zaklady astronomie a astrofyziky

pohyb Mésice, zatmeéni Slunce a
Meésice, slapove sily, albedo



3.1 Pohyby planet a Mésice po hvézdné obloze

Jiz starovéci astronomové si v3imli odlisného chovani v pohybech planet, jejichz
historické déleni bylo na planety dolni, dnes vnitfni (Merkur a Venu3e), a horni -
vngj& (Mars, Jupiter, Saturn). Toto déleni vzniklo na zakladé rozdilnych pohybi
vzhledem ke Slunci.
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Obrizek 26: Vychodni a zdpadni elongace, homi a dolni konjunkce pro vnitfni planety.

Vnitini planety se nachazeji vidy v témZe nebo v sousednim souhvézdi jako
Slunce, od kterého se mohou odchylit o uréity maximalni tthel, kterému se Fika, elon-
gace. Pro planetu Merkur je elongace v rozmezi 18°+28°, u VenuSe pak 45°+-48°
v zavislosti na vzajemné poloze planety, Slunce a Zemé.




Merkur

datum | st¥ed pfechodu | minimaln{ vzdalenost
(ur) od stfedu © v~
07.05.2003 07:52 708,3
08.11.2006 21:41 4229
09.05.2016 14:57 3185
11.11.2019 15:20 75,9
13.11.2032 08:54 a72,1
07.11.2039 08:46 8223

Venuse
datum st¥ed pfechodu | minimalni vedalenost
(um) od stfedu & v”
09.12.1874 04:07 8299
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 7364

Tabulka 3: Data pfechodl vnitfnich planet pfed slunefnim kotoufem mezi lety 2000-
2040 pro Merkur a 1800-2200 pro Venusi [E11].

Elongace jsou dvojiho druhu, vgchodnid, kterd nastavi veter po zapadu Slunce
(planeta je vzhledem ke Slunci vice na vychod), a zdpadn{ nastavajici rano pFed
vychodem Slunce {planeta je vice na zdpad od Slunce).

Pohyb planety viiéi Slunci si popifeme dle obrazku 26. Vyjdeme z bodu, kdy je
planeta v nejvétii zapadni elongaci. V tomto okam#Ziku ma i nejvétsi thlovou vzda-
lenost od Slunce a je pozorovatelna na zapads rano pfed vychodem Slunce. Od to-
hoto okamziku se zatina pfibliZovat ke Slunci, vychazi stale pozd&ji a pohybuje se
proti sméru otaceni hvézdné oblohy. Tak se dostava do mista zvaného dolni kon-
junkee, kdy vychazi ve stejny €as jako Slunce a neni pozorovatelna. Po priichodu
dolni konjunkei se dostava v¥chodnéji od Slunce a zagina byt pomalu pozorovatelna
naveter 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 viéi Slunci se zastavi a od tohoto oka-
mziku se zane opét thlové piibliZzovat ke Slunci a pohybuje se ve sméru otaceni
hvézdné oblohy aZ se dostane do mista horni konjunkce, kdy je sice nejblize Zemi,
ale nenf viditelna. Existuji oviem vyjimky, kdy miZeme vnit¥ni planety pozorovat
i béhem horni konjunkce (viz tabulka 3), nap¥. v pfipadé pfechodi pfed sluneénim
kotoudem nebo z drufic zkoumajicf Slunce (jak horni tak dolni konjunkee).

Vnéjsi planety vykazuji zcela odlisné pohyby. Vét§inu ¢asu se pohybuji proti
sméru otadeni hvézdné oblohy, ale pomaleji neZ Slunce. Proto se ithlova vedalenost
planety od Slunce zmenduje, aZ je planeta nepozorovatelnd v paprscich zapada-
jiciho Slunce. Slunce se poté dostane pfed planetu, tj. je vychodnéji neZ planeta




Obréazek 27: Znazornéni vzniku retrogradntho pohybu (vlevo) a skutefna pozorovani
planety Mars Tezelem (vpravo) [E12].

a planeta tak zac¢ne byt pozorovatelna tésné pfed vychodem Slunce na rannf ob-
loze. Uhlova vzdalenost planety a Slunce se stile zvitduje, planeta je pozorovatelna
postupné nad ranem, pozdé&ji po vétiinu noci, jeji pohyb po hvézdné obloze se zpo-
maluje, a¥ se dostane do tzv. zastavky a zafne vykondavat retrogrddni pohyb (pohyb
ve sméru otafeni hvézdné oblohy) a# do dalii zastavky, kdy se pohyb zméni ops-

tovné proti sméru otadeni hvézdné oblohy a planetu ze zapadu doZene Slunce a je
opét nepozorovatelna.

Pohyb Mésice po hvézdné obloze je pohybem nejkomplikovanéjiim. Na rozdil
od planet se Mésic pohybuje jen v pfimém sméru proti otafeni oblohy a stejné
jako planety se nachazi pouze pobliZz roviny ekliptiky. Trajektorie Mésice kolem
Zemé je elipsa s velkou poloosou a¢ = 384000 km a excentricitou e = 0,055, Rozdil
meri vzdalenosti perigea a apogea tak ¢ini 00 km, coZ se vyrazné projevuje
na zméné thlové velikosti Mésice. Vzhledem k tomu, Ze mésiéni draha a rovina
ekliptiky maji sklon cca. 5° 9', mizeme v pasu o 8ifce p¥ibliZné 10° 18’ nalézt Mésic.
Mésiéni draha mezi hvEzdami neni tataZ vzhledem k tomu, Ze se uzly mésiéni drahy
stafi (posouvaji se proti jeho obshu, na kaZdou ototku Mésice je stofeni uzli
o cca. 1,5 stupné) a tim padem se Mésfc dostava do riiznych mist v tomto pasu
(obr. 28). Skutetny pohyb Mésice je viak mnohem komplikovangjsi a jeho popis je
svizelny. Je to ddno hlavné znaénymi poruchami mési¢ni trajektorie, kdy jsou i ty
nejmensi odchylky diky malé vedalenosti Mésice od Zemi napadné a rozdilnost{
geocentrické a topocentrické polohy. Parametry mési¢ni drahy se neustile mén{
v Sirokém rozmez! (napf. sklon mésiéni trajektorie se méni v rozmezi od 4758’
do 5720°), pro jejich pfesny popis je zapot¥ebi i nékolika set periodickych &lentd.
Sekularni pohyby postihuji i délku vystupného uzlu a délku perigea. Uzlova pFimka
se pohybuje proti pohybu Mésice, perioda stageni (zakladni) je 18 let a 7 mésicii
(6793 dni), pifimka apsid (perigeum) se naproti tomu staéi k vychodu s pericdou
9 let (3232 dni).

Pohyb uzli uréuje podminky viditelnosti Mésice, je-li vystupny uzel v blizkosti
jarniho bodu, pak je draha Mésice mezi hvézdami vné prostoru mezi rovnikem
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Obrizek 28: Graf polohy Mésice viifi roviné ekliptiky v letech 2011-15, na kterém je
zietelné viditelny posun uzli mégieni drahy proti jeho pohybu.

a ekliptikou, sklon mésiéni drahy k zemskému rovniku mize byt aZ 28° 36’ (23° 27
+ 5°9’), naopak, je-li pobliZ jarniho bodu uzel sestupny, sklon mésiéni drahy visi
rovniku je jen 187 18" (237 27 - 5 9°). Z toho plynou zmény deklinace Mésice béhem
roku v rozmezich -28° 36’ aZ 28° 36’ pro prvni piipad a -18° 18’ aZ 18° 18’ pro piipad
druhy. Jak je vidét na obrazku 28, druhy pfipad nastane v druhé piili roku 2015.

Doba, ktera uplyne mezi prichody Mésice tym# uzlem, se nazyva drakonicky
mésie, ktery je kratsi ne? mésic sidericky (je to zpiisobeno pohybem uzlové pHimky
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 €inf 0,109 dne a aZ po 18,6 letech
se uzlova pfimka dostane do pivodni polohy. Mégsi¢ni faze se stfidaji s periodou
synodického mésice 29,530 dni (29 dni 12 hodin a 44 minut). Anomalisticky mésic
mé periodu 27,55 dnf a mé&sic tropicky je jen o 7 sekund krat3i neZ mésic sidericky.

3.2 Rotace a librace Mé&sice

Rotace Mésice kolem osy je vazana s jeho obéhem kolem Zemé a je totoina se
siderickym mésicem (27,321 dne). Rotaéni osa Mésice svird s kolmici k roving mé-
sifni trajektorie dhel 67 39’ (£10), s rovinou ekliptiky pak thel 17 32, V roce 1693
formuloval Giovanni Domenico Cassini (1625-1712) tfi zakony o pohybu Mésice,
ze kterych vyplyva, %e roviny ekliptiky, drahy Mésice a mési¢niho rovniku se stale
protinaji v téZe uzlové pfimce (obr. 29).

V dany okam#ik je ze Zemé viditelnych 50 % mési¢niho povrchu, dlouhodobéj-
§imi pozorovanimi miZeme zmapovat aZ 60 % diky tzv. libracim Mésice. Optické

librace (geometrické) pak rozdélujeme na v délce, v §tFce a paralaktickou.




rovina
mésicniho
rovniku

ekliptika

rovina
mesicni
drahy

Obrizek 29: Cassiniho zédkon o pohybu Mésice.

Librace v selenografické délce souvisi s pohybem Mésice po eliptické trajekto-
rii. Rotace Mé&sice je viceméné rovnomérna, vlivem eliptické drahy se viak Mésic
pohybuje nerovnomérmna. Uhlova rychlost se méni jako diisledek 2. Keplerova za-
kona a za 1/4 mésice privodié po prichodu perigeem opiSe v&tsi thel neZ 907,
tim se poodhalf v¥chodni ¢éast odvracené strany, naopak po prichodu apogeem se
odhalf vice ¢ast zapadni. Perioda libraci v délce souvisi s anomalistickym mésicem,
amplituda libraci je 7° 54",

Librace v selenografické §ifce je dana sklonem rotaéni osy M&sice k jeho dréze,
perioda libraci je imérna délce drakonického mésice, jejich amplituda je 6°41°.

Paralakticka (piildenni) librace souvisi v blizkosti Mésice od Zem&. Pozoro-
vateli se béhem jednoho dne, diky otaceni jeho vlastni polohy kolem osy rotace
nadi planety, naskytaji na Mésic pohledy z rizngch dhld. Maximalni apmlituda
paralaktické librace je cca. 1 stupef.

Skuteéné ,,pohupovani® Mésice je dano fyzickou libraci, ktera souvisi s jeho elip-
soidalnim tvarem. Velki poloosa Mésice se periodicky odklani od sm&ru na Zemi,
amplituda téchto zmén je vSak nepatrna a &ni kolem 2'.

3.3 Sluneéni a mésitni zatmeéni

Pribéh sluneéniho zatméni, kdy je na zemsky povrch vrhan mésidni stin (polostin),
zavisi na konkrétnim misté na Zemi. Na obrazku 30 je znazorndno geometrické




uspofadani pfi zatméni Slunce. Délka kuZele plného stinu ¢ je déna pomérem
velikosti Mésice . = 1738 km a Slunce r; = 696000 km a dale vzdalenosti Slunce
od Zem& d = 149,7 x 10° km. Z podobnosti trojihelnikd pak pro délku kuZele
plného stinu vychazi ¢ = dry/r; = 374000 km. Stfedni vedalenost Msice a Zems je
sice 384400 km , ale vzhledem k tomu, Ze se vedalenost méni v rozmezi od 363300
do 405500 km a i zemsky polomér 6378 km je nezanedbatelny, pak jsou mo¥né
i Gplna zatméni Slunce. Je-li vzdalenost mista v&t3 neZ ¢, pak nastéva zatmani
prstencoveé.

polostin

plny stin

Obrizek 30: Geometrie zatméni Slunce (upraveno dle [E41]).

I za nejlepdich podminek nenf velikost oblasti iplného zatméni (totality) vetsi
neZ 270 km, tplna zatméni Slunce jsou na jednom misté Zemé vzacna. Sluneéni
zatméni maji shodny pribéh. Mésic ukusuje ze zapadniho ckraje Slunce (1. kon-
takt) a konfi na vychodnim okraji (4. kontakt). Druhy a tfeti kontakt pak maji
smysl u zatméni prstencového. Nejdeldi Gplné zatméni mi#e trvat okolo 7 minusg,
délka celého tkazu (véetnd Castetné fize) mi¥e trvat i kolem 2 hodin.

3.3.1 Podminky pro sluneéni a mésitn{ zatméni

Kdyby roviny mési¢ni drahy a ekliptiky byly tytéZ, pak by nastavala sluneénf a mé-
sitnf zatméni kaZdy synodicky mésic. Ve skutefnosti tyto roviny spolu sviraji Ghel
579", proto se béhem konjunkee (opozice) Slunce a Mésic nachazeji nad (pod) se-
bou. Aby nastalo zatméni, musi byt splnény nasledujici podminky. Mésic musi byt
bud v novu (slunefni zatméni) nebo v aplitky (mésiéni zatméni) a zaroven se musi
nachazet v blizkosti uzlu (v¥stupného & sestupného) své drahy, t. nedaleko roviny
ekliptiky. Pro okamzik zagatku slunefniho zaiméni (1. konjakt) sl miZeme dle ob-
razku 31 definovat m#siéni my a sluneéni 7. paralaxu, stfedni dhlové poloméry
Meésice pm a Slunce g a geocentrickou ekliptikalni 3ifku Mssice Sy, pro kterou



nékde na Zemi probshne aspofi ¢astetné zatméni Slunce. UvaZime-li, e stfedni
hodnoty pro paralaxy Mégsice a Slunce jsou mu = 57/, 7o = 8,8” a velikosti je-
Jjich st¥ednich dhlov¥ch polomérd pu = 15,5, ps = 16,3, pak pro geocentrickou
ekliptikalni §ifku Mésice dostaneme

By =aMZM + aM'Z5 +a §5'Z8, (80)

kde <M ZM' = py, 45 Z5 = py a <M'Z5 = my — 7. Po dosazeni dostaneme
ekliptikalni geocentrickou §iku Mésice rovnu Sy = 88, 7. Po pfepoéteni do eklip-
tikalni geocentrické délky nam vychazi sin AA = tan Sy /tani, coZ pro hodnoty
i =5°9" a Gy — 88,7 nam dava A\ = 16,5°. Zatméni Slunce tak miZe nastat,
Jje-li stfed mésice v Gpliku vzdalen +16,5°0d vystupného (sestupného) uzlu. Tento
usek (33°) ub&hne Slunce za 34 dni. Béhem této doby uréité nastane alespofi jeden
nov, ne-li dva (délka synodického mdsice je 29,5 dne). B&hem roku tak nastanou
minimalng dvé sluneéni zatméni (jedno u vystupného, druhé u sestupného uzlu)
a maximalné pét a to tehdy, kdy# prvni ze zatméni je kratce po 1. ledmu, druhé
nastane nasledujici nov a tfetl a ¢tvrté dfive neZ za pil roku. Paté pak bude pozo-
rovatelné po 354 dnech od 1. zatméni. Musime viak poznamenat, e jde o viechny
ty

Obréizek 31: Sluneéni zatméni.

Nyni se miZzeme podivat, jak je to se zatménim Mésice. Na obrazku 32 je zna-
zornén uzel mésiéni drahy £ a plny zemsky stin, ktery se dotyka Mésice v bodé M.
Polomér plného zemského stinu je dan g = mu + 7 — g = 57+ 97— 16,3 = 41°,
K alespon ¢astetnému plnostinovému zatméni Mésice dojde, jsou-li stfedy zem-
ského stinu a Mésice vzdaleny méné neZ 41°+15,5°=56,5". Ze sférického trojihel-
niku <MUS miZeme pomoci sinovy véty vypoditat geocentrickou ekliptikalni
délku sin 56,5 = sin Alsin 579" = A\ = 10,6°.

Zatméni (plnostinové) Mésice, tFeba jen kratkodobé, nastane tehdy, je-li stfed
zemského stinu vzdalen od uzlu mésiéni drahy méng nez 10,6 stupné. Stin Zemé se
po ekliptice pohybuje v priiméru rychlosti 59 minut za den. Obdobi, kdy se zemsky
stin pohybuje v ckoli uzlu mésiéni drahy, tak trva 2 x 10,6{60/59) = 21,6 dne.
Je to vrazné méng, neZ ¢inf synodickd perioda. Proto, pokud v uréitém mésici
doslo k zatméni Mésice, v pfedchozim ani v nasledujicim k zatméni dojit nemohlo.



Béhem roku nemusi dojit k Zadnému zatméni, maximalné mohou byt t#i, prvni
hned po 1. lednu, druhé za pil roku a posledni t&sné pfed jeho koncem. Musime
si ale uvddomit, Ze hovofime o Uplném zatméni, budeme-li se zabyvat zatménim
polostinovym, pak ihlova velikost polostinu Zems je pg = my + Tg + g = 73,4
a maximalni vzdilenost stfedl polostinu Zemé a Mésice je pak rovna 89, Tomu
odpovida sek od uzlu mésiéni drahy dlouhy 16,8%(celkem pak 33,6%), ve kterém se
realizuje polostinové zatméni Mésice. 1o jiZ odpovida statistice slunefnich zatméni,
minimalng 2, maximalné 5.
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Obrézek 32: Zatméni Mésice.

Z vy%e uvedenych podminek miZeme urfit maximalni poéet zatméni Slunce
(uplna, prstencova, ¢asteéna) + plnostinovych zatméni Mésice (vylougena polosti-
nova) na sedm a to bud 5 slunegnich a 2 mésiéni nebo 4 slunefni a 3 mésiéni. To
se déje viak velmi vyjimetng, nejéastéjdl je pFipad dvou slunefnich a mési¢nich
zatméni béhem jednoho kalendafniho roku.

Posloupnost zatméni se opakuje takfka pfesné s periodou zvanou saros (18 let
11,3 dne). Souvisi to s periodami st¥{dani fazi Mésice (synodicky mésic 29,53 dne),
priichodem uzly jeho drahy (drakonicky mésic 27,21 dne) a drakonickym rokem
(346,62 dne), ktery je dan dobou priichodu Slunce vyspunym uzlem mésiéni tra-
Jjektorie. Nejmen3{ spolefnéa perioda, pfi které se dostanou viechny periody do pfi-
blizné téZe faze odpovida 242 drakonickym mésictim (6585,36 dne), 223 synodic-
kym mésiciim (6585,32 dne, tj. 18 let 11 dni 7 hodin a 42 minut) a 19 drakonickym
letim (6585,75 dne). Tyto rozdily vedou k jistym malym zménam (1/3 dne), co?
m4 vliv na oblast viditelnosti zatméni, kterd se posouva s kaZdym cyklem saros
0 120 stupiiil smérem na zapad.

Béhem kazdého sarosu dojde k 70 zatménim, z nichZ je 41 slune¢nich a 29 mé-
sitnich. Z konkrétniho mista zemského povrchu je jich viak viditelngch velmi mélo.
To se tyka hlavné tplnych zatméni Slunce, i kdy% jich byva béhem sarosu 10, frek-
vence jejich opakovani na jednom misté je jednou za 200 aZ 300 let. Z nasich konéin
nastane pozorovatelné iplné zatméni Slunce aZ 7. F{jna 2135 a bude pozorovatelné
ze severni ¢asti Ceské republiky s maximalni dobou trvani totalni faze 4 minuty
50 sekund.
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Obrizek 33: Mista slune¢nich zatméni pro roky 2000-2020 (podle [E42]).




3.15  Poruchy - ru§ivé gravitac¢ni sily

Pro poruchy, které zplisobuji rudici sily, je rozhodujici nikoliv zrychleni, které pii-
sobi rugici téleso na planetu, ale rozdil zrychleni (planeta-druZice) viiéi centralnimu
télesu. Pro systém Zemé&- Mésic je rugicim télesem Slunce. Pro rozdil zrychleni plati
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kde r je vzdalenost Zemé-Slunce, ry pak vzdalenost Zemé&-Mésic. Porucha zpiiso-
bena ruiicim télesem je opé&tovné nepfimo imérna t¥eti mocniné vzdalenosti od ru-
iciho télesa. I kdyZ je zrychleni plisobené Sluncem na Mésic vétsi neZ od Zems,
rugicim télesem je Slunce. Které téleso je ruicim lze zjistit z poloméru tzv. sféry
aktivity o, daného pfibliZnym vztahem [E19]

(189)

kde r je vzdalenost téles m;, a my. Pro pfipad Zemé a Slunce vychazi z tohoto
vztahu sféra aktivity Zemé vidi Slunci 930000 km a pro Zemi a Mésic je sféra
Mésice viiéi Zemi 66000 km. Jestlize se do této sféry vlivu (nap¥. Mésice) dostane
letici sonda, bude jeji trajektorie ovliviiovana gravitaénim polem tohoto télesa.
Polomér sféry aktivity vychazi z rovnosti podili zrychleni zptisobeného centralni




hmotou m:(ms;) ku rozdilovému zrychleni zpisobeného hmotou ma(m.) a je dan
implicitnim vztahem (Sekanina 1968)

J:(rfa)(r+g)1/5 (@)m_ (190)

2r—o moy

Obrazek 55: Znazornéni skofného (A) a hluchého dmuti (B) (1-® 2-® 3-0 4-smér
piitahovani Sluncem 5-smér pfitahovani Mésicem). [E20]

3.15.1 Slapové sily, pFiliv a odliv

Diisledkem gravita¢nich a odstfedivych sil je pfiblizné Sestihodinovy hodinovy in-
terval stoupani a pak zase klesani vodni hladiny. Za polovinu doby mezi po sobé
nasledujicimi kulminacemi Mésice, tj. 12 hodin 25 minut a 14 sekund, tak dojde
opét k pFilivu (¢ odlivu), hovofime o plldennim dmuti, interval mezi pfilivem
a odlivem na stejném misté je pak 6 hodin 12 minut 37 sekund. Vlivem sklonu
drahy Mé&sice se ne viude na Zemi vyrazné projevuje pildenni dmut! (Atlant-
sky a Severni ledovy ocean), jinde se projevuje hlavng dmuti jednodenni (Javské
a Ochotské mofe). Slapy se t¥kaji nejenom vodni (vzduiné) masy, ale také zemské
kiry. Uz Newton se snaZil vysvétlit pfi¢iny slapového plsobeni za pFedpokladu
statického p¥istupu. Tvar Zemé& méa tendenci vyplnit ekvipotencialnf plochu, ktera
je reprezentovani protaZenym kapkovitym télesem, které je navic zplodtéle.




Slapové neplisobi pouze Mésic, ale podili se i Slunce, jeho ¢inek je viak mengi

a to v poméru ,
Mo (rg \T U5 (191)
Mq To 11

Zesilent slapovych G¢inkd je v novu a Uplitku, kdy jsou slapy maximalni, tehdy
jsou stfedy téles v jedné roving (skofné dmuti), co ma za nasledek 1 maxima
vygky pfilivu. Naproti tomu je-li dhel Mésic, Zems, Slunce pravy, pak dochaz
k hluchému dmuti {obr. 55). NejvySs hranice na svété dosahuje piiliv v zalivu
Fundy v Kanadg, kde hladina stoupa aZ o 20 metri.

Protoze Zemé neni absolutng tuhym télesem, projevuji se slapové sily i v kiife,
dochazi k deformaeim, eoZ ma za nasledek disipaci energie (transformace na teplo).
Dijsledkem slapového plisobeni je pak zpomalovani rotace Zemé, ktera se témito
silami brzdi. Prodlufovani periody €ini pfiblizné 0,0016 s za sto let. Energie rotace
se pfesouva do tepelné energie v zemském t&lese a protoZe platf zakon nejenom za-
chovani energie ale i momentu hybnosti, dochazi k postupnému vzdalovani Méasice
od Zemé. Jeho vzdalenost tak v sou¢asnosti kazdym rokem vzroste o cca 3,7 cen-
timetry. V dfivéjiich dobach, kdy byl Mé&sic blize Zemi, byly i slapové sily, a tim
padem pfiliv a odliv, daleko markaningj§imi (je to dano tim, Ze zavis{ nepfimo
umémé tfeti moening vedalenosti).

Slapovymi silami piisobi ale také Zem& na Mésic, toto plsobeni je 20 krat véts
nef ze strany Mésice na Zemi, a to zptsobilo, Ze dodlo k vazané rotaci Mésice (je
natoden k Zemi stale stejnou stranou). Mésic se bude neustale od Zem# vzdalovat,
aZ dojde k vzajemné vazané rotaci obou téles, Mésic bude vzdalen 556000 km
a obthat bude s periodou 47,4 dne. Podrobnéjii popis statické teorie slapd lze
nalézt v Elanku V. Stefla (2011).

3.15.2 Poruchy v drahdch téles sluneéni soustavy

Télesa slune¢ni soustavy maji rizné hmotnosti, obihaji kolem hmotného stfedu
( ) slunedni soustavy. NejbliZe t62i5té je Slunce, které se od n&j miZe vzdalit
i na vice neZ dva své poloméry. Tento rozdil je dilezity pro vypocet pfesnych

planetou je samozfejmé Jupiter, ktery, kdy? je napf. na ranni obloze, opoiduje
vychody ostatnich téles.

Jupiter zplisobuje nejvétsi poruchy na ob&inych drahach ostatnich téles, z pl-
vodnich drah se mohou stat drahy chaotické (komety, planetky).

Za objevem planety Neptun byly zjist&né poruchy v draze planety Uran, kterou
objevil W. Herschel v roce 1781 zcela nahodné. Pogatkem 19. stoleti francouzsky
astronom A. Bouvard publikoval podrobné tabulky poloh t# tehdy znamych obfich
planet. Ukazalo se, #e v pfipadé planety Uranu se nova pozorovani s tabulkovymi
propoéty znatelné rozchazeji. Bouvard po dalSim peé¢livém zkouméani téchto nepra-
videlnosti v pohybu Uranu vyslovil hypotézu, Ze pozorované odchylky maji sviij
pivod v gravitaénim pisobeni dali, dosud neznamé planety. Na zakladé analyz
pohybu Uranu pak bylo vypo&teno nezéavisle na sobé J. C. Adamsem a U. Le Verrie-
rem neznamé téleso, které ma tyto poruchy vyvolavat a zaroveh byla pfedpovézena



W e

i jeho poloha. Neptun nakonec na zakladé Zadosti Le Verriera objevil 23. zaf 1846
Johann Gottfried Galle.

Trpasli¢éi planeta Pluto byla objevena v roce 1930 vice méné nahodou, pfes-
toZe se v pohybech Uranu a Neptuna vyskytovaly dalii nevysvétlené poruchy, ale
podrobnym rozborem se ukazalo, Ze za drahou Neptuna jiZz Zadné velké planety
nejsou.

Gravita¢ni poruchy v pohybu umélych druZic planet nam davaji moZnost de-

tailniho proSetfeni tvaru gravitaéniho potencialu tstfednich téles, jejichZ rozborem
miZzeme zkoumat rozloZeni hmoty pod povrchem. Vysledné gravimetrické mapy
Zemé pak pfinadeji 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.




https://en.wikipedia.org/wiki/Albedo
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Pohyb Mésice

* Mesic je jediny prirozeny satelit Zeme, obiha ve vzdalenosti asi
384 400 km, doba jeho vlastni rotace je rovna dobé obehu
kolem Zeme

* privraci tak k Zemi stale jednu stranu., ale ze Zeme je mozné
vidét o néco vice nez 50 % povrchu Mésice (vliv libraci Mésice)

* vznik tzv. mésicnich fazi je dusledek geometrie soustavy Zeme -
Slunce — Mésic

e vyznamné faze maji ustalené nazvy:

e prvni ¢tvrt, Uplnék, posledni ¢tvrt, nov

- J \ \ \2

e kvadratura opozice kvadratura konjunkce
- J \ \ \A

. se Sluncem






Pohyb Mésice

Meésic obiha po eliptické draze e = 0,0549, tézZisté soustavy je ve stfedni
vzdalenosti 4 671 km od stredu Zeme, rovina mesicni drahy ma sklon i
50°8°43“ k ekliptice (tato hodnota kolisa).

stredni vzdalenost Z - M 384 405 km
nejvetsi (apogeum) 406 740 km
nejmensi (perigeum) 356 410 km

siderickd obéznda doba (vUci hvézdam) 27,321 stf. sluneénich dn
synodicka obézna doba (vici Slunci) 29,530 stf. slunecnich dn(

je mozné uvazovat i mésic
* tropicky - vzhl. k jarnimu b. 27,321 stf. slunec¢nich dn(
* anomalisticky - vzhl. k pfimce apsid 27,554 stf. slunecnich dn
* drakonicky - vzhl. k uzlu drahy mésice 27,212 stf. slunec¢nich dnd,

vSe vztazeno na stred Zemeé



Pohyb Mésice

periodické kyvavé pohyby mésicniho télesa - librace.

1. optickeé librace (zdanlivé) - dané vzajemnym postavenim
pozorovatele a Mésice

e sklon osy rotace Mésice k ekliptice = 88°29°, rovnik Mésice je tedy k
ekliptice sklonén 1°31°. Spolu se sklonem roviny obéhu Mésice k ekliptice
to znamena zmeénu £ 6°40°- tzv. opticka librace v Sirce.

e opticka librace v délce vznika rozdilem mezi rovhomeérnou rotaci Mésice
kolem vlastni osy a Keplerovskym pohybem (+ 7°53")

* librace paralakticka, ktera je dana tim, Zze nepozorujeme Mésic ze stfedu
Zemeé, ale z jejiho povrchu,je-li Mésic ,,na poledniku®, divame se na néj
zepredu, pri zdpadu a vychodu vSak pod nepatrné jinym uhlem (£ 1°27).

2. fyzicke librace



opticke librace




Pohyb Mésice

* fyzicka librace vznika tim, ze Mesic neni dokonala
homOﬁenr)l koule, poruchy zpusobovane Sluncem -
poruchovymi silami

* Evekce - variace zavislé na postaveni Slunce a primky
gpsoid. Vyvolava odchylky 1°16°s periodou priblizné 32
na.
* Variace v mésicni draze - tecna slozka zrychleni a,
perioda 14 dnu, amplituda 40°.
* roCni nerovnomeérnost (rozdilnd vzdalenost od Slunce v
peri- a apogeu) - cca 10 minut.
* staceni primky apsid ma periodu 8,85 let, to
znamena, ze mesicni draha vykonava jisty druh
precesniho pohybu s periodou 18,6 let



Meésic

e http://moon.astronomy.cz



http://moon.astronomy.cz/

Zakryty Meésicem

pohyb Mesice po hvezdne obloze

- za hodinu se posune o 30°

- pohybuje se v pasu Sirokém asi 11°
zakryty hvezd Mesicem

zakryty planet Mesicem

zatmeéni Slunce




Sklon drahy Mesice

ekliptika — rovina zemské drahy kolem Slunce

sestupny a vzestupny uzel
— prusecik drahy télesa s ekliptikou

sklon drahy Mesice k ekliptice asi 5,15°

*



http://hal.physast.uga.edu/~jss/1010/ch2/orbittilt.swf
http://hal.physast.uga.edu/~jss/1010/ch2/orbittilt.swf

Saros

zatmeni Slunce a Mésice se periodicky opakuji
v cyklu 6585 dni, 7 hod 42 min (asi 18 let, 11 dnu)
nastava 70 zatmeni, 41 slunecCnich a 29 mesicnich

v nasledujicim cyklu nastane pruchod uzlem
asi o hodinu pozdeji

vetSi presnost davaji delSi cykly (21 144 dnu, asi 58 let)



Zatmeni Slunce:Zatmeéeni Mesice

uplné zatmeni Mésice ze vsech mist, kde je nad obzorem
uplné zatmeni Slunce z pasu totality o Sirce max. 270 km

Total Eclipse

P Saros 139
2006 Mar 29 &

uplné zatmeni Mesice
max. 1 hod 44 min

uplné zatmeéni Slunce
max. 7 min 31 s

Mag. = 1.052
Gam. = 0.384

PR Alt. = 67°
Dur. = 4™ Q7%
F Esponat, NASAS GSFC

castecneé zatmeni Slunce u nas 1. srpna 2008 (24%)
uplné zatmeni Slunce u nas 7. fijna 2135



Zatmeni Slunce a Mesice

=

umbra (Upiné
zatméni Slunce)

tinovy kuzel
penumbra (E&steéné stinovy kuzei

zatméni Slunce)

penumbra (¢4steéné
zatméni Mésice)

umbra
(Uplné zatméni Mésice)




Zatmeni Slunce z obhézneé drahy

..... 11 Aug 1999 09:30

Jun 21 el .. 09:30
..... ..... o e, |

S 2000
& T.5Sinclair

Espenak’s Eclipse Home Page




Stejna uhlova velikost Slunce
a Mesice

prumér Mésice je 400krat mensi nez prumér Slunce
Mesic je 400krat blize k Zemi nez Slunce




Typy zatmeni Slunce

Zatmeéni uplné E

Zatméni ¢astecné

Zatmeéni prstencové E
Mesic obiha kolem Zeme po eliptické draze
v rozmezi 356 375 az 406 720 km




Ukazy pii zatméni Slunce

b h—

diamantovy prsten

Bailyho perly

korona
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Zabarveni Mesice pri zatmeni

2
2

P v w®

zabarveni je zpusobeno
rozptylem slunecniho svetla
v zemské atmosfére

odstin a sytost zavisi

na pritomnosti ozonu, prachu
a vulkanickych aerosolu

v hornich vrstvach atmosféry.

@FPr e v




zatmeni a zakryty

e zatméni pozorovatelna z CR

e stranky vénované zatmeénim
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these points, the surface of the seas is highest (high tide,
flood). About 6 h after flood, the surface is lowest (low
tide, ebb). The tide generated by the Sun is less than half
of the lunar tide. When the Sun and the Moon are in the
same direction with respect to the Earth (new moon) or
opposite each other (full moon), the tidal effect reaches
its maximum; this is called spring fide.

The sca level typically varies 1 m, but in some narrow
siraits, the difference can be as great as 15m. Due to
the irregular shape of the oceans, the true pattern of the
oceanic tide is very complicated. The solid surface of
the Earth also suffers tidal effects, but the amplitude is
much smaller, about 30 cm.

Tides generate friction, which dissipates the rota-
tional and orbital kinctic energy of the Earth-Moon
system. This energy loss induces some changes in the
system. First, the rotation of the Earth slows down until
the Earth also rotates synchronously, i.e. the same side
of Earth will always face the Moon. Secondly, the semi-
major axis of the orbit of the Moon increases, and the
Moon drifts away about 3 cm per year.

* Tides

Let the tide generating body, the mass of which is M to
be at point { at a distance d from the centre of the Earth.
The potential V' at the point A caused by the body @ is

GM
V(A= —, (7.3)
s
where s is the distance of the peoint A from the body Q.

Applying the cosine law in the triangle OAQ, the
distance s can be expressed in terms of the other sides
and the angle 1 = AOQ

Sf=d*+r* —2drcosz )
where r is the distance of the point A from the centre of
the Earth. We can now rewrite (7.3)

GM

V(4) = .
& +r2 —2drcosg

(7.4)

When the denominator is expanded into a Taylor serics
1 1 3
1 S l— Tl
(1+x) % + g~

where

},.2

X=——2—cos
4 Z

a2

and ignoring all terms higher than or equal to 1 /d* one
obtains

Vid) = oM + oM
== T2 7e0sz

GMr* 1
dsr E(Scoszz—l).

(7.5)

The gradient of the potential V(A) gives a force vec-
tor per mass unit. The first term of (7.5) vanishes, and
the second term is a constant and independent of r.
It represents the central motion. The third term of the
force vector, however, depends on 7. It is the main term
of the tidal force. As one can see, it depends inversely
on the third power of the distance d. The tidal forces
are diminished very rapidly when the distance of a body
increases. Therefore the tidal force caused by the Sun
is less than half of that of the Moon in spite of much
greater mass of the Sun.

We may rewrite the third term of (7.5) as

1
Vo =2D ((‘,032 71— 5) , (7.6)
where
2
p-lom
FAE

is called Doodson’s tidal consiant. It’s value for the
Moon is 2.628 m? s~2 and for the Sun 1.208 m? s=2, We
can approximate that g is the zenith angle of the body.
The zenith angle z can be expressed in terms of the hour
angle # and declination & of the body and the latitude ¢

of the observer

cosz =cosfcosdcosgd+sindsing .




Inserting this inte (7.6) we obtain after a lengthy
algebraic operation

Vo=2D (005.2 dcoz® 8 cos 2k

+sin2¢hcos 28 cos

+{3ﬂf¢—4}(ﬂfa—%))

—D(S+T+Z).

(7.7)

Equation (7.7) is the traditional basic equation of the
tidal potential, the Laplace’s tidal equation.

In (7.7) one can directly see several characteristics of
tides. The term S causes the semi-diurnal tide because it
depends on cos 2%. It has two daily maxima and minima,
separated by 12 hours, exactly as one can obtain in
following the ebb and flood. It reaches its maximum at
the equator and is zero at the poles (cos® ¢).

The term T expresses the divmal tides (cos k). It
has its maximum at the latitude +45° and is zero at the
equator and at the poles (sin2¢7). The third term Z is
independent of the rotation of the Earth. It causes the
long period tides, the peried of which is half the or-
bital period of the body (about 14 days in the case of the
Moon and 6 months for the Sun). It is zero at the latitude
435.27° and has its maximum at the poles. Morcover,
the time average of Z is non-zero, causing a permanent
deformation of the Earth. This is called the permanent
tide. Tt slightly increases the flattening of the Earth and
it is inscparable from the flattening duc to the rotation.

The total value of the tidal potential can be computed
simply adding the potentials caused by the Moon and
the Sun. Due to the tidal forces, the whole body of the
Earth is deformed. The vertical motion Ar of the crust
can be computed from

Va
Ar = k? 72 0.06 15 [m], (7.8)
where g is the mean free fall acceleration,
g7~ 9.8l ms2 and % is a dimensionless number, the
Love number, k7= 0.6, which describes the elastic-
ity of the Earth. In the picturc below, one can see
the vertical motion of the crust in Helsinki, Finland
(¢ = 60°, A = 25°)in January 1995. The non-zero value
of the temporal mean can already be seen in this picture.

Ty T TP IT

AR

=20 cm 4

The tides have other consequences, too. Because the
Earth rotates faster than the Moon orbits the Earth, the
tidal bulge does not lie on the Moeon-Earth line but is
slightly ahead (in the direction of Earth’s rotation}, sec
below.

Due to the drag, the rotation of the Earth slows
down by about 1-2ms per century. The same reason
has caused the Moon’s peried of rotation to slow down
toits orbital period and the Moon faces the same side to-
wards the Earth. The misaligned bulge pulls the Moon
forward. The acceleration causes the increase in the
semimajor axis of the Moon, about 3 cm per year.

7.4 Eclipses and Occultations

An eclipse is an event in which a body goes through
the shadow of another body. The most frequently ob-
served eclipses are the lunar eclipses and the eclipses
of the large satellites of Jupiter. An occuliation takes
place when an occulting body goes in front of another
object; typical examples are stellar cccultations caused
by the Moon. Generally, occultations can be seen only
in a narrow sirip; an eclipse is visible wherever the body
is above the horizon.

Solar and lunar eclipses are the most spectacular
events inthe sky. A solar eclipse occurs when the Moon
is between the Earth and the Sun (Fig.7.6). (According




7.7 Albedos

The planets and all other bodies of the solar system only
reflect the radiation of the Sun (we may neglect here
the thermal and radie wave radiation and concentrate
mainly on the visual wavelengths). The brightness of
a body depends on its distance from the Sun and the
Earth, and on the albedo of its surface. The term albedo
defines the ability of a body to reflect light.

If the luminosity of the Sunis L., the flux density at
the distance r is (Fig. 7.19)

F_

Lrre

If the radius of the planet is R, the area of its cross
section is wR?, and the total flux incident on the surface

Fig. 7.19. Symbols used in the photometric formulas




of the planct is
Lo LoR*
2 o ©
— = 7.20
4rr? 472 (7.20)
Only a part of the incident flux is reflected back. The
other part is absorbed and converted into heat which
is then emitted as a thermal emission from the planet.
The Bond albedo A (or spherical albedo) is defined
as the ratio of the emergent flux to the incident flux
(0 = A < 1). The flux reflected by the planet is thus
ALoR?
4r2
The planet is observed at a distance A. If radiation is

reflected isotropically, the ebserved flux density should
be

Lm:?TR

Lopw=ALy=

(7.21)

_ Lout

2
In reality, however, radiation is reflected anizotropically.
If we assume that the reflecting object is a homoge-
ncous sphere, the distribution of the reflected radiation
depends on the phase angle o only. Thus we can express
the flux density observed at a distance A as

Lout
dr A2’
The function @ giving the phase angle dependence
is called the phase fiunction. It is normalised so that
Ple=0%=1.
Since all the radiation reflected from the planct is

found somewhere on the surface of the sphere, we must
have

(7.22)

F = CPla) (7.23)

Lout
f CPla) =5 8= Loy (7.24)
N
or

e
where the integration is extended over the surface of the
sphere of radius A. The surface element of such a sphere
isdS = A% dw sin d¢, and we have

n 2w
fcp(a:)dszﬂﬁf f@(a:)sinada:dqb
Y d:O(i_:O (726)
:Aﬁznjcp(a:) sinade .

0

The normalisation constant C is

4xA? 2
= = . 7.27
fSQD(a:)dS fgr Py sinoeda ( )
The quantity
g= 2[ & () sin o dev (7.28)

0

is the phase integrai. In terms of the phase integral the
normalisation constant is

4
C=—.

q
Remembering that Loy = ALy, the equation (7.23) can

be written in the form

(7.29)

CA
F— 0@ 5L (7.30)
The first factor is intrinsic for each object, the second
gives the phase angle dependence, the third the distance
dependence and the fourth, the incident radiation power.
The first factor is often denoted by

r=<4
4
When we substitute here the expression of € (7.29), and
solve for the Bond albedo, we get

Awl r 4 o

= =g =nlg=rpq.
Here p = 7T is called the geometric albedo and g is the
previocusly introduced phase integral. These quantities
are related by

(7.31)

A (7.32)

A=pg. (7.33)

The geometric albedo seems to have appeared as an
arbitrary factor with no obvious physical interpretation.
We'll now try to explain this quantity using a Lam-
bertian surface. A Lambertian surface is defined as an
absolutely white, diffuse surface which reflects all radia-
tion, i.e. its Bond albedo is A = 1. Moreover, its surface
brightness is the same for all viewing directions, which
means that the phase function is

cos, ifO0<a=<wn/2,

Pla) = (7.34)

0, otherwise .




In reality, no such surface exists but there are some ma-
terials which behave almost like a Lambertian surface.
A wall with a mat white finish is a good approxima-
tion; although it doesn’t reflect all incident light, the
distribution of the reflected light is about right, and its
brightness looks the same from all directions.

For a Lambertian surface the constant C is

2
C=mr—
fo Do) sin e doe
2 (7.35)
B foﬂﬂ coso sinee de -
2
-~ _4
12
Thus the geometric albedo of a Lambertian surface is
A 4xl
=l =—=—=1. 7.36
p=m 1 1 (7.36)

At the phase angle zero @(a@=0°)=1 and the
reflected flux density is

CA 1l
Codm AT
If we replace the object with a Lambertian surface of
the same size, we get

F

P 4 1
L= g Azt
The ratio of these flux demnsities is
F CA
—:—:I-‘FF:p. (737)
ras 4

Now we have found a physical interpretation for p:
the geometric albedo is the ratio of the flux densi-
ties at phase angle @ = 0° reflected by a planet and
a Lambertian surface of the same cross section.

The geometric albedo depends on the reflectance of
the surface but also on the phase function @. Many
rough surfaces reflect most of the incident radiation di-
rectly backward. In such a case the geometric albedo p
is greater than in the case of an isotropically reflect-
ing surface. On some surfaces p > L, and in the most
extreme case, the specular reflection, p = co. The ge-
ometric albede of sclar system bodies vary between
0.03-1. The geometric albedo of the Moon is p = 0.12
and the greatest value, p = 1.0, has been measured for
the Saturnian moon Enceladus.

It turns out that p can be derived from the observa-
tions, but the Bond albedo A can be determined only if
the phase integral 4 is also known. That will be discussed

in the next section.

7.8 Photometry, Polarimetry
and Spectroscopy

Having defined the phase function and albedos we are
ready to derive a formula for planctary magnitudes. The
flux density of the reflected light is

CA 1
F= @ ;L.

dsr
We now substitute the incident flux
LokK?
Lip= "2
452

and the constant factor expressed in terms of the
geometric albedo

CA P
4 T
Thus we get
P I LoR?
F= ;@(Q)EF . (7.38)

The observed solar flux density at a distance of a =
1 AU from the Sunis
L@

Ama?

The ratio of these is
F  pP(@R’a
Fo AR

If the apparent solar magnitude at a distance of 1 AU

is mg and the apparent magnitude of the planet m we

have

o= (7.39)

(7.40)

'

p® ()R a?
A2

pR? a*

a® A%t
2

R at
=—-25]g pa—2 —2.51g A —2.51g @)

=—25lg

——25lg P(a) (7.41)

R? A
— 2.5l p— +51g - ~2.51g B(ex) .
o a




the end ...
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