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1. vnéjiisvét existuje mimo nds, nezivisle na naSem védomi a nezivisle na naSem vnimini;

2. o tomto svété miZeme ziskat objektivni poznatky a nen{ principidlnich hranic pozndni.

Z uvedenych tezi vychazi i princip nevycerpatelnosti hmoty, ktery Ize popsat dvéma aspekty:

a) aspekt gnozeologick§ (pozndvaci) — v Zidné konené etapd poznéni neni moZno ziskat
aplny a vylerpévajici obraz vesmiru;

b) aspekt ontologicky — rozeznidvime nevyderpatelnost do hloubky (neexistuji objekty bez
struktury) a nevyderpatelnost do §ifky [existuje nekonetné mnoZstvi projevi hmoty (druhd),
forem pohybu atd.].

Prostor a &as jsou jen uritymi formami existence hmoty. Pojem prostoru charakterizuje
rozloZeni materidlnich objektil ve vzijemném poméru, vyjadfuje jejich rozprostran€nost. Kde
neni hmota, neni ani prostor. Cas oznatuje zménu stavu potfadi nasledovani jednéch jevil za
jinymi a délku probihdni procesii. Je fyzikdlni veli¢inou, pro kterou neméame pfesnou definici.
Jsme pouze schopni na zdkladé projevii hmoty jej méfit (podie otddeni Zemé, kmitii molekul aj.).
Ze zkusenosti vime, Ze &as plyne od minulosti pfes pfitomnost do budoucnosti.

Prostorové a &asové charakteristiky objektd jsou navzdjem nerozlu¢né spjaty. Velmi dobfe se
to projevuje pii pohybu véci. V Newtonové pojeti byl prostor a &as chdpin jako samostatné
veli¢iny, kterymi lze popsat urcity objekt. V relativistické fyzice splyvaji tyto veli¢iny do
Lasoprostorovych soufadnic udélosti (x, y, z, t). Vzdéalenost dvou udélosti v tomto prostoru
odpovida intervalu, ktery je nutny k probéhnuti svételného paprsku- od jedné udilosti ke
druhé.

2.1.2 FYZIKALN] PROJEVY HMOTY
Otéazka poznini hmoty viak neni pfedmétem jen filozofie, ale i dalSich védnich disciplin, mezi
nimiZ zaujim4 fyzika vysadni postaveni. Studuje vlastnosti a vzdjemné silové pilisobeni (interakci)

hmoty v jednotlivych forméach. Astrofyzika je potom aplikace fyzikalnich poznatkii na jednotliva
télesa ve vesmiru.

Vzijemné silové plisobeni hmoty Tabulka 2.1
Relativni Dosah

Typ interakce velikost plsobeni  Priklad stabilniho systému

sily [m]

silna 1 1078 atomové jadro

elektromagnetickd 1073 © atom, molekula, krystal

slabd 1079 <1076 ?

gravitaéni 1074 o sluneéni soustava

Fyzika studuje dv& formy hmoty — latku a pole. Litkové prostiedi tvofi molekuly, které se
sklddaji z atomil; atomy z jader a elektronovych obald a jidra atomi tvofi nukleony.
Predpoklddd se, Ze i elementdrni ¢dstice maji vnitini strukturu. Pole zprostfedkoviva silové
pisobeni mezi ldtkovymi &dsticemi. Toto vzdjemné silové plisobeni miiZe byt rozd€leno na typy
uvedené v tab. 2.1.

Podle velikosti stavovych veli¢in (hustota, teplota) miZe litka zaujimat riiznd skupenstvi
(ffize). I ve vesmiru se latka vyskytuje v riizngch skupenstvich. Nejzndméjsi jsou skupenstvi
pevné, kapainé a plynné, ke kterym se fadi &tvrté skupenstvi hmoty — plazma. A prévé plazma,
sloZzené z ionizovanych &dstic, tvofi vice neZ 99 % hmoty ve vesmiru, pfestoZe v nasem
bezprostfednim okoli pozorujeme pravé t&lesa z pevnych latek, kapaliny a plyny.

Vlastnosti viech forem hmoty ve vesmiru jsou pfedmétem podrobného astrofyzikalniho studia
vesmiru.
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2.1.3 MEREN] VZDALENOSTI VE VESMIRU

Z praktickych divodi byly v astronomii zavedeny specidlni jednotky vzdflenosti — astronomicka
jednotka (pouZiva se zkratka AU z anglického astronomical unit nebo UA podle francouzského
unité astronomique), svételny rok (zkratka ly z anglického light year) a parsek (pc):
a) ‘1 astronomickd jednotka je rovna stfedni vzdilenosti Zemé&—Slunce a jejf hodnota je:
1 AU = 1,495 978 70 . 10'! m;
b) svételny rok je vzdalenost, kterou urazi elektromagnetické vinéni ve vakuu za 1 rok;
c) 1 parsek je vzdélenost, ze které vidime jednu astronomickou jednotku pod dhlem 1 vtefiny

2.1 Definice parseku

(obr. 2.1). Definice parseku souvisi s uréenim tzv. roéni paralaxy télesa. Je to maly tihel
n v trojiihelniku Slunce, Zemé, hvézda, v némZ plati:

U S S (2.1)
r i 4

kde & je rolni paralaxa hvézdy ve vtefinich a r je vzddlenost hvézdy v parsecich. Z tohoto
odvozeni plyne i obsah slova parsek, které vzniklo spojenim prvnich slabik slov paralaxa
a sekunda. .

Vzijemné pfevody jednotlivych astronomickych délkovych jednotek jsou uvedeny v tab.
2.2.

Prevody astronomickych délkovych jednotek Tabulka 2.2
m AU . ly pc
m 1 6,684 587 2.107" 1,057 026 . 1076 3,240 75.1077
AU 1,495 978 7. 10" 1 1,581 29.10°° 4,848 102.10°°
ly 9,4605 . 10%* 6,323 95 . 10* 1 3,065 917 . 107!
pc 3,0857 . 10% 2,062 663 . 10° 3,261 66 1
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materidlu niZs, slune¢ni ldtka je pro zifeni nepriihlednd, a proto se zde zalind uplatiiovat jiny
zplisob pfenosu energie ve Slunci — konvekce (promichivéni). C4sti teplejsich spodnich vrstev
stoupaji k povrchu, kde se ochladi a poté klesaji dold. Konvektivni vrstva zasahuje téméf az
k povichu Slunce a je pravdépodobné zodpovédnd za vétdinu projevi sluneéni aktivity,
pozorovanych na povrchu Slunce a v jeho atmosféte (viz &ast 3.3.1.2).

2.3 Hvézdy

2.3.1 HVEZDNE VELIKOSTI (MAGNITUDY)

Jiz pti b&Zném pozorovéni hvézdného nebe jsme schopni jednotlivé hvézdy rozdélit do skupin
podle jejich jasnosti. Pro jednotku, udavajici jasnost hvézd i dal¥ich nebeskych objekti, se uZivi
nézev hvézdné velikost neboli magnituda m (M). Z hlediska fyzikdlniho oznauje magnituda
osvétleni zplisobené méfenou hvézdou (& jinym objektem). Magnituda je jednou z méla
dostupnych a pfimo méfitelnych charakteristik hvézd.

Vztah mezi osvétienim a zdénlivou hvézdnou velikosti m4 tvar:

E; 5

log -+ | 29
kde m,, m; jsou zdanlivé hvézdné Velikosti (magnitudy) hvézd a E,, E; jejich osvétleni. Tento
vztah se nazyva Pogsonova rovnice.

Dnesni astrofyzika pracuje s objekty o' maximélnim rozdilu asi 50 magnitud, ktery odpovida
poméru osvétleni 10?. Takto zjisténé osvétleni od danych hvézd ndm viak neuréuje skuteény
zifivy vykon (tj. mnoZstvi vyzdfené energie z hvézdy do prostoru za 1 s). Diivodem je to, Ze
jednotlivé hvézdy jsou riizn& vzdileny od Zemé. Pro objektivn&jii posouzeni svételného vikonu
hvézdy zavadime pojem absolutni magnituda. Je definovdna jako magnituda hvézdy, kterou
pozorujeme ve vzddlenosti 10 pc (coZ odpovidd paralaxe 0,1’’). Pro absolutni magnitudu
M plati:

my; = my = 2,5log

M=m+5~51logr, (2.10)

kde r je vzdalenost hvézdy v parsecich.

Vzhledem k tomu, Ze se povrchové teploty hvézd vzajemné 1idi, 1i&i se 1 vinova délka maxima
vyzafovani hvézdy. Tim se oviem li§i také hodnoty magnitud podle spektrélni citlivosti detektoru
zafeni. Magnitudy méfené ve vizuilni oblasti (s maximem v Zlutozelené barvé) oznacujeme m,,
magnitudy méfené v oblasti modré my, magnitudy méfené v oblasti ultrafialové m, apod. (v
odborné literatufe se uvadi i ozna&eni V, B, U). DiileZit4 je i magnituda bolometrickd, odvozena
z celkového toku zdfeni hvézdy ve vSech vinovych délkéch. Lze ji méfit pfimo jen mimo zemskou
atmosféru a oznacujeme ji m;,,,;.

23.2 CHARAKTERISTIKY HVEZD

Kulov4 gravitatné vizand télesa, sloZend z plazmatu, nazyvime hvézdami. Jejich charakteristic-
kym projevem je, Ze jsou zdrojem elektromagnetického zifeni i toku &astic (korpuskuli). Jejich
hmotnosti jsou v mezich 0,01—60 M,

Hvézdy jsou zékladnimi stavebnimi prvky vesmiru. Ukazuje se, Ze vice neZ 90 % viditelné
hmoty vesmiru je soustfedéno v nich. Mezni hodnoty nejdileZit&jsich fyzikdlnich charakteristik
hvézd jsou uvedeny v tab. 2.4.
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Charakteristiky hvézd v porovnéini se Sluncem Tabulka 2.4

Interval velikosti

Veli¢ina (v jednotkéch Slunci)
hmotnost 102-5.100 Mg
polomér 1074 - 10° ™®

stiedni hustota 1077 — 10 )
efektivni teplota ’ 3.1000-2.10" T,
celkovy zdfivy vikon 107 - 10° Lo

Stavba hvézd se ¥idi mechanismy, které byly naznaeny v &sti 2.2.2 na piikladu ,,typické*
hvézdy — Slunce.

Dilezitou, ve vyzkumu hvézd nezastupitelnou charakteristikou, je jejich spektrum. Rozborem
spektra ziskdvdme mnohé parametry hvézd, které nim dovoluji uréit stav povrchové vrstvy hvézd
— atmosféry. Zifeni vychdzi do prostoru vyhradné z vnéj§ich oblasti hvézdy — tzn. z té &asti
atmosféry, kterou nazgvime fotostéra hvézdy.

Spektrum hv&zd se skldd4 ze spojitého spektra (kontinua) a z fady spektralnich &ar (pfedeviim
absorp¢nich). Spojité spektrum vznikd ve spodné&jich (teplejiich) &stech fotosféry, zatimco
tmavé absorp¢ni €4ry vznikaji aZ pfi priichodu svétla vy$§imi vrstvami fotosféry.

Spektra jednotlivich hvézd se od sebe navzdjem li§i. Hlavn& to zpiisobuje riizné teplota
fotosféry a &asteéné dalii vlastnosti hvézdy — gravitaéni pole, magnetické a elektrické pole,
rotace hv&zdy aj. Uspofaddat jednotliva spektra hvézd podle uréitych spoleénych znak se snaZili
astronomové jiZ po¢dtkem 19. stoleti. Zacdtkem 20. stoleti byla zavedena tzv. Harvardsks
klasifikace, kterd se po opravich a dopliicich uZiva dosud. Tato klasifikace t¥idi hvézdy podile
pfitomnosti & nepfitomnosti uritych (vétSinou absorpenich) &ar a jejich mtenmty do
nésledujicich spektrélnich t¥id:

(Q; P; W); O; B; A; F; G; K; M; (S; R; N),
kde O — M jsou hlavni spektrélni tfidy. Sleduje se tak i teplotni $k4la: nejzhavéjsf jsou hvézdy
tfidy O a nejchladnéjsi tfidy M. Hvézdy spektrélnich tfid R a N (tj. hvézdy se zvy$enym obsahem
uhliku) se v posledni dob& oznatuji spoleénym znakem C. Charakteristické znaky jednotlivych
spekter uvadi napf. V. Vanysex (1980).

233 HERTZSPRUNGUV-RUSSELUV DIAGRAM

Mezi charakteristikami hvézd existuji vztahy, které lze vyjadfit riznymi zavislostmi. Jist&
nejzndméj¥im vztahem je zdvislost mezi vykonem hvézdy a povrchovou teplotou, zvani té podle
svych autoril jako Hertzsprungiiv-Russehiv diagram, zkricen& nazyvani HR diagram.

Hvézdy se v HR diagramu seskupuji do n€kolika oblasti, které jsou dany zdkonitostmi vyvoje
a stavby hvézd. Ur¢itym spektrélnim tfiddm odpovidaji totiZ zcela urtité (nebo n&kolik uréitych)
svitivosti.

HR diagram Ize sestavit riznym zpisobem podle toho, jaké veli¥iny na jednotlivé osy
nanasime. Na obr. 2.3 jsou na vodorovné osy vyneseny spektrdlni t¥idy, teploty (7), popt.
barevny index (B-V — coZ je rozdil modré a vizualni magnitudy hvézdy) a na svislé osy absolutni
bolometrick€é magnitudy M, nebo svitivosti L v jednotk4ch svitivosti Slunce.

V diagramu se pfevdZnd vétSina hvézd seskupuje v oblasti tdhnouci se zlevého hornfho rohu do
pravého dolniho rohu. Tato oblast HR diagramu se nazyvd hlavni posloupnest. Dal$imi
skupinami jsou obfi, veleobfi a bili trpaslici. Poloha Slunce je vyznagena na hlavni posloupnosti
symbolem (9. Nad hlavni posloupnosti jsou uvedeny hmotnosti hvézd v jednotkédch hmotnosti
Slunce a pod hlavni posloupnosti Zivotni doby hvézd v rocich. Z HR diagramu miiZeme téZ urdit

pfiblizné poloméry hvézd r, udané v polomérech Slunce.
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2.3 Hertzsprungliv-Russelliiv diagram (vysvétlivky v textu)

Na zikladé zkulenosti s Hertzsprungovym-Russelovym diagramem byly u spektralnich
klasifikaci hvézd doplnény t¥idy svitivosti. Zna&ime je za spektrélni tfidou pomoci fimskych &islic
takto:

I — veleobi, V — hvézdy hlavni posloupnosti (trpaslici),
II — jasni obfi, VI — podtrpaslici, »
III — obk, VII — bili trpaslici.
IV — podobii, ‘



Slunce naptiklad je ve spektrélni klasifikaci oznateno G2 V, coZznamen4, Ze Slunce je hvézda
spektrélni tfidy G 2, leZici na hlavni posloupnosti (trpaslik).

HR diagram vyjadfuje tedy z4vislost, kterd nim poméhé ze znidmych dvou parametrt hvézdy
urdit &asto i zbyvajici nezndmé veli¢iny. Kromé toho, jak bude uvedeno déle, poméhd ndm
pochopit vyvoj hvézd. -

234 VYVOJ HVEZD

Na prvni pohled se zd4, Ze hv&zdy jsou skuteénymi ,,stilicemi* —neménnymi itvary ve vesmiru.
Dnes je viak zndmo, Ze hvézdy se pohybuji prostorem, méni se jejich uspofddani na obloze
a jejich stavba.

Hvézdy vznikaji, vyvijeji se a zanikaji. Hlavnim parametrem, uréujicim charakter i rychlost
vyvoje hvézdy, je jeji hmotnost. Rychlost vyvoje je tim vétsi, ¢im vétii je hmotnost hv&zdy.

Vyvoj hvézd Ize vysvétlit na piikladu vivoje Slunce, které vznikalo kontrakci (smrifovinim)
&4sti oblaku mezihvézdné latky asi pfed 4,6 . 10° 1éty. Impuls, ktery ,,odstartoval‘ smrifovani
protoshunce do dnesni podoby, neni dosud zndm. Soudi se viak, Ze jim mohl byt vybuch blizké
supernovy. Gravitaéni smr¥fovéani, formujici protohvézdu, probihd z pogétku rychle; jakmile se
viak ve hv&zd& ustavi hydrostatickd rovnoviha, tento proces se zpomaluje. V té dob€ Slunce z4fi
na tikor energie uvolnéné gravitaénim smr§tovanim. Slunce prochézi idobim aktivity hvézdy typu
T Tauri (tj. hvézdy s mohutnym hv&zdnym vétrem). Obrovsky hvézdny vitr, vanouci z povrchu
Slunce, formuje rodici se slune&ni soustavu. Faze gravitaéni kontrakce konéi v okamziku, kdy
teplota v nitru dosdhne hodnoty potfebné pro zapileni jadernych reakei (1,35 . 107 K).

PrevaZnou &4st svého aktivniho Zivota (asi 85 %) stravi Slunce na hlavni posloupnosti.
Pfiblizné 9 . 10? let se spaluje v jeho nitru vodik na hélium a jen velmi pozvolna se méni. Na konci
vyvoje Slunce na hlavni posloupnosti bude jeho vykon dvojndsobny a polomér bude 0 40 % vétsi
neZ na po&itku této etapy. Jakmile se vechen vodik v jadfe vyCerp4, zatne spalovani vodiku
v okoli jadra. Jadro z vyhofelého hélia se zmensi a zvétsi se jeho hustota. Obal hvézdy se bude
rozpinat a chladnout ~ Slunce se v HR diagramu pfesune do oblasti éervenych obri. Vyvoj se pak
dile zrychli a Slunce se ocitne na vrcholu vétve Cervenych obril. Jeho vykon bude 350 L,
polomér 50r, a teplota 3500 K.

V tomto okamZiku se velmi rychle vzniti jaderné reakce, které spaluji hélium na uhlik, popf. na
kyslik. Héliové reakce probihaji pomé&rné rychle a situace se opakuje. Uhliko-kyslikové jadro se
smrituje a obal hv&zdy se rozpind. Pfed rozpadem Slunce bude jeho teplota 3000 K a vykon
doséhne 3000 L, Povrch Slunce bude sahat ke drdze Zemé&. Uprostied rozpinajiciho se obalu
zistane uhliko-kyslikovy zbytek o hmotnosti asi 0,6 M, velikosti Zemé, obaleny vrstvickami
hoficiho hélia a vodiku.

V daliim stadiu dojde k osamostatnéni plynného obalu, ktery se rozpind do prostoru, zatimco
hvézda se pfesunuje na HR diagramu do oblasti jader planetarnich mlhovin. Horky ultrafialovy
trpaslik postupné chladne a mé&ni se v bilého trpaslika, pozdéji v chiadného ¢ermného trpaslika, bez
zdrojh energie. Vyvoj Slunce je schematicky znizornén ¢arkovanou ¢arou na obr. 2.3.

Vyvoj hvézd jinjch hmotnosti m4 aZ na nepodstatné odchylky podobny pribéh. Podstatnéji se
viak li§i zav&redn4 stadia vyvoje hvézd. Hv&zdy do hmotnosti asi 8 M, se vyvijeji obdobné jako
Slunce — konéi jako bili trpaslici. U hvézd o hmotnosti vétsi nez 8 M, je vyvoj dramatictejsi
— vybuchuji jako supernovy. Poziistatkem jejich vyvoje jsou tzv. pulsary (viz&ast 2.3.5). U hvézd
o hmotnostech je§té vy$§ich miZe vylerpanim zdsob jaderné energie dojit ke gravitatnimu
kolapsu a zhrouceni v éernou diru.

2.3.5 FYZICKE PROMENNE HVEZDY, NESTACIONARNI HVEZDY
Velmi podetnou skupinou hvézd jsou proménné hvézdy. Jsou to hvézdy, u nichz se v priibéhu asu
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3.1.3 OBJEKTY SLUNECNI SOUSTAVY

Télesa, ktera se pohybuji v gravitatnim poli Slunce po kuZeloseckach a vykondvaji alespoii jeden
iplny obéh kolem Slunce, patfi do sluneéni soustavy. Kromé¢ centrdlni hvézdy Shunce se sem fadi
planety, mésice planet, planetky, komety, meteoroidy, meziplanetdirnf plyn a prach. Nepatfisem
télesa prolétavajici slune&ni soustavou po hyperbolickych drahdch z mezihvézdného prostoru.

Jestlize chdpeme hmotnost celé sluneéni soustavy jako 100 %, pak pfiblizné hmotnostni podily
jednotlivych typi objektt jsou:

Slunce 99,866 % -

planety 0,134 %

komety 0,000 3 %

mésice planet 0,000 04 %

planetky 0,000 000 2 %

meteoroidy, prach a plyn 0,000 000 000 01 %.
3.2 Nebeska mechanika

Studiem pohybli nebeskych téles, kterd na sebe silové plisobi v souladu s Newtonovym
gravitaénim zdkonem, se zabyvi nebeskd mechanika. Patfi mezi nejstar$i astronomické obory.
Vychézela vidy z pfijimanych modehi sluneéni soustavy (ob&hii planet).

Velkym tsp&chem nebeské mechaniky bylo empirické odvozeni zdkoni pohybil planet
a uréeni vSeobecného gravita¢niho zdkona.

321 KEPLEROVY ZAKONY

J. KepLER odvodil tyto zikony pohybit planet:

1. Planety se pohybuji po elipsich mélo odlisnych od kruiZnic, v jejichZ spoleéném ohnisku je
Slance.

2. Plochy opsané priivodi¢em planety za stejné doby jsou stejné.

3. Druhé mocniny obéinych dob planet jsou ve stejném poméru jako treti mocniny jejich
velkych poloos.

Z prvniho Keplerova zdékona plyne, Ze vzdédlenost planety od Stunce se méni. V ur¢itém misté
své drahy je planeta Slunci nejbliZe — tento bod se nazyva pkistuni (perihel) I7, v jiném nejdile
— ten bod se nazyva odsluni (afel) A (obr. 3.2). Spojnice perihelu a afelu je pifmka apsid.

Tvar eliptické dridhy uréujeme pomoci vystfednosti (excentricity). Vzdélenost stiedu elipsy
O od jejiho ohniska F nazyvame délkovou (linedimni) vystiednosti €. V astronomii se uZivd pomeér
délkové vystfednosti € ku délce hlavni poloosy a:

1
e=c¢/a=(a - b)/a, (3.1

ktery nazyvame ¢&iselnou (numerickou) vystfednosti (b je vedlejsi poloosa). Ze vztahu 3.1 je
zfejmé, Ze pro elipsu nabyva Ciselnd vystfednost hodnot mezi 0 a 1 (e = 0 odpovid4 kruZnici,
e = 1 odpovidé parabole).

Je nutno pfipomenout, Ze znéni prvniho zidkona neni tpiné, nebof télesa se mohou ve sluneéni
soustavé pohybovat po jakékoli kuZeloseéce.

Ve druhém Keplerové zdkonu (zdikonu ploch) se privodiCem planety rozumi spojnice planety
se Sluncem. Plocha opsana priivodi¢em za jednotku ¢asu je plo$nd rychlost a Ize tedy tento zdkon
vyjadfit nasledovné: PloS$ni rychlost planety je konstantni. Tedy v obr. 3.2 pro plochy P, a P,
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3.2 Obéh télesa po eliptické draze — parametry drahy télesa slune¢ni soustavy
a vyjadfeni zdkona ploch

plati P, = P,. (Cas uplynuly pfi ob&hu planety mezi body 1 a 2 je steny jako mezi body 3 a 4. )
Znameni to, Ze planeta se pohybu]e kolem Slunce riiznou rychlosti, takZe napf. drahu CITB
prob&hne za krat$i dobu neZ drahu BAC.

Druhy Keplertiv zdkon je diisledkem zdkona zachovani momentu hybnosti télesa podle vztahu
(2.11). Pro téleso o hmotnosti m plati:

r1 X mv; = 1y X mvy, (3.2)

odkud =V, IV, 3.3)
kde r, r, jsou pruvodlce a v,, v, odpovidajici rychlosti uvadeneho télesa.

Treti Kepleriv zikon vyjadfuje vztah mezi ob&Znou dobou planety a jeji velkou poloosou.
Jsou-li P,, P, ob&zné doby planet a a;, a, jejich stfedni vzdalenosti od Slunce, 1ze tfeti Kepleriv
zakon vyjadfit ve tvaru:

(34)

Tento vztah plati za pfedpokladu, Ze hmotnost planety je podstatrié mensi neZ hmotuost Slunce.
Teprve po objeveni gravitatniho zdkona I. NEwToNem bylo nalezeno i pfesné znéni tfetiho
Keplerova zdkona ve tvaru:
3
o PP Mo+m (3.5)
a P} Mg + ma

kde M je hmotnost Slunce a m;, m, jsou hmotnosti jednotlivych planet.
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PRIKLAD 3.1: Ob&#nd doba Zemé& kolem Slunce je 1 rok, obéznd doba Neptuna 165 let.
Vypoctéte, kolikrat ddle je Neptun od Slunce neZ Zemé.
Reeni; Je-Ii vzdilenost Zemé od Slunce 1 AU, pak dosazenim do (3.4) dostaneme:
2 3
U o1 odkudr = 30 AU
1652 r

Velké poloosa dridhy Neptuna je 30krat VEtY nes velka poloosa drdhy Zemé,

3.2.2 NEWTONUV GRAVITACNI ZAKON

Jiz J. KepLeR byl piesvédéen, Ze jeho tfi zakony maji také charakter dynamicky a Ze zdrojem sily
je Slunce, podmifiujici pohyby téles ve slune&ni soustave. V jeho dobé viak nebylo moZno tuto
silu pfesn& uréit. Teprve sjednocenim Galileovy nauky o setrvacnosti a pohybu téles na Zemi
a Keplerovych zdkonti pohybt planet se 1. NEwtoNovi podafilo vytvofit obecné platnou teorii
gravitace, Zakladnimi zdkony jsou v ni tfi Newtonovy zdkony a gravitaéni zdkon.

Pro odvozeni gravitainiho zdkona jsou potfebné Keplerovy zikony, Newtonovy zdkony
a pojem centralni sily. Newtonovy zdkony jsou nasledujici:

1. Zéakon setrvaénosti: kazdé téleso (o hmotnosti m) setrviavd v klidu nebo v pfimocarém
rovnomérném pohybu (rychlosti v), pokud neni tento stav pfinuceno zménit plisobenim okolnich
téles. Je-li hybnost télesa p = mv, pak plati:

’

dp ! .
—r =0. 3.6
% (3.6)
2. Zdakon sily: €asova zména l{ybnosti télesa je Umérna sile pusobici na téleso, tedy plati:
dp
F= , 3.7
dr : ©-7)
atéz
F = ma , (3.8)

kde a je zrychieni télesa.

3. Zikon akce a reakce: v uzavieném systému téles kazda akce vyvolava stejnou reakei
opac¢ného sméru, tedy

~F. =F,. (3.9)
V uzavieném systému téles s hybnostmi p; a p, pro celkovou hybnost plati:
p = p; + p, = konst. (3.10)

vs

Z druhého Keplerova zdkona plyne, Ze sila piisobici na planetu o hmotnosti m mifi do centra
obéZného pohybu (do Slunce). Jeji velikost je:

F=ma . (3.11)
Pro zrychleni u centralniho pohybu plati:

2

a=—= (3:12)

a odtud:

F= , (3.13)

kde # je polomér drahy, v rychlost na kruhové dréze. Je-li obéZna doba Pa driha 277, je rychlost
planety na draze rovna:

2mr
= . 3.14
V= | (3.14)
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Po dosazeni (3.14) do (3.13) dostaneme pro ptitaZlivou silu F:

An’rm
F= ——5— . 3.15
= (3.15)
Pro vice planet podle (3.4) plati
Pi _ B :
ai a>

kde & je konstanta imérnosti z4visld na volbg jednotek. Tteti Kepleriiv zdkon lze tedy psat ve
tvaru

P=kP, (3.17)
a po dosazeni do (3.15) dostaneme:
poldr m (3.18)
k r

ProtoZe zrychleni zpisobené centralni silou (3.13) je im&rné hmotnosti centralniho télesa m,, 1ze
, .

polozit G = :Jr

a dosazenim za k do (3.18) dostaneme matematické vyjadfeni vieobecného

m
gravita¢niho zikona:
F = G mc:n . (3’19)
r
3.2.3 DRAHOVE ELEMENTY TELES SLUNECNI SOUSTAVY

Pro jednoznatny popis drdhy planety nebo jiného télesa v prostoru je nutnd znalost jejich
drahovych elementi, které uréuji tvar, velikost a orientaci drdhy v prostoru vzhledem ke zvolené
rovin€. Ve slune¢ni soustavé je touto rovinou rovina ekliptiky, co? je rovina ob&hu Zemé kolem
Slunce. Mezi driihové elementy (obr. 3.3) patii:

3.3 Elementy drah téles ve sluneéni soustavé (4 — odsluni, IT — p¥isluni; dalsf popis
v textu)

50



1. Elementy urcujici polohu roviny v prostorn

a) Sklon roviny drihy k ekliptice i[°]. Ud4va odchylku roviny drahy t&lesa od roviny ekliptiky.
Pokud se pohyb télesa promitnuty do roviny ekliptiky déje ve stejném sméru jako se pohybuje
Zemé kolem Slunce, hovotfime o pohybu pfimém (direktnim) a i < 90°. V opaéném ptipadé, kdy
i>90°% hovofime o pohybu zpétmém (retrogradnim). U planet (tab. 3.1) je sklon dréhy
k ekliptice pomérné maly (nejvétsi sklon ma planeta Pluto — 17°9'). U komet a planetek nabyvaji
sklony drah viech hodnot od 0° do 180°.

b) Délka vystupného uzlu 2 [°]. Je to thlové vzddlenost vystupného uzlu Q od jarniho bodu
Y méfend v roviné ekliptiky ve smyslu obéhu Zemé kolem Slunce. (Vystupny uzel Q jemisto na
dréze, kde se téleso dost4va na sever ,,nad“ rovinu drahy Zemé&. Protilehlym bodem je sestupny
uzel a spojnice téchto dvou bodi se nazyva uzlova piimka Q & .) Jarni bod je misto na ekliptice,
kde se Slunce nachazi o jarni rovnodennosti (bliZe viz 4.2.2.2). Pro délku sestapného uzlu plati

O =Q + 180°

c) Argument §f¥ky peribelu w [°]. Je to tihlovd vzdilenost mezi uzlovou pfimkou a pfimkou
apsid, méfend ve sméru pohybu télesa od vystupného uzlu k pkisluni. N&kdy se uddva misto
argumentu $ifky perihelu, délka perihelu I7, pro niZ plati IT= o + 2.

2. Elementy uréujici tvar drihy

a) Délka velké poloosy a [AU]. N&kdy se misto velké poloosy uddva perihelovi vzdilenost
g = a(1—e) (viz obr. 3.2).

b) Ciselnd vystrednost e.

3. Elementy uréujici polohu télesa na driize

a) Okamiik priichodu té&lesa pFistunim 7.

Poloha planety (télesa) v prostoru vdaném okamziku ¢ je jednozna&né& uréena velikosti, tvarem
a orientaci drdhy v prostoru a mistem, kde se planeta na drdze nachézi. Vzhledem k tomu, Ze se
planety nepohybuji po kruZnicich, ale po elips4ch, nesta& k jednoznaénému urdeni mista na draze
znalost doby ob&hu P a okamZik priichodu pfislunim 7. Pro pfesné zjiténi polohy télesa m na
eliptické drize zavidime tzv. anomidlie (obr. 3.4). Rozezndvime anomilii pravou v, co? je tihel 7,
(® m, excentrickou E, co? je thel IT, 0, m' a anomalii stiedni M, coz je uhel IT, 0, m’’.

Pro potfebné vypoity jsou zavedena pomocnd télesa m', m'’ tak, Ze téleso m'’ charakterizuje

3.4 Anomilie (IT — pfisluni, A — odsluni, (dalii popis v textu)
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polohy télesa pohybujiciho se po kruhové drize se stejnou obéZnou dobou jako md skuteéné
téleso m. Pomocné téleso m’ je pak primét skuteénych poloh télesa m pohybujiciho se po
eliptické draze na kruZnici. Cilem je zjistit skute¢nou polohu télesa m na draze ze znalosti ob&Zné
doby P. Vztahy pro vypodet anomdlii uvidi napf. B. Hacar (1963).

Obdobnym zplisobem, jako jsou v této kapitole uréeny vztahy a pojmy z nebeské mechaniky,
Ize je pouZit i pro zcela obecny pfipad dvou téles ve vesmiru.

3.3 Sluneéni soustava

3341 SLUNCE

Slunce je pro obyvatele Zemé jisté nejdilezitéj§im vesmirnym télesem, nebof Zadné jiné téleso
neovliviluje procesy a jevy na Zemi tak vyrazné€ jako Slunce (vyjimkou je snad jen slapové
plisobeni Mésice — viz &ast 14). Jeho relativni blizkost ndm dovoluje je velmi dobfe pozorovat
a studovat.

Slunce jako hvézda, jeho stavba, uvolfiovéni energie a vyvoj byly jiZ popsany v &asti 2.2. Zde
budeme hovofit o atmosféfe Slunce a projevech jeho innosti.

3.3.1.1 Atmosféra Slunce
Pod pojmem atmosféra Slunce zahrnujeme ty jeho &asti, z nichZ k nam pfichézi slune¢ni zafeni.
Povrchem Shunce pak rozumime tenkou (tloustka 200—300 km) neprihlednou vrstvu, kterou
pozorujeme optickymi dalekohledy — tzv. fotosféru. Nad ni se rozprostird chromosféra,
dosahujici tloustky nékolik tisic kilometri, kterd pozvolna pfechdzi do nejsvrchnéjsi vrstvy
atmosféry Slunce — korény. Koréna plynule pfechazi do meziplanetirniho prostoru a jeji tvar
a velikost velmi kolisi.

a) Fotosféra

Fotosféra je vrstva, ze které k nam pfichazi 99,9 % zafeni Slunce. Teplota ve fotosféfe
s rostouci vyskou klesid a tento stav je mimo jiné pozorovatelny jako okrajové ztemnéni
sluneéniho kotoule. Spojité zafeni, které zde vznik4, odpovid4 z4feni absolutné &erného télesa
s teplotou asi 5800 K. Priib&h vyzafovani Slunce je zndzornén na obr. 3.5 plnou &4rou, ¢drkované
jsou pak vyzna¢eny Planckovy kfivky vyzafovani absolutné ¢erného télesa pro udané teploty.
Viditelny povrch se neustdle méni a je moZné zde pozorovat riizné projevy sluneéni ¢innosti,
pfedeviim sluneéni skvrny (viz &st 3.3.1.2) a granulace. Granulace je projev vzestupného
proudéni hmoty v konvektivni vrstvé. Pfi podrobném pozorovéni jevi bunéénou strukturu.
Jednotlivé granule dosahuji velikosti 700—1000 km. Uprostied je granule svétleji (zde
vystupuji na povrch zahfaté hmoty) a okolni oblast (intergranuldrni prostor) je tmavsi (ochlazené
plyny zde klesaji zpét). Rozdil v teplotdch granuli a intergranuldrniho prostoru je aZ nékolik set
kelvinii.

>
3.5 Elektromagnetické zdfeni Slunce v jednotlivich obarech spektra (podle S. B.
PIKELNERA, 1976). Ozna&eni: A — vinové délka, f — frekvence. Ve stfedni &4sti obrazku je
znézornéno spektrum pohlcovani sluneéniho zafeni s ohledem na riizné vy3ky v zemské
atmosféie. Je zfejmé, Ze aZ k zemskému povrchu se dostdvd jen tizkd &dst slune&niho
elektromagnetického zafeni
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b) Chromosféra

Chromosféra pfispivé k celkovému zdfeni Slunce jen asi 0,1 %. Je sloZend z Fidgich a teplejsich
plynii neZ fotosféra a dochdzi v ni k prudkému vzriistu teploty smérem ke koréné&. Pfimé
pozorovéani chromosféry je moZné jen pfi Gplnych sluneénich zatménich, kdy je pozorovatelna
jako nariZovély krouZek kolem &erného kotoutku Mésice zakryvajiciho fotosféru. Mimo
zatméni lze chromosféru pozorovat napf. koronografem (dalekohled napodobujici dplné
zatméni Slunce) v H,, filtru. Chromosféra zafi nejvyraznéji v Servené spektralni &dte H,. Zietelng
zde miizeme rozlifit tzv. spikule — zakon&eni granuli v podobé sloupce horkych plyni vystupujici
chromosférou rychlosti kolem 20 km.s™! aZ do vysek 2. 10%* km. V chromosféfe lze také
pozorovat protuberance a chromosférické erupce (viz &é4st 3.3.1.2).

c) Koréna

Koréna je nejsvrchnéjsi asti sluneéni atmosféry. Ma velmi maly jas (asi 1076 jasu fotosféry),
a proto je pozorovatelnd jen pfi Gplnych sluneénich zatmé&nich. Cistedné jsme schopni ji
pozorovat i koronografem. Jeji tvar je velmi rozmanity a méni se v zdvislosti na stunedni aktivits.
V minimu slune¢ni aktivity je tvar korény protahly v rovnikové oblasti a kolem poli témef chybi,
zatimco v maximu je symetricky rozloZen4 kolem slune&niho disku. Ze spektra kordny byla
uréena i jeji teplota aZ na 10° K. Tato teplota viak uréuje miru tepelnych pohybii atomi (nebo
elektronit) v nesmirné fidkém prostfedi. Pohyb &4stic je d4n rézovymi (zvukovymi) vinami, které
do korény pfen4seji energii z konvektivni vrstvy. Zvukové viny, které tak vznikaji pfi proudéni
plyni, prakticky bez ztrit energie, prochdzeji fotosférou a chromosférou a pieddvaji svoji energii
Lasticim v kor6n€. Koréna je takto znaéné nestabilni a &4stice z vnéjsich vrstev korény opousté&ji
Slunce rychlosti asi 3—12 . 10° m . s! ve formé& sluneéniho vétru.

33.1.2 Shuneéni éinnost

Sluneéni &innosti se rozumi fada riiznych jevii vyskytujicich se v n€kterych obdobich a oblastech
na Slunci. V kaZdém misté Slunce probihaji neustéle uréité jevy, které v souboru tvofi celkovou
aktivitu Slunce. Do slune¢ni aktivity fadime pozorovatelné jevy, které jsou zdrojem zéfeni
a Eastic o vysokych energiich. Za index velikosti aktivity Slunce lze vzit mno¥stvi nékterych
aktivnich procesii na Slunci v urgitém &asovém intervalu, Mezi takovéto charakteristické jevy
patii napf. mnoZstvi a velikost slunednich skvrn, mnoZstvi a velikost chromosférickych erupci,
erupce v rentgenové a radiové oblasti, mnoZstvi protuberanci aj. Aktivitu Slunce Ize také vyjadfit
velikosti vyzafované energie v n€kterych oborech. Na obr. 3.5 jsou vradiové a rentgenové oblasti
udény toky energie v maximu a minimu sluneéni &innosti.

Nejvyrazné€j$im a také nejzndméjiim projevem aktivity Slunce jsou slumeéni skvrny. Jsou to
chladng;jsi mista ve slune&ni fotosféfe o teplot& kolem 4500 K, vznikajici v oblastech zesileného
magnetického pole. Skvima je misto, kde vlivem nehomogenity magnetického pole dochazi ke
zpomaleni konvekce a tim i k ochlazeni. Velikosti skvrn jsou velmi rozdilné od zcela nepatrnych
a% do 10* km (v¥jime&né 10° km). Usstfednicha velkych skvrn je patrnd i vnitfni struktura (tmavé
jédro nazyvime umbra a svétlejii okoli penumbra). Mnozstvi skvrn kolisd v Sase a jejich podet
pfevedeny do tzv. Wolfova relativniho &isla uz skoro 300 let slou#i jako ukazatel sluneéni aktivity.
Wolfovo relativai &islo R je ddno vztahem:

R=K(10g+ p , (3.20)
kde X je konstanta zévisld na pouZitém dalekohledu (zvétSeni), g je potet jednotlivych skupin
skvrn a f je poet skvrn na viditelné polokouli Slunce. Pro dalekohled o priiméru 8 cm se
zvétienim 64krit je K = 1. Hodnoty rognich Wolfovych relativnich &isel od roku 1700 jsou na
obr. 3.6. Z obrézku je zfejmé, Ze podet skvrn kolisé s periodou 11 rokf a Ze existuje i perioda
délky asi 80—90 let. Z rozboru pozorovani stuneZnich skvrn hluboko do minulosti byla zjisténa
i podstatné delii perioda kolem 600 let, kterou jsou modulovény 11 leté a 8090 leté cykly.
S periodou 11, popf. 22 let kolis4 i vyskyt skvrn na slune&nim disku v z4vislosti na heliografické
Sitce (bliZe viz V. Vanysex, 1980).
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3.6 Ro¢ni hodnoty Wolfovych relativnich &isel (R) (J. C. BRANDT, P. W. HODGE, 1964;
dale doplnéno Z. OKACEM)

S vyskytem skvrn t&sné& souvisi i vyskyt tzv. flokuli (flokulov§ch poli), které jsou viditelné na
monochromatickych snimcich slune&ni fotosféry a chromosféry. V bilém svétle jim odpovidaji
tzv. fakule. Jsou to oblasti, vdzané podobné jako skvrny, na lokélni magneticka pole.

Vyznamnym indikdtorem sluneéni &innosti jsou ndhlé né€kolik minut trvajici chromosférické
erupce souvisejici s fakulovymi oblastmi a slune¢nimi skvrnami. B€hem chromosférické erupce
se prudce zvysi intenzita v celém rozsahu spektra (také v oblasti radiového, rentgenového a gama
zéteni). Chromosférickd erupce je také zdrojem korpuskuldrniho zdfeni a je doprovizena
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