznacenim azi-
mutu A, vysky nad obzorem h a zenitové vzdélenosti z. Vpravo: rovnikova (ekvatoredlni)
soustava soufadnic 1. druhu s vyznacenim hodinového thlu ¢, deklinace 0 a polohy se-
verniho svétového po6lu ve sméru osy z.

2.7.2  Rovnikové (ekvatorealni) soustava 1. druhu

Zakladni rovinou je rovina zemského rovniku, kterd s prisec¢nici s rovinou mist-
niho poledniku (meridianu) udava zakladni smér (v jiznim sméru). Osa y sméfuje
k prisec¢nici roviny zemského rovniku a mistniho horizontu smérem na zapad, sou-
stava je tudiz levotociva. Soutadnice délkova je tzv. hodinovy dhel t, ktery se méti
od zékladniho sméru smérem na zapad, Sitkova soufadnice je tzv. deklinace 9, coz
je thel mezi pozorovanym bodem a rovinou zemského rovniku. Nékdy je vyhodné
misto deklinace zavést tzv. pélovou distanci, ktera je rovna § = (90° — §). Osa
z této soustavy mi¥i do severniho svétového poélu (viz obr. 18 vpravo), ktery se
v soucasné dobé nachazi v souhvézdi Malé medvédice pobliz jeji nejjasnéjsi hvézdy
Polarky (o UMi). Polohovy vektor ¥ mizeme zapsat

rcosdcost t € (Oh, 24"M)
7= | rcosdsint a pro soufadnice ¢ € (—90°,90°) . (51)
rsind §" € (0°,180°)

2.7.3 Rovnikova (ekvatorealni) soustava 2. druhu

Zakladni rovinou je rovina zemského rovniku, kterd s prise¢nici s rovinou eklip-
tiky udava zakladni smér osy x k jarnimu bodu. Osa y smétruje v zakladni roviné je
otoena o 90° proti sméru otaceni oblohy (smérem na vychod), soustava je tudiz
pravotoc¢iva. Soufadnice délkova je tzv. rektascenze a, kterd se méri od zaklad-
niho sméru smérem na vychod, Sitkova souiadnice je tzv. deklinace 6, coz je thel
mezi pozorovanym bodem a rovinou zemského rovniku. I v této soustavé je né-
kdy vyhodné pouzit misto deklinace pdlovou distanci. Osa z této soustavy mifi
do severniho svétového polu (viz obr. 19 vlevo). Polohovy vektor ¥ mizeme zapsat

7 oS § COS (v o € (00, 24M)
7= | rcosdsina a pro soufadnice ¢ € (—90°,90°) . (52)
7 sin 0 §" € (0°,180°)
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2.7 Astronomické souradnicové soustavy

Rozdil oproti soustavé rovnikovych soutfadnic 1. druhu je v tom, Ze tato soustava
je opa¢né orientovand a rotuje s hvézdami.

Z4A o ™ Z

ekliptika
SR

smér k jarnimu b smér k jarnimy-Hodu

Obrazek 19: Vlevo: rovnikové (ekvatoreélni) soustava souradnic 2. druhu s vyznacenim
rektascenze «, deklinace ¢ a polohy severniho svétového poélu ve sméru osy z. Vpravo:
ekliptikalni soustava soufadnic s vyznafenim ekliptikalni délky X, ekliptikalni 8itky [,
severnim poélem ekliptiky ve sméru osy z a tthlem ¢, ktery sviraji rovina ekliptiky a zemsky
rovnik.

2.7.4 Ekliptikalni soustava

Zakladni rovinou je rovina ekliptiky, kterda je reprezentovana trajektorii Zemé
pii ob&hu kolem Slunce. Zakladnim smérem (osa z) je smér k jarnimu bodu, ktery
je na priise¢iku roviny ekliptiky a roviny zemského rovniku (vystupni uzel - Slunce
se dostéava nad rovinu zemského rovniku). Osa y sméfuje v roviné ekliptiky proti
sméru otaceni oblohy (smérem na vychod), soustava je tudiz pravotoc¢iva. Soufad-
nice délkova je tzv. ekliptikalni délka A, ktera se méii od zékladntho sméru smérem
na vychod, sitkova souradnice je tzv. ekliptikdlni sirka (3, coz je thel mezi pozo-
rovanym bodem a rovinou ekliptiky. Osa z ekliptikalni soustavy miii do severniho
polu ekliptiky (viz obr. 19 vpravo), ktery se nachézi v souhvézdi Draka. Rovina
zemského rovniku a rovina ekliptiky spolu sviraji thel € = 23°27". Polohovy vektor
7 muzeme zapsat

r cos 5 cos A A € (0°,360°)
7= rcosfBsin A a pro soutadnice € (—90°,90°) . (53)
rsin 3 e =23°27

2.7.5 Galakticka soustava

Zakladni rovinou je rovina Galaxie (Mlécné drahy), ktera svird s rovinou zemského
rovniku thel ¢ = 62,6°. Zakladnim smérem (osa x) je smér ke galaktickému centru
(viz obr. 20), ktery je dan definitoricky jako o = 17"45™37°% a § = —28°56'10"
pro equinokcium 2000 (¢asovy okamzik). Osa y sméfuje v roviné Galaxie proti
sméru otaceni oblohy (smérem na vychod), soustava je tudiz pravotoc¢iva. Soufad-
nice délkova je tzv. galaktickd délka [, ktera se méii od zédkladniho sméru smérem
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2.7 Astronomické souradnicové soustavy

na vychod, Sitkova soufadnice je tzv. galaktickd $itka b, coz je tihel mezi pozo-
rovanym bodem a rovinou Galaxie. Osa z galaktické soustavy miti do severniho
galaktického polu, ktery se nachazi v souhvézdi Vlasii Bereniky a jeho soutadnice
jsou o = 12"51M26° a & = 27°07'42", rovnéZ pro equinokcium 2000. Polohovy
vektor 7 muZeme zapsat

rcosbcosl [ € (0°,360°)
7= | rcosbsinl a pro soufadnice b € (—90°,90°) . (54)
rsinb 1= 62,6°

alakticky
stfed o

Obrazek 20: Pohled ve sméru stiedu Galaxie [ET].
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2.8 Vzajemny prevod rovnikovych souradnic 1. a 2. druhu

2.7.6 ICRS a ICRF

Vznik systému ICRS (International Celestial Reference System) souvisi se stale
se zvysSujicimi naroky na presnost urceni polohy, kterd by nebyla vizana se sou-
fadnicovym systémem na Zemi. Tento systém je tvoren soutadnicemi objekti na
nebeské sféfe (soufadnicemi vybranych kvazari a dalgich mimogalaktickych ob-
jektu, zpravidla jejich rektascenzemi a deklinacemi v epose J2000). ICRS systém
je vazan na nebeskou sféru a je idealni realizaci inercidlniho systému. V soucasné
dobé existuji tii realizace (International Celestial Reference Frame) systému ICRS
(ICRF/ICRF2/ICRF3), které se od sebe lisi vétsim poctem pozorovani a vétsim
poc¢tem zamérenych objekti. Posledni [CRF3 byl predstaven v roce 2019 a méa 303
pevné definovanych bodu a dalsich 4233 kandidati. Presnost soutfadnic v tomto
systému je 0,0002” a neni jiz ovlivnéna napf. posunem jarniho bodu.

2.8 Vzajemny prevod rovnikovych souradnic 1. a 2. druhu

Soufadnicové systémy rovnikovych soufadnic 1. a 2. druhu maji shodnou zakladni
rovinu, ktera je dana zemskym rovnikem a jedna ze soufadnic, deklinace ¢, je rovnéz
shodna pro obé soustavy. Transformace mezi soustavou 1. a 2. druhu je dana velice
jednoduchym vztahem, kterym mizeme prejit od hodinového thlu k rektascenzi

a=.5—t, (55)

kde S je tzv. hvézdny cas, ktery je roven hodinovému thlu jarniho bodu. Hvézdny
¢as je rovnomérné naristajici veli¢ina, kterd je odrazem rotace Zemé vzhledem
ke hvézdam. Perioda této rotace je rovna siderické dobé rotace, coz je jeden hvézdny
den.

365,244

—366,244 dne = 0,997 27 st¥. slun. dne = 23h 56 min04s  (56)

1 hvézdny den ~

Vypocet hvézdného casu pro dany okamzik lze provést na zakladé znalosti
hvézdného ¢asu pro piilnoc predchazejici noci, kterou lze nalézt napt. v hvézdarské
ro¢ence, a nadchazejici pilnoci, mezi kterymi provedeme jednoduchou interpolaci

S =1,002738T + S, (57)

kde T je ¢as ve stfednim sluneénim case (obcansky ¢as). Hvézdny den je tak
o 3 minuty a 56 sekund kratsi nez den slunecni, do roka tak Zemé ucini vici
hvézdam o jednu otoc¢ku navic (hvézdnych dni je v roce o jeden vice). MuZzeme si
polozit otazku, kdy se bézné (obcanské) a hvézdné hodiny srovnaji. Uvazime-li, Ze
mezi hvézdnym ¢asem a hodinovym thlem plati jednoduchy vztah 55, pak v dobé
podzimni rovnodennosti méa Slunce rektascenzi ap = 12" a pro dolni kulminaci
Slunce plati, Ze hodinovy thel Slunce je v té dobé& roven t., = 180° = 12" coz
odpovida hvézdnému casu S = Oh a je tim padem shodny s ¢asem slune¢nim.
V dobé jarni rovnodennosti jsou hvézdny a slune¢ni ¢as posunuty o 12 hodin.

30



2.9 Prevod obzornikovych a rovnikovych souradnic 1. druhu

2.9 Prevod obzornikovych a rovnikovych souradnic 1. druhu

Tyto dvé soustavy maji shodnou osu y, ktera miti zapadnim smérem, hlavni roviny
jsou mezi sebou sklonény o tthel © = 90° — ¢, kde ¢ odpovida zemépisné Sifce mista
pozorovani (viz obr. 21).

Uvazime-li, ze jde pouze o transformaci otoceni kolem osy y, muzeme pouzit
vztah 43 a prechod od obzornikové soustavy do rovnikové soustavy 1. druhu pak
miizeme zapsat jako

sinpp 0 cosyp cos hcos A cosd cost
0 1 0 coshsinA | = | cosdsint |. (58)
—cosy 0 singp sin h sin &
zenit 4
severni ;
SvEtovy Pt =
ml o =g
/
¥ S
@ (90~ p)

..rf K X I

Obrazek 21: Transformace obzornikovych a rovnikovych soufadnic 1. druhu.

ReSenim soustavy rovnic dostadvame nésledujici tii transformac¢ni vztahy

sinpcoshcos A + cospsinh = cosdcost
coshsinA = cosdsint , (59)
—cospcoshcosA + sinpsinh = sin d

provedeme-li prechod od rovnikové soustavy 1. druhu k soustavé obzornikové, ptijde
o otoceni kolem osy y o ithel —©. Miizeme tedy napsat

sinp 0 —cosg cos o cost cos h cos A
0 1 0 cosdsint | = | coshsinA (60)
cosep 0  singp sin & sin h
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2.9 Prevod obzornikovych a rovnikovych souradnic 1. druhu

Obrazek 22: Drahy hvézd na obloze v okoli severniho svétového poélu |ES|.

a opét ziskame tii transformadcni rovnice

singpcosdcost — cospsind = coshcosA

cosdsint
cospcosdcost + singsind

coshsin A .
sin h

(61)
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2.10 Prevod ekliptikdlnich a rovnikovych souradnic

Disledkem téchto transformac¢nich vztahu je zavislost viditelnosti objekti nebeské
sféry na zemépisné Sitce. Hvézdy, pro které na severni polokouli plati

5cirk > 900 — @, (62)

jsou hvézdami cirkumpoldarnimi, nikdy nezajdou pod horizont, naproti tomu hvézdy
s deklinacemi
5nev < _900 + ©, (63)

nejsou ze zemépisné §iiky ¢ pozorovatelné. Ostatni objekty vychazeji a zapadaji
a nad horizontem opi§i tzv. denni oblouk, jehoz délka je dvojndsobkem maximalni
velikosti hodinového thlu, ktery lze vypocitat dosazenim za h = 0° do rovnice 61

COS P COS 0 COSTax +SINYSING =0 = €Oty = —tanptand . (64)

Denni oblouk 180° maji objekty s deklinaci rovnou nule nebo pokud pozorujeme
z libovolného mista na zemském rovniku. Pro cirkumpolarni hvézdy neni kosinus
definovan, hvézdy nad obzorem opisi za sidericky den celé kruznice (viz obr. 22).

Miuzeme najit na zdkladé vyse uvedenych transformacénich vztaht i zavislost
azimutu zapadu télesa A o deklinaci § na zemépisné §itce p, kdy ziskdme dosazenim
do tfeti rovnice za h = 0° v soustavé rovnic 59

sin

sind = —cospcos A = cosA=— (65)

cosp
Z tohoto vztahu je ihned patrno, Ze objekty o deklinaci nula stupnu vzdy zapadaji
presné na zapadé a vychézeji na vychodé, pro poly pak vychazi, ze objekty ani
nevychéazeji, ani nezapadaji, jejich pohyb je rovnobézny s rovinou horizontu.

Pro denni pohyb Slunce na obloze d, € (—23°27',23°27'), pak plati, Ze na sever-
nim polu se pohybuje rovnobézné s rovinou horizontu a v dobé, kdy mé deklinaci
vétsi nez nula stupni, vibec nezapadé, nastava polarni den. V té samé dobé je
na jiznim polu polarni noc. Od poélu az k polarnim kruhum (£ 66°33') tak mo-
hou nastat situace, kdy Slunce nékteré dny v roce nezapadne, nebo naopak viibec
nevyjde nad obzor. Pro ostatni zemépisné Sitky jiz Slunce vzdy vychézi i zapada
a méni se jen délka dne a noci v zavislosti na deklinaci Slunce. Pro Brno tak plati,
ze v dobé letniho slunovratu je maximéalni vyska Slunce nad obzorem 64°15" (délka
dne je o néco malo vétsi nez 16 hodin) a v dobé zimniho slunovratu pak 17°21’
(den trva necelych 8 hodin).

2.10 Prevod ekliptikalnich a rovnikovych souradnic

Jiz starovéci astronomové na zékladé svych pozorovani zjistili, ze se béhem roku
deklinace Slunce méni v rozmezi + 23°27" a 7e rektascenze Slunce monotonné na-
ristd od 0" do 24". V pravou mistni piilnoc kulminuji hvézdy, pro které plati

a=ag+ 12" (66)

Postupné tak béhem roku kulminuji o ptilnoci hvézdy se stéle vyssi rektascenzi, coz
mé za dusledek, 7e se Slunce pohybuje na hvézdné obloze mezi hvézdami po hlavni
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2.10 Prevod ekliptikdlnich a rovnikovych souradnic

kruznici, kterd je k roviné svétového rovniku sklonéna o thel e = 23°27. Tato
hlavni kruZnice se nazyva ekliptika, tento nazev souvisi se zakryty (eclipse) Mésice
a Slunce. Drahu Slunce na hvézdné obloze bylo mozné vysledovat v okamzicich
slune¢nich zatméni, v piipadé zatméni Mésice pak bylo mozné ¥ici, ze Slunce se
nachézi pravé na opacné strané (ekliptikalni délka Slunce je o 180° vétsi nez Mé-
sice). Tento pohled je ale pohledem geocentrickym. Podivame-li se na to z hlediska
obihajici Zemé kolem Slunce, pak pravé rovina drahy Zemé je totozna s rovinou
ekliptiky a prusecnice roviny této drahy s nebeskou sférou je ekliptika. Rota¢ni
osa Zemé svird s rovinou ekliptiky (zemské dréhy) thel e = 23°27'. Pol ekliptiky
lezi v soucasné dobé v souhvézdi Draka, Slunce se pohybuje po ekliptice proti ota-
¢eni oblohy denné zhruba o 360°/365,25 = 0,986°, coz je méné nez jeden stupen,
protoze slune¢ni den je o 3 minuty a 56 sekund del$i nez den hvézdny.

Slunce se nachazi ve vystupném uzlu své drahy v dobé jarni rovnodennosti,
tento bod se nazyva jarnim bodem, v sestupném uzlu je pak v dobé podzimni rov-
nodennosti. Maximalni deklinaci ma Slunce v ¢ase letniho slunovratu, minimélni
deklinace Slunce je v dobé zimniho slunovratu.

Transformace mezi rovnikovymi soufadnicemi 2. druhu a ekliptikalnimi sourad-
nicemi je dana pouhym otoc¢enim o thel e = 23°27 kolem osy x, ktera je u obou
soutadnicovych systémi shodné (viz obr. 19). Transformaéni vztahy jsou pak

1 0 0 €08 0 COS (v cos 3 cos A
0 cose sine cosdosina | = | cosfsinA |, (67)
0 —sine cose sin § sin 8

¢imz ziskdme nasledujici soustavu rovnic

cosdcosa = cosfcosA
cosecosdsina  + sinesind = cosfsin\ . (68)
—sinecosdsina + cosesing = sin 3

Pro Slunce stale plati, ze S5 = 0°, muzeme vztahy zjednodusit, ale je lépe vyjit
z opac¢né transformace

1 0 0 cos 3 cos \ cos 0 COS &
0 cose —sine cosfBsinA | = | cosdsina |, (69)
0 sine cose sin 8 sin §
coz dava
cosfcos\ = cosdcosa
cosecosfsin\ — sinesinf = cosdsina . (70)
sinecosfsin\ 4+ cosesinf = sin §

Dosazeni ekliptikalni $itky Slunce 5o = 0° do téchto rovnic dostaneme

cos Ao = €0S g COS Qg
cosesin A\ = cosdgsinag |, (71)
sinesin \g = sin 0

z ¢ehoz nam vyplyva vztah mezi ekliptikilni délkou Slunce a jeho deklinaci, ktery
je dan treti rovnici.

34



2.11 Denni pohyb Slunce v riiznych zemépisnych Sitrkach
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Obrazek 23: Zména deklinace Slunce v zavislosti na jeho ekliptikalni délce.

Hledame-li zavislost zmény rektascenze Slunce na ekliptikilni délce, vyjdeme
naopak z prvnich dvou rovnic, které podélime a dostaneme tak

tan ag = tan Ag cose. (72)

Zajimame-li se o rychlost zmény rektascenze, pak tuto rovnici zderivujeme podle

casu

. dOZ@

Oé = —
O At

a dale ji mtizeme po par tpravach piepsat jako

: dA\o ) 1 . COSE
Ao = 29 S
@ Ao & YO e “cos? Ao (73)

cose -
Qg = Ao- 74
© 7 cos? A + sin Ag cos?e” (74)

Z této rovnice je patrno, Ze i v piipadé kruhového pohybu Zemé kolem Slunce,
tj. ze by platilo dA\s/dt = konst, bude vychazet pro ruzné ekliptikalni délky rizna
zména v rektascenzi (nerovnomérny pohyb). K celkovému nerovnomérnému po-
hybu Slunce béhem roku v rektascenzi prispiva kromé eliptické drahy také sklon
roviny ekliptiky a rovniku, ktery se pii vzadjemné transformaci podili na tomto
nerovnomérném pohybu vice nez elipticita zemské trajektorie.

2.11  Denni pohyb Slunce v riiznych zemépisnych sitkach
Zacneme-li zkoumat denni pohyb Slunce v zavislosti na nasi poloze na Zemi, bude

nagim prvnim mistem severniho poél, ktery ma zemépisnou sitku ¢ = 90°. Slunce se
zde pohybuje rovnobézné s rovinou horizontu, je-li jeho deklinace vétsi nez 0°, pak
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2.12  Poloha planet na zemské obloze

ekliptikadlni délka zména v rektascenzi

Ao = 0° de = 0,917 A
Ao = 45° & = 0,996 Ao
Ao = 90° dio = 1,090 Ao
Ao = 135° do = 0,996 Ao
Ao = 180° G = 0,917 \g

Tabulka 1: Zména rektascenze Slunce v zavislosti na jeho ekliptikdln{ délce.

je nad obzorem a hovoiime o polarnim dni, je-li mensi, neni vidét a nastava polarni
noc. Vzhledem k tomu, Ze na severni polokouli trva 1éto déle nez na polokouli jizni,
délka polarniho dne je zde vétsi nez polarni noci. Maximalni vyska Slunce nad
obzorem je v dobé letniho slunovratu a éni hy,., = 23°27".

Ptjdeme-li ze severniho pélu smérem k rovniku, dostaneme se na rovnobézku
se zemé&pisnou §itkou ¢ = 66°33/, které se ¥ika severni polarni kruh. Slunce na této
rovnobéZce vychazi a zapada po cely rok s dvéma vyjimkami. V dobé letniho sluno-
vratu Slunce nezapadne a jeho maximalni vyska nad obzorem bude hy., = 46°54
zatimco minimalni bude rovna nule. V dobé zimniho slunovratu naopak maximalni
vyska Slunce bude rovna nule a minimalni pak h;, = —46°54’.

V Brné vychazi i zapada Slunce po cely rok, a protoze je sklon roviny rovniku
a brnénského horizontu 40°48', vychézi tak maximalni vyska Slunce nad obzorem
Pmax = 64°15" pro letni slunovrat a hp;, = 17°217 pro slunovrat zimni.

Pujdeme-li dale k jihu, dostaneme se na obratnik Raka (¢ = 23°27'), kde nam
v dobé letniho slunovratu Slunce vrcholi v zenitu a jeho vyska je tak 90°, pro zimni
slunovrat je pak vyska Slunce rovna hy;, = 43°06'.

Nakonec pfijdeme az na rovnik. Zde trva den i noc po cely rok stejnou dobu
a to pfiblizné 12 hodin. Slunce prochézi zenitem v dobach rovnodennosti, v Case
zimniho slunovratu vrcholi ve vySce 66°33' nad jihem, o letnim slunovratu ve stejné
vysce, ale nad severem.

2.12 Poloha planet na zemské obloze

Planety se nachézeji rovnéz jako Mésic a Slunce pobliz roviny ekliptiky. Nejvétsi
sklon drahy k této roviné méa planeta Merkur ¢ = 7°00" a Venuse i = 3°23'.

Vnéjsi planety se vétsinou pohybuji ve sméru proti ota¢eni hvézdné oblohy (jako
Slunce), vnitini planety se mohou vzdalit od Slunce jen 0 maximalni ihlovou vzda-
lenost, kterd se nazyva elongace. Navrat na totéz misto na hvézdné obloze souvisi
se synodickou periodou, kterd je nejdelsi pro Mars 780 dni a pro Venusi 583 dni.
Se synodickymi periodami souvisi i moznost pozorovani planet a jejich viditel-
nost. (Podrobnéji budou pohyby planet popsany v kapitole Dynamika sluneéni
soustavy).
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2.13 Zvifetnikova (zodiakalni) souhvézdi

Ao | ® vstupuje do znameni | ® vstupuje do souhvézdi (2021-22)
Y Beran 0° 20.03.2021 09:37 18.04.21 19:28 19.04.22 01:40
o Byk 30° 19.04.2021 20:33 14.05.21 06:58 14.05.22 13:02
I Blizenci | 60° 20.05.2021 19:37 21.06.21 14:29 21.06.22 20:33
@ Rak 90° 21.06.2021 03:32 20.07.21 19:19 21.07.22 01:23
A Lev 120° 22.07.2021 14:26 10.08.21 18:24 11.08.22 00:25
M Panna | 150° 22.08.2021 21:34 16.09.21 19:34 17.09.22 01:43
Q Vahy 180° 22.09.2021 19:21 31.10.21 07:57 31.10.22 13:59
m, Stir 210° 23.10.2021 04:51 23.11.21 10:53 23.11.22 17:00
Hadonos — — 29.11.21 22:55 30.11.22 04:59
A Strelec | 240° 22.11.2021 02:33 18.12.21 06:24 18.12.22 12:37
6 Kozoroh | 270° 21.12.2021 15:59 20.01.21 01:44 20.01.23 07:55
W Vodnar | 300° 20.01.2022 02:39 16.02.22 12:14 16.02.23 18:29
X Ryby 330° 18.02.2022 16:43 12.03.22 13:39 12.03.23 19:58

Tabulka 2: Casy vstuptl Slunce do znamenf a souhvézdi v UT (vypoéitano dle [E9]).

+ Sagirarius

Ad

Obrazek 24: Znameni zvérokruhu ze 16. stoleti [E10].

2.13  Zvitetnikova (zodiakalni) souhveézdi

V roviné ekliptiky se nachazi celkem t¥inact souhvézdi, dvanéct z nich je tzv. zvi-
fetnikovych. Tato souhvézdi hraji roli pro astrologii a tvorbu horoskopti. V dobach,
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2.14 Prevod galaktickych souradnic na rovnikové

kdy astronomie a astrologie nebyly jesté odliSeny, tato souhvézdi pfimo souvisela
i se znamenimi a polohou Slunce na hvézdné obloze. Vlivem precesniho pohybu
vSak doslo k posunu a v dnesni dobé o jarni rovnodennosti se Slunce nachazi
v souhvézdi Ryb a ne v Beranovi, jak by podle horoskopu mélo byt. Posun o jedno
znameni nastava priblizné za 2 000 let. Rozdil mezi znamenim a skutec¢nou polohou
Slunce v souhvézdi je uveden v tabulce 2.

2.14  Prevod galaktickych souradnic na rovnikové

Mléc¢nou drahou, kterd obepina celou oblohu, muzeme vést hlavni kruznici, ktera
je pruse¢nici nebeské sféry s rovinou Galaxie (Mléfné dréhy). Sklon zemského
rovniku k roviné Galaxie je 62,6°. Pol Galaxie lezi v souhvézdi Vlasiu Bereniky
a ma soufadnice o = 12851™26° a § = 27°07'42” (pro epochu 2000).

Chceme-li tak béhem roku vidét celou Mlé¢énou drahu, musime pozorovat ze ze-
mépisnych Sitek mezi -27,4°< ¢ <27,4°. 1 z tohoto divodu byla vystavéna no-
v&jsi ¢ast Evropské jizni observatofe (ESO) - Paranal observatory (24°37'38” j.s.
a 70°24’15" z.d.) v nehostinné pousti v nadmoiské vySce 2635 m blize rovniku

nez starsi observatot na La Silla (29°15'40” j.8. a 70°43'52" z.d., 2400 m n.m.).

Obrazek 25: Hlavni dalekohledy na observatori La Silla (zleva doprava): MPG/EOS
2,2m, Schmidt 1m, NTT 3,5m a ESO 3,6m (foto J. Janik, 1.8.2011).

Nulovy bod galaktické Sitky a délky ma v rovnikovych soufadnicich druhého
druhu soufadnice o = 17845M37% a § = —28°56'10" (pro epochu 2000). Poloha
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2.14 Prevod galaktickych souradnic na rovnikové

uzlu je o = 18"51™37% a 6, = 00°00'00” (pro epochu 2000), coZ odpovidé Iy = 33°
ab=0°

Pti transformaci od rovnikovych soufadnice druhého druhu k soufadnicim ga-
laktickym musime provést celkem tii otoc¢eni. Prvni je otoceni okolo osy z o tihel
o, druhé otoceni je kolem osy = o tthel mezi rovinou Galaxie a rovinou zemského
rovniku i a posledni je rotace kolem nové definované osy 2z’ o ihel —Ij.

T cosly —sinly 0 1 0 0 cosag sinag 0\ /x
y |=|sinly cosly O || 0 cosi sini || —sinag cosag 0 || v (75)
2 0 0 1/\0 —sin¢ cosi 0 0 1/\z

Miuzeme si ale také prespat tyto transformace jako

cosbeos (I — lp) 1 0 0 cos d cos (a — ap)
cosbsin(l—1y) | =1 0 «cosi sini cososin(a —ap) |, (76)
sinb 0 —sini cost sin 0

7 ¢ehoyz ziskdme

cosbeos (I —lg) = cosdcos(a— ap)
cosbsin (I —ly) = cosicosdsin(a— ) +sinising . (77)
sin b = —sinicosdsin(a — ap) + cosisind

Opaény pievod nam da

cos 0 cos (o — ap) 1 0 0 cosbcos (I — lp)
cosdsin(a—ap) | =| 0 cosi —sini cosbsin(l —1ly) |, (78)
sin d 0 sini cos? sinb

z ¢eho7 ziskdme

cosdcos (v —ag) = cosbceos (I —1p)
cosdsin (a« —ag) = cosicosbsin(l —ly) +sinisinb . (79)
sin & = —sinicosbsin (I — ly) + cosisinb
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KapriTOLA 3.

DYNAMIKA SLUNECNI SOUSTAVY

3.1 Pohyby planet a Mésice po hvézdné obloze

Jiz starovéci astronomové si v§imli odlisného chovani v pohybech planet, jejichz
historické déleni bylo na planety dolni, dnes vnitini (Merkur a Venuse), a horni -
vnéjsi (Mars, Jupiter, Saturn). Toto déleni vzniklo na zakladé rozdilnych pohybu
vzhledem ke Slunci.

Slunce
® & —> e
: planeta vychodni zapadni
vecer rano

zapadni
elongace

vychodni
elongace

Zemeé

Obrazek 26: Vychodni a zapadni elongace, hornf a dolni konjunkce pro vnitin{ planety
(credit: Veronika Veseld).

Vnitini planety se nachézeji vzdy v témze nebo v sousednim souhvézdi jako
Slunce, od kterého se mohou odchylit o urc¢ity maximalni thel, kterému se Fika
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3.1 Pohyby planet a Mésice po hvézdné obloze

elongace. Pro planetu Merkur jsou mozné elongace v rozmezi 18°-28°, u Venuse je
rozpéti mezi 45°-48° v zavislosti na vzajemné poloze planety, Slunce a Zemé.

Elongace jsou dvojtho druhu, vjchodni, kterad nastava vecer po zapadu Slunce
(planeta je vzhledem ke Slunci vice na vychod), a zdpadni nastavajici rano pred
vychodem Slunce (planeta je vice na zapad od Slunce).

Merkur
datum stfed prechodu | minimalni vzdalenost
(UT) od stfedu ® 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
Venuse
datum stfed piechodu | minimalni vzdalenost
(UT) od stfedu ® 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 5544
11.12.2117 02:48 723,6
08.12.2125 16:01 736,4

Tabulka 3: Data piechodi vnitfnich planet pfed sluneénim kotoucem mezi lety 2000—
2040 pro Merkur a 1800-2200 pro Venusi [E11].

Pohyb planety vici Slunci si popiSeme dle obrazku 26. Vyjdeme z bodu, kdy
je planeta v nejvétsi zapadni elongaci. V tomto okamziku mé i nejvétsi thlovou
vzdalenost od Slunce a je pozorovatelna na vychodé rano pred vychodem Slunce.
Od tohoto okamziku se za¢iné ptiblizovat ke Slunci, vychazi stéle pozdéji a pohy-
buje se proti sméru otaceni hvézdné oblohy. Tak se dostava do mista zvaného horni
konjunkce, kdy vychazi ve stejny ¢as jako Slunce a neni pozorovatelna. Po prii-
chodu horni konjunkci se dostava vychodnéji od Slunce a zac¢ina byt pomalu po-
zorovatelnd navecer hned po zapadu Slunce nad zapadnim obzorem. Obdobi, kdy
lze planetu na vecerni obloze pozorovat se stale prodluzuje, az se planeta dostane
do bodu své nejvétsi vychodni elongace, jeji pohyb vici Slunci se zastavi a od to-
hoto okamziku se za¢ne opét thlové pfiblizovat ke Slunci a pohybuje se ve sméru
otaceni hvézdné oblohy az se dostane do mista dolni konjunkce, kdy je sice nejblize
Zemi, ale neni viditelna. Existuji ovSem vyjimky, kdy mizZeme vnitini planety po-
zorovat 1 béhem dolni konjunkce (viz tabulka 3), napf. v piipadé prechodu pied
sluneénim kotou¢em nebo z druzic zkoumajici Slunce (jak horni tak dolni kon-
junkce).

Vnéjsi planety vykazuji zcela odlisné pohyby. Vétsinu casu se pohybuji proti
sméru otaceni hvézdné oblohy, ale pomaleji nez Slunce. Proto se ithlova vzdalenost
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3.1 Pohyby planet a Mésice po hvézdné obloze

Obréazek 27: Znazornéni vzniku retrogradniho pohybu (vlevo) a skutedna pozorovani
planety Mars (vpravo) (Tezel [E12]).

planety od Slunce zmensuje, az je planeta nepozorovatelnd v paprscich zapada-
jiciho Slunce. Slunce se poté dostane pred planetu, tj. je vychodnéji nez planeta
a planeta tak zacne byt pozorovatelna tésné pied vychodem Slunce na ranni ob-
loze. Uhlova vzdalenost planety a Slunce se stale zvétSuje, planeta je pozorovatelna
postupné nad ranem, pozdéji po vétSinu noci, jeji pohyb po hvézdné obloze se zpo-
maluje, az se dostane do tzv. zastavky a za¢ne vykonéavat retrogradni pohyb (pohyb
ve sméru otafeni hvézdné oblohy) az do dalsi zastavky, kdy se pohyb zméni opé-
tovné proti sméru otaceni hvézdné oblohy a planetu ze zapadu dozene Slunce a je
opét nepozorovatelna.

Pohyb Meésice po hvézdné obloze je pohybem nejkomplikovanéjsim. Na rozdil
od planet se Mésic pohybuje jen v pfimém sméru proti otaceni oblohy a stejné
jako planety se nachézi pouze pobliz roviny ekliptiky. Trajektorie Mésice kolem
Zemé je elipsa s velkou poloosou a = 384 000 km a excentricitou e = 0,055. Rozdil
mezi vzdalenosti perigea a apogea tak ¢ini 42200 km, coz se vyrazné projevuje
na zméné thlové velikosti Mésice. Vzhledem k tomu, Ze mési¢ni draha a rovina
ekliptiky maji sklon cca 5°09’, muzeme v pasu o $ifce piiblizné 10°18" nalézt Mésic.
Mési¢ni draha mezi hvézdami neni tataZ vzhledem k tomu, Ze se uzly mésic¢ni drahy
staci (posouvaji se proti jeho ob&hu, na kazdou otocku Mésice je stoeni uzli
o cca 1,5 stupné) a tim padem se Mésic dostava do raznych mist v tomto péasu
(obr. 28). Skute¢ny pohyb Mésice je v§ak mnohem komplikovanéjsi a jeho popis je
svizelny. Je to dano hlavné zna¢nymi poruchami mésicni trajektorie, kdy jsou i ty
nejmensi odchylky diky malé vzdalenosti Mésice od Zemi napadné a rozdilnosti
geocentrické a topocentrické polohy. Parametry mési¢ni drahy se neustale méni
v Sirokém rozmezi (napf. sklon mési¢ni trajektorie se méni v rozmezi od 4°58
do 5°20/), pro jejich piesny popis je zapotiebi i nékolika set periodickych ¢lent.
Sekulérni pohyby postihuji i délku vystupného uzlu a délku perigea. Uzlova pfimka
se pohybuje proti pohybu Mésice, perioda staceni (zakladni) je 18 let a 7 mésici
(6793 dni), pFimka apsid (perigeum) se naproti tomu staci k vychodu s periodou
9 let (3232 dni).
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Obrazek 28: Graf polohy Mésice vici roviné ekliptiky v letech 2020-29, na kterém je
zietelné viditelny posun uzli mési¢ni drahy proti jeho pohybu.

Pohyb uzlt urc¢uje podminky viditelnosti Mésice, je-li vystupny uzel v blizkosti
jarntho bodu, pak je draha Mésice mezi hvézdami vné prostoru mezi rovnikem
a ekliptikou, sklon mési¢ni drahy k zemskému rovniku muze byt az 28°36’ (23°27' +
5°09’), naopak, je-li pobliz jarniho bodu uzel sestupny, sklon mési¢ni drahy vici
rovniku je jen 18°18' (23°27' —5°09’). Z toho plynou zmény deklinace Mésice béhem
roku v rozmezich —28°36’ az 28°36 pro prvni pfipad a —18°18 az 18°18' pro piipad
druhy. Jak je vidét na obrazku 28, prvni pfipad nastane koncem roku 2024.

Doba, kter& uplyne mezi priichody Mésice tymz uzlem, se nazyva drakonicky
mésic, ktery je kratsi nez mésic sidericky (je to zptisobeno pohybem uzlové piimky
proti sméru jeho ob&hu) a to 27,212 dne (27 dni 5 hodin a 6 minut) oproti
27,321 dne mésice siderického. Tento rozdil ¢ini 0,109 dne a az po 18,6 letech
se uzlova piimka dostane do piuvodni polohy. Mési¢ni faze se stiidaji s periodou
synodického mésice 29,530 dni (29 dni 12 hodin a 44 minut). Anomalisticky mésic
ma periodu 27,55 dni a mésic tropicky je jen o 7 sekund kratsi nez mésic sidericky.

3.2 Rotace a librace Mésice

Rotace Mésice kolem osy je vazana s jeho obéhem kolem Zemé a je totozna se
siderickym mésicem (27,321 dne). Rota¢ni osa Mésice svird s kolmici k roviné mé-
si¢ni trajektorie uhel 6°39" (£10'), s rovinou ekliptiky pak ahel 1°32". V roce 1693
formuloval Giovanni Domenico Cassini (1625-1712) t¥i zédkony o pohybu Mésice,
ze kterych vyplyva, ze roviny ekliptiky, drahy Mésice a mési¢niho rovniku se stale
protinaji v téze uzlové piimce (obr. 29).
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Obrazek 29: Cassiniho zadkon o pohybu Mésice.

V dany okamzik je ze Zemé viditelnych 50 % mési¢niho povrchu, dlouhodobéj-
Simi pozorovanimi muzeme zmapovat az 60 % diky tzv. libracim Mésice. Optické
librace (geometrické) pak rozdélujeme na v délce, v $irce a paralaktickou.

Librace v selenografické délce souvisi s pohybem Mésice po eliptické trajekto-
rii. Rotace Mésice je viceméné rovnomérna, vlivem eliptické drahy se vsak Mésic
pohybuje nerovnomérné. Uhlova rychlost se méni jako disledek 2. Keplerova zéa-
kona a za 1/4 mésice privodi¢ po prichodu perigeem opiSe vétsi uhel nez 90°,
tim se poodhali vychodni ¢ast odvracené strany, naopak po prichodu apogeem se
odhali vice ¢ast zapadni. Perioda libraci v délce souvisi s anomalistickym mésicem,
amplituda libraci je 7°54’.

Librace v selenografické sitce je dana sklonem rotaéni osy Mésice k jeho dréaze,
perioda libraci je imérna délce drakonického mésice, jejich amplituda je 6°41’.

Paralaktickd (ptldenni) librace souvisi v blizkosti Mésice od Zemé. Pozoro-
vateli se béhem jednoho dne, diky otaceni jeho vlastni polohy kolem osy rotace
nasi planety, naskytaji na Mésic pohledy z riznych thli. Maximalni amplituda
paralaktické librace je cca 1 stupen.

Skutec¢né ,,pohupovani“ Mésice je dano fyzickou libraci, ktera souvisi s jeho elip-
soidalnim tvarem. Velka poloosa Mésice se periodicky odklani od sméru na Zemi,
amplituda téchto zmén je v8ak nepatrné a ¢ini kolem 2'.
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3.3 Slune¢ni a mésicéni zatméni

Prabéh sluneéniho zatméni, kdy je na zemsky povrch vrhan mésiéni stin (polostin),
zavisi na konkrétnim misté na Zemi. Na obrazku 30 je znazornéno geometrické
usporadani pii zatméni Slunce. Délka kuzele plného stinu ¢ je dana pomeérem
velikosti Mésice r9 = 1738 km a Slunce r; = 696 000 km a déale vzdalenosti Slunce
od Zemé d = 149,7 . 10° km. Z podobnosti trojihelniki pak pro délku kuzele plného
stinu vychéazi ¢ = dry/r; = 374000 km. Stiedni vzdalenost Mésice a Zemé je sice
384400 km , ale vzhledem k tomu, Ze se vzdalenost méni v rozmezi od 363 300
do 405500 km a i zemsky polomér 6378 km je nezanedbatelny, pak jsou mozné
i uplnd zatméni Slunce. Je-li vzdalenost mista vétsi nez ¢, pak nastava zatméni
prstencové.

polostin

piny stin

Obrazek 30: Geometrie zatméni Slunce (upraveno dle [E13]).

I za nejlepsich podminek neni velikost oblasti iplného zatméni (totality) veétsi
nez 270 km, aplnd zatméni Slunce jsou na jednom misté Zemé vzacna. Slunec¢ni
zatméni maji shodny prubéh. Mésic postupné ukusuje ze zapadniho okraje Slunce
(1. kontakt) az skoné¢i na vychodnim okraji (4. kontakt). Druhy a tteti kontakt
pak definuji fazi aplného zatméni Slunce. Nejdelsi uplné zatméni muze trvat okolo
7 minut, délka celého tkazu (véetné ¢asteéné faze) muze trvat az kolem 2 hodin.

3.3.1 Podminky pro slune¢ni a mési¢ni zatméni

Kdyby roviny mési¢ni drahy a ekliptiky byly tytéz, pak by nastavala slune¢ni a mé-
si¢ni zatmeéni kazdy synodicky mésic. Ve skutecnosti tyto roviny spolu sviraji tthel
5°09’, proto se béhem konjunkce (opozice) Slunce a Mésic nachazeji nad (pod) se-
bou. Aby nastalo zatméni, musi byt splnény nasledujici podminky. Mésic musi byt
bud v novu (sluneéni zatmeéni) nebo v tuplitku (mési¢ni zatmeéni) a zaroven se musi
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nachézet v blizkosti uzlu (vystupného ¢i sestupného) své drahy, tj. nedaleko roviny
ekliptiky. Pro okamzik zac¢atku slune¢niho zatmeéni (1. kontakt) si mizeme dle ob-
razku 31 definovat mési¢ni my a sluneéni 7 paralaxu, stfedni tthlové poloméry
Mésice py a Slunce pe a geocentrickou ekliptikalni §itku Mésice Sy, pro kterou
nékde na Zemi probéhne aspon castecné zatmeéni Slunce. Uvazime-li, Ze stfedni
hodnoty pro paralaxy Mésice a Slunce jsou my = 57, 1o = 8,8” a velikosti je-
jich st¥ednich thlovych poloméria py = 15,5, po = 16,3', pak pro geocentrickou
ekliptikalni sitku Mésice dostaneme

By =<MZM +<aM'ZS +< S'ZS, (80)

kde <MZM' = py, <S'ZS = pe a <M'ZS" = my — 1. Po dosazeni dostaneme
ekliptikalni geocentrickou $itku Mésice rovnu Sy = 88,7'. Po piepocteni do eklip-
tikalni geocentrické délky nam vychézi sin A\ = tan S/ tani, coz pro hodnoty
i = 5°09" a By = 88,7 nam dava A\ = 16,5°. Zatméni Slunce tak muZe nastat,
je-li stfed mésice v uplitku vzdalen £16,5° od vystupného (sestupného) uzlu. Tento
tsek (33°) ubéhne Slunce za 34 dni. Béhem této doby urd¢ité nastane alespon jeden
nov, ne-li dva (délka synodického mésice je 29,5 dne). Béhem roku tak nastanou
minimalné dvé sluneéni zatméni (jedno u vystupného, druhé u sestupného uzlu)
a maximalné pét a to tehdy, kdyz prvni ze zatméni je kratce po 1. lednu, druhé
nastane nasledujici nov a treti a ¢tvrté diive nez za pul roku. Paté pak bude pozo-
rovatelné po 354 dnech od 1. zatméni. Musime vSak poznamenat, Ze jde o vSechny
typy zatméni (Castecné, tplné i prstencové).

P
M
g \/\\

(

S

Slunce

Obrazek 31: Slune¢ni zatméni.

Nyni se mizeme podivat, jak je to se zatménim Mésice. Na obrazku 32 je zné-
zornén uzel mésicéni drahy Q a plny zemsky stin, ktery se dotyka Mésice v bodé M.
Polomér plného zemského stinu je dan pg = my+ 7 — po = 57+ 9" — 16,3 = 41".
K alespon c¢astecnému plnostinovému zatméni Mésice dojde, jsou-li stfedy zem-
ského stinu a Mésice vzdaleny méné nez 41" 4+ 15,5" = 56,5". Ze sférického troj-
thelniku <MUS miizeme pomoci sinovy véty vypocitat geocentrickou ekliptikilni
délku sin 56,5 = sin AAsin 5°09" = A\ = 10,6°.

Zatméni (plnostinové) Mésice, tieba jen kratkodobé, nastane tehdy, je-li stied
zemského stinu vzdalen od uzlu mési¢éni drahy méné nez 10,6 stupné. Stin Zemé
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se po ekliptice pohybuje v priméru rychlosti 59 minut za den. Obdobi, kdy se
zemsky stin pohybuje v okoli uzlu mési¢ni drahy, tak trva 2.10,6(60/59) = 21,6
dne. Je to vyrazné méné, nez ¢ini synodicka perioda. Proto, pokud v urc¢itém mésici
doslo k zatméni Mésice, v pfedchozim ani v nasledujicim k zatméni dojit nemohlo.
Béhem roku nemusi dojit k zaddnému zatméni, maximélné mohou byt tfi, prvni
hned po 1. lednu, druhé za pil roku a posledni tésné pred jeho koncem. Musime
si ale uvédomit, Ze hovoirime o tplném zatméni, budeme-li se zabyvat zatménim
polostinovym, pak thlova velikost polostinu Zemé je pgy = my + 7o + po = 73,4’
a maximalni vzdalenost stiedu polostinu Zemé a Mésice je pak rovna 89'. Tomu
odpovida tusek od uzlu mési¢ni drahy dlouhy 16,8° (celkem pak 33,6°), ve kterém se
realizuje polostinové zatmeéni Mésice. To jiz odpovidéa statistice slunecnich zatmeéni,
minimalné 2, maximalné 5.

piny
zemsky
stin

Obrazek 32: Zatméni Mésice.

Z vyse uvedenych podminek mizeme urcit maximalni pocet zatméni Slunce
(aplna, prstencova, ¢aste¢na) + plnostinovych zatméni Mésice (vyloucena polosti-
nova) na sedm a to bud 5 slune¢nich a 2 mési¢ni nebo 4 sluneéni a 3 mési¢ni. To
se déje vSak velmi vyjimecné, nejcastéjsi je piipad dvou slunecnich a mési¢nich
zatméni béhem jednoho kalendéiniho roku.

Posloupnost zatméni se opakuje takika piesné s periodou zvanou saros (18 let
11,3 dne). Souvisi to s periodami st¥idani fazi Mésice (synodicky mésic 29,53 dne),
prichodem uzly jeho drahy (drakonicky mésic 27,21 dne) a drakonickym rokem
(346,62 dne), ktery je dan dobou prichodu Slunce vyspunym uzlem mési¢ni tra-
jektorie. Nejmensi spole¢né perioda, pii které se dostanou vSechny periody do pii-
blizné téze faze odpovida 242 drakonickym mésiciim (6 585,36 dne), 223 synodic-
kym mésicim (6 585,32 dne, tj. 18 let 11 dni 7 hodin a 42 minut) a 19 drakonickym
letim (6 585,75 dne). Tyto rozdily vedou k jistym malym zménam (1/3 dne), coz
mé vliv na oblast viditelnosti zatmeéni, ktera se posouva s kazdym cyklem saros
o 120 stupnii smérem na zapad.

Béhem kazdého sarosu dojde k 70 zatménim, z nichz je 41 slunec¢nich a 29 mé-
si¢nich. Z konkrétniho mista zemského povrchu je jich vsak viditelnych velmi maélo.
To se tyka hlavné uplnych zatméni Slunce, i kdyz jich byva béhem sarosu 10, frek-
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vence jejich opakovani na jednom misté je jednou za 200 az 300 let. Z naSich kon¢in
nastane pozorovatelné iplné zatméni Slunce az 7. ¥ijna 2135 a bude pozorovatelné
ze severn{ ¢asti Ceské republiky s maximélni dobou trvani totélni faze 4 minuty
50 sekund.

Total eclipse
o ( s Z L Annular eclipse
2039 Dec 15~ == Hybrid eclipse

Solar eclipses
from 2021 to 2041

Obrazek 33: Mista slune¢nich zatméni pro roky 2021-2041 [E14].

3.4 Ptolemaiova soustava

Pti pozorovani ze Zemé neni jasné, zda se téleso a s nim i pozorovatel hybe, a to si
uvédomovali i nasi predkové. Redti ucenci pripoustéli obé moznosti, jak mySlenku
geocentrickou, tak heliocentrickou.

Geocentrickd domnénka méla mnohem vice zastanciu, ktefi se ohanéli dobrymi
argumenty:

a) Zemé se nijak nechvéje, necuka, nehazi sebou — je nehybna

) fyzikalni divody — v8e pada do stiedu Zemé — Aristotelova fyzika
¢) hvézdy nejevi paralaxu (objevena az 200 let po vynalezu dalekohledu)

) ¢isté pragmatické hledisko — zajima nas poloha planet, Mésice a Slunce
na nasi, tedy geocentrické obloze. Proc¢ si tedy komplikovat situaci a hledat
jiny stied pohledu. Transformace souradnic byly mimo tehdejsi matematické
moznosti.

Uvazime-li vySe zminéné argumenty, je zfejmé, ze v té dobé byl dobie matematicky
propracovan jen geocentricky model. Hipparchos, ktery pattil k nejlep$im staro-
vékym astronomtim (jeho méteni byla zakladem i pro jeho néasledovniky), navrhl
prvni dokonaly systém ve 2. stol. pt. n. I. Umistil Zemi do stiedu sféry hvézd,
planety, Mésic a Slunce se pak pohybovaly po komplikovaném systému kruznic.
Hipparchiuv model, ktery zname pod nazvem Ptolemaiova soustava, sepsal Pto-
lemaios az v 2. stol. n. 1. ve svém dile Syntazis megale (Velka skladba, kolem roku
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140). Nam se dochovalo diky arabskému piepisu z 8. stoleti jako Al-Magesto (Nej-
vétsi dilo), na ktery navazali stfedovéci uéenci.

Model vychazi ze dvou jednoduchych pfedpokladii; povoleny je pouze pohyb
po kruznicich s konstantni ihlovou rychlosti a ze je Zemé uprostied.

Podivame-li se na pohyb Slunce mezi hvézdami, jiz od dob egyptskych astro-
nomt se vi, Ze se Slunce pohybuje po ekliptice s ruznou thlovou rychlosti, v zimé
rychleji nez v 1été. U jeho pohybu neni pozorovin retrogradni pohyb. Resenim
bylo, 7Ze se stied kruhové drahy Slunce kolem Zemé polozil excentricky vici Zemi
a pii zachovani rovnomérného pohybu Slunce po takto vystfedéné kruznici vuci
Zemi (deferent s periodou 1 roku) se podafilo tento pohyb predpovidat (viz obr. 7
vlevo).

Obrazek 34: Ptolemaitv celkovy pohled na vesmir. Jiz v tomto pfehledném schématu
(stfedy epicykli Merkuru, Venuse a Slunce maji byt v tomto modelu na jedné piimce,
zde jde jen o celkové schéma) musel volit kruznici pro sféru Slunce excentricky viici Zemi
(Jachim 2003).

Pro popis pohybu Mésice uz Hipparchos pouzil deferent s centrem v Zemi, ktery
se po epicyklu hybe v opa¢ném smyslu tthlovou rychlosti jen o mélo mensi (cca 3°
za obéh). Tim docilil, Ze se misto, kde se Mésic piiblizuje nejvice Zemi, posouva
s periodou 9 let, coz je potieba k vypoc¢tu zatméni. Ptolemaios zkomplikoval model
tim, Ze stied deferentu se otaci rovnou po kruznici za 1 synodicky mésic v opa¢ném
sméru, viz obr. 35. Uz Hipparchos sklonil rovinu drahy Mésice o 5° k deferentu
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epicykl
mésicni
deferent

pohybujici se stred
mési¢niho deferentu

Obrazek 35: Schématicky diagram findlni verze Ptolemaiova modelu pohybu Mésice.
Nejenom epicykl ale i pohyb centra mési¢niho deferentu kolem st¥edu Zemé jsou zapotiebi
k vysvétleni pohybu Mésice po nebeské sféfe v Ptolemaiové systému.

Slunce a nechal ji stacet s periodou 18 a 2/3 rokii smérem na zapad (pohyb uzli),
coz bylo nezbytné pro predpovédi zatmeéni.

U wvnitinich planet bylo podobné komplikované schéma, jako tomu bylo u Mé-
sice, pro Venusi v8ak nebylo nutné uvazovat stied deferentu obihajici po kruznici
kolem Zemé (Zemé byla jen excentricky vuci stfedu deferentu).

Pro vnéjsi planety si Ptolamaios vystacil pouze s epicyklem a deferentem, v je-
hoz st¥edu byla umisténa Zemé (viz obr. 7 vpravo). Vnéjsi planety se pohybuji
vétdinu ¢asu v piimém sméru (proti pohybu hvézdného pozadi), coz odpovida
priblizné siderické periodé (pohyb po deferentu). Tento pohyb se pak sklada s po-
hybem po epicyklu se synodickou periodou, ktery modeluje pohyb retrogradni.

Ptolemaitv systém se skvéle osvédcil, bylo mozné podle néj predpovidat na de-
sitky let dopfedu, bohuzel neodpovidal na zakladni otazku, jak je vSe usporddano
v prostoru. V8e vychazelo pouze z ithlovych vzdalenosti od centra, linedrni rozméry
drah nebyly podstatné. Model selhal pti pfesnéjsich méfenich, bylo nutné pridavat

vvvvvv

k jeho revizi a opraseni heliocentrické domnénky.
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3.5 Koperniktv systém

Mikulas Kopernik (1473-1543) piinasi opétovné na uspoiadani sluneéni soustavy
heliocentricky pohled. Zemé je jen jednou z mnoha planet, které obihaji okolo
Slunce, nicméné planety stale obihaji po kruznicich, pro zemskou trajektorii neni
Slunce v centru obéhu.

Pocatek revoluce v pohledu na usporadani svéta pak popsal ve svém dile De re-
volutionibus orbium coelestium, které vyslo v roce 1543. Uspofadani planet odpo-
vida dnesnimu modelu, stejné tak i proporce jejich drah. Rychlost planet je tim
vyssi, ¢im je planeta blize Slunci. Kopernikiiv model nazorné vysvétluje rozdé-
leni planet na vnitini a vnéjsi i jejich vzajemné konfigurace vici Slunci (elongace,
horni a dolni konjunkce pro vnitini planety a opozice, konjunkce a kvadratura pro
planety vnéjsi).

Doba, po které se kompletné vystiidaji vSechny aspekty planet, je periodou
synodickou, kterd je dana pozici planety viuci Zemi a Slunci. Naproti tomu pe-
rioda siderickd je vztazena vuci hvézdam a odrazi pohyb samotné planety vici
nim. V heliocentrickém modelu je tim vétsi sidericka perioda, ¢im je vétsi polomeér
trajektorie planety.

Lze nalézt také vztah, ktery svazuje periodu siderickou s periodou synodickou,
viz obr. 36, na kterém je znazornéno odvozeni vztahu ze vzajemnych pozic Venuse
a Zemé vuci Slunci. Nyni zavedeme synodickou periodu Venuse jako S (doba mezi

draha Zemé

draha Venuse

prvni dolni
konjunkce

Slunce

druha dolni
konjunkce

.

Obrazek 36: Od prvni dolni konjunkce Venuse k druhé uplyne pravé synodicka perioda,
tj. 583,92 dne.
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3.5 Kopernikiiv systém

prvni a druhou dolni konjunkei, viz obrazek 36), jeji siderickd perioda bude P
a sidericka perioda Zemé E. Celkovy thel, ktery opiSe planeta Venuse mezi dolnimi
konjunkcemi lze vyjadrit jako

27
Q=5—. 81
2 (81)
Tento uhel musi byt ten samy jako thel, ktery opiSe za tuto dobu planeta Zemé
s pric¢tenim 360°.
27 27
S— =S5— +2m. 82
2 7 T27 (82)
Odtud lze jednoduchou upravou ziskat vztah

1_1+1:1_1 1 (83)
P E S N

ktery plati pro vnitini planety a

11 1 N 11 1 (84)
P E S S E P
pro planety vnéjsi. Jak je patrno z tabulky 3, nejvétsi synodickou periodu ma
planeta Mars, doba mezi dvéma opozicemi je néco pies dva roky (780 dni), s ¢imz
souvisi obdobi, kdy jej lze pozorovat.

planeta | sidericka perioda (roky) | synodicka perioda (roky)
Merkur 0,241 0,317
Venuse 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 rocich.

planeta | Kopernik (AU) | souc¢asna hodnota (AU)
Merkur 0,38 0,387
Venuse 0,72 0,723
Zemé 1,00 1,000
Mars 1,52 1,52
Jupiter 5,22 5,20
Saturn 9,17 9,54

Tabulka 5: Vzdéalenost planet od Slunce dle Kopernika a soucasné hodnoty (v astrono-
mickych jednotkach).

Zatimco Ptolemaios nedokazal v ramci svého modelu zdivodnit rozsah a rych-
lost retrogradniho pohybu, Kopernik to vykladal jako logicky disledek toho, Ze se
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3.6 Keplerovy zakony

Zemé priblizila k planeté, pricemz jeji tthlova rychlost je vétsi. Prirozenym disled-
kem je rovnéz vysvétleni, pro¢ ma Mars vétsi retrogradni klicku nez napt. planeta
Saturn. Bohuzel se Kopernik stale drzel kruhovych trajektorii, takze byl nucen
pro shodu jeho modelu s pozorovanimi ponechat epicykly. Doslo tak k prevraceni
role deferentu a epicyklu.

Hlavnim triumfem Kopernikova systému byla moznost vycislit relativni roz-
méry drahy vzhledem k rozmérim trajektorie Zemé kolem Slunce (v astronomic-
kych jednotkach) a rovnéz vysvétleni, pro¢ se ¢as od ¢asu vyskytuji rizné ma-
ximalni elongace vnitinich planet. V relativnich velikostech drah se Kopernikiv
systém témeéi shoduje se soucasnymi hodnotami.

Ry

Pera

Obrazek 37: Kompromisni model Tycho Brahe slune¢ni soustavy [E15].

3.6 Keplerovy zakony

Tycho Brahe (1546-1601) cestoval po neshodéach s danskym kralem Kristianem I'V.
od roku 1597 po celé Evropé, az byl Rudolfem II. v roce 1599 na radu Tadeése
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3.6 Keplerovy zakony

Hajka z Hajku pozvan do Prahy, kde ptsobil u dvora jako cisaisky astrolog. Posta-
vil novou observatoi v Benatkach nad Jizerou, kde mu poslednich nékolik mésici
zivota délal asistenta Johannes Kepler (1571-1630).

Obrazek 38: Parametry elipsy (vlevo) a Druhy Kepleriv zékon - zdkon ploch (vpravo).

Brahe se tfadi mezi nejlepsi pozorovatele, ithlova presnost jeho méreni dosa-
hovala 1’. Brahe heliocentrismus nepiijal kviili nenaméiené paralaxe, i kdyz byl
Kopernikiv systém jednodussi. Podatilo se mu vS8ak zméfit denni paralaxu Mé-
sice, ktery se od svého vychodu az do zapadu zietelné posune mezi hvézdami.
Navrhl proto jiny model, kompromisni, usporadani slune¢ni soustavy. V centru
zustala Zemé, kolem které obihalo Slunce. Ostatni planety pak obihaly ale kolem
Slunce (viz obr. 37). Aby si ovéfil platnost svého sytému, pozval do Prahy v roce
1600 Johannese Keplera, kterého povazoval za schopného teoretika.

Kepler byl zastancem Kopernikova systému a na zakladé pozorovani Braheho
i svych zjistil, Ze prostorovou drahou Marsu nemiize byt kruznice, ale elipsa. Timto
revoluénim krokem postuloval sviij prvni zakon, tj. planety se pohybuji po elipsach
(v dnesni podobé se hovoii obecné o kuzeloseckach).

Pro elipsu (viz obr. 38 vlevo) plati, ze FoA + AF, = const, vzdalenost C'D
je rovna dvojnasobku velikosti velké poloosy a. Vystiednost e pak charakterizuje
zplosténi elipsy, je-li vystfednost rovna nule, pak jde pravé o kruznici. Vzdélenost
planety v perihéliu je ¢ = a(1 — €), pro afélium pak @ = a(1 + e).

Druhy Kepleriv zakon fika, Ze plocha opsana privodic¢em planety je za stejny
casovy okamzik vzdy stejnd. Tento zakon je jen jinym vyjadienim zadkona zachovani
momentu hybnosti. Plyne z néj, ze pii rostouci vzdalenosti planety od Slunce jeji
rychlost klesa, tj. pohyb po elipse je pohybem nerovnomérnym. Pro pomér rychlosti
v perihéliu a aféliu plati

U_p_2a—q:2a—a+ae_1+e (85)

- )
VA q a— ae 1—e

pro pomér thlovych rychlosti (w = v/r) v perihéliu a aféliu pak

E:”—PT—A:(He)?. (86)
WA UATP 1—e

Budeme-li chtit porovnat excentrické feseni pohybu Slunce kolem Zemé v Ptole-
maiové systému s Keplerovym druhym zakonem, vyjdeme z pfedpokladu, Ze mame
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3.7 Galiletiv piinos

kruznici o poloméru R a jeji vystiedéni je dano p = Re. Pomér thlovych rychlosti
je opét dan
Qb R+p 1+e¢
Qr R-p 1-c¢
a uvazime-li, Ze se tento pomér musi shodovat s pomérem pro elipsu, porovnanim
dostaneme )
Q w 1+e 1+¢
—=— = = . (88)
QA WA 1—e¢ 1—¢

Je-li excentricita elipsy mala e << 1, muzeme provést rozvoj

(87)

(11—Z>2:((1+e)2)2:1+4e (89)

a soucasné

<1+6):1+25:>e:2e, (90)
1—-¢

ze kterého vyplyva, ze pro kruznici bylo potieba umistit stfed 2 krat dale od stiedu
Slunce, coz je v dobré shodé s Ptolemaiovym systémem. Prvni dva zédkony vydal
Kepler ve svém dile Astronomia nova v roce 1609.

Teprve az deset let po prvnich dvou Keplerovych zdkonech se objevil jeho tieti
harmonicky zakon popsany v dile Harmonices Mundi, které vyslo v roce 1619.
Pohyb planet se snazil vysvétlit z hlediska hudebni harmonie a nalezl jednoduchy
vztah mezi periodou a velkou poloosou trajektorie

P? =a?, (91)
kde P je perioda v letech a a je velkd poloosa v astronomickych jednotkach. Kepler
véril, ze sila pohénéjici planety prameni ve Slunci, a i kdyZ to neni pravda, pat¥il
mezi prvni, ktefi se snazili nalézt model zalozeny na fyzikalnim zakladu. Pfedchozi
pokusy vzdy byly na filosofickych ¢i teologickych principech. Od této chvile se
snazi astronomové také pochopit, co je pricinou pozorovaného pohybu a ne jenom
popisovat a predpovidat polohy.

Prestoze ani Kepler nezméftil hvézdnou paralaxu, elegance jeho modelu a pres-
nost, se kterou daval vysledky, jasné zvitézila, i kdyz stale pozitivni dikaz tohoto
modelu chybél.

3.7 Galiletdv prinos

Galileo Galilei (1564-1642) byl prvnim astronomem, ktery po vynélezu daleko-
hledu zacal s jeho pomoci objevovat taje vesmiru. Jeho pozorovani pfinesla pod-
poru Kopernikova heliocentrického systému, ktery byl v té dobé pfijiman jen jako
mozny teoreticky model. Jiz na pocatku roku 1610 objevil v blizkosti planety Ju-
piter, do té doby nepozorované, ¢tyii mésice, které kolem ného obihaly. 7Z toho
mohl usoudit, Ze neni pouze jeden stied obéhu (kolem Zemé), ale takovych st¥edi
muze byt daleko vice. Kepler po tomto objevu i zde potvrdil platnost hamonického
tretiho zédkona.
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3.7 Galiletiv piinos

Galilei svym primitivnim dalekohledem (obr. 39 vlevo) pozoroval povrch Mé-
sice (obr. 39 vpravo), na kterém nalezl jeho rozmanity povrch (kréatery, mofe,
pohoii, brazdy), coz vSak bylo proti tehdejsi vife, Zze nebeska télesa jsou perfektni
koule. Dalsi ranu pftinesla jeho pozorovani Slunce a jeho povrchu, na kterém na-

Obrazek 39: Prvni Galileiho dalekohled (vlevo) a jeho pozorovani mési¢nich fazi
(vpravo).

lezl slunec¢ni skvrny, které se navic po povrchu pohybovaly. Tento pohyb vysvétlil
tim, Ze Slunce kolem své osy rotuje, stejné tak i Zemé (coz usnadnilo piijeti této
myslenky). Pfi pozorovéani planety VenusSe objevil jeji faze, coz by v Ptolemaiové
systému nebylo mozné zcela vysvétlit (v kompromisnim systému Tychona Brahe
ale ano).

Kromé téles slunecni soustavy Galileo pozoroval i Mlé¢énou drahu a prestoze
pouzival velice jednoduchy dalekohled, rozlozil jeji svétlo na tisice hvézd.

Vsechny jeho objevy v8ak vyvolaly spor s cirkvi, kterd pozadovala, aby své
tvrzeni o pravdivosti heliocentrismu odvolal. Spor se tedy ze zacatku odehraval
mezi starou (aristotelovskou) koncepci a novou, ktera tvrdila, ze pohyby nebeskych
téles jsou Tizeny stejnymi fyzikalnimi zdkony, jaké platii na Zemi, pozdéji se zménil
hlavné na otazku zemské rotace. Nakonec byl Galilei nucen v roce 1633 odvolat,
zatratit a zosklivit si svou préci a slibit, ze odsoudi i jiné, ktefi budou zastavat jeho
predchozi pohled . Za to byl ,,pouze” odsouzen k dozivotnimu doméacimu vézeni.

Kromé astronomie se Galileo zabyval i fyzikou, studoval mechaniku (pohyb
a pad téles), na zakladé svého studia pak formuloval princip setrvacnosti: ,, Téleso
setrvavd v pohybu rovnomeérné primocarém, pokud neni vnéjsimi silami prinuceno
tento stav zmeénit.“ Touto silou bylo vétSinou tieni, coz popiralo uznavanou Aristo-
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3.8 Newtonovy pohybové zakony

telovu hypotézu, ze objekty pfirozené zpomaluji a zastavi se, pokud na né nepuisobi
sila. Ve bylo zdkladem pro dynamiku, kterou rozvinul Isaac Newton (1643-1727),
ktery pohyb popisoval jako vysledek setrvacnosti a pisobicich sil.

3.8 Newtonovy pohybové zékony

Pro rozvoj dynamiky bylo zapotiebi zavést pojmy sila a hmotnost, kromé nich
zavedl Newton jesté pojmy setrvacnost a interakce. Prvni Newtontv zakon je za-
konem setrva¢nosti, ktery ptevzal z Galileiho principu setrvacnosti, normélnim
stavem t&les neni jejich klidovy stav. Musi byt soucasné splnéno @ = 0 ale sou-
Casné také > F =0, coz v pozemskym podminkich nenastava (stale je pritomna
gravitacni sila, tfenif), ale obecné ani nikde jinde ve vesmiru, protoze jsou vzdy
néjaké sily piitomny. .

Druhy Newtoniv zékon (pfedpokladame-li pro hybnost p'= mv = m#, zakon
sily, dava do souvislosti vyslednici ptisobicich sil na téleso a jeho zrychleni, které
je touto vyslednici sil zptsobeno.

Zﬁzmd’sz;’ (92)

Hmotnosti m se také ¥ika hmotnost setrvacnd, kterd je mirou odporu proti zméné
stavu télesa, na které ptsobi vyslednice sil. Je-li ptsobici vyslednice sil kolma
na vektor rychlosti v, pak na zékladé vektorového poctu plati, ze se absolutni
velikost vektoru rychlosti neméni, méni se pouze jeji smér. Tim Ize velice jednoduse
vysvétlit kiivocary pohyb po kruznici.

Treti Newtoniuv zakon, zakon akce a reakce, fika, 7e pusobi-li jedno téleso
na druhé silou ]3, pak ptisobi druhé téleso na to prvni stejnou silou opacného
sméru —F'. Aplikujeme-li princip akce a reakce na 2. Newtoniuv zakon, pak jedno
téleso zrychluje téleso druhé. Velice ¢asto jsou v8ak poméry hmotnosti natolik roz-
dilné, Ze hmotnost jednoho télesa vici druhému je zanedbatelnd, proto i zrychleni
hmotnéjsiho télesa je zanedbatelné oproti zrychleni méné hmotného télesa.

Z Newtonovych zakoni muzeme vysvétlit napt. 2. Kepleriv zdkon. Za ptredpo-
kladu, ze pusobici sila (gravitacni sila), je silou centréalni, sméiujici vidy do st¥edu
Slunce, muzeme definovat dostiedivou silu

ﬁ::f;, (93)

kde r = |7] a podil fje jednotkovy vektor. Moment sily je definovan jako M = #x F
a pro pripad centralni sily f = f(r)

M:Fxﬁzfxff:@ (94)
r
Moment hybnosti je definovan jako
L=7xpF=7x(mi). (95)
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3.8 Newtonovy pohybové zakony

Budeme-li uvazovat ¢asovou derivaci momentu hybnosti pro piipad s centralni
silou, dostavame

L d . . dp =
L:a(Fxﬁ):(FXmF)+F><d—]Z:O. (96)
0 —
X F'=0

Casova derivace momentu hybnosti je v poli centralni sily nulové, z toho plyne,
ze moment hybnosti je konstantni vektor, ktery je kolmy k roviné pohybu (viz
obr. 40). Plocha trojihelnika je polovinou velikosti vektorového soudinu |77 x o] =
|7]|7| sin cv. Protoze plati, ze vektorovy soucin polohového vektoru a vektoru hyb-

A

-
L

Obrazek 40: Velikost plochy opsané privodifem za jednotku ¢asu je plochou trojiuhel-
nika.

nosti je konstantni 7x p’ = const, pohyb se d&je v roviné a vektory thlové rychlosti

a momentu hybnosti jsou rovnobézné & || L. Mizeme uéinit tedy obecny zavér:
jde-li o pohyb télesa v poli centralni sily, pohyb se déje vzdy v roviné.

Pusobi-li na pohybujici se téleso rusivé sily, napt. gravitacni sila Mésice na

dL 4 §

pohyb Zemé, ¢asova derivace momentu hybnosti jiz nebude rovna nule 4 # 0.

Tyto rusivé sily vytvareji moment sily M , ktery nuti osu Zemé vykonavat precesni
pohyb. Analogicky totéz plati i pro nutaci.

Staceni roviny drahy Mésice a ostatnich planet (uzlovych piimek) je jen du-
sledek toho, 7e podminka % = 6, neni piesné splnéna, protoze rusivé sily nejsou
silami centralnimi.
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3.9 Newtoniiv gravitacni zakon

3.9 Newtontliv gravitacni zdkon

Zakladni myslenkou, na které je zalozen gravitacni zakon, je ta, ze tataz sila, ktera
nuti na Zemi k padu télesa, je pfi¢inou pohybu téles ve vesmiru (sluneéni soustavé).
Uvaha zacala u Mésice. Ze znalosti jeho vzdéalenosti a obézné periody vychazi jeho
obézné rychlost, uvazujeme-li kruhovou trajektorii, rovna p¥iblizné 1 km/s. Aby
Meésic neodletél od Zemé, musi byt za 1 sekundu urychlen tak, aby se pfiblizil
(spadl) na Zemi o 1,3 mm, v tomto piipadé zustane jeho vzdélenost od Zemé
konstantni (viz obr. 41).

1 km

r= 384 000 km

Obrazek 41: Aby Meésic mél stale stejnou vzdélenost od Zemé, musi se k Zemi
za 1 sekundu ptiblizit (spadnout) o 1,3 mm.

Vyjdeme z obr. 41. Pro A plati

v2 . 1 v? v? 6
A=vVr24+v2—r=r l+=—-1|=r|{z=]==—=1,310"km, (97)
r? 212 2r

coz odpovidé zrychleni 2,6 mm/s?. ProtoZze Newton znal zrychleni Mésice, mohl
rovnéz vypocitat jeho trajektorii, ¢imz mohl popsat i silu, ktera tento pohyb zpii-
sobuje - zdkon univerzalni gravitace

mi1me F

F=_ 98
R (98)

———

skalar
kde m; a mqy reprezentuji setrvac¢né hmotnosti, které jsou rovny hmotnostem ti-
hovym a k = 6,672.107" Nm?kg™? je gravitacni konstanta. Je moZno odvodit
gravitacni zakon z 3. Keplerova zédkona aplikovaného na pohyb po kruznici. K udr-
zeni na kruhové draze, jak je znazornéna na obr. 41, je zapotiebi dostiedivé sily
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3.10 Problém dvou téles, upresnéna podoba Keplerovych zakonii

—

F = ma. Dostfediva sila musi byt v rovnovaze se silou odstredivou, jinak by Mésic
nemohl obihat po kruznici tj.

v? 2

ma= m--  av=-—p, (99)
~—~—

sila odstrediva

kde r je polomér drahy a P perioda. Po dosazeni vychazi

Ay

ma = m-—s-. (100)
Pouzijeme-li nyni 3. Kepleruv zakon a dosadime za periody
P 7} a; 13
P? 3 as 1} (101)

zjistime, Ze zrychleni je nepfimo tmérné kvadratu vzdalenosti. Tteti Kepleriv
zakon pak muZeme zapsat také jako P? = kr3. Odtud pak

Mm

2
_Amm 7 (102)

F=rre = =5

3.10 Problém dvou téles, upfesnénd podoba Keplerovych
zakont

Ke gravitac¢ni interakci je podle gravitacniho zadkona zapotfebi alesponn dvou téles
o hmotnostech m; a ms, jejichz polohy jsou popsany polohovymi vektory 7 a 5.

Problém dvou téles je analyticky FeSitelny, nejvyhodnéjsi je prejit do tézistového
systému.

vt

hmotnostech m; a ms a jejich polohovych vektorech 71 a 7. Polohovy vektor t&zigté
znacime R.

Yviw

YV
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3.10 Problém dvou téles, upresnéna podoba Keplerovych zakonii

proto je vhodné do néj umistit pocatek vztazné soustavy. Pro nase dvé télesa pak

plati
L o T+ mart .
0=R= ———22 P o= ——2. (103)
mi + Mo my

Vv ey

rovnice pro obé télesa, ziskdme dvé rovnice

z mpmay
miry = kK 3 r (104)
A mym
Moy = —k— 3T (105)

1. Keplertiv zédkon: ,, Telesa se pohybuji v rovin€é po kuzeloseckdch, v jejichz spo-
lecném ohnisku je tezisté slunecni soustavy.”. Pro poméry velkych poloos a hmot-
nosti plati a; /as = ms/my a pro excentricity elips pak e; = e; = e. Obé télesa tak
spole¢né prochazeji pericentrem a apocentrem. Kiivkou nemusi byt jen elipsa, ale
i dalsi kuzelosecky, parabola a hyperbola. Stejné tak plati pro pohyb dvou téles
i 2. Keplertuv zakon.

“

. . B
e / 3
5 / P X
: ’_“'f _L L)
s g et
t T I I e /———'4 — II
TS e
Y 7
\\ \ rd
m, = SN A
o e -
— s -

MVt

Obrazek 43: Pohyb dvou téles kolem spole¢ného tézisté, jejich vzajemny polohovy vek-

Mvr N

tor vzdy prochazi tézistém (vlevo) a zdkon ploch (vpravo).

Pro obecné kuzelosecky 3. Kepleriv zakon neplati, jeho platnost se omezuje
pouze pro elipsy, kde
a® = P*(my + my). (106)

Pouzijeme-li restrikci, tj. vztdhneme vzajemny pohyb k jednomu ze dvou téles

YV

(prvnimu), definujeme vzajemny polohovy vektor 7 a v tézistové soustavé pak

o o mq o
" 2 ! "2 my + mgr ( )

Po derivaci a dosazenim do pohybové rovnice druhého télesa dostaviame

: mimeo 7
mMoTyg =— — B -
re
mq = mi1meo 7
m r= R (108)
my + Mo r r
- my+mer
T=— 2 -
T T
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3.10 Problém dvou téles, upresnéna podoba Keplerovych zakonii

Bude-li hmotnost prvniho télesa, vii¢i kterému jsme vztéhli pohyb, daleko vétsi
nez hmotnost druhého, tj. m; > mo, pak plati 7 = —n%?.

Nyni se mizeme podivat na aplikaci zdkona zachovani energie pro pfipad této
soustavy. Celkova energie systému se neméni, tj. energie kinetickd a potencialni je
rovna . .

E = Emlvf + §m2v§ — limler, (109)
kde prvni dva ¢leny jsou prispévky kinetickych energii obou téles a tfeti ¢len pak
reprezentuje potencidlni energii. Tato energie odpovida energii, ktera drzi systém
pohromadé, jinymi slovy feceno, je potieba dodat do systému pravé tolik energie,
aby se tento systém rozpadl. Provedeme-li pfevod na vzajemné soufadnice, tj.
prejdeme-li opét na vztazeni pohybu jen vici prvnimu télesu, dostavame

= . 5 mgﬁ R m117
MUy = —Meolly, —> ) = —————— a Ug = ————. (110)
my + Mo my + Mo
Po dosazeni do rovnice 109, dostaneme pro energii

mims 2 mims

EFE=—"-""9vv"—k . 111
2(my + ms) r (111)
ZapiSeme-li pomér souc¢inu hmotnosti a jejich souctu jako u = % (redukovand
hmotnost), prejde rovnice 111 do tvaru
2
v mym
p=r e (112)
2 r

Budeme-li mit ptipad, ze m; > my pak redukovani hmotnost bude piiblizné rovna
hmotnosti druhého télesa, tj. 1 = ms, ¢ehoz muze byt prikladem tieba Zemé, jejiz
hmotnost mo = m je 333 000 krat mensi nez hmotnost m; = M Slunce. Odtud
pak

1 mM
E=-mv’—k 113
5 p (113)
kde druhy ¢len odpovida gravitaénimu potencidlu & = —/@%. 7 toho vyplyva, ze

pokud se Zemé pfiblizuje ke Slunci, klesa jeji vzdélenost r, ale tim padem musi
rist i jeji rychlost v, aby platil zakon zachovani energie.

Z energetického hlediska pak miizeme soustavu rozdélit podle celkové energie
na

1) E < 0, soustava je vazand, existuje maximalni vzdalenost r, trajektorii je
elipsa (pfipadné kruznice)

2) E =0, soustava ma malou stabilitu, v nekone¢nu ma téleso nulovou rychlost,
trajektorii je parabola

3) E > 0 soustava je nevazana, trajektorii télesa je hyperbola, v nekone¢nu ma
téleso nenulovou rychlost.

Z teoretické mechaniky pro gravitaéni interakci dale plati (i obecné pro li-
bovolny pocet bodu) Viridlovy teorém, ktery svazuje stfedni hodnoty kinetické
a potencialni energie vztahem

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

Porovnéame nyni kruhovou a parabolickou drahu. Pro parabolu plati, Ze celkova
energie je £ = 0. Odtud plyne, Ze hodnota kinetické energie je rovna zaporné hod-

noté energie potencialni Fx = —FEp. Dosazenim za energie ziskame parabolickou
rychlost, ktera je rovna
1/2
kM
Up = (2—) ) (115)
r

Pro kruhovou dréahu plati, Ze kinetickd energie je konstantni EFx = konst, stejné
tak i energie potencialni Ep = konst. Stfedni hodnoty kinetické i potencialni ener-
gie jsou pak rovny pfimo jejim hodnotam, tj. < Ex >= EFx a < Ep >= FEp.
Pro kruhovou rychlost tak ziskdme

N\ 12
v = (L) — v, = V20 (116)

r

Jednou z moznych aplikaci je vyuziti pfi brzdéni druzic v okoli Zemé.

3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajekto-
rii

P¥i gravita¢nim pusobeni (pole centralni sily) se pohyb dvou téles; ktera na sebe

vy

vy

soustavy a kolem néj obiha téleso druhé, pro které je hmotnéjsi téleso v ohnisku
jeho eliptické drahy.
Elipsa patii mezi kuzelosecky. V roviné x-y je jejim vyjadfenim rovnice
2 2

T Y

St =1L (117)
kde (obr. 44) a = CO = OD je velkd poloosa a b = OB je poloosa mala. Ex-
centricita je definovana jako e = /1 —b?/a?. Ohniska elipsy maji soufadnice
Fy = (ae,0) a Fy = (—ae,0). Vzdalenost pericentra je ¢ = 1D = a(l — e),
vzdélenost apocentra @ = C'F; = a(1+ ¢e). Uhlu ¥ se fikd prava anomaélie. Z troj-
uhelnika I} F5A mame

r1SINU; = Ty SN Uy & T9 COS Uy — 7| COS V] = 2ae. (118)

Déle plati pro bod A(z,y) na elipse

rm=+v@—ae)2+yt=a—ecxr, 1o=+/(r+ae)2+y2=a+ex (119)

a tedy
r+ 172 = 2a. (120)

Ze vztahtu (117) muzeme vyjadrit napf. ro a ¥ pomoci r; a ;. Dosazenim za ro
do (119) a malou tpravou dostavame parametrické vyjadieni rovnice elipsy (index
1 vynechén)

~a(l—e?)

= ) (121)
1+ ecosv
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3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajektorii

Obrazek 44: Elipticka trajektorie télesa s vyznadenim pravé anomaélie vy.

Ve standardnich polarnich soutadnicich (g, ) je tvar rovnice elipsy do dosazeni

T = pcCcosp, y=psing
b

(1 — e?cos?p)l/?
Plocha elipsy je dana vztahem S = wab.
Pro vypocet rychlosti télesa na draze, vyjdeme z obrazku 45, na kterém je
znazornén rozklad vektoru rychlosti ¢ télesa do te¢ného v; a radidlniho sméru ..
Ze zakona ploch dostaneme

(122)

Q:

rog  dS 8
5 G const = I (123)

kde dS je c¢ast plochy elipsy opsand pruvodicem za jednotku ¢asu, S = wab je
plocha elipsy a P je perioda. Velikost vektoru te¢né rychlosti je dana vztahem

dv odv 25 2mab

e = 124
T @ TP P (124)
Po dosazeni za b = a/1 — e? ziskdme pro ¢asovou derivaci pravé anomalie
dv  2ma® 1/2
— = 1—e*)". 125
ai ~ pr (7€) (125)
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3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajektorii

perihel

Slunce

Obrazek 45: Rozklad vektoru rychlosti na radialni a teénou slozku pro planetu na elip-
tické draze kolem Slunce.

Pro velikost radialni rychlosti plati

dr
P = —. 126
u= g (126)
Parametrick& rovnice elipsy je
a(l—e?)
= "7 127
1+ ecosv (127)
takze po derivaci ziskdme
2ma e
Vp = — ———=sinw. 128
Pro velikost te¢né rychlosti pak
v — 27a (1 + ecosv) (129)

P \/1—e2
Ze vztahu pro te¢nou rychlost miuzeme okamzité vypocitat celkovou rychlost v pe-
rihéliu a aféliu, protoze zname i velikosti pravé anomaélie (v = 0° pro perihélium
a v = 180° pro afélium).

R 2ra [1+e

Uper = 04(0°) = SV 1. (130)
2 1-—

e = 00 (180°) = S50y [T (131)

Obecné pro kvadrat velikost rychlosti plati

o _ 2, o Am’a®1+2ecosv e’

Ve =vf +0; 2 o (132)
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3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajektorii

Dosazenim z parametrické rovnice elipsy

1 —e?) —
ecosvzw (133)
r

a vyuzitim vztahu pro kvadrat periody
47 3

PP=_—"
/i(M—Fm)a

(134)
ziskdme rovnici pro kvadrat rychlosti télesa, kterd bude vyjadiena jako funkce
vzdalenosti r a ne pravé anomalie

v? = k(M +m) (2 - 1) : (135)

r a

Rovnéz si mizeme piepsat rovnici zdkona zachovani energie do polarnich soutadnic
(pocatek v ohnisku elipsy)

1 M
B =S (v} +07) — =, (136)
2 r
kde u je redukovand hmotnost p = ]\%F”;‘n Dosadime-li za te¢nou a radialni slozku

vektoru rychlosti v, =7 a vy = ri—q“t’, prejde rovnice na tvar
r . )
E= 3 p(? +r?0?%) + é(r). (137)

Chceme-li zjistit pfesnou pozici télesa na draze, musime si nejdi¥ive najit jistou
veli¢inu, ktera plyne rovnomeérné. Touto veli¢inou je tzv. stredni anomdalie M, ktera
je definovana jako

27
M = F(t’ -1, (138)
kde T je ¢asovy okamzik prichodu perihéliem a ¢t = t' — T. St¥edni anomalie je
vlastné stfedni denni tihlovy pohyb. Podle 2. Keplerova zakona plati
AS wab

kde AS je plocha opsana pruvodi¢em za ¢as t. Je potieba najit vztah mezi AS
a pravou anomalif v. K tomu vyuzijeme obr. 46, na kterém je znazornéna trajekto-
rie télesa, které se pohybuje po elipse, a pravé se nachazi v bodé B. Ptes tento bod
je vedena kolmice na primku apsid (spojnice perihélia a afélia), ktera se protina
v misté B’ s kruznici, kterd méa stejny stied jako elipsa a jeji polomér je roven ve-
likosti velké poloosy elipsy r = a. Uhel, ktery sviraji usetky PO a OB’, se nazyva
excentrickd anomdlie E a pro opsané plochy plati, ze

AS = SASE, (140)

kde ASE je kruhova vyse¢ bez trojuhelniku FB’O. Plocha kruhové vysece je

umeérna %Eaz, je-li excentrickd anomaélie F v radianech, pak je plocha FB'O
~ 1(asin E)ae z ¢ehoz déle plyne, Ze
1

ASg = 3 a*(E — esinE) (141)
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3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajektorii

Bl

Obrazek 46: Znazornéni excentrické F a pravé anomadlie v, které jsou reprezentovany
tuhly POB’ a PFB.

a také . b
AS = 3 ab(E —esin E) = % t. (142)
Odtud pak plyne
2
E—esinE:%t:M = E—esink =M, (143)

coz je tzv. Keplerova rovnice, kterd ndm dava do souvislosti nezndmou excent-
rickou anomalii s anomalii st¥edni, kterou pro konkrétni ¢as umime vypocditat.
Tato rovnice lze nejrychleji fesit metodou postupnych iteraci. Prvni iteraci bude,
7e Ey = M a teSenim ziskdme novou excentrickou anomalii E;, kterou opétovneé
dosadime do Keplerovy rovnice a fesime. Po nékolika iteracich se hodnota FE jiz
nebude ménit, Feseni rychle konverguje.

Ey=M
Ey =M + esin Ey... (144)
E,=M+esinE,_;

Zname-li F(t), muzeme pak jiz lehce vypocitat vzdalenost r a pravou anomalii v.
Z obrazku 46 muzeme urcit vzdalenost bodu F A jako

FA=0A—-OF =a(cosE — e) (145)
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3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajektorii

a bodu AB jako

AB = éAB' = éozsinE’ =bsinE. (146)
a a

Uvazime-li, ze plati jesté

b=aVl—c?ar=+/(FA?2+(AB)2=a\/(cosE —e)2+ (1 —e2)sinE (147)

pak ndm vychéazi, ze
r=a(l —ecosE). (148)

Pro pravou anomalii pak plati, Ze jeji tangenta je rovna

; AB  av1—eée?sinFE ; v 14+e ; E (149)
ny = = — tan- = n—.
WUT A a(cos B — e) > 1—¢) ™73

Pti zjistovani polohy télesa v draze postupujeme nasledovné. Nejdiive musime zjis-
tit, jaka doba uplynula od prichodu télesa perihéliem drahy a musime znat periodu
obéhu télesa P. Odtud pak vypocitame stfedni anoméalii M (rovnice 138), kterou
pouzijeme jako prvni aproximaci do Keplerovy rovnice (rovnice 143) a ze znamé
excentricity trajektorie pak miizeme touto rovnici vypocitat excentrickou anomalii
FE pro pozadovany cas. Ze zname excentrické anomalie, excentricity a velké poloosy
trajektorie, jiz muzeme dale vypocitat polohovy vektor r dle rovnice 148 a pravou
anomalii pak ze vztahu 149. Tim zname vSechny parametry, které jsou potiebné
pro stanoveni polohy télesa v draze, tj. pravou anomaélii v a vzdalenost od ohniska
r, ¢imz je poloha v dréze (v roviné) plné urcena.

Jako pfiklad si muzeme uvést dridhu Zemé, kterd ma parametry a = 1 AU
(1,49598 .10 m) a e = 0,016 7. Pro vzdalenost Zemé-Slunce v perihéliu plati

r=a(l—e)=09833AU (150)

a v aféliu pak
r=a(l+e)=1,0167AU. (151)

Nyni se miizeme zeptat, kolik stupii urazi Zemé na své draze po ¢tvrt roce od prii-
chodu perihéliem. Stfedni anomaélie M je dle (138) rovna 7/2. Pro prvni iteraci
do Keplerovy rovnice proto volime Ey = M = /2.

E=M+esinEy = g +0,0167 = 1,5708 + 0,016 7 = 1,587 5, (152)

odtud pak vypocitame vzdalenost od Slunce
r=a(l —ecosE)=1(1 — 0,016 7cos 1,587 5) = 1,000 3 AU (153)

a pravou anomalii

1 E 1,0875
tan - — < i 6) tan (5) = 1,016 8 tan ( ’ 5 ) = 1,604 =91,9°. (154)

2

Stiedni thlovy pohyb Slunce po ekliptice je ptiblizné 1 stupen za den, takze roz-
dil 1,9 stupnim odpovida necelym dvéma dnum. Stejné tak se miizeme zeptat,
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3.12 Drahové elementy

za kolik dni od pruchodu perihéliem se zméni prava anomalie o 90 stupni, t;j.
v =290°tang = 1.

E 1
tan — = ( e)tanE — E=15541 (155)

Po dosazeni do Keplerovy rovnice dostaneme, 7ze M =1,5374rad a ¢as t=0,2447P
= 89,37 d. Dalsi ¢tvrtina pak ubéhne za 93,25 dne. Tohoto rozdilu 4 dni si v§iml
uz i Hipparchos.

V ramci zapisu eliptické drahy v polarnich souradnicich, se mizeme jesté podi-
vat na extrémni zmény polohového vektoru a pravé anomalie. Derivace 7 a © jsou
rovny

_a(l—-¢?)
~ l4ecosv
2
Pt S sinw (156)

?\/1 —e2
vy 2w (1+ecosv)?

YL P e

Extrémnich hodnot nabyvé derivace pruvodic¢e pro hodnoty v = £ 90°

2ma e

= 157
a je-li excentricita malé, pak
2
F= 20 (158)
P
——
29,7km/s

a zména radidlni rychlosti Zemé vuci Slunci je v rozmezi +0,5km/s. Extrémni
zmény pravé anomalie jsou pak pro hodnoty v = 0° a v = 180°
. 2r (14+e)? . 27 R
Umax = Fm = F(l +2e) = 1,019°/den
_2m (1—e)? . 27

Umin = 5 =92~ P (1 —2e) =0,9856°/den (159)
Umax 1+e\” .

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

Umin (1 —6) ( * e) ’ ( )

3.12  Dréahové elementy

Draha télesa je urcena drahovymi elementy, mezi které patii velkd poloosa a a ex-
centricita drahy e. Tyto ndm udavaji jeji tvar a velikost. K nim je zapotiebi znéat
jesté cas prichodu perihéliem T. Jde o 3 zakladni parametry, které postacuji
pro piipad pohybu télesa v roviné. Obecné je ale zapotiebi fesit pohyb v pro-
storu, napt. vii¢i roviné ekliptiky, a proto je zapotiebi k popisu drahy jesté dalsich
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3.12 Drahové elementy

Obréazek 47: Znazornéni drahovych elementii a rovin ekliptiky (zelend) a roviny ob&hu
télesa (modra).

parametrii. Dva z nich nam déavaji informace o poloze roviny drahy (smérnice nor-
maly), tj. sklon drahy i a délka vystupného uzlu Q. Poslednim argumentem, ktery
je potfeba k drahy télesa v prostoru je poloha (argument) perihélia, viz obr. 47.

Délka sestupného uzlu je rovna 2 4+ 180°, pokud je sklon drahy ¢ < 90°, pohyb
télesa je souhlasny s pohybem Slunce v roviné ekliptiky, je-li ¢ > 90°, pak jde
o pohyb nesouhlasny (retrogradni).

U drah hyperbolickych a parabolickych se misto velké poloosy a uvadi vzda-
lenost perihélia ¢, je-li drahou parabola, pak stac¢i pro popis pouze 5 parametrii.
Tento predpoklad je vyhodny jako prvni pfiblizeni pii popisu drahy neznamého
télesa.

Drahové elementy umélych druzic se vztahuji analogicky k Zemi.

Poloha télesa je na dréze, jak jiz vime, urcena, vzdalenosti r a pravou anomalii
v. Zakladni rovinou je rovina drahy télesa, zakladnim smérem je smér k perihéliu.
Chceme-li soufadnice télesa transformovat do soutadnicového systému s poc¢atkem
ve Slunci, se zdkladni rovinou v roviné ekliptiky a zakladnim smérem k jarnimu
bodu v, musime provést tii transformace.

Postup pfi transformacich od planetarnich k heliocentrickym ekliptikalnim sou-
radnicim je zfejmy dle obrazku 48 a je nésledujici:

1) otoceni kolem osy 2’ o thel —w,

2) otoceni kolem osy z o thel —(2 a

3) otoceni kolem osy = = z’ o tihel —i.
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Obrazek 48: Zakladni sméry a zakladni roviny pfi transformaci z orbitalnich (planetér-
nich) soufadnic do soufadnicové soustavy heliocentrickych ekliptikalnich soufadnic.

3.13 Pohyb druzic Zemé

Ovéreni moznosti existence umélé druzice Zemé se uskutecnilo s jejim prvnim vy-
pusténim, které bylo 4. fijna 1957, kdy na obéznou drahu kolem Zemé vynesla
sovétska raketa druzici Sputnik. Pocatecni parametry jeji drahy byly 215 km v pe-
rigeu a 939 km v apogeu se sklonem k rovniku 65,1° a obéznou periodou 96,2 mi-
nuty. Pro dosazeni obézné drahy kolem Zemé byla druzici udélena 1. kosmicka
rychlost, kterd odpovida rychlosti na kruhové dréaze, tj. vektor rychlosti druzice
v L g. Pro kruhovou rychlost plati

kM gR?
= = 161
. \/R vh o VRT (161)
kde g = kM/R?, R = 6,371.10°m a g = 9,81 m/s% Pro h = 0 m tak ziskame
prvni kosmickou rychlost rovnu 7,912 km /s.
Je-li rychlost rovna v ve vzdalenosti r, pak pro ni plati rovnice (135)

v’ = kM (2 - 1) : (162)

r a

Dosazenim do rovnice (162) dostavame pro apogeum a perigeum vztahy

Vv, = —— a v, = —— (163)
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3.13 Pohyb druzic Zemé

Pro trajektorii, jejiz velkd osa 2a = R + h je jen mélo vétSi nez polomér Zemé,
dostavame pii pocatec¢ni rychlosti v na povrchu Zemé

2 2 2h 26 M v?
ven (R R+h) "Rit+L) T R 2g’ (164)

tedy znamy vztah pro pohyb v homogennim gravita¢nim poli. Pro obihajici télesa
v okoli Zemé miizeme najit analogicky vztah ke 3. Keplerovu zakonu

P =1,659.10"%a%2, (165)

kde a je velkd poloosa trajektorie druzice v kilometrech a obézné perioda P je pak
v minutach. JestliZe apocentrum je natolik vzdaleno od Zemé, Ze plati () — oo,
pak téleso opousti oblast Zemé, ma parabolickou drahu a jeho rychlost je vétsi nez
tzv. 2. kosmické rychlost.

Stav na druzici je stavem beztiZze, jde o neustaly volny pad v gravita¢nim
poli Zemé. Vazané drahy jsou elipsami nebo jejich tseky, coz plati jak pro volny
pad stejné tak i pro vodorovny vrh (parabola je jen piiblizenim pro homogenni
gravitacni pole).

sevemi ‘
zemepisny

perigeum

vzestupny
uzel

Obrazek 49: Znézornéni drahovych elementi druzic Zemé. [E16]

Velice zvlastni je dynamika téles na obézné drize. Zmény drahy jsou vzdy jako
odezva na urcitou akci. Mame-li na poc¢atku velikost velké poloosy a

2 1 1 2 2
USIFJM(-——) — —==_0 (166)
ro @ a 19 KM
a provedeme-li jeji malou zménu o Aa, coz bude mit za nésledek i zménu rychlosti
o Avyg

a=a+Aaavy=uvy+Avy = V=024 2uAuy, (167)
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3.13 Pohyb druzic Zemé

kde Av? zanedbavame.

1 Aa 2 v2 2A v Aa  2vyAvg
(1= )=Z=_9 (1 — = 1
( ) ( T ) — So_Zwd (168)

Z této rovnice vyplyva, ze jestlize pridame rychlost ve sméru pohybu, pak Aa > 0,
coZ znamena, Ze se prodlouzi i perioda AP > 0, téleso za¢ne zaostavat a dostane se
dozadu (analogicky pro snizeni rychlosti - téleso se dostane doptedu). Kolmy pohyb
prakticky neméni kvadrat vyslednice, perioda je tatdz AP = 0, dochazi pouze
ke zménam vici zékladnimu postaveni. Disledky dynamiky na obézné draze jsou
pozorovatelné na pohybu kosmonauti, rozpadu télesa komety a divodu vzniku
meteorického vldkna.

Dréhové elementy druzic (viz obr. 49) jsou obdobné jako je tomu u planet jen
s tim rozdilem, ze hlavni rovinou je rovina zemského rovniku. Drahovymi elementy
jsou a, e, i, Q, w a T (prichod perigeem).

U druzic dochézi k velice vyraznym sekularnim zménam, které vyplyvaji z faktu

v

ze

a) Zemé neni hmotny bod nebo ideélni koule (Zemé je zplostéla) — staceni
uzlové piimky,

b) kromé Zemé je v blizkosti i Mésic, Slunce a jina télesa slune¢ni soustavy —
rusivé ucinky a

¢) vétsina druzic proléta pies zbytky atmosféry, coz méa za nasledek jejich brz-
déni (hlavné v okoli perigea), coz znamend, Ze se postupné zmensuje velka
poloosa a trajektorie se stava vice kruhovou (¢asem druZice sestoupi do hust-
sich vrstev atmosféry, kde vétsinou zanikne).

I jiné planety maji druZice at uz p¥irozené ¢i umélé (které tam poslal ¢lovek).
Velké planety maji pocetnou rodinu druzic jejichZz pozorovanim lze odhalit délku
velké poloosy druzice a a jeji periodu P. Za pomoci zpfesnéného 3. Keplerova
zakona pak muzeme urcit hmotnost centralniho télesa. Pro systém Slunce - Zemé

plati
3

a
P_:% = Mg + My =1 v jednotkach Slunce (169)
a pro planety a jejich mésice pak mgq << mp plati

a3

P_dQ = (mp1 + mqa) = my (opét v jednotkach Slunce). (170)

d

Hmotnost Jupitera je 1/1050 M, hmotnost Zemé je 1/333000 M. Pro parame-
try mésiéni dréhy a = 384400km = 2,57.1072 AU a periodu P = 27,3dne =
0,074 7roku vychézi celkovA hmotnost soustavy Zemé-Mésic 1/329000 M. Sou-
stava Zemé-Mésic ma tedy pomér hmotnosti 1/81, coz se projevuje tim, ze se
kolem stiedu soustavy (tézisté) tzv. barycentra pohybuje stfed Zemé s polomérem
drédhy cca 4 650 km. Tato vzdalenost je v principu métitelnd, pii blizkém ptiblizeni
planetky Eros v letech 1930-31 se tak podafilo zmé&fit hmotnost Mésice (Harold
Spencer Jones).
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3.14 Problém tri a vice téles

3.14 Problém tii a vice téles

Situace, kdy jsou v prostoru pouze dvé télesa, je vice méné akademicka. Ve sku-
tecnosti je téchto téles velmi mnoho. Pfedstavime-li si pouze slunecni soustavu,
tak kromé Slunce, planet a jejich mésici tady mame trpasli¢i planety, asteroidy
a také komety. VSe na sebe piisobi gravitacni silou, tj. dochézi ke vzajemnému
ovliviiovani, které se da pfesnymi méfenimi odhalit. Regenf problému u vzajemné
se ovliviujicich N téles najdeme tfeSenim 3 X N pohybovych rovnic

Z Km; mj (i = Tj). (171)

J=1,j#i = 73)’

Obecné tedy mame 3 x N diferencialnich rovnic a 3 x N integrala pohybu (zacho-
vavajici se veli¢iny), pro pfipad 3 téles tak mame 9 diferencialnich rovnic a potie-
bujeme 9 integrali pohybu. Bohuzel jich vSak existuje jen 7. T¥i z nich jsou dany
zakonem zachovani celkové hybnosti, t¥i celkovym momentem hybnosti

, > m(Ts — yids)
>omy(7 x 73) = konst ¢ - mi(yiZi — ziy:) (172)

a sedmy integral pohybu je dan zdkonem zachovani celkové energie soustavy

—z:mZ 77;) + ® = konst, (173)

kde ® je potencialni energie dani vztahem

=y (174)

r.
1<j g

Zakony zachovani dostévéme se¢tenim rovnice (171) pro vSechna i = 1...N (rovno-
hybnosti) a nakonec Skalérné 7 a settenim (zachovani energie).

Z4adné matematickeé postupy nevedou k nalezeni dalsich integralti pohybu, z toho
vyplyva, 7e nelze najit zadné analytické feseni tohoto problému. Lze nalézt pouze
analytické feSeni pro specidlni piipad tzv. restringovaného problému tii téles, kdy
hmotnost jednoho je o hodné mensi nez zbyvajicich dvou mgz < mq; mso.

3.14.1 Lagrangeovy librac¢ni body

Lagrange nalezl v roce 1772 v takovéto soustavé jisté vyjimecéné body, které se
nachazeji v roviné obéhu. Téchto 5 bodlu se nazyva Lagrangeovy libracni body,
pro které existuji relativné stabilni feSeni (viz obr. 50). Okolo téchto boda mize
Htieti“ téleso vykonéavat periodické pohyby.

Pokud do Lagrangeovych bodi téleso umistime, mize zde setrvat neomezené
dlouho, nejstabilnéjsi jsou libra¢ni body L4 a Ls, které lezi mimo spojnici stedu
dvou hmotnéjsich téles a jsou umistény pro libovolny pomér hmot v obézné roviné
na vrcholech rovnostranného trojthelnika s obéma télesy ve zbyvajicich vrcholech.
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3.14 Problém tri a vice téles

Obrazek 50: Lagrangeovy body v systému Slunce-Zemé a znazornéni ekvipotencialnich
ploch [E17].

Ptikladem téchto librac¢nich bodu L4 a Ls jsou Trojané, ktefi jsou takto zachyceni
v systému Slunce-Jupiter 60° pfed a 60° za Jupiterem, jak je znazornéno v obrazku
51 (vlevo), ale i pro systém Zemé-Slunce (vpravo). Méné stabilnimi jsou pak body
Ly, Ly a Ls, které lezi na spojnici mezi obéma hmotnéjsimi télesy a to tak, ze
Ly je umistén mezi télesy, Ly lezici vné méné hmotného bodu M, a Lg lezici vné
hmotnéjsiho bodu M;. Pro vzdalenost Lagrangeova bodu L; od stiedu hmotnéjsi
slozky plati aproximativni vztah [E18|

1 M,y
= - 2271 — . 1
I a(2+0, 70g(M2)) (175)

3.14.2 Ekvipotencialni plochy

Velice dilezité jsou tzv. ekvipotencialni plochy, tj. spojnice mist se stejnym poten-
cidlem. Pii pohybu po téchto plochach se nekona prace, protoze plati

§.F=0. (176)
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3.14 Problém tri a vice téles

Obrazek 51: Vlevo jsou Trojané v systému Slunce-Jupiter [E19] a vpravo pak libra¢ni
body v systému Zemé-Slunce [E20].

Tekuté (plasticka) télesa drzena vlastni gravitaci nabyvaji v ustéleném stavu pravé
jejich tvaru. Jde-li o gravita¢ni pole pouze jednoho télesa (repezentovaného hmot-
nym bodem), pak je povrch reprezentovan ekvipotencialni plochou koule, pro kte-

rou plati
o— M (177)

r
V obecném piipadé télesa rotujiciho kolem pevné osy je
M pi?

O — ke —
Rr 2’

(178)

kde p je vzdalenost od rotacni osy a w je tthlova rychlost. Téleso pak nabyva tvaru
rota¢niho elipsoidu.

Obrazek 52: Korotujici systém dvou téles kolem téziste.

Dalsim piikladem jsou ekvipotencialni plochy systému s vizanou rotaci dvou
téles o hmotnostech M; a M, které obihaji po kruhovych drahach v korotujici
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3.14 Problém tri a vice téles

vy

2 My + M\ "2
w=""— (mg) : (179)

rovym zékonem je

P r3

kde r je vzdalenost téles, kterd je neménna, nebot télesa obihaji po kruhovych dra-
hach. Potencialni energie v misté o soutadnicich (z,y, z) se sklada ze souctu gra-
vita¢nich potencialu vzhledem k obéma hvézdam o hmotnostech M; a Ms a ¢lenu
odpovidajicimu fiktivnimu potencidlu odstiedivé sily

kM, kM, p*uw?

(2, y,y) = — - - : (180)
1 T2 2
—_—— ~—
gravitacni zrychleni ~ rotace systému

kde p je vzdalenost vybraného bodu od normaly k orbitalni roviné prochézejici
Mista, kde je potencialni energie rovna 0, odpovidaji singularnim bodim (Lagran-
geovy libracni body), ve kterych se ekvipotencialni plochy protinaji (viz obr. 53).

Vyznam ploch je dilezity hlavné u dvojhvézd, ekvipotencialni plochy, které
prochazeji vnitinim Lagrangeovym bodem L, davaji za vznik dvéma plocham,
pod kterymi je oblast, kter& néalezi urcitému télesu. Prekroci-li tuto plochu néjaka
Castice, ztraci tak stabilitu, ¢astice bude patfit i télesu druhému.

3.14.3 Rochetuv model

Rocheliv model predstavuje nahrazeni skute¢ného potencidlu dvojhvézdy, které
v centrech slozek dvojhvézdy a potencidlem odstiedivé sily obézného pohybu. Tato
aproximace je vzhledem k vysoké koncentraci hmoty hvézd smérem k centru zcela
pripustna. Ukazuje se, ze tvar ekvipotencidlnich ploch Rocheova modelu zavisi
pouze na poméru hmotnosti obou hmotnych bodi. Piislusné ekvipotencialni plo-
chy jsou nejprve uzaviené kolem obou hvézd, ale pro urcitou kritickou hodnotu
potencidlu se slévaji v jakési bryle s iihlem velmi pfiblizné 57 stupiu vici spojnici
obou center. Dalsi ekvipotencialni plochy jiz obklopuji obé hvézdy, poté se po-
stupné otviraji nejprve za méné hmotnou a poté za hmotnéjsi slozkou, a ve velké
vzdalenosti se limitné blizi sférickym plochdm kolem celé dvojhvézdy. Ona kriticka
,brylovitd® ekvipotenciala se nazyva Rocheova mez.

V soustavé planeta a jeji druzice ptsobi planeta diferencialni zrychleni v misté
na povrchu druZice (obr. 54)

kM kM kM

které mifi k planeté. K tomuto diferencidlnimu zrychleni je ovSem jesté zapotiebi
pric¢ist rozdil odstiedivého zrychleni

Aa = w?(r — R) — w?r = —w*R, (182)

7



3.14 Problém tri a vice téles

Obrazek 53: Rocheiv model s barevnym vyznacenim Rocheovych laloka [E21].

vy

Mvey

ze pro korotujici systém plati podle (179)

9 M kM

Rusivé ptsobeni na téleso je nepfimo tmeérné tfeti mocniné vzdalenosti, proto
vzdalenéjsi télesa vytvéareji homogennéjsi gravitacni pole, u kterych se diferencialni
zrychleni neprojevi. Rozdil diferencialniho zrychleni musi byt vyrovnan soudrznosti
a gravita¢niho zrychleni druzice. Zanedbéame-li prvni vliv (soudrznost), pro gravi-

tac¢ni zrychleni druzice plati
KM,

gS = - R2 ’ (184)

porovnanim s diferenénim zrychlenim pak pro ptipad stabilni existence druzice
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3.15 Poruchy - rusivé gravitacni sily

planeta r druzice
————_—————— - — — —
M R

Obrazek 54: Diferencidln{ zrychleni.

musi platit
KM kM
S
Vyjédiime-li vzdéalenost r v jednotkach poloméru planety R, jako r = kR,,, po Gpravé
a dosazeni dostaneme

gs > Aa — —

M, . M,
7 ey
s P

(186)

odkud pro konstantu k plati

k> {3 (ﬁ). (187)
ps

Je-li k rovno, pak jde o kritickou vzdélenost, ktera je ki = 1,44 3 %. V piipadé,
7e material satelitu je pruzny, dojde k jeho protazeni smérem k planeté a jeho
roztrzeni méa pak lepsi pfedpoklady. Pro takovy piipad plati vztah ki = 2,44 Z—‘S’.

3.15 Poruchy - rusivé gravitacni sily

Pro poruchy, které zptsobuji rusici sily, je rozhodujici nikoliv zrychleni, které pi-
sobi rusici téleso na planetu, ale rozdil zrychleni (planeta-druzice) vici centralnimu
télesu. Pro systém Zemé-Mésic je rusicim télesem Slunce. Pro rozdil zrychleni plati

1 1

a, — as = kMg <ﬁ - (r + 10)?

) pror > r, = Qrg = 2/~@M@T—§,, (188)
r

kde r je vzdalenost Zemé-Slunce, rg pak vzdalenost Zemé-Mésic. Porucha zpitso-
bena rusicim télesem je opétovné nepiimo tmeérné tieti mocniné vzdalenosti od ru-
Siciho télesa. I kdyz je zrychleni ptisobené Sluncem na Mésic vétsi nez od Zemé,
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3.15 Poruchy - rusivé gravitacni sily

rusicim télesem je Slunce. Které téleso je rusicim lze zjistit z poloméru tzv. sféry
aktivity o, daného piibliznym vztahem [E22]

o=r (@)% , (189)

kde r je vzdélenost téles m; a my. Pro piipad Zemé a Slunce vychazi z tohoto
vztahu sféra aktivity Zemé vici Slunci 930000 km a pro Zemi a Mésic je sféra
Mésice vici Zemi 66000 km. Jestlize se do této sféry vlivu (napi. Mésice) do-
stane letici sonda, bude jeji trajektorie ovliviiovina gravita¢nim polem tohoto
télesa. Polomér sféry aktivity vychézi z rovnosti podili zrychleni zptusobeného
centralni hmotou m;(ms) ku rozdilovému zrychleni zpiisobeného hmotou ms(m;)
(Polyakhova 1974).

Obrazek 55: Znazornéni skofného (A) a hluchého dmuti (B) (1-© 2-& 3-C 4-smér
pfitahovani Sluncem 5-smér pfitahovani Mésicem) [E23].

3.15.1 Slapové sily, priliv a odliv

Disledkem gravitacnich a odstiedivych sil je pfiblizné Sestihodinovy interval stou-
pani a pak zase klesdni vodni hladiny. Za polovinu doby mezi po sobé néasledujicimi
kulminacemi Mésice, tj. 12 hodin 25 minut a 14 sekund, tak dojde opét k pfilivu
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3.15 Poruchy - rusivé gravitacni sily

(¢ odlivu), hovoiime o pildennim dmuti, interval mezi p¥ilivem a odlivem na stej-
ném misté je pak 6 hodin 12 minut 37 sekund. Vlivem sklonu drahy Mésice se
ne vsude na Zemi vyrazné projevuje puldenni dmuti (Atlantsky a Severni ledovy
ocean), jinde se projevuje hlavné dmuti jednodenni (Javské a Ochotské more).
Slapy se tykaji nejenom vodni (vzdusné) masy, ale také zemské kury. Uz Newton
se snazil vysvétlit priciny slapového ptsobeni za predpokladu statického pristupu.
Tvar Zemé ma tendenci vyplnit ekvipotencidlni plochu, ktera je reprezentovana
protazenym kapkovitym télesem, které je navic zplostélé.

Slapové nepusobi pouze Mésic, ale podili se i Slunce, jeho tcinek je viak mensi

a to v poméru
3
Mo (r¢ \" L5 (190)
M( To o 11

Zesileni slapovych tc¢inkt je v novu a upliku, kdy jsou slapy maximalni, tehdy
jsou stiedy téles v jedné roviné (skofné dmuti), coz mé za nasledek i maxima
vysky prilivu. Naproti tomu je-li thel Mésic, Zemé, Slunce pravy, pak dochazi
k hluchému dmuti (obr. 55). Nejvyssi hranice na svété dosahuje piiliv v zélivu
Fundy v Kanadé, kde hladina stoupa az o 20 metri.

Protoze Zemé neni absolutné tuhym télesem, projevuji se slapové sily i v kiite,
dochézi k deformacim, coz méa za nésledek disipaci energie (transformace na teplo).
Disledkem slapového ptlisobeni je pak zpomalovani rotace Zemé, kterd se témito
silami brzdi. Prodluzovani periody ¢inf ptiblizné 0,001 6 s za sto let. Energie rotace
se presouva do tepelné energie v zemském télese a protoze plati zakon nejenom za-
chovani energie ale i momentu hybnosti, dochézi k postupnému vzdalovani Mésice
od Zemé. Jeho vzdalenost tak v soucasnosti kazdym rokem vzroste o cca 3,7 cen-
timetry. V diivéjsich dobéch, kdy byl Mésic blize Zemi, byly i slapové sily, a tim
padem piiliv a odliv, daleko markantnéj$imi (je to dano tim, Ze zavisi nepiimo
Gmérné tieti mocniné vzdalenosti).

Slapovymi silami pusobi ale také Zemé na Mésic, toto pusobeni je 20krat vétsi
nez ze strany Mésice na Zemi, a to zpisobilo, Ze doslo k vazané rotaci Mésice (je
natocen k Zemi stéle stejnou stranou). Mésic se bude neustale od Zemé vzdalovat,
az dojde k vzajemné vazané rotaci obou téles, Mésic bude vzdalen 556 000 km
a obihat bude s periodou 47,4 dne. Podrobnéjsi popis statické teorie slapi lze
nalézt v éanku Stefla (2011).

3.15.2 Poruchy v drahéch téles sluneéni soustavy

Télesa slunec¢ni soustavy maji rizné hmotnosti, obihaji kolem hmotného stiedu
(tézisté) slune¢ni soustavy. Nejblize té7isté je Slunce, které se od néj muze vzdalit
i na vice nez dva své poloméry. Tento rozdil je dilezity pro vypocet piesnych
planetou je samoziejmé Jupiter, ktery, kdyZ je napf. na ranni obloze, opoZzduje
vychody ostatnich téles.

Jupiter zptisobuje nejvétsi poruchy na obéznych drahach ostatnich téles, z pt-
vodnich drah se mohou stat drahy chaotické (komety, planetky).

Za objevem planety Neptun byly zjisténé poruchy v draze planety Uran, kterou
objevil W. Herschel v roce 1781 zcela ndhodné. Pocatkem 19. stoleti francouzsky
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3.15 Poruchy - rusivé gravitacni sily

astronom A. Bouvard publikoval podrobné tabulky poloh tfi tehdy znAmych obfich
planet. Ukézalo se, ze v piipadé planety Uranu se nova pozorovani s tabulkovymi
propoc¢ty znatelné rozchéazeji. Bouvard po dalsim peclivém zkoumaéani téchto nepra-
videlnosti v pohybu Uranu vyslovil hypotézu, ze pozorované odchylky maji sviij
puvod v gravitaénim plisobeni dalsi, dosud neznamé planety. Na zakladé analyz
pohybu Uranu pak bylo vypoc¢teno nezavisle na sobé J. C. Adamsem a U. Le Verrie-
rem neznamé téleso, které ma tyto poruchy vyvolavat a zaroven byla predpovézena
i jeho poloha. Neptun nakonec na zakladé zadosti Le Verriera objevil 23. zari 1846
Johann Gottfried Galle.

Trpaslici planeta Pluto byla objevena v roce 1930 vice méné nadhodou, pres-
toze se v pohybech Uranu a Neptuna vyskytovaly dalsi nevysvétlené poruchy, ale
podrobnym rozborem se ukézalo, Ze za drahou Neptuna jiz zadné velké planety
nejsou.

Gravita¢ni poruchy v pohybu umélych druzic planet nam déavaji moznost de-
tailntho prosetteni tvaru gravitacniho potencialu tstfednich téles, jejichz rozborem
muzeme zkoumat rozlozeni hmoty pod povrchem. Vysledné gravimetrické mapy
Zemé pak pfinadseji geofyzikiim velmi cenné informace o hustotnich nehomogeni-
tach zemské kiry a svrchniho plasté. Kvantitativni interpretaci gravimetrickych
map lze vymezit pribéhy zlomovych linii a vyhledavat struktury perspektivni
pro vyskyt lozisek ropy a zemniho plynu a dalSich nerostnych surovin.
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KApriTOLA 4.

ZEME A JEJI POHYBY, CAS

4.1 Rozmeéry Zemé

Prvni historickd méreni rozméru Zemé vychézela z Eratosthénovy metody, ktera
svazovala thel mezi dvéma body na povrchu a vzdalenost, kterd je mezi nimi.
Takto urcili jiz Arabové délku 1° mezi 111,7-113,3 km. Prvni novodoba méfeni
podobnou metodou provedl v roce 1528 J. Fernel (1497-1558), ktery pomoci otacek
kola na povrchu stanovil délku tzv. Parizského poledniku mezi Pafizi a Amiens.

Od této metody se postupné pieslo k presnéjsi metode triangula¢ni. Na povrchu
Zemé se vytycily body, pro které platilo, Ze nejbliz§i mezi sebou byly viditelné.
Mérenim dhli a vzdalenosti mezi nimi se pak postupné proméiovaly jednotlivé
trojuhelniky, které mély strany cca mezi 30-40 km (pfiklad je na obrazku 56).
Od roku 1669 probéhlo méfeni naptic celou Francii, bylo zjisténo, ze 1° méfi ruzné.
Vysvétleni je prosté, Zemé neni idedlni koule, ale smérem k polim se vice projevi
jeji zplosténi. Teoretické odvozeni provedl Isaac Newton kolem roku 1686, pri¢ina
zplosténi Zemé tkvi v jeji rotaci. Dalsi métfeni provedend v Laponsku a v Peru pak
toto tvrzeni jen potvrdila. Na zakladé téchto méteni pak byla definovana jednotka
1 m jako 1/10000 000 polednikového kvadrantu Zemaé.

Mezi roky 1733-1740 Jacques (1677-1756) a jeho syn César (1714-1784) Cas-
siniové uskutecnili prvni triangulaci celé Francie véetné pfepocteni délky jednoho
stupné merididnu, coz vedlo v roce 1745 k publikaci prvni mapy Francie na rigo-
roznich zékladech.

Ve Francii byl také metr uznan jako oficidlni délkova mira v roce 1799, v Rakou-
sko-Uhersku se tak stalo az v roce 1876. Prototyp metru je umistén v Sévres
u Pafize. V soucasné dobé je metr definovan pevné stanovenou hodnotou rychlosti
svétla ve vakuu, kterou toto svétlo urazi béhem ¢asového intervalu 1/299 792458
sekundy.

Dnesni geodetickd méteni se provadéji pomoci druzic Zemé. Méfeni jsou mno-
honasobné presnéjsi nez pomoci trigonometrické sité, ziskavame velmi podrobné
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o eamark
- -

25 : 26° N

Fig. 4. Die rheinifch-heffifche Kette und das nieder-
rheinifche Dreiecksnetz.

Obrazek 56: Historickd mapa Némecka z 19. stoleti se zndzornénymi triangulac¢nimi
body v oblasti Poryni-Hesenska [E24].

informace o tvaru, rozmérech Zemé a také o rozlozeni hmoty v ni. To vSe je mozné
diky pfimym pozorovanim a méfenim vzdalenosti pomoci laserovych odrazec¢u ¢i
radiovych méfeni, relativnich rychlosti uréenych z Dopplerova posuvu, interfero-
metrickych méteni a altimetrii z druzic.

Piesnou definici trajektorie druzic a pohybu po ni ndm umoznuji specialni
geodetické druzice, které jsou schopny potlacit negravitacni poruchy, coz nam pak
umoziuje zjistit presny potencial Zemé.

4.2 Tvar Zemé

Snaha o popsani tvaru Zemé narazi na slozitou aproximaci velmi ¢lenitého zem-
ského povrchu télesem jednodussich vlastnosti. Realizace ekvipotencidlni plochy
nejtésnéji priléhajici ke stfedni klidné hladiné mofi a oceant, ke které se vztahuje
tzv. nadmotskd vyska, je tvarem velice komplikovanym pro praxi. Tato plocha
reprezentuje tzv. geoid (obr. 57). Pro praktické potieby se zavadi zjednoduseni,
kterého se vyuziva v astronomii a kartografii.

Prvnim jednodu$sim modelem tvaru Zemé je rotacni elipsoid, ktery lze ve val-

covych soufadnicich se stfedem v centru Zemé popsat vztahem

(2 + () = (191

kde p = /22 + y? je vzdalenost od osy otaceni, a je rovnikovy polomér a b polomér
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4.2 Tvar Zemé

EIGEN-CG01C Geoid

Obrazek 57: Geoid - tvar Zemé, vyskové rozdily jsou schvalné zvétseny, aby byly vidi-
telne [E25].

vvvvv

a—>
—

1= (192)
Referencni elipsoid, ktery slouzi jako (co nejlepsi) ndhrada geoidu, vznikl na za-
kladé druzicovych méfeni. Souc¢asnym globalnim standardem mezi referenénimi
elipsoidy je tzv. WGS-84, jehoz stied lezi ve stfedu Zemé a poloosy jsou a =
6378137 m, b = 6356 752,3 m. Zplosténi je :=1:298,257. Tento elipsoid se pouziva
napi. pii satelitni navigaci GPS. Ostatni referenc¢ni elipsoidy lze definovat pomoci
posunuti jejich stiedu vici stfedu WGS-84, piipadné i zménou délky poloos (zmé-
nou délky hlavni polosy a rozdilem zplosténi). Zplosténi Zemé neni pouhym okem
rozpoznatelné a proto méa Zemé z vesmiru tvar dokonalé koule.

Presnéjsim vystizenim tvaru geoidu je trojosy rotacni elipsoid popsany rovnici

(Bursa 1995) , ) ,
0+ (@) (- =

s rovnikovym zplosténim

—b

in= 1, (194)
Poléarni zplosténi je definovano obdobné jako
a—c

o = . 195

p a (195)
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4.3 Dohlednost a deprese obzoru

Parametry elipsoidu jsou a = 6 378 173 m, ig = 1 : 94000, tp = 1 : 297,787, pfitom
hlavni osa x protina rovnik na zemépisné délce A\, = 14,8°. Tomuto modelu se
nejvice ptiblizuje rotac¢ni elipsoid s parametry a = 6378139 m a ¢ = 1 : 297,257.

Skute¢ny tvar Zemé je znézornén na obrazku 57, ze kterého je patrno, ze se
severni polokoule 1isi od jiZzni, tvarem pfipominé hrusku. Odchylky od idealniho
tvaru jsou cca 50 metru.

Ze je Zemé priblizné kulatého tvaru lze dokézat jednak pozorovanim jejiho stinu
pri zatménich Mésice, riiznou vyskou Polarky nad obzorem v zavislosti na zemé-
pisné §ifce nebo pfimym pozorovanim z druZic.

4.3 Dohlednost a deprese obzoru

Stojime-li na zemském povrchu, ¢im se nachazime ve vétsi nadmorské vysce, tim
se nam vzdalenost, do které vidime objekty na Zemi zvétSuje. Je to ddno jejim
zakfivenim, jak je zndzornéno na obrazku 58.

Lo

~_geodeticky
obzor

Obrazek 58: Geodeticky obzor pro vygku pozorovatele h nad povrchem Zemé.

Pro vzdalenost geodetického obzoru vyjdeme z obrazku 58, ze kterého plati, Ze

LO:[Uﬂ+m2—RﬂM%:FRh<1+§%)Tméw@§ﬁ (196)

a pro tangentu pak (« je tzv. ihel deprese)

(R+ h)* — R?
R2

tancy::{ ]U2:£(2h/}01”. (197)
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4.4  Sitka geocentrickd, geodetickd a astronomické

Pro pripad, Ze by Zemé byla bez atmosféry, pak vychéazi pro vysku A = 10 m thel
deprese a = 6’5" a vzdalenost geodetického obzoru Ly = 11,29 km. Vlivem refrakce
je vSak skutecna vzdélenost L geodetického obzoru vétsi, L > Ly. Dohlednost
za norméalnich podminek je vétsi pfiblizné o 6,5 %. Hodné vsak zalezi na teplotnim
rozvrstveni prizemni atmosféry, kterd ma na refrakci velky vliv.

4.4 Sika geocentricka, geodeticka a astronomické

Vzhledem k tomu, Ze je tvar Zemé odlisSny od koule a popisujeme jej pomoci ro-
ta¢nfho elipsoidu, rozli§ujeme rizné typy zemépisnych sitek. Sitka geocentricka W
souvisi s tthlem mezi mistem na povrchu, stfedem Zemé a rovnikem, Sitka geode-

Yvey

tiznice) a rovnikem. Z rovnice rota¢niho elipsoidu
3)2 (5>2 =1 198
(a * b (198)

dp = 2pdp  2zdz

vychazi, ze ihel ¢ je roven

tan p = L Y 2 0, (199)
z ¢ehoz pak plyne ) )
a®z a
tan p = Yo @ tan W. (200)
Protoze ale také plati, ze
2 _ p2 2
o a*—Db a1
C T — BT (201)
vyjde ndm pro vztah mezi ¥ a ¢
tan U = (1 — e?) tan . (202)

Maximalni rozdil mezi geocentrickou a geodetickou §itkou je pro thel ¢ = 45°
a ¢ini A = 11’33". Pro rovnik a pro poly jsou tyto $itky shodné.
Astronomicka Sitka ¢’ je definovédna jako thel mezi osou rotace a kolmici
k mistni tiznici ¢ = ¢’ — Ay (viz obr. 59 vpravo), kde Ay je tiznicova odchylka.
V disledku polarniho zplosténi Zemé smérem k pélim roste vzdalenost mezi
rovnobézkami. Zatimco na rovniku odpovida jednomu stupni vzdalenost rovnobé-
zek 110,576 km, v blizkosti polad je to jiz 111,695 km.

4.5 Hmotnost a gravitacni pole Zemé

Rozlozeni hmoty v télese urcuje tithové pole, jehoz studiem se zabyva gravimet-
rie. Gravitacni zrychleni g souvisi s gravita¢nim potencidlem rovnici § = —gradV/,
velikost gravita¢niho zrychleni ur¢uje napt. chod kyvadlovych hodin (na pielomu
19. a 20. stoleti metodika R. Sternecka pro méfeni tithového zrychleni pomoci pres-
nych kyvadlovych hodin). Pokud je budeme na povrchu pfemistovat, mizeme pro-
méfit velikost ¢ v zavislosti na poloze na Zemi . Zjistime, ze velikost ¢ souvisi se
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4.5 Hmotnost a gravitacni pole Zemé

severni pol normala L)
svétovy pol

. . te¢na rovina
elipsoid

Y /P
YV = geocentricka Sifka
&b = geodeticka Sifka

rovnik geoid

v
tiznice

Obréazek 59: Vlevo je zobrazena geocentrickd a geodetickd zemépisna Sifka (upraveno
dle |E26]), vpravo pak 8itka astronomicka.

zemépisnou Sitkou a rotaci, kterd zpusobuje zplosténi Zemé. Studiem tiZnicovych
odchylek muzeme odhalovat nehomogenity v rozlozeni hmot, nicméné odchylky
tiznice od kolmice nejsou az tak vyrazné, jak by se mohlo zdat z ¢lenitosti terénu.
Napr. G. Everet zjistil, zZe skute¢ny tacinek Himal4je na odklon tiZnice je 3x mensi,
nez odpovida vypoctu z rozlozeni hmoty na povrchu. Jedinym vysvétlenim je pred-
poklad kompenzujicich hustotnich nehomogenit v zemském nitru (tzv. izostdze -
rovnovazny stav).

Severni pél

50.rovnobézka m ODSTREDIVA SiLA F,

OSTREDIVE ZRYCHLENI -a,

rovnik F,=m.(-ay)

GRAVITACNI SILA'F; TIHOVA SILA G

GRAVITACNI ZRYCHLENI a,

Fe=m.a, G=mg

Obrazek 60: Gravitacni, tthové a odstiedivé zrychleni a sily.

Na velikost vysledné gravitacni sily ma vliv sila odstiediva. Pro thlovou rych-
lost rotace Zemé plati

2
W= % = 7,2021.10 " rad/s, (203)
pro stfedni hodnotu gravita¢niho zrychleni (pro idealné kulovou nerotujici Zemi),
M,
§=k— =9,823m/s, (204)
R,
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4.6 Rotace Zemé

pokud Mg= 5,976.10%* kg a soudin kKMg= 3,986 .10 m?3/s?, coZ je piimo méri-
telné veli¢ina. Za standardni velikost gravita¢niho zrychleni byla zvolena hodnota
go= 9,806 65 m/s? jako pievodni faktor mezi hmotnosti a vahou télesa. Odstie-
divé zrychleni na rovniku je aoqs.= 3,39.1072 m/s? a vzdjemny pomér g/daogs, =
1/288,38.

Pro zjisténi gravita¢niho zrychleni na konkrétni zemépisné Sifce a nadmorské
vy$ce miuzeme pouzit Helmertova vztahu (Moritz 2000)

9o=(9,806 1999 — 0,025 929 6 cos (20) + 0,000 056 7 cos (2¢)) — 3,086. 10~ h.
(205)

Rozdil mezi gravita¢nim zrychlenim na rovniku a polu ¢ini
gooo — goo = (5,2.1072) m/s*, (206)
kde 2/3 této hodnoty jsou dany odstiedivou silou a 1/3 zploSténim Zemé.

4.6 Rotace Zemé

Zemé se otaci kolem své severojizni osy jako tuhé téleso, tzn. toutéz thlovou rych-
losti w. Vztdhneme-li tento pohyb vici hvézdnému pozadi je otoceni o 360 stupni
rovno siderické periodé rotace, které je rovna w = 27 /P = 7,29211508 . 107° rad/s.
Unésiva rychlost bodu na zemském povrchu (koule) je dédna vztahem

Uy, = W Rg cos @, (207)

maximalni rychlost je na rovniku a to 465,1 m/s, pro nasi zemépisnou sitku pak
290 m/s. Tuto rychlost musime brat na ztetel pii velmi pfesnych méfenich radiél-
nich rychlosti kosmickych objektu. Unasiva rychlost se projevuje odstiedivou silou,
kterd souvisi s odstiedivym zrychlenim na rovniku, které je rovno 3,39.1072 m/s%
Zakladnim zakonem, ktery reguluje rotaci Zemé, je zakon zachovani momentu
hybnosti
L=FXp=Fxmiai=axTr (208)
Soucet prispévkil k velikosti momentu hybnosti od jednotlivych hmotnych ele-
ment dm je roven |7 x ¥ = r*w, odkud plyne

L=w / r?dm = wli, (209)

Vv ey

kde I je moment setrvacnosti I = [r*dm. Osa rotace Zemé prochazi t8zistém,
takze éfdm = [ 7dm, rotacni energie Zemé je tedy Eyop = 1/21w?.

Zakon zachovani momentu hybnosti nam tika, ze zadna vnitini energie neni
schopna zménit hodnotu momentu hybnosti E, téleso se muze premistovat jen tak,
ze jeho osa zlistava rovnobézna sama se sebou (gyroskop, rotujici télesa v prostoru).
Se zménou rotace (dw/dt # 0) dochazi proto ke zméné momentu setrvacnosti
I = [r*dm, coz souvisi s pFerozdélenim hmoty v télese Zemé (hlavné v rovnikovych
oblastech).

Vnéjsi sily, které piisobi na rotujici Zemi, zpusobuji momenty sil, které maji
za nasledek zménu orientace rotacni osy (precese) a muze dojit i ke zméné momentu
hybnosti, coz mé za nasledek brzdéni rotace Zemé (a zvétsovani velké poloosy dréhy
Mésice kolem Zemé).
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4.7 Diikazy rotace Zemé

4.7 Dtkazy rotace Zemé

Neptimym diikazem je pohyb kosmickych téles po obloze, ktery muze mit sice dvoji
vyklad, ale vysvétleni rotaci Zemé je prirozenéjsi. V piipadé nehybné, nerotujici
Zemé, by musela mit vzdalena télesa velké obézné rychlosti, vSechny hvézdy by
musely mit shodné obézné periody, coz je nepravdépodobné a pozorujeme-li navic
télesa ve slunecni soustavé, vSechna se otac¢i (tak pro¢ by se neméla otacet i Zemé).

Mezi piimé diikazy rotace patii uc¢inek neinercialnich sil (Coriolisova a do-
stiedivd sila): staceni roviny kyvu Foucaltova kyvadla ¢ odchylka padajicich téles.
Coriolisova sila se objevuje v rotujici (tedy neinercialni) vztazné soustavé. Tato
sila zpusobuje zrychleni, jehoz vektor je dan vztahem a;. = 20 x . M4 mimo
jiné za nasledek staceni meridionalnich vzdusnych i vodnich proudi na Zemi (viz
obr. 61).

Morth Paole

Obrazek 61: Vlevo je znézornéno stafeni trajektorii proudi na Zemi vlivem Coriolisovy
sily [E27] a vpravo je Foucaultovo kyvadlo v Pafizi [E28].

Jean Bernard Léon Foucault (1819-1868) se proslavil pokusem v paiizském
Pantheonu (obr. 61 vpravo), kde v roce 1851 pfimo dokazal s kyvadlem délky
67 metri, Ze se Zemé ota¢i (pro PaiiZ rychlost staceni roviny kyvu je 11,3° za ho-
dinu). Vzhledem k tomu, Ze je rotujici Zemé neinercialni vztaznou soustavou, ky-
vadlo si zachovava pocatecni rovinu kyvu vici rotujicimu zemskému povrchu. Pro
pozemského pozorovatele se zda, Ze se rovina kyvadla staci v opaéném sméru, nez
rotuje Zemé. Uhlova rychlost staceni je dana w = 360° sin ¢ za den. Na rovniku se
rovina kyvu neméni, na polu opise 360° za den.

Odchylka padajicich téles je dalsim primym dikazem rotace Zemé. Vlivem Co-
riolisova zrychleni, které urychluje téleso smérem na vychod, je tak volné padajici
téleso odklonéno od svého ptivodniho sméru. Velikost Coriolisova zrychleni je dana

Acor. = 2t|G X &| = 2tgwg cos . (210)
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4.8 Zmény v rotaci Zemé

Integraci pohybové rovnice ziskime (osa x mifi na vychod)
. 1, 2 [2n3\'?
&=aco. = v=3 gwat”® cos p = 3We o Cos . (211)

Dosadime-li za wg = 7,3.107° rad/s, g = 9,8 m/s? a pro vysku zvolime h— 100 m
a zemépisnou Sitku 50 stupnu, pak ndm odchylka padajiciho télesa vyjde rovna

z=2195.10""h%? cos = 1,4 cm! (212)

Prvni experiment s dostate¢nou vyskou uskutecnil v roce 1791 Giovanni Battista
Guglielmini na jedné z vézi mésta Bologna. Télesa poustél priblizné ze 78m vysky
a pro 15 pokusi byla primérna odchylka 16 mm smérem na vychod (teoreticka
hodnota je 10,8 mm). Velmi piesna méfeni odchylek padajicich téles byla prove-
dena v roce 1831 v uhelném dole pobliz Freiburgu F. Reichem. Pro Sachtu hlu-
bokou 158,5 metrii vychéazi teoretickd hodnota odchylky 29,4 mm, méfenim zjistil
hodnotu 28,0 mm (Tiersten & Soodak 2000).

4.8 7Zmény v rotaci Zeme

Zmény v rotaci Zemé muzeme rozdélit do ti{ kategorii
1) dlouhodobé (sekularni) zmény v periodé rotace,
2) nepravidelné skokové zmény v rychlosti rotace a

3) sezonni periodické zmény.

Dlouhodobé zmény rotace souviseji se zpomalovanim rotace Zemé. V disledku
slapového tieni se prenasi moment hybnosti z jeji rotace do momentu hybnosti
Meésice, ¢imz se prodluzuje jeho obézna doba a roste jeho vzdalenost od Zemé.
Slapové vlna se Siti proti rotaci Zemé. Brzdéni ¢ini pfiblizné mezi 0,001-0,002 s
za stoleti. To potvrzuji pozorovani okamziki zatméni, dale paleontologické nalezy
rychlosti ristu korali, ze kterych lze usoudit, kolik bylo dni v roce. Napft. pro
stfedni devon (pfed 380 miliony lety) tak byla perioda rotace mezi 21,7-22,5 ho-
dinami a rok trval 39747 dnu.

Nepravidelné skokové zmény souviseji s preskupovanim hmot v nitru Zemé
a mohou byt az v fadech nékolika tisicin sekundy. Jako piiklad zde mizeme uvést
zemétieseni v Tohoku o sile 9,0 stupné Richterovy skaly a nasledné az 38 me-
tru vysoké tsunami, které zasahly v patek 11. biezna 2011 v 6:46 SEC severovy-
chodni pobtezi Japonska. Epicentrum zemétieseni bylo v mofti u ostrova Hons1,
zhruba 130 kilometri vychodné od mésta Sendai v hloubce 24 kilometriu. Severo-
vychodni Japonsko, se vlivem zemétieseni posunulo o 2,4 metru k Severni Ame-
rice. Casti Japonska nejblize k epicentru, v délce 400 km, poklesly o 0,6 metru,
coz vyznamné umoznilo §ifeni tsunami do vnitrozemi. Pacifickd deska se posunula
na zapad az o 20 metri. Zemska osa se posunula o 10 cm, coz zpusobilo zménu
délky dne i naklonéni planety Zemé. Den se zkratil o 1,8 mikrosekundy.

Periodické zmény v rychlosti rotace Zemé jsou porovnavany s atomovym ¢asem.
Ro¢ni perioda zmén ma amplitudu ptiblizné 0,022 s, souvisi s presunem vzdus-
nych hmot, snéhové a ledové pokryvky a vegetaci. Pilro¢ni perioda ma amplitudu
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4.9 Moderni ¢asové stupnice

0,010 s, je disledkem eliptické trajektorie Zemé kolem Slunce, v perihéliu je silnéjsi
gravita¢ni ptusobeni Slunce na Zemi nez v aféliu. Posledni periodickd zména v ro-
taci Zemé souvisi s anomalistickym Mésicem a ptilmésicem, Mésic obiha rovnéz
po eliptické trajektorii.

1965 1970 1975 1980 1985 1990 1995 2000 2005 2010 2015

Obrazek 62: Zpomalovani rotace Zemé v milisekundach [E29].

4.9 Moderni casové stupnice

Protoze je rotace Zemé nerovnomérnd, v dnesni dobé jiz nemuze slouzit jako ¢asovy
standard, jak tomu bylo az do 50. let 20. stoleti. Cas se pak zatal mefit na fyzi-
kalnim zékladé pomoci kmiti kiemikového krystalu a v soucasné dobé ndm jako
nejpresnéjsi standard slouzi atomové hodiny (definice z roku 1967), kde sekunda
je definovana dobou trvani 9 192631 770 kmiti atomil cesia 133 pfi pfechodu mezi
dvéma hladinami hyperjemné struktury zakladniho stavu.

Od roku 1958 byl zaveden rovnomérné plynouci atomovy ¢as TAI ktery byl
pravé na zacatku roku 1958 roven ¢asu svétovému a od té doby je zdkladem pro
méreni Casu, nejde-li ndm pfimo o rotaci Zemé. Cas vazany na rotaci Zemé UT1
souvisi s denné narustajicim thlem o 27 ve vztazné soustavé rovhomérné rotujici
s periodou tropického roku vic¢i hvézdam, Zemé je v poc¢atku soutfadnicového sys-
tému a Slunce v priméru stale v ose x. UT1 je zvolen tak, aby Slunce kulminovalo
nad nultym polednikem béhem roku primérné ve 12 hodin. Rozdil ¢asu TAI a UT1
neustale nartista, protoze se zpomaluje rotace Zemé, rozdil jsou desetiny sekundy
za rok. V tabulce 6 je uveden rozdil TAI a UT1 pro data od roku 2006. Dalsim
z Casu je svétovy koordinovany c¢as UTC, ktery se od TAI lisi o celistvy pocet
sekund. Pokud je UT1-UTC mensi nez 0,8 sekundy, pak se vkladé tzv. prestupna
minuta, ktera trva 61 sekund. Tato minuta se zavadi bud 1. ledna nebo 1. ¢ervence.
Timto ¢asem (UTC) se ¥idi hodiny po celém svété. N&3 cas, ¢as stiedoevropsky
(SEC), souvisi s ¢asem koordinovanym tak, ze SEC = UTC + 1, v piipadé letniho
¢asu pak SELC = UTC + 2.
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4.10 Disledky rotace Zemé

| Zatatek | 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 rozdily ¢asi TAI-UTC, GPS-UTC, TT-UT1 a UT1-UTC pro rizna
data [E30].

Hvézdny cas se vztahuje k jarnimu bodu, je urcen jeho hodinovym thlem. Bézi
rychleji nez ¢as UTC, hvézdnych dni je do roka o jeden vice nez dni slunecnich.
Ptes hvézdny ¢as se z pozorovani urc¢uje hodnota UT1.

Historicky se lze setkat i s ¢asem efemeridovym (ET'), ktery byl definovan
nikoli rotaci Zemé, ale jejim ob&hem kolem Slunce, byl zjistovan dodateéné a ne
moc piesné. Proto se misto néj zavedl ¢as terestricky (7T), ktery je definitoricky
posunut od TAI o 32,184 sekundy. Na konci 20. stoleti tak byl terestricky cas
o minutu del§i nez UTC. Rozdil TT-UTC nariista asi o 1,5 sekundy za rok.

4.10 Disledky rotace Zemé

Disledky, se kterymi se mtuzeme setkat vlivem rotace Zemé jsou nasledujici:
1) vychylovani pohybujicich se objektii Coriolisovou silou na severni polokouli
doprava, na jizni doleva (v naSich zemépisnych §itkach prevlada zapadni
proudéni atmosféry), staceni motskych proudi, asymetrie ¥i¢nich koryt,

2) st¥idani dne a noci,

3) slapové jevy,

4) pohyb téles po obloze, jejich vychody a zapady,

5) tvar Zemé, v 1. pfiblizeni rota¢ni elipsoid, odstiediva sila zpiisobuje zplosténti,
6) denni paralaxa blizkych téles, pro Mésic m = 6 378/384 400 = 57'.
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4.11 Obéh Zemé kolem Slunce, aberace, paralaxa

4.11 Obéh Zemé kolem Slunce, aberace, paralaxa

Pozorovatel na povrchu Zemé vykonava slozity pohyb. Jeho pozorovaci stanovisté
je bodem v neinercialni vztazné soustavé. Uvazime-li k tomu jesté konec¢nou rych-
lost Siteni svétla, pak nam vznikne celd fada efektd, které komplikuji lokalizaci
objektu v prostoru, napiiklad pozorovany smér k objektu neni obecné totozny se
spojnici obou bodt v prostoru.

V ptipadé, Ze se téleso vici nam v draze posouvé, my je diky konec¢né rych-
losti Sifeni svétla vidime se zpozdénim, které je potfeba uvazovat. Oprava na Si-
feni svétla je dana rovnici 7 = 499,006 A sekund a A je zde v astronomickych
jednotkach. Uhel mezi pozorovanou polohou a skute¢nou polohou télesa je dan
v = arcsin (v /c) (obrazek 63).

A'(t-1) A(t) >

pozorovatel

Obrazek 63: Oprava na Sifen{ svétla.

4.12 Aberace

S relativnim pohybem Zemé kolem Slunce souvisi i ten fakt, Zze se pii pozoro-
vani hvézd projevuje zména jejich souradnic jak béhem roku (rocéni aberace), tak
i béhem dne (denni aberace). Smér ke vzdalenym hvézdam vztahujeme ke Slunci
zorovatel pohybuje okamzitou rychlosti v. Smér jeho pohybu je roven tzv. apezu
pohybu.

Pii ro¢nim ob&hu Zemé kolem Slunce se apex posouva po ekliptice. Abychom
hvézdu vidéli ve stiedu zorného pole dalekohledu, musime jej sklonit o tihel (© —¢)
smérem k apexu, viz obrazek 64. Aberace zaleZi pouze na rychlosti pozorovatele
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4.12 Aberace

a ekliptikalni §ifce pozorovaného objektu. Protoze plati

sin (© — @) ~ sin ¢ (213)
v c

a navic je pomér v/c maly, dostaneme

AO=0—-p=x %singp. (214)
A A
VYV~
¥y ¥
LA .9V4

Obrazek 64: Aberace svétla. [E31]

Pro veétsi rychlosti pohybu je potfeba aberaci pocitat jiz ze specidlni teorie

relativity jako
1 /v

A@—@—gp—gsimp%——(—)zsin&p. (215)
c 4 \c

Pro Zemi je pomér v/c roven piiblizné 1/10 000, coz dava aberacéni uhel cca 20,5”.
V okoli polu ekliptiky budeme béhem roku pozorovat abera¢ni kruznici o poloméru
a = 20,495 52" budeme-li se blizit roviné ekliptiky, kruznice piejde do elipsy, jejiz
mala poloosa bude mit thlovou velikost b = 20,495 52" sin 5. V roviné ekliptiky
pak budeme pozorovat pouze abera¢ni piimku. Vektor v se méni béhem roku, tim
se méni i velikost a smér aberace, ktera lezi na hlavni kruznici prochéazejici télesem
a apexemnl.

Slozky hvézdné aberace muzeme rozdélit na

a) denni - souvisi s rotaci Zemé (v ~ 0,46 km/s,
b) ro¢ni - pohyb Zemé kolem Slunce (v ~ 30km/s),

Mvev

)
¢) pohyb Zemé vuci tézisti soustavy Zemé-Mésic zanedbavame (v ~ 0,01 km/s),
d) sekularni - pohyb t&7i§t¢ sluneéni soustavy prostorem (v Galaxii).
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4.13 Variace radialni rychlosti, heliocentricka korekce

V praxi sekularni aberaci nelze odlisit od opravy na Sifeni svétla, tuto aberaci
neurc¢ujeme, je soucasti tzv. stiedni polohy hvézd.
Korekce soutadnic pro denni aberaci mizeme vypocitat podle vztahtu

Aa = 0,021 3% cos p cos t sec d

Aéd = 0,320" sin psint sin 6, (216)

maximalni posun v rektascenzi bude pro hodinovy thel £ = 0° a t = 180°, v dekli-
naci pak t = +90° pro deklinaci objektu rovnu § = 90°.

vy

vvvvvv

je planeta Jupiter). Ro¢ni aberace byla odhalena jiz v roce 1725 J. Bradleym
a S. Molyneauxem, v roce 1728 pak Bradley podal jeji vyklad.

4.13 Variace radialni rychlosti, heliocentricka korekce

Vzhledem k tomu, Ze Zemé obiha kolem Slunce, témér vzdy se projevi pii meéfeni
radialni rychlosti objektu kolisani frekvence (periody)

A ras
= Urad (217)
y C

V tomto vztahu je vy stfedni (laboratorni) frekvence a Av je rozdil mezi touto frek-
venci a frekvenci namétfenou. Nemusi vSak jit vZdy jen o elektromagnetické zafent,
muze jit také o frekvenci pulsaru ¢i obéhu dvojhvézdy pozorované prostrednictvim
elektromagnetického zatreni. Radidlni rychlost mtizeme urcit ze spektra jen tehdy,
zname-li laboratorni vlnovou frekvenci vy a zmétfeny rozdil Av.

Pti pozorovani ze Zemé se béhem roku projevi tzv. variace radialni rychlosti,
ktera souvisi jednak s rotaci Zemé kolem osy (maximélni hodnoty jsou na rovniku
rano a vecer) a dale pak s jejim ob&hem kolem Slunce. Maximéalni zména radialnich
rychlosti je u objekti, jejichz ekliptikalni §itka je rovna nule, pro objekty v polech
ekliptiky je pak zména nulova.

Pro spravné urceni hodnot radialnich rychlosti objektt je proto potieba piepo-
C¢itat jejich velikosti vici Slunci na heliocentrickou radialni rychlost (nejlépe pak
prevést z pozemského ¢asu na c¢as heliocentricky. Tomuto kroku se fikd heliocent-
rickd korekce, kterd mize ¢init mezi £8 minutami a souvisi s dobou Sifeni svétla.
Nulova je pro objekty na pélech ekliptiky, maximalni pro objekty, které jsou v opo-
zici se Sluncem, minimalni pro jejich konjunkei se Sluncem.

4.14 Paralaxa

Jednim z dikazu, Zze Zemé obiha kolem Slunce, je zjisténi paralaxy hvézd. To se
vSak dlouho nedafilo. Naopak, denni paralaxa Mésice byla znadma jiz ve staro-
véku. Z praktického hlediska lze topocentrické (misto pozorovatele) a geocentrické
soustavy povazovat za identické. Pro ptipad blizkych téles vSak tato mista nejsou
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4.14 Paralaxa

shodna a v tomto pripadé pak hovofime o denni paralaxe, kterd ma jednodenni pe-
riodu vzhledem k rotaci Zemé. Rozdily v rektascenzi a deklinaci pozorovaného ob-
jektu vzhledem ke stfedu Zemé a pozorovateli jsou dany vztahy (Seidelmann 2006)

p . :
o —a=—7m=costsin Hsecd = —mesin (s — ) secd
a

§—0= —wﬁ(sinw cosd — costp cos Hsind) = (218)
a
= mlccos (s — a)sind — scosd|,
kde 7 je horizontalni rovnikovéa paralaxa dana vztahem sinm = a/D, p je vzdale-
nost stfedu Zemé a motské hladiny ve sméru pozorovatele, a je rovnikovy polomér

Zemé, H je tzv. geocentricky hodinovy uhel (H = s — ) a v je geocentrickd a ¢
geodetickd zemépisna §itka. Mezi geocentrickou a geodetickou Sitkou plati vztahy

psiny = (aS+ h)sing = s=p/asiny = (S + h/a)siny (219)
pcosty = (aC + h)cosp = c=p/acosy) = (C+ h/a)cos ey,

kde h je nadmotskd vyska v metrech v misté pozorovani. Parametry S a C jsou
dény vztahy (Seidelmann 2006)

(1— )2 1

S = a C = . 220
Veos? o+ (1 —i)2sin® ¢ Veos? o+ (1 —i4)2sin? ¢ (220)
Ze vztahu (201) a (192) ziskdme relaci
e = 2i — 2, (221)
coz po dosazeni do rovnic (220) dava
1—e? 1
S = c a O = . (222)

V1 —e2sin’ o V1 —e2sin® o
Dosazenim za €? = 6,694 385 . 1073 a rovnikového poloméru a = 6 378,136 km (Cox
2000) do rovnic (219) a (222) dostaneme

s = [0,993306(1 — 0,006 694 sin* p)~*/2 4+ 0,1568 . 107%] sin ¢

¢ = [(1 — 0,006 694 sin® ©)~'/% + 0,156 8 h . 1075] cos . (223)

Ro¢ni paralaxu uvazujeme jen u hvézd, které jsou nejblize Slunci. Jde o thel,
pod nimz z dané hvézdy vidime polomér zemské trajektorie. Vzhledem k tomu,
7e tyto uhly jsou mensi nez 17, byla paralaxa zméiena a7z v roce 1838 F. Besse-
lem u hvézdy 61 Cygni. Proxima Centauri ma paralaxu 0,768 7 4 0,000 3 arcsec.
Vyjadiime-li si pravothlé geocentrické rovnikové soutadnice Slunce v astronomic-
kych jednotkach jako

X = cos L = cos 0 cos ag
Y =sin L cose = cosdp sin ag
Z =sin Lsine = sindg
=
o —a=mn(Ycosa— Xsina)secd
0 —d=mn(Zcosd — X cosasind — Y sinasin ),

(224)

kde 7 je ro¢ni paralaxa.
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4.15 Srovnani paralaxy a aberace

4.15 Srovnéni paralaxy a aberace

Trajektorie Zemé je sice elipsa, ale pro paralaxu ji mizeme aproximovat kruznici
o poloméru 1 astronomické jednotky. Pouze na poélech ekliptiky je paralaxa kruz-
nici o poloméru a = w, pro ekliptikalni $itku S pak kruZnice prechéazi na elipsu
s malou poloosou b = 7sin 3, az v roviné ekliptiky bude misto elipsy pouze tsecka.
Maximalni vychylky jsou pro rozdily ekliptikalnich délek objektu a Slunce

L. A=A =90° 3. Ao — A\, =270°
2. Ao — A =180° 4. \g — A =0° ~ (225)
kde v bodé 2 je objekt v opozici a v bodé 4 v konjunkci se Sluncem (viz obr. 65).
Na severni polokouli se pohybuje objekt po paralaktické elipse v matematicky
zaporném sméru, tj. z bodu 1 pies body 2 a 3 az do bodu 4. Naproti tomu je
aberace maximalni, je-li maximalni te¢na rychlost, tj. vi¢i opozici a konjunkei je
v8e posunuto o m/2 (o évrt roku opozdéno).

opozice 2
paralaxa 2
1 3
J
)
konjunkce

1 aberace

s ice

Obrazek 65: Porovnani paralaxy (nahote) a aberace v prubéhu roku (dole).

V bodech 1 a 3 je maximalni radidlni rychlost Zemé vuaci hvézdé a to Av, =
—vg cos f v bodé 1 a Av, = vg cos § v bodé 3. Vici radialni heliocentrické rychlosti
hvézdy v, tak variace radialni rychlosti zpuisobi rozkmit, ktery je roven 2vg cos 5.

Rovnéz rozdil ¢asi, kdy prijde signél z pozorovaného objektu k Zemi a Slunci,
se méni, pouze v bodech 1 a 3 a v pélech ekliptiky, Slunci a hvézdé je heliocen-
trickd korekce rovna nule. Maximéalni hodnoty korekce jsou pak v bodech 2 a 4
a jejich velikosti jsou At = 7cos 3 v bodé 2 a At = —7cos 5 pro bod 4. Velikost
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4.16 Diisledky pohybu Zemé kolem Slunce

heliocentrické korekce miize byt maximéalné rovna

Af — rcos (3

= T cos 3, (226)

kde 7 = 499 s je oprava na Sifeni svétla.

Existence paralaxy je jednim z hlavnich diikazt pro platnost heliocentrického
systému. Pokusy o jeji zméreni selhavaly af jiz z duvodu neexistence vhodné me-
tody ¢i z divodi nevhodnych pristroji. Tycho Brahe nezméfil paralaxu, coz jej
vedlo k podpore geocentrické soustavy, stejné tak neuspél ani Kopernik. Problé-
mem bylo, Ze jejich méfeni byla absolutni. Galileo Galilei i Christian Huyghens
navrhli, ze je lepsi pouzit méfeni pozic relativnich vici hvézdam v pozadi, které
mohou poslouzit jako opérné body. Tim se zvysi pfesnost astrometrie a navic se
blizsi hvézdy projevi zménou své polohy viuci vzdalenéjsim hvézdam na pozadi. Ale
ani to nepfineslo ispéch, i kdyz se o heliocentrickém modelu jiz nepochybovalo. Pfi-
¢inou byla velka vzdalenost hvézd, u kterych je paralaxa mensi nez 7 < 1”. V roce
1838 Friedrich Bessel (1784-1846) ur¢il paralaxu hvézdy 61 Cygni na 7 = 0,314”,
dnes udavanéa hodnota je m = 0,286"”. Soubézné urcil paralaxu Vegy Friedrich Ge-
org Wilhelm von Struve (1793-1864) a Thomas James Henderson (1798-1844) pak
vzdalenost Tolimanu (alfa Centauri).

Meéreni vzdalenéjsich hvézd je obtiznéjsi, paralaktické dhly jsou velmi malé,
spolehlivost byla do 20-30 pc. V této vzdélenosti se nachazi ale malo dilezitych
a opérnych typu hvézd (ty jsou vétsSinou hodné jasné a ve velkych vzdalenos-
vzdélenosti. Velkym pfinosem byla astrometricka druzice HIPPARCOS |, ktera vy-
startovala v roce 1989 a po 4 letech zméftila polohy a vlastni pohyby vice nez 100
tisic hvézd s piesnosti 0,002”. Od roku 2014 pracuje astrometricka druzice GAIA,
kterad proméfila pres 1,5 miliardu hvézd nasi galaxii s pfesnosti 0,01-0,02 mas.

Vgechny vyse vzpominané efekty (aberace, paralaxa, variace radialni rychlosti,
heliocentrickd korekce i variace v po¢tu meteorti) nam davaji ditkazy o pohybu

vy

4.16 Dusledky pohybu Zemé kolem Slunce

Zemé vzhledem ke hvézdam obéhne kolem Slunce za rok sidericky, ktery je dlouhy
365,256 36 dne. Rok tropicky je dan dvéma po sobé nésledujicimi pruchody Slunce
jarnim bodem, tj. dobou od jarni do jarni rovnodennosti, trva o néco méné nez rok
sidericky a to 365,24219 dne. Tento rozdil souvisi s tim, Ze se jarni bod pomalu
posouva po ekliptice proti pohybu Slunce. Do pivodni polohy se opétovné dostane
az za necelych 26 000 let a tato perioda se nazyva rokem platénskym. Posun jarniho
bodu souvisi s precesi zemské osy. Doba mezi dvéma prichody Zemé perihéliem se
nazyva rok anomalisticky, ktery trva 365,259 64 dne. Pfimka apsid se staci ve sméru
pohybu Slunce po ekliptice, proto je anomalisticky rok delsi a do stejné pozice vici
hvézdam se piimka apsid vrati po 110000 rocich. Velice dilezitym rokem je rok
drakonicky, ktery je definovin dobou mezi dvéma prichody Slunce vystupnym
uzlem mési¢ni drahy. Uzlova piimka Mésice se staci proti pohybu Slunce po eklip-
tice, proto je délka drakonického roku rovna 346,620 06 dnim, do stejného bodu
v prostoru se pak dostane za 19,6 let.
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4.16 Diisledky pohybu Zemé kolem Slunce

Obéh Zemé kolem Slunce se rovnéz projevi ve st¥idani ro¢nich obdobi. Ani
sklon rotac¢ni osy Zemé vuci roviné ekliptiky neni konstantni a méni se v case dle

e(t) = 23°26'21,4" — 0,4681"(t — 2000), (227)

kde t je letopocet. Slunecni paprsky dopadaji béhem roku na obé polokoule pod
ménicim se Ghlem, ktery souvisi se zménou deklinace Slunce na hvézdné obloze.
Tato zména mé pak za pri¢inu ruzné teploty, které souviseji s tzv. stfednimi kli-
matickymi pasy. Ty vznikaji tak, Ze jsou v rozdilnych zemépisnych sitkach

a) ruzné délky dne a noci,

b) rozdilné vysky Slunce nad obzorem béhem dne,
¢) ruzné zmiriovany teplotni setrva¢nosti a
d) proménlivou vzdalenosti Zemé a Slunce béhem roku.

S tim souvisi mnozstvi energie, které od Slunce dopada na horni vrstvu zemské
atmosféry na jednotku plochy. Toto mnozstvi si mizeme vyjadfit jako

W = K cosz = Ksinh, (228)

kde K je slune¢ni konstanta, ktera je pro vzdéalenost 1 astronomické jednotky rovna
1360 W/m?, 2 je zenitova vzdalenost a h pak vyska Slunce nad obzorem. Insolace
(oslunéni) je pak energie, kterd dopada za jeden den na 1 m? plochy na horni
hranici zemské atmosféry a je dana vztahem

t=to

€= K sin hdt
t=—to
sin h = sin ¢ sin d 4 cos ¢ cos d cost (229)
costy = — tan ptand

a po integraci a dosazeni dostaneme
e = K(2tgsin psind + 2 cos ¢ cos d sin ty). (230)

Mezni hodnota ty plyne z sinh = 0. Jestlize je tanptand > 1, Slunce nezapada
a to = 7. Naopak pro tan ptand < 1 Slunce nevychéazi a t; = 0.

© | % rovniku | ¢ | % rovniku
0 100,0 50 68,4
10 98,6 60 56,9
20| 945 |70 474
30| 879 |80 | 429
40 79,0 90 41,5

Tabulka 7: Celkovi insolace v poméru k insolaci na rovniku v zavislosti na zemé&pisné
Sifce.
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4.16 Diisledky pohybu Zemé kolem Slunce

A letni
smir k severnimu soufasnd zemska slunovrat
svétovému polu trajektorie
(aktudlné 23,5 stupné)

podzimni

podzimni
jarni el jarni rovnodennost
rovnodennost rovnodennost
zimni 4 ledna
slunovrat - "
zimni zimni letni
letni zimni shinovrat slunovrat slunovrat
slunovrat slunovrat
. jamni
podzimni rovnodennost
rovnedennost
za 5000 let
pred 5000 lety jami / s
podzimn
za 15000 let rovnodennost qw w
letni
slunovrat

zemska trajektorie za 10000 let

Obréazek 66: Vliv precesniho pohybu (zména severniho svétového poélu) na zménu roc-
nich obdobi (upraveno dle [E32]).

Astronomické ro¢ni obdobi jsou vzhledem k ruzné rychlosti Zemé v draze ruzné
dlouh&. Nejdelsi je astronomické 1éto (pro severni polokouli), nejkratsi pak astro-
nomicka zima. Letni ptlrok je o 7,5 dne delsi nez zimni. Klimaticky je tak podnebi
na severni polokouli mirnéjsi, vlivem precese se vSak za 13000 let polokoule pro-
hodi a bude tomu naopak. Celkové ro¢ni tthrny insolace jsou uvedeny v tabulce 7.
Rozdily nejsou az tak extrémni, je mozné osidlit i vy$si zemépisné Sitky zejména
v obdobi kratkého léta.

Parametry zemské trajektorie nejsou konstantni a méni se v ¢ase. Sklon zemské
osy kolisd mezi ¢ = 22°04" a ¢ = 24°34' s periodou 41000 let. Pii rostoucim
sklonu rotac¢ni osy bude i zména deklinace Slunce vétsi, takze léta pak budou
teplejsi (a zimy chladnégjsi). Pro zjisténi sklonu ekliptiky muzeme pouZit vztahu
(The Astronomical Almanac for the Year 1990)

£ = 23°26'21,448" — 46,8150"T — 0,000 59”72 + 0,001 813"7T%, (231)

kde T' = (JD — 2451545,0)/36 525. Zména délky perihélia II se d&je s periodou
21000 let a v této periodé se Zemé dostava nejblize Slunci v ruznych ¢astech
roku. Je-li IT = 0°, nastava jarni rovnodennost v prisluni, IT = 90° je Zemé v pii-
sluni v dobé zimniho slunovratu (kratsi a teplejsi zima, delsi a chladnéjsi 1éto),
IT = 180° je podzimni rovnodennost v pfisluni a II = 270° je Zemé v piisluni
v dobé letniho slunovratu (kratsi a teplejsi léto a delsi a chladnéjsi zima). Zmény
ve vystfednosti drahy Zemé vychazeji dle simulaci Laskara a kol. (2011) s periodou
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Mllanknvlén\ry cykly
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Obrazek 67: Minulé a budouci Milankovicovy cykly. Nahofe je zndzornéna zména sklonu
zemské osy, pod ni pak zména excentricity zemské trajektorie, sinus délky perihélia a na-
sobek excentricity a sinu délky perihélia. Cernou barvou je pak zéavislost stfedni hodnota
insolace pro zemépisnou §ifku 65 stupiit pro horni ¢ast atmosféry. Posledni dvé kiivky
dole znézoriiuji zmény zastoupeni izotopu kysliku '#0 v ukladanych sedimentech a zmény
teploty na rustu antarktického ledu ze stanice Vostok [E33].

cca 100000 let, excentricita se pak méni v rozmezi 0,000 055-0,0679. V soucasné
dobé je rovna 0,016 7. Pii vyssi excentricité trajektorie je Zemé vétsi ¢ast obéhu
ve vétsi vzdalenosti, coz mé za néasledek doby ledové. Délka velké poloosy se méni
zcela nepatrné.

Vsechny tyto periody se snazi popsat Milankovicova teorie (Milutin Milankovi¢
(1879-1958)), ktera predpoklada, 7e zmény klimatu Zemé souviseji s periodami
zmén vystiednosti zemské trajektorie, délkou perihélia, sklonem zemské osy a jeji
precesi (viz obr. 67).
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4.17 Precese a nutace

Precesi objevil kolem roku 130 pft. n. 1. Hipparchos, ktery porovnaval sva pozoro-
vani s pozorovanim feckych astronomu. Zjistil prirtustek ekliptikalnich délek, které
vysvétlil posunem jarniho bodu proti sméru pohybu Slunce. Ptolemaios precesi
zméril na 36" za rok. Arabsti astronomové mezi 10. a 11. stoletim precesi urcili
mezi 48" —54" za rok. V roce 1260 persky hvézdai Nassir Edin pak ur¢il velice pies-
nou hodnotu precese 51” za rok, ktera je velice blizka souc¢asné hodnoté 50,3" /rok.
Od dob Hipparcha se jarni bod posunul zhruba o 30 stupnt.

Fyzikalni vysvétleni precese podal az Isaac Newton, ktery popsal rotaci Zemé
jako chovani roztoceného setrva¢niku s rotac¢ni osou, na kterou ptisobi vnéjsi sily
a pokud maji vudi télesu ur¢ity moment, pak vyvolavaji precesi (viz obr. 68).
Moment sil D pisobenych Mésicem a Sluncem na zplo§télou Zemi chce osu Zemé

Mésic

Obrazek 68: Vysledny moment sil 5, ktery vznika piisobenim dvojice sil Mésice a Slunce
za zplostélou Zemi.

narovnat vuci roviné ekliptiky. Vysledkem tak je pohyb zemské osy okolo polu
ekliptiky. Velikost momentu sil je dan vektorovym soucinem

D = C(& x &), (232)

kde vektor ' miii do jizniho polu ekliptiky. Pohyb rota¢ni osy zemé se d&je v opac-
ném smyslu nez rotace a obéh Zemé kolem Slunce. Diky tomu je tropicky rok kratsi
nez rok sidericky.

Cely kuzelovity pohyb vykona osa Zemé za 1 platonsky rok, ktery trva 25771 let.
mes Bradley (1693-1762) periodickou slozku tzv. nutaci, kterou v roce 1749 vysvét-
lil Jean le Rond d’Alambert (1717-1783) a jeho vyklad pak zjednodusil Leonhard
Euler (1707-1783). Nutace vznikd ptisobenim ¢asové proménného momentu sily,
ktery odpovida periodé 18,6 let a souvisi s precesi vystupného uzlu mési¢ni drahy.
Pozorovana amplituda ¢ini asi 17”.
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4.17 Precese a nutace

10000

Obrazek 69: Vlevo je znazornén precesni pohyb rotaéni osy Zemé [E34] a vpravo pak
zména severniho svétového polu pro rizna obdobi [E35].

Celkova precese se sklada z precesnich pohybt, které jsou zptsobeny vSemi
télesy slune¢ni soustavy, ale hlavni podil je dan Mésicem a Sluncem. Jejich spolec-
nym puasobenim vznika lunisolarni precese, ktera je 50,41” /rok (60 % piipada na
gravitacni vliv Mésice a 40 % na vliv Slunce). Vliv pisobeni planet pak zahrnu-
jeme do pojmu planetarni precese Zemé. Pocita se piimo zména drahy Zemé, ¢imz
se méni poloha poélu ekliptiky, tj. sklon o —0,46" /rok (v roce 2000 byl sklon zem-
ské osy £ = 23°26'21,448") a posouvaji jarni bod o —0,12” /rok proti lunisolarni
precesi. Celkova (generalni) precese je pak slozena z obou slozek a jeji hodnota
pro rok 2020 je 50,292 6" /rok.

Eo

Ro

//P/ m rovnik

Obrazek 70: Znazornén{ zmén souradnic vlivem precesniho pohybu.

Disledkem precese a nutace je zména polohy svétového poélu, s tim souvisi
zména oblohy viditelné z daného mista. Hvézda Polarka tak bude nejblize sever-
niho svétového polu v roce 2103 a bude vzdalena od né&j 27, v roce 12000 bude
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4.17 Precese a nutace

Pole coordinates (xp,-yp)

(Mas) > WOWards SUPE:

-560,
-200.00 -160.00 -120.00 -80.00 -40.00 0.00 40.00 80.00 120.00 160.00 200.00 240.00 280.00
x (mas) --> towards Greenwhich

Obrazek 71: Vlevo je pasaznikovy dalekohled na observatoii v Greenwichi umistény
na nultém poledniku [E36| a vpravo je pak zachycen pohyb severniho svétového polu
od roku 2005 do roku 2012 [E37|.

,Polarkou® Vega (viz obr. 69) a v roce 3000 pf. n. 1. byla nejblize polu hvézda
Thuban (« Dra). Za nékolik tisic let tak bude z Evropy viditelny Jizni kiiz, ale ne-
bude viditelny Sirius a ¢ast Orionu. Protoze se poloha jarniho a podzimniho bodu
od dob Hipparchovych posunula o cca 30 stupni, souvisi s tim nesoulad mezi
polohou Slunce v souhvézdich a znamenich, které se o jedno znameni posunulo
(ve znameni Berana je Slunce v Rybach). Vlivem precese se také méni ekliptikalni
soutfadnice, miizeme Fici, Ze se zhruba ménfi jen ekliptikalni délka, ktera nartsta cca
o 50,3” /rok. Neplati to tplné presné, nebot se diky planetarni precesi také méni
sklon ekliptiky a poloha svétového polu. Vétsi zmény jsou vSak u rovnikovych
soufadnic druhého druhu, které jsou dilezité pro nalezeni objektu a jsou vztazeny
k ur¢itému ¢asu (ekvinokciu). P¥iblizné vztahy pro zménu v rektascenzi a deklinaci
mizeme vyjadfit

Aa = [m+ ntandsin o) AT

Ad = [ncosa] AT,

kde konstanta ro¢ni zmény v rektascenzi je pro rok 2012 m = 46,1250” a ro¢ni
zména v deklinaci pak n = 20,040 7”. Lunisolarni precese zpusobi posun jarniho
bodu vy do bodu B (viz obr. 70), ¢emuz odpovida pouze jeho posun po ekliptice.
Planetarni precese pak mé za néasledek dalsi posun jarniho bodu z mista B do nové
pozice v (posun pouze po rovniku), coz lze piepsat do rovnic

(233)

n = prssine = 20,0” /rok

m = pps cose — ppr, = 46,1” /rok. (234)

Méteni se ovSem vztahuji k zidealizovanému stfednimu poélu, jehoz poloha je
v8ak proménna a osciluje kolem stfedniho polu v disledku nutace (nuta¢ni elipsa).
S tim souvisi zména polohy jarniho bodu i zména sklonu ekliptiky k rovniku a vse
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4.18 Slunecni ¢as, slune¢ni hodiny

zavisi na thlové vzdalenosti vystupného uzlu 2 mési¢ni drahy od jarniho bodu.
Zmény ekliptikalni délky a sklonu ekliptiky zptsobené nutaci muzeme urcit ze

vztahi
dy =—17,24"sin Q2

d. = 9,21" cos Q.

Kromé precese a nutace vykonava zemské osa i jemnéjsi pohyby, které lze zjistit
méfenim tranzitt hvézd mistnim polednikem napf. pomoci pasazniku (merididnovy
dalekohled), respektive dnes pomoci interferometrickych méfeni kosmologickych
radiovych zdroju pomoci VLBI. Pohyb osy se jevi jako kvaziperiodické obih&ni
s amplitudou asi 0,3”, coz odpovida 15 m v primétu na zemsky povrch (viz obr. 71).
Na datech je patrna pfiblizna Chandlerova perioda 430 dni. Pfi¢ina téchto pohybt
neni piesné znaméa, pravdépodobné se na nich podileji endogenni procesy (pfesuny
hmot uvniti Zemé), interakce Zemé s atmosférou, ¢asové proménné slapy Mésice

apod.

(235)

4.18 Slunecni cas, slunecni hodiny

Zivot cloveéka je synchronizovan se stifidanim dne a noci, které souvisi s dennim
pohybem Slunce po obloze. Slunce se pohybuje po ekliptice (mezi hvézdami) nerov-
nomérné, pravé Slunce neurcuje rovnomérny tok c¢asu. Pristroj, kterym l1ze méfit
pravy slunecni ¢as se nazyva slunecni hodiny. Slunec¢ni hodiny mohou mit t¥i mozné
zpusoby konstrukce a to

a) vertikalni

b) horizontalni

¢) rovnikoveé.

Ke konstrukci je potfeba mit stinitko a stinovou ty¢, ktera vzdy miii k svétovému
polu. Na obrazcich 72 a 73 jsou zobrazeny ruzné konstrukce slune¢nich hodin.

vodorovné (horizontélni) pfed Hvézdarnou a planetariem Brno na Kravi hote a rovnikové
z Hvézdarny a planetaria v Hradci Kralové [E38].

Slune¢ni hodiny se vét§inou umistuji na jizni stény budov, ¢iselniky ukazujici
mistni pravy slunec¢ni ¢as jsou pak vypocitany pro konkrétni misto a konkrétni
konstrukei. Rovnikové slunec¢ni hodiny maji ¢iselnik rovnomérny.
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4.18 Slunecni ¢as, slune¢ni hodiny

LN
c
(rovnikové)
a
(vertikalni)
<- ¢
90° - @ b
(horizontalni)

Obrazek 73: Znazornéni konstrukce rznych typl slune¢nich hodin.

Pravy slunec¢ni cas je dan dobou mezi dvéma po sobé nésledujicimi dolnimi
kulminacemi Slunce

Tps = te & 12h. (236)

Tento ¢as se vztahuje ke konkrétnimu mistu a lisi se od stfedniho mistniho slu-
nec¢niho ¢asu. Budeme-li zjistovat rozdil pravého a stiedniho mistniho slunecniho
¢asu napf. v pravé poledne, ziskdme tzv. analemu Slunce (viz obr. 74). MuZeme
si ji také predstavit jako mys$lenou drahu Slunce po obloze vzdy pro stejny mistni
stfedni slunec¢ni cas.

o k'

Obrazek 74: Analema Slunce v Aténach v roce 2003 [E39] a analema Slunce pozorované
z Marsu [E40].
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4.19 (Casova rovnice

4.19 (Casova rovnice

Rozdil mezi mistnim pravym a stfednim slune¢nim ¢asem nam udava tzv. casovd

rovnice
E:Tps—TSS:t@:l:lzh—Tss:@—Oé@:l:12h—TSS, (237)

kde rozdil (©—ay) je nezéavisly na misté pozorovani a lze dohledat napf. ve hvézdar-
ské rocence. Pro kladné hodnoty E pravé Slunce kulminuje diive, pfi zaporném
14. kvétna o 3,68 minuty a 3. listopadu pak o 16,42 minuty, pozdéjsi kulminace
11. tinora o 14,42 minuty a 26. ¢ervence o 6,5 minuty. Maximalni rozdil tak muze
¢init az 30 minut. Pravé o hodnotu E se lisi ¢as na slunec¢nich hodinach od ¢asu
na nagich hodinkich (neuvazujeme-li letni ¢as).

Zatimco rozdil (© — Tgg) nartsta rovnomérné za den o 3 minuty a 56 sekund
(rozdil délky hvézdného a slune¢niho dne), rektascenze Slunce ag, roste nepravi-
delné. Za tento rozdil mohou dvé pfic¢iny. Zemé obiha kolem Slunce po eliptické
dréze, takze se prava anoméalie méni nerovnomeérné a i kdyby Zemé obihala kolem
Slunce po kruznici, diky nenulovému sklonu roviny ekliptiky k roviné zemského
rovniku se méni rektascenze Slunce také nerovnomérné. Pravy slunecni ¢as si tak
muzeme v prvnim p¥iblizeni predstavit jako dvé harmonické funkce.

Nejdiive se podivame, jak se projevuje obéh Zemé kolem Slunce po eliptické
dréze. V prvnim piiblizeni budeme uvazovat, Ze v ohnisku je Slunce, i kdyz ve sku-
ne¢ni soustavy ztotoznime. Zemé prochazi jarnim bodem pravé tehdy, kdyz Slunce
prochazi podzimnim bodem, tj. v okamziku podzimni rovnodennosti. Ekliptikalni
délka Zemé je tak posunuta o 180 stupnu oproti Slunci. Délka perihélia je rovna
Ae = 103,14°. Siderickd doba obéhu Zemé je 365,256 4 dne a stiedni dhlovy pohyb
je \g = 360°/P = 0,9856° za den. Zname-li stfedni thlovy pohyb Zemé, pak si
miizeme vypocitat stfedni anomalii M v ¢ase T' po pruchodu perihéliem v ¢ase T

7 rovnice .
360

M = "5-(T = T). (238)

Priichod Zemé perihéliem nastal v roce 2012 az 5. ledna v 1 hodinu svétového casu.
Stiedni délka perihélia je 103,14°. Pro ekliptikilni délku Zemé pak muzeme psat

Ao = Agper + v = 103,14° + v (239)

Je-1i D pocet dni, které uplynuly od 1. ledna 0 hodin UT, miizeme stfedni anomaélii
vypocitat jako
360°
M = D —4.93°. 240
365,25 ’ (240)
Chceme-li vypotitat Ag(D), musime znat velikost pravé anomalie v. Aproximaci

feSeni Keplerovy rovnice

f(EY=E—M —esinE=0 (241)
Newtonovou metodou, kdy
f(En)
E...=FE,— 242
+1 f’(En> ( )
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4.19 (Casova rovnice

dostavame s Fy = M uz v prvni aproximaci postacujici vysledek

esin M 1
E=M+-—— =M in M + —e?sin (2M). 243
+ (1= ecos M) +esin M + 5¢ sin (2M) (243)

Tieti ¢len je tmérny e?, takie pro excentricitu e = 0,016 7 miize vychazet jeho

maximalni hodnota %(32 = 0,000139 rad = 29", coZ lze zanedbat. MuZeme proto

vychézet z feSeni Keplerovy rovnice (243) a pak ziskat pravou anomalii z rovnice

(149)
(1+6>1/ztan (M—kesinM—l—%e%in(QM))]. (244)

v = 2arctan

—e 2

Funkce rozdilu pravé a stfedni anomaélie (v— M) je velmi dobie podobné sinusovce,
kterou mizeme aproximovat vztahem

(v— M) =1,91368°sin M + 0,01997° sin 2M. (245)

Skutecné Slunce se oproti prvnimu stfednimu Slunci muze rozejit az o 1,91°, coz
odpovida 1,95 stfednim dniim na obloze a je to rozdil v ¢ase £ 7,64 minuty. Maxi-
malni rozdil je v dubnu a fijnu pro M = £+90°. Ekliptikilni délku Slunce mizeme
tedy vypocitat ze vztahu

Ao = 180° + \g = 283,14° + v = 283,14° + M +1,91° sin M + 0,02° sin 2M, (246)
kde stfedni anomalie M se rovna
M =0,9856°D — 4,93° (247)

a D je pocet dnu od zacatku roku.

Nyni se podivame, nakolik ovliviiuje ¢asovou rovnici nenulovy sklon roviny
ekliptiky a zemského rovniku. V rovnikovych soutadnicich nas zajimé rektascenze
Slunce ag a ne jeho ekliptikidlni délka Ag. Proto pouzijeme transformaci mezi
ekliptikdlni a rovnikovou soustavou druhého druhu

COs 0 Sin iy = cos € sin Ag

COS 0 COS vy = COS A (248)
a jejich podélenim dostaneme vztah
tan e = cose tan Ag. (249)

Rozdil ekliptikalni délky a rektascenze Slunce si muzeme vyjadrit jako
(Ao — agp) = 2,465 63° sin 2\ — 0,053 05° sin 4\ + 0,001 52° sin 6. (250)

Maximalni hodnoty rozdilu jsou pro \o£45° a Ao, 2135°, amplituda zmén odpovida
rozdilu +10 minut. Efekt sklonu ekliptiky k roviné rovniku tak vyraznéji piispiva
do ¢asové rovnice nez nerovnomérny pohyb po eliptické draze.

Dosazenim obou efektii ziskdme aproximaci s piesnosti na cca 0,3 minuty. Ca-
sova rovnice pak nabude tvaru

Tps — Tsg = 0,46 cos T — 7,34 sinT — 3,36 cos 27 — 9,33 sin 27, (251)

kde 7 = 360°/365,25D a rozdil pravého a stiedniho slune¢niho ¢asu vychazi v mi-
nutach. D je opétovné pocet dni od zacatku roku.
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B[ i,

-10

Obrazek 75: Porovnéni pozice Slunce v ekliptikalnich a v rovnikovych soutfadnicich dru-
hého druhu pro rizné dny v roce (zelené - jarni rovnodennost, svétle modra - 11.4.2011,
Cervend - 6.5.2011 a 7luta - 8.6.2011).

4.20 Pasmovy cas

Kazdé misto na Zemi mé svuj vlastni ,,mistni ¢as“. Az do 19. stoleti byl zakla-
dem cCasomiry pravy mistni slune¢ni c¢as, ktery byl urc¢ovan slune¢nimi hodinami.
Od roku 1820 se zacal uzivat mistni stfedni ¢as, ktery byl opraven o ¢asovou rovnici.
Nicméné s rychlym rozvojem dopravy a hlavné Zeleznice nastal problém s ruznymi
existujicimi ¢asy. Zacalo byt nevyhodné mit tolik vlastnich ¢asti a proto byl za-
veden jeden Zeleznicni cas, ktery odpovidal ¢asu hlavniho mésta zemé. V nagSich
zemich a v tehdejsim celém Rakousku platil az do 1. fijna 1891 na zeleznicich c¢as
prazsky, ale i to byla ¢asem shledano jako nepraktické. Nap¥. ve Spojenych statech
bylo v té dobé 53 Zeleznic¢nich cast.

V roce 1870 piisel s navrhem zavedeni pasmového ¢asu (obr. 76) Charles
F. Dowd (1825-1904), ale teprve az v fijnu 1884 bylo rozhodnuto na svétové kon-
ferenci ve Washingtonu, ze povrch Zemé bude rozdélen podél polednikii na 24 pa-
sem, kdy kazdé z nich bude mit velikost 15° zemépisné délky. Uvnitf tohoto pasma
bude platit stejny pasmovy cas, ¢as v sousednich pasmech se bude lisit o hodinu.
Zakladni (svétovy) ¢as bude v pasmu podél nultého greenwichského poledniku
a k nému se budou vztahovat vSechny ostatni ¢asy. Svétovy koordinovany cas je
rovhomeérné plynouci ¢as a ten je neustale porovnavan s casem rotac¢nim, dojde-li
k rozdilu, ptridava se (¢i ubird) 1 sekunda.

Nas stredoevropsky ¢as plati od roku 1912. V obdobi od konce biezna do konce
fijna se navic zavadi letni stfedoevropsky cas, ktery pfidava dalsi hodinu vici
svétovému c¢asu. Vzhledem k tomu, Ze se nachizime pobliz 15. poledniku, SEC
lépe odpovida skutecnosti. Brno je oproti tomuto poledniku posunuto o 6 minut
smérem na vychod, takze vychody i zapady téles jsou uspiSeny.

V praxi se hranice pasem piizpisobuji statnim hranicim, respektive adminis-
trativnimu c¢lenéni vétsich stati, které pak maji vice pasmovych casi. Existuji
v8ak i vyjimky, kdy nékteré staty pouzivaji ¢asy posunuté o ptlhodiny (Kokosové
ostrovy, Afghénistan, Indie) ¢i dokonce 45 minut (Nepal). Velice zvlastni posta-
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veni mé 180 polednik, pfes ktery prochazi ¢asova hranice. Pii piekroceni této ¢ary
smérem na zapad (coz ovSem znamena ze zapadni polokoule na vychodni) se pie-
chéazi z pasma UTC-12 do pasma UTC+12, takze platny ¢as se zvysi o 24 hodin,
tzn. ¢as se neméni, ale datum se posune o jeden den vpied. Pfi pfechodu smé-
rem na vychod opac¢né. Blizkost ¢asové hranice vedla Samou k tomu, Ze na konci
roku 2011 se pfesunuli z pasma UTC+12 na UTC-12. Tento presun se provedl tak,
ze po ¢tvrtku 29.12. nasledovala rovnou sobota 31.12.2011. Divod zmény ¢aso-
vého pasma a soucasné i zmény mezindrodni datové hranice souvisi s napojenim
ekonomiky na Australii a Novy Zéland.

STANDARD TIME ZONES OF THE WORLD

Obrazek 76: Mapa Casovych pasem k bfeznu 2011 ([E41]).

4.21 Kalendar

Souhrnu pravidel, kterymi se #idi poc¢itani dni v roce, se tika kalenddr. Prvni kalen-
dare vznikly jiz na pocatku civilizace, coz souviselo s kazdoroc¢nimi zaplavami
v okoli velkych tek. Nazev je odvozen od latinského calendae - svatky novoluni,
coz byl v fimském kalendafi prvni den v mésici (kalendy). Ten den bylo svolani
lidu (calare) knézem, aby mohl vyhlasit novy mésic a zaroven vSechny obeznamit,
kolik bude mit mésic dni. S tim také souvisi kniha dluznikt (calendarium), protoze
se ve starém Rimé platily troky z dluhi vZdy prvni den v mésici.

Zakladnimi jednotkami pro tvorbu kalendaiu jsou slunecni den, ktery pouzi-
vaji vSechny kalendafe, dale synodicky mésic (lunarni kalendaie) a tropicky rok
(365,2422 dnt). Sladénim riuzné dlouhych period pak muzeme kalendafe rozdélit
na lunérni, solarni a lunisolarni.

Nejstarsi kalendare byly kalendafi lunarnimi. Na Meésici je velice nazorné vidét
st¥idani fazi a uvédomime-li si, Ze nejstarsi civilizace byly v oblasti tropt a sub-
tropt, kde se stiidani ro¢nich obdobi tolik neprojevovalo, pravé zména mésic¢nich
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fazi byla dobrou ¢asomirou. Rozdélenim mési¢niho cyklu vznikne pfiblizné sed-
midenni tyden, béhem kterého se pfitadily nazvy dni hlavnim nebeskym télesim
a bozstvim.

obdobi pro jeho sestrojeni. Béhem dne totiz nevime, kde se Slunce na hvézdné
obloze nachézi. Pouze béhem slunecnich zatméni tak muzeme zjistit aktualni po-
zici Slunce vii¢i hvézdam. Rok se déli na ¢tyfi roéni obdobi, kterd jsou oddélend
rovhodennostmi a slunovraty.

Prvni ze slune¢nich kalendart byl kalendar egyptsky, ktery vznikl ptiblizné
ve 4. tisicileti pfed nasim letopoc¢tem. Rok zacinal, kdyz Sirius vychazel v dobé
letniho slunovratu t&sné pred Sluncem (heliakticky vychod) a v této dobé rov-
néz nastavaly zivotodarné zaplavy teky Nilu. Staroegyptsky rok mél 3 obdobi:
zaplava, seti a zné, ktery mély 4 mésice po 30 dnech a kazdy mésic mél 3 de-
kidy (po 10 dnech). Na konci roku se pak vkladalo 5 dni (maly rok). V roce
238 pf. n. L. vydal dekret kral Ptolemaius III. Euergetés (246-222/221 pi. n. 1.),
ktery po ¢tyfech letech pridaval do malého roku jeden den navic. K praktickému za-
vedeni dekretu ale nedoslo, nicméné princip pfevzali v roce 46 Rimané. Za 120 let
tak vzrostla chyba zaCatku roku o cely mésic a zacatek roku se stale posouval
pi. n. L. také u Babylonani a ve 2. tisicileti pf. n. l. v Ciné.

Nas soucasny kalendar navazuje na kalendai fimsky, ktery Rimané prejali
od Babylonanu. Zacatky tohoto kalendafe jsou nejasné, podle legendy byl zaklada-
telem tohoto fimského kalendare Romulus v dobé, kdy zalozil Rim. Bylo to v roce
753 pred nasim letopoctem, ale pro f{imany to byl rok nula. Zpoc¢atku meél 10 ocis-
lovanych meésicti se 304 dny o délkdch 30 a 31 dni, rok zac¢inal na jafe a koncil
v zimé. Mésice ziskaly jména podle fimskych bohi a ¢islic, které oznacovaly jejich
pofadi. V roce 713 pf. n. l. Numa Pompilius (753-673 pf. n. 1.) pfidal dva mé-
sice Januarius a Februarius na zavér roku. Toto pFfidani mésicti souviselo s tim,
ze si byl dobie védom délky lunarntho roku 355 dni, takze 57 dni rozdélil praveé
mezi mésice leden a tnor (mésic s nestastnym poctem 28 dnii). Protoze se rok
lunérni od tropického 1isi, bylo nutné tento rozdil korigovat a proto se vkladaly
ve Ctyfletém cyklu extra mésice zvané Mercedonius a to ve druhém roce cyklu
mezi 23. a 24. tnor 23 dni a ve ¢tvrtém roku cyklu pak 22 dni. Tim se délka roku
rovhala 366,25 dniim a rozdil oproti hodnoté tropického roku se kumuloval. V roce
46 pt. n. L. se Gaius Julius Caesar (100-44 pt. n. 1.) seznamil s egyptskym kalenda-
fem a povéfil alexandrijského astronoma Sosigena, aby vypracoval zjednoduSenou
verzi kalendare. V té dobé byl jiz rozdil mezi kalendafem a skutecnosti 90 dni.
Jména mésicu zustala stejna, jen se zménily jejich délky. Mésic Mercedonius byl
vypustén a v mésici Februariu se vkladal pfestupny den kazdé ¢tyfi roky (opét
mezi 23. a 24. nor). Délka roku tak byla 365,25 dne, coz je ovSem o 11 minut
a 14 sekund déle nez je délka roku tropického. Mésic Quintilis byl pak piejme-
novan na pocest Caesara, ktery se v ném narodil, na Iulius. Takto reformovany
kalendar zacal platit nafizenim Caesara v Rimskeé 3 od roku 45 pf. n. . Vlivem
zmatku pii zavadéni byly omylem pridavany prestupné roky kazdy tieti rok, chyba
byla odhalena az v roce 8 pt. n. 1. cisafem Augustem, ktery ji napravil tim, ze se az
do roku 8 n. l. pfestupné roky nezarazovaly a za jeho vlady se skutec¢né datovani
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v celé Rimské 1iSi synchronizovalo. Na svou pocest nechal v tomto roce zménit
nazev meésice Sextilis na Augustus.

Romulus
mésic (pocet dni)

Numa Pompilius
mésic (pocet dni)

Julius Ceasar
mésic (pocet dni)

Martius (31)
Aprilis (30)
Maius (31)
Tunius (30)
Quintilis (31)
Sextilis (31)
September (30)
October (31)
November (30)
December (30)

Martius (31)
Aprilis (29)
Maius (31)
Tunius (29)
Quintilis (31)
Sextilis (29)
September (29)
October (31)
November (29)
December (29)
lanuarius (29)
Februarius (28+22/23)

Martius (31)
Aprilis (30)
Maius (31)
Tunius (30)
Tulius (31)
Sextilis (31)
September (30)
October (31)
November (30)
December (31)
lanuarius (31)
Februarius (28/29)

Tabulka 8: Nazvy mésici a pocet dnf v rtznych Fimskych kalendé¥ich.

Zahy po nastupu kfestanstvi se cirkevni predstavitelé museli vyporadat s otaz-
kou, kdy maji slavit Velikonoce. Roku 325 n. 1. se shodli, ze Velikou noc budou
slavit vzdy prvni nedéli po prvnim tpliku nésledujicim po dni jarni rovnoden-
nosti, ktery toho roku ptipadl na 21. biezen. Uplynulo nékolik stoleti a problém
Velikonoc bylo nutné fesit znovu. Rozdil jednoho dne se mezi délkou julidnského
a tropického rokem projevi po 128 letech, v poloviné Sestnactého stoleti se den jarni
rovhodennosti podle julidnského kalendare vzdalil od 21. bifezna jiz o dni deset.
ského kalendaie byla odhalena jiz ve 14. stoleti, snazily se ji vyTeSit i koncily. Kato-
lick& cirkev proto oslovila papeze Rehore XIII., aby zjednal napravu. V roce 1575
predlozil matematik a léka¥ Ciro Luigi Giglio (1510-1576) navrh nového kalen-
dare, ktery byl schvalen 24. inora 1582. Protoze mélo byt vynechano najednou
10 dni, ¢ekalo se s jejich vynechanim az do doby, kdy v liturgickém kalendéafi je
pocet preskocenych vyznamnych svatka nejmensi. Reforma méla proto byt prove-
dena bezprostiedné po svatku sv. Frantiska, pfipadajicim na ¢tvrtek 4. ¥ijna 1582.
Nasledujici den mél byt povazovan za patek 15. fijna 1582. Nebyt této korekce,
kalendar by se jesté vice opozdoval oproti skute¢nym zménam roc¢nich obdobi. Pa-
pezska bula také stanovila, ze kazdy posledni rok stoleti bude prestupny jen tehdy,
bude-li délitelny ¢islem 400. Pravidla pro pfestupné roky jsou nasledujici

a) je-li letopocet délitelny 4, pak jde o rok prestupny s 366 dny (odpovida délce
tropického roku 365,2500),

b) je-li letopocet délitelny 100, pak nejde o rok prestupny a mé 365 dni (odpo-
vida délce tropického roku 365,240 0),

¢) je-li letopocet délitelny 400, pak jde o rok prestupny s 366 dny (odpovida
délce tropického roku 365,242 5).
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13
CALENDARLYV:M

GREGORIAN VM,
P+E R F E 71" Wy

Orbi Chriftiano vniuerfo 2 Gregorio XIII. P. M.
propofitum. Anno M. D. LXXXII.

L
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GREGORIVS EPJSCOPVS

s EBR VYS SERY OR Vil tDiE 1
AD PERPETVAM REI MEMORIAM.

o N TER granifiimas Pafforalisofficij nofivi curasieapofirems non eflivb que
2 dfacro Tridentina G oncilio Sedi Apoflolics refernata ﬁqu »illa ad finem opra-
N tum, Deoadiutore, perducantar . Sane eiufdem Coneilij Pagres, cum ad've-
liquam cogitationem Breuiary quoque curam adisngerent; tempore tamen ex=
cluffrem totam ex ipfius Coneilif decreto ad aullorisatem, & iudicin R oma-
i Pontificis retulernnt. Duo auten Brewsario puln&am COTEIMEnERYIqUOr M
W wnum preces, laudefg. dininas feffis, profeflifgue dicous penfoluendas comple-
WSO 14y alterum pertinet ad annuos Pafche , fiflorumque ex e pendentismire-
eurfits, Solis, & Luna motumetiendos: Atque illud quidem ﬁl:_m rewrjda_t:ong: _Pm: . pradergj'ap
”jl/;r abfoluendum curanit s atque edidit . Hoe vera, q:gd semiram exigit '{a gitimim; Q‘g{fdgg re-

Obrazek 77: Papezska bula Rehore XIII ze dne 24. tnora 1582, kterd opravovala ne-
presnost julidnského kalendafe a zavedla kalendar gregoriansky [E42].

V Cechach zacal gregoriansky kalendar platit od 6/17. 1. 1584, na Moravé pak
od 3/14. 10. 1584. Julidnsky kalendar nadéle pouziva pravoslavna cirkev, takze
vanoc¢ni svatky se slavi napt. v Rusku az po 1. lednu.

Kalendéii je cela tada, zde se zminime o kalendéii zidovském a islamském.
Zidovsky kalendar je kalendafem lunisoldrnim, tzn. zZe mésice jsou pocitany podle
fazi Mésice a roky podle Slunce. Letopocet se datuje od stvofeni svéta, vSechny
mésice zac¢inaji novem. Od starovéku je kazdy zacinajici mésic vyhlasovan na za-
kladé pozorovani. Soucasny zidovsky kalendar je neménny od 10. stoleti. Bézny rok
méa 12 mésici, které trvaji 30 nebo 29 dni. Roky tak mohou mit 353, 354 nebo 355
dni. ProtozZe se lunarni rok a slunec¢ni lisi, vklada se sedmkrat za 19 let prestupny
13. mésic o délce 30 dni. Prestupny rok pak mize mit 383, 384 a 385 dni.

Islamsky (muslimsky) kalendaf byl zaveden chalifou Umarem roku 637. Jeho
pocatek byl stanoven na rok 622 (hidzra), kdy odesel Mohammed z Mekky do Me-
diny. Islamsky kalendaf je lunarnim kalendéiem, méa dvanact mésici o délce stii-
davé 30 a 29 dni. Normalni rok mé délku 354 dni, piestupny pak 355 dni, ktery je
zafazovan po dvou nebo po jednom obycCejném roku v cyklu tficeti tif let. Za tuto
dobu se rozdil letopoc¢tu mezi islamskym a gregoridnskym kalendaiem snizi o jedna.

Pro vypocet kalendafe je nutné mit jako podklad tzv. kalendaini data - slunecns
kruh, mésicni cyklus, Fimsky pocet, epakta, nedélni pismeno a datum Velikonoc.
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Slune¢ni kruh (slune¢ni cyklus) je perioda, po jejimZ uplynuti piipadaji vzdy
dny v tydnu na stejna data. Obyc¢ejny rok méa 52 tydni po 7 dnech a 1 den navic.
Jestlize v urc¢itém obycejném roce pripadne 1. ledna na pondéli, pak v nasledujicim
roce piipada 1. ledna na tutery, v dalsim pak na stfedu. Pokud bychom nezavadéli
prestupné roky, pfipadaly by vzdy po sedmi letech stejné dny v tydnu na urcita
stejna data. V gregoridnském kalendari je vSak kazdy ¢tvrty rok rokem prestup-
nym, proto pripadaji dny v tydnu na stejna data az po 4 krat 7 letech, tj. 28 letech.
Pocatek této periody byl polozen do roku 9 pfed nasim letopoctem, ktery byl pie-
stupny a zacinal pondélim.

Cislo slune¢ntho kruhu pro urcity rok nabyva hodnot mezi 1 a 28 a zjistime
ho tak, ze k letopoc¢tu pri¢teme 9 a délime 28. Zbytek udava hledanou hodnotu
slune¢ntho kruhu. Napi. pro rok 2021

(20214 9): 28 =72,5 = 0,5.28 = 14. (252)

Slunec¢ni cyklus postupuje kalendarem plynule a stejnym rokiim je pfifazeno stejné
¢islo jak v julidnském, tak i v gregorianském kalendéri.

Meési¢ni cyklus, nazyvany téz zlatym poctem Metonovym, je 19leta perioda,
ktera probiha plynule kalendaifem podobné jako cyklus slunec¢ni. Po 19 letech pfi-
padaji vzdy priblizné tytéz faze Mésice na stejné kalendaini data. Je to dano tim, ze
synodicky mésic trva v priméru 29,530 588 2 dnti, coz znamend, Ze 235 synodickych
mésici je rovno 6 939,688 227 dnum. Tato doba je ptiblizné rovna 6 939,75 dntm,
coz je 19 julianskych rokt po 365,25 dnech. V cyklu vSak mohou nastat odchylky,
protoze se méni délka synodického mésice od 29,25 do 29,83 dnii jako nésledek
zmén mésicni drahy. Poradi roku v mési¢nim cyklu se nazyva zlaté cislo. Roku
0 naseho letopoc¢tu je prifazeno zlaté ¢islo 1. Pro rok 2021 tedy mame

(2021 + 1) : 19 = 106,4211 => 0,4211.19 = 8. (253)

f{imsky pocet neboli indikce je perioda patnactileta. Nevychazi z zddnych ast-
ronomickych déjii, v pozdnim obdobi Rimské Fise méla vyznam pouze administra-
tivni. Je v8ak soucasti julidnské periody, kterou v roce 1583 navrhl Joseph Justus
Scaliger (1540-1609) pro pocitani v periodach 28-19-15 let. Vysledna perioda od-
povida 7980 rokim a pocita se od urcitého pocatecniho data, bez déleni na roky
(pouze dny). Jako pocate¢ni bylo stanoveno datum 1. ledna roku 4713 pi. n. 1.
(neboli rok -4712), kdy vSechny periody mély hodnotu 1. Jedna perioda zahrnuje
2914695 dni. Julidnské datum tedy umoziuje zjistit dny v tydnu, ¢islo slunec-
niho kruhu, zlaté ¢islo a indikcii. Kdyz délime julidnské datum piislusného dne ke
12. hodiné svétového ¢asu UT (celodiselnou ¢ast JD) ¢éislem 7, zbytek urci o jaky
den se jedna. Kdyz se rovné zbytek nule, dnem je pondéli, jedné odpovida ttery, 2
— stieda, 3 = ¢tvrtek, 4 — patek, 5 — sobota a 6 — nedéle. Kdyz délime julianské
datum c¢islem 28, 19 anebo 15, dostaneme jako zbytek ¢islo slune¢niho kruhu, zlaté
¢islo anebo indikeii (fimsky pocet). Julidnské datovani se praktikuje zejména v as-
tronomii (napf. zjistovani periodickych jevi), ale je nutné pouzivat heliocentrické
julianské datum. Julianské datum lze vypocitat ze znamého julianského data pro
pilnoc prislusného dne jako

JD = JD(0UT) + (H — 12)/24 + M/1440 + 5/86 400. (254)
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Na 1. ledna 2021 v Oh UT pripadlo julidnské datum 2459 215,5 dne. Chceme-li vy-
pocitat julianské datum z data kalendainiho, miizeme vyuzit vztaha (Meeus 1998)

JD = [365,25(Y +4716)] + [30,600 1(N + 1)] + D + B — 15245 (255)

kde [a] vyjadiuje celou ¢ast ¢isla a, tedy nejblizsi mensi celé ¢islo. Pro rok a mésic
plati nasledujici vztahy

M<3 = N=M+12,Y =R—1 nebo M >3 = N =DM, Y =R, (256)

kde D je obcansky den, M je mésic a R je rok. Parametry A a B ziskdme jako

Y A
A=|— B=2-A — . 2
W +[4 257
Pro 1. ledna 2021 tak mame A = 20, B = —13, D =1 N = 13 a Y = 2020.
Po dosazeni do rovnice 255 dostaneme

JD = [365,25(2 020 + 4 716)] + [30,600 1(13 + 1)] +

+1—13—1524,5 = 2459215,5. (258)

V soucasné dobé se také muzeme setkat s modifikovanych juliAnskym datem
MJD, které zavedli pracovnici Smithsonianské astrofyzikalni observatofe v USA

pro zmensSeni poctu ¢islic v JD. Modifikované julidnské datum zacalo 17. listopadu
1858 (JD = 2400000,5) a plati

MJD = JD — 2400000, 5. (259)

Terminem epakta se oznacCuje staii cyklického mésice 1. ledna daného roku.
Cyklicky mésic vychazi z cirkevnich kalendainich poc¢ti, kde se délka synodického
mésice zaokrouhluje na 30 dnli. Zatimco julidnsky rok je o 10,882942 dni delsi
nez 12 synodickych mésicti, zaokrouhluje se v kalendainich poctech tento rozdil
na 11 dni. Pokud tedy mélo epakta 1. ledna ur¢itého roku hodnotu 0 (nov), pak
prvniho ledna nésledujiciho roku mé& hodnotu 11, poté 22 a v dalsim roce pak
(33 — 30) = 3 a dale pak 14 atd. Aby se vyrovnal rozdil mezi skute¢nou a zao-
krouhlenou hodnotou synodického mésice, pri¢itdme k zac¢atku nové periody 12 dnii
misto jedenécti, takze stafi je opét 0. Toto zvySeni stari Mésice nazyvame skokem
cyklického mésice, jim se dosdhne shody mezi cyklickym mésicem a slunec¢nim
rokem. V julidnském kalendafi je mozné ke kazdému zlatému ¢islu pfiradit urc¢itou
epaktu, v gregoridnském kalendéfi je vztah komplikovanéjsi. Epakta mé& periodu
19 let a slouzi k vypoctu velikonoc¢ni nedéle. V julidnském kalendéafi je pro vypocet
epakty pouzit velice jednoduchy vztah

epakta = (11 x zlaté ¢islo)/30. (260)

Desetinné ¢ast vysledku se vynasobi ¢islem 30. Vysledek ale mize byt i nula. Ve
starovéku vsak nebylo zvykem povazovat nulovy pocet za ¢islo, proto v piipadé,
ze epakta vyslo jako nula, brali hodnotu jako 30. Protoze Zlatych ¢cisel je jen 19,
i epakta miuze nabyvat v julidnském kalendafi jen 19 hodnot. V gregorianském
kalendafi jiz mize mit epakta ale hodnot 30.
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Pro vypocet epakty v gregoridnském kalendari musime nejprve vypocitat slu-
necni opravu, kterd mam ¥ika, ve kterém stoleti je dany rok. V tomto vypoctu
stoleti za¢ina takzvanym centendrnim rokem, ktery konc¢i dvéma nulami (napf.
2000), stoleti kon¢i dvéma devitkami (nap¥. 1999), coz je oproti béZznému pojmu
stoleti posun o jeden rok. Rozdil mezi gregorianskym a julidnskym kalendaiem je
v prestupném roku, ktery je v julidnském kalendaii vzdy co 4 roky. V kalendari
gregorianském nejsou prestupné roky, pro které plati, ze jsou délitelné beze zbytku
¢islem 100 ale ne ¢islem 400 (napfi. rok 2100). Sluneéni oprava je

Lroprava = [3 x (stoleti — 16) /4], (261)

coz pro 21. stoleti dava hodnotu slunecni opravy rovnu 3 (odecita se ve vzorci 263).
Jesté je potieba uvazit i 19lety cyklus mési¢nich fazi, kde ale po dokonceni cyklu
prichazeji faze o 1,5 hodiny dfive (chyba 1 dne po 300 letech). Kalendaini komise se
proto rozhodla, ze se v cyklu po 2500 letech provede osmkrat tvz. mesicni oprava,
coz vychazi v priméru jednou za 312,5 roku (déla se pouze v centralnich letech).
Mési¢ni oprava je dana jako

C oprava = [8 X (stoleti — 15)/25], (262)

coz pro 21. stoleti znamena hodnotu +1. Vzorec pro vypocet epakty v gregorian-
ském kalendari tedy je

epakta = juliAnska epakta — 10 — f*oprava + C oprava. (263)

Po dosazeni dostaneme v roce 2021 hodnotu gregoridnské epakty rovnu 16.

Nedelni pismeno se pouziva k urceni, jaky den v tydnu pripada na urcité datum.
Prvnimu lednu pfifadime pismeno A, 2. lednu B, 3. lednu C atd., az 7. lednu G,
8. lednu A atd. Pismeno, které v ur¢itém roce pripada vzdy na nedéli, nazyvame
nedélnim pismenem. Pokud je rok pfestupny, plati dvé nedélni pismena, od zac¢atku
roku do pfestupného dne prvni a od prestupného dne do konce roku pismeno druhé.
Podle nedélnich pismen lze snadno stanovit kalendar pro piislusny rok. V roce
2021 plati nedélni pismeno C. Datum Velikonoc se méni ramcové podle pravidla,
ze velikono¢ni nedéle je prvni nedéli po upliku cyklického mésice, ktery nastal 21.
brezna nebo pozdéji. Podle Velikonoc se urc¢uji data ostatnich pohyblivych svatku.
V julidnském a gregorianském kalendéri se datum velikono¢ni nedéle vypocita
podle Gaussova pravidla. Oznac¢me T letopocet, a zbytek po déleni 7'/19, b zbytek
po déleni T'/4, ¢ zbytek po déleni T/7 a d zbytek po déleni (19a + m)/30 a e
zbytek po déleni (2b + 4c + 6d + n)/7, kde m a n jsou konstanty pro julidnsky
kalendar (m = 15 a n = 6) a pro kalendaf gregoridnsky (m = 24 a n = 5), které
plati pro roky 1900 az 2099. Velikono¢ni nedéle pak bude (22 4+ d + e) biezna nebo
(d 4+ e —9) dubna. Z tohoto pravidla jsou vSak vyjimky, aby velikono¢ni nedéle
nenastala ptili§ pozdé. Ve 20. stoleti to jsou roky 1954 a 1981. V roce 2021 nastava
velikonoc¢ni nedéle 4. dubna, protoze

a=7 b=1 c=5 d=Tae=6 — (T+6-9)=4,  (264)

protoze datum (22 + 7 + 6) pro biezen neni mozné.
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Rok 2020 odpovida [E43]

a) roku 6733 Scaligerovy julianské periody. Rok 6733 zacina 14. ledna 2020
gregoridanského kalendafre.

b) rokium 7528/7529 mladsi byzantské éry. Rok 7529 za¢ina 14. zari 2020.

¢) rokum 5780/5781 zidovské éry. Rok 5780 zac¢ina 30. zai{ 2019, je nepiestupny,
trva 355 dni a konci 18. zaii 2020. Rok 5781 zacina 19. zari 2020, je nepfie-
stupny, trva 353 dni a kon¢i 6. zaii 2021.

d) rokam 2795/2796 olympiad, a to 3. a 4. roku 699. olympiady. Rok 2796 zac¢ina
14. ¢ervence 2020 (dle gregorianského kalendafe).

e) roku 2773 ab Urbe condita (a.U.c. - od zalozeni Rima). Za¢ina jako juliansky
rok 14. ledna.

f) rokum 1441/1442 muslimské éry Hidzry. Rok 1441 ma 354 dni, za¢ina 1. zafi
2019 a kon¢i 19. srpna 2020. Rok 1442 trva 355 dni a konéi 9. srpna 2021.
Ramadan v roce 1441 zac¢ina 24. dubna 2020 a kond¢i 22. kvétna 2020.

g) 1. a 2. roku japonské éry Reiwa. Era zacala 1. kvétna 2019 s nastupem
japonského cisafe Naruhita.

h) rokium 1736,/1737 Dioklecianovy éry (koptsky kalendar). Rok 1736 trva 365
dni, za¢ind 12. zari 2019 a kondi 10. zari 2020. Rok 1737 trva 365 dni, zac¢ina
11. z&¥ri 2020 a konci 10. zari 2021.
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