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Kapitola 1

Slne¢éna sustava

https://youtu.be/26Vude9QAvY

Ludia uz od nepamiiti pozorovali noéni oblohu. Hviez-
dy usporiadali do sihvezdi a orientovali sa podla nich.
Vsimli si vSak, ze niektoré z nich nie st stéle, ale pohy-
buju sa medzi ostatnymi. Nazvali ich planétés (tuldci),
a v slovencine ich volame planéty. Ich pohyb bol vy-
svetleny tak, ze obiehaju po kruzniciach okolo nehyb-
nej Zeme v strede vesmiru, pozri obr. 1.1. Takyto model
slnecnej ststavy nazyvame geocentrizmus.

Hlavnym problémom geocentrizmu je, ze sa planéty
pocas svojho pohybu na oblohe obcas zastavia a na par
mesiacov putuji retrogrddnym (opa¢nym) smerom®.

Zobrazené to je na obr. 1.2 pre planétu Mars. Preto
Ptolemaios pridal do obehu planét epicykly, ktorych
princip je nasledovny: Planéta obiecha po kruznici, kto-
rej stred obieha okolo Zeme?. Avsak, pridanie jedného
epicyklu stéle nevysvetlilo pozorované polohy planét
tplne presne, a preto boli priddvané d'alsie pomocné
kruznice (d'alsie epicykly), vid obr. 1.3. Vypocet je viak
potom natolko zlozity, Ze ho Tudia v tej dobe nevedeli
spravit. Navyse, takymto skladanim kruhovych pohy-
bov je mozné vytvorit tiplne lubovolny pohyb (stvisi
to s rozkladom funkcie do Fourierovej rady).

Ovela elegantnej$im rieSenim je umiestnit do stredu
slnecnej sustavy Slnko® (namiesto Zeme). Takyto mo-
del nazyvame heliocentrizmus. Retrogradny pohyb v

fiom vznikd uplne prirodzene, a to vdaka rozdielnym
rychlostiam planét, vid obr. 1.4 pre Zem a Mars. Tento
jav nastdva vtedy, ked su planéty blizko seba, ¢o od-
borne nazyvame, ze si v nejakom aspekte. Na to aké
vSetky aspekty existujui sa pozrieme prave teraz.

SUN EARTH\ME\RCURY
%LJITER

Obr. 1.1: Geocentricky model

Obr. 1.4: Vysvetlenie retrogradneho

pohybu Marsu

Video retrogradneho pohybu Merkiru: https://en.wikipedia.org/wiki/Apparent retrograde motion
2 Anim4cia principu fungovania epicyklov: https://youtu.be/26VudedQAvY &t=109

.....


https://youtu.be/26Vude9QAvY
https://en.wikipedia.org/wiki/Apparent_retrograde_motion
https://youtu.be/26Vude9QAvY&t=109
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1.1 Aspekty telies

Aspekt je relativna poloha dvoch telies pri pozorovani z tretieho telesa. Ak nie je
aspekt Specifikovany blizsie, mame na mysli relativnu polohu telesa (¢asto planéty) voci Slnku
pri pozorovani zo Zeme. Telesa rozliSujeme na:

e vnutorné — si blizsie k Slnku ako Zem (Merkir a Venusa)
e vonkajsie — si d'alej od Slnka ako Zem (Mars, Jupiter,...)
Medzi aspekty patri:

e konjunkcia — pre vonkajsie aj vnutorné telesé (kde rozlisujeme horni a dolna).

e opozicia — iba pre vonkajsie telesa.

e kvadratiira — iba pre vonkajsie telesa (rozlisujeme vychodni a zapadni, podla toho,

¢i sa vtedy teleso nachddza na oblohe na vychod alebo zapad od Slnka).

Vyznamy tychto aspektov s zobrazené na obr. 1.5 pre kruhové drahy. Ako sa dozvieme neskor,
telesa (planéty) obiehaji na drahach eliptickych, kde vieme tieto aspekty definovat analogicky.

Konjunkcia

Horna |

konjunkcia :

§oN

Najvacsia
vychodna X
elongacia

Dolna
konjunkcia

smer \y
rotacie

Vychodna
kvadrattra

Zapadna
kvadrattra

(0]

Opozicia

Obr. 1.5: Aspekty telies (¢asto planét).
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1.1.1 Vzdialenosti telies v aspektoch

Teraz sa budeme zaoberat otdzkou, ako daleko su telesd (planéty) od Zeme pre jednotlivé
aspekty. Budeme to zistovat geometrickymi tivahami na zéklade obrazku 1.5 pre konkrétne
pripady Venuse a Marsu. Poznéame:

e vzdialenost Venuse od Slnka: 0,72 au = |[AS| = |DS| = |BS| = |CS],
e vzdialenost Zeme od Slnka: 1 au = |ZS,
e vzdialenost Marsu od Slnka: 1,52 au = |ES| = |OS| = |FS| = |KS]|.

Pod au rozumieme astronomicki jednotku, ¢o je strednd vzdialenost Zeme od Slnka. Jej
hodnota je od roku 2012 definovand presne, 1 au = 149 597 870 700 m.

Konjunkcia K (vonkajsej planéty)
V tomto aspekte je Zem, Slnko a Mars na jednej priamke, pricom Mars je najdalej od Zeme
ako moze byt. Vzdialenost Marsu od Zeme |KZ| uréime jednoducho z obrazku 1.5 ako

|KZ| = |[KS| + |ZS|| = 1,52au + 1au = 2,52 au, (1.1)

Opozicia O

Opit je Slnko, Zem a Mars na jednej priamke, tentoraz je ale Mars najblizsie k Zemi, teda

|OZ| = |0S| — |ZS|| = 1,52au — 1au = 0,52au. (1.2)

Horna konjunkcia C

Tentoraz sa jednd o aspekt vnitornej planéty (Venuse). Situdcia je ale znovu jednoduch4,
pretoze je je na jednej priamke so Slnkom a Zemou. Analogicky pripadu konjunkcie vonkajsej
planéty, pre vzdialenost Venuse v hornej konjunkcii |CZ| plati

CZ| = [CS| +[Z8

=0,72au+ lau = 1,72 au. (1.3)

Dolna konjunkcia D

Venusa sa nachadza medzi Slnkom a Zemou, takze na zaklade obréazka 1.5 plati

IDZ| = |Z5| — [DS|| = 1au — 0,72au = 0,28 au. (1.4)

Kvadratira E,F (vychodna alebo zdpadn4d)

Vyznacuje sa tym, Ze uhol Slnko — Zem — Mars je pravy (md 90°). Vzdialenost Marsu od
Zeme vieme vypocitat pomocou Pytagorovej vety a jednoduchej ipravy rovnice (presun \Z_S]2
na druht stranu, vymena strdn rovnice a odmocnenie?).

Pytagorova veta: ]E_S\2 = \Z_S]2 + |W!2 (pre vychodni kvadratiru E), (1.5)
]E_S]2 - |Z_S\2 = \ﬁf (odéitanie ]Z_S\2 od oboch strén rovnice), (1.6)

EZ| = +/[ES]° — 78" | = v/(1,52au)2 — (1au)2 ~ 1,14au.  (1.7)

40Odmocnina je inverzna opericia k mocnine, preto sa navzajom vyrusia.
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Najvicsia elongacia A,B (vychodna alebo zapadnd)
Nastdva, ked je vniitorné teleso (Venusa) uhlovo najd’alej od Slnka. Stane sa to vtedy, ked je

priamka Zem — Venusa dotyc¢nicou obeznej drahy Venuse. Potom je uhol Zem — Venusa — Slnko
pravy (£ZBS = 90°), vid. obrézok 1.5 a 1.6, a postup je podobny ako pri kvadratiire.

Pytagorova veta: |Z_S\2 = \B_Slz + |W|2 (pre najvicsiu zdpadnu elongdciu B), (1.8)
\Z_S|2 — \B_S\2 = \W\Q (odéitanie \B_S\2 od oboch strén rovnice), (1.9)
BZ| = \/|ZS]" — [BS]’| = /(1au)? — (0,72au)? ~ 0,69au.  (L.10)

1.1.2 Elongacia

‘Elongécia € ‘ je uhlova vzdialenost medzi telesom a Slnkom. Vntitorné telesd do-

sahuji maximélnu elongdciu €p,.x v bodoch A a B (obr. 1.5). Zaoberajme sa teraz najvacsou
zépadnou elongaciou Venuse (bod B). Ako sme si vraveli, v tomto aspekte je £ZBS = 90°, teda
trojuholnik AZSB je pravouhly, vid. obr. 1.6. V pravouhlych trojuholnikoch platia vztahy
(1.11), (1.12) a (1.13) pre goniometrické funkcie, ktoré budeme potrebovat, ak chceme spocitat
hodnotu €.y Zékladné goniometrické funkcie st sinus (sin), kosinus (cos) a tangens (tan).”

Slnko

S protilahl “in e _ protilahld odvesna _ ]B_S| (1.11)
odvesna max prepona ZS| '
B
srepona Venusa B prilahld odvesna _ |BZ|
COS €Emax = — = —. (1.12)
/ prepona |ZS]
odvesna
protilahld odvesna  |BS]
tane - Proti > 1.13
Zem ¥ prilahld odvesna |BZ| (1.13)

Obr. 1.6: Najvicsia elongacia.

Ked'ze pozndme [BS| = 0,72au a |ZS| = 1au (protilahli odvesnu a preponu), tak na vypocet
najvicsej elongdcie €.y vyuzijeme funkciu sinus definovani vztahom (1.11). Na vyjadrenie €.,
potrebujeme poznat inverzni funkciu k sinusu. Tou je arkus-sinus (arcsin), na kalkulackéch
¢asto zapisovany ako sin~!. Uprava vyzera nasledovne

BS 0,72
€max = arcsin<g> = arcsin( ’ au) ~ 46° . (1.14)
|ZS| 1

S

Isv]

|\
]

SiN €pax =

N
i%2

Zo znalosti €yayx ~ 46° vieme vypocitat vzdialenost Venuse v najvicsej elongacii od Zeme |BZ|
alternativnym sposobom ako v (1.10). A to vyuzitim definicie kosinusu (1.12) nasledovne

COS €max = = = ||BZ| = |ZS| - cos émax | = 1 au - cos 46° ~ 0,69 au . (1.15)

5Viete ich najst ako tlacidla na kalkulacke.



1. Slne¢na sustava Synodicka a sidericka periéda 8

1.2 Synodicka a sidericka periéda

e Sidericky pohyb — pohyb vzhladom na vzdialené hviezdy. Ide o redlny fyzikdiny

pohyb telies, napriklad doba obehu Zeme okolo Slnka, ¢i doba rotacie Zeme okolo jej osi.

e Synodicky pohyb - relativny pohyb vzhladom na Slnko. Ide o zdanlivé vnimanie

pri pohlade z pohyblivého miesta, vicsinou Zeme. Pod synodickou periédou rozumieme
dobu, ktora uplynie pokym sa teleso dostane do rovnakej polohy (aspektu) voci Slnku.
Napriklad: doba od opozicie do opozicie, od splnu do splnu, ¢ od poludnia po poludnie.

1.2.1 Ako casto je Mars v opozicii?

Fyzikdlna obeznd doba (periéda) Marsu okolo Slnka je Py = 1,88roka a Zeme Pg = 1rok °.
Tieto periédy volame siderické, a budeme ich oznacovat pismenom P s indexom planéty.

Vsimnime si, ze obezna doba Marsu je vécsia ako obeznéd doba Zeme. To znamend, Zze Zem
obieha okolo Slnka rychlejsie ako Mars. Z toho vyplyva, ze po tom, ako bol Mars v opozicii,
tak mu Zem zacne ,utekat“ dopredu. Vidime to na obr. 1.7, ktory vyobrazuje ¢asovy tsek od
opozicie do opozicie Marsu, teda jednu synodicku periédu. T budeme oznacovat pismenom T'.

Mars v opozicii Zem “uteka” Marsu Mars v konjunkeii

Zem “dobieha” Mars Mars v opozicii

smer
Slnko obehu

Obr. 1.7: Jedna synodicka periéda Marsu (T'), ,na etapy“ od opozicie do opozicie.
Vsimnime si, ze Zem spravila o jeden sidericky obeh okolo Slnka viac ako Mars.

61rok = 365,25 dni, kde 1deii = 24 h, teda ¢as od poludnia po poludnie (synodicky).
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Popisme si podrobnejsie obrazok 1.7. Startovnd a cielovd situdcia je moment, kedy je Slnko,
Zem a Mars na jednej priamke (opozicia). Kedze Zem obieha okolo Slnka rychlejsie ako Mars,
tak bude Marsu ,,utekat“. Ich relativna vzdialenost bude postupne rést, az sa dostant opét na
jednu priamku, ale tentoraz bude Mars na opacnej strane od Slnka ako Zem, teda v konjunkecii.

Ako bude ¢as ubiehat d’alej, tak Zem zac¢ne ,,dobiehat“ Mars z opac¢nej strany ako mu ,,usla“, az
opit nastane opozicia. Tento sled udalosti od opozicie do opozicie bude trvat synodicki dobu
T, pocas ktorej Zem urobi o jeden obeh okolo Slnka viac ako Mars. Matematicky

Ng = Ny + 1/, (1.16)

kde Ng je pocet siderickych obehov Zeme okolo Slnka a Ng je pocet siderickych obehov Marsu
okolo Slnka. Pocet obehov v tomto pripade nemusi byt celé éfslo. Obehy Zeme a Marsu okolo
Slnka, sa realizuju pocas synodickej doby T'. To znamena, ze c¢as T je rovny poctu obehov N,
krat dizka jedného obehu P, ¢o vieme zapisat dvojako,

T = NgPg (pre Zem), (1.17)
T = NgPs (pre Mars). (1.18)

Ale pozor! Vztahy (1.17) a (1.18) platia len pre kruhové drahy, pre ich platnost je dolezité,
aby sa telesa na drdhach pohybovali rovnomerne. Avsak, ako si ukdzeme neskor, na drahe,
ktord nemé konstantni vzdialenost od Slnka, sa teleso pohybuje tym rychlejsie, ¢im blizsie
je k centrélnemu objektu (Slnku). V takomto pripade je situdcia zlozitejsia, pretoze synodicka
periéda T nie je konstanta, ale koliSe okolo nejakej strednej hodnoty. Kazdopadne, drahy planét
st velmi blizke kruZniciam, preto je pre nich tento pristup dobrou aproximéaciou.

Vratme sa k rovniciam (1.16), (1.17) a (1.18) a dajme ich vhodne dokopy. Vsetka informécia je
uz ulozend v nich. Zaéneme vyjadrenim Ng a Ng z (1.17) a (1.18),

T T
Ng = — Ng = —. 1.19
o= p o V6= g (1.19)
Dosadenim do (1.16) a tpravou dostdvame
T T
— = — +1 (obe strany rovnice vydelime 7T'), (1.20)
Po  Ps
Lo iadame cleny) (1.21)
— = — 4+ — (preusporiadame ¢len .
Po Ps T p p Y)
1 1 1 Ps — P,
- -8 % (1.22)
T Ps P;  PoPs
PgPs
T=———|~2]14roka. 1.23
P Pa ,14roka (1.23)

Ako vyuzit tento vysledok v praxi? Ked je Mars v opozicii, tak je na opacnej strane ako
Slnko a najblizsie k Zemi ako moze byt. To znamend, Ze je vtedy zo Zeme najlepsie pozorova-
telny. Vypoctom synodickej periédy T' sme zistili, Ze tieto vhodné podmienky na pozorovanie
nastdvaju raz za 2,14 roka. Takisto v obdobi opozicie je najvyhodnejsie letiet k Marsu, ked'ze je
blizko. Preto, ak sa pozriete na zoznam misif na Mars’, tak st vzdy po priblizne dvoch rokoch.

"D4 sa najst napriklad tu: https://en.wikipedia.org/wiki/List_of missions_to_Mars


https://en.wikipedia.org/wiki/List_of_missions_to_Mars
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Synodicka periéda Venuse

Aka bude synodicka periéda vnitornej planéty, napriklad Venuse? Tu je dolezity rozdiel ten,
ze Zem obieha okolo Slnka pomalsie ako Venusa, ktorej sidericka peridéda je Po = 0,615 roka.
Tym padom, teraz bude Venusa ta, ktora spravi o jeden obeh okolo Slnka viac,

|No = Ng + 1. (1.24)

Vidime tu priamu analégiu so vzorcom (1.16), jedind zmena je zdmena indexov @ — @, 3 — ®.
Preto je vysledny vzorec pre synodicki periédu 7' rovny vzorcu (1.23) so zamenenymi indexmi,

T Po Pg

= ——— |~ 160roka. 1.25
Po Py ,60 roka (1.25)

Overenie ponechavame ¢itatelovi ako lohu na precvicenie.

ZovSeobecnenie

Je dolezité uvedomit si, ze synodickd periéda je spoloénou vlastnostou dvoch telies.
Napriklad, ked sme spoéitali, Ze Mars sa dostane do opozicie raz za 2,14 roka, tak to znamen4,
7e pri pohlade z Marsu sa Zem dostane do dolnej konjunkcie rovnako raz za 2,14 roka. Preto
hovorime dokopy o synodickej periéde Zeme a Marsu. V oboch pohladoch totizto plati klticovy
vzorec (1.16), pripomenme: Ng = Ng + 1, ktory teraz zovseobecnime.

Majme dve telesd. Jedno k Slnku blizsie, ktoré budeme volat wvnitorné, a jedno od Slnka
d’alej, to bude vonkajsie. Vniitorné teleso vidy obieha Slnko rychlejsie ako vonkajsie®. Preto vo
vSeobecnosti, po uplynuti jednej synodickej periédy 7' bude pocet obehov vniitorného telesa o
jedna vécsi ako pocet obehov vonkajsej planéty, teda

anl'ltorné = vonkajsie +1/. (126)

Analogicky k odvodeniu pre Mars (& Venusu) dostdvame vysledny vztah

Pvnlitorné onnkajéie

T = (1.27)

onnkajéie - Pvnl_'ltorné

Ale pozor! Problematicka situdcia nastava, ak vonkajsie teleso obieha opa¢nym smerom ako
vnutorné. Potom je synodicka peridda kratsia ako siderickd, pretoze sa telesd pohybuji proti
sebe a skor sa opit ,stretni“. Elegantnym rieSenim je v takomto pripade povaZzovat pocet
obehov wvonkajsieho telesa Nyonajsie @ jeho siderickd periddu Pionkajsie za zdporné. Takymto
pristupom zachovdme platnost vztahov (1.26) a (1.27).

Retrogradny obeh

Predstavme si asteroid, ktory obieha okolo Slnka 2roky v opa¢nom (retrogradnom) smere ako
Zem. Vnutornym telesom je Zem, s kladnou periédou, P, ,gtorme = 110k. Asteroid je vonkajsim
telesom, teda formélne je jeho periéda zapornd, Pyonkajsie = —3 roky. Dosadenim do (1.27)

_ 1lrok-(—3roky) —3roky

= = 0,75roka. (1.28)

T =
—3rok — 1roky  —4roky

8Vyplyva to z tedrie graviticie, ktort si predstavime v kapitole 3.
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Synodicka peridda je mensia ako siderickd peridoda Zeme aj asteroidu. To je vysledok, ktory
sme ocakavali, pretoze sa telesd pohybujui ,,proti sebe®. Vo vSeobecnosti

o T > Pynitorns < Puonkajsie ak telesa obiehaju Slnko rovnakym smerom,
o T < Pypitorns < Puonkajsie ak telesa obiehaju Slnko opaénym smerom.

Overme este platnost vztahu (1.26). Pre pocty obehov platia zovseobecnenia vztahov (1.19)

T T
Nvm’l orné — T Nvon ajsie — 5 1.29
' Pvnfltorné ) onnkajéie ( )
po dosadeni cisiel
0,75 roka 0,75 roka
anli orné — - = 0,75 5 Nvon ajsie — - = _0725a 1.30
‘ 1rok ) —3roky ( )
a po dosadeni do (1.26) ziskame identitu, ¢o potvrdzuje platnost tohto vztahu.
(126) : Ninttorne = Nvonkajéie + ]-7 (131)
po dosadeni: 0,75 = —0,25+ 1 ¢o plati. (1.32)

Vniitorné teleso (Zem) spravilo 0,75 = 3/4 obehu a vonkajsie teleso (asteroid) spravilo 0,25 = 1/4
obehu opa¢nym smerom, ¢o symbolizuje zadporné znamienko. Dokopy 1/4 a 3/4 ddvaju cely obeh,
takze predchddzajici vypocet déva zmysel. Telesd sa opit ,,stretnti“ na jednej priamke, ¢o je
zobrazené na obrazku 1.8 nizsie.

asteroid v opozicii asteroid “ide proti” Zemi asteroid v opozicii

asteroid
asteroid

Obr. 1.8: Synodickéd doba telesa s retrogradnym obehom.
Vsimnime si, ze telesd (Zem a asteroid) spravia dokopy (v sucte) jeden obeh okolo Slnka.

Poznamka o kruhovych drahach

Este raz by sme chceeli upozornit, ze vietky vypocty synodickej periédy v tejto kapitole
platia iba pre kruhové drahy. Inak je situdcia ovela komplikovanejsia a synodicka
periéda prestava byt konstantnd. Pre telesa s vysoko splogtenou drahou, ako st napriklad
kométy, je vysoko nespravne pocitat synodickd dobu tymto jednoduchym sposobom.
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1.2.2 Slneény a hviezdny den

Medzi siderickou a synodickou periédou rozliSujeme aj v pripade rotacie telies, napriklad Zeme.
Fyzikalna doba rotécie Zeme (siderickd) je tgqa = 23h 56 min 4s (ukdzeme vypoctom). Je to
doba, ktora uplynie, pokym sa vzdialena hviezda dostane na oblohe na to isté miesto (napriklad
do kulminécie). Preto tito dobu voldme hviezdny den a je na fiu naviazany hviezdny ¢as.

Pod synodickou dobu rotécie rozumieme dobu od poludnia po poludnie, ¢o trva o trochu dlhsie,
konkrétne (v priemere) ts,, = 24h. Ttdto dobu volame aj, jednoducho, den, a ¢as na nu navia-
zany stredny slnec¢ny cas. Poludnie nastane o trochu neskor ako sa Zem otoc¢i okolo svojej

osi kvoli tomu, ze sa Zem navyse pohybuje na drahe okolo Slnka. Zobrazuje to obrazok 1.9.

O\
o ,\\\& (365 As

+ 3m 56s

... a tak d’alej ... +23h 56m 4s
(obrazok nie je v mierke) ~Keh b (;\

uhly & sa za rok @ ”””””””””
nas¢itaju na 360° SInko

Obr. 1.9: Znézornenie rozdielu medzi slne¢nym a hviezdnym dnom. Po tom ako uplynie
hviezdny defi, tak sa Zem musi dotocit o uhol d, a aZ potom uplynie slne¢ny deii.

Hviezdny den je kratsi ako slnecny, pretoze Zem obieha okolo Slnka rovnakym smerom, ako
rotuje. To znamena, ze po tom, ako spravi jednu sidericki rotaciu voc¢i hviezdam, tak sa musi
este trochu dotoéit, aby bola v rovnakej polohe voéi Slnku?. Tieto malé dotocenia sa pocas roka
poskladaji na jednu celi otocku, ¢o znamend, ze pocet hviezdnych (siderickych) dni v roku
Nga je o jeden vacsi ako pocet synodickych (slnecnych) dni v roku Ngyy.

Nsid = Nsyn +1 5 (133)

kde vidime jasnu paralelu so vzorcami (1.16), (1.24) ¢ (1.26). Pokracujeme obdobne ako
predtym: cely proces sa udeje za jeden rok, teda za cas Pg = 365,25-24 h = 8766 h, pricom plati
Nsa = Pa/tsia @ Nyyn = Pa/tsyn. Nakoniec dosadenim do (1.33) a naslednou tpravou ziskavame

Ps Ps 1 11

= +1 = = + =
tsid tsyn tsid tsyn P, @

tsynPGB

———— |~ 23h 56 min 45s. 1.34
Po + forn min4s. (1.34)

= lsid =

Kazdym hviezdnym diiom sa teda hviezdny ¢as posunie o 3min 56s voci slnecnému casu. Za
rok sa tento posun naséita na 24 h.'° Po roku sa tym padom hviezdny a slneény ¢as opit zladia.

9 Anim4cia rozdielu medzi hviezdnym a slneénym diiom: https://youtu.be/bkUP3F9g0twkért=247
9Hviezdnych dnf je v roku o jeden viac ako slne¢nych, teda 366,25 - 3min 565 ~ 24 h.


https://youtu.be/bkUP3F9g0twk&t=247
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Retrogradna rotacia

Vicsina telies Slnecnej stustavy rotuje v rovnakom smere, ako obieha okolo Slnka (alebo iného
centralneho telesa). Preto je na nich vztah synodickej a siderickej periddy podobny ako na
Zemi. Riadi sa rovnicami (1.33) a (1.34) a synodickd doba rotécie je vicsia ako siderickd.
Avsak existuji vynimky, a to napriklad Venusa, ktora rotuje retrogradne (opacne)'’. Defi na
Venusi je kratsi ako hviezdny den. Pri vypocte dfiky dia na Venusi vSak stale mozeme
pouzit vztahy (1.33) a (1.34) (po zémene ® — Q) podobnym sposobom ako pri retrogrddnom
obehu.

Pri retrogradnom obehu budeme formdlne povazovat siderické aj synodické doby rotécie aj
pocty obehov za zdporné, teda
Zfsidﬂfsym]\/’sid;]\fsyn <0. (135)

Deii na Venusi (od poludnia po poludnie) trvd te, = —116,75dna '* a jej obeh okolo Slnka
Py = 224,70 dna. Dosadenim do (1.34) s modifikdciou @ — Q@ dostdvame

_ tynPe  —116,75 diia - 224,70 diia
© Po+tyn  224,70diia — 116,75 dna

tad ~ —243,02 diia . (1.36)

Siderickd doba rotécie je podla ocakévania zdpornd a dlhsia (v absolitnej hodnote) ako sy-
nodicka. Dokonca vidime, ze jedna rotacia Venuse okolo jej osi trva dlhsie ako jej obeh okolo
Slnka. Pre pocty rotacii dostavame

Po 224,70 dna

Nyg = — = 220 % ~ 0,9246, 1.
17 taa  —243,02dna 0,9246 (1.37)

Py 224,70dita
Nyp = — = —————— ~ —1,9246, 1.38
o tyn —116,75diia (1.38)

¢im sme potvrdili platnost vztahu (1.33), ked'ze

(1.33): Nyg = Nogn + 1, (1.39)
po dosadeni: —0,9246 = —1,9246 + 1 ¢o plati. (1.40)

Retrogradna rotacia sa takisto zvykne charakterizovat sklonom rotacnej osi voci kolmici na
rovinu obehu ¢ véacésim ako 90°. Z planét Slnecnej ststavy sa s tym stretavame pri Venusi

(e = 177,36°) a Urdne (go = 97,77°).

O retrogradnych pohyboch

Pri retrogradnom obehu alebo rotécii, je mozné pouzivat rovnaké vztahy ako pri
progradnom obehu a rotacii, ak modifikujeme retrogradne periody alebo doby rotacie,
za formalne zdporné.

"UPravdepodobne to v minulosti zapri¢inila zrazka s obrovskym asteroidom.
12 Ano, vskutku! Venusa nielenze rotuje retrogradne, ale navyse aj vemi velmi pomaly.
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1.2.3 Spln Mesiaca

Na zaver kapitoly sa pozrime na problém: Ako ¢asto nastane spln Mesiaca? Aj tu je dolezité
nezabudnit na pohyb Zeme okolo Slnka. Fyzikalne (sidericky) md Mesiac periédu obehu okolo
Zeme tgq = 27,32 dna, a budeme predpokladat, Ze obieha na kruhovej drdhe (rovnako to pred-
pokladdame aj pre drahu Zeme). Spln vSak nastane az po synodickej dobe, pretoze je naviazany
na poziciu vzhladom na Slnko'?. Ked'ze Mesiac obieha Zem v rovnakom smere ako Zem obicha
Slnko, tak situdcia je velmi podobnd ako v predchddzajiicej podsekcii 1.2.2.

Predstavme si, ze v tomto momente nastal spln Mesiaca, a to blizko hviezdy Regulus. Spln
znamend, ze Mesiac je v opozicii, teda Slnko je na opacCnej strane oblohy, a to v sihvezdi
Vodndr. Teraz nechajme plynit ¢as. Po 27,32 diioch vykond Mesiac jeden sidericky obeh okolo
Zeme a bude sa opit nachddzat pri hviezde Regulus. Avsak, teraz uz nebude spln! Je to preto,
lebo Zem sa medzi¢asom posunie na svojej drdhe okolo Slnka, ¢o znamena, Ze pri pohlade zo
Zeme sa Slnko na oblohe posunie (pozdii ekliptiky) a ,utecie“ do susedného zvieratnikového
stuvezdia, a to do Ryb. Oproti tomuto sihvezdiu je na oblohe sihvezdie Panna. Mesiac bude
musiet po oblohe este asi 2dni putovat, aby sa do tohto stihvezdia dostal, a bol opét presne
oproti Slnku. Az vtedy nastane jeho spln.

Ked to zhrnieme: Po tom, ako uplynie siderickd peridda 27,32 dita mus{ prejst este nejaks doba
(ktort chceme zistit) aby nastala synodickd periéda. To je presne situdcia z obrdzku 1.9, jedine,
¢isla su iné. To ale znamenad, ze vsetky tvahy a vzorce ktoré potom nasledovali budu totozné,
zmenia sa iba ¢isla, ktoré dosadzujeme a vysledky ktoré ziskame.

Vyjdime teda z rovnic (1.33) a (1.34). Predtym sme vyjadrili ¢4q pomocou tg,. Teraz viak tgq
pozname a nasim cielom je vyjadrif synodickd dobu tg,, teda

1 1 1 tsiaPe
Nyg = Nop + 1 - ton = —247® |~ 99 53dfia. 1.41
s > - tsid tsyn PEB - > PéB - tsid e ( )

Zistujeme, Ze spln Mesiaca nastava kazdych 29,53 dia. To je dosledok jeho siderickej perddy tgiq
a toho, ze obieha okolo Zeme. Ak by obiehal s rovnakou siderickou periédou okolo inej planéty,
tak by vysla ind synodickd doba tsq4. Napriklad, ak by Mesiac obiehal Mars, ktorého sidericka
peridda je Pg = 1,8808 roka = 686,98 dina, tak potom

tsia P3 27,32 dna - 686,98 dna

- _ ~ 98,45 diia . 1.42
T P ta 686,98 dia — 27,32 dna na (1.42)

Synodicka peridda je kratsia ako v pripade obehu Mesiaca okolo Zeme, pretoze obeznd doba
Marsu je vacsia ako obeznd doba Zeme. To znamend, ze za dobu kym Mesiac obehne planétu, tak
sa Mars stihne ,, posuntit® menej ako Zem. Na druhi stranu pre vatitorni planétu, ktorej obezna
doba je kratsia ako Zeme, dostaneme synodicku periédu dlhsiu. Napriklad pre Venusu,ktorej
Po = 0,61520dna = 224,70 dia dostavame

tsiaPo 27,32 dna - 224,70 dna

b = — ~ 31,10 diia. 1.43
T Py —taq | 22470 diia — 27,32 dia ne (1.43)

13 Aby nastal spln, tak sa Mesiac musi dostat oproti Slnku, teda do opozicie.
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1.3 Priklady

1.3.1 Erastotenes a polomer Zeme

V roku 240 p.n.l. zil v starovekej Alexandrii filozof Erastotenes. Pocas letného slnovratu prisiel
cestovatel z mesta Syene a tvrdil, Ze u nich v ten defi na poludnie Iudia nevrhaji tieii. To
zaujalo Erastotenesa, pretoze u nich sa to nikdy nedialo. Zmeral, Ze telesa na poludnie vrhaju
tienn pod uhlom pitdesiatiny kruhu.

Erastotenes si uvedomil, Ze by z tejto informdacie mohol uréit aka je Zem velkd. V tej dobe
sa uz vedelo, ze Zem je gulatd a Slnko velmi d’aleko. Zaroveini bolo zndme ako dlho trvé cesta
medzi Alexandriou a Syene. Preto Erastotenes zaplatil ¢loveka, ktory nasimuloval tito cestu
na Stadidne, a urcil vzdialenost z Alexandrie do Syene na 6200 stadiénov.

Avsak pri ceste z Alexandrie do Syene museli cestovatelia prekondvat rozne terénne prekazky,
¢o navysovalo dizku a ¢as ich cesty. Erastotenes odhadol, ze po dokonalej Zemi v tvaru gule by
vyslo priblizne 5000 stadiénov. Stadién je dizkov4 miera, ktord sa v tej dobe pouzivala. Vedu
sa spory aka je jeho diika, moznosti si od 149m do 185 m.

Aky polomer Zeme vysiel Erastotenovi? Vysledok uréite v stadiénoch a mozny interval v kilo-
metroch.

1.3.2 Aristarchus a vzdialenost Slnka voéi Mesiacu

V trefom storoé¢i p.n.l. sa starogrécky astroném Aristarchus pokisil zmerat kolkokrat d'alej je
Slnko voci Mesiacu. V tej dobe sa vedelo, ze Mesiac neziari vlastnym svetlom, ale odréza to
slneéné. Uvaha bola nasledovna: Ak by bolo Slnko nekonecéne d'aleko, tak by v momente kedy je
osvetlend presne polovica Mesiaca, tak uhlova vzdialenost Slnka a Mesiaca bude rovnd stvrtine
kruhu. Ak nie, tak ém je tato uhlové vzdialenost mensia, tym je Slnko bliZsie.

Bol to genidlny ndpad, ale bohuzial v tejto dobe to bolo velmi fazké odmerat. Aristarchus
urcil, ze uhlovéa vzdialenost Slnka a poloviéného Mesiaca je zmensend voéi §tvrtine kruhu o
maximalne jednu tridsatinu.

Minimélne kolkokrat je Slnko d'alej ako Mesiac podla Aristarchusa?

1.3.3 Synodicky a sidericky obeh Mesiaca

Pri pozorovani zo Zeme vidime spln Mesiaca kazdych 29,53 dia, ¢o je synodicka doba obehu.
Aka je jeho sidericka doba obehu, teda realna fyzikdlna doba obehu voci vzdialenym hviezdam?
Vysledok urcite v diioch. Mesiac obieha okolo Zeme v rovnakom smere ako Zem okolo Slnka.
Jeden rok (obeh Zeme okolo Slnka) trva 365,25 dni.
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1.3.4 Aspekty planét z Marsu

Predstavme si, ze sme na Marse a pozorujeme Zem v najvicsej elongdcii, a zaroven Jupiter
v kvadratire. Ako vzdialend je od nds (Marsu) Zem, a ako vzdialeny je Jupiter? Vzdialenost
Marsu od Slnka je ag = 1,5au a vzdialenost Jupitera od Slnka je ay = 5,2 au. Vysledok urcite
v astronomickych jednotkach.

Bonus: Ak4 je uhlovd vzdialenost Zeme od Slnka a aké je vzdialenost Zeme od Jupitera?

1.3.5 Vysledky

Erastotenes a polomer Zeme

Priblizne 39 800 stadiénov, co je interval od 5929 km do 7361 km.
Skutoéna hodnota polomeru Zeme (6371 km) je vskutku v tomto intervale.

Aristarchus a vzdialenost Slnka voéi Mesiacu

Slnko je miniméalne 19-krat d’alej ako Mesiac. Skuto¢nd hodnota je skoro 400-krat, ale tak ¢i
tak Tudia v tej dobe ziskali predstavu o rozmeroch vesmiru. O tom, Ze Slnko je o dost dalej
voci Mesiacu, ¢o pomohlo pri vytvarani modelov slnecnej sustavy.

Synodicky a sidericky obeh Mesiaca
Je to 27,32 dni.

Aspekty planét z Marsu

Vzdialenost Mars — Zem je 1,1 au, Mars — Jupiter je 5,0 au.
Bonus: Uhlové vzdialenost Zeme od Slnka je 42° a vzdialenost Zem — Jupiter je 4,2 au.



Kapitola 2

Keplerove zakony

https://youtu.be/s2QZwMInbWQ

Teéria heliocentrizmu sa ¢im dalej tym viac dostdvala do popredia, avsak presné pozorovania
Tycha de Brahe nesthlasili s teoretickymi predpoved ami pre kruhové dréhy. Z tychto merani
Johannes Kepler vydedukoval tri zdkony, ktoré si rozsiritelné na obecni ststavu dvoch gra-
vitacne viazanych telies. My si predstavime ich zjednodusené historické znenie.

1. Keplerov zdkon (o driahe) (KZ-1)

Drahy planét su eliptické. Slnko sa nachadza v jednom z ohnisk elipsy.

Elipsa (obr. 2.1) je definované ako mnozina bodov, ktoré maji konstantny sucet vzdialenosti od
dvoch pevnych bodov, ohnisk (F;,F5y). Matematicky je to zapisané v (2.1). Slnko sa nachadza
v ohnisku F;. Bod kedy je planéta najblizsie ku Slnku voldme perihélium (P), a bod kedy je
od neho najdalej afélium (A). Bod S predstavuje stred a body Vy,Vy vedlajsie vrcholy elipsy.
71,75 st arbitrarne zvolené body pre potreby nadchadzajiceho textu.

Vedlajsi
1 vrchol

Prvé
ohnisko
Perihélium F1
P " A
Z,
Vedlajsi 'V, VA
vrchol
[E1Vi| + [FoVi| = [F1Zy| + [FoZy| = [F1Zo| + [FoZy| = |F1P| + [F2P], (2.1)

Obr. 2.1: Elipsa


https://youtu.be/s2QZwM1nbWQ
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Definujme si zédkladné parametre elipsy, zobrazené na obr. 2.2.

Velka poloos a | = |PS| = [SA|. Polovica najdlhsej spojnice bodov elipsy, tisecky PA.
Malé poloos b | =|V;S| = [SV,|. Polovica najkratsej spojnice bodov elipsy, tisecky V; V.
Perihéliova vzdialenost ¢ | = |PF;|. Vzdialenost medzi Slnkom a perihéliom!.
Aféliova vzdialenost () | = |F;A|. Vzdialenost medzi Slnkom a aféliom?.

‘Excentricita e ‘ urcuje splostenost elipsy. Je to &slo medzi 0 a 1, ktoré hovori o relativne;
polohe ohniska F; vramci polpriamky SP (respektive ohniska Fy vramci polpriamky S—A)) Ma-
tematicky zapisané: |F1S| = ae (respektive [FoS| = ae).

Nulové excentricita hovori, Ze ohnisko F; je totozné so stredom S (a takisto s druhym ohniskom
Fy). To znamen4, Ze sa z elipsy stala kruznica (pre e = 0). Nésledne sa navySovanim excentricity
zacne elipsa splostovat, az dorazi ohnisko F; do bodu P (pre e = 1). Avsak na to aby bola
splnend defini¢nd vlastnost elipsy (2.1), tak bud dostdvame tisecku PA, alebo musi byt elipsa
nekoneéne §irokd (a = o). Tento limitny pripad ,roztrhnutej“ elipsy s excetricitou 1 voldme
parabola a budeme sa jej podrobnejsie venovat v kapitole 12 o tnikovej rychlosti.

Perihéliova
vzdialenost

Excentricita |

Druhé
ohnisko

Velka poloos - '
Q
Aféliova
vzdialenost

V,

Obr. 2.2: Parametre elipsy

Vseobecne najblizsi bod k ohnisku v ktorom sa nachddza centralne teleso oznacujeme periapsida.
Specidlne, ak je centralnym telesom Zem, hovorfme o perigeu.

2Vsebecne najvzdialenejsi bod k ohnisku v ktorom sa nachédza centrédlne teleso oznaéujeme apoapsida.
Speciélne, ak je centralnym telesom Zem, hovorime o apogeu.
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MozZno ste si v§imli, Ze na obr. 2.2 st velkosti tseciek F;V; a FoV; oznacend ako velkd poloos
a. Vysvetlime si, preco to tak je a preco je to uzitotné. Vydime z definicie elipsy (2.1), z ktore;
nechajme iba tiplne lavi a pravi stranu a prepisme ju pomocou prave zadefinovanych veli¢in:

[F1Vi| + [FoVi| =g+ Q.

Pozrime sa vsak ¢o predstavuje ¢ + Q. Je to celd tsecka spajajica perihélium a afélium PA.
Thto tsecku volame hlavné os, alebo priamka apsid. Jej dlzka je dvojndsobok velkej poloosy,

\FlVll + ‘ngly = 2a.

Zo symetrie vidime, ze |F1Vi| = |FoVyl, takze [F1 V4| = a = |[F2 V|

Na zdklade tejto znalosti vieme pomocou pravouhlého trojuholnika AF;SV; vypocitat dizku
malej poloosi b. Z Pytagorovej vety

FVi = TS+ SVi]° = a® = (ae)? + b2

dostavame

b=aVvl-—e?|. (2.2)

Na zéklade obr. 2.2 vieme takisto napisat vyjadrenia pre perihéliovii a aféliovii vzdialenost

q=1|PS|—|FiS|=a—ae = |qg=a(l—e)

7 (2.3)
Q=|FS|+|SAl=a+a = Q=a(l+te). (2.4)

2. Keplerov zdkon (o sprievodici) (KZ-2)

Sprievodi¢ planéty opiSe za rovnaky ¢as rovnakui plochu.

Sprievodic je spojnica Slnka a planéty. Tento zakon hovori o tom, ze ¢im sa planéta nachddza
d’alej od Slnka, tym pomalsie sa pohybuje. Graficky je zndzorneny na obr. 2.3. Plochy Si, Ss, S3
boli opfsané sprievodicom za rovnaky ¢as (napr. 1 mesiac). Plochu celej elipsy vypoc¢itame ako?

52 = wa] 25

Plosna rychlost w | je miera prirastku plochy za jednotku ¢asu. V nasom kontexte to je

plocha opisané sprievodi¢om za 1s. Druhy Keplerov zdkon vieme naformulovat nasledovne:
Plosna rychlost sprievodiéa je konstanta®. To znamend, 7Ze w vieme spocitat z celého
obehu planéty okolo Slnka ako podiel periédy obehu P a celkovej opisanej plochy S .

S  mab  wa’y1—e?

p P P (2:6)

kde sme vyuzili vzorec na vypocet malej poloosy (2.2).

3Na druhi stranu, obvod elipsy je analyticky nespoéitatelny.
4To je priamym dosledkom zdkonu zachovania hybnosti, ktorému sa budeme venovat v kapitole 13.
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Obr. 2.3: Grafické znazornenie 2. Keplerovho zakona.
Plati: Sl = Sg = Sg.

Preskiimajme na obr. 2.4 2. Keplerov zakon v blizkosti perihélia a afélia. Pohyb planéty tu je
kolmy na sprievodi¢. Za kratky ¢as (1s) sprievodi¢ opiSe tizky trojuholnik s plochou Sa.

Perihéliova Aféliova
vzdialenost vzdialenost
q Q
N A
oo D'

Perihéliova v l ol 4 v Aféliova
rychlost “ | YA ychlost
Planéta sa hybe Planéta sa hybe
najrychlejsie Plo§né rychlosti najpomalsie

st rovnaké

Obr. 2.4: Pohyb planéty v blizkosti perihélia a afélia

Planéta pocas jednej sekundy prejde vzdialenost s = v - 1s. Plosnd rychlost je prirastok plochy
za 1s. Touto plochou je trojuholnik, ktorého obsah vyratame ako polovicu zo suc¢inu zakladne
a vysky. Zakladna je drdha planéty s, a vyska je dlzka sprievodica r. Teda

SA Loy Ly 1s-r 1

_ 26 _ 2% _ 3 — ur 2.7
YT T 1. 1s 2" (2.7)
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Dosadenim perihélia P (r = q) a afélia A (r = Q) do (2.7) ziskavame dvojicu vztahov

1

1
wp = §UPQ , WA = §UAQ- (2-8)

Avsak spomenme si na 2. Keplerov zakon: Plosné rychlosti st konstantné! To znamena, ze
wp = wa a po zjednoteni vztahov (2.8) mame

vpq = VAR .

Dosadenim (2.3) a (2.4) dostavame

vp Q_1+e

(N qil—e'

(2.9)

Tento vztah sa paméité jednoducho tak, ze vzdy je v citateli véicsia rychlost /vzdialenost /a ¢islo
vicsie ako 1, respektive v menovateli je zas mensia rychlost /vzdialenost /a ¢islo mensie ako 1.

3. Keplerov zdkon (o periéde obehu) - jednoducha verzia (KZ-3j)

Druh4 mocnina periédy obehu planéty P v rokoch je rovné tretej mocnine velkej poloosi
jej drahy a v astronomickych jednotkéch.

P>=a® |, [P]=rok,[a] = au (2.10)

Kepler zistil, ze v Slnecnej sistave zostava pomer tretej mocniny hlavnej poloosi a druhej
mocniny obeznej doby konstantny.

ad
— = konStanta |. (2.11)
P2

Zvolenim prirodzenych jednotiek pre Zem, ¢o st au (velkost velkej poloosi zemskej dréhy ag)
a roky (dfzka obeznej periddy Zeme Pg), dostdvame tvar (2.10), kedze po dosadeni ag, Pg do
(2.11) vychadza konstanta = 1. V nasledujticej kapitole si ukdzeme ako spocitat hodnotu tejto
konstanty vSeobecne pre Iubovolni ststavu.

Na zaver zaujimavost. Ak by ste si chceli narysovat elipsu, tak do papiera na podlozke zapichnite
2 spendliky (ako ohniskd). Dalej zaviazete nitku do kruhu, zoberte ceruzku a natiahnite nitku
medzi $pendliky a ceruzku. PriloZte ceruzku na papier a postupne nou tahajte ¢iaru, tak aby
nitka ostévala cely ¢as napnuta. To zabezpeci rovnaky sucet vzdialenosti ceruzky od spendlikov.
Vzdialenost medzi $pendlikmi urcuje excentricitu vyslednej elipsy. Ak by sme §pendliky zapichli
do rovnakého bodu, tak by vznikla kruznica (elipsa s excentricitou nula).
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2.1 Priklady

2.1.1 Obeh Neptuna

Nepttin obehne okolo Slnka za 165rokov. Ako d'aleko od Slnka sa nachddza? Akou obehovou
rychlostou sa pohybuje? Predpokladajte, Zze Neptiin obieha po kruhovej dréhe.

2.1.2 Kométa z Oortovho oblaku (IOAA 2011 - TO01)

Viésina neperiodickych komét prichadza ku Slnku priamo z Oortovho oblaku. Uréite ako dlho
trva kométe kym prejde tuto cestu. Predpokladajte, ze kométa zacina 35000 au od Slnka, kedy
je v aféliu.

2.1.3 Planétka Hermes (ZAVP - 80)

Planétka Hermes sa pohybuje okolo Slnka po drdhe s velkou poloosou a = 1,29 au, a excentri-
citou e = 0,475. Urcte:

(a) obezni dobu P.
(b) perihéliovi vzdialenost ¢, aféliovi vzdialenost Q.

(¢) dizku malej poloosi b.

2.1.4 Honda-Mrkos-Pajdusakova (ZAVP - 76)

Obehova rychlost kométy Honda-Mrkos-Pajdusdkova je v aféliu 10-krat mensia ako v perihéliu.
AKk4 je excentricita jej drahy?

2.1.5 Vysledky

Obeh Neptiina
Neptin je 30,1 au od Slnka a pohybuje sa rychlostou 1,15aurok * = 5,43 kms~!.

Kométa z Oortovho oblaku

Kométe to bude trvat 1,2 miliéna rokov.

Planétka Hermes
(a) P = 1,47rokov = 535dni
(b) ¢ =0,677au, @ = 1,90au
(c) b=1,14au

Honda-Mrkos-Pajdusakova
Excentricita je 0,82.



Kapitola 3

Gravitacia

https://youtu.be/PbBg9dJOR35U

Koncom 17.-teho storocia formuloval Isaac Newton svoju predstavu gravitacie:

Newtonov gravitacny zdkon (NGZ)

Medzi kazdymi dvoma hmotnymi telesami posobi gravitaéna sila F_’G) , ktord ich pritahuje
k sebe. Jej velkost je rovnakd pre prvé aj druhé teleso a to konkrétne

mimes
2 )

Fo=0G

3.1
! G.)
kde 7 je vzdialenost medzi telesami, m; o st hmotnosti telies a G = 6,674-107 Nm? kg >
je gravitacnd konstanta (ktord skéluje silu do jednotiek SI).

\. J

Vsimnime si, Ze pri vypocte gravitacnej sily vzorcom (3.1) delime r%. To znamend, Ze gra-
vitaéna sila klesd so Stvorcom vzdialenosti. Ak posunieme telesd od seba dvakrat d'alej,
sila klesne styrikrat. Ak trikrat d'alej, tak klesne devifkrat, atd.. Pre r — oo klesd Fg do nuly.

Posobenie Tubovolnej sily F' sa prejavuje urychlovanim objektu zrychlenim @ podla druhého
Newtonovho zakona

—

F =ma|. (3.2)

To znamend, 7e tazsie teleso sa urychluje menej. Napriklad, ak vyskocite, tak Zem na vés, a vy
na Zem posobite rovnakou gravitaénou silou, avSak hmotnost Zeme je ovela vyssia ako vasa,
¢o znamend, ze urychlovanie Zeme ku vdm je zanedbatelné. Preto ak mame sistavu zlozent z
tazkého telesa o hmotnosti M a Tahkého telesa o hmotnosti m, a plati M » m, tak mozeme
uvazovat, Ze centralne tazké teleso sa nehybe. Plat{ to pre ststavy ako Slnko — Zem, Zem —
satelit, galaxia — hviezda, a podobne.

Gravitacna sila je slabd, pretoze G je velmi malé ¢islo. Na to aby boli pozorovatelné jej
ucinky, potrebujeme velmi hmotné telesd ako planéty a hviezdy. Gravitacné posobenie beznych
pozemskych objektov navzajom na seba je zanedbatelné. Napriklad dvaja Tudia o hmotnosti
m = 80 kg vo vzdialenosti r = 1m sa prifahujui silou Fg priblizne! 4- 107" N. Vyuzitim vzfahu
(3.2) vieme spocitat zrychlenie ktorym sa ku sebe pohybuji?.

PG

a=—
m m

= G% = 5-10""ms 2, ¢o je vskutku zanedbatelné.
r

1Z4visi to eSte aj na vyzore.
2Pre rozsirenie, hmotnost vo vzfahu (3.1) nazyvame gravitaénou a hmotnost vo vztahu (3.2) nazyvame
zotrvacnou. Tieto dve hmotnosti si st rovné, ak plati silny princip ekvivalnecie, ktory sa zda, ze plati.


https://youtu.be/PbBg9JOR35U
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Podobne vieme spocitat gravitacné zrychlenie ag na povrchu (rovniku) Zeme. Zoberieme si
testovacie teleso o arbitrarnej hmotnosti m, ktoré je zanedbatelnd voci hmotnosti Zeme Mg =
5,974 - 10 kg. KedZe sa teleso nachddza mimo Zeme, tak graviticia Zeme je rovnakd ako
gravitdcia hmotného bodu s hmotnostou Zeme umiestneného v strede Zeme. To je dosledok
Gaussovho zdkona, ktorému sa budeme venovat v kapitole 23. Preto je vzdialenost telesa od

Zeme rovnd (rovnikovému) polomeru Zeme®, r = Rg = 6378 km.

Mgm
e, G M.
ag = —= = e _ G’—;e = 9.80ms >
m m Rg

Zem vsSak navyse rotuje okolo osi. To znamenad, ze na telesa na jej povrchu posobi zdanliva
odstrediva sila Fg, ktori vSeobecne spocitame ako

mv2

Fo = , (3.3)
T

kde v je rychlost a r polomer krivosti. Polomer krivosti pre kruhovi drahu je klasicky polomer
kruhu. Pre drahu elipticki to je zlozitejsie, avSak v perihéliu a aféliu su to priamo perihéliova
vzdialenost g a aféliovd vzdialenost Q).

Uvazujme, Ze Zem je gula a testovacie teleso sa nachidza na rovniku. Potom r = Rg, rychlost
je podiel obvodu Zeme a casu rotdcie, v = 27 Rg /t4q, a odstredivé zrychlenie mé velkost
m(27rR€B/tsid)2
Fo _ " he  _ 4#@

=0,03ms 2.
m m tsid

Vysledné zrychlenie, ktoré posobi na teleso na povrchu (rovniku) Zeme je rovné rozdielu gra-
vitacného a odstredivého. Nazyvame ho tiazové zrychlenie g.

2

g =ag —ao =9,77ms “|(na rovniku).

3.1 3. Keplerov zakon podrobnejsie

Uvazujme systém, kde sa centralne teleso o hmotnosti M nehybe, a okolo neho obieha mensie
teleso o hmotnosti m, plati M » m. Vzdialenost telies bude konstantne rovnd velkej poloosi a,
drdhu uvazujme ako kruhovii. Délezité je si uvedomit, ¢o by sme pocitovali, keby sme boli na
mensom telese, napriklad na Zemi. Vnimame iba pritahovanie ku Zemi, nie je Ziadny rozdiel
gravitacie v noci a cez den. Ak by zrazu zmizla Zem a ocitli by sme sa sami na dréhe okolo
Slnka, tak by sme boli v stave beztiaze. To znamena, ze vyslednica sil posobiacich na nas je
nula, teda sa vyrovna pdésobenie gravitacnej a odstredivej sily,

Fo = Fo| (3.4)

Tento vztah plati iba na kruhovej drahe. Na elipse nie, pretoze sa urychlujeme pozdiz drahy.

3Zem je splostend, jej polarny polomer je 6357 km, a polomer je 6371 km.
4Uplne presne by to platilo, ak by Zem bola bodovy objekt, ina¢ tam predsa len malé rozdiely su.
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Vztah (3.4) je dolezity poznatok z ktorého vydeme pri odvodeni. Zacneme dosadenim (3.1)
a (3.3), pricom my = M, my = m, r = a.

Za rychlost dosadime v = 2ma/P, kde P je periéda obehu, a upravime

GMm _ m(2ma/P)’

a? a ’

M 4% a?

a2 aP?’
GM a’

V (2.11) dostdvame hodnotu konstanty rovntt €. Jej hodnota teda zavisi na hmotnosti central-
neho telesa. Napriklad pre Slnko o hmotnosti Mg = 1,99 - 10%° kg dostdvame konstantu rovnt
priblizne 3 - 10¥ m?s72. D4 sa ukézat Ze tvar (3.5) vyjde rovnako aj pre elipticki drdahu

(¢o je v8ak nad ramec kurzu).

Spomenme si teraz na to, ako sme v predchddzajicej kapitole pocitali pomer rychlosti v perihéliu
a aféliu (obr. 2.4) za pomoci malych trojuholnickov. Co ak by sme cheeli spocitat konkrétne
rychlosti, nie len ich pomer? Ide to, ak spojime vztahy (2.8) a (2.6) (vdaka tomu, Ze w je
konstanta, teda w = wp = wy). Pre perihélium dostdvame

1 S  mab  wa’v1—e?

L e = PO TGO 3.6
QPRI = WP =W =" = p P (3.6)

z ¢oho vyjadrime vp, dosadime ¢ z (2.3) a skratime a

B 2ra’y/1 — e2 _ 2ma’y/1 — e2 _ 2man/1 — e?
B qP  a(l—-e)P  (1—e)P

Up

Rovnicu umocnime na druhu,
,  4m%a?(1 —€?)
UP -
(1—e)2P?

Upravou 1 —e2 = (1 — e)(1 + €) a kratenim dostdvame

Am*a®(1—e)(1+e)  4n’a® 1+e
(1—e)1—e)P2 P2 1-¢

2 _
Up =

(3.7)

Teraz pouzijeme novii odvodent formu 3. Keplerovho zakona (3.5) a dosadime

1 GM
P2 4m2q3’
¢o nam po dosadeni do (3.7) d&
GM 1+e
2 _ 422
vp = 47°a s 1o
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Nakoniec po finalnej uprave

GM 1+e
2
= —" . 3.8
p a l-—e (3:8)
Analogickym odvodenim, alebo aplikovanim (2.9) na (3.8) dostdvame vztah pre afélium
GM 1—e
2
= — : 3.9
A a l+e (3:9)

Pre Zem a Slnko (e = 0,0167) vychadza vp = 30,3kms™! a vp = 29,3 km s~

Vidime, ze vztahy (3.8) a (3.9) si podobné. Zopdr sikovnymi tipravami ich vieme prepisat do
takmer identického tvaru:

M1 1 2 (1 21— 2 1
o G e oy +€:GMM:GM(—— e):GM(———),
a l—e q q

q q q a

GM 1-e l—e 2—(1+e) 2 l+e 2 1
j— =GM =GM~— —2 =GM| = — =GM|=—-~].
AT Tt Q Q (Q Q) (Q a)

Jediny rozdiel je v tom ¢i je v zatvorke pod zlomkovou ¢iarou g alebo (). Avsak to je aktualna
vzdialenost pre dani rychlost! Pri vypocte rychlosti v perihéliu vp sa ndm vo findlnom vzoréeku
objavi perihéliovéa vzdialenost ¢ a pre vypocet va sa zas objavi vzdialenost Q! Je mozné ukazat,
7e toto sa d& zobecnit pre Iubovolné miesto na eliptickej drahe a vo vzoréeku sa vyskytne
aktudlna vzdialenost r od centrélneho telesa.

Vis-viva  (Vv)

Obiehajtice teleso zanedbatelnej hmotnosti m voci centralnemu telesu o hmotnosti M sa
pohybuje po eliptickej drahe s velkou poloosou a tak, ze vo vzdialenosti r od centralneho
telesa ma rychlost v spliujicu vztah

2 1

vzzGM(———) , M >»m, (3.10)
r a

Vis-viva je velmi silny ndstroj pri vypocte prikladov a este ju urcite vyuzijeme.

3.2 Priklady

3.2.1 Gravitacna konstanta a zrychlenie (ZAVP - 117)

Uréte hodnotu gravitacnej konstanty G v jednotkach SI. Hmotnost Zeme je Mg = 5,97-10%** kg,

jej (priemerny) polomer Rg = 6,38 - 10°m a gravitacné zrychlenie na povrchu ag = 9,80 ms™2.

3.2.2 Vaha na Jupiteri

Kolko by ukézala vdha kalibrovand na Zemi, ak by sa na Jupiteri na nu postavil ¢lovek o
hmotnosti m = 80kg? Jupiter sa otoci okolo osi za dobu Ty, = 9h 50min, jeho polomer je
Ry =6,99-10" m a hmotnost My = 1,90-10?" kg. Tiazové zrychlenie na Zemi je g = 9,77ms™2
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3.2.3 1. kozmicka rychlost (ZAVP - 118)

Vypoéitajte prvi kozmickd rychlost, ¢o je rychlost ktorou sa musi pohybovat umeld druzica
Zeme, aby obiehala na kruhovej drahe tesne nad povrchom Zeme (na rovniku). Urcte obeznt
dobu druzice. Rovnikovy polomer Zeme je Rg = 6378 km a jej hmotnost Mg = 5,974 - 10** kg.

3.2.4 Honda-Mrkos-Pajdusakova sa vracia

Kométa Honda-Mrkos-Pajdusakova obieha okolo Slnka po drdhe s velkou poloosou a = 3,0 au
a excentricitou e = 0,82. Vypoéitajte jej rychlost v perihéliu vp a aféliu vy. Overte platnost

vztahu
Up 1+e

va 1l—e

3.2.5 Vysledky

Gravitacna konstanta a zrychlenie
G =6,67-107"m3kg 152

Vaha na Jupiteri
Véha by ukazala 194 kg.

1. kozmick4 rychlost

Prva kozmick4 rychlost je 7,906 kms™!.

Honda-Mrkos-Pajdusakova sa vracia
vp =55kms™! | wy =54km/s.
Vztah overime dosadenim do lavej (L) a pravej (P) strany:

Up

r=" -0,
VA

P:1+e£10’
1—ce¢

teda I = P, ¢o potvrdzuje platnost vztahu pre pomer rychlosti v perihéliu a aféliu.



Kapitola 4

Dvojhviezda

https://youtu.be/BGAJXkJYiAw

Doteraz sme pocitali v aproximacii M » m, kedy je centralne teleso nehybné. Ak su vsak
hmotnosti telies rddovo podobné, musime uvaZovat realistickejsi pripad, kedy obe obiehaji
telesd okolo spolo¢ného faziska! medzi nimi. Pre jednoduchost predpokladajme kruhové drahy.
Situacia je zobrazend na obr. 4.1.

Obr. 4.1: Schéma obehu dvojhviezdy

Poloha taziska 77, pre n hmotnych bodov o hmotnostiach my, ... ,my, je definovans ako priemer
poloh bodov 77, ..., vaZeny podla hmotnosti

77{ _ Z?:l miﬁ
=
Qe M

V jednorozmernom pripade (v stiradnici x) pre 2 hviezdy? o hmotnosti M; a M, dostdvame

(4.1)

. M156'1 + Mz.fg

_ 42
S VAN VA (4.2)

1V astronémii ¢asto pouzivame oznacenie barycentrum.
2Ked'ze ide o sféricky symetrické objekty, mozeme ich nahradit hmotnymi bodmi v ich strede.


https://youtu.be/BGAJXkJYiAw
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Ak sa presunieme do ststavy, ktord m4 pociatok v tazisku (takzvand taziskovd sistava), tak
na zaklade obr. 4.1 vidime, ze

:UTZO ) T = —ay ) To = G2,

kde ay, ay st velké poloosy (polomery) dréh zloziek dvojhviezdy. Dosadenim do (4.2)

0= —M1a1 + M2a2
M, + My

a upravou dostdvame dolezity vztah

Mia, = Mzas |, (4.3)

ktory zvyknem nazyvat hojdacka®. D4 sa ukézatf, 7e to plati rovnako aj pre eliptické
drahy, ¢o je vsak nad ramec tohto kurzu.

Preco vsak hviezdy obiehaji prave okolo taZiska? Dolezité je si pripomentif Newtonov gra-
vitaény zakon (NGZ), ktory hovori, ze na obe hviezdy posobi rovnakéa gravitacnd sila (Fg; =
FG ). Zaroven st obe na kruhovych dréhach (schéma na obr. 4.1), ¢o znamend, ze plati rovnost
gravitacnej a odstredivej sily pre obe hviezdy (Fg1 = Fo1; Fo2 = Fo). Z toho vsak vyplyva
7e plati rovnost odstredivej sily posobiacej na hviezdu 1 (vlavo) a na hviezdu 2 (vpravo)

Fo1=Fopa.

Dosadenim vztahu pre odstredivi silu (3.3) dostdvame

Mlv% _ MQU% (4 4)
aq a9 . .

Rychlost hviezdy spocitame ako podiel dizky jej drahy (obvod kruhu) a periédy obehu P;, Ps,

277&1 277'(12
Vo =
=Y

v =

Rychlosti dosadime do (4.4), uvedomime si, ze P; = Py, a periédu ozna¢ime jednotne P.

M1(27T(11/P)2 _ MQ(Q?TCLQ/P)2

Y

ay 5]
¢o po umocneni zatvoriek a krateni

M -47%a® M, - 472a3
CL1P2 (IQPQ

= M1a1 = M2a2

déva prave vztah (4.3) vychddzajici z definicie taziska.

3Je to preto, lebo ¢leny Mia; a Msas predstavuji momenty sil, ktoré preklapaji hojdacku protichodnymi
smermi. Ak st rovnaké, hojdacka je v rovnovahe. Preto si musf rodié¢ sadnif blizsie ku stredu, aby sa mohol
hojdat s diefatom. Rovnako to funguje s hviezdami. T4 taZsia ,,sedi“ bliz§ie ku tazisku a Iahsia d’alej.
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4.1 A opit 3. Keplerov zdkon

NapiSme si rovnosti gravitacnych a odstredivych sil pre obe hviezdy v sustave na obr. 4.1
Foi1=Fo1 , Fgo=Fop.

Po dosaden{ (3.1) a (3.3) (vzdialenost hviezd je r = a; + az)

M1M2 . Mﬂ)% G M1M2 MQ'US

Y

(a1 + az)? a; (a1 + az)? as

Za rychlosti dosadime analogicky ako predtym

M1M2 M1(27T(11/P>2 M1M2 M2(27T6L2/P)2

G = . G -
(a1 + az)? a; (a1 + az)? a9
Po uprave
G MQ _ 47'('2&1 M1 _ 47T2CL2
(a1 + a2)? P2 (a1 + az)? P2

Teraz tieto 2 rovnice séitame dokopy (teda lavii stranu s Tavou a pravi s pravou, aby sme dostali
jednu rovnicu) a upravime

e Mz e M1 _ 471'2&1 i 47'('2@2 ’
(a1 + as)? (a1 + az)? P2 P2
M1 + M2 47T2
(ta)? - P2t
G (CLl + (lg)g
M M) =)

¢im sme odvodili plni formu 3. Keplerovho zdkona! Opit, vztah plati aj pre eliptické drahy.

3. Keplerov zdkon (o periéde obehu) - plna verzia (KZ-3p)

V sustave dvoch gravitacne viazanych telies plati

(a1 + a2)3 . G
P2 42

(M; + M), (4.5)

kde aq, as si velké poloosy drah, M, M, hmotnosti zloZiek a P spoloéné periéda obehu.

Vyraz G(M; + M) volame Standardny gravitaény parameter. Takisto ho ddva zmysel

definovat pre jedno teleso (GM), ak vySetrujeme obeh druhého telesa so zanedbatelnou hmot-
nostou. Zavadzame ho z praktického dovodu, pretoze z pozorovani nevieme merat priamo hmot-
nosti a G, ale meriame prave tento parameter. Preto ho pozndme s vysSou presnostou. Napriklad
gravitacny parameter Slnka je

GMe = 1,32712440042 - 10 m3s72,

pricom jeho hmotnost vieme s presnostou o 7 rddov mensou!
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4.2 Eliptické drahy

Vo vieobecnom pripade hviezdy okolo seba obiehaju po eliptickych drahach s velkymi poloosami
ai,as a rovnakou excentricitou. To vyplyva zo symetrie obehov, ktora je znéazornena na
schéme 4.2. Spojnica hviezd vidy prechadza taziskom, ktoré ostdva nehybne ohniskom pre obe
elipsy. Pomer vzdialenost{ ku hviezdam od taziska (71, r2) sa musi zachovat, kvoli hojdacke

T1 M1

MlT’l = MQT’Q = = —.
T2 M2

To znamenad, Ze obe elipsy maji rovnaky tvar len st naskdlované na int velkost pomocou diiky
velkej poloosi. Kedze vSak tvar (splostenost) elipsy popisuje excentricita e, a tvar sa zachovdva,
tak obe drahy musia mat rovnaké e.

Obr. 4.2: Eliptické dréahy dvojhviezdy

Ak by sme boli na tazsej hviezde, ktord je blizsie ku fazisku, javilo by sa ndm, Ze mensia hviezda
okolo nas obieha po eliptickej drahe s opéf rovnakou excentricitou e a velkou poloosou rovnou
sictu velkych poloosi a; + ay. Tiito drahu voldme relativna driha.

Situacia je zobrazend na obr. 4.3. Zaroven tam si vyznacené relativne apsidy. Periapsida je bod
najvicsieho priblizenia, oznacend ako q; + ¢o (sticet periapsid v taziskovej siistave na obr. 4.2).

sustave na obr. 4.2).

V apsidach je relativna rychlost rovna sictu rychlosti hviezd, ¢o je takisto zndzornené na obr.
4.3. Mimo apsid, je situacia zlozitejsia, pretoze vektory rychlosti nie su protichodné, ale zvieraju
obecny uhol. Avsak ukazeme si, Ze plati obdoba velmi uZito¢nej rovnice Vis-Viva (Vv) aj pre
dvojhviezdny systém.
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o
1
1

\/

Obr. 4.3: Relativna draha dvojhviezdy

Periédu obehu dvojhviezdy popisuje plnd verzia 3. Keplerového zakona (KZ-3p), ktory si aj
mierne predpripravime na neskorsi krok
(a1 + (12)3 G

P2 = 471'2 (Ml + Mg) =

1 G(M; + M,)
P2 4m2(ay + ag)3

(4.6)

Spomenme si na ,,odvodenie® Vis-vivy v predchadzajicej kapitole, ktoré zacalo eSte v kapitole
2. Celé to bolo zalozené na malinkych trojuholnikoch s rovnakymi plochami na obr. 2.9. Avsak
to sa da aplikovat aj tu! Relativny obeh hviezdy (obr. 4.3) spl'ﬂa 2. Keplerov zakon!
To znamend, Ze plati rovnica (3.7) pre rychlost v periapside

,  Am*a® 1+e
R

kde v nasom pripade dosadime a = a; + as

4r2(a; + az)® 1+e
P? l—e

vp =

Teraz dosadime predpripravent verziu 3. Keplerovho zdkona (4.6)

2G(Mi+ M) 1+e GMi+M) 1+e
dr2(ay +ag)d l—e  ay+ay l—e’

vp = 47 (ay + as)

Analogicky vypocet sa d4 spravit pre apoapsidu, takze

G(M1+M2)'1+6 UQ_G(Ml-i-Mg)'l—e
ay + as l—e = 27 a1 +ay 1+e

2 _
Up =
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¢o je velmi podobné rovniciam (3.8) a (3.9). Podobnou sériou tiprav ako v minulej kapitole

vieme tieto rovnice previest do tvaru

2 1
2
vs = G(My + M. — ,
i (M, 2><Q1+Q2 a1+a2>

2 1
2 = M M — .
va =G+ 2)<Q1+Q2 a1+a2>

Opit vidime, Ze tvary rovnic st extrémne podobné. Pri vypoécte relativnej rychlosti v periap-
side dostavame napravo v menovateli sicet periapsidovych vzdialenosti, a obdobne v druhej
rovnici pre apoapsidum. D4 sa ukdzat, Ze to plati pre obecnu relativnu vzdialenost r = r, + 7

a relativnu rychlost v.

2 1
v? = G(M; + M2)< — ) , (4.8)
r  a;+ as
¢o je obdoba rovnice Vis-viva (Vv) pre dvojhviezdu.
o o o
Vydelme rovnice v (4.7), ziskame
B T are 1 (1+e)
v2  GOL4My) 1-e (1 —g)2’
a1+az 1+e
Z toho vidime, ze opit ako predtym v (2.9), tak aj pre dvojhviezdu plati
v 1+e
R . (4.9)
VA 1—e

2. Keplerov zakon plati nie len na relativnej drahe, ale aj na jednotlivych ab-
soliitnych drahach oboch zloziek. Tie st znazornené na obr. 4.2. Opét vieme vyuZit rov-

nicu (3.7), a tentoraz si ju napisat pre obe zlozky (vSade hodime index 1 alebo 2)
o Am?al 1+e o  AmPa3 1+e

T Tpe 72 0 e T T 7o

Dolezité je, ze excentricita a periéda je rovnaka pre obe drahy, ¢o je oznacené jednotne e a P.
Delenim tychto rovnic a vyuzitim hojdacky (4.3) dostaneme

2,2
2 47 al . 1+e 2 2
Upy _ TP?T T1—e _ Q1 _ M;
v dr2af 1+e @3 M?
2 P2 1—e

Odmocnenim a spravenim rovnakych krokov pre apoapsidu ziskavame findlny vztah

Up Mz UAl

M1 ’UA2

1

VUp,
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4.3 Radidlna a tangenciilna rychlost

Zorny IG¢ je spojnica naSich o¢f a pozorovaného objektu. Rychlost merant v tomto smere
voldme radidlna rychlost v,. Ak sa objekt pohybuje pre¢ od nds, tak v, > 0, ak sa zase

pohybuje smerom ku nam, tak v, < 0. Zlozka rychlosti merana v rovine kolmej na zorny lac sa
nazyva tangencialna rychlost v;. Situdcia je zobrazend na obr. 4.4. Ked'Ze v, je kolmé na v,

tak pre celkovii rychlost v plati Pytagorova veta.

v? =02 +v7|. (4.10)

v
= v,
Hviezda Uy
iZorny
168 U
Pozorovatel 4
. @ 2 2 _ .2
na Zemi v Hvi=v

Obr. 4.4: Radidlna a tangencidlna rychlost

Inklinicia 72 | je sklon drdhy voéi referenénej rovine. Pri pozorovani dvojhviezd a exoplanét

je konvenciou referenéna rovina kolmé na zorny liac. Teda ak je ¢ = 0°, tak pozorujeme sustavu
zhora, respektive zdola, a vidime pohyb iba v tangencidlnom smere. Ak je ¢ = 90°, tak sustavu
pozorujeme zboku, a pohyb vidime iba v radidlnom smere.

Teda, v, = 0 pre i = 0°, a v, = v pre ¢ = 90°. Funkcia, ktora je nulova pre 0° a jednotkova v
90° je sinus. To znamenda?, Ze radidlna rychlost je voci celkovej §kdlovand so sinusom inklindcie

o~ vsini]. (a1)

Pre tangencialnu rychlost to je opacne, vy = v pre i = 0°, a vy = 0 pre i = 90°. Tomu odpoveda
funkcia kosinus, teda tangencidlna rychlost je voéi celkovej kalovana s kosinusom inklinécie

oo weosd] (112

V kontexte Slnecnej sistavy povazujeme za referenéni rovinu rovinu obehu Zeme. Planéty majui
inklindcie blizke nule. V kontexte blizkozemského prostredia povazujeme za referenéni rovinu
zemsky rovnik. Napriklad satelity na polarnom orbite maji ¢ = 90°.

4D4 sa to ukdzaf aj rigoréznejsie, a to z pravouhlého trojuholnika na obr. 4.4. Potom uhol medzi stranou
vy a v bude 4. Z definicie sinusu dostdvame uvedené vztahy.
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4.4 Priklady

4.4.1 Zem a Mesiac

Zem a Mesiac obiehaji okolo spoloéného bodu (faziska), uvazujeme kruhové drahy. Je tento
bod mimo Zeme? Ako vysoko nad, respektive ako hlboko pod povrchom Zeme sa nachadza?
Hmotnost Zeme je Mg = 5,974-10* kg, hmotnost Mesiaca je M¢ = 7,438-10?? kg a vzdialenost
stredu Mesiaca od stredu Zeme (takzvand lunar distance) je d = 384400km a polomer Zeme
je Rg = 6378 km.

4.4.2 Alpha Centauri

Alpha Centauri je trojhviezdy systém. V jeho strede obiehajui okolo seba Alpha Centauri A
a Alpha Centauri B s periédou P = 79 rokov. Ich hmotnosti su My = 1,1 Mg a Mg = 0,9 Mg,
kde Mo je hmotnost Slnka. Okolo nich obieha tretia hviezda, Proxima Centauri (zlozka C),
ktorej hmotnost je Mc = 0,12 M. Pri pohlade z taziska zloziek A a B sa javi, Zze C obieha na
drdhe s velkou poloosou acyap = 8700 au. Vyuzite, Ze acap » aa, ap.

Ijlohy:
(a) Ak4 je priemernd vzdialenost zloziek A a B, teda velkd poloos aa p ich relativnej drahy?
(b) Aké st velké poloosy jednotlivych drdh zloziek A a B?
(c¢) Ako dlho trva obeh Proxime Centauri okolo centra dvojhviezdy?

Hint: Tento trojhviezdny systém sa dd rozloZit na 2 dvojzlozkové systémy (A s B, a A+B s C).

4.4.3 Dvojhviezdny systém (AO 2017 SS DK - 4)

Vzdialenost dvojhviezdy je 10 pc, najvicsia uhlova separacia zloziek je 7,0” a najmensia je 1,0”.
Predpokladajme, Ze orbitalna periéda je 100 rokov a orbitdlna rovina je kolm4 k zornému lacu.
Ak hlavnd polos drahy jednej zlozky je rovna a; = 3,0”, urc¢te hmotnosti obidvoch zloziek v
jednotkach hmotnosti Slnka.
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4.4.4 Radialne rychlosti (ZAVP - 247)

Na obr. 4.5 je znazorneny priebeh radidlnych rychlosti (v smere zorného lica) zloziek (A, B)
dvojhviezdy p Velorum. Predpokladajte, ze zorny l4c lezi v rovine obehu sistavy (i = 90°, teda

ich pozorujeme ,,zboku*). Urcte:
(a) obeznu dobu P,
(b) radialnu rychlost taziska ststavy vy,
(c) orientdciu elitptickych drah vzhladom na zorny Ia¢,
(d) excentricitu relativnej drahy a
(e) hmotnosti zloziek dvojhviezdy.
i/;"[_tfr;r': s-1]
+100
+ 80+
+60
+40F
+ 200,
0
- 20}

—40

Obr. 4.5: Graf radidlnych rychlosti zloziek dvojhviezdy p Velorum
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4.4.5 Vysledky

Zem a Mesiac

Bod okolo ktorého obiehaji sa nachddza vnutri Zeme, konkrétne 1597 km pod povrchom.

Alpha Centauri

(a) aap = 23 au.
(b) an =10au , ap = 13au.
(c) Obeh trva Pe = 560 000 rokov.

Dvojhviezdny systém
Hmotnosti hviezd si 1,6 Mo a 4,8 Mo.

Krivka radialnych rychlosti
(a) P =9,7dni.

(b) vp =20kms™ 1.

(c¢) Okolia minim a maxim krivky s symetrické. To znamend, ze priamka apsid je kolma na
zorny lue.

(d) Na zdklade pomeru rychlosti v perihéliu a aféliu ziskavame e = 0,5.

(e) Na zaklade treticho Keplerovho zdkona a pomeru rychlosti zloziek dvojhviezdy dostdavame
My = 0,33 Me, Mg = 0,27 Mo.



Kapitola 5

Pogsonova rovnica

https://youtu.be/LIIABNLh-Oo

Prejdime k odvetviu astrofyziky, ktoré nazyvame fotometria. Budeme sa zaoberat skiimanim
svetla vo viditelnej oblasti, meranim jasnosti, a veli¢inami s tym spojenymi. Klaudios Ptole-
maios vydal katal6g nebeskych telies (hlavne hviezd), kde boli objekty rozdelené do 6 kategérii
podla jasnosti. Urcoval ich podla toho, ktoré hviezdy sa zjavili vecer ako prvé (kategéria 1), az
po tie ¢o sa zjavili posledné (kategdria 6). Teda, ¢im nizsia kategéria, tym jasnejsia hviezda.

. 7 . . ’ . ’ . . ~ . A~ Y .
Tieto kategdrie jasnosti hviezd nazyvame hviezdne velkosti. Toto oznaéenie moze byt mierne

miitice, ked'Ze hviezdna velkost nemd ni¢ spoloéné s redlnou velkostou hviezdy. Preto budeme
pouzivat alternativne pomenovanie: magnitiida, namiesto hviezdna velkost!.

ZdanlivA magnitida m ‘ je veli¢ina popisujiica jasnost hviezdy, podla toho ako ju vnima

nase oko. Podla definicie Normana Roberta Pogsona z roku 1856 plati, ze hviezda s mag-
nitiidou o 5 mensou je 100-krat jasnejsia. Co viak znamend, ze je 100-krat jasnejsia?

Zdanlivy (svetelny) tok ® | je mnozstvo svetelnej energie?, ktoré prejde 1m? za 1s, ak

prihliadneme na citlivost oka pre rozne vlnové dizky®. Jednotkou je teda Jm=2s™' = Wm™2.
Zdanlivy (svetelny) tok popisuje jasnosti objektov (hviezd), tak ako ich vnima nase oko. Ak
teda hovorime, ze hviezda 1 je 100-krat jasnejsia ako hvieda 2, tak to znamend, ze pomer ich
tokov je 100, matematicky zapisané: &, /Py = 100.

Pogsonova rovnica (POG)

Relativnu jasnost hviezd v magnittiidach my, my urcit na zaklade pomeru ich zdanlivych
(svetelnych) tokov &4, @, ako

P
mq — Mo = —275 log (5) 3
2

kde log je dekadicky logaritmus®.

2Pri vypocte log x sa pytame na kolkd méame umocnit 10, aby sme dostali z.
Teda log(100) = 2 a log(1000) = 3

1 Avgak je to mierne problematické, pretoze jednotkou hviezdnej velkosti je takisto magnittida, ¢o bude viest
ku vetdm ako: ,Magnitida hviezdy je 5 magnitid“, ale snad to bude zrozumitelné.

2S1get energie foténov, respektive energia elektromagnetickych kmitov.

3Tyéinky v oku, ktoré pouzivame pri slabych svetelnych podmienkach, si najcitlivejsie v strede viditelného
svetla (zelend farba). Na okrajoch, pre ¢ervenu a fialovii farbu, je citlivost najnizsia.


https://youtu.be/LfIABNLh-Oo
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Platnost rovnice (POG) si mozeme overit z vychodzieho principu: hviezda 1 s magnitidou o 5
mensou ako hviezda 2 je 100-krat jasnejsia. Teda m; — my = —5 (znamienko minus vzniklo z
toho, ze m; < my) a ®1/Py = 100. Po dosadeni

—5 = —2510g(100) = —2,5-2 = =5 ¢o sedi.

Analogicky dostavame, ze hviezda s magnitidou o 10 mensou je 100-100 = 10 000-krat jasnejsia,
s magnittidou o 15 mensou je 100 - 100 - 100 = 10°-krdt jasnejsia, atd.. Takisto vSak rovnicou
(POG) ziskavame nastroj na spoc¢itanie vSetkych desatinnych magnitid medzi.

Magnitida nula je definovand pomocou hviezdy Vega. Ak jej zdanlivy svetelny tok oznac¢ime

(130, potom Z (POG) dostavame
m = O . .
) g @0

Konkrétna hodnota ®( nie je dolezitd. Ponechdvame tu istti volnost pre rozne oéi, & pristroje?.
Obecne hodnotu ®( nazyvame zero-point. Ako uvidime v kapitolach 15 a 17, existuje viacero
typov magnitid (pre rozne filtre), a kazdd mé svoj vlastny zero-point.

5.1 Magnituda dvojhviezdy

Je dolezité si uvedomit, Ze magnitidy nemozeme jednoducho séitavat. Predstavme si, Ze mame
dvojhviezdu, ktorej zlozky nevieme rozoznaft a javi sa ndm ako jedna hviezda magnitidy m. Ak
st magnitudy zloziek m; a my akd bude magnitiida m? Odpoved nie je m = my + my, kvoli
logaritmickému spravaniu skaly magnitid v rovnici (POG). Avsak, séitavaji sa toky!

=0+ Dy, (5.2)

kde @ je tok celej dvojhviezdy. Magnittida dvojhviezdy bude podla (5.1)

i) O +
m = —2.5log (qT) = —25log (%) . (5.3)
0 0

Konkrétnu hodnotu ®; nebudeme pre tento vypocet potrebovat, ako uvidime, tak sa ®; vykrati.
Do (5.3) potrebujeme dosadit vyjadrenia tokov jednotlivych hviezd. Za¢nime napisanim (5.1)
pre prvi a druht hviezdu

) )
m; = —2,5log (f) , Mo = —2,5log<a2) .
0 0

7Z tychto rovnic potrebujeme vyjadrit ®@; a ®,. Zatneme osamostatnenim logaritmu

—0,4-m; = log| — , —04-my=log| — |,
1 g(% 2 g o,

kde sme vyuzili 1/2,5 = 04.

4Takyto pristup nazyvame diferencidlna fotometria.
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Teraz sa potrebujeme zbavit logaritmu. To spravime pomocou inverznej funkcie 10%, pretoze
ak z = log(y), tak y = 107.

—0.4- @1 _04- (I)Q
10 0,4-m1 _ _* 10 0,4-mo = <
Oy Dy

Teraz ostdva prendsobit rovnice tokom ®( a dostdvame vyjadrenia pre ®;, ®,,
Q) =Py - 10704 Py = B - 107042, (5.4)

Toto dosadime do (5.3) a dostavame

Dy - 107041 4 @ - 10074”2)

m = —2,5log( T
0

kde sa vykrati ®y a dostavame vyjadrenie

m = —2,51log (1074 4 107%472) |. (5.5)

Vyjadrenie (5.5) sa d4 jednoducho rozsirit na viacero hviezd. Celkovéd magnitida N hviezd
bude analogicky so vztahom (5.3)

m = —2,5log T .
0

Dosadenim analogickych vyjadreni pre toky ako (5.4) dostavame

m = —2,5log (1074 4+ 107042 4 1070478 4 ... 4 10704 |, (5.6)

Ak vsetky hviezdy maji rovnakid magnitidu my, dosadenim do (5.6) dostavame

m = _275 10g 30—0,4‘mH 4 10—0,4.mH 4 10—074.mH ot 10—074.m1i _ _275 10g(N . 10—0,4-mH) )

N-krét

Pouzitim identity log(a - b) = log(a) + log(b) dostédvame
m = —2,5<log(N) + 10g(10_0’4'mH)> ,

kde vyuzijeme to, Ze logaritmus a 10% si inverzné funkcie. To znamend, ze log(10%). Po roznéso-
beni zatvorky a vymeneni ¢lenov dostaneme findlny tvar

m = my — 2,5log(N) (5.7)

Takymto sposobom vieme spoéitat magnitidu galaxii, ¢ hviezdokop®.

5Samozrejme ak predpokladdme, Ze vietky hviezdy st rovnako jasné.
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5.2 Limitna magnitida

Teraz si polozme otézku: Preco v d'alekohlade dokdZeme vidiet menej jasné hviezdy ako volnym

okom? Je to kvoli tomu, Ze objektiv d'alekohladu m4 velkd zberni plochu Sobjektiv, Ktorou zbiera

svetlo o toku ®gpjektiv. To potom koncentruje do okularu, ktory mé mensiu plochu, konkrétne

Sokular- Tok v okuldri ®gular je tolkokrat viesi, kolkokrat mensiu plochu mé oproti okuldru,

Dobjoksiv ) 2
objektiv 2
¢oku1ar B Sobjektiv B ﬂ-( 2 > . Dobjektiv

2 2
Dobjektiv Sokular oS (D‘“‘T“‘“) D3y uiar

(5.8)

Spocitajme, aky velky dalekohlad (s priemerom Dopjekiiv) potrebujeme postavit na to, aby sme

limitne videli hviezdy magnitidy mgbjektiv,im- Teda potrebujeme, aby sa hviezdy s magnitidou

Mobjektiv,lim ZObrazovali v okuldri s jasnostou Mokular lim, KtOT4 je rovnd limitnej magnitide oka¥.

Vydime z (POG)

25] (I)okular
Mokular,Jim — Mobjektiv,lim = — 75 0og d .
objektiv

Dosadime (5.8) a upravime. VyuZijeme vlastnost logaritmu log(z?) = 2log(z), *

2
] Dobjektiv ] Dobjektiv
Mokular,lim — Mobjektiv,lim = —2,0 l0g = —5log| ——— | .

2
D okular D okular

Teraz potrebujeme vyjadrit Dqpjextiv- Zacneme prenesenim —95

Dobjektiv >
’

_072<m0kular,lim - mobjektiv,lim) = 10g<
D okular

a teraz sa potrebujeme zbavit logaritmu. Inverznd funkcia ku log(z) je 10%, teda

10_012(mokular,lim _mObJEktiv,lim) _ DObjektiV
Y

D okular

z ¢oho vyjadrime Dgpjektiv jednoducho

Dobjektiv — Dokular . 10_072(m0ku1ar,lim_mobjektiv,lim) .

Castokrat mé okuldr priemer ako oko, teda Dgiular & Doko ~ 5 mm. Okuldre s mensim prieme-

rom sice navysia tok vstupujici do oka, avsak celkova zachytena energia bude rovnaka, takze

hviezda sa bude v mensom okuldri ako Dy, javit rovnako jasnd. Preto

—0,2(Moko,1im —Mobjektiv,lim)
10 3 oko,lim objektiv,lim ,

Dobjektiv = Doko :

kde sme navyse pre prehladnost zamenili mopjektiv.lim = Moko,lim-

6T4 z4visi od konkrétneho oka, ale za dobrych podmienok to je okolo 6 mag

"Je to z dovodu, toho, Ze log(z) je otdzka: Na kolkd musim umocnit 10, aby som dostal 27 Teda ak uz bolo

2 umocnené na druhd, tak ho budem musiet umocnit na 2-krat vicsie éislo, ako ked umocnené na druhi nie je.
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5.3 Priklady

5.3.1 Definicia magnitudy (ZAVP - 150)

Aky je pomer svetelnych tokov (intenzit) hviezd prvej a Siestej hviezdnej velkosti (magnitidy)?

5.3.2 Pogsonova rovnica (ZAVP - 152)
Ak sa svetelny tok (intenzita) hviezdy zvysi 25000 krét, o kolko sa zmeni jej hviezdna velkost
(magnituda)?

5.3.3 Magnitida dvojhviezdy (IOAA 2010 - TO1)

V dvojhviezde méa primarna zlozka zdanlivii magnitidu m; = 1,0 mag a sekundarna zlozka
magnitudu my = 2,0 mag. Aka je magnitida dvojhviezdy ako celku?

5.3.4 Objav Pluta

Priemernd magnitida Pluta je mp = 15 mag. Aky je najmensi priemer dalekohladu v ktorom
by bolo Pluto pozorovatelné? Ludské oko mé priemer Dy, = 5,0mm a limitnd magnittidu
Moko = 0,0 mag.

5.3.5 Vysledky

Definicia magnitidy

Pomer svetelnych tokov je 100.

Pogsonova rovnic

Hviezdna velkost (magnitiida) sa zmens{ o 11 mag.

Magnitida dvojhviezdy
Celkova magnitiuda dvojhviezdy je 0,64 mag.

Objav Pluta

Je potrebny d'alekohlad s priemerom 32 cm.



Kapitola 6

Z1arenie hviezd

https://youtu.be/0vAuil.2HTn0

V minulej kapitole sme sa rozpravali o svetle hviezd, D OH
ktoré pozorujeme. Avsak ako toto svetlo vo hviezdach \ / \ /
vznika? Zdrojom energie hviezd si termonuklearne

reakcie, ktoré prebichaji v jadre hviezd vdaka ex- ~ l\p l v
trémne vysokym teplotdm a tlakom®. Zakladnou re-

.. . , , 2H J'H H)
akciou je protén-proténovy (p-p) cyklus zobra-

zeny na obr. 6.1, kde sa jadra vodika spajaju do \/ \/
jadra hélia?. Ide teda o fiznu reakciu, ktord rovni- v l l\y
cou zapiSeme ako
*He *He
< <

4'HT 4 2e7 — He*t + 21, (6.1) J\ / J
Slovne povedané: 4 kladne nabité jadra vodika, ktoré
obsahuji 1 nukleén (protén), a 2 zaporné nabité 'H) J)*H

elektrény, vytvoria 1 atém hélia s ndbojom 2+, ktoré
obsahuje 4 nukleény (2 protény a 2 neutrény), a 2 O proton “He \‘)

QD Neutron Gamma ray Y

elektrénové neutrina. Ak by sme vsak odvazili zlozky Positron Neutrino

nalavo (vodiky a elektrény), tak budi o cosi tazsie
ako zlozky napravo (hélium a neutrina). Tdto nez- Obr. 6.1: p-p cyklus
hoda nie je chyba merania, po¢as reakcie sa ¢ast

hmoty premeni na energiu. O tomto hovori sldvny Einsteinov vztah
B = mc?]. (6.2)

Napriklad ak sa v p-p cykle (6.1) ,,strati“ 4,765-1072 kg hmoty, tak to znamend vyprodukovanie
4,283 - 10712 J energie. Pre praktickost sa pouziva jednotka elektrénvolt (eV). Definovand je

ako mnozstvo energie potrebné na prenesenie elektréna (elementdrneho naboja) cez napétovy
rozdiel jedného voltu. Ciselne: 1eV = 1,602 - 10~1° J. Velmi ¢asto sa stretneme s odvodenymi
jednotkami ako keV (103-eV), MeV (105-eV), GeV (10%eV), atd.® V jednom p-p cykle 6.1
vznikne 26,73 MeV energie, ¢o je velmi mélo. Avsak v hviezdach prebehne takyto cyklov strasne
vela, a preto dokdzu Ziarit tak jasno ako Ziaria.

LA takisto vdaka kvantovej mechanike. Bez tunelového javu by teplota a tlak neboli dostatoéne vysoké.

2Existuji konkurenéné procesy tvorby energie v hviezdach. Napriklad CNO cyklus, ktory je dominantny v
hmotnych hviezdach. Viacej info tu: https://cs.wikipedia.org/wiki/CNO_cyklus

3Tudovo ich voldme evy, kevy, mevy, gevy, atd.


https://youtu.be/0vAuiL2HTn0
https://cs.wikipedia.org/wiki/CNO_cyklus
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‘Svietivost’ L ‘ je celkové mnozstvo energie (vo vsetkych vinovych dekach), ktoré hviezda

(objekt) vyziari za 1s. Ide teda o celkovy svetelny vykon hviezdy. Jednotkou svietivosti si
Js™t = W. V angli¢tine sa pouZziva vyraz luminosity, poslovencene luminozita.

(Svetelny) tok F, f | je celkové mnozstvo energie (vo vietkych vinovych dizkach), ktord

prejde 1m? za 1s. Ak hovorime o toku na povrchu hviezdy pouzivame velké pismeno F, ak
hovorime o toku v istej vzdialenosti d od hviezdy, pouzivame malé pismeno f. Jednotka toku
je Jm™2s7! = Wm™2. V anli¢tine pouzivame vyraz fluz, ktory sa takisto poslovencuje.

6.1 Absolutne ¢ierne teleso

Objekt, ktory ziari idedlne (uvolfiuje najvicsie mozné mnozstvo energie pri danej teplote)
povazujeme za absoliitne ¢ierne teleso (ACT). To definujeme ako teleso, ktoré neodréza

svetlo (energiu) v celom spektre vlnovych dizok. Vsetka energia je telesom pohlcovani?. Roz-
delenie ziarenia ACT v roznych vlnovych dlzkach zavisi len na jeho teplote.

Stefan-Boltzmannov zikon (S-B)

Povrchovy tok absolitne ¢ierneho telesa s teplotou 7' je popisany vztahom
F=oT", (6.3)

kde o = 5,670 - 107 Wm 2K~ je Stefan-Boltzmannova konstanta.

\.

V prirode ma najblizsie k ACT reliktové ziarenie, ¢o je pozostatok po velkom tresku (vzniku
vesmiru). Viacej sa mu budeme venovat v kapitole 22. Ziarenie hviezd m4 od ACT uz pomerne
d'aleko, ale vieme ho pouzit ako prvi priblizni aproximéciu.

Svietivost Slnka je Lo = 3,828 - 10 W = kolko Joulov opusti cely povrch za sekundu. Plocha
povrchu Slnka o polomere Re = 695700 km je S = 4w R%. Povrchovy tok Slnka Fg je potom

L@ LO . 7 )
Fo=—=—==6294-10'W .
©7 S  4nRE w

Ak by sme predpokladali, ze Slnko ziari ako ACT, tak pomocou (S-B) vieme vypoéitat povr-
chovi teplotu. Taktto teplotu nazyvame efektivna teplota Tef f. Pre Slnko vychadza

| F | Lo
T, S P e 2K.
f,0 o 0"47TR2® o7

Skutocéné teplota fotosféry Slnka® je v rozmedzi od 4400 K do 6600K, a je to zlozitd funkcia
vzdialenosti od stredu. Dosledkom toho, zZe fotosféra nie je plocha, ale ma hribku, tak pozoru-

jeme na hviezdach okrajové stemnenie disku. Totizto, na krajoch pozerame do fotosféry viacej
zoSikma, ¢o znamena, ze ,,prenikneme® do mensej hlbky po povrch, kde je nizsia teplota ako v
hlbsich vrstvéch fotosféry. Nizsia teplota znamend mensi vyzarovany tok podla (S-B).

4A preto hovorime o absolitne ¢iernom telese.
5Fotosféra je 500 km hrub4 vrstva na povrchu Slnka z ktorej je emitovand vicsina ziarenia, ktoré pozorujeme.
Svetlo z hlbsich vrstiev je absorbované, nedostdva sa na povrch priamo, ale az po spatnom znovuvyziareni.
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6.2 Teplota Zeme

Energia vo forme elektromagnetického ziarenia (foténov) vznika v jadre Slnka pri fuznej reakcii.
Nasledne putuje skrz vrstvy Slnka opakovanym absorbovanim a vyziarovanim, az sa dopracuje
na povrch, kde je emitované z fotosféry do okolitého vesmiru vSetkymi smermi rovnomerne.
Putuje rychlostou svetla vo vdkuu ¢ = 299 792458 ms~1. Ak by sme sledovali Ziarenie

(fotény) vyslané z povrchu Slnka v rovnaky okamih do v8etkych priestorovych smerov, tak by
po c¢ase t boli rozprestrené na povrchu sféry o polomere r = ct.

Napriklad po ¢ase t = 8™ 19 bude mat této sféra takmer presne polomer jednej astronomickej
jednotky, rg = 1au (au je velkd poloos dréhy Zeme) 5. Ak predpokladdme, Ze sa po ceste od
Slnka na Zem neabsorbuje ziadne Ziarenie, tak na spominant sféru s plochou Se e = 477rg
dopadne Lg energie. Tento vykon (energia za 1s) sa rozprestrie rovnomerne pozdiz stéry, ktora
je vsak ovela vicsia ako povreh Slnka, preto tok fo e ktory nou prechddza bude vyrazne mensf
ako povrchovy tok Slnka F. Konkrétne

Lo Lo

= = = 1361 Wm™2. 6.4
S@y@ 47T7“é o ( )

Slne¢ny tok pri Zemi mé Specidlne oznacenie: slneénd konstanta kg = 1361 Wm™2. Na

povrch Zeme vsak dopadne mensi tok, kvoli tomu, Ze ¢ast energie sa odrdza naspit do vesmiru,
bud od atmosféry, alebo od povrchu.

Albedo A ‘ je celkova odrazivost telesa. Je to ¢islo medzi 0 a 1, pricom albedo 0 znamend

ACT a albedo 1 dokonalé zrkadlo. Albedo Zeme je najnizsie v lete a najvyssie v zime. Zmeny
st sposobené snehovou pokryvkou, ktord odraza viac. Problémom je, Ze ¢im viacej ladovcov sa
roztopi, tym mensie bude albedo a tym viacej energie Zem prijme, ¢im sa zahreje a roztopia
sa d'algie Tadovce. Tento efekt sa nabaluje na seba a je to dovod prec¢o by sme mali obmedzit
globélne oteplovanie. Priemerné albedo Zeme sa uddva Ag = 0,30.

‘Emisivita [ ‘ je pomer toho, kolko energie vyziari teleso voéi ACT s rovnakou teplotou. Je

to ¢islo medzi 0 a 1, pricom emisivita 0 odpovedd ¢iernej diere”, a emisivita 1 odpovedd ACT.
(S-B) vieme rozirit mimo ACT nasledovne

F =eoT"]. (6.5)

Emisivita zemského povrchu je okolo egp = 0,95. AvSak kvoli oblakom a sklenikovému efektu
je teplo zadrziavané pri povrchu Zeme, ¢o sposobuje, ze efektivna emisivita Zeme pozorovand z
vesmiru je priblizne . = 0,60.

Teraz sa poktsime spoc¢itat priemernd teplotu pri povrchu Zeme. Pripomenme si sféru s polo-
merom 1 au na ktord je rozprestreny vykon Le. Ak cast tejto sféry sa pretina so Zemou? To
bude urcovat vykon Pg g, ktory Zem ,ziska“ od Slnka. Priesecnik sféry a gule je priblizne kruh,
ak je sféra dostatocne velka (¢o v tomto pripade je), konkrétne je to kruhovy prierez Zeme,

6Malé r budeme pouzivat ak ide o polomer dréhy, respektive vzdialenost naprie¢ vesmirom. Velké R ak ide
o polomer planéty. Obdobne pri inych veli¢inach, velké pismeno sa vztahuje priamo na dany objekt (F, M, ...)

"Pretoze iba pohlcuje energiu a nevyzaruje ju naspit (ak zanedbame Hawkingovo Ziarenie, ¢o je extrémne
pomalé | vyparovanie“ ¢iernych dier).
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¢ize kruh s plochou Sg re, = mR%. Samozrejme nesmieme zabudntt na to, ze cast energie sa od
Zeme odrazi, konkrétne Ag-nasobok. Tym padom prejde (1 — Ag)-ndsobok,

P@ﬂ; = f@ﬁ; . S@,rez . (A@ — 1) = ]{I@ . WR% . (A@ — 1) = W(A@ — 1)k@Ré . (66)

Vykon, ktory Zem prijme nasledne vyziari celym povrchom, teda vacsou plochou
ako ho prijala. Plocha povrchu Zeme je Sg = 47 R%. Vyuzitim (6.5) dostdvame pre vyzarovanie
(tok Zeme Fg) rovnicu

P
ﬁ = F@ = €eﬁrOTé, (67)
(S)

kde Tg je priemerné teplota pri povrchu Zeme. Kombindciou vztahov (6.6) a (6.7) — danim do
rovnosti absorpciu a vyzarovanie Zeme — dostavame

m(Ae — 1)keR% = cegoT* - 4T RS, ,

z ¢oho vieme vyjadrit T ako

(Ae — 1)ko

= 289K =16°C.
48630'

Te = §

6.3 Priklady

6.3.1 Einsteinovo Slnko (ZAVP - 181)

Kolko kg latky strati Slnko za rok? Na kolko rokov Zivota by Slnku stacila stic¢asnd hmotnost,
ak by vedelo vyuzit vSetku svoju hmotu na Ziarenie, a Ziarilo by stéle rovnako ako v sti¢asnosti?
Hmotnost Slnka je 1,99 - 103°kg a za sekundu vyziari 3,83 - 1026 J energie. Rychlost svetla je
3,00-108ms

6.3.2 Svietivost hviezdy (I0AA 2007 - T09)

Vypocitajte svietivost hviezdy L, v jednotkach svietivosti Slnka Le. Efektivna teplota hviezdy
je 7500 K a polomer 2,5 Rg. Efektivna teplota Slnka je 5800 K.

6.3.3 Solarna konstanta na Marse (ZAVP - 183)

Vypocitajte hodnotu soldrnej konstanty pre Mars kg. Velkd poloos drdhy Marsu je ag =
1,524 au. Soldrna konstanta pri Zemi je kg = 1361 Wm™2.

6.3.4 Povrchova teplota planéty (IOAA 2007 - T16)

Rychlo rotujica planéta s polomerom R a albedom A obieha hviezdu svietivosti L na kruhovej
drahe s polomerom a. Predpokladajte, ze planéta nemé atmosféru a vyzaruje ako absolitne
¢ierne teleso. [/Jlohy:
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(a) Aky je svetelny tok hviezdy na povrchu planéty?
(b) Kolko energie z hviezdy prijme povrch planéty za sekundu?
(c¢) AKk4 je priemerna teplota povrchu planéty?

(d) Ak by sme predpokladali, ze planéta je na hviezdu natocend vzdy iba jednou stranou, aka
bude priemernd teplota tejto strany?

6.3.5 Vysledky

Einsteinovo Slnko

Slnko strati za rok 1,34 - 1017 kg hmoty. Jeho sicastnd hmota by mu teoreticky vystacila na
1,48 - 1013 rokov, ¢o je vyse 1000-ndsobok veku vesmiru. V skutocnosti sa viak nemoze vSetka
l4tka premenit na energiu, ¢o znamend, ze Slnko bude Zit ovela kratsie (este asi 5 miliard rokov).

Svietivost hviezdy

Svietivost hviezdy je priblizne 17 L.

Solarna konstanta na Marse

Na Mars dopad4 tok (soldrna konstanta pri Marse je) 586,0 W m ™.

Povrchova teplota planéty

(a) Svetelny tok na povrchu planéty je ;2= .

(b) Povrch planéty prijme (1 — A)ZTR; :

4/(1-A)L
167oa? °

(c) Teplota povrchu planéty je

4/(1-A)L

8noa? °

(d) Teplota povrchu planéty s viazanou rotaciou je



Kapitola 7

Paralaxa

https://youtu.be/GEaQj-2WBiM

Vo vesmire je meranie vzdialenosti problém. Nemodzeme zobrat meter a natiahnut ho ku inej
hviezde. Preto Iudia prichddzaji na rézne sikovné , triky“, ako vzdialenost vo vesmire merat.
Jednym z nich je paralaxa.

Princip je zaloZeny na pozorovani jedného objektu z dvoch miest. Mozete si to vyskusat, ak
budete striedavo zatvarat jedno oko. Objekty pred vami ,,skacu® hore-dole, aviak ¢im je objekt
dalej, tym skdce menej. Toto ,,poskakovanie“ sa d4 vyuZif aj vo vesmirnom meradle, avsak
musime pouzif viésiu zédkladiiu, teda pozorovatelne d'alej od seba ako si nase oéi.

‘Rovnikové paralaxa g ‘ je uhol posunu pozorovaného objektu pri pouziti polomeru

Zeme Rg ako zakladne. Je uzitoéna na vypocitanie vzdialenosti telies v slnecnej ststave.

‘Roéné paralaxa 7 ‘ je uhol posunu pozorovaného objektu pri pouziti velkej poloosi drahy

Zeme ag ako zakladne. Je uzitotna na vypocitanie vzdialenosti hviezd v nasej galaxii.

Vypocet vzdialenosti objektu z jeho paralaxy je ¢isto Sféra v nekonetne

geometricky. Na obr. 7.1 je znadzornena situdcia pre e

rocnti paralaxu. Pre paralaxu rovnikovi je sitacia a ~ d"
, L, . . , , Hviezda
nasledny vypocet analogicky, zamenime ag < Rg. obraz 2

Pre presny vypocet vydeme z pravouhlého AHSZ; (res-
pektive mohli by sme pouzit AHSZ,) v ktorom plat{’

tan(m) = —.

7 toho vyjadrime vzdialenost d ako

_ag  lau
~ tan(m)  tan(m) |

(7.1)

Zem

y | s . . P
Avsak pozor! Vo vicsine pripadov, ktoré nastavaju polohal ag  ag poloha2

v astronémii je paralaxa velmi mald, pretoze vzdia-
lenost objektu je ovela vicsia ako pouZitd zakladia Obr. 7.1: Roéna paralaxa
(d » ag). Potom mozeme pouzit aproximéciu

tan(z) ~x , x<«1 , [x]=rad|, (7.2)

!Paralaxu znaéfme pismenkom 7, éo je mierne mittice, aviak ide o zauzivani astronomicki konvenciu.


https://youtu.be/GEaQj_2WBiM
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ktora plati kvoli tomu, ze dlhy natiahnuty pravouhly trojuholnik (dolnd ¢ast obr. 7.1) m4 velmi
blizko k uzuckému vyseku velkého kruhu (hornd cast obr. 7.1). Ak je polomer kruhu d, tak jeho
obvod bude? 2md. Preto ak na fiom vysekneme malinky uhol x, ktory meriame v radidnoch, tak

dizka kruznicovému vyseku bude zd, z dovodu Ze cely kruh m4 27 radidnov?.

Tangens je pomer kratkej odvesny ku dlhej odvesne, ¢o je v aproximovanom pripade pomer
kruznicového vyseku ku polomeru, teda tan(z) ~ xd/d = x. Treba si vSak daf pozor, kedZe
toto plati len pre radiany, v stupnoch to nefunguje!

Zarovn vsSak vidime, ze pre sinus, ktory je pomer kratkej odvesny a prepony, plati to isté,
pretoze prepona je v aproximacii kruznicového vyseku takisto rovna polomeru kruhu. Takze
analogicky

‘sin(:p) ~x , <1 , [x]=rad]|. (7.3)

Aproximécie st v astrofyzike doleZité, ked Ze sa moze stat, Ze bez nich by sme nevedeli analyticky
nejaky priklad dopocitat, alebo by to bolo mnohondsobne tazsie. V kapitole 26 sa aproximacidm
a pribliznym vypoétom budeme venovat podrobnejsie.

Aplikaciou (7.2) na (7.1) dostavame

d=—=—""/. (7.4)

Tento vztah nam poskytuje prirodzeny sposob na zavedenie jednotky vzdialenosti. Konkrétne,
ak dosadime do neho paralaxu v oblikovych sekundéch?, tak é&fslo ktoré dostaneme je vzdia-
lenost v jednotke parsek pc. Inymi slovami, jeden parsek je takd vzdialenost, z akej by bolo
vidiet ty¢ s dizkou jednej astronomickej jednotky pod uhlom jednej oblikovej sekundy.

Nezabtidajme, Ze vzfah je povodne definovany pre radiany. Jedna uhlovd sekunda je 1/60% =
1/3600 stupna a 360 stupniov si 27 radidny. Prepocet medzi oblikovymi sekundami a radidnmi

bud
e P T N |

= — .2 rad
3600 360 206265
Dosadenim d = 1pc a m = 1” do (7.4) a vyuzitim prepoctu (7.5) dostdvame velkost jedného

rad . (7.5)

parseka?
lau lau
1pc = = = 206 265 au. 7.6
Pe= T = (1/206265) au (7.6)

Jednotku parsek je vyhodné pouzivat pri velkych vzdialenostiach. Dalsou siroko pouzivanou jed-
notkou sii svetelné roky ly. Jeden svetelny rok je vzdialenost, ktort prelet{ svetlo rychlostou c

za jeden julidnsky rok. Julidnsky rok je definovany ako presne 365,25 diia = 31 557 600 sekiind®.

Ak by sme cheeli spoéitat vzfah medzi svetelnym rokom a parsekom, tak si musime spomentit
na to, ze sme v predchadzajicej kapitole spocitali, Ze svetlo preleti 1au za 8;19™® =° 499s.
Podelenim dostavame, ze za rok svetlo preleti 63242 au, a teda 1 pc = 3,262 ly.

2Tu je 7 ako 7, nie paralaxa. Stragny zmitok.

3Pri malych uhloch sa zvykne pouzivat jednotka mas, ¢o je 0,001” — z anglického MiliArcSecond.
4Jednotka rad zmizne, pretoze radiany st bezrozmerné a vzfah (7.4) je v zdkladnych jednotkach SI.
Pre rychle priblizné poéty sa da pouzif aproximécia 1rok = 7 - 107 s.
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7.1 Absolatna magnitida

V kapitole 5 sme sa zaoberali magnitidou hviezd pri pozorovani zo Zeme (znac¢ime malym m).
Avsak, rozne hviezdy su rozne daleko, ¢o znamend, Ze hviezda so slabou magnitidou moze
byt velmi jasné, len je velmi daleko. Preto hviezdam prirad ujeme absolitnu magnitiidu, ¢o je
magnitiida po hypotetickom preneseni hviezd na rovnaki vzdialenost.

Absolitna zdanlivA magnitida M | je magnitida hviezdy vnimand Tudskym okom, ak

by sme hviezdu presunuli do vzdialenosti 10 pc. Ide o magnittidu pozorovatelnt vo viditelnom
spektre a vieme ju prepojit so zdanlivym svetelnym tokom ®, ale nie celkovym svetelnym
tokom f ¢i svietivostou L, pretoze to su veli¢iny, ktoré sa vztahuji na vSetku energiu, teda aj
na ziarenie v oblastiach spektra, ktoré nase oko nevidi.

Napisme si Pogsonovu rovnicu (POG) pre magnitidy m a M.

P
m—M = —2,510g<—> : (7.7)
D19

kde @y je zdanlivy svetelny tok vo vzdialenosti dig = 10 pc od hviezdy. Clen nalavo nazyvame
modul vzdialenosti (m — M), a vieme ho prepojit so vzdialenostou hviezdy d.

Spomenme si na vypocet slnecnej konstanty v rovnici (6.4) a na ivahu v odstavéeku nad nou.
Energia z hviezdy sa rozklad4 na sférickd plochu s obsahom 4md?. To znamend, Ze tok klesa
s druhou mocninou vzdialenosti, ¢o zapiseme ako ® ~ 1/d?. Preto sa d4 pomer tokov dat do
suvisu s prevratenym pomerom vzdialenosti. Konkrétne

@ _dy, _(10pc)’ -
b, d> \ d ' '

Analogicky vztah plati pre celkovy tok f, ked'Ze ten takisto klesd s druhou mocninou vzdiale-
nosti. Matematicky zapisané f ~ 1/d?.

Dosadenim (7.8) do (7.7) a tipravou dostavame®

1 ? 1
m— M = —2,5log(( Odpc) ) = —5log( Odpc>‘

Ak budeme vzdialenost d ratat v parsekoch, tak v zlomku zmizne jednotka pc. Po rozdeleni

logaritmu na dva’ a vypocitani jedného z logaritmov dostdvame
m — M = —5(log(10) — log(d)) = —5-1 — (—log(d)) , [d]=pc.

Findlny tvar medzi modulom vzdialenosti a vzdialenostou je

m— M = -5+ 5log(d) , [d]=pc|. (7.9)

6Vyuzili sme vlastnost logaritmu log(a®) = b - log(a).
"Ked'ze log(a/b) = log(a) — log(b).
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Tento vztah je uZitoény, ked Ze absoliitnu magnitidu vieme pri niektorych hviezdach, galaxidch
¢i inych objektoch urcit trikom. Zéroven vieme jednoducho namerat ich magnittidu m zo Zeme.
Z toho dostdvame modul vzdialenosti (m— M). Na zéklade neho vieme nésledne zo vztahu (7.9)
urcit vzdialenost objektov, ktoré su prili§ d'aleko na to aby sme odmerali ich paralaxu.

Vyjadrenie vzdialenosti d zo vztahu (7.9) je nasledovné:

m— M = —5+5log(d) , [d]=pc
m— M +5=>5log(d) , [d]=pc
0,2(m — M +5) =log(d) , [d] =pc
d = 100,2(m—M+5) : [d] = pc

7.2 Extinkcia

‘ Medzihviezdna extinkcia A ‘ je pocet magnitud ktoré sa ,stratia® vplyvom medzihviezd-

neho prostredia. Ku pismenu A pridédvame index podla ¢asti spektra v ktorej pozorujeme. Zatial
sa zaoberame iba vizudlnou ¢astou (ktori vidi nase oko), takze priddme index V = Ay. Al-
ternativne dame V do zétvorky = A(V). Ked hovorime o ,stracani“ magnitid znamend to, Ze
stiipa magnitida m pozorovand zo Zeme®.

Koeficient medzihviezdnej extinkcie a ‘ = A/d je medzihviezdna extinkcia® vztiahnutd

na jednotku vzdialenosti. Zvykne sa pouzivat jednotka mag/kpc, teda kolko magnitid sa
,strati“ na tisic parsekoch!?.

Po zaratani medzihviezdnej extinkcie modul vzdialenosti (m — M) stupne (lebo stipne m),
preto musime na pravi stranu rovnice (7.9) pripocitat absorpény ¢len +Ay = +avd, ktory
predstavuje celkovi magnitidu, ktord sa ,strati“. Dostavame

m— M = -5+ 5log(d) + avd , [d] =pc|. (7.10)

Ak by ste sa pokusili z tohto vztahu vyjadrif d narazite na problém, Ze vdm to nepojde. Totizto
tato rovnica nie je analyticky riesitelnd, to znamend, Ze neexistuje jej vseobecné vyjadrenie,
kde by sme mali d = (nieco neobsahujice d). V takomto pripade musime pocitat vzdialenost
numericky co si ukazeme v kapitole 26 o pribliznych vypoctoch.

8Nezabtidajme, Ze ¢im vécsia magnitida, tym slabsi objekt!
9Slovenské zdroje namiesto oznacenia koeficient extincie pouzivaji oznacenie absorpcia.
10V smere galaktického disku dosahuje az 1,8 mag/kpc, v kolmom smere je zanedbatelna
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7.3 Priklady

7.3.1 Rovnikova paralaxa z Mesiaca (ZAVP - 1)

Priemer Mesiaca je 0,27 priemeru Zeme. Urcite rovnikovii paralaxu Slnka pre pozorovatela na
Mesiaci. Vzdialenost Mesiaca od Zeme zanedbajte.

7.3.2 Slnko z Rigelu

Absolitna jasnost Slnka je 4,82 mag. Akéa bude jeho zdanliva jasnost pri pozorovani z hviezdy

Rigel? Vzdialenost Slnko — Rigel je 8631y? Uvazujte koeficient medzihviezdnej extinkcie (ab-

sorbcie) ay = 0,8 magkpc ™.

7.3.3 Pulzujica premenna hviezda (AO 2008, ZS FI - 3)

Pulzujice premenné hviezdy (Cefeidy) menia svoju jasnost v dosledku periodicky sa opa-
kujticeho zvicsovania a zmengovania svojej velkosti, pricom z pozorovani vieme, 7Ze existuje
vztah medzi periédou a absolitnou hviezdnou velkostou v maxime takejto hviezdy

M = —1,63—254log P.

Vypocitajte roént paralaxu pulzujtcej premennej hviezdy, ktorej zdanliva hviezdna velkost je
m = 4,2mag a peridoda 40 dni.

7.3.4 Vysledky

Rovnikova paralaxa z Mesiaca
Paralaxa Slnka bude 2,4”.

Slnko z Rigelu

Slnko bude mat zdanlivii magnitidu 12,13 mag.

Pulzujica premenna hviezda

Paralaxa Cefeidy je priblizne 0,001”.



Kapitola 8

Nebeské suradnice

https://youtu.be/dEgulL.6Hp4l

S pozorovanim noc¢nej oblohy prichadza prirodzend potreba urcovania polohy, ¢i uz z dovodov
pozorovacich alebo archivacénych. Nasim cielom v tejto kapitole bude ,vymysliet“ a uchopit
stradnice, ktoré by ndm umoznili jednoducho urc¢ovat polohy objektov. UkdZeme si, Ze existuje
viac moznosti a povieme si, ktord je v ktorej situacii lepsia.

Nebeska sféra je sféra okolo Zeme s nekonecnym polomerom, na ktorej si ,,pripnuté” hviezdy.

To znamena, Ze rozmery Zeme a rozdielne vzdialenosti hviezd nebudi v tejto kapitole hrat rolu.
Vsetky hviezdy umiestnime nekoneéne d'aleko od nés (r = o) a zaujimat nés bude iba smer,
v ktorom sa nachadzaju. To znamenad, ze efekty paralaxy, o ktorej sme sa naucili v predosle;
kapitole, zanedbame, pricom sa nedopustime chyby vicsej ako 1 oblikové sekundal.

Dolezitym pojmom budi rozne typy kruznic na sfére (hlavné a vedlajsie), ktoré zobrazuje
obrazok 8.1. Hlavna kruznica je zobrazenda cervenou a je to takda kruznica na sfére, ktora

mé stred v strede sféry. Na Zemi to je napriklad rovnik a poludniky?. Vedlajsia kruznica

zobrazend zelenou naproti tomu nema stred v strede sféry. Na Zemi to je napriklad rovnobezka.

\
1
1
=1
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|
1
1
1
1

Obr. 8.1: Hlavné kruznice (zobrazené ¢ervenou) maju stred v strede sféry.
Vedlajsie kruznice (zobrazené zelenou) majui stred mimo stredu sféry.

Pokracovanie bude pridané ¢oskoro

INajblizsia hviezda je od Slnka vzdialena viac ako 1pc, z ¢oho vyplyva, ze paralaxa je vzdy mensia ako 1”.
2 Ak uvazujeme, ze Zem je dokonald gula.


https://youtu.be/dEg9uL6Hp4I

Kapitola 9

Ekliptika

https://youtu.be/bkUP3F9g0tw

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/bkUP3F9g0tw

Kapitola 10

Dalekohlad

https://youtu.be/Pd4Elijal.n(Q

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/Pd4ElijaLnQ

Kapitola 11

Energia

https://youtu.be/S1lsZ41otYM

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/S1lsZ41otYM

Kapitola 12

Unikova rychlost

https://youtu.be/k96ZUgW1bCU

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/k96ZUgW1bCU

Kapitola 13

Moment hybnosti

https://youtu.be/Y8nUyUYBt1U

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/Y8nUyUYBt1U

Kapitola 14

Spektralny tok

https://youtu.be/BJW1kmL3Lwc

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/BJW1kmL3Lwc

Kapitola 15

Bolometricka magnituda

https://youtu.be/ydwBFSlioLw

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/ydwBFSlioLw

Kapitola 16

Premenné hviezdy

https://youtu.be/xY WhdM9P7ow

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/xYWhdM9P7ow

Kapitola 17

Farebny index

https://youtu.be/74w-Q3ulAOU

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/74w-Q3ulAOU

Kapitola 18

Sféricka trigonometria

https://youtu.be/91cY59iPqEo

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/91cY59iPqEo

Kapitola 19

Astrofotografia

https://youtu.be/UyAEcIn5VwM

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/UyAEcln5VwM

Kapitola 20

Dopplerov efekt

https://youtu.be/xVTQuKGXYSY

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/xVTQuKGXYSY

Kapitola 21

Hubblov zakon

https://youtu.be/5ytnUOPyas0

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/5ytnUOPyas0

Kapitola 22

Kozmologické modely

(video-zatial-neexistuje)

Bude pridané c¢oskoro.



Kapitola 23

Gaussov zakon

https://youtu.be/tuNHjkZJJpU

Bude pridané c¢oskoro.


https://youtu.be/tuNHjkZJJpU

Kapitola 24

Relativita

videozatianeexistuje

Bude pridané c¢oskoro.



Kapitola 25

Sftérické transformacie

videozatianeexistuje

Bude pridané c¢oskoro.



Kapitola 26

Priblizné vypocty

videozatianeexistuje

Bude pridané c¢oskoro.
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