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Sféricka astronomie

1.1 Typy souiradnych systému

Jednou ze zédkladnich uloh pfi pozorovani pohybu télesa je uréeni jeho polohy v daném okamZziku. K
popisu pouzivame vhodny soufadny systém. Zdanlivé nejjednodussi jsou souradnice pravoiihlé (kartéz-
ské). V astronomii se vSak nejvice pouZivaji sférické souradnice. Kazda soutadnd soustava je definovdna
zdkladni rovinou, kterd prochazi pocatkem souradnic a zdkladnim smérem. Podle toho, kam poloZime
pocétek soufadného systému, rozliSujeme v astronomii soufadnice topocentrické (po¢étek soutadnic leZi v
misté pozorovatele), geocentrické (pocatek souradnic lezi ve stfedu Zemé), nebo heliocentrické (pocatek

souradnic lezi ve stfedu Slunce).

Pravouhlé souradnice jsou dany pocitkem O, rovinou p, ve které leZi na sebe kolmé osy z a y a
osou z, kterd je kolma na rovinu p. Pokud bodem H prolozime sféru s po¢atkem v bodé O a polomérem r
odpovidajicim vzdalenosti O H, miZeme zavést soufadnice sférické. Poloha bodu H je pak jednoznacné
urcena soufadnicemi x, y, 2.

Poloha libovolného bodu na sféfe je ddna pouze thly A a ¢, viz obr. 1.2. Priivodi¢ r je pro vSechny body
na povrchu sféry stejny. Pokud stfedem koule proloZime libovolnou rovinu, vznikne na povrchu koule
tzv. hlavni kruZnice. Jednou z hlavnich kruZnic je i rovnik, ktery vznikne prisecikem zédkladni roviny s
povrchem koule. Osa z protne kouli ve dvou protilehlych bodech, pélech. Obéma p6ly 1ze vést libovolné
mnoZzstvi hlavnich kruznic, které kolmo protinaji rovnik a nazyvaji se poledniky. V piipadé zemépisnych
soufadnic je zakladn{ rovinou rovina rovniku a zakladni smér je uren prisecikem zakladniho (nultého)
poledniku s rovnikem. Podobné miizeme sférické souradnice pouZit i k ur€ovani poloh nebeskych objektd.
Konkrétné v astronomii se jednd o uréeni polohy priimétu planety, hvézdy apod. na nebeskou sféru. !

Pti ur¢ovani poloh nebeskych objektd mizeme pouZzit nékolik riznych soufadnych systémi na kouli
(které se budou lisit pravé nami zvolenou zakladni rovinou a zakladnim smérem). Vybirame vZdy takové,
které se nejlépe hodi k feSeni dané dlohy.

"Nebeskd (taky svétové) sféra je myslend koule s r — oo. Jednd se pouze o pomocnou konstrukci pro zavedeni dvou
astronomickych dhlovych (sférickych) soufadnic a nema nic spole¢ného se starovékou sférou stalic.
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Tovina p

Obrazek 1.1: U pravouhlych soufadnic je poloha bodu H jednozna¢né zaddna tfemi soufadnicemi z, y z
nebo pomoci dvou thli A a ¢ a pravodi¢em r.

1.2 Souradné systémy v astronomii

1.2.1 Obzornikové (horizontalni) sourradnice

Pro pozorovatele na Zemi se (v idedlnim piipad€) okoln{ krajina jevi jako rovina, kterd zdanlivé protina
oblohu na horizontu. Tato horizontdlni rovina tvori zakladni rovinu. Pfimka vedena kolmo k horizontalni
roviné protne oblohu ve dvou bodech, v zenitu Z (nadhlavniku) a nadiru Ny (podnoZniku). Zenitem a
nadirem mdzZeme vést nekone¢né mnozstvi hlavnich kruznic, tzv. vyskovych kruznic. Jedna z nich protina
obzor v severnim N a jiznim bod¢€ S a nazyva se mistni polednik - merididn. Meridian tedy uruje smér
severo-jizni a pravé smér k jiznimu bodu S je zvolen za zakladni smér a jiZzni bod se stdvd vychozim
bodem horizontdlnich soufadnic.

K urceni horizontélnich soufadnic libovolné hvézdy H potiebujeme znat jeji thlovou vysku A nad
obzorem a azimut A, viz obr. 1.3. Uhlové vyska h je tdhel, ktery svird spojnice pozorovatel — hvézda
s rovinou obzoru. Vysky nad obzorem maji znaménko ” 4 ”, pod obzorem znaménko ” — ”. Hvézda
nachézejici se na obzoru bude mit thlovou vysku h = 0°, hvézda v zenitu h = +90° a hvézda v nadiru
h = —90°. Nékdy se namisto thlové vysky pouZiva tzv. zenitovd vzddlenost z, coz je doplnék vysky do
90°,

2z =190° — h. (1.1)

Azimut A je tdhel, ktery svird svisld rovina prochdzejici zenitem a hvézdou s rovinou mistniho
poledniku. Po¢itd se od jizntho bodu S (A = 0°) zdpornym smérem (po sméru hodinovych ruciéek),
tedy pies zapad W (A = 90°), sever N (A = 180°) na vychod F (A = 270°). Prichod nebeského télesa
merididnem se nazyva kulminace. Podle toho, na které strané se téleso nachazi, rozliSujeme kulminaci
horni (téleso se nachdzi nad jiznim bodem, md azimut A = 0° a nejmensi zenitovou vzddlenost) a
kulminaci spodni (téleso se nachdzi nad severnim bodem, ma azimut A = 180° a nejvétsi zenitovou
vzdélenost). Piikladem horni kulminace mtize byt Slunce v pravé poledne. Oproti tomu piikladem spodni
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Obrazek 1.2: U sférickych soutfadnic je poloha libovolného bodu H na sféfe dana tihly A a . Priivodi¢em
r je zbyte¢ny. Pokud pro polomér koule miZzeme uvazovat r — oo, pak se pozorovotel nachazi vidy ve
sttedu sféry. Z tohoto vychézeji i astronomické soufadnice.

kulminace bude Slunce o pidlnoci.
Nevyhodou obzornikovych soufadnic je, Ze se ménf jak s Casem, tak i s mistem pozorovéni.

1.2.2 Rovnikové (ekvatorialni) souradnice

Zemska rotacni osa protind nebeskou sféru v severnim a jiZznim p6lu (Pg, Py). Oba pély lezi na nebeském
poledniku - merididnu. ProtoZe nebeska sféra ma nekone¢né velky polomér, miZeme kazdym pozorova-
cim mistem vést rovnobézku se zemskou osou - svétovou osu. Tato osa urcuje polohu zdkladni roviny
- roviny rovniku, kterd je ke svétové ose kolmd. Prise¢ik roviny rovniku s nebeskou sférou se nazyva
nebesky rovnik (ekvdtor). Severnim a jiZznim pdlem lze vést libovolné mnoZstvi hlavnich kruZnic, tzv.
deklinacni kruznice; prikladem deklinacni kruZnice je i merididn. Podle toho, jak zvolime zakladni smér,
rozliSujeme dva typy rovnikovych soufadnic:

Rovnikové souradnice 1. druhu

Zakladni rovinou je rovina rovniku a zakladni smér je prisec¢ik rovniku s meridianem, oznaceny jako M.
Od tohoto bodu M pocitime hodinovy iihel t. Ten je definovany jako thel, ktery svird deklina¢ni kruZnice
proloZend hvézdou s merididnem. Hodinovy dhel je obdobou azimutu a roste ve sméru denniho pohybu
oblohy. Hvézdy prochézejici merididnem maji ¢ = 0°. Hodinovy thel neni pro dany objekt na obloze

stéle stejny, ale méni se s tim, jak se obloha otaci, tedy jak s ¢asem (rovnomérné), tak i se zemepisnou
délkou pozorovaciho mista. Vyjadiuje se bud v ¢asové mife nebo ve stupnich, pfi¢emz plati:

1h = 15° 1° = 4min

1min =15 1/ =4
15=15".  17=0,06°
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Obrazek 1.3: U obzornikovych soufadnic je zdkladni rovinou rovina obzoru. Poloha libovolného bodu
na sféfe je dana dhlovou vyskou i nad obzorem a azimutem A, ktery se po¢itd od jizniho bodu J smérem
na zapad. Zdroj: Siroky, Sirokd: Zdklady astronomie v pikladech.

Druhou soutadnici je deklinace . Ta je definovdna jako tuhel, ktery svird spojnice pozorovatel —
hvézda s rovinou rovniku, viz obr. 1.4. Od nebeského rovniku k severnimu pdlu se deklinace znadi
kladng, sev. p6l ma 6 = +90°, smérem k jiznimu pdlu zdporné, jizni p6l ma § = —90°. N&kdy se namisto
deklinace pouZziva pélova vzdélenost p , coZ je doplné€k deklinace do 90°.

p=90°— . (1.2)

Deklinace je pro danou hvézdu stéle stejnd, neméni se ani s ¢asem (pokud neuvazujeme precesi zemské
0sy), ani s mistem pozorovani.

Rovnikové souradnice II. druhu

Zékladni rovinou je opét rovina svétového rovniku. Za zékladni smér se u téchto soutradnic zvolil smér k
tzv. jarnimu bodu Y , jez lezi na rovniku a sdm se ucastni denniho rovnomérného pohybu oblohy. V jarnim
bodé kde se Slunce nachdzi v okamZiku jarni rovnodennosti. Slunce se béhem roku zd4nlivé pohybuje
po obloze. Dréaha, kterou urazi béhem roku na pozadi vzdalenych hvézd, se nazyva ekliptika a protind
nebesky rovnik ve dvou bodech, v jarnim bodé Y a podzimnim bodé€ =. Rovina rovniku svira s rovinou
ekliptiky thel € = 23° 27, ktery se nazyva sklon ekliptiky.

Vici jarnimu bodu se uréuje rektascenze «, ktera je definovana jako uhel, ktery svird deklina¢ni
kruZnice proloZena hvézdou s deklinacni kruZnici prochédzejici jarnim bodem, tzv. kolurem rovnodennosti,
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Obrazek 1.4: U rovnikovych soutadnic je zdkladni rovinou rovina rovniku. Podle zvoleného zdkladniho
sméru rozdélujeme rovnikové soufadnice 1. a II. druhu. U rovnikovych soufadnic I. druhu je zdkladnim
smérem prusecik merididnu M (na obrazku oznalen jako ’polednik”) s rovnikem. Od tohoto bodu
pocitame hodinovy thel ¢. Druhou soufadnici je deklinace d, ktera je spole¢na pro oba typy soufadnic. U
soufadnic II. druhu je zdkladnim smérem smér k jarnimu bodu Y. Od tohoto bodu se pocita rekatscenze
a, kterd se m&i{ opaénym smérem neZ hodinovy thel t. Zdroj: Siroky, Sirokd: Zdklady astronomie v
prikladech.

viz obr. 1.4. Rektascenze roste opaénym smérem neZ azimut ¢i hodinovy thel, méii se totiZ proti sméru
denniho pohybu oblohy (ze zdpadu na vychod) a vyjadiuje se bud’ v &asové mife (od 0" do 24") nebo ve
stupnich (od 0° do 360°).

Vyhodou rovnikovych soufadnic II. druhu je skute€nost, Ze se neméni s mistem pozorovéni. S ¢asem
se ménf jen velmi pomalu a rovhomérné, diky posouvani jarniho bodu po ekliptice (podrobnéji v kapitole
o precesi). Tato soustava soutfadnic se proto hodi ke konstrukci astronomickych map hvézdné oblohy a k
vyznaceni polohy dalSich vyznamnych objektd na obloze (hvézdokupy, mlhoviny, planety, komety, ...).

1.2.3 Transformace mezi horizontilnimi a rovnikovymi souradnicemi

V astronomii se pouzivéa n€kolik odliSnych druhti soufadnic. Podle typu dlohy se pak rozhodneme, které
soufadnice jsou pro jeji popis nejvhodnéjsi. Obcas ale potfebujeme prejit z jedné souradné soustavy
do druhé. K tomuto tcelu se pouzivaji prevodni vztahy mezi jednotlivymi soufadnymi systémy, které
vychdzeji z pravidel sférické trigonometrie. Nejcastéji je potfeba pro dany okamZik pozorovani prevést
rovnikové soufadnice nékteré hvézdy do obzornikovych nebo naopak. VZdy k tomu potfebujeme znat
zemeépisnou Sitku ¢ daného mista a mistni hvézdny cas © (pro danou zemépisnou délku ).
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Hvézdny ¢as je hodinovy uhel jarniho bodu. V okamziku svrchniho prichodu jarniho bodu meri-
didnem je 0" 0™ 0° hvézdného &asu. Vztah mezi hvézdnym Gasem O, rektascenzi o hvézdy a jejim
hodinovym thlem £ je

O=a-+t. (1.3)

Vypocet rovnikovych soufadnic z obzornikovych:

sint cosd = sinA cosh (1.4)
cost cosd = sinh cosyp + cos A cosh sin @ (1.5)
sind = sinh siny — cos g cosh cos A. (1.6)

Vypocet obzornikovych soufadnic z rovnikovych:

sin A cosh = sint cosd (1.7)
cos A cosh = cost cosd sinp —sind cos (1.8)
sinh = costcosd cosy +sind sinp (1.9)

t = 0—-a (1.10)

Uhlova vzdalenost A dvou hvézd na sféie

Uhlovou vzdalenost A dvou hvézd na sféfe, jezZ maji soufadnice (01, a) a (02, o), ur¢ime ze vztahu

A = sind; sindg + cos d1 cosdg cos(agy — ). (1.11)

1.2.4 EKliptikalni souradnice

Ekliptikdlni soufadnice je vhodné pouZzit pfi vypoctu drah téles v nasi slunecni soustaveé. Zdkladni
rovinou je rovina ekliptiky. Ptimka vedend k ni kolmo protind nebeskou sféru ve dvou protilehlych
bodech, pdlech ekliptiky. Jimi mizeme vést $irkové kruznice, podobné jako jsme nebeskymi p6ly vedli

s vy

deklina¢ni kruznice. Po téchto kruznicich se méfi ekliptikdlni sivka (3, kladné k severnimu pélu ekliptiky,
zaporné k jiznimu (obdoba deklinace). Druhou soufadnict je ekliptikdlni délka A, kterd se méii od jarniho
bodu ve sméru ro¢niho zdanlivého pohybu Slunce, viz obr. 1.5.

Transformace mezi ekliptikalnimi a rovnikovymi souiradnicemi
Vypocet ekliptikalnich soufadnic z rovnikovych:
sinA cos = sind sine + cosd cose sin (1.12)

cosA cosfB = cosd cosa (1.13)

sinf8 = sind cose — cosd sine sina. (1.14)
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Obrazek 1.5: U ekliptikdlnich soufadnic je zdkladni rovinou rovina ekkliptiky. Poloha bodu se urcuje
pomoci ekliptikélni $fiky 3 a ekliptikalni délky \. Zdroj: Siroky, Sirokd: Zdklady astronomie v p¥ikladech.

Vypocet rovnikovych soufadnic z ekliptik4lnich:

sina cosd = sinf sine + cosf cose sin A (1.15)
cosa cosd = cosf cosA (1.16)
sind = sinf cose + cosf sine sin A, (1.17)

kde ¢ je sklon ekliptiky ke svétovému rovniku. Pro nase potieby postaci brét jeji soucasnou stiedni
hodnotu e = 23°27”. Diky nutaci zemské osy dochdzi k jeji pozvolné kvaziperiodické zméné ve
zlomcich thlovych minut.

1.2.5 Galaktické souradnice

Tyto soufadnice jsou vhodné k popisu pohybu hvézd a struktury na$i Galaxie.> Zakladni rovinou je
rovina Galaxie, prochazejici MIé¢nou drahou. Protoze pas Mlé¢né drahy ma4 jisté nepravidelnosti a neni
pfesné ohraniceny, byla rovina Galaxie stanovena mezindrodni imluvou, ve které byly pfesné urceny
soufadnice galaktickych pdli. Zakladnim smérem je smér k predpoklddanému stfedu Galaxie lezici v
souhvézdi Stielce, kde se nachdzi vyrazny radiovy zdroj SgrA* (o = 17045, 7™in, § = —29°0).
Galaktické soutadnice jsou galaktickd délka | ( méfend od zdkladniho sméru podobné jako rektascenze,

tj proti sméru hodinovych rucicek) a galaktickd sitka b (objekty nachézejici se nad rovinou Galaxie maji
b > 0, pod rovinou Galaxie b < 0).

2V zahranién{ literatufe se misto Galaxie pouZivd nazev M1écnd drdha pro celou nasi Galaxii. My se viak budeme dr7et
Ceské tradice a pod pojmem MIécnd draha budeme rozumét toliko vyrazny pds hvézd tdhnouci se pies celou no¢ni oblohu.
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1.3 Horni a dolni kulminace

Jak jsme se jiz zminili v kapitole o obzornikovych soufadnicich, hvézda kulminuje, pokud prochdzi
merididnem. Podle toho, zda je jeji zenitova vzdalenost nejvétsi nebo nejmensi rozliSujeme kulminaci
dolni a horni. Pfi horni kulminaci se miize hvézda nachézet na dvou protilehlych stranach zenitu. Pokud
ma hvézda deklinaci § vétsi nez je zemépisna Sifka ¢ pozorovaciho mista, vrcholi mezi zenitem a
svétovym pdlem, viz obr. 1.6a. Jeji zenitova vzdélenost je pak

20 =46 — . (1.18)

Pokud pro hvézdu plati § < ¢, pak vrcholi mezi zenitem a svétovym rovnikem, viz obr. 1.6b. a pro jeji
zenitovou vzdalenost plati:
20 = — 0. (1.19)

Pfi dolni kulminaci, viz obr. 1.6c, je zenitova vzdalenost

z1 = 180° — p — 4. (1.20)

2 v

Hvézda, ktera se pfi dolni kulminaci na dané zemépisné Sifce nedostane pod obzor (nikdy zde nezapada),

VA

patii mezi tzv. cirkumpoldrni hvézdy, viz obr. 1.6d. Ze vztahu (1.20) je zfejmé, Ze na zemé&pisné Sifce ¢
budou cirkumpolérni v§echny hvézdy, jejichZ deklinace je § > 90° — .

Pomoci zenitovych vzdalenosti pfi horni a dolni kulminaci miZeme ur¢it zemépisnou §itku ¢ pozo-
rovactho mista:

1
e = 90°— 5(21 + 20), je—1i d>o (1.21)

1
e = 90°— 5(21 —20), je—1i o< . (1.22)

1.4 Ulohy

1. Rektascenze hvézdy je o« = 14" 30™. Uréete jeji hodinovy thel ¢ v 21" 14™" hv&zdného Casu.
[Po dosazeni do (1.3) dostaneme: t = 6P 44™i ]

2. Hodinovy thel hvézdy je t = 14" 22™i" Rektascenze a = 13" 2™, Urdete hvézdny &as v
okamziku pozorovani.
[© = 3" 24min)

3. Urlete hvézdny Cas, je-li hodinovy thel hvézdy ¢t = 98° 11’ 15”, mé&feno smérem vychodnim!
Rektascenze hvézdy je a = 211 9min 239,
[© = 14" 36™in 37, 7]

4. V kolik hodin hvézdného asu byla hvézda s rektascenzi o = 158° 27/ 00” v dolni kulminaci?

[Hvézda v dolni kulminaci ma hodinovy dhel t = 12", Proto © = 22 33min 483 ]
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Obrazek 1.6: Na obrdzcich je znazornéna horni a dolni kulminace hvézdy: a) v pripadé Ze se hvézda
pfi horni kulminaci nachdzi mezi zenitem a pélem, b) nebo mezi zenitem a nebeskym rovnikem. Na
obr. ¢) je zndzornéna situace pii dolni kulminaci hvézdy a na obr. d) je situace kdy znadme zenitové
vzdélenosti jedné hvézdy pfi horni i dolni kulminaci a jak pomoci nich mtizeme ur¢it zemépisnou $itku
 pozorovaciho mista.

5. Rektascenze Vegy (« Lyr) je o = 18" 37™", Ur&ete jeji hodinovy tihel v okamZiku horni kulminace
jarniho bodu.

[P¥i horni kulminaci se jarni bod nachézi na merididnu, coZ nastava pro hvézdny ¢as © = 0P 0™ 08,
Pak t = 51 23min ]

6. Rektascenze hvézdy Arcturus (o Boo) je a = 14" 16™", Urcete jeji hodinovy thel v okamZiku
dolni kulminace jarniho bodu.
[t = 211 44min]

7. Hvézda Capella (o Aur) ma rektascenzi o = 5" 16™" 415, Uréete jeji hodinovy thel ¢ v 4 8min
hvézdného Casu. Na které svétové strané od merididnu se hvézda nachazi?

[t = —1" 8" 415, Hodinovy thel vySel zaporny, proto se hvézda nachézi na vychod od meridi4nu. ]
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10.

11.
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13.

14.
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. Hvézda Sirius (o« CMa) m4 rektascenzi o = 6" 45™", Uréete jeji hodinovy thel ¢ v okamZiku,

kdy hodiny s hvézdnym &asem ukazuji a) 18" 45™, b) 6" 45™i" Popiste, kde a pro¢ se v t&chto
¢asech hvézda nachdzi.

[a) ¢t = 12", Sirius se nachdzi v dolni kulminaci, tzn. nad severnim bodem , b) t = 0" Sirius se
nachdzi v horni kulminaci, tedy nad jiZnim bodem.]

Rektascenze Capelly (o Aur) je ac = 5" 17™, Vegy (o Lyr) je ay = 18" 37™", Uréete hodinovy
uhel Capelly v okamZiku: a) horni kulminace Vegy, b) dolni kulminace Vegy.

[a) Pfi horni kulminaci Vegy je jeji hod. thel ty = 0P 0™ 0%, pak © = ay = 18" 37™ a hod.
tihel Capelly tc = 13" 20™", b) Pfi dolnf kulminaci Vegy je ty = 12" 0™ 0%, pak © = 6" 37™in
a hod. dhel Capelly vychazi tq = 1" 20™in ]

Rektascenze hvézdy Arcturus (o Boo) je apy = 14" 16™", hvézdy Deneb (a Cyg) je ap =
20" 41™i", Urcete hodinovy thel Arctura v okamzZiku: a) horni kulminace Denebu, b) doln{ kulmi-
nace Denebu.

[a) tA = 6" 25™I0 b) ¢4 = 18P 25min ]

Urcete zenitovou vzddlenost a azimut Arctura (ov Boo) pro zemépisnou §itku o = 51° 32" 00" ve
130 34min 545 hvézdného Casu. Rektascenze Arctura je ap = 14h 15min 39, 75 deklinace 55 =
1+19°10' 56, 7"

[Z rovnice (1.3) pro hvézdny &as vypocteme hodinovy thel, ¢ = 23" 19™i" 14, 3% a pfevedeme na
stupné t = 349° 48’34, 5". Z pfevodnich vztahi mezi rovnikovymi a obzornikovymi soufadnicemi
uréime vy$ku hvézdy h a azimut A. Konkrétné z (1.9) dostdvame h = 56° 40’4, 75", ¢emuz
odpovidd z = 33°19'55,25".

Z.(1.7) dostavame sin A = —0, 30409. ProtoZe azimut A miZe nabyvat hodnot od 0° do 360°, neni
touto rovnici jeho hodnota uréena jednozna¢né; potfebujeme urcit jesté cos A. Z (1.8) cos A =
0,95257.

JelikoZ sin A < 0 a cos A > 0 bude azimut leZet ve ¢tvrtém kvadrantu a tedy A = 342° 17/47". ]
Urcete zenitovou vzddlenost a azimut Vegy (a Lyr) pro Opavu se zemépisnou Sitkou ¢ =

49° 57" 00" ve 13" 34™in 545 hv&zdného Zasu. Rektascenze Vegy je o = 18" 36™1" 56, 35, de-
klinace 6 = +38°47'1,3".

[t = 284°29' 25, 5", 2 = 52° 46/ 20", A = 251° 24/ 53"]

Urcete rektascenzi a deklinaci hvézdy, kterd ma v misté se zemépisnou Sitkou ¢ = 55°46’ v
11" 11™in 36° hvézdného Easu obzornikové soufadnice h = 40° 44'50", A = 298°28/50".

[Z rovnice (1.6) uré¢ime deklinaci: 6 = 19°39'27".

Hodinovy tdhel ¢ vypocitdme z rovnice (1.7): t = —45° 074",

Rektascenze se pak rovnd o = © — ¢ = 140 11™in ]

V kolik hodin bude 21. Eervna v Olomouci zenitovd vzdalenost Slunce z = 53° 08’? Zemé&pisna

Sftka Olomouce ¢ = 49°36’, deklinace Slunce 21. Cervna v obdobi letniho slunovratu je § =
+23,5°.
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15.

16.

17.

18.

19.

20.

21.

22.

[Nejdi{ve ur¢ime pro poZadovanou zenitovou vzdalenost tthlovou vysku Slunce. Z (1.9) vypocteme
cost = 0, 5, éemu¥ odpovidaji dvé hodnoty hodinového thlu: ¢+ = £60°, neboli t = +4".
Slunce se tedy bude nachazet v dané zenitové vzdélenosti, pokud jeho vzdalenost od meridianu

bude rovna +4". ProtoZe Slunce se nachdzi na merididnu ve 12 hod, nastane tato situace v 8 a 16
hodin mistniho ¢asu.]

V misté se zemé&pisnou $itkou ¢ = 46° 29’ byla zméfena zenitova vzdélenost hvézdy Sirius pfi
horni kulminaci z = 63° 12", Ur¢ete deklinaci Siria.

[6 =—16°43"]

Urcete zemépisnou §itku mista, v némz hvézda Capella je pfi dolni kulminaci pravé na obzoru.
Deklinace hvézdy je 6 = +45°59".

[Zenitova vzdéalenost hvézdy pii dolni kulminaci je déna relaci (1.20). Nachazi-li se hvézda pfi
dolni kulminaci na horizontu, je z; = 90°, pak p = 44°01'.]

Urcete zemépisnou $itku mista, v némz hvézda Vega je pfi dolni kulminaci pravé na obzoru.
Deklinace hvézdy je 6 = +38°47".

[ =51°13"]

Pro které zemépisné Sitky bude Vega ze souhvézdi Lyry cirkumpolarni? Jeji deklinace je § =
38°47'.

[ > 90° — §; ¢ > 51°13]

Pro které zemépisné $itky bude hvézda Sheliak (5 Lyr) cirkumpolarni? Jeji deklinace je § =
+33° 217 45". Urcete jeji zenitovou vzdalenost pfi horni i dolni kulminaci pro misto se zemé&pisnou
Sitkou ¢ = 70°. Rozhodnéte, zda se hvézda pfi horni kulminaci nachdzi mezi nebeskym rovnikem
a zenitem nebo mezi severnim nebeskym pélem a zenitem.

[Hvézda bude cirkumpolérni pro mista s ¢ > 56° 38’ 15”. ProtoZe ¢ > 4, kulminuje hvézda mezi
zenitem a rovnikem a jeji zenitovd vzdélenost pfi horni kulminaci bude zy = 36° 38’ 15" a pii
dolni kulminaci z; = 76° 38’ 15" ]

Cirkumpolérni hvézda md v horni kulminaci zenitovou vzdalenost zg = 29° 47, v dolni kulminaci
21 = 41°49’, ob& mé&feny k severnimu bodu. Uréete zemépisnou §iiku pozorovaciho mista.

[Z (1.21) dostavame ¢ = 54° 12".]

Hvézda Dubhe (o« UMa) m4 v horni kulminaci zenitovou vzdédlenost zop = 11°48’, v doln{

kulminaci z; = 68° 18’, ob& méfeny k severnimu bodu! Urlete zemé&pisnou $itku pozorovaciho
mista.

[ = 49° 57’ (Opava).]
Urcete zemépisnou sitku Prahy, jestliZze vySka kulminujicitho Arctura ze souhvézdi Pastyie Cini v
Praze h = 59° 21’. Arctur ma deklinaci § = +19° 10’ 56, 7.

[Nejdiive urcime zenitovou vzdélenost zy hvézdy v horni kulminaci. Z (1.19) pak dostidvame
© =49°49'56,7".]
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V Pardubicich byla zmé&fena vyska Capelly ze souhvézdi VozKy pfi horni kulminaci h; = 85° 55’ na

2z Yoy

jihu a pfi dolni kulminaci hy = 5° 59’ na severu. Odvodte obecny vztah pro uréeni zemépisné $itky
pozorovaciho mista pomoci tihlovych vysek pfi dolni a horni kulminaci. Vypoctéte zemépisnou
Sitku Pardubic.

[Pro horni a dolni kulminaci plati:

hi = 90°— (¢ —0), (1.23)
hy = @©+8—90° (1.24)

Po odeéteni ho od hi obdrzime pro ¢ vztah:

180° — (hy — ho)

=50°2'.
2 ]

¥

Pozorovatel v Norském Bergenu zméfil vysku hvézdy Algol (8 Per) ze souhvézdi Persea pri
horni kulminaci h; = 70° 34’ na jihu a pfi dolni kulminaci ho = 11° 21’ na severu. Vypoctéte
zemépisnou §itku Bergenu.

[ = 60°23,5".]

Jak vysoko se nachdzi Slunce v poledne v den letniho slunovratu pro pozorovatele na rovniku,
na obratniku Raka, na severnim poldrnim kruhu a na severnim p6lu? Situaci pro kazdy piipad
nacrtnéte.

[Deklinace Slunce je v den letniho slunovratu rovna d;, = +23° 27'.

Pro pozorovatele na rovniku: zemépisna Sitka rovniku je ¢ = 0°. Nebesky rovnik se tedy nachazi
v zenitu, viz obr. 1.7a. Slunce je od nebeského rovniku vzdaleno +23° 27’ smérem k severnimu
bodu S, proto je jeho thlova vyska h = 90° — 23° 27" = 66° 33, ale m&feno od severniho bodu!

Pro pozorovatele na obratniku Raka je jeho zemépisna §ifka ¢ = +23°27’. Rovnik se nachdzi
66° 33’ vysoko nad jiznim bodem .J a Slunce se tedy v poledne musi nachézet piimo v nadhlavniku
(v zenitu), viz obr. 1.7b.

Pro pozorovatele na severnim poldarnim kruhu je jeho zemépisna $itka p = 466° 33" a Slunce je
v poledne 46° 54’ nad jiznim bodem a o pilnoci se dotkne horizontu v severnim bodg, aniz by
zapadlo, viz obr. 1.7c.

Na severnim p6lu se Slunce nachazi po cely den ve vysce 23° 27’ nad horizontem, viz obr. 1.7d. ]

Vypoctéte hvézdny Cas v okamziku vychodu a zapadu hvézdy Prokyon (ow CMi), jejiZz soufadnice
jsou ov = 7M 39™In 18,15, § = 5° 137 30", na zemépisné §ifce 50°.

[Pii vychodu a zdpadu je dhlovd vyska hvézdy h = 0°. Ze vztahu (1.9) ur¢ime cost, cemuz
odpovidaji dv& hodnoty hodinového thlu, t = £6" 25", Kladn4 hodnota odpovid4 zapadu a
zapornd vychodu hvézdy. Vychod hvézdy se bude nachazet na opacné strané od merididnu. Pak s
vyuzitim (1.3) dostavame pro hvézdny &as vychodu a zdpadu 0, = 1" 14™" a §, = 147 4min ]
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Obrazek 1.7: Na obrazcich jsou nacrtnuty situace, kde se nachdzi Slunce v poledne (popiipade i o
pulnoci) v okamziku letniho slunovratu pro riiznd mista na Zemi: a) na rovniku, b) na obratniku Raka, ¢)
na severnim polarnim kruhu a d) na severnim pélu.

27. V misté se zemépisnou Sitkou ¢ = 50° je urcitd hvézda nad obzorem 16 hodin. Urcete deklinaci
hvézdy a azimut mista zapadu.

[Od jihu k zdpadu to hvézdé trva polovinu doby strdvené nad obzorem, tedy 8 hodin a proto
hodinovy thel mista zdpadu je t = 120°.

Prfi zdpadu hvézdy je jeji dhlova vyska h = 0°. Z rovnice (1.9) uréime deklinaci hvézdy: tg § =
0,419, 6 = 22°44'11".

ProtoZe azimut A miZe nabyvat hodnot od 0° do 360°, musime pro jeho jednozna¢né urceni znat

sin A i cos A, které uréime z rovnic (1.7) a (1.8): sin A = 0,798 a cos A = —0, 6008. Protoze
sin A > 0 acos A < 0, bude azimut leZet ve druhém kvadrantu, tedy A = 126°55'41" ]

28. Pozorovatel v Ceskych Budg&jovicich uréil zenitovou vzdélenost svétového pélu z = 41°01’.
Vypoctéte a) zemépisnou itku ¢ Ceskych Budg&jovic, b) vysku Slunce v horni a dolni kulminaci
pro dny: 21. biezna, 21. Cervna a 21. prosince. Sklon ekliptiky k rovniku je € = 23, 5°.

[a) p = 90° — 2z = 48°59’.
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b) Dne 21. biezna se Slunce nachdzi na rovniku, deklinace Slunce tedy je 6 = 0°. Uhlova vyska
Slunce pfi horni kulminaci je tedy h; = 90° — ¢ = 41°01’ a dhlové vyska Slunce pii dolni
kulminaci hy = —h; = —41°01".

Dne 21. ¢ervna se Slunce nachazi na obratniku Raka, deklinace Slunce tedy je § = €. Pro tihlovou
vySku Slunce pfi horni kulminaci pak plati: h; = 90° — ¢ + § = 64° 31’. Pro dolni kulminaci:
@+ 0 — hy =90°, odtud hy = —17° 31".

Dne 21. prosince se Slunce nachdzi na obratniku Kozoroha, deklinace Slunce tedy je 6 = —¢. Pro

tihlovou vysku Slunce pfi horni kulminaci plati: h; = 90° — p +§ = 17° 31’. Pro doln{ kulminaci:
@+ — hg = 90°, odtud he = —64° 31".]

29. Pozorovatel ve finskych Helsinkdch ur¢il zenitovou vzdalenost svétového pélu z = 29° 49, Vy-
poctéte a) zemepisnou Sitku ¢ Helsinek, b) thlovou vySku Slunce v horni a dolni kulminaci pro
dny: 21. Cervna a 21. prosince. Sklon ekliptiky k rovniku je £ = 23, 5°.

[a) p =90° — 2 = 60° 11".
b) Dne 21. Cervna: Uhlov4 vy$ka Slunce pii horni kulminaci: h; = 53° 19, pfi dolni kulminaci:

he = —6°19'.
Dne 21. prosince: Uhlovéd vyska Slunce pii horni kulminaci: h; = 6°19’, pii dolni kulminaci:
he = —53°19.]

1.5 Precese, nutace

Polohu télesa na obloze rozliSujeme na pozorovanou (tu kterou opravdu naméfime) a skutecnou (po-
zorovanou polohu opravenou o jevy, které mohou skutecnou polohu télesa na obloze pozménit). V
ndsledujicich kapitol4ch si pfiblizime jevy, které ovliviiuji pozorované polohy téles na obloze. Z dlouho-
dobého hlediska jsou takovym jevem jsou takovymi jevy precese a nutace zemské osy, dal§imi jevy jsou
paralaxa, aberace a atmosféricka refrakce.

Precese je z fyzikalniho pohledu krouZivy pohyb osy rotujiciho télesa po plasti dvojkuZele zpisobeny
pusobenim dvojice vnéjsich sil. Astronomickou precesi objevil jiz kolem roku 125 pf.n.1. Hipparchos,
kdyZ porovndval polohy nejjasnéjSich hvézd ve zvifetniku s polohami zaznamenanymi astronomy pied
stoletim. Zjistil, Ze ekliptikdlni délky hvézd vesmés vzrostly a poznal, Ze tento nartist je zplisoben pohybem
jarniho bodu. Fyzikaln¢ se tento jev podafilo vysvétlit az Newtonovi na zdkladé€ jeho gravitacniho zdkona.

1.5.1 Lunisolarni precese

Zemé neni dokonald koule, ale rotaéni elipsoid, ktery mé v oblasti rovniku piebytky hmoty, na které
pusobi rusivé sily - gravitaéni sily Mésice a Slunce - a ty se snazi dostat rovnik do obéZzné roviny Mésice
a do ekliptiky, viz obr. 1.8a. V disledku toho vykondva Zemé precesni pohyb, tzv. lunisoldrni precesi, pti
niZ zemska osa opiSe kuzel jednou za tzv. Platonsky rok, coz je zhruba 25 800 let. Polovi¢ni vrcholovy
thel je roven sklonu rovniku viici ekliptice (¢ = 23, 5°).

Vlivem precese se méni poloha svétového p6lu. Dnes je asi 1° od Polarky, za 12 000 let se svétovy
pdl posune do blizkosti hvézdy Vegy (o Lyr). S pohybem zemské osy souvisi i zména polohy svétového
rovniku a tedy i jeho prisecikad s ekliptikou, tj. jarniho a podzimniho bodu. Ty se posouvaji po ekliptice
zépadnim smérem, tedy proti zddnlivému ro¢nimu pohybu Slunce, rychlosti 50, 377" /rok.
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1.5.2 Planetarni precese

Planetdrni precese je zptisobena gravitaénim ptisobenim planet a méni polohu zemské drahy. Tim vznika
periodickd zména polohy ekliptiky na obloze! Za pfedpokladu pevného rovniku by planetirni precese
vedla k posuvu jarniho bodu o 0, 125" /rok v opaéném sméru neZ lunisoldrni precese.

1.5.3 Generalni precese

Souhrné pisobeni lunisoldrni a planetarni precese se nazyva generdlini precese a posouva jarni bod o
50, 246" /rok proti zddnlivému pohybu Slunce. Zarok tedy Slunce neopiSe plnych 360°, ale 359° 59’ 9, 754"
Proto je tropicky rok (doba mezi po sobé& nasledujicimi prichody Slunce jarnim bodem) o néco kratsi nez
sidericky rok (plnych 360°).

pol ekliptiky

-t precesni kuzel

Velka poloosa: 9.2

m Mald poloosa: 7.9

ekliptika

P6l ekliptiky
=)

zemska
0sa e

[ ——

-

Trajektorie

./ skuteéného pdlu

Mutaéni elipsa Skute¢ny pol (b)

~
o
=

Obrazek 1.8: a) Precese zemské osy. Pritazlivé sily Mésice a Slunce ptisobi dvojici sil na rovnikovou
vydut Zemé a snaZi se dostat rovnik do obéZné roviny Mésice a do ekliptiky. Osa Zemé vykondva
precesni pohyb, pti kterém opiSe kuZel jednou za 25 800 let (tzv. Platénsky rok). b) Nutace zemské osy
je periodické kolisani zemské osy preklddajici se ptes precesni pohyb. Diky nutaci neopisuje zemska osa

hladky povrch kuzelu, ale nutace spolecné s precesi zptusobuje ,,vlnivy“ pohyb zemské osy kolem pdlu
ekliptiky. Zdroj: http://planety.astro.cz/zeme/1939-pohyby-zeme.

1.5.4 Nutace

Z astronomického hlediska je nutace malé, témér periodické kolisani rotacni osy Zemé piekladajici se
pres precesni pohyb. Je vyvoldno gravitatnim plisobenim Mésice. Jeho rovina drdhy neni totoZna s
rovinou ekliptiky, ale sklonénd k ni o tihel 5, 1°, a proto se neustdle méni velikost a smér jeho gravitacni
sily. Prise¢nice téchto dvou rovin, tzv. uzlovd primka, se otaci s periodou 18, 6 roku. Ve vysledku svétovy
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pol opisuje kolem stiedni polohy dané precesi navic nuta¢ni elipsu s velkou poloosou a = 9, 2” a malou
b=6,9", viz obr. 1.8b.

1.5.5 Ulohy

1.

Za jak dlouho opiSe v disledku precese svétovy p6l dhel 5°? Jak dlouhy je Platonsky rok?

[KaZdy rok se jarni bod posune o 50, 246”. Uhel 5° opise za 502716,, = 358 roku. Platénsky rok je
dlouhy 360°/50, 246" = 25 800 roki.]

.V nynéjsi dobé je bod letniho slunovratu v souhvézdi Blizencd. Kdy byl v tomto souhvézdi jarni

bod?

[Vzddlenost jarntho bodu od bodu letniho slunovratu je pfiblizné 90°. Jarni bod tuto vzdalenost
urazi za 90° /50, 246" = 6 448 roka, tzn. pfiblizn& kolem roku 4 500 pf. n. 1.]

. Délka siderického roku je pfiblizn€ 365, 256 dni. Urcete délku tropického roku, vite-li, Ze se jarni

bod posouvd po ekliptice v disledku precese o 50, 246" za rok vstfic Slunci.

[Tropicky rok je doba za kterou se Slunce bude opét nachdzet v jarnim bodé. Slunce se za 1 den
posune o thel 360°/365,256 = 3548”. Jarni bod se za rok posune o 50, 246” v opaéném sméru
neZ se pohybuje Slunce, takZe tropicky rok bude kratsi neZ sidericky o dobu

50, 246"
Al = 3 548"

Délka tropického roku bude 365,256 — 0,014 = 365, 242 dne. ]

= 0,014 dne. (1.25)

v s

. Regulus, nejjasnéjsi hvézda v souhvézdi Lva, byla kdysi jednou ze 4 krdlovskych hvézd, které

rozdélovaly rok na 4 ro¢ni obdobi. Regulus oznacoval bod letniho slunovratu. Pied jakou dobou
to bylo, kdyZ v soucasnosti bod letniho slunovratu lezi v souhvézdi Blizencti a md ekliptikalni
soufadnice: A = 90°, 8 = 0°. Soufadnice Regula jsou o = 10" 8™* § = +11°58'.

[Pomoci pfevodnich vztahii mezi ekliptikdlnimi a rovnikovymi soufadnicemi uréime rovnikové
soufadnice bodu, ve kterém se Slunce nachdzi v okamziku letniho slunovratu: o = 90° = 6h,
d = +23° 30". Nyni miZeme urcit Ghlovou vzdalenost Regula a bodu letniho slunovratu ze vztahu
(1.11). Po ¢iselném vyjadieni je A = 59, 74°. Jarni bod se za 1 rok posune o 50, 246”. Regulus
oznacoval bod letniho slunovratu pfed priblizné 4 300 lety.]

N P2

. Souhvézdi Raka bylo kdysi nejsevernéjsim souhvézdim zvitetniku. Nachdzelo se v ném Slunce

ey s

v okamZiku letniho slunovratu. Proto se také nejsevern€j$i rovnobézka na Zemi, kde je Slunce
jednou do roka v nadhlavniku (zenitu) nazyva obratnik Raka. Kdy tomu tak bylo? Soufadnice bodu
v souhvézdi Raka, v némzZ se Slunce nachdzelo v okamziku letniho slunovratu, jsou o = gh 7min_
§ = +20° 14’. V soucasnosti m4 bod letniho slunovratu soufadnice: @ = 90° = 6", § = +23° 30/.

[Uhlova vzdilenost obou bodéi A = 30°. Jarni bod se o tuto vzdalenost posune za pfiblizn& 2 150
let.]

.V souhvézdi Panny dnes leZi bod podzimni rovnodennosti. Odhadnéte, bez pouziti kalkuldtoru, kdy

se v tomto souhvézdi nachazel bod letniho slunovratu, ktery se dnes nachazi v souhvézdi BliZenct.
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Obrazek 1.9: Vzdalenost nedostupného bodu H miZeme urcit pomoci méfeni dvou thli « a 3 ze dvou
mist P a Py. Spojnice té€chto dvou bodi tvofi zdkladnu trojuhelniku Py, P, H, pomoci néhoz miizeme
urcit paralaxu 7 bodu H. Paralaxa je tedy nejvétsi dhel, pod kterym je vidét zakladnu o délce d.

[Bod podzimni rovnodennosti je od bodu letniho slunovratu vzdalen o 90°, tedy o ¢tvrtinu doby,
kterou potfebuje jarni bod k vykondni celého obéhu (o Etvrtinu Platénského roku), coZ je 6 450
let.]

1.6 Paralaxa

Urcovani vzdalenosti ve vesmiru (at’ uz blizkém ¢i vzdaleném) patii k ddlezitym dkolim astronomie.
Znalost skuteénych vzdalenosti ndim umoZnila udélat si sprdvnou predstavu nejen o velikosti Slunce a
celé slunecni soustavy, ale ze zndmych vzdélenosti hvézd jsme schopni urcit velikost i strukturu celé
Galaxie a z proméfovani vzdalenosti ostatnich galaxii odhalit dalsi velkoSkdlové struktury ve vesmiru.

V této kapitole se budeme zabyvat metodou mefeni vzdédlenosti vhodnou spiSe pro blizké objekty.
Pfi této metodé, prevzaté z pozemské triangulace, méfime thel 7, v astronomi nazyvany paralaxa, o
ktery se nebeské téleso H na obloze posune, budeme-li jej pozorovat ze dvou rozdilnych mist P; a P>
vzdélenych od sebe o vzdélenost d, viz obr. 1.9. Zména zdanlivé polohy télesa na obloze viici vzddlenym
hvézddm souvisi se zmé&nou polohy pozorovatele. Ta miiZze byt zpisobena bud rotaci Zemé, pak se této
paralaxe fika denni, nebo obéhem Zemé kolem Slunce, tzv. rocni paralaxa, nebo pohybem celé slune¢ni
soustavy, tzv. sekuldrni paralaxa.

1.6.1 Denni paralaxa

Zavadi se jen u téles ve slunecni soustavé, u hvézd je nulovi, a je definovana jako uhel, pod kterym
bychom z nebeského télesa vidéli vzdalenost od stfedu Zemé k pozorovacimu mistu na povrchu Zemé.
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Obrazek 1.10: Dennf paralaxa

Pokud se pozorované téleso nachdzi v zenitu, je jeho denni paralaxa nulova, pokud se nachdzi na obzoru,
je jeho denni paralaxa maximalni a nazyva se horizontdlni paralaxa, viz obr. 1.10.

1.6.2 Rovnikova paralaxa

Primér Zemé se pro rizné geografické $ifky 1isi, nejvEtsi je na rovniku. Denni paralaxa méfena z rovniku
se nazyva rovnikovd paralaxa a je definovéana jako thel, pod kterym by z pozorovaného télesa byl vidét
rovnikovy polomér Zemé. Rovnikovd horizontdlni paralaxa Slunce pg je tGhel, pod kterym bychom vidéli
rovnikovy polomér Zemé ve vzddlenosti 1 au, kolmo k zornému paprsku, a &ini pe, = 8,79”. Zkratka au
oznacuje astronomickou jednotku (astronomical unit), kterd je vhodna k vyjadfeni vzdalenosti zejména
ve sluneéni soustavé; 1 au odpovid4 stfedni vzdalenosti Zemé od Slunce.® Obdobné existuje rovnikova
horizontélni paralaxa Mésice. Jeji hodnota &ini pyy = 57' 2, 5.
Obecné je rovnikova paralaxa p ddna vztahem

R
p==2,  [rad (1.26)
r
nebo v obloukovych vtetfindch
R
p=206264,8"2, [ (1.27)
r

kde r je vzdalenost télesa od Zemé [km| a Ry, je rovnikovy polomér Zemé [km|, Rz = 6 378 km.

1.6.3 Roc¢ni paralaxa

Vv,

Rovnikové paralaxa je méfitelnd jen u téles v nasi slunecni soustav€. UZ u druhé nejblizs$i hvéZzdy (po
Slunci) je rovnikova paralaxa neméfitelnd. Proto pii urCovani paralax hvézd musime pouzit zdkladnu
vétsi neZ jen rovnikovy polomér Zemé. K tomuto tcelu se vyuzivd obéhu Zemé kolem Slunce a za

3V roce 2012 byla na Valném shromézdéni Mezindrodni astronomické unie (IAU) v Pekingu pfijata rezoluce stanovujici
pfesnou hodnotu astronomické jednotky: lau = 149 597 870 700 m.
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Obrazek 1.11: Ro¢ni paralaxa

zakladnu se bere v podstaté hlavni poloosa drdhy Zemé kolem Slunce, (pfesnéji usecka o velikosti 1 au).
Diky obéhu Zemé kolem Slunce kazd4 hvézda na obloze zdanliveé opisuje malou paralakéni elipsu, jejiz
hlavni poloosa odpovida pravé ro¢ni paralaxe hvézdy. U hvézd leZicich blizko pdlu ekliptiky ziskdva
elipsa tvar kruznice, u hvézd lezicich v rovin€ ekliptiky prechdzi elipsa v isecku. Ro¢ni paralaxa 7 je
definovédna jako uhel, pod nimZ bychom z dané hvézdy vidéli dsecku o velikosti 1 au, viz obr. 1.11.
S jejim zavedenim souvisi i definice parseku. Parsek (1pc = 3,0857 - 103 km) je definovany jako
vzdélenost, ze které bychom vidéli polomér zemské dréhy (1 au) pod tihlem 1 obloukové vtefiny.

Mezi vzdélenosti  uddvanou v parsecich a paralaxou 7 uddvanou v obloukovych vtefindch plati
ndsledujici vztah:

= (1.28)

Nachézi-li se hvézda ve vzdalenosti 10 pc, bude jeji paralaxa 0, 1”. S rostouci vzdélenosti hvézd jejich
paralaxa klesa a protoZe i naSemu Slunci nejblizsi hvézda, Proxima Centauri, se nachdzi ve vzdalenosti
v&tSi neZ 1 pc, je paralaxa u vSech hvézd mensi nez 1”.

V soucasné dobé se hodnoty paralax a vzddlenosti blizkych hvézd uvadi v katalogu HIPPARCOS
(High Precision Parallax Collecting Satellite), ktery byl sestaven s pomoci dat naméfenych druZici
Hipparcos mezi lety 1989 - 1993.*

V tabulce 1.1 jsou uvedeny paralaxy a odpovidajici vzdalenosti hvézd nejbliz§ich nasemu Slunci. V
tabulce 1.2 jsou tyto hodnoty uvedeny pro 6 nejjasnéjsich hvézd na noc¢ni obloze.

*Tato druZice byla pojmenovina po slavném starofeckém astronomovi Hipparchovi, ktery Zil ve 2. st. pi.n.l. a sestavil prvni
astronomicky katalog hvézd, ktery po ném pouZzival i Ptolemaios, ¢i Edmond Halley.
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Tabulka 1.1: Tabulka paralax a vzdédlenosti hvézd nejbliZsich naSemu Slunci.

Hvézda ‘ ozn. v HIPPARCOS ‘ m [7] ‘ r [pc] ‘
« Centauri C (Proxima) | HIP 70 890 0,7723 | 1,295
« Centauri B HIP 71 681 0,7421 | 1,348
« Centauri A (Toliman) | HIP 71 683 0,7421 | 1,348
Barnardova Sipka HIP 87 937 0,5490 | 1,821
Wolf 359 0,4183 | 2,391
HD 95735 HIP 54 035 0,3924 | 2,548
Sirius B (¢« CMa B) 0,3792 | 2,637
Sirius A (o« CMa A) 0,3792 | 2,637
V 1216 Sgr HIP 92 403 0,3365 | 2,972

Tabulka 1.2: Tabulka paralax a vzdélenosti pro Sest nejjasnéjSich hvézd na nasi no¢ni obloze.

| Hvézda | ozn. v HIPPARCOS | [’] | r[pc] |
Sirius (o« CMa) HIP 32 349 0,3792 | 2,63
Canopus (« Car) HIP 30 438 0,0104 | 95,87
Arcturus (o Boo) HIP 69 673 0,0889 | 11,25
« Centauri C (Proxima) | HIP 70 890 0,7723 1,29
Vega (a Lyr) HIP 91 262 0,1289 7,76
Capella (v Aur) HIP 24 608 0,0773 | 12,87

1.6.4 Ulohy

1. Urcete rovnikovou paralaxu Slunce.

R
[ po = 206264,8" 2 — 8 8" ]

2. Urcete rovnikovou paralaxu Mésice. Stfedni vzdalenost Mésice od Zemé je r = 384 400 km.
[pm =57"2"]

3. Urcete rovnikovou paralaxu Slunce pro pozorovatele na Mésici. Primér Mésice je 0, 27 Ry. Vzda-
lenost Zemé - Mésic zanedbejte.
[pe = 2,38".]

4. Urcete rovnikovou paralaxu Marsu, nachdzi—li se tato planeta nejblize Zemi ve vzdalenosti r =
0,378 au.
[p=23,3"]

5. V opozici je vzdélenost Jupitera od Zem& r = 6,28 - 10%km a jeho tGhlovy primér je 47,2".
Urctete rovnikovou paralaxu Jupitera a jeho skutecny primér.
[p=2,2",D=1,44 - 10°km]
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6.

10.

11.

12.

1.7

Rovnikové paralaxa Neptuna je 0,29 "”. Urcete jeho vzdélenost od Zemé.

[r = 30au].

. Rovnikovd paralaxa Mé&sice je 57'2, 7" a jeho thlovy polomér je 15’32, 6". Vypoltéte vzdalenost

r Mésice od Zemé a polomér Ry Mésice v jednotkach Zem¢.

[r = 60,3 Rz, Rm = 0,272 Ry

. Pod jakym dhlem bychom vidéli polomér: a) zemské drahy; b) drahy Pluta z hvézdy Proxima

Centauri, jejiz ro¢ni paralaxa 7 = 0, 76”’? Polomér dréhy Pluta je 39 au.

[a) 0,76",b)29,6"]

. Jaka je ro¢ni paralaxa Siria, ktery je ve vzdalenosti 8, 67 ly od Slunce? Pro jednotku délky svételny

rok plati: 11y = 9,46 - 10 m = 0, 3065 pc.

[ =0,376"]

Ro¢ni paralaxa Barnardovy Sipky je m = 0, 545", UrCete jeji vzdalenost od Slunce v parsecich a
ve svételnych rocich.

[r =1,83pc =5,971y]

Pod jakym dhlem bychom vidé€li polomér Jupiterovy drahy R = 5,2au z hvézdy, kterd je ve
vzdélenosti 10 pc?

[0,52"]

Dvojhvézda Sirius mé ro¢ni paralaxu 0, 376 ”. Jeji slozky jsou na obloze vzdaleny 7, 6 ”. Vypoditejte

jejich skute¢nou vzdélenost v astronomickych jednotkdch za predpokladu, Ze jejich spojnice jsou
kolmé k zornému paprsku.

[d = 20au]

Aberace

Aberace je odchyleni svételného paprsku od piivodniho sméru podminéné konecnou rychlosti svétla a
pohybem pozorovatele. Diky aberaci jsou v§echny hvézdy na obloze posunuty ve sméru pohybu Zemé.
Okamzity smér, kam se Zemé pohybuje, se nazyva APEX. Spole¢né¢ se Zemi se pohybuji i dalekohledy
na jejim povrchu, proto, abychom vidéli hvézdu ve stfedu zorného pole dalekohledu, musime dalekohled
sklonit ve sméru pohybu Zem¢ o thel «, viz obr. 1.12a. RozliSujeme ¢tyfi druhy aberace:

1.7.1 Denni aberace

Denni aberace vznika rotaci Zemé kolem své osy. Zemé se otaci od zdpadu na vychod a diky tomu se
vlivem dennfi aberace zdaji byt vSechny hvézdy pfi kulminaci posunuty od merididnu na vychod, takze
hvézda zdanlivé kulminuje pozdéji nez ve skutecnosti. Denni aberaci ur¢ime ze vztahu

tga = U—Rcoscp, (1.29)
c
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draha Zemé

(a) (b)

Obrézek 1.12: a) Aberace: S pohybem Zemé je unésen i kazdy piistroj na povrchu Zemé (napt. daleko-
hled). Abychom méli hvézdu v zorném poli, musime odklonit dalekohled ve sméru apexu o thel «. b)
Roc¢nf aberace: Vznikd pohybem Zemé kolem Slunce. Diky nf opisuji hvézdy na obloze elipsu kolem
sttedniho mista.

kde vg = 465ms~! je rychlost rotace Zemé& na rovniku a ¢ je zemé&pisnd $ifka pozorovaciho mista.
Denni aberace je maximalni na rovniku, kde dosahuje hodnoty ag = 0, 32".

1.7.2 Ro¢ni aberace

Roc¢ni aberace vznikd pohybem Zemé kolem Slunce. Rychlost Zemé na drize kolem Slunce je v =
30kms!.
Ro¢ni aberaci uréime z obr. 1.12a.

tga = — =~ (1.30)
X

Vyuzitim vy = v sin © obdrZime:

tga = 2sin©, (1.31)
C
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kde v = 30kms~! atihel © je vzdlenost hvézdy od apexu. Maximalni roénf aberaci o = 20, 47" budou
jevit hvézdy vzdalené od apexu 90°. Tato hodnota se nazyva aberacni konstanta.

Hvézdy na obloze vlivem ro¢ni aberace opisuji obecné malé elipsy, viz obr. 1.12b, s velkou poloosou
rovnou vzdy v/c a malou rovnou (v/c) sin ©. Pro hvézdy na pélu ekliptiky (© = 90°) se elipsy zméni
na kruZnice, naopak pro hvézdy leZici na ekliptice se elipsa zméni v tsecku dlouhou 2v/c.

1.7.3 Planetarni aberace

Planetdrni aberace je thel, o ktery se posune planeta, nez od ni dorazi svétlo k nam.

1.7.4 Sekularni aberace

Sekuldrni aberace je zpusobena pohybem Slunecni soustavy v Galaxii. Tato aberace se v béZnych
pfikladech nezapocitava.

1.7.5 Ulohy
1. Jak velkd je denni aberace pro pozorovatele na zemském rovniku? Kolikrét je ro¢ni aberace vétsi
neZ denni?

[Rychlost Zemé na drize kolem Slunce je 30 kms™'. Ze vztahu tg o = 2 ur¢ime nejvesi ro¢ni
aberaci a, = 21”. K urleni denni aberace potfebujeme znét rychlost rotace Zemé na rovniku, ta
je vR = 465 ms~!. Dennf aberace poté vychdzi g = 0,32”. Ro¢ni aberace je pfiblizné 65 krat
vetsi neZ denni.]

2. Vypoctéte rychlost svétla, vite-li, Ze maximalni ro¢ni aberace je o« = 20,47" a rychlost Zemé na
draze kolem Slunce v = 29, 77 km s~ .

[c = s = 299975,73 kms™1.]

3. Jak velka by byla ro¢ni aberace pro pozorovatele na Venusi? Vzdalenost Venuse od Slunce r =
0,723 au, obéZna doba P = 0, 615 roku.

[Uvazujme drdhu Venuse jako kruhovou, pak rychlost obéhu Venuse je v = 35, 134 km s~!. Ro¢ni

aberace pak vychdzi a = 24".]

4. Jak velkd by byla denni a ro¢ni aberace pro pozorovatele na rovniku Jupitera? Polomér Jupitera R =
71400 km, doba rotace kolem osy T = 9" 50™i" vzdalenost Jupitera od Slunce r = 778 - 10% km,
obéznd doba P = 4 333 dni.

[a) denni aberace:
Rychlost rotace Jupitera je v = 22 = 12, 672km s~ a dennf aberace je o = 8, 7”.
b) ro¢ni aberace:

Rychlost planety pfi ob&hu kolem Slunce za pfedpokladu kruhové drahy je v = 2”7’” =13,057kmsL.
Ro¢ni aberace je o = 9”.]
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Obréazek 1.13: a) Lom svétla. b) Vznik refrakce: Paprsek dopadajici na rozhrani dvou riiznych prostfedi
pod uréitym thlem se na rozhrani téchto dvou prostfedi 1ame. V pfipadé atmosférické refrakce si mtiizeme
atmosféru rozdélit na pomyslné vrstvy se stale vétsi hustotou smérem k zemskému povrchu. Paprsek pak
prichdzi z opticky fidsiho do opticky hustSiho prostiedi a 1dme se ke kolmici. Pozorovateli se pak zd4, Ze
se hvézda nachézi na obloze vySe, nez ve skutecnosti je.

1.8 Refrakce

Atmosféricka refrakce je odchylka svételného paprsku zplisobend lomem svétla prochazejictho zemskou
atmosférou. Paprsek pfichazejici z hvézdy prochazi mnoha vrstvami atmosféry neZ dopadne na zemsky
povrch. Na kaZzdém rozhrani prochdzi paprsek z prostiedi opticky fidSiho do prostiedi opticky hustsiho
a dochazi tak k lomu ke kolmici. Vysledné pak paprsek na povrch dopadd pod jinym thlem neZ do
atmosféry vstupuje a pozorovateli se hvézda jevi vySe nad obzorem neZ by odpovidalo jeji skute¢né
poloze, viz obr. 1.13b.

Rozdil mezi skute¢nou zenitovou vzdalenosti zp a pozorovanou zenitovou vzdalenosti z je thel
refrakce R, pro néjZ plati:

20—z = R. (1.32)
Pro lom svétla na rozhrani dvou prostfedi plati (obr. 1.13 a):
N1 Sina; = ng sin ap. (1.33)

Rozdélime-li zjednoduSené atmosféru na k planparalelnich vrstev (obr. 1.13b), pak pro jednotliva rozhrani
miZeme psat:
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ngsinag = nisinag
nisinoa; = mngsinag
nosinas = ngzgsinag
nk_18ina,_1 = nsino, = nsina. (1.34)

Po dosazeni za ng = 1 a déle z rovnice (1.32) obdrZime:
sin(R+ z) =nsinz (1.35)

Po rozepsani:
sin R cos z + sin z cos R = n sin z. (1.36)

Protoze thel R je obecné velmi maly a tudiz cos R =~ 1, sin R =~ R, pro velikost refrakce R hvézdy s
pozorovanou zenitovou vzdélenosti z pfiblizné piSeme:

R~ (n—1)tgz. (1.37)

Tento vztah plati uspokojivé pro zenitové vzdalenosti z < 70°.
Pro z > 70° plati piesnéjsi relace, zohledriujici zavislost indexu lomu na teploté€ a tlaku:

_p
273 + 1

kde p je tlak v hPa, t je teplota ve °C a R vychazi v obloukovych vtefinach. U obzoru je refrakce kolem
35

Refrakce proto ovliviiuje i vychody a zapady téles. Pokud bychom refrakci neuvazovali, méla by
nebeska télesa pfi svém vychodu nebo zdpadu thlovou vysku h = 0°. Ve skutecnosti je vSak tato vyska
h = —0° 35'. Refrakce totiz zdanlivé zvySuje vysku t€lesa nad obzorem, proto v okamziku jeho vychodu
nebo zapadu je toto t€leso jesté nebo uZ zhruba 35 pod obzorem. Dosazenim do rovnic (1.6) a (1.9)
obdrzime relace pro azimut A a hodinovy thel ¢ v okamziku skute¢ného vychodu a zapadu télesa:

-0, 00452%tg z, (1.38)

in d
cos A = tg (—0°35 )tgp — o2 (1.39)
CoS
s (o ar/
cost = M — tg ptgd. (1.40)

cOS ¢ cos &

Pro Slunce a Mésic se jako okamZik vychodu a zdpadu bere okamzik, kdy se jejich horni okraj
dotkne obzoru. Protoze dhlovy polomér obou téles je priblizné 16’, je skute¢nd vyska stiedu t€chto t€les
—35" — 16" = —51’. Azimut A a hodinovy thel ¢ vychodu nebo zdpadu Slunce ¢i Mésice uréime ze

vztahu: )
sin §

cos A = tg (—0°51")tg p — (1.41)

cos p’
in(—0° 51

cost = M —tgptgd. (1.42)
cOS ¢ cos &
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1.8.1 Ulohy

1. Vyskahvézdy nad obzorem byla zméfena pri tlaku p = 986, 6 hPa ateploté¢ t = —10°C. Naméfena
vySka nad obzorem je h = 25° 15" 00”. Jaka je skute¢nd vyska hvézdy?

[Zenitovd vzddlenost hvézdy je z = 64°45’. SkuteCnd zenitovd vzdalenost 29 = R + z =
64° 47/ 10”. Uhlov4 vyska hvézdy je h = 25° 12’ 50" ]

2. Zméfena zenitovd vzdalenost hvézdy 8 UMi byla pfi horni kulminaci z; = 24° 2’8", pfi dolni
kulminaci zo = 53°51’51”. Ob& méfeny k severu! Barometricky tlak v okamZiku pozorovéni
byl 1000 hPa, teplota vzduchu t = +20°C. Urcete zemépisnou §itku mista a deklinaci hvézdy s
ohledem na refrakci.

[Pro horni kulminaci nejdfive uréime Ry = 24, 7”. Skute¢n4 zenitova vzdélenost hvézdy pfi horni
kulminaci je pak zg1 = Ry + 21 = 24°2/32,7".

Analogicky vypod&itdme refrakci pro hv&zdu pfi dolni kulminaci: Ry = 1’ 16”. Skute¢nd zenitova
vzdalenost hvézdy pfi dolni kulminaci je pak 22 = Rg + 20 = 53° 53" 7",

Pro horni a dolni kulminaci plati pro zenitové vzddlenosti hvézd vztahy:

200 = 00—
202 = 1800—(5—g0

Sectenim obou rovnic ziskdme vysledny vztah pro ¢

201 + 202

@ =90° — =51°2'10".

Deklinace bude § = zg; + ¢ = 74° 59’ 1”. ]

3. Zenitova vzdalenost horniho okraje Slunce z = 64° 55’ 33" byla zméfena pfi tlaku 1013, 3 hPa
a teploté ¢t = 0°C. Zdénlivy polomér Slunce je 15’ 15”. Urlete skute¢nou zenitovou vzdalenost
sttedu Slunce.

[Skute¢na zenitova vzdalenost horniho okraje slune¢niho disku:
Zokr = R+ 2 =2"9" +64°55' 33" = 64° 57" 42" . Zenitova vzdalenost stiedu slune¢niho disku:
Zstr = Zokr + 157 15" = 65°12'57".]

4. Rovnikové soufadnice hvézdy 7 Scorpii jsou o = 15" 57, deklinace § = —26° 00’. Vypodtéte
hvézdny Cas v okamziku vychodu a zdpadu této hvézdy na zemépisné Sifce ¢ = 48° a) bez opravy
na refrakci, b) s opravou na refrakci. O kolik se vlivem refrakce prodlouzi doba, po kterou je
hvézda nad obzorem?

[a) Pokud refrakci zanedbdvdme, nachdzi se hvézda pfi svém vychodu nebo zdpadu piimo na
horizontu a jeji thlova vyska je tedy h = 0°.

Ze vztahu (1.9) vypocitdime hodinovy thel zdpadu hvézdy ¢, = 57°12'8" = 3" 48™in 48 5% a
vychodu hvézdy ¢, = 20" 11™i" 11, 58,

Hvézdny Cas v okamziku zdpadu hvézdy bude ©, = t, + o = 192 46™in | v okamZiku vychodu
hvézdy ©, = t, 4+ o = 12h 8min,
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b) Pokud uvaZzujeme refrakci, nachdzi se hvézda pfi svém vychodu nebo zapadu jesté pod horizon-
tem. Jeji skute¢nd dhlové vyska je h = —0° 35’. Dosazenim do rovnice (1.40) obdrzime hodinovy
tihel zdpadu hvézdy t, = 58° 21’ 12" = 3" 53™in 255 vychodu ¢, = 20" 6™ 358,

Hvézdny &as v okamziku zdpadu hvézdy ©, = t, + o = 19" 50™, v okamZiku vychodu hvézdy
Oy =ty + a = 12h4min,

S pfihlédnutim na refrakci hvézda vychdzi pfiblizné o 4 minuty dffv a zapad4 ptibliZzné o 4 minuty
pozdéji. Doba, po kterou je hvézda nad obzorem, se tak vlivem refrakce prodlouZi zhruba o 8
minut.]

5. Vypoctéte délku dne pro datum 1.ledna na zemépisné Sifce ¢ = 50° a) bez opravy na refrakci, b)
s opravou na refrakci. Deklinace Slunce v tento den je 6o = —23° 6’. O kolik se prodlouzi délka
dne zapocitanim refrakce?

[a) Bez opravy na refrakci:

Po dosazeni do (1.9) obdrzime ¢, = 60° 1’7" = 4P Q™4 5% a t, = 19" 59™" 55 5% Doba
stravend nad obzorem: 2¢ = 8h min 9s,

b) S opravou na refrakci:
Hodinovy uhel uréime z rovnice (1.42). Po ¢iselném dosazeni: t = 61° 9’ 15" = gh gmin 375 Doba
stridvend nad obzorem: 2t = 8" 9™ 145, Den se prodlouZi o 9™ 55,

6. Vypoctéte délku dne a azimut vychodu a zdpadu Slunce s opravou na refrakci pro dny 1.ledna
(0 = —23°6") a21.¢ervna (6o = +23° 30') pro misto se zem&pisnou Jitkou ¢ = 50°.
[Pro den 1. ledna:
a) Délka dne opravend o refrakci vysla v minulém piikladé 2t = 8 9min 145,

b) Azimut vychodu a zdpadu opraveny o refrakci uréime z rovnice (1.41). Po ¢iselném dosazeni
vyjde azimut zdpadu A, = 53° 35’ 43" a azimut vychodu A, = 306° 22 17".

Pro den 21. ¢ervna:
a) Délka dne opravend o refrakci: 2t = 16 23™i0,

b) Azimut vychodu a zdpadu opraveny o refrakci: A, = 129° 38’ 30" a A, = 230° 21’ 30".]






2

Slunecni soustava

2.1 Mechanika Slunecni soustavy

Slunec¢ni soustava je jednou z Casti nasi Galaxie. Slunce obihd kolem centra Galaxie ve vzdalenosti
25000 — 280001y a jeden ob&h vykond za 226 miliéni let. Samotné Slunce tvoii vice nez 99, 866%
hmotnosti celé slunecni soustavy. Svou hmotnosti tedy znacné prevysuje ostatni objekty slunecni soustavy
a jeho gravitace ovliviiuje celou slune¢ni soustavu. Zbylych 0, 133% pfipadd na planety a jind télesa.
Nase sluneéni soustava je tvofena 8 planetami, né€kolika trpasli¢imi planetkami, desitkami mésict a
satelitdl, miliény asteroidl a Trans-Neptunickych téles a miliardami komet a meteoroidd. Hranice mezi
jednotlivymi typy téles nejsou zcela zietelné. Neustdlé objevovani stdle novych objektd slune¢ni soustavy
vedlo k tomu, Ze v roce 2006 Mezindrodni Astronomickd Unie (IAU) definovala tfi kategorie téles: planety,
trpaslici planetky a mal4 télesa slunecni soustavy.

2.1.1 Planety

K zarazeni télesa do kategorie planet musi spliiovat tfi podminky: a) musi obihat okolo Slunce, b) musi
mit dostateCnou hmotnost na to, aby dosédhlo pfiblizné kulového tvaru (tvar odpovidajici hydrostatické
rovnovaze), ) musi vycistit okoli své drahy. Od roku 2006 m4 naSe slunecni soustava jen 8 planet. Prvn{
Ctyfi: Merkur, Venuse, Zemé, Mars se nazyvaji terestrické planety, maji pevny povrch a velmi podobné
rozméry, od 5000km do 12000 km a hustotu (4000 — 5000) kg m~3. Dali{ planety: Jupiter, Saturn,
Uran a Neptun se nazyvaji plynnymi obry. Jejich hustota je (1000 - 2000) kg m 3 a rozméry jsou o fad
vétsi nez u terestrickych planet.

2.1.2 Trpasli¢i planetky

Pluto se od roku 2006 fadi mezi novy druh vesmirnych téles, tzv. trpaslici planetky. Pro zatazeni télesa
do skupiny trpasli¢ich planetek musi téleso spliiovat 4 podminky: 1) musi obihat kolem Slunce, 2) musi
mit dostate¢nou hmotnost na to aby dosdhlo priblizné kulového tvaru (tvar odpovidajici hydrostatické
rovnovaze), 3) nevycistilo okoli své drahy a 4) neni mésicem (satelitem). Tuto novou skupinu spole¢né
s Plutem tvori i Ceres, Eris, Haumea a Makemake.

29
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2.1.3 Mala télesa slunecni soustavy

Dalsi skupinou objektd tvoii mald télesa slunecni soustavy, které zahrnuji mald zrnka mezihvézdného
prachu (s typickymi rozméry ~ 0,1 pym), meteorickd télesa pochdzejici z komet a planetek a majici
nepravidelny tvar a rozméry od pum az po km, planetky, malé satelity (mésice) a kometarni jadra s
typickymi rozméry kolem 10 km. K 22.¢ervnu 2014 je pocet katalogizovanych planetek 399 306 (Zdroj:
http://astronomia.zcu.cz/planety/planetky/1815-seznam-planetek). Nejveétsi pocet se jich nachazi v pasu
mezi Marsem a Jupiterem, v tzv. hlavnim pdsu planetek. Ten sahd do vzdalenosti od 2 au do 4 au Pati{
k nim napiiklad: Palas, Juno, Vesta, Ida, Mathylde. Jen n€kolik procent z nich se nachdzi za drahou
Neptunu, ve vzdalenostech 30 — 50 au, tvorici tzv. Kuiperiv pas. Oznacuji se jako transneptunicka télesa
(TNO). Odhaduje se, Ze takovychto téles o priméru vétsim nez 100 km se zde nachazi vice nez 70 000.

Satelit je téleso obihajici primarni téleso tak, Ze centrum hmotnosti (barycentrum) leZi pod povrchem
primérniho télesa. Pokud barycentrum leZi vn€ primarniho télesa, mluvime o bindrnim systému. Napt. v
systému Zemé-Mésic leZi barycentrum pod povrchem Zemé, proto Mésic tvoii satelit Zemé. V systému
Pluto-Charon lezi barycentrum nad povrchem Pluta, proto o této dvojici mluvime jako o bindrnim
systému.

2.2 Keplerovy zakony

Na zakladé presnych pozorovani planety Mars, kterd provedl Tycho Brahe v 16. stoleti, se podafilo
némeckému astronomovi Johannu Keplerovi vyslovit 3 zdkony, kterymi se fidi pohyb planet okolo
Slunce.

2.2.1 I Kepleruv zikon - zikon drah

Planety obihaji kolem Slunce po eliptickych drahdch (mdlo odlisnych od kruznic), v jejich? jednom
spolecném ohnisku je Slunce.

Prvni zdkon popisuje tvar drah planet, viz obr. 2.1. Jednd se o elipsy s malou vystfednosti (excentri-
citou) e, kterd je definovana jako pomér vzdalenosti € ohniska od stfedu elipsy a hlavni poloosy a. Tato
excentricita se nazyva numerickd:

2.1)

e =

| m

Vzdalenost € se ozancuje jako linedrni excentricita a da se vyjadfit vztahem

e=va? -, (2.2)

kde a, b jsou velka a mala poloosa elipsy. Velikost e urcuje tvar drahy takto:

e=0 pro kruZnici
0 <e<1 proelipsu
e=1 pro parabolu

e>1 pro hyperbolu
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Obrézek 2.1: Elipsa je charakterizovdna velkou poloosou a a malou poloosou b. Vzdélenost libovolného
ohniska F, F5 od stfedu elipsy O se nazyva linedarni excentricita €. Pokud se v ohnisku F} nachdzi
Slunce, pak bod P se nazyva perihéliem (pfislunim) a bod A aféliem (odslunim) drahy.

2.2.2 II. Kepleruv zakon - zikon ploch

Plochy opsané privodicem planety za jednotku casu jsou stejné.

Privodic r je tsecka spojujici planetu se Sluncem. ProtoZe plocha opsand privodi¢em za 1 s je plosna
rychlost, miize mit II. Kepleriiv zdkon i toto znéni: Plosnd rychlost planety je konstantni. 11. Keplertiv
zékon je znazornén na obr. 2.2 vybarvenymi plochami, které jsou vzdy stejné pro tentyZ ¢asovy tusek.
Postupnd rychlost planety je nejvétsi v perihéliu P a nejmensi v aféliu A. Spojnice perihelu a afelu se
nazyva primka apsid. Vzdalenost planety v pfisluni je

rp=a—¢c=ua(l—e) (2.3)

a v odsluni
ra=a+e=a(l+e). (2.4)

2.2.3 III Kepleruv zakon

Pomeér druhych mocnin obéZnych dob dvou planet je iimérny poméru tietich mocnin hlavnich poloos
Jjejich trajektori.
Oznacme si obéZnou dobu Zemé T a velkou poloosu jeji drdhy a1, pro libovolnou planetu oznac¢ime
odpovidajici veliiny T3, ao. Pak podle III. Keplerova zdkona plati:
7 _a
3 af
Pfesné znéni III. Keplerova zdkona bylo nalezeno aZ po objeveni Newtonova gravita¢niho zdkona a je
ve tvaru:

2.5)

ai _ T¢ Mo +m

— 2.6
a3 T? Mg +my’ (2.6)
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Obrazek 2.2: 11. Keplertiv zakon: Plocha opsana priivodi¢em planety mezi body 1 a 2 je stejnd jako mezi
body 3 a 4 nebo 5 a 6 za stejny Cas.

kde M je hmotnost Slunce a m 1, ms jsou hmotnosti planet. ProtoZe i nejvétsi planeta nasi slune¢ni sou-
stavy, Jupiter, ma pouhou tisicinu hmotnosti Slunce, miiZeme v tomto vztahu hmotnosti planet zanedbat.

Zcela obecné plati rovnice:

ai’ _T12M1-|-m1

== 2.7
@ TI My +my 7

kde a1, T1, M7, m se vztahuji na jednu dvojici téles a ag, 1o, M2, mo na druhou.

2.2.4 Ulohy

1. Urcete v jakém poméru je nejveétsi rychlost planety Merkur (v perihéliu) k nejmensi rychlosti (v

aféliu). Excentricita dréhy Merkura e = 0, 2.

[Vzdélenost Merkura v aféliu je 7, = a + ¢ = a(1 + €), v perihéliu 7, = a — e = a(l —e).
Protoze v perihéliu i aféliu je rychlost planety kolma na privodi¢, miZeme pouZit zdkon zachovani
momentu hybnosti ve tvaru:

TaM Vy = TpM Up (2.8)
odtud
1
U (2.9)
Vg, 1—e

. Najdéte pomér postupnych rychlosti planet Zemé a VenuSe za predpokladu, Ze obé€ planety obihaji

kolem Slunce po kruhovych drahdch s poloméry 71 = 150 - 106 km a ro = 108 - 10% km.
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[Z 1II. Keplerova zdkona po dosazeni za T' = quﬁ obdrzime

9 72— 0,85 (2.10)

V2 ™

3. Brooksova kometa se pohybuje po eliptické draze s excentricitou e = 0, 5. Srovnejte jeji linearni
a thlovou rychlost v perihéliu a aféliu.

[V perihéliu je 7, = a(l —e) = 0,5a, v aféliu je r, = a(1l + e) = 1,5 a. Ze zdkona zachovan{
2
. vz v W v . 2 . s Wp N o
momentu hybnosti obdrzime > = :—p = 3. Pro pomér dhlovych rychlosti: 7> = (:—p) =9.]

4. Halleyova kometa se pohybuje po eliptické draze, jejiZ excentricita je e = 0,967. Srovnejte jeji
line4rni a thlovou rychlost v perihéliu a aféliu.

[Pomér linearni rychlosti v perihéliu a aféliu: Z—‘; = % = 59,6, pomér thlovych rychlosti:
2

w a J—

@ — ()" = 3553

5. Postupna rychlost komety Honda-Mrkos-Pajdusakova je v eféliu 10 krat mensi neZ v perihéliu.
Jaka je excentricita jeji drdhy?

[e = 0, 82]

6. Planetka Hermes se pohybuje kolem Slunce po drdze s velkou poloosou a = 1,29 au a excentricitou
e = 0,475. Urcete: a) jeji obéZnou dobu, b) nejmensi vzdalenost od Slunce, ¢) nejvetsi vzdalenost
od Slunce, d) délku malé poloosy.

[a) T" = 1,46 roku, b) r, = 0,68au, ¢) 7, = 1,90au, d) malou poloosu urime ze vztahu

a? =b%24e2 kdec =ea je tzv. linedrni excentricita. Po ¢iselném dosazeni obdrzime b = 1, 14 au.]

7. Trpasli¢i planeta Eris se pohybuje kolem Slunce po draze s velkou poloosou ¢ = 67,6au a
excentricitou e = 0, 44. Urcete: a) jeji obéZnou dobu, b)nejmensi vzdalenost od Slunce, c) nejvétsi
vzdélenost od Slunce.

[a) T = 555, 8 roku, b) r, = 37,8 au, ¢) r, = 97, 3 au]
8. Dokazte, ze rychlost té€lesa pohybujiciho se po elipse, je v bodg, jenz je prisecikem vedlejsi poloosy
elipsy a trajektorie télesa, rovna geometrickému primeéru nejmensi a nejveétsi rychlosti na draze.

[Oznaéme v, a r, rychlost t€lesa v aféliu a jeho vzdélenost od ohniska, vy, a r, rychlost télesa v
perihéliu a vzdalenost perihélia od ohniska, v rychlost t€lesa v prase¢iku vedlejsi poloosy s elipsou,
jak je vidét na obr. 2.3.

Ze zdkona zachovani momentu hybnosti dostaneme

rp X muy, = (7 X mv) (2.11)

Ta X mv, = (T X mv). (2.12)
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Va

Vp

Obrazek 2.3: Znazornéni vektoru postupné rychlosti v zvislosti na poloze télesa na dréze.

Pro absolutni hodnoty:

|75 x muy| = mlrp||up]sin90° = mrp vy (2.13)
|7a X mva| = m|ra||va| sin90° = mr, v, (2.14)
|7 x mv|] = ml|F||t]sina=muvb, (2.15)

kde r sina = 0.
Pfipomeiime, Ze vektor rychlosti v priseciku vedlejsi poloosy s elipsou neni kolmy na privodié
télesa! Rovnice navzdjem vyndsobime a podélime druhou mocninou hmotnosti:
272
Tp Up Ta Vs = Vb7, (2.16)

Po dosazen{ za 1y, 7, @ vyuZitim rovnosti b2 = a?(1 — e?) obdrzime

v = /Up V.| 2.17)

Velk4 poloosa Marsovy dréhy je a = 227, 8 - 10% km, excentricita e = 0, 0934. Vypo&téte vzdale-
nost Marsu od Zemé pfi opozici, je-li Mars: a) v perihéliu, b) v eféliu. Drahu Zemé povazujte za
kruhovou, s polomérem 7 = 149, 6 - 10°km. Sklon Marsovy drahy zanedbejte.

[ Z obr. 2.4 1ze snadno vy&ist Ze pro Mars v opozici plati v pfipadé zaa) d = a—e—r = 57,0-10%km
azabld=a+ec—r=99,6-10km.]

Jak dlouho by padal Mésic na Zemi, kdyby se jeho pohyb néhle zastavil? Obézna doba M¢ésice je
27,3 dne.
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Obrazek 2.4: Schematické zndzornéni pro piipad, kdy je Mars M v opozici (pro pozorovatele na Zemi
se nachdzi na opacné stran€ neZ Slunce) a nachdzi se zdroveni: a) v perihéliu své drahy, b) v aféliu své
drahy. Drdha Zemé Z je povazovéna za kruhovou.

11.

12.

[UvaZujme, Ze by se drdha Mé&sice po jeho zastaveni proménila ve velmi protdhlou elipsu, s
velkou poloosou rovnou poloving vzddlenosti Zemé-Meésic, a = 5. Apogeum drdhy Mésice by se
nachdzelo v bodé, v némz se pohyb Mésice zastavil, perigeum by bylo totoZné se Zemi. ObéZnou
dobu T jeho nové drahy pak vypocitime z III. Keplerova zdkona,

T2 T?

— = — 2.18

3 g3 (2.18)

kde Tj je piivodni obéZna doba Mésice, r je vzdalenost Zemé-Mésic. Odtud

2
\/ 1o \/7 (2.19)

Meésic pfi svém padu na Zemi vykond jen polovinu ob&hu, proto doba, ze kterou dopadne na Zemi
je rovna poloviné obéZzné doby, tedy ¢ = % Po ¢iselném dosazeni: ¢ = 4, 8 dne.]

Jak dlouho by padala Zemé na Slunce, kdyby se ndhle zastavila na své draze?
[64,5 dne]

Pomoci presného znéni III. Keplerova zdkona vypoctéte hmotnost planety Jupiter v jednotkdch
hmotnosti Slunce. Hmotnost Zemé¢ zanedbejte. Ob&Zna doba Jupitera je 77 = 4 332, 6 dne, obéZna
doba Zemé T, = 365, 26 dne, velkd poloosa Jupiterovy drdhy a; = 5, 2028 au.

[Z ptesného znéni III. Keplerova zdkona rce.(2.6) vyjadiime m; ( pricemz hmotnost Zemée mo
zanedbavame)
Tz - a2T12

M. 2.20
CL%Tf O] ( )

mi =
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Po ¢iselném dosazeni vyjde m; = 0,00096 My = T142 Mg.]

Meésic Charon obihd kolem Pluta ve vzdalenosti ac, = 19640km s obé&Znou dobou Ty =
6, 39 dne. Polomér Pluta je Rp = 1150 km, polomér Charonu Rcy, = 600 km. Za zjednodusuji-
ctho pfedpokladu, Ze obé télesa maji stejnou hustotu, urcete jejich hmotnosti.

[Z III. Keplerova zdkona

T2 4r?
Ch T : 2.21)
acy E(Mp + MCh)
uréime celkovou hmotnost soustavy Pluto - Charon
Mp + Mcy, = 1,47 - 10* kg, (2.22)
Za predpokladu, Ze jejich hustoty jsou stejné, dostaneme pro pomér jejich hmotnosti vztah A%fh =

(%)3 = 7,04. KdyZ znime jejich celkovou hmotnost, snadno dopocitime Mp = 1,287-10%? kg

aMcp =1,828-10% kg.]

O kolik by se prodlouzila obézna doba Jupitera, kdyby byla jeho hmotnost zanedbatelné¢ malad?
Hmotnost Jupitera je ﬁl\/{@, obéZna doba je 4 332, 6 dni.

[Vyjdeme z pfesného znéni III. Keplerova zdkona. Oznacime-li skute¢nou obéZnou dobu Jupitera
T1, novou obéZnou dobu pfi zanedbatelné hmotnosti Jupitera jako 75, pak za predpokladu, Ze se
velkd poloosa jeho dradhy nezméni, dostaneme:

_T712M@—|—m

1= _—
T3 Mo

(2.23)

1

Po dosazeni za m = 0T

Mg dostaneme pro obéZnou dobu 15

/ 1
Ty =Ti\/1+ ——= =1,000477T}. 2.24
2=T1\/1+ 57 = 1,000477T; (2.24)

ProdlouZeni ob€Zné doby 175 — 17 = 0,000477 11 = 2,07 dne.]

Vypoctéte hmotnost Marsu v jednotkdch hmotnosti Zemé z pohybu Marsova mésice Deimose,
ktery obihd kolem Marsu ve vzdélenosti 71 = 23,5 - 103km a m4 ob&Znou dobu 77 = 1,262
dne. Odpovidajici hodnoty pro Mésic jsou ry = 384, 4 - 103 km, T = 27, 32 dne. Hmotnost obou
mésict zanedbejte.

[Z obecného tvaru III. Keplerova zdkona (2.7):
a:{’ B Tf M 4+ my

= —=— 2.25
a3 T2 My +mq (225)

kde index 17 se vztahuje na dvojici Mars - Deimos, index 72" na dvojici Zemé - Mésic. Po ¢iselnim
dosazeni: My = 0,107 M. ]

Sesty JupiterGv mésic mad ob&znou dobu 251 dni, jeho vzddlenost od stiedu Jupitera je 11,5 -
10 km. Vypo&téte hmotnost Jupitera v jednotkdch hmotnosti Zemg, je-li vzdalenost Zemé - Mésic
384 400 km a obézna doba Mésice 27,3 dne. Hmotnosti obou mésicti zanedbejte.

[Mj =317 Mz.]
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draha vnéj§i
planety

@ \vadratura

opozice

Obrazek 2.5: Aspekty planet.

2.3 Aspekty planet

Existuji nékteré vyznamné polohy planet vii¢i Slunci a Zemi, tzv. aspekty planet. Pati{ mezi né konjunkce,
opozice, elongace a kvadratura.

2.3.1 Konjunkce

Konjunkce nastava, maji-li dvé télesa stejnou rektascenzi nebo délku. U vnitinich planet rozliSujeme
dolni konjunkci a horni konjunkci. Dolni konjunkce nastava, nachazi-li se planeta mezi Sluncem a Zemi,
coZ je mozné jen u planet vnitfnich! Horni konjunkce nastavd, je-li Slunce mezi Zemi a planetou. U
vnéjSich planet nastava pouze konjunkce horni. Je-li planeta v konjunkci se Sluncem, vychdzi a zapada
zaroven se Sluncem a je tudiZ na obloze nepozorovatelnd! Existuje vSak jeden pfipad, kdy mizZe byt
planeta pfi dolni konjunkci pozorovatelnd a tim je prechod vnitfni planety pres slunecni kotou¢, pak je
planeta pozorovatelnd jako erny bod na slune¢nim disku.

2.3.2 Opozice

Opozice je opakem konjunkce a nastdvd, maji-li dvé télesa rektascenzi nebo délku odliSnou o 180°.
Opozice nastavé jen u vnéjSich planet, planeta se nachdzi na opacné stran¢ neZ Slunce, vychézi kdyz
Slunce zapad4 a je tedy pozorovatelnd celou noc. V dobé blizko opozice byvaji nebeskd télesa nejlépe
pozorovatelna.

2.3.3 Elongace

Elongace je thlova vzdélenost vnitfnich planet od Slunce. Pfi vychodni elongaci se planeta nachdzi
na vychod od Slunce, zapadd po zdpadu Slunce a sviti vecer nad zdpadnim obzorem jako Vecernice.
Pti zapadni elongaci se planeta nachdzi na zdpad od Slunce, je vidét jiZ pfed vychodem Slunce nad
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Obrazek 2.6: a) Zdéanlivy pohyb Marsu na pozadi hvézdné oblohy béhem jeho opozice v roce 1995.
b) Vzdajemné polohy Zemé a Marsu pii opozici. Mars se pfi pohledu z pohybujici Zéme promita do
riznych Casti oblohy. Zdroj: H. Karttunen, P. Kroger, H. Oja, M. Poutanen, K. J. Donner: Fundamental
Astronomy.

vychodnim obzorem jako Jitfenka. Velikost elongace zdvisi jak na vzdélenosti Zemé od Slunce, tak i na
vzdalenostech Slunce - planeta a Zemé - planeta. U planety Merkur dosahuje maximalni elongace az 28°.
Nejvétsi elongace nastava u Venuse a dosahuje az 47°.

2.3.4 Kvadratura

Kvadratura nastava jen u vnéjsich planet, pokud je dhel planeta - Zemé - Slunce roven 90°.

2.3.5 Zdanlivé pohyby planet

Zdanlivé pohyby planet jsou docela komplikované, diky tomu Ze v sob€ odrdzi i pohyb Zemé okolo
Slunce. Planety se "normdlné” pohybuji okolo Slunce v pfimém sméru (na pozadi vzdalenych hvézd
smérem na vychod), proti chodu hodinovych rucic¢ek ptfi pohledu ze severni polokoule. V blizkosti
opozice planety se jeji pohyb pomalu zmirniuje, v urcité dobé pred opozici se pohyb “zastavi” a zméni
se ve zpétny (retrogradn{) pohyb, na obr. 2.6 jemu odpovida tsek mezi body A a C'. Po opozici se zpétny
pohyb opét zmiriiuje a po opétovné zastavce se zméni na pohyb piimy. Planeta na obloze, na pozadi
vzdalenych hvézd, opiSe smycku, jak je vidét na obr. 2.6a.

2.3.6 Ulohy

1. Vzdalenost Merkura od Slunce je 0, 387 au. Vypoctéte jakd je jeho maximalni elongace. Drahu
Merkura pokléddejte za kruhovou.
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[sina = 23%7; o = 22°46']

2. Nejvetsi elongace Venuse je 46, 5°. Urcete polomér drahy Venuse.

[r =0,725au.]

3. Urcete jak4 je nejvétsi dhlova vzdélenost Mésice od Zemé pro pozorovatele na Marsu v okamziku,
kdy je Mars ve stfedni opozici. Vzdalenost Marsu od Slunce je 1,52 au, vzdalenost Mésice od
Zemé je 384000 km. [ov = 17"]

4. Vypoctéte vzdalenost d Jupitera od Marsu v okamZiku, kdy je Jupiter v opozici a Mars v kvadratute.
Vzdalenost Marsu od Slunce je 1, 5 au, vzdalenost Jupitera od Slunce je 5, 2 au.

[d = 4,35au]

2.4 Sidericka a synodicka obézna doba

Siderickd obéZnd doba T je doba, kterou planeta potiebuje k tomu, aby se po jednom ob&hu dostala do
vychoziho bodu na své draze (vici vzdalenym hvézdam), tj. doba za kterou planeta opiSe 360°. Naproti
tomu synodickd obéZnd doba S je doba nutnd k tomu, aby se planeta dostala opét do konjunkce se
Sluncem, je to tedy obéZnd doba, jak se ndm jevi ze Zemé. ProtoZe Zemé obihd kolem Slunce, je ziejmé
Ze doba synodického ob&hu nebude totoZnd s dobou siderického obéhu.

Oznacime-li siderickou obéZnou dobu Zemé 77 = 365 dni, pak za 1 den opiSe Zemé tihel %.
Vnitini planeta se siderickou obéZnou dobou 7}, opiSe za 1 den uhel %. Za 1 den vzroste rozdil
priavodict obou planet o

360°  360°
— . 2.26
> (2.26)
Doba za kterou tento rozdil vzroste na 360° se nazyva synodickd obéznd doba. Plati pro ni:
360° o1 S = 360° (2.27)
T, T,)° ‘
Pro vnitini planety plati:
1 1 (2.28)
S T, Ty ‘
Pro vnéjsi planety plati:
1 1 (2.29)
S T, Ty '

2.4.1 Ulohy

YV oz

1. Okolik stupiit za den Zemé predbihd Mars na draze kolem Slunce? Obézna doba Zemé je T, = 365
dni, Marsu Ty; = 687 dni.
360°

[Zemé se za jeden den posune 0 5= = 0,986°, Mars o % = 0, 524°. Zemé tedy predbiha Mars
00,986° — 0,524° = 0,462°. ]
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. O kolik stupiii za den Mars predbiha planetu Jupiter na draze kolem Slunce? Obé&Znd doba Marsu

je Ty = 687 dni, Jupiteru 75 = 4 332, 6 dne.
[Mars predbihd Jupiter o 0° 26’ 28" ]

. Vypoctéte synodickou obéznou dobu Marsu, je-li jeho siderickd obéZznd doba T' = 687 dni.

[S = 779 dni]

Nl

. Vypoctéte synodickou obéZnou dobu planety Jupiter, je-li jeji siderickd obéZnd doba T = 11, 86

dni.
[S = 398 dni]

. Vypoctéte stiedni denni pohyb Merkura po jeho draze kolem Slunce, je-li jeho jeho synodicka

obéZnd doba S = 116 dni.

[Sidericka obézna doba Merkura je T' = 88 dni. Za jeden den opiSe Merkur thel n = % =4,1°]

. Jaka musi byt obé€Zn4a doba planetky, aby se jeji siderickd ob&Zna doba praveé rovnala obézné dobé

synodické?

[S =T = 2 roky]

N P2

. Urcete siderickou obéZnou dobu vnéjsi hypotetické planety a hlavni poloosu jeji trajektorie v au,

YN oz

vite-li, Ze jeji siderickd obéZna doba je 30—ti ndsobkem jeji synodické obéZné doby. PobliZ které
drahy skute¢né planety by obihala okolo Slunce?
[Synodicka obéZna doba bude S = %TZ = 377 dni, siderickd T" = 11 315 dni. Hlavni poloosa jeji

trajektorie vyjde z III. Keplerova zakona a = 9, 8 au. Hypoteticka planeta by se délila o obéZnou
drdhu s planetou Saturn (ag = 9, 58 au).]

. Jaka by byla synodicka ob&ézna doba Saturna pro pozorovatele na Jupiteru? Siderickd obéZna doba

Jupitera Ty = 11, 86 roku, siderickd obéZna doba Saturna Ty = 29, 46 roku.
[S=19, 85 roku.]

. Vite-li, Ze délka siderického roku, za ktery Zemée opiSe tihel 360° kolem Slunce, je 365, 25636 stied-

nich slune¢nich dni, a Ze se perihélium zemské drahy posune kazdy rok o 0, 0033° ve sméru pohybu
Zemé, vypoctéte délku anomalistického roku (tj. délku mezi dvéma prichody Zemé perihéliem).
Urcete za jak dlouho opiSe pifimka apsid thel 360°.

[Pfimka apsid opiSe tihel 360° za 109 091 rokid. Anomalisticky rok trva 365, 25971 dne.]

NI

Jaka by byla synodickd obézna doba planetky, jeZ ma siderickou obéznou dobu 7' = 370 dni. Jaka
by byla vzdalenost planetky od Zemé pfi opozici? Drahy poklddejte za kruhové, obéZnd doba Zemé
je 365 dni.

[S = 74 roki. Polomér drahy planetky ¢inf a = 1,01 au. Vzdélenost planetky od Zemé pii opozici
je 1,363 - 105 km. ]



2.5. ELEMENTY DRAHY PLANETY A ANOMALIE 41

dra ha P\ rovina ekliptik

Obrizek 2.7: Elementy drahy planety. Zdroj: Siroky, Sirokd: Zdklady astronomie v p¥ikladech.

11. Pozorovatel zjistil, Ze urcitd planetka je v opozici kaZzdych 665 dni. Jaka je jeji vzdalenost od
Slunce?

N

[Synodicka ob&znd doba planetky je tedy S = 665 dni, siderickd obéZzna doba ndm vyjde T' =
809, 08 dne. Z III. Keplerova zdkona vyjde vzdélenost od Slunce @ = 1,7 au.]

2.5 Elementy drahy planety a anomalie

Nebeska mechanika ma dva velmi praktické dkoly: z pozorovani urcit drahové elementy a ze zndmych
elementﬁ pfedpovfdat polohy nebeskych téles Pro v;’/poéet dréhOV}’Ich elementﬁ potfebujeme pfinejme—

vvvvvv

pozorovani mame k dispozici a ¢im vétsi tsek orb1ty tato méfeni pokryvaji.

2.5.1 Elementy drahy planety

Draha planety v prostoru je popsdna mnoZzinou Sesti veliCin, které se nazyvaji elementy drdhy planety.

Hlavni poloosa drdhy a je vzdalenost perihélia (popft. afélia) od stfedu elipsy. Uddva se v astrono-
mickych jednotkach [au].

Numerickd excentricita e je pomér linedrni excentricity € k hlavni poloose.

Velka poloosa a excentricita urcuji velikost a tvar drahy planety.

Sklon drdhy i je thel, ktery svird obéznd rovina planety s rovinou ekliptiky. Méf{ se ve sméru od
roviny ekliptiky k roviné drahy planety. Udava se ve stupnich [°] a miiZe nabyvat hodnot od 0° do 180°.
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Obrazek 2.8: Grafické znazornéni pojmu prava anomadlie v, excentrickd anomadlie £ a stfedni anomalie
M.

Je-li ¢ > 90°, pak se téleso pohybuje zpétnym (retrogradnim) smérem, tj. ve sméru zdanlivého denniho
pohybu oblohy. Tento ptipad je moZny je u komet.

Délka vystupného uzlu € je ihlova vzdalenost jarniho bodu Y od vystupného uzlu, v némz vystupuje
draha t€lesa nad rovinu ekliptiky. Udava se také ve stupnich [°] a méfi se pfimym smérem. Spojnice
vystupného a sestupného uzlu se nazyva uzlovd primka.

Sklon drahy a délka vystupného uzlu urcuji polohu roviny drahy v prostoru.

Argument $irky periélia w je Ghel, ktery svird uzlov4 pifimka (spojnice vystupného a sestupného uzlu)
s ptimkou apsid (spojnici perihélia a afélia).

Argument $ifky perihélia uréuje orientaci drahy v jeji roviné a udava se ve stupnich [°].

OkamZik priichodu periéliem T je Cas uplynuly od okamziku prichodu planety perihéliem. Urcuje
polohu télesa na draze.

2.5.2 Anomalie
Prava anomalie

K nalezeni polohy planety na jeji draze v daném Case potfebujeme znat zavislost polohového vektoru 7
na Case. Jako proménnd v rovnici popisujici orbitu se pouZiva uhel, tzv. pravd anomdlie v, ktery svira
privodié planety 7 s pfimkou apsid (velkou poloosou), v = <{PSB.

Pomoci pravé anomalie miZeme vyjadfit vzdalenost planety od Slunce takto:

a1l —e?)
" 14ecosv

(2.30)
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Z 11. Keplerova zakona vyplyva, Ze pravd anomélie nemtiZe rist konstantn{ rychlosti.

Excentricka anomalie

Pro zjednoduseni rovnic, popisujicich pohyb po elipse, se Casto namisto pravé anomdlie pouZiva tzv.
excentrickd anomdlie F. Uvazujme kruZznici, jejiz stfed O je totoZny se stiedem elipsy a jeji polomér
je rovny velké poloose, jak je vidét na obr. 2.8. Kolmice spusténd z bodu B na velkou poloosu protne
kruznici v bodé B’. Uhel, ktery svird spojnice bodu B’ a stiedu O elipsy s pfimkou apsid se nazyva
excentrickd anomélie F.

Mezi pravou a excentrickou anomdlif plati vztah:

) l1+e FE

tg — = tg —. 2.31
85 85 (2.31)
Vzdélenost planety od Slunce se dé pak vyjadfit takto:

r=a(l —ecosE). (2.32)

Stiredni anomalie

Dal8im problémem je jak pro dany okamzik urcit E? UvaZujme hypotetickou planetu, ktera by se kolem
Slunce pohybovala po kruznici o poloméru rovném velké poloose a perihéliem P by prochédzela soucasné
se skute¢nou planetou. Oznacime-li okamzik prichodu hypotetické planety perihéliem jako 7, pak v Case
(t — 1), coz je poCet dni uplynulych od prichodu perihéliem, se bude nachdzet v bodé B”. Spojnice
sttedu O a bodu B” svird s piimkou apsid dhel M = <POB”, ktery se nazyva stfedni anomdlie M a

Ize ji vyjadfit vztahem:
360°

M=o, (233)

Pokud vyjadiime obéznou dobu T planety ve dnech, pak % = n je stiedni denni pohyb planety.
Stiedni anomalie roste konstanti rychlosti s asem. Rikd ndm, kde by se planeta nachazela, kdyby se
pohybovala po kruznici o poloméru rovném a.

2.5.3 Keplerova rovnice

Pomoci II. Keplerova zdkona lze najit mezi stfedni anomadlii M, excentrickou anomélii £' a numerickou
excentricitou e vztah, ktery se nazyva Keplerova rovnice

M=F —esinFE. (2.34)

Je-li excentricita drahy mald, miZeme excentrickou anomadlii £ vypocitat metodou postupnych
aproximaci. Jako prvni hodnotu vezmeme Ey = M a dals{ ze vztahu

EFy = M +esinEjp,
Ey = M +esinEq,
Es = M + esin Es,

(2.35)
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Obrizek 2.9: Nomogram pro feseni Keplerovy rovnice. Zdroj: Siroky, Sirokd: Zdklady astronomie v
prikladech.

kde vyraz e sin F¥ musime prevést z radidni na stupné. Tento postup opakujeme tak dlouho, aZ se hodnoty
F, a F,,_1 od sebe nelisi vice nez je poZadovana presnost.

Pro vétsi excentricitu hleddme pfedbéZnou hodnotu pomoci nomogramu, viz. obr.2.9. Na stupnici
pro e vyhleddme excentricitu drahy planety a spojime s pfimkou s 0° na stupnici pro stfedni anomalii M.
Na stupnici pro M si vyznacime piisluSnou stiedni anomalii a tou vedeme rovnobézku s prvni piimkou.
Priisecik rovnobézky s kiivkou pro £ nam uréi vyslednou hodnotu excentrické anomalie F.

2.5.4 Ulohy

1. Vypoctéte metodou postupnych aproximaci excentrickou anomalii planetky po uplynuti 22, 5 dne
od prichodu perihéliem. Excentricita drahy planetky e = 0,02947, stfedni denni pohyb n =
14,678’

[Vypocteme nejdiiv stfedni anomalii:
M=n-t=14,678 -22,5= 330,255 = 5, 5042°. (2.36)

Prvni hodnotu dostaneme jako
Ey = M = 5,5042°. (2.37)
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Dalsi hodnotu E; excentrické anomalie dostaneme dosazenim FEy do rovnice

E1 = M + esin Ey, (2.38)

kde vyraz e sin Ey musime prevést z radidnd na stupné, tj. vyndsobime jej hodnotou % = 57,296.
Po ¢iselném dosazent:

Ey = M + esin Ey = 5,6662° = 5°40 . (2.39)

Nésledujici hodnoty Fo, Ej, ...
Ey= M + esin By = 5,5042° 4+ 0,166711° = 5,670911° = 5°40'15, 28 .

B3 = M + esin By = 5,5042° + 0,166849° = 5,671049° = 5°40'15, 78"
Ey = M + esin B3 = 5,5042° + 0,166853° = 5,671053° = 5°40 15,79
Es = M + esin By = 5,5042° + 0,166853° = 5,671053° = 5°40 15,79
Posledni dvé hodnoty se jiZ od sebe nelisi, excentrickd anomalie je tedy E = 5°40'15,79". ]
2. Jaka je stfedni a excentrickd anomalie Merkura za 22 dni po prichodu perihéliem? Excentricita
Merkurovy drdhy je e = 0,21, obéZna doba 7" = 88 dni.
[M = 360°% = 90°, E =101,7°]
3. Urcete stiedni a excentrickou anomadlii Pluta za 100 let po priichodu perihéliem. ObéZna doba Pluta
je T'= 90700 dni, excentricita jeho drdhy e = 0, 25.
[M = 145°, E = 151,8°.]

YNV 2

4. Kometa se pohybuje po eliptické draze s excentricitou e = 0, 66. ObéZna doba komety je T' = 3
roky. Urcete excentrickou a pravou anomadlii za rok po priichodu perihéliem.

[Stiedni anomalie: M = 3600% = 120°.

ProtoZe excentricita komety je celkem velkd, pouZijeme k urceni excentrické anomélie £~ nomo-
gram. Z n¢j odecteme £ = 143°. Pro pravou anomalii plati:

v l1+e F

— = 2.4
tg2 1_€tg2 (2.40)
, 4°

Po ¢iselném dosazeni obdrzime 5 = 81,4° atedy v = 163°.]

5. Kometa se pohybuje po eliptické dréze, jejiZ velkd poloosa a = 4 au, excentricita e = 0, 66. Urcete
excentrickou a pravou anomalii rok po prichodu perihéliem a jeji vzdalenost od Slunce.
[Z 1II. Keplerova zdkona urc¢ime obéZnou dobu komety na 7" = 8 rokd.

Stfedni anomalie M = 45°. Excentrickou anomalii opét uréime z nomogramu £ = 83° a s pomoci
ji a excentricity e vypocitdme pravou anomalii:

v l1+e F
to— = 4/ to = = = 126°. 2.41
g2 1 eg2 > v 6 ( )
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Vzdalenost komety od Slunce:

r=a(l —ecosE) = 3,7au].

2. SLUNECNI SOUSTAVA

(2.42)
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Gravitace

3.1 Newtonovy zakony

Keplerovy zdkony byly prvnim krokem k fyzik4lnimu popisu pohybu planet. Ale az gravitaénim zdkonem
Newton dospél k obecnému popisu vzijemného pisobeni hmotnych téles. Cela klasicka mechanika,
vCetné nebeské mechaniky, je zaloZena na principech Newtonovy mechaniky. Zde jen pro tplnost struéné

3.1.1 1. Newtonuv zikon

1. Newtonitv zdkon - zdkon setrvacnosti: Téleso setrvdvd v klidu nebo rovnomérném primocarém pohybu,

Vv

pokud neni nuceno vnéjsimi silami tento sviij stav zménit.
Ozna¢me hybnost té€lesa p = myv, pak plati

dp
=0 3.1)
3.1.2 II. Newtonuv zakon

II. Newtonitv zdkon - zdkon sily: Zména hybnosti télesa je imérnd sile pusobici na téleso.

_d

F=
dt

3.2)

3.1.3 III. Newtonuv zikon

II. Newtoniiv zdkon - zdkon akce a reakce: V uzavieném systému téles kaZdd akce vyvold stejné velkou
reakci opacného sméru.

3.2 Centralni sila

Obéh planety kolem Slunce a v§echny podobné kiivocaré pohyby vyzZaduji, aby podle zdkona setrvacnosti
na téleso plsobila néjaka sila. Pokud miZeme v pribliZeni popsat takovy pohyb jako vzdjemné pisobeni
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dvou téles, pak si miiZzeme piedstavit, Ze na hmotny bod plisobi sila, ktera trvale piisobi ve sméru k jistému
bodu. Pfi pohybu po kruZnici je timto bodem stfed kruZnice a takto definovand sila se nazyva centrdlni
(dostfediva). Dostiediva sila plisobici na téleso o hmotnosti m pohybujici se okamzitou rychlosti v na
drize o poloméru r vyvold dostfedivé zrychleni aq, které je rovno:

U2

aq = — o, (3.3)
T
kde rg je jednotkovy vektor mifici od centra k télesu. Dostiediva sila Fq je pak ddna:

’U2

Fq=mag=—-—m—ryg. (3.4)
r

3.3 Newtonuv gravitac¢ni zakon

Hmotné body o hmotnostech m1, me plisobi na sebe silou, ktera je pfimo imérna soucinu jejich hmotnost{
a nepfimo imérnd druhé mocniné jejich vzdalenosti r:

F =gl

2 3.5
kde gravitaéni konstanta G = 6,672 - 101! m3s~2kg~!. Tento vztah plati i pro sféricky symetrickd
télesa, jejichz rozméry nejsou zanedbatelné malé vzhledem ke vzdéalenostem. Takov4 télesa se chovaji
tak, jakoby veSkerd hmota byla soustfedéna v jejich stfedech.
Gravitacni sila je vZdy pfitazliva. Necht vektor r udava polohu télesa 2 vici télesu 1. Gravitacni sila,
kterou piisobi téleso 1 na t€leso 2 je pak charakterizovana vektorem

T, (3.6)

ma F=-G
.

!

kde rg = r/r je jednotkovy vektor ve sméru r. Vektor F leZi na spojnici stfedt
obou téles a je orientovan od télesa 2 k télesu 1. Podle zdkona akce a reakce
ovSem i téleso 2 plsobi na téleso 1 stejné velkou silou opacného sméru.

V dal$im je vyhodné zavést pojem gravitacni pole, které ve svém okoli téleso vytvaii a jehoz
prostfednictvim na ostatni télesa gravitacné pusobi.

3.4 Intenzita gravita¢niho pole

Intenzita gravitacniho pole je ur¢ena podilem gravitacni sily, kterd pusobi na t€leso o hmotnosti m v
misté pozorovani a hmotnosti tohoto télesa:

F
E=—. 3.7)
m
Intenzita gravitacniho pole odpovida sile, kterd v daném misté plsobi na té€leso jednotkové hmotnosti.

Je-li gravita¢ni pole tvofeno télesem' o hmotnosti M, pak

M
E = —Gyro. (3:8)
r

'V dal§im budeme mit na mysli vyhradné sféricky symetrickd télesa.
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Intenzita gravita¢niho pole je totoznd s gravitaénim zrychlenim, které pole v daném misté udéluje vSem
t€lesiim bez ohledu na jejich hmotnost.

3.5 Potencidlni energie

Potencidlni energie télesa o hmotnosti m, umisténého v gravitanim poli vygenerovaném télesem o
hmotnosti M, je

W= g™ (3.9)

r

Potencidlni energie odpovidd zdporné vzaté prici, kterou je potfeba vykonat, abychom dostali téleso
hmotnosti m mimo gravita¢ni ptisobeni télesa M. JelikoZ gravitacn{ sila klesa s 2. mocninou vzdalenosti
obou téles, nulové plisobeni dostdvame az pro r — co. Zde proto leZ{ hladina nulové potencidlni energie,
zatimco uvnitf pole je potencidlni energie zaporna.

3.6 Gravitacni potencial

Gravitacni potencidl V' je roven podilu potencidlni energie t€lesa o hmotnosti m a hmotnosti tohoto
télesa:
W, M
V=—"=_-G—. (3.10)
m r

3.7 Tihové zrychleni

Tihové zrychleni je zrychleni volné padajiciho télesa ve vakuu, uréené k zvolenému mistu na povrchu
planety. Primérna hodnota tthového zrychleni na Zemi je

g, = 9,806 65ms 2. (3.11)

3.7.1 Ulohy

1. Vypodtéte gravitaéni konstantu G' v soustavé jednotek SI, je-li hustota Zemé p, = 5500 kg m~3,

polomér Zemé& R, = 6 378 km a gravitaéni zrychleni na povrchu Zemé g = 9,81 ms~2.

[Ze vztahu pro gravitaéni zrychleni g = GRA%/[Z obdrzime po dosazeni: G = 6,672-10~ ! m3s~?kg—!.]

2. Vypoctéte gravitaéni zrychleni na povrchu Marsu, je-1i jeho polomér R = 3400 km a hmotnost
M = 6,46 - 102 kg.

lg=3,73 ms~?]

3. Vypoctéte rychlost, s jakou se musi pohybovat uméla druZice Zemg, aby obihala po kruhové draze

tésné€ nad povrchem Zemé, tzv. 1. kosmicka rychlost, nékdy téz “kruhova”. Urcete obéZnou dobu
této druZice, je-li Ry = 6,38 -10°ma g = 9,81 ms—2.
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[Pfi pohybu umélé druzice kolem Zemé po kruhové draze o poloméru R je jeji dostredivé zrychleni
2 M2 s X g
aq = ‘. Toto zrychleni musi byt rovno gravitatnimu zrychlen{ na povrchu Zemé a proto plati:

1)2 G MZ
= — = = 3.12
aq R g R2 ( )
Pro prvni kosmickou rychlost pak plati:
GM.
v = /R = RZ. (3.13)
Ciselné je v = 7,91 kms™ 1.
Obéznou dobu urc¢ime ze vztahu: 27 R = vT.
Tedy
2
7= TR 9 5min.] (3.14)
v

. Kolikrat je I. kosmickd rychlost na Zemi vétsi neZ na Mé&sici? Hmotnost Zemé je 81 krat vétsi nez

hmotnost Mésice, polomér Zemé je 3, 75 krat vétsi neZ polomér Mésice.
[42 = 4,65]

VIM

. Vypoctéte jakou pocatecni rychlost musime udélit raketé, aby se vzddlila z povrchu Zemé do

nekonec¢na? (2. kosmicka rychlost.)

[Nachdzi-li se raketa o hmotnosti m na povrchu Zemé, pak je jeji potencidlni energie

GMym
W, =— . 3.15
1% R ( )
Jeji kinetickd energie je
1
Wi = 5mv? (3.16)

V nekonec¢nu bude jeji potencidlni i kinetickd energie rovna nule. Proto ze zdkona zachovani
energie musi byt i na poc¢atku jejtho pohybu soucet obou energii roven nule. Odtud

o = 1/2G£4Z = /2¢R. (3.17)

Druhd kosmicka rychlost je tedy v/2 krét vétsi neZ prvni kosmickd rychlost. Po &iselném dosazeni
v = 11,2kms ™!, ProtoZe raketa odlétd (teoreticky) po parabolické trajektorii, nazyv4 se tato
rychlost nékdy parabolicka”.]

.V jaké vySce musi obihat uméld druZice Zemé aby byla stdle nad stejnym mistem rovniku?

[Vyjdeme z III. Keplerova zdkona:

T  Ar?
(Rz + h)3 - GMy'

(3.18)
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Odtud obdrzime:

T2 — Ry. (3.19)
Po ¢iselném dosazeni h = 36 000 km.]

7. V jaké vzdalenosti od povrchu Marsu musi byt jeho druZice, aby obihala kolem ného se stejnou
obé&Znou dobou, s jakou se Mars otd¢i kolem své osy? Hmotnost Marsu je M = 6,46 - 10% kg,
doba jedné otocky T' = 24 hod 37 min a polomér Marsu R = 3 400 km.

[h = 17,06 - 10 m]

8. Odvodte vztah pro III. kosmickou rychlost a vyjadiete jeji hodnotu ¢iselné.

[III. kosmickd rychlost, vy, je rychlost, kterou musime udélit druZici na povrchu Zemé, aby
opustila trvale slunecni soustavu (vliv planet neuvazujeme). Pro jeji zavedeni je tieba nejprve
vypocitat kruhovou a parabolickou rychlost pfi pohybu kolem Slunce ve vzdédlenosti Zemé od
Slunce.

Kruhova rychlost je primérna rychlost Zemé (jeji hmotnost vi¢i hmotnosti Slunce zanedbdame)
pfi ob&hu kolem Slunce, tj. ve vzdalenosti d = 149,6 - 105 km. (Hmotnost Slunce je M; =
1,9891 - 1030 kg).

GMo _ 29784ms . (3.20)

Vk =

Parabolicka rychlost
vp = V2u = 42121 ms™ ', (3.21)

Pfi vypousténi rakety je vyhodné vyuZzit samotnou rychlost Zemé, proto budeme raketu vypoustét
ve sméru rychlosti Zemé&. Tim padem ji neni nutno udilet rychlost 42 121 m s~!, ale pouze (42 121 —
29784)ms~! = 12337ms~ L

To ale neni jesté spravna hodnota, nebot’ jsme neuvazovali vliv gravitacniho pole Zemé. DruZici
musime dodat navic jeSté energii na prekondni pfitaZlivosti Zemé&. PonévadZ kinetickd energie
télesa je primo imérnd druhé mocnin€ jeho rychlosti, musime s¢itat druhé (nikoliv prvé!) mocniny
hodnot rychlosti a vysledkem je druhd mocnina tfeti kosmické rychlosti. Dostdvame:

v = /11,22 4+ 12,32kms ™! = /276,73 kms ' = 16,6 kms '] (3.22)

9. Urcete hmotnost Slunce vite-li Ze tihlova rychlost Zemé na draze kolem Slunce je 1° za den,
gravitaéni konstanta G = 6,68 - 1071 m3kg~'s ™2, vzdalenost Zemé& od Slunce je r = 149,6 -
106 km.

[Z 1II. Keplerova zdkona po dasazeni za T = %’r obdrzime:

4723 W23
M~ = _—"—— — . 3.23

Uhlovou rychlost pfevedeme na radidny, w = 2,02 - 10~7 s~ 1, a po &iselném dosazeni obdrzime:

Mg =2,04-10% kg.] (3.24)
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Jak velka je délka [ matematického kyvadla, které by mélo na Mésici dobu kyvu ¢t = 1s? Jak velkou
dobu kyvu t by mélo na Mésici sekundové kyvadlo pozemské? Polomér Mésice Ryt = 0,27 Ry,
hmotnost My = 8% My.

[Je-1li doba kyvu ¢ = 1s, pak perioda vlastnich kmitd matematického kyvadla je dvojnasobek, tedy
T = 2s. Ze vztahu

! IR? 1 (0,27)2R2 81-1
T=2mr— =2rn M _on, | =22 — 0,27 - 21y | —— 3.25
\ 9m \ GMy G giMy g 2

obdrzime délku kyvadla [ = 0, 168 m.

Na Zemi by matematické kyvadlo s dobou kyvu 1s mélo délku [ = 0,99 m. Na M¢sici by takto
dlouhé kyvadlo mélo periodu kmiti 7" = 4,85 s a dobu kyvu tedy t =243s.]

Uréete postupnou rychlost Zemé na jeji draze kolem Slunce, je-li hmotnost Slunce M, = 2-10% kg
a vzdélenost od Slunce r = 1,5 - 10% km.

[v=1/%Ye = 29, 8kms™']

Jupiter se oto¢i kolem své osy za dobu 7' = 9 hod 50 min, jeho polomér R = 70 000 km, hmotnost
M = 1,9 - 10%" kg. Vypoctéte tihové zrychleni gp na poélu a g, na rovniku Jupitera. Zplosténi
planety zanedbejte.

[Na p6lu je tthové zrychleni rovno gravita¢nimu; g, = %—]\2/[ =25,9ms 2.

Na rovniku ptisobi kromé gravitaéniho zrychleni jeSte odstfedivé zrychleni, které ma smér kolmy
2
k ose otdceni. Vysledné tthové zrychleni bude tedy: g, = g, — 7 = 23, Tms™ 2]

Vypoctéte tnikovou rychlost na povrchu Mésice a na povrchu Slunce, vite-li: polomér Mésice je
R = 0,27 Rz, hmotnost Mésice M = 8%MZ, polomér Slunce Rp = 7 - 108 m, hmotnost Slunce
Mg =2-103¥kg.

[Pro Mésic: v = 2,4kms ™!, pro Slunce: v = 618 kms~.]

Urcete gravitacni zrychleni na povrchu planetky se stfedni hustotou rovnou stfedni hustoté Zemé
a s polomérem R = 0,01 Ry. Jaka je unikova rychlost na této planetce?

[g=0,01¢g,=0,098ms 2, v=0,0lv, =112ms™!]

Do jaké vysky by vystoupilo téleso vystfelené z povrchu Zemé svisle vzhiru rychlosti v =
5 km s~1? Hmotnost Zemé je M, = 5,98 kg, polomér Zemé R, = 6, 38 - 10% m.

[T€leso vystielené z povrchu Zemé rychlosti v mé na poc¢atku kinetickou energii
L o
Wi = 5™ (3.26)

a potencidlni energii

(3.27)
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16.

17.

Téleso vystoupa do vysky h, ve které je jeho kinetickd energie rovna nule, Wys = 0, a potencidlni
energie

GM,m
Who = — . 3.28
N R (3-28)
Ze zakona zachovani mechanické energie:
1 5 GMm GM,m
= - — : 3.29
2" T TR, R, + h (3.2
Po vyjadieni h obdrzime:
o U 3.30
- 2GM, — v2°R,’ (3.30)
Dosadime-li za GM, = gR2, miizeme vy$ku vystupu vyjadiit vztahem
v2R,
h=——""". 3.31
29R, — v? 331)

Po ¢iselném dosazeni nam vyjde h = 1592km.]

Na Zemi padé z nekonecné velké vzdalenosti s nulovou pocatecni rychlosti meteor o hmotnosti
m = 0, 1kg. Vypoctéte jeho kinetickou energii, kterou by mél ve vzdalenosti A = 2000 km nad
povrchem Zem¢.

[V nekonecnu bude mit meteor kinetickou i potencidlni energii nulovou, tedy: Wy = 0a Wy = 0.
Ve vySce h = 2000km nad povrchem Zemé bude jeho kinetickd energie Wy, a potencidlni

_ GM,m
Wha = — R,+h "

Ze zakona zachovani mechanické energie:

GM,m
0+0=Wyg — . 3.32
+ R (3.32)
Odtud: B
miy
Wi = 2 ) (3.33)
14+ R,

Po &iselném dosazeni: Wio = 4, 765 - 106 J.]

Jak by se musela zménit hmotnost Zemé, aby Mésic navzdy opustil Zemi?
[UvaZujme, Ze se Mésic nyni pohybuje po kruhové drdze o poloméru 7 rychlosti v;. Oznacime-li
hmotnost Zemé M, pak pro kruhovou rychlost Mésice v; plati:

GM,,
Rz—FT'

v = (3.34)

Oznacime-li zménénou hmotnost Zemé M a tinikovou rychlost vo, pak plati:

| 2GM
vy = Ryt (3.35)
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Hleddame takovou hmotnost, pro kterou je kruhova rychlost v; rovna inikové rychlosti vo:

GM, 2GM
= . 3.36
\/Rz +r \/Rz +r (3.36)
Odtud: Iy
A4’::—7§E. (3.37)

Hmotnost Zemé by se musela ndhle zmenS§it na polovinu.]

Jak by se zménila drdha Zemé, kdyby se hmotnost Slunce nahle zdvojnasobila?

[UvaZujme, Ze se Zemé& na pocatku pohybuje po kruhové drdze s polomérem r, rychlosti v;. Pfi
kruhovém pohybu se musi u¢inky gravitacni o odstfedivé sily pusobici na obihajici téleso vyrusit,
proto:
GMem — mov?
o =L (3.38)

r2 r

Pro rychlost planety vy obdrzime:
GM
v =9 (3.39)
r

V okamziku, kdy se zdvojndsobi hmotnost Slunce, se bude Zemé nachézet v bodé A. Od této chvile
se Zemé zacne pohybovat po elipse, pficemz bod A bude aféliem nové drahy Zemé. Polomér kiivosti
elipsy v eféliu je
b2
R=—, (3.40)

a
vzdalenost Zemé od Slunce je stdle r, hmotnost Slunce je nyni 2 M. V aféliu plati rovnice:

G2M;  via
Po dosazeni rovnice (3.39) dostaneme:
2 a
Z=_, 3.42
r b2 (3.42)

Po dosazeni vzdalenosti Zemé v eféliu je r = a + ¢ = a(1 + €) a vyuZitim rovnosti b? + €2 = a?

obdrZzime: 5
a
= . 3.43
a(l+e) a?(1—e?) (343)
.

Odtud xcentricita dréhy vyjde e = 0, 5 a velkd poloosa a = 1 = 108 km.

Vzdalenost Zemé v aféliu ztstane nezménéna, vy = 1,5 - 10% km, vzdilenost v perihéliu ro =
a(l—e)=0,5-10%km.

Pro rychlosti v perihéliu a aféliu plati vztah

V1 1—e
— = 3.44
R I (3.44)

pfi¢em? rychlost Zemé v aféliu je rovna pvodni rychlosti po kruhové draze, v; = 30kms™ !,
rychlost v perihéliu pak vychdzi vy = 90 kms™1.]
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19. Urcete excentricitu, velkou poloosu drihy, vzdalenost v perihéliu a obéZznou dobu komety, jejiz
rychlost ve vzddlenosti 1 astronomické jednotky je kolmd na privodi¢ komety a 10 krat mensi nez
rychlost Zemé.

[Rychlost télesa obihajictho po eliptické draze je kolmd na privodic v perihéliu a aféliu drahy. Ze
zadani vime, Ze rychlost komety ve vzdalenosti 1 au je mensi nez kruhova rychlost Zemé ve stejné
vzdalenosti od Slunce, proto se kometa musi nachdzet v aféliu své drahy. Polomér kfivosti drihy
vaféliuje R = 2.

V aféliu oznacime rychlost komety v; a vzdalenost od Slunce 71, pak plati:

2
(% GM@
— = . 3.45
R r? ( )
Zem¢ se pohybuje po kruhové draze s polomérem r; rychlosti vy, proto pro ni plati:
2 GM,
oo (3.46)
Dosazenim za polomér kfivosti drahy a porovndnim obou rovnic obdrzime:
2 2
via  v§
Il Bl V1 3.47
T = (3.47)

Uy 2
= 3.48
(1 N e) UO? ( )
odtud:
vt
e=1-—. (3.49)
Yo

Dosazenim za vy = 10 v; vyjde pro excentricitu drahy komety hodnota e = 0, 99.

Velka poloosa drihy: a = % = 0,502 au.

Vzdélenost perihélia: ro = a(1 — e) = 0, 00502 au.
Ob&znd doba komety: T' = /% T, = 0, 356 roku.]
1

20. Urcete mechanickou energii planety, jejiz hmotnost je m a velkd poloosa a.

[Mechanickd energie W je ddna souctem kinetické a potencidlni energie a tento soucet je pro danou
planetu konstantni. ProtoZe nezaleZi na tom, pro ktery bod na draze ji ur¢ime, ur¢ime mechanickou

energii pro planetu v perihéliu. Oznacime-li rychlost planety v perihéliu v a vzdalenost perihélia
1 GmMQ

od Slunce r, bude kineticka energie planety W) = im@Q a potencidlni energie W, = —=——=.

Mechanicka energie

1 M
W = imv2 _GmMo (3.50)
T
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21.

22.

3. GRAVITACE
V perihéliu je polomér kfivosti drahy R = % proto zde plati:
mv?a  GMgm
I (3.51)
Z této rovnice lze vyjadrit kinetickou energii planety jako
= = — 52
MY 2r2a (3-52)
a celkovd mechanickd energie planety je pak
GMomb?  GM,
W= Sl el (3.53)
2r4q r
Po dosazeni za b? = a%(1 — €2), r = a(1 — e) vyjde vysledny vztah
GM,
(e CLLLY (3.54)
2a

Na zdkladé vysledku z predeslého piikladu dokaZte, Ze pro okamZitou rychlost planety plati vztah:

v? = GM, (2 — 1> , (3.55)

r a

kde a je velka poloosa a r je vzdalenost od Slunce.

[Vztah z minulého piikladu se musi rovnat souctu kinetické a potencidlni energie, tedy:

GM@TTL 1 2 GmM@

W =— 5g §mv — p— (3.56)
Po jednoduché tprave obdrzime:
2 1
v? = GM, ( - ) ] (3.57)
roa

Astrologové tvrdi, Ze kosmickd télésa svymi astrologickymi silami v okamziku narozeni lidi
ovliviiuji jejich charaktery. Vypoctéte pomér gravitacnich sil Jupitera a Zemé na nové narozené
dité v okamziku, kdy se Jupiter nachdzi v opozici ve vzdalenosti d = 4,2 au od Zemé. Hmotnost
Jupitera je 318 M.

[Pomér gravitacnich sil je

M
Fy G jlzmd
T AM
Iy G2
Z

=1,37-107". (3.58)

Gravitacni vliv Jupitera je teda zcela zanedbatelny.]
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Zatmeéni

4.1 Zatméni

Zatméni mize byt Caste¢né nebo tplné. Zastinéni sluneéniho disku Mésicem se nazyva zatméni Slunce.
Zastinéni Mésice v tuplitku zemskym stinem se nazyva zatmeéni Mésice. Zastinéni hvézdy Mésicem,
planetou nebo jejim Mésicem se nazyva zdkryt.

4.1.1 Zatméni Slunce

Zatméni Slunce nastdvd, dostane-li se Mé&sic mezi Slunce a Zemi. Pfi tomto zatméni musi byt Mé&sic
v novu. Shodou okolnosti je disk Mésice na obloze pfiblizné stejné velky jako disk Slunce. Skutecny
primér Mésice je 400 krat mensi neZ prumér Slunce a zdroven je Mésic 400 bliZze k Zemi neZ Slunce.
Kdyby Mésic obihal kolem Zemé v roviné ekliptiky, nastdvalo by zatméni Slunce pii kazdém novu.
Draha M¢sice je vSak sklonéna k roviné ekliptiky o thel 5°. Mésic v novu se nékdy nachéazi pod a nékdy
nad ekliptikou a k zatméni nedojde. Jen ocitne-li se ve fazi novu blizko tzv. uzlu (coz je prasecik mésicni
drahy a eklitiky), dojde k zatméni Slunce.

Délka stinu Mésice zdvisi na poloméru Slunce, Zemé, Mésice (tyto hodnoty jsou neménné) a na
vzajemnych vzdalenostech vSech tif téles (které se méni). Te¢né paprsky vedené ze Slunce ohranicuji
kuZel plného stinu i polostinu. Vrcholy obou kuZeld leZi na ose stinu. Uplné zatméni Slunce nastane,
ma-li plny stin pfinejmensim takovou délku, aby alespori jeho vrchol dosdhl na Zemi.

Je-1i polomér Slunce R, polomér Mésice (Zemé) Ry, Rz a jejich vzdjemnd vzdalenost r, pak se da
z obr. 4.1 vyjadrit

Ry r
dy = — 4.1
M Ro — Ry D
Ryr
dy = —2 . 42
g Re — Ry 42

Dosadime-li za polomér Slunce R = 696 - 103 km, polomér Mésice Ry = 1738 km, polomér Zemé
Ry = 6378 km a za vzdalenost r = 149, 6 - 10% km, dostaneme pro délku plného stinu Zemé& a Mésice:

dv = 374500km 4.3)
d; = 1383600 km. (4.4)
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NI

Obrazek 4.1: Schématické znazornéni zatméni Slunce pro vypocet délky Mésicniho stinu dyy.

SMER POHYBU MESICE POLOSTIN
SMER. T

384 400 km |
‘ 149 600 000 km 1384000 km

Obrizek 4.2: Schéma zatméni Mésice. Na mySlenou rovinu kolmou na osu stinu a proloZenou oka-
mZitou drahou Mésice je promitnuta oblast plného stinu a polostinu, kterou prochdzi Mésic. Zdroj:
http://www.astrovm.cz/cz/na-obloze/ukazy/castecne-zatmeni-mesice-25-4-2013. html

Jelikoz vzdalenost Mésice od Zemé je priblizn€ 380 000 km, dosahne na povrch Mésice konec plného
stinu Mésice. ProtoZe Mésic se pohybuje kolem Zemé po eliptické drdze, méni se jeho vzdédlenost od
Zemé a proto mohou nastat tfi rizné piipady zatméni:

1) dplné - na pozorovaci misto dopad4 alespoii vrchol dplného stinu
2) Castecné - na pozorovaci misto dopadd jen polostin

3) kruhové (prstencové) - na pozorovaci misto nedopadne mésicni stin, protoZe je krat$i nez okamzit
vzdélenost Zemé - Mésic.

Uplné zatméni Slunce miiZeme pozorovat jen z mista na povrchu Zemé, kam dopada plny stin Mésice,
tzv. pdsu totality. Tento pas nebyva Sir$i vice néz 270 km. Stin se pohybuje rychlosti prinejmensim
34 km /min, proto maximdln{ délka trvani zatméni je 7,5 minuty.
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4.1.2 Zatméni Mésice

Zatméni Mé&sice nastdvd, je-li Zem& mezi Mésicem a Sluncem. Mésic se musi nachdzet pobliZ uzlu své
drdhy a musi byt v dpliiku. Za Zemi se tdhne kuZelovy stin az do vzdalenosti 1 383 600 km. Kolem pIlného
stinu se nachdzi polostin. Vstoupi-li cely Mésic do plného stinu, nastane dplné zatméni Mésice. Pfi ném
Meésic nezmizi z oblohy, zistava viditelny, jen je tmavohnédy. Vstoupi-li jen ¢aste¢né do plného stinu,
nastane Caste¢né (stinové) zatméni. Prochdzi-1i Mésic jen polostinem, nastdva polostinové zatméni, pii
ném je Mésic viditelny, jeho svit je jen zeslabeny.

Zatméni Mésice je pozorovatelné z celé polokoule, kde je v dané chvili Mésic nad obzorem. Pocet
slune¢nich zatméni je v&tsi neZ mési¢nich. Souvisi to se skutecnosti, Ze stinovy kuZel se za Zemi zuZuje,
pfed Zemi smérem ke Slunci rozsifuje.

4.1.3 Perioda Saros

Zatméni se periodicky opakuji v obdobi 18 let a 11 dni. Tato perioda se nazyva Saros a souvisi s periodou
staceni uzli mésicni drahy. Po uplynuti této doby se zatméni opakuji ve stejném poradi. Béhem periody
Saros nastava 70 zatméni, z toho 41 slunec¢nich a 29 mési¢nich.

4.2 Ulohy

1. Urcete pomér slapovych sil pisobicich na Zemi, vyvolanych Sluncem a Mésicem. Jak by se situace
zménila, kdyby se vzdélenost Mésice zvétsila 2 krat? Hmotnost Zemé je My = 5,97 - 10** kg,
hmotnost Mésice My = 7, 35 - 1022 kg a hmotnost Slunce Mg = 1,99 - 10%° kg.

[VyuZijeme vztah pro slapovou silu:

 2GMz MRy

F
r3

) 4.5)
kde Zemé je t€leso, na které svou gravita¢ni silou ptisobi jiné kosmické t€leso o hmotnosti M, napr.
Slunce nebo Mésic, a r je vzdélenost stiedl obou téles. Za povsimnuti stoji skute¢nost, Ze velikost
puasobici sily klesa s tfeti mocninou vzdalenosti. Po dosazeni ziskdme pro velikost plisobicich
slapovych sil Mésice na Zemi Myz = 6,6 - 10! N a Slunce na Zemi Mgz = 3,0 - 108 N.
Slapové sily vyvolané Mésicem jsou tedy 2, 2 krat vétsi nez slapové sily vyvolané Sluncem. ]

2. Jsou dény tyto ddaje: vzdalenost stiedu Slunce od povrchu Zemé ¢ = 150 - 10% km, vzdalenost
sttedu Mésice od povrchu Zemé b = 360 000 km, polomér Slunce R = 7-10° km, polomér Mésice
r = 17,5 - 10% km. Na zdkladé t&chto tidajii vypoctéte, jakou plochu m4 stin Mésice na povrchu
Zem¢ pri uplném zatméni Slunce. Povrch Zemé povaZujte za rovinny. Pii jaké vzdalenosti Mésice
od Zemé se mési¢ni stin dotkne Zemé v jediném bodé?

[Z podobnosti trojihelnikid na obrazku 4.3 vyplyva:

R r
= 4.6
at+zxr b+ (4.6)
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Obrazek 4.3: Schematické zndzornéni usporadani téles k vypoctu plochy mési¢niho stinu na povrchu
Zemé pii Gplném zatméni Slunce.

r p
=L 4.7
b+z =z @7
Z druhé rovnice vyjadiime p = 3°% a dosadime z rce (4.6) za x = ’"‘IR;_IEI’. Pak
— Rb
p="0"" _70,2km (4.8)
a—>b

Plocha Mési¢niho stinu je S = mp? = 15500 km?.

Ma-li se Mé&sicni stin dotknout Zemé v jediném bodé¢, pak musi platit x = 0, tedy ra = Rb. Pro
vzdélenost Mésice od povrchu Zemé po ¢iselném dosazeni vyjde hodnota b = 375 000 km. Pokud
by vzdélenost Mésice od Zem¢ byla jesté vétsi, nenastane jiz tiplné zatméni ale prstencové. ]

3. Oznacme r polomér Zemé, pak polomér Slunce ¢ini Re = 109 r, vzdalenost stiedti Slunce a Zemé
a = 23680 r, vzdilenost stfedu Mésice od stfedu Zemé b = 60 r. Vypoctéte polomér p kolmého
fezu plného stinu Zemé ve vzdalenosti Mésice od Zemé za predpokladu, Ze Zemé neni obklopena
atmosférou.

[p=0,7267]
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Dalekohledy

5.1 Dalekohledy

Dalekohledy maji tfi zdkladni dkoly:

1) Nasbirat co nejvice svétla (coZ ndm umoZiluje pozorovat i velice slabé objekty)

2) Zvétsit zdanlivy dhlovy rozmér pozorovaného objektu (diky tomu dosahujeme daleko lepSich
rozliSeni)

3) Pouzivaji se k méfeni poloh objektu.

Dalekohledy délime na coCkové refraktory a zrcadlové reflektory a kombinované (zrcadlo-Cockové),
tzv. katadioptrické.

5.1.1 Refraktory

U cockovych dalekohledu se jako objektiv pouZiva spojnd ¢oc¢oka. Podle typu okuldrové ¢ocky rozlisu-
jeme:

1. Galiletiv refraktor: Jako okuldr je pouzitd rozptylka. Takto vznikly obraz je vzpiimeny a neskuteény.
Ke krajim zorného pole klesa jasnost, proto tyto dalekohledy musely byt vybaveny mnohem vétsim
objektivem. Obrazova rovina lezi mimo dalekohled, proto do ni nelze vlozit ani clonu ani zimérny
kiiZ. V astronomii se proto tyto dalekohledy nevyuZivaji.

2. Kepleriv refraktor. Objektiv i okuldr jsou tvofeny spojnou ¢oCkou. Tento dalekohled ma §ir$i zorné

pole, poskytuje jasnéjsi obraz, ktery je skutecny a pfevraceny. Délka dalekohledu je ddna souctem
ohniskovych vzddlenosti objektivu a okularu.!

Vyhodou refraktorii je velké zorné pole, snazsi vyroba (kvalitni a pfesna ¢ocka se vyrobi sndz nez
kvalitni zrcadlo), optické plochy nepodléhaji korozi, tubus dalekohledu je uzavieny - brani prachu a
vlhkosti dostat se dovnité. Cokové dalekohledy jsou snadno pfenosné. Nevyhodou je barevnd vada
CocCek (viz ddle), ztraty svétla zpusobené priuchodem svételnych paprski ¢oCkou a objektiv, ktery je
nichylny k oroseni.

!Jeden z nejvétsich Keplerovych dalekohledi byl postaven Johannem Heveliem v 70. letech 17. st a m&l délku 42 m.
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KEPLER(V DALEKOHLED

objektiv

(a) (b)

Obréazek 5.1 a) Schematicky nékres Keplerova dalekohledu. Prevzato Z:
http://dalekohledy.wz.cz/odalekohledech.html. b) U Keplerova dalekohledu je objektivem spojka
o velké ohniskové vzdalenosti F', kterd vytvoii obraz vzddleného objektu v ohniskové roviné obrazového
prostoru ¢oc¢ky. Obraz je pfevriceny, zmenseny a skuteény. Okuldr tvori dalsi spojnd ¢ocka, s mensi
ohniskovou vzdalenosti f. Okular se umistuje tak, aby obraz vytvofeny objektivem se nachazel v
ohniskové roviné pfedmétového prostoru okuldru. Okuldrem tedy pozorujeme obraz predmétu jako
lupou.

5.1.2 Reflektory

Zrcadlové dalekohledy pouZivaji jako objektiv parabolické zrcadlo. Podle toho, jakym zpiisobem jsou
odchyleny paprsky odrazené od primarniho zrcadla, rozliSujeme nékolik typa reflektord.

1. Newtoniiv reflektor: Paprsky odrazené od primarniho zrcadla dopadaji na sekundarni rovinné
zrcatko, které je sklonéno pod tihlem 45° k optické ose hlavniho zrcadla. Takto odraZené paprsky
jsou vyvedeny bokem tubusu ven z dalekohledu. Obraz je stranové i vySkovée prevraceny.

2N s

2. Cassegrainiiv reflektor: Sekundarni zrcatko jiZ neni rovinné ale konvexni a odrazi svételné paprsky
zpét prez otvor ve stfedu primarniho zrcadla do sekundarniho ohniska vné dalekohledu. Obraz je
také prevraceny.

3. Gregoryuv reflektor: Sekundarni zrcatko je narozdil od Cassegrainova reflektoru duté.

wev s

men, okuldrova ¢ast slouZi jako poldrni osa, ¢ést s objektivem jako deklinacni osa. Pomoci dvou
rovinnych zrcatek je svétlo vedeno deklina¢ni osou do pevného Coudé ohniska. Vyhodou tohoto
slozitého uspotadani je fakt, Ze se okuldr nachazi stdle na témZe misté, nezavisle na tom, na které
misto na obloze je dalekohled namifen.

Vyhodou reflektord je iplna absence barevné vady. Zrcadla velkych primért se vyrabi snadnéji nez
stejn€ velké cocky a navic jsou zrcadla ukryta v tubusu, proto jsou méné nachylna k oroseni. Nevyhodou
je velka citlivost na neklid ovzdusi a nutnost ¢as od Casu znovu pokovit zrcadlo, popiipadé seridit obé
zrcadla. Navic sekundarni zrcatko, které zakryva ¢ast primarniho zrcadla zpdisobuje ohybové jevy a

sniZuje kontrast obrazu.
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Obrazek 5.2: Schématické nakresy zdkladnich typl zrcadlovych dalekohledii. a) Newtondv reflektor,
b) Cassegrainiv, ¢) Gregoryho reflektor. Ptevzato z: http://dalekohledy.wz.cz/odalekohledech.htmli, d)
Coudé dalekohled, prevzato z: http://telescopes.stardate.org.

5.1.3 Katadioptrické dalekohledy

Nevyhodou reflektort bylo jejich malé zorné pole, které pii fotografovani velkych oblasti oblohy neposta-
Zovalo. ReSenf nasel v roce 1930 Bernhard Schmidt, ktery zkombinoval Cockovy a zrcadlovy dalekohled
dohromady. O 11 let pozdéji pfisel s dalsim novym fesenim Dmitrij Dmitrijevi¢ Maksutov.

1.

5.2

Schmidtiiv dalekohled (komora) pouziva jako objektiv sférické zrcadlo a chyby jeho zobrazeni
koriguje tenka sklenéna korekéni deska.

~sooz

. Maksutitv dalekohled (Maksutova komora) pouziva k odstranéni sférické aberace meniskus. Vy-

hodou tohoto dalekohledu je velka svételnost a velké zorné pole pii malé délce tubusu.

. Schmidt-Cassegrain: vznikl kombinaci Schmidtovy komory s klasickym Cassegrainovym daleko-

hledem. Je to snad nejispésnéjsi systém, velmi oblibeny mezi astronomy amatéry.

. Maksutov-Cassegrain: vznikl kombinaci Maksutovy komory s Cassegrainovym dalekohledem.

Vady optickych soustav

. Barevnd vada - chromatickd aberace: Zpisobuje ji odlisSny lom paprski riiznych vinovych délek.

Cervené paprsky se v &olce lomi méné nez modré. Vada se odstraiiuje pomoci soustavy 2 Goéek -
tzv. ACHROMAT, nebo troj¢ockovym objektivem - tzv. APOCHROMAT.
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SCHMIDTOVA KOMORA MAKSUTOVOVA KOMORA

F 3
E:

(a) (b)

SCHMIDT - CASSEGRAIN MAKSUTOV - CASSE GRAIN

r -
L - -

() (d

A
A

Obrazek 5.3: Kombinované (katadioptrické) dalekohledy: a) Schmidtova komora, b) Maksutova
komora, c) dalekohled Schmidt-Cassegrain a d) dalekohled Maksutov-Cassegrain. Pfevzato z:
http://dalekohledy.wz.cz/odalekohledech. html

2. Kulovd vada - sférickd aberace: Vznika tim, Ze se paprsky na okraji coc¢ky lomi vice neZ paprsky
jdouci stfedem cocky. U Cocek se odstraiiuje soustavou ¢ocek - APLANAT, u zrcadel pouzitim
zrcadla ve tvaru paraboloidu.

3. Astigmatismus - nebodovost: Vznikd pfi zobrazovani okoli v SirSim dhlu. Objekty na okrajich
zorného pole se zobrazi jako usecky nebo plosky. Odstraiiuje se spolu s kulovou a barevnou vadou
ve viceCoCkovych objektivech - tzv. ANASTIGMATECH.

5.3 Zakladni optické vlastnosti dalekohledu

5.3.1 ZvétSeni dalekohledu

Uhlové zvétseni dalekohledu Z je ddno pomérem ohniskovych vzdalenosti objektivu a okuldru,

f obj
Z = . S.D
f ok
Zvétseni dalekohledu miZeme vyjadFit taky pomoci priiméru vstupni a vystupni pupily, D a D',
D
Z = o (5.2)

Vystupni pupila dalekohledu by méla byt vZdy mensi neZ vstupni pupila oka (8 mm), jinak by ¢4st
svétla proslého dalekohledem zdstala nevyuZita. Odtud nejmensi rozumné zvétSeni dalekohledu, tzv.
normdlni zvétseni Z je

N = . (5.3)

O malo vétsi zvétSeni se pouZziva v triedrech.



5.4. ULOHY 65

Zvétseni, které se pohybuje v rozmezi (%; 2D) se nazyva uzitecné zvétseni. Pfi ném vyuZijeme
110"

plné rozliSovaci schopnost 1) dalekohledu (viz niZe), 1 = D]

rozliSovaci schopnost oka (120”):

Tzn., Ze 1) musime zvétsit alespoii na

1207 120"
Zy = ==
v 1107

Dimm] ~ D [mm]. (5.4)

Pfi zvétSeni vétsim neZ 2D je uZ vystupni pupila pfiliS§ mald, obraz ztraci kontrast i jas a je temny. Takové
zvétSeni se nazyva mrtvé zvétseni.

5.3.2 RozlisSovaci schopnost dalekohledu

Z&dny dalekohled neumi zobrazit vzdalené body opét jako body, ale zobrazi je jako kotoucky. Pramér
nejmens$iho kotoucku je pravé rozliSovaci schopnost dalekohledu. Je to tedy nejmensi thlovd vzdalenost
mezi dvéma body, kterou dalekohled dokéze jesté rozlisit. Pro Zlutozelenou barvu, na kterou je nase oko

v s

nejcitlivéjsi, je rozliSovaci schopnost ddna vztahem:

110"

w:DWM' (5.5)

RozliSovaci schopnost zavisi na kvalité objektivu. Zkousime ji pomoci riiznych testii nebo pozorova-
nim té€snych dvojhvézd. Jsou-li stiedy kotouckd obou hvézd ve dvojhvézdé od sebe vzdaleny presné v,
uvidime dvojhvézdu jako ¢arku. Jsou-li vzdaleny vice neZ 1), obé€ slozky dvojhvézdy od sebe odli§ime.

5.3.3 Svételnost dalekohledu

Svételnost dalekohledu je pomér priméru vstupni pupily objektivu D[mm)] a ohniskové vzdalenosti fo;,

D[mm] .

A =
fobj

(5.6)

fobj
D[mm]*

Nékdy se uvadi v podobé 1 :

5.4 Ulohy

1. Jaky by musel byt primér objektivu astronomického dalekohledu, aby v ném bylo mozné vidét
skute¢ny pramér obii hvézdy Betelgeuze, jejiz thlovy pramér ¢ini 0, 04”72

[RozliSovaci schopnost dalekohledu musi byt alespoti ¢ = 0, 04”. Pak D = 2750 mm.]

2. Jaka je nejmensi thlova vzdélenost stfedi dvou hvézd, které 1ze rozlisit v dalekohledu o priméru
objektivu 60 cm.
[0,18"]
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. Dokaite, Ze teoretickd rozli§ovaci schopnost zdravého lidského oka je pfiblizn& 1’.

[Vezméme vInovou délku A = 550 nm, na kterou je lidské oko nejcitlivéjsi, a primér oéni pupily
D = 2mm. Po dosazeni do vztahu pro rozliSovaci schopnost

_ Alm]
=1, 22m (5.7)

Po &iselném vyjadieni obdrzime ¢ = 3,350 - 10~% rad = 1’9”. Redln4 hodnota je kolem 2. ]

. Hubbletv kosmicky dalekohled obihajici nad Zemi ve vySce 600 km nad Zemi pouZiva primarni

zrcadlo o priméru D = 2,4 m. Urcete jeho rozliSovaci schopnost na vinové délce ¢ary vodiku Ly,
s A = 121, 6 nm. Z jaké vzdalenosti d bychom pod stejnym thlem vidé€li dvacetikorunu o priméru
= 25mm?

[RozliSovaci schopnost dalekohledu:

Afm]

= 1,22D[m]

=6,18-10"%rad = 0,0127". (5.8)

0.025m 406 km.]

z <. -
Pro vzdalenost d plati: d = ¥ = 615710-Srad

. Uhel mezi dvéma hvézdami je ¢ = 10 %rad. Lze tyto hvézdy rozligit pomoci dalekohledu s

primérem primdrniho zrcadla 2, 54 m? Predpokladejme Ze pozorovani prob&hlo na vinové délce
A =510nm.

[RozliSovaci schopnost dalekohledu je:

510 - 1079 [m]

=1,22
v="1 2,54 [m]

=2,45-10""rad = 0, 05". (5.9)

Pomér % = 4,2. Dvojhvézdy timto dalekohledem rozli§ime bez problémi, nebot jejich dhlova
vzdalenost je 4 krét vétsi neZ rozliSovaci schopnost dalekohledu.]

. Predpokladejme, Ze hvézdy z minulého piikladu vyzaruji radiové viny na frekvenci v = 400 MHz.

MiZeme ob& hvézdy rozlisit pti detekci radiového zafeni pomoci radiového teleskopu v Arecibu,
jehoZ primér je 305 m?

[VInovd délka radiovych vin je A = & = 0, 75 m. RozliSovaci schopnost teleskopu v Arecibu
07 75 [m] -3
=1,22——=3-10 d. 5.10
Y =1, 305 [m] ra (5.10)

K rozliSeni obou hvézd na této vinové délce bychom potiebovali 3 000 krat vétsi rozliSeni.]

. Jaké musi byt zv&tSeni dalekohledu, aby pfi pozorovéni Jupitera (dhlovy primér 40”) byl pramér

Jupitera stejny jako pramér Mésice v tpliiku pfi pozorovani pouhym okem (31')?

[Z = 1309 — 46, 5]
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8.

10.

11.

12.

13.

14.

Astronomicky dalekohled ma ohniskovou vzdalenost objektivu f = 150 cm, okuldru f’ = 5cm.
Pod jakym thlem « v ném uvidime Mé&sic, je-li dhlovy pramér Mésice 31’.

[Zvétseni dalekohledu Z = J;?T = 30. Mé&sic v ném uvidime pod thlem o = 31" - Z = 15° 30'.]

Jaky prumér x bude mit obraz Slunce v ohnisku objektivu, jehoZ ohniskova vzdalenost f = 40 cm?
Zdénlivy thlovy primér Slunce d = 32'.

[Ze vztahu: tg% =3 % vyjadiime x: x = 2ftg‘§i =0,37cm.]

Hvézda prosla zornym polem nehybného dalekohledu (podél priiméru) za ¢ sekund. Vypoctéte v
uhlové mife primér d zorného pole dalekohledu, je-li § deklinace hvézdy.

[Hvézda nachdzejici se na rovniku opiSe za 24 hodin kruZnici o poloméru, ktery oznacime r, tedy
2mr = 360° = 24 hod = 86 400 s. Hvézda nachézejici se mimo rovnik opiSe za 24 hodin kruZnici
o mensim poloméru, ktery ozna¢ime x. Pro tento polomér plati: x = r cosd, kde J je deklinace
hvézdy. Za 1 s urazi hvézda drédhu

360° cos

= 15" A1
%6400 5" cosd (5.11)

Zornym polem hvézda projde za t sekund, tedy: d = t - 15" cos 4.]

Urcete thlovou vzdélenost dvou svislych vldken v ohnisku okuldru merididnového kruhu, jestlize
doba prichodu hvézdy § UMi mezi témito vldkny byla ¢ = 184 s. Deklinace hvézdy § = 86° 36, 6'.

[Po dasazeni do vysledného vztahu z minulého piikladu obdrzime:
d=1t-15"cosd = 163" = 2/43" ]

Jakou nejmensi délku x musi mit dse¢ka na Mésici, aby jeji obraz v zrcadlovém dalekohledu
s primérem zrcadla 6 m bylo moZno odlisit od bodu? Vzdilenost Mésice od Zemé je d =
384 400 km.

[RozliSovaci schopnost dalekohledu je: 1 = él[onlll = 0,018". Ze vztahu tg% = % vyjde po
¢iselném dosazeni: z = 33,5 m.]

Jak velky by musel byt primér zrcadla dalekohledu, abychom v ném dokdzali rozlisit od bodu tzv.
”Tvaf na Marsu”, nachdzejici se v oblasti Cydonia na povrchu Marsu. UvaZujme vetSi z rozmért
ife” 2, 5 km a vzdilenost Marsu od Zemé pfi opozici 55 - 10% km.

“tvéare
[Analogicky predeSlému piikladu: tg v = og = 2,272 - 1078, odtud ¢ = 2,604 - 10~%rad =

0, 01”. Dalekohled s touto rozliSovaci schopnosti by musel mit pramér zrcadla: D = %0” =11m.]

Urcete rozliSovaci schopnost dalekohledu o priméru D = 1, 3 m na vinové délce A = 550 nm. Jaky
by musel mit polomér radiovy teleskop pracujici na vinové délce A = 4 m se stejnou rozliSovaci
schopnosti?

[RozliSovaci schopnost dalekohledu je:

550 - 109 [m]

=4,7-10""rad = 0,1”. 12
1.3 ml ,7-10""rad = 0, (5.12)

v =122
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Primér radiového teleskopu se stejnou rozliSovaci schopnosti by musel byt 9,5 - 10%m, coZ je
technicky nemozné. Proto jsou pouZivany interferometrické soustavy radiovych teleskopti.]
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Hvézdy

6.1 Zdanliva hvézdna velikost, Pogsonova rovnice

v

Uz starofe¢ti astronomové rozdélili hvézdy do 6 skupin, magnitud', podle jejich jasnosti. Nejjasngj
hvézdy byly hvézdy 1. mag, nejslabsi, okem viditelné, hvézdy byly hvézdy 6. magnitudy.

Pozdéji se zjistilo, Ze diky vlastnostem lidského oka tvofi tyto magnitudy pfibliZzné geometrickou fadu.
Tento poznatek dnes popisuje Weber - Fechneriiv psychofyzikalni zakon, ktery fika: Méni-li se fyzikalni
podnéty plsobici na nase smysly fadou geometrickou, vnimame jejich zménu v fadé aritmetické.

Fotometricka velic¢ina udavajici jasnost hvézdy nebo jiného kosmického télesa se nazyva zddnlivd
hvézdnd velikost (magnituda), m. Je méfitkem osvétleni jednotkové plochy, postavené kolmo ke sméru
dopadajich paprski. Hvézdna velikost nesouvisi s rozmérem hvézdy.

Jsou-li I, I, intenzity osvétleni zplisobené zafenim dvou hvézd, pak rozdil jejich zdanlivych hv.
velikosti je ddn Pogsonovou rovnici:

i

m1 —mg = 2,5 log (12) . (6.1)
I
Je-li rozdil hvézdnych velikosti roven 1™, je jasnéjsi hvézda 2, 512 krat jasnéjsi neZ slabsi hvézda.
Pti rozdilu hvézdnych velikosti m; — mg = 5™ je pomér intenzit jasn&js$i hvézdy ke slabsi (%) = 100.
V soucasné dobé se hvézdna velikost urcuje pomoci detektorti zafeni a filtrii v rdznych oborech
elektromagnetického spektra a je uz tedy nezdvisla na zraku pozorovatele.

Podle spektralniho oboru, v némz je tok zafeni méten, rozliSujeme:

o vizudlni hvvézdné velikosti m, které odpovidaji celkové intenzit€ v rozmezi vinovych délek, na
néz je lidské oko citlivé (maximum u A = 530 nm).

e fotografické hvézdné velikosti myy,, urCené ze zCerndni obrazu na obycejné fotografické emulzi
citlivé na modré svétlo (maximum na A = 430 nm).

e fotovizudlni hvézdné velikosti myy, coZ jsou fotografické hvézdné velikosti urCené pomoci filtru
citlivého na Zlutozelené svétlo, (maximum na A = 543 nm, kterd je blizkd nejvétsi citlivosti
lidského oka.)

'Nizev magnituda pochazi z latinského magnitudo - velikost.
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e fotoelektrické hvézdné velikosti mye, jsou uréeny méfenim intenzity svétla pomoci fotoelektrického
fotometru, jehoz ¢idlo (fotondsobi¢ nebo CCD) prevadi energii dopadajicich fotont na el. proud,
ktery lze presné zméfit. Fotoelektrickd hvézdnd velikost je urena s pfesnosti na setiny, coZ je
mnohem vic, neZ u fotografické ¢i vizudlni hvézdné velikosti. Vhodnou kombinaci fotondsobice
a filtru 1ze zvolit interval vinovych délek (v riznych oborech elektromagnetického zafeni, nejen
viditelného).

o radiometrické hvézdné velikosti m.,q, jsou urcené pomoci radiometru.

o bolometrické hvézdné velikosti my1, jsou vypoctené hvézdné velikosti, které by odpovidaly celko-
vému zafeni hvézdy na vSech vinovych délkach vné zemské atmosféry. Vizualni hvézdna velikost
odpovid4 pouze svétlu!

Rozdil mezi bolometrickou a vizualni hvézdnou velikosti se nazyva bolometrickd korekce BC.

6.1.1 Absolutni hvézdna velikost

Celkovi energie vyzatend z celého povrchu hvézdy za jednotku ¢asu je d4na rovnici: 2

L =4nr?1, (6.2)

kde L je celkova svitivost (luminosita) hvézdy, I je intenzita osvétleni. Aby bylo moZno vzdjemné
srovndvat svitivosti jednotlivych hvézd, prevadi se zdanlivd hvézdn4 velikost na hodnotu, jakou by méla
pokud bychom danou hvézdu pozorovali ze vzdélenosti 10 pc, coz odpovida paralaxe m = 0,1”. Pak
mluvime o absolutni hvézdné velikosti M. Intenzita svétla ubyva se ¢tvercem vzdalenosti. Oznac¢ime-li
I, intenzitu hvézdy ve vzdalenosti r parsekd, m jeji zdanlivou hvézdnou velikost, I1g intenzitu hvézdy
ve vzdélenosti 10 pc a jeji absolutni hvézdnou velikost M, pak pro jejich pomér plati:

2
IIlro = % (6.3)
Po dosazeni do Pogsonovy rovnice:
M —m = 2,5(log I, —log I1p) = 5log 10 — 5log . (6.4)
Odtud pro absolutni hvézdnou velikost obdrzime vysledny vztah:
M =m+5—>5logr, (6.5)

kde r dosazujeme v parsecich, nebo pomoci paralaxy 7, kterou dosazujeme v obloukovych vtefinach,
M =m+ 5+ 5logm. (6.6)

V tabulce (6.1) jsou uvedeny zdanlivé a absolutni magnitudy nejjasnéjsich objektti na obloze:

2Tato rovnice plati presn& jen v piipadg, kdy svétlo na své drdze mezi zdrojem a pozorovatelem neni oslabeno absorpci.
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vev s

Tabulka 6.1: Zdanlivé a absolutni magnitudy nejjasnéj$ich objektti na obloze.

zdanliva absolutni vzdalenost
Objekt hv. velikost | hv. velikost

m [mag] M [mag] [ly]
Slunce -26,6 4.8 1,5-10%km
Mesic v tpliiku -12,6 - 3,844 - 10° km
zablesky satelitd IRIDIUM -8,0 - stovky km
Venuse 4.4 - -
ISS -3,5 - 400 km
Jupiter -2.8 - -
Sirius A (o« CMa A) -1,46 1,45 9
Canopus (« Car) -0,72 -2,5 310
Arcturus (o Boo) -0,04 -0,1 36
o« Centauri A (Toliman) -0,01 4,37 4
Vega (o Lyr) 0,03 0,5 26
Capella (o Aur) 0,08 -0,4 41
Polarka (o« UMi) 1,97 -3,6 323
61 Cygni (HIP 104 217) 6,05 8,3 11
Barnardova Sipka (HIP 87 937) 9,54 13,2 6

6.1.2 Modul vzdalenosti

Modul vzddlenosti (m — M) je rozdil zdanlivé a absolutni hvézdné velikosti, neuvazujeme-li absorpci.
Miuzeme je j vyjadrit pomoci vzdalenosti r hvézdy

m— M = 5logr — 5, (6.7)
nebo pomoci paralaxy 7
m— M = —5logm — 5. (6.8)

Na nésledujicim obr. 6.1 jsou uvedeny moduly vzdélenosti hvézd pro rizné vzdalenosti od pozoro-
vatele.

6.1.3 Absorpce svétla

ProtoZe svétlo na cesté k pozorovateli prochdzi absorpénim prostfedim (napi. oblaky mezihvézdného
prachu), dochazi ke zmenSen{ intenzity svétla hvézd (a tim ke zvétSeni jejich zddnlivé hvézdné velikosti).
Zdanliva hvézdna velikost vzroste o veliinu A(r). Pfesny vztah pro absolutni hvézdnou velikost m4 pak
tvar:

M =m+5—>5logr — A(r), (6.9)

kde A(r) je funkce charakterizujici absorpci svétla.
V prvnim pfibliZeni roste absorpce svétla imérné se vzdélenosti hvézdy

A(r) = ar, (6.10)
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m-M=5logr-5

modul vzdalenosti
(m— M) =5 0 5 10 15 20 25 30 35 40 [mag]

1 1 1 1 1
T T = B T T T

..
-
o
ot

vzdalenost r 1 10 102 103 104 10° 10° 107 108 109 [pc]
1 kpe 1 Mpc 1 Gpc

Obrézek 6.1: Modul vzdéalenosti. Zdroj: Z. Pokorny: Vademecum [online], Hvézddrna a planetdrium M.
Kopernika v Brné.

kde a je koeficient absorpce, tj. absorpce na délkovu jednotku (napf. na kpc), kterou projde svétlo. Stiedn{
hodnota je a = 0, 3™ na kiloparsek. Absolutni hvézdnou velikost pak mtizeme vyjadfit vztahem:

M=m+5—>5logr —ar. (6.11)

6.1.4 Ulohy

1. Jaky je pomér intenzit svétla dvou hvézd, jejichZ zdanlivé hvézdné velikosti se 1isi o 77

[Po dosazeni do Pogsonovy rovnice

I
mi —msg = 2,5 log (;) (6.12)
1

obdrzime % =631.]

2. Jestlize se intenzita hvézdy zvysi 25 000 krat, o kolik se zmén{ jeji hvézdna velikost?

[Z Pogsonovy rovnice: mg = mp — 11™; nova hvézdna velikost se zmensi o 11™ a hvézda bude

Vv s

tedy o 11™ jasnéjsi.]

3. Kdyby se vzdélenost hvézdy 4™ zmenSila na polovinu, jakd by byla jeji zdanliva hvézdnd velikost?

[Oznatme plvodni vzdilenost hvézdy r1, novou jako rp = 7. Pfipoméfime, Ze luminosita L
hvézdy je celkovd energie vyzifena z celého povrchu hvézdy do okolniho prostoru, L = 47r21.

Pro pomér intenzit svétla dvou hvézd tedy plati:

JA =

1 47Tr1

e . (6.13)
L

12 477%

Za predpokladu, Ze se jedna o jednu a tutéZ hvézdu pozorovanou ve dvou riznych vzdalenostech,

L1 = Ly, obdrzime:
I 2
o <r2> (6.14)
_[2 T1
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Po dasazeni do Pogsonovy rovnice:

I
M — 1 :2,5logI—; :510g% (6.15)

Po ¢iselném vyjadieni: mg = 2,5™.]

4. Jak by se jevilo jasné Slunce pro pozorovatele pobliZ Vegy. Zd4nliva hvézdnd velikost Slunce pro
pozorovatele na Zemi je m = —26, 6™. Vzdalenost Vegy je 7, 8 pc.
[m = 4,43™]

5. HvézdaDeneb je od nés 75 krat déle neZ Sirius. Zdanlivd hvézdna velikost Denebu je mp = 1, 26™,

Siria mg = —1,43™. Kolikrat by byla intenzita hvézdy Deneb vétsi, neZ intenzita Siria, kdyby
byly obé dvé ve stejné vzdalenosti?

[Ozna¢me vzdalenost Denebu rp = 75rg. Posuneme-li Sirius do stejné vzdélenosti v jaké se
nachazi Deneb, bude nova zdanliva hvézdna velikost Siria mgnova:

Is

Snova

MSnova — Mg = 27 5 log
= 5log 2. (6.16)
rs
Zde jsme vyuZili vztah (6.13). Po Ciselném dosazeni: mgnova = 7, 945™.

Pro pomér intenzit posunutého Siria a Denebu dosadime do Pogsonovy rovnice:

Ip

Snova

MSnova — MD = 2,5 lOg (6.17)

Odtud Ip = 472 Isnova- ]

6. Dvojhvézda Castor mé sloZky o hvézdnych velikostech m; = 1,99, mg = 2,85™. Jaka je
hvézdna velikost Castora pfi pozorovani pouhym okem, kdy se ndm jevi jako jednoduché hvézda.

[Vypocteme pomér intenzit obou sloZek z Pogsonovy rovnice:

I = 2,20815. (6.18)

Pfi pozorovani pouhym okem sledujeme jedinou hvézdu s intenzitou I = Iy + Iy = 3,208 I5. Jeji
zdanlivou hvézdnou velikost uré¢ime z:

I
mg—m:2,5logl—. (6.19)
2

Odtud m = 1,58"™. ]

7. Zdanliva hvézdnd velikost Siria je m = —1,43™, paralaxa 7 = 0,376”. Urlete jeho absolutni
velikost.

[M = 1,45™]
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10.

11.

12.

13.
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Kolikrit je jasnost Slunce vétsi nez jasnost hvézdy Proxima Centauri? Zdanliva hvézdna velikost
Proximy je mp = +10,5™, paralaxa 7 = 0, 76”. Absolutni hvézdnd velikost Slunce je My =
4,85™.

[Absolutni hvézdna velikost Proximy: Mp = 14, 904™.

Pomér intenzit obou hvézd vyjadiime z rce:
I
Mp — Mg = 2,5log 7 (6.20)
P

Odtud: 22 = 10500. |
P
Hvézda a Cas je ve vzddlenosti 163 ly od Slunce. Jeji zdanliva hvézdna velikost je m = 2,37™.
Vypoctéte jeji absolutni hvézdnou velikost.
[Pfevedeme vzdalenost na parseky, 163 ly = 50 pc. Po dosazeni do rovnice (6.5) obdrzime M =

—1,12m ]

Sefadte 7 nejjasnéjsich hvézd oblohy podle jejich absolutni hvézdné velikosti, zndte-1i jejich
zdanlivé hvézdné velikosti a vzddlenosti.

’ Hvézda ‘ m [mag] ‘ r [ly] ‘
Slunce -26,6 1 au
Sirius -1,47 8,6
Canopus -0,72 310
Arcturus -0,04 36,7
Alfa Centauri -0,01 | 4,365
Vega 0,04 | 253
Capella 0,08 | 42,2

[Canopus, Capella, Arcturus, Vega, Sirius, Alfa Centauri, Slunce.]

Kolikrét je jasnost hvézdy Canopus vétsi nez jasnost Slunce?
[{can = 17000 5]

Urcete modul vzdédlenosti m — M hvézdy, kterd je ve vzdalenosti 100 pc od Slunce.

[m — M = 5]

Paralaxa hvézdy je 7 = 0,0074”, zdénliva hvézdnad velikost je 6, 5™. Uréete absolutni hvézdnou
velikost této hvézdy, je-li koeficient absorbce a = 0, 0005 hvézdné velikosti na parsek.

[M = 0,787

Zareni absolutné ¢erného télesa

Pro popis déju spojenych s vyzafovanim energie se pouZiva abstrakce - absolutné ¢erné téleso. Jeho
ddleZitou vlastnosti je, Ze dokonale pohlcuje veskeré zafeni, které na néj dopada. Zadné zareni neodrazi.
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Obrazek 6.2: Planckdv zdkon. Téleso s vySsi teplotou zéaii vice na vSech vlnovych délkach nez téleso s

vV

niz8i teplotou. Zdroj: http://hvezdy.astro.cz/charakteristika/4-spektralni-typy-hvezd

Cerné t&leso je dokonalym zéfi¢em, nebot ze viech moZnych téles stejné teploty vysild nejvétsi mnoZzstvi
zafeni. Nejvice se vlastnostem absolutné cerného télesa bliZi dutina, jejiZ vnitfni povrch tvoii matna
¢erna plocha. KdyZ otvorem pronikne do dutiny elektromagnetické zareni, pfi opakovanych odrazech od
vnitinich stén dutiny se veSkerd energie zdreni pohlti. Otvor dutiny se pak jevi jako ¢erné téleso.

Dokonalé cerné téleso je jen teoreticky pojem, ke kterému se skutecnd télesa mohou do jisté miry
pribliZit. Nejvice se mu priblizuje Zhavé plazma ve stfedu Slunce.

Zateni Cerného télesa popisuje Planckiiv zdkon vyjadiujici zatfivy vykon jednotkové plochy ¢erného
télesa (hvézdy) o teploté T" zafenim vinové délky A.

27hc? 1

“\5  _hc__ >
D ekACT —1

E\T) = 6.21)

kde: h je Planckova konstanta h = 6,626-1073* J s, k je Boltzmanova konstanta k = 1,380-10723 JK~!
a c je rychlost svétla ve vakuu ¢ = 299 792458 m s~ 1.

Z Planckova zakona plyne Wieniiv posunovaci zdkon, tykajici se rozd€léni energie ve spektru. Podle
néj se s rostouci teplotou Cerného télesa posouvd maximum zatfeni ke krat§im vlnovym délkam. Oznacime-
li Apax VInovou délku, na kterou pfipadd maximum energie pii teploté 7', pak plati

Amax T = b, 6.22)

kde konstanta b = 2,90 - 103 m K.
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Pomoci Planckova zdkona lze odvodit Stefaniiv-Boltzmaniiv zdkon. Podle néhoz je celkovy zafivy
tok E, ktery vysild ¢erné téleso z jednotkové plochy svého povrchu na vSech vinovych délkich, pfimo
umérny 4. mocnin¢ absolutni teploty.

E=0T", (6.23)

kde 0 = 5,669 - 1078 W m 2 K~* je Stefanova-Boltzmanova konstanta.

6.2.1 Povrchové teploty hvézd

ProtoZe Zadné téleso ve vesmiru neni v termodynamické rovnovéze (tedy neni cernym télesem), musime
vzdy uvést, jakym zptisobem jsme teplotu uréili nebo pomoci kterého zakona zéafeni ¢erného télesa byla
ze spektra odvozena.

e Barevnd teplota T, je teplota Cerného télesa, u néhoz by rozlozeni intenzity ve spektru (dané
Planckovym zdkonem) bylo stejné jako u pozorované hvézdy. Barevnd teplota Slunce je 7, =
6500 K.

o Efektivni teplota T je dana Stefanovym-Boltzmanovym zdkonem. Je to teplota takového ¢erného
télesa, které vyzafuje z 1 m? stejné mnoZstvi energie jako hvézda. Jinymi slovy ji lze definovat
jako teplotu erného télesa, které ma stejny povrch jako hvézda (4w R?) a stejnou zafivost L
jako hvézda. Efektivni teplota je nejlepsi mirou skute¢né teploty povrchu hvézdy, napt. slunecni
fotosféry. Pomoci soldrni konstanty (viz ddle) l1ze urcit efektivni teplotu Slunce T,y = 5800 K.
Kdyby Slunce bylo v termodynamické rovnovaze, musela by efektivni a barevna teplota byt stejné.

e Zifivd teplota T, je teplota, kterou by muselo mit derné t&leso, aby vysilalo z 1 m? v daném
oboru spektra stejné mnozstvi energie jako pozorovana hvézda. Podle oboru spektra pak hovoiime
o vizudlni, fotografické nebo infracervené barevné teploté. Celkovému zédfeni hvézdy odpovida
bolometrickd zdrivd teplota.

6.2.2 Solarni konstanta

Solarni konstanta K udava mnoZstvi zafivé energie vSech vinovych délek, dopadajici za 1s na plochu
1m? postavenou kolmo k paprskiim ve stfedni vzdalenosti Zem& od Slunce (1au) mimo zemskou
atmosféru. Jeji hodnota je

K =1,40-10>Jm2s 1. (6.24)

ProtoZe Zemé obih4 kolem Slunce po elipse, méni se vzdalenost Z - S a tim i hodnota soldrn{ konstanty
béhem roku. Navic se jeji hodnota snizuje prichodem zemskou atmosférou a dopadem na §ikmy povrch

YV s vy s

ve vysS§ich geografickych §itkédch. Proto se méfi na druZicich.

6.2.3 Zarivost Slunce L,

Zativost Slunce L, je celkové mnoZstvi energie, kterou Slunce vyzaii celym svym povrchem do okolniho
prostoru za jednotku Casu. Zafivost Slunce bereme za jednotku zafivosti hvézd, jeji hodnota je

Lo =3,846- 10 W. (6.25)

Zékladem pro vypocet zafivosti Slunce je soldrni konstanta.
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6.2.4 Zarivost hvézd

Zarivost hvézd se Casto udava v jednotkach zativosti Slunce, tj. jako pomér celkového mnoZstvi energie
vyzatené celym povrchem hvézdy k zativosti Slunce, L/ L.
Celkovy zéfivy tok E vyzafeny jednotkou plochy povrchu hvézdy je

E=0Tk (6.26)

Cely povrch hvézdy ma plochu 47 R?, kde R je polomér hvézdy. Celkové mnozstvi energie, kterou
hvézda svym povrchem vyzaii

L =47 R%cT4. (6.27)
Zétrivost hvézdy souvisi s absolutni bolometrickou hv. velikosti My, podle vztahu:
Ly 512Mbeie M) (6.28)
L@ Y Y

kde M1, je absolutni bolometrickd hvézdna velikost hvézdy a My = 4, 74M je absolutni bolomet-
ricka hvézdna velikost Slunce.

6.2.5 Ulohy

1. Maximum energie ve slune¢nim spektru je u vilnové délky A = 480 nm. Vypoctéte povrchovou
teplotu Slunce pomoci Wienova zakona posuvu.

[Z Wienova zdkona posuvu T' = 6 040 K.]

2. Vypoctéte pomoci Stefanova zdkona a soldrni konstanty teplotu Slunce. Polomér Slunce je Ry =
6,96 - 10° km, vzddlenost Zem& od Slunce r = 150 - 10° km.

[Celkové energie vyzédirend Sluncem je
Wi = 4nr’K, (6.29)
kde r je polomér zemské drihy.
Jeden m? slune¢niho povrchu vyzaif za 1 s energii
E =T, (6.30)

kde 0 = 5,67 - 108 Wm 2K ~* je Stefanova konstanta, 7" je absolutni teplota povrchu Slunce.
Cely povrch Slunce tedy vyzaii energii

Wy = 4rR2E. (6.31)

Za predpokladu, Ze v prostoru mezi Sluncem a Zemi nedochdzi k tepelnym ztratim, miZeme
polozit W1 = W5, Odtud

r’K = R%oT", (6.32)
a pro teplotu povrchu Slunce dostaneme vztah:
2K
T= . (6.33)
R%o

Po Ciselném dosazeni T' = 5820 K. ]
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3. Maximum energie ve slunecnim spektru je u vinové délky A = 480 nm. Vypoctéte povrchovou

teplotu Slunce pomoci Wienova zdkona posuvu.
[T'=6040K]

. O kolik stuprtii by se musela zmenSit teplota Slunce, aby se solarni konstanta zmensSila o 1%?

[Teplotu Slunce lze vyjadfit vztahem:

2K
T = ¢/~ = 5820K, (6.34)
R%o

kde r je vzdalenost Zemé od Slunce, R je polomér Slunce, o je Stefanova-Boltzmanova kon-
stanta. V naSem piipadé jsou vSechny veli¢iny konstatni, mtiizeme je pro lepsi pfehlednost nahradit

konstantou
4 T2
a pak
T =kVK (6.36)
Pro malé zmény lze pouZit vztah:
1
T =k K3/4dK (6.37)
Jeho dpravou dojdeme ke tvaru:
dT" 1dK
— = ——. 6.38
T 4 K (6.38)

Maé-li se soldrni konstanta zmensit o 1%, pak

dar 1
— = —-1%=0,25%. 6.39
=1 % =0,25% (6.39)

UvaZujme pro povrchovou teplotu zaokrouhlenou hodnotu 7' = 6 000K. Pak zména dT" = T -
0,25% = 15 K. Teplota Slunce by se musela zmensit o 15 K.]

. Vypoctéte hodnotu soldrni konstanty pro Merkur a Jupiter, jsou-li jejich vzdalenosti r\ = 0, 38 au,

ry = 5,2au. Porovnejte jejich hodnotu se soldrni konstatnou K pro Zemi. Hodnota solarni
konstanty pro Zemi je Kz = 1,4 -103 Jm 2571,

[Kp=09,7-103Jm 25 ' =6,9K, K; =51,7Jm 25! =0,037 K]

. Absolutni bolometrickd hvézdna velikost hvézdy je My, = 2, 54M. Vypoététe pomér zéfivosti

této hvézdy k zéfivosti Slunce, vite-li Ze My, = 4, 74M,

[Dosadime do vztahu pro zéfivost hvézd:

[Z = 2, 512(Mbo1o=Mhol) (6.40)

Po Ciselném vyjadieni vyjde zafivost % =17,6.]
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7. Jaka je absolutni bolometrickd hvézdnd velikost hvézdy, jejiz zafivost je 2 - 10* krat vétsi neZ
zétivost Slunce.

[Vztah pro zafivost (6.28) upravime a vyjadiime My,q;:

log 20 000

Mo = Moo — 0.4

(6.41)

Po ¢iselném dosazeni vyjde: My, = —6, 01M ]

8. Kolikrat vyssi zafivy vykon mé hvézda o teploté 77 = 20000 K, neZ stejné rozmérnd hvézda o
efektivni povrchové teploté¢ T = 5000 K? Za predopkladu, Ze zafi jako absolutné Cerna télesa,
kde lezi maximum vyzafované energie v jejich spektrech?

[Porovnanim vykont vyzafovanych plosnou jednotkou obou hvézd dostaneme:

E \*
— = = = 256. 6.42
= (T) (6.42)

Maxima vyzarované energie lezi na A = 145nm (UV) a A = 580 nm (oranzZova).]

6.3 Spektralni tridy

Pfislusnost hvézdy k urcité spektrdlni tfidé se urcuje podle rozloZeni energie ve spektru do vlnovych
délek a podle piitomnosti spektralnich Car. Zateni hvézdy je vysilano z hvézdné atmosféry (fotosféry),
jejiz teplota urcuje charakter spektra.

6.3.1 Harvardska Kklasifikace

V 60. letech 19. st ital Angelo Secchi poprvé roztfidil hvézdy podle vizudlniho pozorovani jejich spekter.
Jeho klasifikace méla pouze 4 tfidy. Nasledné pouZiti fotografie v astronomii vedlo k mnohem presné;jsi
klasifikaci hvézd. Dnes se pouZziva tzv. Harvardskd klasifikace zavedena v 90. letech 19. st a zdokonalend
na poc. 20. st feditelem Harvardské observatofe Edwardem C. Pickeringem (1846-1919) a jeho spolu-
pracovniky (Williaminou Flemingovou, Annie Cannonovou a mnoha dal$imi). Na zaklad¢ jejich prace
byl sestaven mnohasvazkovy katalog hvézdnych spekter Henryho Drapera® — tzv. HD katalog.

Harvardska klasifikace se sklad4 ze 7 zakladnich spektralnich tfid, oznacenych pismeny O, B, A, F, G,
K, M.* Ze viech hvézd jasnéjsich neZ 8. mag jich do téchto 7 tifd nalei plnych 99, 8%. Tato posloupnost
je zaroven posloupnosti barev od horkych (O) po chladné (M) hvézdy, tedy posloupnosti teplotni.’

K témto zdkladnim sedmi tfiddm se pfipojuji dalsi, ve vesmiru méné Casté tfidy. Pred tfidu O se
fadi tfidy Q, P, W, protoZe maji vyssi teplotu. Tfida Q jsou novy, P oznacuji plynné mlohoviny, W
jsou Wolfovy-Rayetovy hvézdy. Za tiidu M se fadi vzacné typy spekter: S - zirkonové hvézdy, R a N
oznacuji uhlikové hvézdy. Pro hnédé trpasliky je zavedena tfida L. Podrobnéjsi popis charakterickych
znaki danych tfid je v tabulce 6.2.

3Henry Draper (1837-1882) byl americky astrofyzik a prikopnik hvézdné spektroskopie.

*Pro snadné zapamatovan této posloupnosti vznikla celd fada mnemotechnickych pomiicek, napi. Oh Be A Fine Girl (Guy),
Kiss Me, nebo Only Bad Astronomers Forget Generally Known Mnemonics.

SHvézdam typu O, B, A se nékdy fikd hvézdy ranného spektrdlniho typu, hvézdam chladn&jiim K, M hvézdy pozdniho
spektrdlniho typu. Toto oznaCeni se pouzivd uZ jen z historickych divodi, z dob, kdy se vSeobecné soudilo, Ze teplotni
posloupnost je zaroven posloupnosti vyvojovou (hvézda se rodi jako Zhavé téleso a postupné chladne a vyhasind).
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/F{_N

W—0—B—A—F—G—K—M—L—T
S

Obrazek 6.3: Hardvardska spektrdlni klasifikace. Puvodni klasifikace spekter pouzivala pismena
spekter v abecednim poradku. Postupem casu se ukazalo, Ze nékteré ze skupin viibec neexistuji
a u jinych bylo tfeba zménit pofadi. Takto vznikla dneSni posloupnost spektrdlnich tfid. Zdroj:
http://hvezdy.astro.cz/charakteristika/4-spektralni-typy-hvezd.

Tabulka 6.2: Charakteristické rysy zdkladnich spektrédlnich tfid O, B, A, F, G, K, M a jejich nejznamnéjsi
zastupci.

Spektrdlni | Barva hvézdy | Povrchova teplota | Hvézdy

tiida

O modra 50 000 - 30 000 K | Alnitak, Mintaka

B modrobild 30000 - 11 000 K | Rigel, Spica, Regulus
A bilomodra 11 000 - 7500 K Sirius, Vega, Altair

F Zlutobila 7500 - 6 000 K Canopus, Procyon

G zluta 6 000 - 5000 K Slunce, Capella

K oranzova 5000 -3 500K Arkturus, Aldebaran
M cervend 3500-3000K Betelgeuze, Antares

Charakteristické Cary objevujici se ve spektrech hvézd jednotlivych spektralnich tiid jsou uvedeny v
tabulce6.3 a ukdzany na ndsledujicim obr. 6.4.

Spektrélni tfidy, s vyjimkou spektrdlnich tfid Q a P, jsou déle déleny na deset podtiid oznacenych
Cislicemi O - 9. Tyto ¢islice oznacuji pfechod mezi sousednimi tfidami a kladou se za velké pismeno
oznacujici spektralni tfidu, napf. tfida AS je uprostied mezi A0 a FO, tfida A9 se jen velmi malo liS{ od
tiidy FO.

6.3.2 Tridy svitivosti

Od zavedeni Harvardské klasifikace bylo ziejmé, Ze hvézdy jedné spektralni tfidy mohou mit riiznou
svitivost (absolutni hvézdna velikost). Proto se zavedla svitivost jako druhy parametr pii klasifikace
hvézd. Zatimco tdaje o spektrdlnim typu vypovidaji vice o povrchové teploté hvézd, tiidy svitivosti ndm
poskytuji informace o tlaku v atmosféfe hvézdy (urcuji se hlavné z profilu spektralnich ¢ar ionizovanych
prvki).

BéZné se pouzivd Morganova-Keenanova klasifikace, ktera za oznaceni Harvardské spektralni tfidy
(napt. AS) pfipojuje fimskou &islici oznacujici tiidu svitivosti.
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Tabulka 6.3: Charakteristické Cary objevujici se ve spektrech hvézd ndleZicich jednotlivym spektrdlnim
tiidam.

Spektralni | Charakteristické Cary

tiida

O ionizované a neutralni helium, slaby vodik

B neutrdlni hélium, siln€jsi vodik

A velmi silné ¢ary vodiku

F sldbnou ¢ary vodiku, objevuji se Cary
vapniku a kovi

G silné ¢ary vapniku, intenzivni ¢ary kovu,
jesté patrné slabé ¢ary vodiku

K nejsilngjsi jsou cary kovi, objevuji se absorpcni
pasy molekul

M nejvyraznéjsi jsou pasy molekul, mnoho absorp¢nich
Car Zeleza

6.3.3 Hertzsprungav-Russelluv diagram

Mezi povrchovou teplotou hvézdy (spektrdlni tfidou) a jeji zativosti (absolutni hv. veliskoti) plati velmi
dilezita zavislost, kterou miizeme znazornit v Hertzsprungové-Rusellové diagramu (HR diagramu).®

Hvézdy nezapliiuji plochu HR diagramu rovnomérné, ale soustieduji se v nékolika oblastech. VEtSina
hvézd se nachdzi v izkém pdsu, ktery vede z horniho levého rohu (kde jsou hvézdy Zhavé s obrovskou
zétivosti) do pravého dolniho rohu (hvézdy chladné, ervené a velmi slabé). Tento pas se nazyva hlavni
posloupnost. Obsahuje pres 90% vSech hvézd véetné naseho Slunce.

Dalsi skupina hvézd je soustfedéna v oblasti nizkych povrchovych teplot ale vysokych vykond. Jde
o skupiny cervenych obrii a veleobrii.” Pod hlavni posloupnosti, v oblasti malych zafivych vykoni a
vysokych povrchovych teplot, se nachazi skupina bilych trpaslikii. Hvézdy spektralnich tfid K a M s
malym zafivym vykonem oznacujeme jako cervené trpasliky.

Pomoci HR diagramu mitizeme odhadnout vzdéalenost hvézdy, zname-li jeji spektralni tfidu a to
ke které skupin& (obri, veleobrii, hlavni posloupnosti ...) patfi.® Z diagramu miizeme pak vy<ist jeji
absolutni hvézdné velikost a ze zndmé napozorované zdanlivé hvézdné velikosti urcit jeji vzdéalenost
pomoci Pogsonovy rovnice.

6.3.4 Systém UBV a UBVRI

Jednim z hlavnich tkolu astrofyziky je studovat pribéh vyzéaiené energie v zavislosti na frekvenci zafen{
vesmirnych objektd. Zemskd atmosféra ale urité Casti spektra pohlcuje, takZe na zemském povrchu

8Tato z4vislost byla objevena v roce 1909 ddnskym astronomem Ejnarem Hertzsprungem (1873-1967) a americkym astro-
nomem Henry Russellem (1877-1957).

"Podivame-1i se na HR diagram, ve kterém jsou vyznaceny i rozméry hvézd, uvidime, Ze pojmenovani ~obii”, “veleobii”ma
své dobré opodstatnéni.

8Rozdily ve spektrech obiich a trpasli¢ich hvézd jsou velice napadné, proto 1ze ze spektra hvézdy vyéist, k jaké skuping
hvézda patii.
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Tabulka 6.4: Ne&které charakteristiky hvézd nachazejicich se na riznych vétvich Hertzsprungova-
Russellova diagramu. Data pievzata z Siroky, Sirokd: Zdklady astronomie v pfikladech.

Spektrdlni | Abs. viz. hv. | Barevny | Ef. povrchové | Bar. povrchové
tiida velikost index teploty teploty
M, B-V Tt T,
Hlavni posloupnost V
05 -6 -0,45 35000 70 000
BO -3,7 -0,31 21000 38 000
B5 -0,9 -0,17 13 500 23 000
A0 +0,7 0,00 9700 15 400
AS +2,0 +0,16 8 100 11 100
FO +2,8 +0,30 7 200 9 000
F5 +3,8 +0,45 6 500 7600
GO +4,6 +0,57 6 000 6 700
G5 +5,2 +0,70 5400 6 000
KO +6,0 +0,84 4700 5400
K5 +7.4 +1,11 4 000 4500
MO +8,9 +1,39 3300 3800
M5 +12,0 +1,61 2 600 3000
Obri 1T
GO +1,8 +0,65 5400 6 000
G5 +1,5 +0,84 4700 5000
KO +0,8 +1,06 4100 4 400
K5 0,0 +1,40 3500 3700
MO -0,3 +1,65 2900 3400
M5 -0,5 +1,85 3000
Veleobii 1

BO -6,4 -0,21

A0 -6,0 0,00

FO -5,6 +0,30 6 400

GO -4,4 +0,76 5400 6 200
G5 -4.4 +1,06 4700 5300
KO -4.4 +1,42 4 000 4 600
K5 -4,4 +1,71 3400

MO -4.,4 +1,94 2 800

M5 +2,15
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Obrézek 6.4: Harvardska spektralni klasifikace. Schematicky vzhled spekter zdkladnich spektrélnich tiid.
Zdroj: Zejda, M. Zdklady astronomie, Brno 2013, upraveno.

miZeme méfit jen v oblastech propustnosti atmosféry, které se ale méni podle aktualnich podminek.
Vyhodné by tedy bylo vymezit okna propustnosti jinym ("umélym”) zptisobem, aby nepodléhaly mistnim
ani ¢asovym zménam. K tomuto ucelu se vyuZzivaji sady fotometrickych filtrii, které propoustéji zareni
jen v piesné definovanych intervalech vlnovych délek.’

KaZzdy filtr je definovén nejen oblasti spektrdlni propustnosti, ale i tvarem funkce propustnosti. V

9V oblasti svétla jde s trochou nadsizky o tseky odpovidajici uritym barvdm, proto se nékdy mluvi o fotometrickych

pozorovénich v urcitych barvach.
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Tabulka 6.5: Morganova-Keenanova spektrdlni klasifikace.

Trida svitivosti | Typ hvézdy \ Zastupci

Ia jasni veleobfi Deneb, Rigel

Ib veleobfi Antares, Betelgeuze
II nadobfi (jasni obfi) Mintaka, Adhara
I obfi Arcturus, Capella
v podobii Procyon, Achernar
\" hvézdy hl. posloupnosti | Slunce, Sirius A

VI podtrpaslici Kapteynova hvézda
VII bili trpaslici Sirius B

praxi se pouzivaji sady vhodné zvolenych filtrt, dnes je té€chto sad pres 200. Prvni systém filtra navrhli
Johnson & Morgan (1953). Pivodni systém filtrd UBV je vymezen barevnymi filtry pro ultrafialovou
barvu U (ultraviolet) s maximem propustnosti pro vinovou délku A = 365 nm, modrou barvu B (blue)
s maximem propustnosti pro vinovou délku A = 440 nm a visudlni V (visual) s maximem propustnosti
pro vinovou délku A = 550 nm. Na tento tiibarevny systém navazuji dalsi barvy v dlouhovlnném oboru
spektra: cerveny R (red) s maximem propustnosti pro vlnovou délku A = 700nm a infracerveny I
(infrared) s maximem A = 800 nm. Tento systém UBVRI je vidét na obr. 6.7.

6.3.5 Barevny index B — V

Rozdily zdanlivych (nebo absolutnich) hvézdnych velikosti téhoZ objektu zméfenych ve dvou rtiznych
filtrech oznacujeme jako barevny index.

B -V =mp —my = Mg — My."° (6.43)
Hodnota barevného indexu B — V' ndm poskytuje informace o tom, v jaké barvé hvézda nejvic zaii
a jaka je jeji povrchova teplota. Hvézda s men$sim B — V indexem je modiej$i neZ hvézda s vysS§im
indexem. Horké namodralé hvézdy budou mit index B — V' zaporny! To souvisi s tim, Ze hvézdna velikost
kles4 s rostouci jasnosti hvézd!
Barevny index souvisi s barevnou povrchovou teplotou 7 vztahem

7300

B-V
Tc

0, 52. (6.44)

6.3.6 Barevny exces Fp_y

Barevny index nezavisi na vzdalenosti hvézdy, miZe byt ale ovlivnén mezihvézdnou extinkci. Pfi ni je
¢ast zafeni pohlcena mezihvézdnym materidlem, nachizejicim se mezi zdrojem a pozorovatelem. Diky
mezihvézdné extinkci se ndm pak pozorované objekty jevi vice Cervené neZ ve skutecnosti jsou. MnoZstvi

10v3dy se odegita hvézdna velikost pro kratsi vinovou délku minus hvézdn4 velikost pro del3i vinovou délku.
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absolutni hvézdna velikost My,

| | \ | | |
B0 AD FO GO K0 MO
spektralni tiida

Obrézek 6.5: Luminozitni ttidy. Zdroj: Z. Pokorny: Vademecum [online], Hvézddrna a planetdrium M.
Kopernika v Brné.

absolutni hvézdna

velikost M [mag] N \p\olomer R=100%

5L

Cerveni

10 + trpaslici

spektralni ti{da

Obrazek 6.6: Schématicky Hertzsprungtiv-Russelltiv diagram. Na vodorovné ose jsou spektralni tiidy
(souvisejici s povrchovou teplotou hvézd), na svislé ose absolutni hvézdné velikost M (souvisejici se
zétivosti hvézd). Zdroj: Z. Pokorny: Vademecum [online], Hvézddrna a planetdrium M. Kopernika v
Brné.

z¢ervendni je charakterizovano barevnym excesem, coZ je rozdil mezi pozorovanym barevnym indexem
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Obrazek 6.7: Kiivky propustnosti filtrii pro nejb&znéjsi Sirokopasmovy Johnsondv systém UBVRI
Zdroj://www.asahi-spectra.com

a normdlnim (tj. bez vlivu extinkce). Napiiklad ve fotometrickém systému U BV je barevny exces:

Ep_v =(B—V)poz — (B = V)norm- (6.45)

6.3.7 Bolometricka korekce

Pokud budeme chtit znét jasnost (nebo hvézdnou velikost) objektu nejen v urcité ¢asti spektra, ale v
celém spektralnim oboru, musime danou fyzikalni veli¢inu piepocitat na tzv. bolometrickou.
Rozdil mezi vizuélni a bolometrickou hv&zdnou velikosti se uddva bolometrickd korekce BC.

BC = my — mpol = My — My (6.46)

Bolometricka korekce je ptiblizn€ nulova pro hvézdy spektralni tfidy F (T = 6 800 K). Pro vSechny
ostatni hvézdy je pak kladna. U nékterych hvézd ¢ini bolometrickd korekce aZ n€kolik magnitud, takZze
urcité neni zanedbatelnd! Stejnd bolometrickd korekce plati jak pro zdanlivé tak i absolutni hvézdné
velikosti. Pokud se tedy dopracujeme az k absolutnim bolometrickym hvézdnym velikostem, miZeme
pak pfimo proméfovat jejich zarivy vykon.

6.3.8 Poloméry hvézd

Poloméry hvézd se obvykle uddvaji v jednotkdch poloméru Slunce R nebo v km. Polomér Slunce je
6,96 - 10° km. Polomér hvézdy (v jednotkdch R) lze vyjadfit pomoci absolutni teploty 7" a absolutni
vizudlni hvézdné velikosti M, :

log R = @ — 0,20 M,, (6.47)

nebo pomoci absolutni bolometrické hvézdné velikosti

log R =8,53 — 0,2 Mypo — 2 logT. (6.48)

"Pozor! V n&kterych zdrojich je bolometricka korekce definovana opaénym zptisobem, tedy: BC' = mpo1 — 1.
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Tabulka 6.6: Bolometrické korekce BC' a absolutni hvézdné velikosti pro hvézdy na nékterych vétvich
Hertzsprungova-Russelova diagramu. Data pievzata z Siroky, Sirokd: Zdklady astronomie v piikladech.

Sp. tfida | Hlavni posloupnost Obri Veleobri

BC Mo BC | My, | BC | My

05 4,6 -10,6

BO 3,0 -6,7 3 9.4

B5 1,6 2.5

A0 0,68 0,0 0,7 | -6,7

A5 0,30 +1,7

FO 0,10 +2,7 0,2 | -5,8

F5 0,00 +3,8

GO 0,03 +4,6 0,1 | +0,7 | 0,3 | -4,7

G5 0,10 +5,1 03| +1,2 0,6 | -50

KO 0,20 +5,8 06| 02 | 1,0 -54

K5 0,58 +6,8 1,0 | -1,0 | 1,6 | -6,0

MO 1,20 +7,6 1,7 2,0 | 25| -6,9

M5 2,1 +9,8 30| -34 |40

6.3.9 Uhlové praméry hvézd

Uhlové priméry hvézd d souvisi se skute¢nymi poloméry R hvézd vztahem:

1
kde 7 je ro¢ni paralaxa hvézdy v obloukovych vtefinich a ﬁ je primér Slunce v astronomickych
jednotkach (au). Pokud bychom tento vztah pfevedli do logaritmického tvaru ziskdme

logd = logm + log R — 2,03, (6.50)
nebo s vyuZitim vztahu (6.47)
logd = logm + @ — 0,20 M, — 2,03. (6.51)

Prevedeme-li absolutni hvézdnou velikost na zdanlivou hvézdnou velikost, obdrzime vztah
5900

logd =~ — 0,20my — 3,03. (6.52)
6.3.10 Hmotnosti hvézd

Hmotnosti hvézd 91 se obvykle vyjadiuji v jednotkdch hmotnosti Slunce M = 1,989 - 103" kg. Obecné
souvisi hmotnost hvézdy s jeji zafivosti, tedy s jeji absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti M.
Tuto zavislost miZeme matematicky popsat rovnici:

log M = 0,56 — 0,12 My (6.53)
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6.3.11 Hustoty hvézd

Hustoty hvézd se udévaji bud’ v jednotkdch hustoty Slunce pi nebo v jednotkdch kg - m~3. Stfedni
hustota Slunce je pe, = 1,408 - 103 kg - m 3.
Hustotu hvézdy v jednotkach hustoty Slunce vypocitdme ze vztahu

= 6.54
P= (6.54)
kde 90 je hmotnost hvézdy dosazena v jednotkdch hmotnosti Slunce (M = 1,989 - 103 kg) a V je
objem hvézdy udany také v jednotkach objemu Slunce (V, = 1,412 - 102" m?).

6.3.12 Ulohy

1. Hvézda spektrélni tfidy AO m4 zdanlivou vizudlni hvézdnou velikost m = +6,5™. Jakd je jeji
pravdépodobnd paralaxa a vzdalenost v pc, patfi-li hvézda ke hvézdam na hlavni posloupnosti?

[V tabulce vyhleddme stiedni absolutni hvézdnou velikost pro hvézdy spektralni tiidy AO leZici
na hlavni posloupnosti, M, = +0, 7. Pravdépodobnou paralaxu uré¢ime z upravené Pogsonovy
rovnice M 5

log m = % — —2.16. (6.55)
Odtud paralaxa = 0,0069” a vzdalenost v pc: r = + = 145 pc.]

™

2. Hvézda spektrélni tfidy GO ma zdanlivou hvézdnou velikost m = +4, 9™. Jaka je jeji pravdépo-
dobna paralaxa, patii—li hvézda ke a) hlavni, b) posloupnosti obrd, ¢) k posloupnosti veleobr?

[V tabulce vyhleddme hodnoty absolutni hvézdné velikosti pro hvézdy spektralni tfidy GO pro
jednotlivé posloupnosti.

a) GO, hlavni posloupnost M = 4, 6™, 7 = 0, 087"
b) GO, posloupnost obrii M = 1,8™, = = 0, 024"
¢) GO, posloupnost veleobra M = —4,4™, 7 = 0,0014". ]

3. Hvézda spektraln{ tfidy MO m4 zdanlivou hvézdnou velikost m = +4-0,45™. Jaka je jeji pravdé-
podobna paralaxa, patfi-li hvézda ke a) hlavni, b) posloupnosti obrt, ¢) k posloupnosti veleobra?
Jaka je jeji pravdépodobnd vzdélenost v ly pro jednotlivé piipady?

[Analogicky jako v minulém piikladu:

a) MO, hlavni posloupnost M = +8,9™, 7 = 4,89",r = 0,671y
b) MO, posloupnost obrd M = —0,3™, = = 0,07", r = 0,471y
¢) MO, posloupnost veleobrti M = —4,4™, 7 = 0,01”, r = 3261y.]

4. Hvé&zda spektralni tfidy FO je ve vzdalenosti 400 pc od Slunce. Jeji zdanlivad vizudlni hvézdnd
velikost jem = 410, 5™. Urcete ke které posloupnosti hvézda patii? Jaka je absolutni bolometricka
hvézdnd velikost této hvézdy?

[M = 2,5™. Z tabulky ... zjistime, Ze hvézda patfi k hlavni posloupnosti. V tabulce ... najdete
hodnotu bolometrické korekce pro tyto hvézdy: B.C. = 0, 10. Pak absolutni bolometricka hvézd
velikost Mo = +2, 6™.]
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5.

10.

11.

12.

Urcete zdanlivou a absolutni bolometrickou hvézdnou velikost hvézdy spektralni tfidy K5, nalezici
do posloupnosti veleobru, znate-li jeji vizualni hvézdnou velikost m, = +6,45™. Bolometrickou
korekci si vyhledejte v tabulce.

[V tabulce zjistime: BC = 1,6, mpo = my — BC = 4,85™. Z tabulky zjistime i M}, = —6,0
a obdobné jako pro zdanlivé hvézdné velikosti plati i pro absolutni hvézdné velikosti M, =
BC + Mo = —4,4™.]

Urcete zdédnlivou i absolutni bolometrickou hvézdnou velikost pro hvézdu spektralni tfidy BS, leZici
na hlavni posloupnosti, je-li jeji zdanliva hv. velikost m, = +14,0™. Urcete také jeji zafivost v

jednotkdch luminosity Slunce %.

[Mmpol = 12,4™, M, = —0, 9™, ze vztahu (6.28) vypocteme % = 787.]

. Urcete zdénlivou i absolutni bolometrickou hvézdnou velikost pro hvézdu spektralni tfidy AO,

néleZici k vétvi veleobru, je-li jeji zdanliva hvézdna velikost m, = —+1,25™. Urcete jeji zafivost
v jednotkach luminosity Slunce %.

[Mmbol = 0,55™, M, = —6,0™, % = 37700]

. Hvézda spektrélni tiidy GO patiici k posloupnosti obri ma paralaxu = = 0,002”. Jaka je jeji

zdanliva vizudlni velikost, uvazujeme-li koeficient absorpce 0, 6™ na kiloparsek.

[V tabulce si vyhleddme absolutni hvézdnou velikost, M, = 1, 8™, pak z rce. (6.11):
m=M—5—5logm+ < (6.56)
7r

vypocéteme m, = 10,6™.]

Vypoctéte index B — V pro hvézdu o barevné povrchové teploté T, = 3400 K.
[B—-V =+1,63"]

Vypoctéte index B — V' pro hvézdu o barevné povrchové teploté 1. = 35000 K.

[B—-V =-0,31"]

Vypoctéte barevnou povrchovou teplotu a pomoci tabulky urcete spektrdlni typ hvézdy, naleZici
do posloupnosti obrd, je-li jeji index B — V' = 40, 69™.

[T, = 6000 K, spektralni tiida (7]

Vypoctéte barevnou povrchovou teplotu a uréete spektralni tfidy hvézd hlavni posloupnosti, jejichz
indexy B — V jsou: a) —0, 30™, b) —0,0™ , c) +0, 70™.

[Barevna povrchova teplota:

a) T, = 33000 K, spektralni tfida B

b) T. = 14000 K, spektralni tiida A

c) T. = 6 000 K, spektralni tfida G.]
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U které vinové délky je maximum energie pro hvézdu, jejiz index B — V = 40, 78™?

[T. = 5615 K. Po dosazeni do Wienova zakona: A = 520 nm]

Vypoctéte polomér hvézdy Betelgeuze (o Ori) v jednotkéach sluneéniho poloméru, vite-li Ze para-
laxa hvézdy = = 0,0067”, dhlovy pramér d = 0, 04”.

[Uhlovy primér hvézdy d souvisi se skute¢nym polomérem hvézdy R (v jednotkdch R) a roéni
paralaxou hvézdy 7 (v obloukovych vtefindch) vztahem:

1

Odtud R = 638 Re.]

Vypoctéte polomér hvézdy Antares (« Sco) v jednotkdch slune¢niho poloméru, je-li jeji zdanliva
hv&zdna velikost m, = +0, 98™, paralaxa m = 0, 0087” a povrchova teplota 7' = 3 100 K.

[Z Pogsonovy rovnice ur¢ime absolutni vizudlni hvézdnou velikost: M, = m + 5 + Slogm =
—4,32™. Dosazenim do vztahu (6.47) obdrzime: R = 585 R.]

Urcete polomér hvézdy Aldebaran (o Tau) a vypoctéte jeho ihlovy primér. Paralaxa Aldebarana je
7 = 0,057", povrchova teplota T' = 3 300 K, absolutni vizudlni hv&zdn4 velikost M, = —0,1™.

[R =63Rg,d=0,034"]

Kolikrét je polomér hvézdy o absolutni hvézdné velikosti M7 = —4, 0™ vétsi neZ polomér hvézdy
s My = +13,4™, jsou-li teploty obou hvézd stejné.

[Odectenim vyrazl pro poloméry jednotlivych hvézd dostaneme:

R
log == = —0,2(M; — M) (6.58)
Ry
Po ¢iselném vyjadieni:

Ry

=1 =3020. 6.59
o ] (6.59)

Urcete pomoci zdvislosti hmotnost - absolutni hvézdnd velikost hmotnost Poldrky (o« UMi) v
jednotkach hmotnosti Slunce. Jeji absolutni vizudlni hvézdna velikost je —3, 7™. Absolutni bolo-
metrickou hvézdnou velikost klademe v tomto piiklad€ rovnu absolutni vizualni hvézdné velikosti.

[Dosazenim do vztahu: log 9 = 0,56 — 0, 12 My vyjde 9t = 100M.]

Pomoci zdvislosti hmotnost - absolutni hvézdnd velikost vypoctéte hmotnost hvézdy, jejiZ paralaxa
jem™ =0,19", zdanliva hvézdna velikost m = 4, 3™. Absolutni bolometrickou hvézdnou velikost
klademe v tomto piiklad€ rovnu absolutni vizudlni hvézdné velikosti.

[0 = 1029M]
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20.

21.

22.

23.

24.

Vypoctéte hustotu hvézdy 40 Eri B jejiz hmotnost je 0, 31, teplota T' = 12 500 K, absolutni
vizudlni hvézdnd velikost M, = +11,3™. Hustotu vyjadrete v jednotkdch hustoty Slunce, v
jednotkdch kg - m™3. Jakd je to hvézda?

[R=0,0163Re, p = 72000 ps, = 1 - 10® kg - m—3, hvézda je bily trpaslik.]

Vypoctéte hmotnost, polomér a stiedni hustotu hvézdy, jejiz zdanliva hvézdna velikost je +0, 21™,
paralaxa m = 0, 073", povrchové teplota 7' = 6 000 K. Absolutni bolometrickou hvézdnou velikost
klademe v tomto piikladé rovnu absolutni vizualni hvézdné velikosti.

[ =4,1Me, R=12Re, p = 0,0024 po, = 3,3kg - m~3]

Uhlovy primér Vegy je d = 0,0037”, paralaxa 7 = 0, 124", zdanliva hv. velikost m = +0, 04™.
Vypoctéte polomér Vegy, jeji hmotnost, stfedni hustotu a povrchovou teplotu.

[R=3,2Ro, M = 0,5M, M =3,2Mu, p=0,1ps = 140kg - m~3, T = 9700 K]

Pri velké (perihéliové) opozici Marsu byla jeho zdanlivd hvézdna velikost m, = —2, 8™, vzdéalenost
Marsu od Slunce bylar; = 207-10° km, vzdalenost od Zemé bylad; = 56-10° km. Jak4 je zdanliva
hvézdna velikost Marsu pii aféliové opozici, kdy je jeho vzdalenost od Slunce 75 = 249 - 105 km,
vzdalenost od Zemé& dy = 100 - 106 km.

[Intenzita svétla u téles, které sviti pouze odraZenym slune¢nim svétlem, klesd s druhou mocninou
vzdalenosti od Slunce a s druhou mocninou vzdalenosti od Zemé. Oznacime-li intenzitu Marsu pfi
perihéliové opozici I; a intenzitu pii aféliové opozici I, plati pro jejich pomér:

2 72
2 _ :%;Z? (6.60)
Dosadime-li pomér do Pogsonovy rovnice, obdrzime pro rozdil hvézdnych velikosti:
ma —mi = 2, 510g2 =5 log :ijj (6.61)
Pro hledanou zdanlivou hvézdnou velikost mo dostaneme:
mg = my + 5 lograds — 5 logrid; (6.62)

Ciseln&: mo = —1,14™]

Vypoltéte zdanlivou hvézdnou velikost m; planetky pii jeji vzdalenosti od Slunce 1 = 4,0 AU,
od Zemé d; = 6,0 AU, je-li velkd poloosa jeji drahy a = 3,0au a hvézdna velikost pfi stiedn{
opozici mo = 12,0™. Pfi stfedni opozici je vzdéalenost planetky od Slunce ro = a, od Zemé
d2 =a— 1.

[

1 d
ml—mg:2,5log—2 510gr1 !

= 6.63
I rods (663)

Po Ciselném dosazeni m; = 15™.]
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Pfi opozici je zdanliva hvézdna velikost Jupitera —2, 50™. Vzdélenost Jupitera od Slunce je r; =
5,20au. Jakd by byla jeho zdanlivd hvézdna velikost pfi opozici, kdyby byl ve dvojnasobné
vzdalenosti od Slunce, nezZ je ve skute¢nosti?

[Oznac¢ime vzdalenost Jupiteru od Zemé d; = 4,2au, novou vzdélenost Jupiteru od Slunce
ro = 10,40 au a Jupiteru od Zemé ds = 9, 4 au. Po dosazeni obdrzime: mo = +0, 75™.]

Pti opozici je zdanlivd hvézdna velikost Jupitera —2, 50™. Jak4 by byla jeho zdanlivd hvézdnd
velikost pro pozorovatele na Marsu v dobé, kdy je Jupiter v nejmensi vzdalenosti od Marsu?
Polomér drahy Marsu je 1, 52 au, polomér drahy Jupitera je 5, 2 au. Drahy pokladejte za kruhové.

[mg = —2,79™]
Je-li Saturn v nejmensi vzdalenosti od Zemé , je jeho zdanlivd hvézdna velikost —0, 10™. Jak4 by

byla jeho maximalni zdanliva hvézdna velikost pro pozorovatele na Jupiteru? Polomér Jupiterovy
dréhy je 5, 20 au. Polomér Saturnovy drdhy 9, 55 au. Drahy obou planet poklddejte za kruhové.

[rme = —1,57"]
O kolik se zméni zdanlivd hvézdna velikost komety, zmensi-li se jeji vzdalenost od Zemé i od
Slunce na polovinu.

[Protoze komety nesviti pouze odrazenym slune¢nim svétlem, klesd intenzita jejich svétla v mnoha
piipadech se ¢tvrtou mocninou vzdélenosti od Slunce. Pro pomér intenzit plati tedy v tomto piipadé

Il T‘%d%
L 6.64
I2 ’I"led% ’ ( )
kde r1, 73 jsou vzdalenosti komety od SLunce a d;, d vzdalenosti od Zemé. V nasem piipadé
1 dy
= — dy = —. 6.65
r2= 5 2= (6.65)
Pomér intenzit bude: 7 . .
L —— (6.66)

L 2422 64
Po dosazeni do Pogsonovy rovnice obdrzime mo = mj —4, 5™. Zdanliva hvézdna velikost komety

se zmensi 0 4, 5™.]

Kometa méla ve vzdalenosti d; = 0,5au od Zemé a r; = 1,5 au od Slunce zdanlivou hvézdnou
velikost m; = 8, 0™. Vypoctéte jekou ma hvézdnou velikost ve vzdalenosti 7o = 1 au od Slunce
a do = 1 au od Zemé. Intenzita klesa se ¢tvrtou mocninou vzdalenosti od Slunce.

[my = 7, 74M]

Stavba hvézd a procesy ve hvézdném nitru

Hvézdy jsou dostatecné hmotnd souvisld gravitacné vdzana télesa, kterd jsou po vétSinu své existence v
mechanické a energetické rovnovaze. Stavba hvézdného nitra je popsdna ¢tyimi zdkladnimi rovnicemi
struktury doplnénymi o tfi materidlové vztahy, jeZ odraZeji slozeni hvézdné latky (stavova rovnice), miru
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interakce zéfeni s latkou (opacita) a typ termonukledrni reakce v centru hvézdy (energetickd vytéznost
reakce). V dalSim se omezime pouze na sféricky symetrické konfigurace, v nichZ veskeré veli¢iny
charakterizujici hvézdu zavisi pouze na radidlni soufadnici r.

Mechanickd rovnovdha ve hvézdach ma podobu hydrostatické rovnovdhy, pti niZ vlastni gravitaci
hvézdy vzdoruje sila dana rozdilem tlaki v jednotlivych vrstvach — sila tlakového gradientu.

Na obrazku vidime element tloustky dr a hmotnosti
dm = pdV, kde p = p(r) je hustota hvézdného materi-
alu ve vzdalenosti r od centra hvézdy a dV = drdS. Na
element pasobi jednak tlakové sily ur¢ené hodnotou tlaku
P v daném misté a ddle vlastni gravitace hvézdy urcend
hmotnosti M, obsaZenou v kouli o poloméru r. Ma-li byt
element v rovnovaze, musi se gravitaéni a tlakové sily
vzdjemné kompenzovat:

M,dm
)

-G

+ PdS — (P +dP)dS = 0. (6.67)

Dosadime-li za dm = pdrdS, pak po tpravé dostdvame rovnici hydrostatické rovnovdhy pro sféricky
symetrické hvézdy:

dpP GM,
—_— = 6.68
dr 72 (6.68)
Pro sférické rozloZzeni hmoty ve hvézdé dale plati rovnice zachovdni hmoty ve tvaru
dM,
"= dnr?p. (6.69)
dr

Hlavnim dlouhodobym zdrojem energie hvézd jsou termonukledrni reakce probihajici v jejich centru,
zplisoby: v proton-protonovém fetézci a CNO cyklu. Pokud teplota v centru hvézdy presihne 108K, dojde
k zapaleni Salpeterovy reakce, neboli 3a-procesu, pfi némz se 3 jadra helia *He postupné preméni v
jadro uhliku '2C. U dostate¢n& hmotnych hvézd miZe nukleosyntéza pokracovat dél a dojit aZ k Zelezu
% Fe, coz je jadro s nejvétsi vazebnou energii na nukleon, tedy nejtésn&ji vazany prvek. Toto je viak
ptipad jen téch nejhmotnéjsich hvézd, vétsSina hvézd, podobné jako nase Slunce, zkonéi svij jaderny
vyvoj u uhliku a kysliku.

Pti vSech téchto reakcich dochdzi k uvoliiovani energie zejména v podobé elektromagnetického zareni
aneutrin. MnoZstvi energie, které se za jednotku ¢asu uvolni jadernym hofenim 1 kg hvézdného materiélu,
udava tzv. energetickd vytéznost reakce e. Pro jednotlivé reakce ji miizeme psat fenomenologicky jako
funkci hustoty a teploty ve tvaru'?

€= eop’T?, (6.70)

kde pro jednotlivé reakce se vétSinou uvadi:
p—p: v=1, A=4,
CNO: v=1,A=15-18,
3a: v =2, \~40.

tteba Harmanec, P. a Broz, M.: Stavba a vyvoj hvézd. MATFYZPRESS Praha, 2011.
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Je-li L, zativy vykon prochéazejici povrchem koule o poloméru r, pak jeho zména na vzdélenosti dr
jaderné aktivni oblasti je ve staciondrnim pifipadé popsand rovnici

dL,
dr

vyjadfujici energetickou rovnovihu ve hvézdé.

Je-li hvézda v rovnovaze, pak se v jejim nitru uvolni prave tolik energie, kolik ji hvézda odevzda do
okoli. Aby teplo pokud moZno samocinné postupovalo smérem k povrchu, je ve hvézdé nutny teplotni spad
(gradient). Jeho vySe souvisi se zplisobem pfenosu energie. V principu existuji tfi: (i) ¢asticova difuze,
(ii) zafiva difuze, (iii) konvekce. Prvni dva zpisoby jsou mikroskopické a jejich mira uplatnéni souvisi se
stiedni volnou drdhou ¢astic resp. fotontl. V piipadé béznych hvézd je ¢asticova difuze (pfenos energie
vedenim tepla) krajné nedcinnd a uplatiiuje se vyhradné difuze fotont ionizovanym materidlem hvézdy.
Jind situace je ovSem v elektronové degenerované latce, kterou miiZeme najit v nitrech bilych trpaslikd
a neutronovych hvézd. Treti zpisob je makroskopicky a nastava v ptipadech, kdy zariva rovnovaha jiz
neni moznd — teplotni gradient je natolik velky, Ze dana vrstva prestane byt vii¢i konvekci stabiln{ a dojde
k makroskopickému prenosu hmoty. Toto nastdva zejména v oblastech s velkym zafivym tokem a taky
tam, kde zédfeni velmi G¢inné interaguje s litkou, tj. v mistech s velkou opacitou.

V piipadé prenosu energie zatrivou difuzi je teplotni gradient ve sférickych hvézdach dan vyrazem

dT" 3k p L,
dr 160 T3 4mr2’
kde o je Stefanova-Boltzmannova konstanta a x udava opacitu hvézdného materialu, jejiz vyjadieni

zavisi na zpisobu interakce zafeni s latkou. Ve vétSing piipadii vazané-volnych a volné-volnych pfechodi
elektront je dobrym pfibliZenim opacita Kramersova typu,

— 42 pe, (6.71)

(6.72)

k= kopT 5. (6.73)

V piipadé fidkych horkych atmosfér velmi hmotnych hvézd je ov§em dominantni interakci Thomsondv
rozptyl na volnych elektronech a opacita je ddna vyrazem

Fes = 0,02 (1 4+ X)m? kgL, (6.74)

kde X vyjadfuje hmotnostni zastoupeni vodiku v daném misté, tj. jeho hmotnost v 1 kg materidlu hvézdy.
Rozvine-li se ve hvézdé konvekce, pak dobrym pribliZzenim je adiabaticky teplotni gradient. Pro latku
ve stavu idedlniho plynu je uréen vyrazem

<dT> 47— 1T GM,
ad

5 (6.75)

dr Ty PP

kde v = cp /ey je adiabaticky index (pro jednoatomovy ideélni plyn je v = 5/3).

Posledni rovnici urcujici vnitini stavbu hvézdy je stavovd rovnice hvézdné latky. Ackoliv je litka v
nitru hvézdy ve formé vysokoteplotnho plazmatu (smés ionizované latky, volnych elektrond a zafeni),
je energie coulombovskych interakci nabitych Castic oproti jejich kinetické energii zanedbatelna a latku
miZeme s vyhodou popsat pomoci stavové rovnice idedlniho plynu, v niZ tlak P je linearni funkci hustoty

p ateploty T
p

kT, (6.76)
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kde my = 1,66 - 10727 kg je atomova hmotnostni jednotka a 1. je tzv. stfedni molekulova hmotnost. Pro

neutrdlni plyn je

1 X

—=> 2 (6.77)
Hn § Aj

s Mz

kde X; je hmotnostn{ zastoupeni ¢astic j-tého druhu a A; = m;/m, je jejich atomova hmotnost. Naproti
tomu u zcela ionizovaného plynu pfispivaji k tlaku litky i volné elektrony a jeho stiedni molekulova
hmotnost je proto dédna vyrazem
1 :Z(1+Zj)&, (6.78)
w5 A
kde Z; je protonové Cislo j-tého atomu. V pfipadé hvézd s chemickym sloZenim podobnym Slunci je
un =1,3ap; =0,62.

K celkovému tlaku v nitru hvézd pfispiva i tlak zafeni. Vyznamny je zejména v fidkych oblastech hor-
kych velmi hmotnych hvézd, kde je dokonce dominantnim zdrojem tlaku. Aplikaci zdkonitost{ statistické
fyziky na zafeni absolutné ¢erného télesa dostavame pro tlak fotonového plynu predpis

P, = %u = %aTA‘, (6.79)
kde u, je hustota energie zdieni a a = 40 /c = 7,56 - 10715 Jm =3 K—* je z4fiv4 konstanta.

V ptipadé bilych trpaslikl a neutronovych hvézd, ale taky v centralnich ¢astech hvézd v pokrocilejSim
stupni vyvoje, se setkdvame s degenerovanym fermionovym plynem tvofenym degenerovanymi elektrony
prip. neutrony (neutronové hvézdy). Rozhodujici vliv na chovini degenerované latky m4 kvantova
mechanika, konkrétné Pauliho vylucovaci princip, podle néhoZz se Zddné dva fermiony nemohou nachdzet
v tomtéZ kvantovém stavu. Degenerovand latka je velmi Spatné stlacitelnd, tlak degenerovaného plynu
zavisi velmi silné na koncentraci volnych fermiond (potazmo tedy na hustoté) a jen okrajové na teploté.
Casto tedy vystadime se stavovou rovnici chladné degenerované latky, ktera ma v limit& malych rychlosti
(kinetick4 energie ¢astic Ey je mnohem mensi neZ jejich klidova energie Ey) a v ultrarelativistické limité
(Ex > Ep) jednoduchy polytropicky tvar

P =Ko, (6.80)

kde I' = 5/3 (nerelativistickd limita) resp. I' = 4/3 (ultrarelativistickd limita). Konstanta imérnosti K
je v obou piipadech riizna a zavisi taktéZ na typu degenerované latky.

6.4.1 Ulohy

1. Predpokléddejte, Ze pro hvézdu plati ndsledujici rozloZeni hustoty

2
p=re [1‘ (%) }
kde p. je centrdlni hustota a R je polomér hvézdy. Urcete:

(a) zévislost m(r)

(b) zévislost M (R), kde M je hmotnost hvézdy, srovnejte hodnoty pro Slunce s realitou
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(c) ukazte, Ze primérnd hustota hvézdy je 0.4p.
(d) zévislost I(M), kde I je moment setrva¢nosti hvézdy

(e) odhadnéte maximadlni rotacni frekvenci hvézdy z pfedpokladu, Ze tato frekvence odpovida
situaci, kdy je v rovnikové oblasti na povrchu hvézdy odstfedivd sila rovna sile gravitacni,
urcete tuto hodnotu pro Slunce

(f) srovnejte kinetickou, klidovou a gravita¢ni vazebnou energii hvézdy rotujici maximalni frek-
venci

(g) uréete jaké hodnoté specifického momentu hybnosti j = J/M? odpovida hvézda rotujici
maximalni frekvenci

(h) urcete hodnotu specifického momentu hybnosti j pro Slunce
2. Spoctéte predchozi dlohu za predpokladu konstantniho profilu hustoty. Vysledky porovnejte.
3. Ovéite platnost relace P, > G'M? /87 R* pro piipady rozloZeni hustoty z tloh 1 a 2.

4. Gama—funkce: Ukazte, Ze pro I'—funkci denfinovanou vztahem

o0

I'(z) = /ettZ1dt

0
plati nasledujici vztahy:
(@ T'(z+1) = 2I'(2),
(b) I'(1) =1,
(© I'(1/2) = v

5. Odvodte stavovou rovnici idedlniho plynu P = nkT z Maxwellova-Boltzmannova rozdéleni

m 3/2 _mv2
) e

f0 = (g7 o

6. Pro jaké teploty dosahuje stfedni kvadraticka rychlost elektronti, protoni a jader helia hodnot 0,1,
0,52a0,9 c?

7. Uvazujme hvézdnou hmotu odpovidajici piiblizné Slune¢nimu nitru (p. = 160g.cm™3, T =
1, 5-10° K). Uréete kinetickou energii volnych elektront a pIné ionizovanych jader vodiku a helia.
Urcete jejich stfedni kvadratické rychlosti. Srovnejte energii coulombickych interakei s kinetickou
energif Castic.

8. Ukazte, Ze pro tlak degenerovaného plynu fermiont plati

ch

Pla) = S5 o),

kde A = i/mc je Comptonova vlnova délka Castice, z = pp/mca

_ 1
872

o(x) {x(az+x2)1/2 (22°/3—1) +1n {x+(1+x2)1/2}}u



6.4. STAVBA HVEZD A PROCESY VE HVEZDNEM NITRU 97

10.

11.

12.

13.

14.

15.

16.

17.

18.

19.

A déle, Ze pro hustotu energie muze psat

ch

E(x) = Se€(@),

kde
_ 1
872

&(z) {:17 (z+:172)1/2 (z+22°) —In [x+(1+$2)1/2]}

. Najdéte ultrarelativistickou a nerelativistickou limitu vztahi pro tlak a hustotu energie z pfedchozi

dlohy.

Urcete mnoZzstvi energie uvolnéné pri vzniku jednoho jadra atomu helia ze ¢tyf jader atomi vodiku.
Urcete energii, kterd vznikne pfi pfeméné jednoho kilogramu vodiku.

Uréete mnoZstvi energie uvolnéné pfi pfeméné jednoho kilogramu helia “He na uhlik '2C (tzv.
Salpeterova reakce). Srovnejte s energii z pfedchozi tlohy.

Urcete minimdlni hmotnost hvézdy, pro kterou centrdlni teplota umoziuje zazehnuti vodikovych
termonuklearnich reakci. Pfedpokladdejte a) konstantni profil hustoty, b) profil hustoty dany relaci
P = pc [1 —(r/ R)Q]. Chemické sloZeni necht je i) shodné se Sluncem (u = 0, 61), ii) odpovida
hvézdé tvorené pouze vodikem.

Ze znalosti Slunec¢ni konstanty (1367 W.m~?) uréete hmotnostni tibytek Slunce za jednu vtefinu a
za jeden rok. Za predpokladu, Ze veskera energie pochdzi z premény vodiku na helium, odhadnéte
odpovidajici pocet reakei v nitru Slunce.

Odvodte vztah pro Eddingtonovu limitu zédfivého vykonu hvézdy sloZené Cist€ z vodiku. Pfi
vypoctu predpoklddejte, Ze veskery tlak v nitru hvézdy odpovida tlaku zéteni.

Urcete horni mez hmotnosti hvézdy hlavni posloupnosti uZitim pfedpokladu, Ze hvézda zatfi maxi-
malng, tj. eddingtonovsky. Predpokladejte zjednodusujici vztah L/Le = (M/Mg)3.

Stanovte Eddingtonovu limitu zéfivého vykonu hvézdy s hmotnosti 0,085 M, za pfedpokladu, Ze
pro opacitu v blizkosti povrchu hvézdy je dominantni elektronovy rozptyl (v ~ (1 + X)0,02
m?kg™!, X =0,7).

Srovnejte Eddingtonovu limitu z4fivého vykonu pro Slunce s jeho redlnym zafivym vykonem.

Dokazte, Ze v centralni oblasti Slunce neni energie pfendSena konvekci. MnoZstvi energie na
jednotku hmotnosti je odhadovédno na 1,35 - 10™3Wkg™!, v = cp/cy = 5/3, P = 3,2 - 106 Pa,
T=1,56-10"K, k = 0, 138m?kg .

Dokazte, Ze rovnici hydrostatické rovnovahy l1ze pro modely hvézdnych atmosfér psat ve tvaru
dP/dt = g/k, kde T je optickd hloubka a g je gravitacni zrychleni na povrchu hvézdy.
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Kinematické znaky hvézd

7.1 Kinematické znaky hvézd

AZ do poc. 18. stoleti byly hvézdy povazovany za stilice, jejichZ vzajemné polohy se vibec neméni. V
roce 1717 Edmond Halley' porovnél sva pozorovéni ziskand b&hem pobytu na ostrové Sv. Heleny s tdaji
uvedenymi v katalozich Flamsteeda, Tycha Brahe a Ptolemaia a zjistil, Ze nékteré hvézdy jevi zietelny
pohyb na pozadi ostatnich hvézd. Usoudil, Ze tento pohyb je odrazem relativniho pohybu hvézdy vici
pozorovateli.

7.1.1 Vlastni pohyb hvézd

Ze Zemé jsme schopni pozorovat pouze tu sloZku prostorové rychlosti, kterd je kolmd na smér zorného
paprsku. Tato slozka rychlosti se nazyva rangencidlni a na obr. 7.1 ji odpovida tsecka H A. Druhou
slozkou je rychlost ve sméru zorného paprsku, tzv. radidlni. Uhel p, pod kterym se ze Zemé jevi tsek
H A, se nazyva viastni pohyb hvézdy.

Vlastni pohyby hvézd jsou obecné velmi malé, jen par hvézd vykazuje vétsi hodnoty. Prvenstvi drzi
hvé&zda Barnardova Sipka (HIP 87937) v souvézdi HadonoSe, jejiZ vlastni pohyb &ini 10, 3” za rok. Za
prumérny lidsky Zivot se posune priblizné o ¢tvrtinu dhlového priméru Mésice!

V katalozich byvaji uvedeny vlastni pohyby v rektascenzi i, a vlastni pohyby v deklinaci 5.2

Oznacime-li v thel, ktery svird vlastni pohyb p se smérem k severnimu pélu (pozi¢ni thel sméru
vlastniho pohybu), pak pro néj plati:

"Edmond Halley (1656-1742)
2Ve starsf literatufe se vlastni pohyb v rektascenzi uvadél v jednotkach [Easové sekundy/rok] a bylo nutno jej ve vztahu pro
celkovy vlastni pohyb prevést tihlové vtetfiny. Vysledny vztah mél pak podobu:

p=/[15 pra cosd)2 + (us)2. (7.1)

V soucasnych katalozich (Hipparcos, Simbad) se pod pojmem i, rozumi vlastni pohyb v rektascenzi pfevedeny na obloukové
vtefiny za rok a vyndsobeny vyrazem cos é. Tedy: pn = /[p2 + p2].

99
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Obrézek 7.1: RozloZeni prostorové rychlosti hvézdy na sloZku radidlni v, a na sloZku tangencidlni (te¢nou)
vs. Uhel p, pod kterym je vidét usek H A je vlastni pohyb hvézdy.

ps = pCosy
15 pqcosd = psin.
(7.2)

7.1.2 Tangencialni rychlost

Tangencidlni rychlost vy je slozka linedrni rychlosti hvézdy v rovin€ kolmé k zornému paprsku. Vypocteme
ji pomoci vlastniho pohybu p hvézdy a vzdélenosti 7 (nebo roéni paralaxy 7):

v =k pur = k:% (1.3)

kde k je koeficent umérnosti, ktery zavisi na zvolenych jednotkich. Jestlize ;1 a 7 jsou vyjadfeny
v thlovych vtefinich, pak £ = 1 a pomér £ je tangencidlni rychlost v astronomickych jednotkach.
Uvédime-li tangencialni rychlost v km - s~1, pak

~149,6 - 10°

= —0— =4,74.3 7.4
31557000 ' 74

3V ¢itateli je astronomick4 jednotka v km a ve jemenovateli je poet sekund v tropickém roce.
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Vysledné:
ve=4,74% =4 7400 km.s71, (7.5)
™

kde r je vzdélenost vyjadiend v parsecich a p, 7 jsou vyjadieny v obloukovych vtefinich.

7.1.3 Radialni rychlost

Radiélni rychlost v, je slozka linedrni rychlosti hvézdy ve sméru od pozorovatele ke hvézdg. Urcuje se na
zaklad€ Dopplerova principu z posuvu A\ spektralni ¢ary o vinové délce A. Radidlni rychlost miZeme
urcit ze vztahu:

AN

r— C—~V» 7.6
v = e (7.6)

kde ¢ je rychlost svétla, AN = X — \. Pfi posuvu ¢ar k Cervenému konci spektra ma v, ma kladné
znaménko (hvézda se vzdaluje), pfi posuvu k modrému konci spektra zdporné znaménko (hvézda se
priblizuje).

7.1.4 Prostorova rychlost

Prostorova rychlost v je ddna vektorovym souctem tangencidlni a radidlni sloZky rychlosti. Tedy

v=Jv2+ 02 = \/(4,74i)2—|—c2 <AAA>2. (7.7)

Prostorova rychlost v svird se smé€rem zorného paprsku thel ©. Pak plati:

vy = vsin®

vy = v cosO.

Pokud se hvézda vzdaluje, je v, > 0 a dhel © nabyva hodnot od 0° do 90°. Pokud se ptibliZuje, je v, < 0
a thel © nabyva hodnot od 90° do 180°.

7.1.5 Ulohy

1. Nejzhavéjsi a nejhmotngjsi hvézdy maji v priméru hmotnosti 2 - 103'kg a rychlosti kolem 15 -
102 mzcdots . Hvézdy t¥idy naSeho Slunce maji hmotnosti kolem 2 - 10%° kg a rychlosti 64 -
103m - s~1. Jesté mensi a chladn&jsi hvézdy maji v priméru hmotnosti kolem 1,2 - 103°kg a
rychlosti 78 - 103 m - s~1. Porovnejte kinetické energie téchto hvézd.

[Odpovidajici kinetické energie pro dané typy hvézd jsou: 2,2 -103% J, 4,1 -10%9 J, 3,65 - 1039 J.
Navzdjem se tedy od sebe pfilis nelisi. ]

2. Zajakou dobu ¢ se zvy$i intenzita hvézdy n-krat, je-li ve vzddlenosti r od Slunce a pfibliZuje se k

nam rychlosti v. Uddvejme vzdilenost r v km a rychlost v v km - s~1.

“Tento vytah lze pouZit jen pro objekty, jejichZ rychlost v, je mald ve srovnani s rychlosti svétla. P¥i rychlostech blizkych
rychlosti svétla (napf. u velmi vzdéalenych galaxii) musime pouZit vztah plynouci ze specidlni teorie relativity.
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Obréizek 7.2: Prostorova rychlost hvézdy.

[Hvézda se priblizuje ke Slunci rychlosti v, je-li jeji vzddlenost v souc¢asné dobé r a intenzita svétla
11, pak za Cas t se jeji vzdalenost zmensi na r — vt a jeji intenzita vzroste na hodnotu I5. ProtoZe
intenzita klesd s druhou mocninou vzdalenosti, bude pomér intenzit

I 72
— = . 7.8
Il (T — Ut)2 ( )

Protoze se intenzita zvysi n-krat, bude platit /5 = n I; a ze vztahu pro pomér intenzit dostaneme:

=n. (7.9)

Pro hledanou hodnotu ¢ obdrzime:

r 1
=" <1_\/ﬁ>_ (7.10)

V této rovnici ndm hledany ¢as vychézi v sekunddch. Mnohem ndzornéjsi je pfevést tuto dobu na
roky, pak:

VR S FRE | (7.11)
3,156 107 v vn)' ‘
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3. Za jakou dobu se zdvojndsobi intenzita hvézdy ¢ Herculis, kterd ma paralaxu 7 = 0,108” a
pfibliZuje se ke Slunci rychlosti 70 km - s~1?

[Ze zndmé paralaxy uréime vzdalenost pomoci vztahu 7 = 1/r, odtud » = 9,259 pc = 2,857 -
10" km. Po dosazeni do (7.11) obdrzime ¢ = 37 880 roka. ]
4. Altair (o) Agl se pfiblizuje ke Slunci rychlosti 26 km s~!. Za jak dlouho se jeho zd4nliv4 hvézdna

velikost zméni o 0, 1™? Vzdélenost Altaira od Slunce je 15, 7 ly.

[Z Pogsonovy rovnice zjistime pomér intenzit
— =1,096 = n. (7.12)

Pak ¢ = 8 146 roku.]

5. Aldebaran (o) Tau se vzdaluje od Slunce rychlosti 54 km s ™!, jeho paralaxa = = 0, 050", vizudln{
hvézdna velikost Aldabaranu je +0,85™. Za jak dlouho bude jeho zdanlivd hvézdna velikost
+0, 87™?

[t = 3350 roku]

6. Ve spektru hvézdy je ¢ara vapniku o vinové délce A = 422, 7nm posunuta 0 AX = 0,07nm k
fialovému konci spektra. Urcete radidlni rychlost hvézdy.
[v, = —49km s~ !. Hvézda se k nam pfibliZuje.]

7. Jak se posune ¢ara sodiku s vinovou délkou A = 589, 6 nm ve spektru hvézdy, kterd ma radialni
rychlost v; = +161kms~1.
[AX = 0,316 nm. Céra se posune k ¢ervenému konci spektra. ]

2

8. Ve spektru novy v souhvézdi Herkula byla v roce 1934 tmava ¢ara vodiku Hy (A = 434, 1nm)
posunuta o 1,01 nm k fialovému konci spektra. Jakd byla rychlost plynu vyvrZzeného hvézdou?

[v="T700kms™']
9. Barnardova hvézda (n¢kdy téz nazyvana Sipka) ma ze vSech hvézd nejveétsi vlastni pohyb po obloze.
Jednotlivé slozky jejiho vlastniho pohybu jsou: jiq cosd = —0,797" /rok, pus = 10,326  /rok.

Spoctéte, za jak dlouho se posune na obloze o thlovy primér Mésice? Urcete thel 1), ktery svira
jeji vlastni pohyb se smérem k severnimu pdlu.

[Vypocitdme vysledny vlastni pohyb Barnardovy Sipky:

1t = /(e c0s 0)2 + (115)2 = 10,356 /rok. (7.13)
Uhlovy primér Mésice je pfiblizné 0, 5°. Barnardova $ipka urazi tuto vzdélenost za

~1800”
10, 356"

= 174 let. (7.14)
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Uhel ¢ uréime ze vztaht:

Hs = pcosy (7.15)
fho COSO = psiny (7.16)

ProtoZe tihel ¢ mize leZet v rozmezi (0° — 360°), musime zndt sin ¢ i cos 1. Uréime velikost dhlu
1 = 4,36°, protoZe sin je zdporny a cos ) kladny, bude vysledny thel lezet ve 4. kvadrantu,
tedy ¢ = 355°34".]

Urcete radidlni rychlost Barnardovy Sipky, znéte-li z = AX/A = —0, 000369.

[vp=c- 2= —110,6kms*1]

Urcete skute¢nou prostorovou rychlost Barnardovy hvézdy vici Slunci, znate-li jeji vzdalenost
5,981y

[Nejdiive pfevedeme vzdélenost na parseky: r = 1, 834 pc, pak uré¢ime tangencialn{ rychlost:

ve = kpr =4,74-10,356 - 1,834kms™! = 90kms . (7.17)

Prostorova rychlost
v=1/(v:)2 4 (v)2 = 142, 2kms 1. (7.18)



8

Dvojhvézdy

8.1 I’Jlohy

1. Urcete vzdalenost dvojhvézdy, zndme-li jeji obé€Znou dobu T = 27 rokii, hmotnosti jednotlivych
slozek 3 M, 5 Mg a tihlovou velikosti hlavni poloosy a = 0,45”.

2. MiZzeme pomoci Hubbleova dalekohledu rozliSit dvé hvézdy spektralni tfidy O mezi kterymi je
tihel 107 rad, na vinové délce ¢ary L, = 121,6 nm?

[RozliSovaci schopnost dalekohledu: © = 1,22 % =6,2-10"8rad = 0,017.]
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