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Viznam tthlovych méreni
pii poznavani vesmiru

Michal Krizek, Praha

Lidstvu trvalo tisice let, nez ziskalo soudobou predstavu o struktufe vesmiru a déjich,
které v ném probihaji. Na deseti vybranych pfikladech ukaZeme, Ze v tomto procesu
sehraly podstatnou tlohu origindlni geometrické tivahy a docela obycejny a jednoduchy
pfistroj — tthlomér. Presnéji feceno nejriznéjsi thlomérné piistroje tak, jak se v mi-
nulosti postupné vyvijely (srov. napf. obr. 1), tedy gnémon, trikvetrum, Jakubova htl,
armilarni sféra, astrolab, kvadrant, sextant, cirkumzenital!) atd. S jejich popisem se lze
seznamit napt. v [8]. Radu z nich pouzivaly jiz starodavné civilizace pro zaznamenavani
rozmanitych nebeskych tkazi. Pozd&ji Mikulas Kopernik [5] pomoci thlovych méfeni
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1y Frictv-Nusliv cirkumzenitédl, ktery vyuzivd dokonale horizontalni hladiny rtutového
zrcadla, umoznuje stanovit pomoci thlového méfeni vysek hvézd nad obzorem polohu pozo-
rovatele na zemském povrchu s pfesnosti nékolika metri (coz je srovnatelné s GPS).
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stanovil relativni vzdalenosti tehdy zndmych planet ve slune¢ni soustavé. Zedni kvad-
rant Tychona Brahe z konce 16. stoleti umoznoval mérit thly s presnosti kolem jedné
thlové minuty (coZ je na prahu rozliSovaci schopnosti lidského oka) a vice nez o fad
presnéji nez ostatni tehdejsi thlomérné ptistroje. Peclivym studiem thlovych méreni
T. Brahe pak objevil Johannes Kepler (viz [29]) své tii slavné zdkony, které dnes
odvozujeme z Newtonovy mechaniky. Pfi provéfovani platnosti Einsteinovy obecné
teorie relativity pomohla v mnoha pfipadech rovnéz thlova méfeni a prispéla tak pii
utvareni moderniho pohledu na vesmir.

Nejbéznéjsim astronomickym thlomérnym pfistrojem dneSni doby je dalekohled
s paralaktickou montéazi. Zamérny kiiz se stupnici v okularu dalekohledu také slouzi
k méfeni velmi malych (hld v thlovych minutach, popt. vtefinach. Hubbliv kosmicky
teleskop ma rozliSovaci schopnost dokonce kolem jedné setiny tihlové vtefiny. Mezi
nejpresnéjsi tthlomérné pristroje vSak patfi optické a radiové interferometry, které
umoziiuji mé¥it nesmirné malé (thly — mensi nez 0,001”.

1. Mé&feni relativnich vzdalenosti ve sluneéni soustavé

Recky astronom Aristarchos ze Samu (3. stol. pf.n.1.) byl patrné nejstarsim znamym
ucencem, ktery vyslovil nazor, Ze planety obihaji kolem Slunce. Proto se mu pfipisuje,
ze je prvnim tviircem heliocentrického modelu sluneéni soustavy. Mél nékolik dalsich
vskutku genidlnich napadt a ukazal, Ze i zdanlivé obtizné kosmické problémy mohou
byt vyfeseny pomoci elementarnich geometrickych metod. Uvédomil si, ze kdyz je
Mésic v prvni (popf. posledni) &tvrti, thel SMZ, kde S, M, Z oznacuji po fadé stfed
Slunce, Mésice a Zemé, je pravy (viz obr. 2). Pomoci jednoduchého thlomérného
pristroje pak zmétil thel SZM a zjistil, ze pfepona SZ pravouhlého trojuhelnika
SMZ je 19krat delsi nez odvésna M Z. Jeho tivahu miZeme v dnesni symbolice zapsat

takto:
1
S 1
cosa =I5, (1)
kde a = 87° je tthel SZ M. ProtozZe zdanlivy priamér Slunce a Mésice na obloze se ptilis
nelisi, Aristarchos usoudil, Ze Slunce musi byt zhruba 19krat déle od Zemé nez Mésic.

z

Obr. 2. Kdyz je Mésic v prvni étvrti, ithel SM Z je pravy (S = Slunce, M = Mésic, Z = Zemé)
a plati |ZS| = |ZM]|/ cos a.
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Samoziejmeé bylo velice obtizné stanovit presné okamzik prvni ¢tvrti a zméfit tehdej-
$imi pristroji velikost thlu «. Dnes vime, Ze Slunce je pfiblizné 389krat dale od Zemé
nez Mésic, coz odpovida téméf pravému thlu a = 89,8527°. Velky rozdil v téchto rela-
tivnich vzdalenostech je zptisoben skute¢nosti, ze cos ™! 87° <« cos~!89,8527°, i kdy#
jsou piislusné ahly prakticky stejné velké (srov. obr. 2).

R

Obr. 3. Stin Zemé na Mésici je béhem mési¢nich zatméni vzdy kruhovy. Jeho polomér R je
vice nez tfikrat vétsi, nez je polomér Mésice.

Aristoteles (cca 384-322 pf.n.l.) ve svém pojedndni O nebi [2] tvrdil, Ze Zemé je
koule, protoze jeji stin viditelny na povrchu Mésice pfi mési¢nich zatménich je vzdy
Pozdéji Aristarchos zméril thlovou velikost tohoto stinu = 1,5°, coz je 3krat vice,
nez ¢ini thlova velikost Mésice ~ 0,5°. Vyslovil domnénku, Ze Zemé se volné vznési
v prostoru a jeji polomér je 3krat vétsi, neZ je polomér Mésice (podle dnesnich méfeni
je to 3,67krat). Odtud vypodital, ze Mésic je vzdalen 70 zemskych poloméri od Zemé,
coz miizeme v soudobé symbolice vyjadrit takto:

o o . 2R

tg(3 x 0,5°) = tg1,5° = TR’ (2)
kde R je polomér Zemé. Podle dnesnich znalosti je Mésic od Zemé vzdalen zhruba
60 zemskych polomérti.?) Aristarchos navic formuloval na tehdejsi dobu prevratnou
hypotézu, ze Zemé obiha kolem Slunce a nikoli obracené. Svoje tvrzeni zdvodnil tim,
ze Slunce je mnohem vétsi nez Zemé, protoze je 19krat vétsi nez Mésic, zatimco Zemé je
jen 3krat vétsi nez Mésic (viz obr. 2 a 3). TéméF zadny z origindlnich Aristarchovych
spisit se nezachoval (srov. [1]). O jeho metodach se vSak zminuje napf. Archimedes
v pojednéni O pocitani pisku.

2) Protoze thlova velikost Mésice je pfiblizné 31,1, plati tg(3,67 x 31,1") = 2R/(60R).
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2. Stanoveni absolutnich vzdalenosti

Aristarchovu koncepci urcovani relativnich vzdalenosti ve slunecni soustavé vtipné
doplnil dalsi fecky u¢enec Eratosthenes (cca 276-194 pf.n.l.), ktery je zndmy nejen
svym prvociselnym sitem, ale téz prvnim hodnovérnym a velice dimyslnym vypoctem
velikosti obvodu Zemé (viz [7]). Z pozorovani bylo zndmo, Ze poledni vyska Slunce pro
urcity den se lisi v rdznych zemépisnych sitkadch. Eratosthenes pouzil nejjednodussi
astronomicky pifstroj — gnémon,®) coZ je jen rovna ty¢ zarazend kolmo do zemé.
Veédél, ze se Slunce zrcadli v hlubokgch studnich v Syené (na obratniku Raka v oblasti
dnesniho Asudnu) v pravé poledne v dobé letniho slunovratu. To znamend, Ze se Slunce
naléza v zenitu, a tudiz zde gnémon nevrhé zadny stin. Ve stejnou dobu v Alexandrii,
ktera lezi témér na stejném poledniku jako Syena, Eratosthenes zjistil, ze tthel mezi
vertikalné zarazenym gnémonem a slunecnimi paprsky je 5 = 7%0 (viz obr. 4), tj. %
plného thlu 360°. Vzdalenost d = 5000 stadii = 920 km mezi Alexandrii a Syenou byla
odhadnuta jizdou na velbloudech. Pak ze vztahu

d_ B

o 360°

Eratosthenes odvodil, ze obvod Zemé?) je
o = 250000 stadii = 46 000 km. (3)

Neni presné zndmo a mozna ani neni tak podstatné védét, jak velka byla ve skutecnosti
feckd jednotka délky ,stadion“ [octodiov], lat. stadium (jeji hodnota patrné lezela

v intervalu 148-210m). Mnohem dulezitéjsi je nalezeni elegantni metody, jak obvod
Zemé zmérit.

slune¢ni
paprsky

Syena

Obr. 4. Obvod Zemé o byl pfiblizné urcen ze zndmé vzdélenosti d mezi Alexandrii a Syenou
a uhlu 8, ktery byl zméfen v pravé poledne o letnim slunovratu v Alexandrii.

Podle Aristarchovych a Eratosthenovych avah (srov. (1), (2) a (3)) by tedy Zemé
byla od Slunce vzdélena cca 19 - 70 - 46 000/(2x) km, coZ neni ani 10 miliond kilo-
metri.5)

3) Gnémon mohl byt téZ umistén v duté polokouli se stupnici, tzv. skafé.
4) Dnesni hodnota je o = 40000 km.
%) Méieni velikosti slune¢ni soustavy starymi Reky je popsano podrobnéji napt. v [10].

150 Pokroky matematiky, fyziky a astronomie, ro¢nik 51 (2006), ¢. 2



3. Podstatné zlepseni presnosti vzdalenosti Zemé od Slunce

Odhad vzdalenosti Zemé od Slunce dramaticky vzrostl v roce 1672, kdy G. D. Cassini
méril vzdalenost Marsu od Zemé pomoci thlomérného pfistroje. V Pafizi zmétil polohu
Marsu na nebeské sféfe, kdyz byl Mars nejblize k Zemi, tj. v opozici se Sluncem
(viz [11]). Ve stejny okamzik jeho kolega J. F. Richer ve Francouzské Guayané rovnéz
méiil polohu Marsu na nebeské sféfe. Z odpovidajiciho paralaktického tthlu®) 18" a ze
znamé vzdalenosti mezi Pafizi a Francouzskou Guayanou bylo pomoci standardnich
trigonometrickych metod zjisténo, ze Mars je 73 miliontt km daleko od Zemsé.”) Pak
byl pouzit tfeti Kepleruv zakon

T2 3
F:Z—g i,j=1,2,3,... (4)
J J

kde T; je obézna doba i-té planety a a; délka velké poloosy jeji eliptické drahy. Pro
Zemi a Mars plati 75 = 1 rok a T, = 1,88 roki. Tedy

as = 1,88%3a3. (5)

Druhé rovnice pro neznamé as a a4 plyne ze skutecnosti, ze planetarni drahy jsou
témer kruhové, a z vyse uvedeného tthlového méfeni, tj. ay — az = 73 - 106 km. Odtud
a z (5) okamzité dostavdme, Ze az = 140 - 105km, coZ je dobra aproximace dne$ni
hodnoty az = 149,6 - 105 km.

Velikost hlavni poloosy zemské drahy si astronomové zvolili za zakladni délkovou
jednotku a nazvali ji astronomickou jednotkou.®) Vzdalenosti a; vSech dalsich zné-
mych planet pak byly spoc¢teny pomoci t¥etiho Keplerova zdkona (4) a pozorovanych
obéznych dob T;.

4. Dalsi kroky ke zvySeni presnosti vzdalenosti Zemé od Slunce

Zajimavou geometrickou metodu (viz [9], [19]) ke zpfesnéni hodnoty astronomické
jednotky pfedlozil zndmy astronom E. Halley (1656-1742). Napadlo jej vyuZit pfe-
chodu Venuse pres slunecni disk, ktery je sledovan ze dvou mist rizné zemépisné
Sfiky. Halleyovu metodu pouzila az dalsi generace astronomti v roce 1769.%) P¥echod
Venuse pres sluneéni disk pozorovalo podle [25, s. 133] vice nez 120 astronomii ze
60 stanic. Napfiklad jedna skupina, vedend Maximilianem Hellem, byla na ostrové

6y Uhel, o ktery se posune téleso oproti vzdalenému pozadi, je-li pozorovano ze dvou
ruznych mist.

7) Ve skutecnosti byl vysledek uveden ve francouzskych milich, 1 fr. mile je 1,949 km.

8) Astronomickd jednotka AU = 149597870km je pfiblizné rovna stfedni vzdélenosti
Zemé od Slunce.

%) Téz v r. 1761. Prvni znaméa pfedpovéd prechodu Venuse pres slunecni disk vSak pochazi
jiz od J. Keplera [29]. Tento velice fidky tkaz nastava jen nékolikrat za tisicileti, naposledy
8. Cervna 2004, pristi prechod bude 6. ¢ervna 2012.
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Vardg v dnesnim Norsku a jina skupina, vedena kapitanem Jamesem Cookem a Char-
lesem Greenem, cestovala na Tahiti (viz [3, s. 267]). Na obr. 5 vidime schematicky
nacrt trajektorii AB a C'D Venuse pozorovanych z téchto dvou mist. Zméfend thlova
vzdalenost mezi AB a C'D byla pfiblizné « = 40”. Poznamenejme, Ze thlovy primér
Slunce 32’ je témér padesatkrat vétsi.

Protoze Ty = 0,615 rokt, dostaneme ze vztahu (4), ze as = 0,723 a3. Z obr. 5 na-
vic vidime, Ze astg B = (a3 — a2) tg a. Pro jednoduchost predpokliddejme, Ze pfimka
Zemé-Slunce byla kolma k tusecce Vardg—Tahiti v jistém okamziku prechodu. Pak
dostaneme

d as d 0,723d

as

:tgﬁzag—ag.tga (1-0,723)tga’

kde d = 11425 km je vzdalenost mezi Vardg a Tahiti. Timto zptisobem byla zpiesnéna
vzdélenost as mezi Zemi a Sluncem na hodnotu 153 - 10% km.

Obr. 5. Schematické znézornéni dvou odlisnych trajektorii AB a C'D pti prechodu Venuse pres
slunecni disk, ktery byl pozorovan z Vardg a Tahiti v roce 1769. Skutecna thlova vzdalenost
mezi AB a CD byla mnohem mensi nez na obrazku.

V soucasnosti existuje velké mnozstvi riznych vylepseni popsané metody (viz [25]),
ktera uvazuji pohyb Zemé a VenusSe béhem prechodu i dalsi okolnosti.

5. Mé&feni hustoty a hmotnosti Slunce

Velky krok k porozumeéni déji ve sluneéni soustaveé prinesly Newtonovy zakony. Nej-
prve si ukazme, jak lze s jejich pomoci a thlomérem zjistit stfedni hustotu Slunce.
Abychom vytesili tento zdanlivé absurdni problém, budeme pro jednoduchost pied-
poklddat, ze drdha Zemé kolem Slunce je kruhovd (srov. vztahy (12) nize). Podle
Newtonova gravita¢niho zdkona, druhého a tfetiho Newtonova pohybového zakona
(zdkona sily a zdkona akce a reakce) pak dostaneme

2
GMm:mv (6)

r2 ro’

kde M je hmotnost Slunce, m je hmotnost Zemé, r je jejich vzdalenost, v je rychlost
Zemé a G = 6,67 - 10711 m3kg~1s72 je gravitacni konstanta (jejiz piibliznou hodnotu
zjistil v roce 1798 H. Cavendish pomoci torznich vah a velkych olovénych kouli).
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Snadno lze zméfit, Ze tthlovy priimér Slunce je zhruba § = 32’. Pak R = rsin %5 je
polomér Slunce (viz obr. 6). Zfejmé

V= "7 (7)
kde T' = 31558 149,5 s (= 365,25636 dni) je obézné doba Zemé. Oznac¢ime-li V = gnR3
objem Slunce a dosadime-li za M ze vztahu (6), zjistime, Ze stfedni hustota Slunce je

M ﬁ B (2nr)? -7 B 3n
TV oV T2G - 3=(rsin %6)3  T2Gsin’ 30

= 1409 [kg/m?], (8)

tj. je jen o néco vyssi nez hustota vody.

Zemé

Obr. 6. Stfedni hustotu Slunce lze urcit z thlového pruméru Slunce a obézné doby Zemé

(viz (8)).

Celkovou hmotnost Slunce muzeme pak vypocitat takto: ze zndmé stfedni vzdéle-
nosti 7 = 149,6 - 10° m a zméteného thlu §/2 uréime polomér R a objem V Slunce. Ze
vztahu (8) pak po dosazeni dostaneme M = oV = 1,99 - 1030 kg.

6. Zpomalovani rotace Zemé

Béhem poslednich 2700 let se rotace Zemé zpomaluje tak, Zze délka dne naristala pri-
mérné o 1,7 - 1073 s za stoleti (viz [24, s. 270]). Tato hodnota byla ziskana diikladnou
analyzou zadznamu starych Babylénanid o thlovych vyskach Slunce pfi pozorovanych
slune¢nich zatménich. Pro ilustraci se omezime jen na nésledujici priklad.

Jedno z pozorovani uplného zatmeéni Slunce starymi Babylénany pripada podle
naseho kalendafe na 15. duben roku 136 pf.n.l. (viz [26, s. 340]). V té dobé byl den
zhruba o 7 = 0,036 414 sekundy (= 21,42 stol. x 1,7 ms/stol.) kratsi neZ v roce 2006.
Od té doby uplynulo pfiblizné N = 783 000 dnti, béhem nichz doslo ke kumulativnimu
efektu drobnjch odchylek ve zpomalovani rotace Zemé. Proto je nyni jeji rotace
opozdéna zhruba o 4 hodiny, nez kdyby Zemé rotovala zcela rovnomérné. To odpovida
ahlu 60° (= 360° - 4/24). Ukazme si nyni, jak lze tyto ¢iselné idaje ovéfit.

Predpokladejme pro jednoduchost, ze délka i-tého dne nartistala linearné o hodnotu

i ,
Ati:Tﬁ7 121,...7]\7.
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Celkovy nartst béhem N dni tedy ¢ini

N
N+1
AT =Y At =7 T+ = 14216 [s] = 4 [hodiny]. (9)

=1

Hodnota 7 zpomalovani rotace Zemé byla ve skutecnosti (viz [24]) vypocitdna
opa¢nym postupem. Kdyby byla zemska rotace neménnéa, pak by staii Babylonané
nemohli pozorovat Gplné zatméni v misté, kde jej popisuji, ale o ¢tyri Casova pasma
déale na zapad od Babylénu, kde bylo o 4 hodiny méné. Jejich tehdejsi lokalni cas
mizZeme nyni pomérné presné stanovit z vysSky Slunce nad obzorem, kterou staii
Babylénané pfi zatméni méfili thlomérnym pfistrojem a peclivé ji zaznamenévali.
Z posunu AT = 4 hodiny a zndmého po¢tu dni N muZeme zpétné vypocitat (viz (9))
odpovidajici hodnotu 7, a odtud i velikost zpozdovani rotace Zemé 7/21,42 = 1,7ms
za stoleti. Hlinéna desticka starych Babylonant obsahujici zaznam o tiplném slune¢nim
zatméni ze dne 15. dubna roku 136 pf.n.l. je uchovdna v Britském muzeu (viz [27]).

7. Paralaxa nejblizsich hvézd

Obéh Zemé kolem Slunce zpusobuje, ze blizké hvézdy opisuji na nebeské sfére elipsy
velice malych thlovych rozméri, které nazyvame paralakéni (¢i paralaktické) elipsy.
Jejich hlavni poloosy jsou tim vétsi, ¢im je hvézda blize. Umoznuji nam zjistit vzdale-
nost prislusné hvézdy. Velikost hlavni poloosy paralakéni elipsy je v ithlové mife rovna
tzv. ro¢ni paralaxe (jeji definici uvedeme déle).

~=-L_--

Obr. 7. Vzdalenost d blizké hvézdy umisténé v bodé C' lze
uréit z roéni paralaxy 7 a z poloméru r zemské drahy. Usecka
AB je rovnobézné s hlavni poloosou paralakéni elipsy (na obr.

A r r B E4 &
S éarkovang).

Necht C' oznacuje néjakou blizkou hvézdu. Pro jednoduchost predpoklddejme, Ze
draha Zemé je kruhové s polomérem r a stfedem S (Slunce). Na této draze pak existuji
dva protilehlé body A a B lezici v roviné prochézejici stfedem S, kterd je kolma na
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pfimku C'S. Trojthelnik ABC je proto rovnoramenny se zdkladnou AB (viz obr. 7).
Vzdalenost bodu C od AB je dédna vztahem

d=—
tgy

kde « je polovina tthlu ACB a nazyva se rocéni paralaza. Jinymi slovy, 7 je thel, pod

jakym by hypoteticky pozorovatel v bodé C' vidél polomér r zemské drahy.

Roc¢ni paralaxy nékolika blizkych hvézd poprvé zméril F. W. Bessel v roce 1838
(viz [28]). V soucasnosti vime, Ze ndm nejbliz§i hvézda (nepoéitdme-li Slunce) je
Proxima Centauri. Jeji ro¢n{ paralaxa ¢ini 0,76”, coz odpovidd vzdélenosti kolem
d=4-103km (tj. = 4,22 svételnych let).

Nalezeni paralaktickych elips byl dilezity dikaz obéhu Zemé kolem Slunce. Hledat
tyto elipsy se pokousel uz Tycho Brahe, kdyz se snazil rozhodnout, zda je spravny
Ptolemaitiv nebo Kopernikiv model slune¢ni soustavy. Paralakéni elipsy bohuzel ne-
nasel, protoze nemél moznost zmétit tak malé ihly tehdejsimi pfistroji. Astrometricka
druzice Hipparcos nedévno zméfila paralaxy (a tim i vzdalenosti) vice nez 100000
hvézd v nasi Galaxii s témér neuvétitelnou presnosti 0,001”.

8. Ohyb svételnych paprska v gravitaénim poli

V roce 1911 A. Einstein ve své pionyrské préci [6] odvodil, Ze svételné paprsky se
v gravita¢nim poli hmotného télesa nepohybuji po pfimkéch, ale zakfivuji svou drahu.
Tento prekvapivy jev byl vyfotografovan béhem tuplného sluneéniho zatméni v roce
1919, kdy se svételné paprsky hvézd v blizkosti slunecniho disku odklonily od svého
puvodniho sméru. Porovnanim tohoto snimku se snimkem stejné ¢asti no¢ni oblohy byl
zjistén dobry soulad s hodnotou 1,75” pfedpovézenou Einsteinem. Uhlova méfeni tak
vlastné pomohla pti ovéfovani platnosti Einsteinovy obecné teorie relativity a pfispéla
i k vysvétleni znamych gravitac¢nich cocek.

Albert Einstein objevil, Ze kazdy hmotny objekt zptsobuje lokalni zakiiveni
vesmiru, a proto se draha svétla ohyba. Pritom se ale svétlo v zakfiveném prosto-
rocasu pohybuje po nejkratsich spojnicich, tzv. geodetikdch. Na obr. 8 vidime dva
piiklady ohybu svétla v blizkém okoli hvézd. TFi trajektorie svétla na obrazku 8a)
tvori kiivocary trojuhelnik. Povsimnéme si, Ze soucet jeho thla spliiuje nerovnost

a+ [+~ > 180°,

ktera pfipomind zndmé tvrzeni z Riemannovy geometrie. Naopak na obr. 8b) jsou dvé
hvézdy o stejné hmotnosti a tii trajektorie, které tvori jiny kfivocary trojuhelnik se
souc¢tem uhld o + 8 + v < 180°, coz zase pripomina Lobacevského geometrii.
Predchozi dva priklady ilustruji, Ze vesmir lze lokalné popsat odlisnymi typy geome-
tril s riznymi kiivostmi. Abychom ale nalezli globalni Gaussovu k¥ivost vesmiru pro
pevny Cas, je treba uvazovat velice velkd méritka, na nichz jsou veskeré lokalni kiivosti
yzprumeérovany“. Takovy model pfipomina napiiklad zemsky povrch, jehoz globalni
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a) b)
Obr. 8. Zakfivené trajektorie svétla v blizkosti hmotnych objektt ukazuji, Ze geometrie
vesmiru muzZe byt lokalné a) Riemannova i b) Lobacevského.

kiivost je kladna a témét konstantni v libovolném bodé a libovolném sméru, ale jehoz
lokalni k¥ivost se zna¢né méni, protoze jsou zde hory, doli, sedlové body aj. Podle
Einsteinova kosmologického principu je vesmir pro pevny cCasovy okamzik ve velice
velkych métritkdch homogenni a izotropni, tj. jeho kfivost je konstantni v libovolném
bodu a libovolném sméru. Tuto domnénku neustile provéfuji astronomové. Sveédci
pro ni napf. homogenita a izotropie reliktniho zéteni.l®) Rovnéz vysokoenergetické
¢astice piichézejici z kosmu'!) i zndmé v zablesky vykazuji pomérné rovnomérné
rozloZzeni na nebeské sfére. Na druhé strané je znamo, Ze vesmir je na Skalach cca
100 miliontd svételnych let tvofen velkorozmérovymi strukturami ve formé obfich stén
a dlouhych vlaken.'?) Porovnava se proto hustota galaxii stejné vzdélenych oblasti
vesmiru z odlisnych ¢asti oblohy. Kfivost vesmiru podstatné zavisi i na tzv. temné ne-
baryonové hmoté, jejiz rozlozeni je predmétem intenzivniho studia. Pokud se prokaze,
ze Einsteintiv kosmologicky princip plati na hodné velkych skaladch, dostaneme znacné
omezujici podminky na globélni topologii vesmiru (viz [15]).

9. Zméreni rychlosti svétla

Aberaci svétla obecné rozumime zdanlivou zménu polohy néjakého nebeského télesa
zpusobenou pohybem pozorovatele. Hvézdy pozorované kolmo ke sméru pohybu pozo-
rovatele o rychlosti v se zdaji byt vychyleny o aberacni dhel « (viz [23]), pro néjz plati
tga = v/ec, kde ¢ je rychlost svétla ve vakuu. Kolem roku 1727 James Bradley objevil
tzv. ro¢ni aberaci. V disledku obéhu Zemé kolem Slunce hvézdy na nebeské sfére

19y Toto zafeni vykazuje jen nepatrné fluktuace velikosti f4dové 107* K od své primérné
teploty 2,725 K. Druzice WMAP je zmérila s tthlovym rozlisenim 0,3°.

1) Data byla ziskdna na nové vznikajici observatori Pierra Augera v Argentiné.

12) Nedavno bylo objeveno vldkno nékolika tisic galaxii dokonce o délce 1,37 miliardy
svételnych let, tzv. Velkd Sloanova zed.
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opisuji zdanlivé elipsy, jejichz hlavni poloosy maji délku o = 20”. Tento jev pomohl
vyrazné zptesnit hodnotu rychlosti svétla.!?)

Pro prtmérnou rychlost Zemé v = 29,8km/s (viz (7)) vychazi ¢ = 300000km/s.
Uhel « je velice maly, a proto je v obloukové mife téméi roven své tangenté (s relativni
chybou mensf nez 10~8). Budeme tedy psat jen

a:%. (10)

Obrovsk4 gravitaéni sila mezi Sluncem a Zemi (cca 354 - 1029 N) zptisobuje, Ze draha
Zemé se zakfivuje a smér jejtho pohybu kolem Slunce se kazdy den zméni zhruba o 1°
(= 360°/365,25 dni). Svételné fotony putuji ze Slunce na Zemi piiblizné 8,3 minuty.
Béhem tohoto ¢asového intervalu se ale Slunce premisti vzhledem ke hvézdam o thel

, 8,3

ER L E— T 11
@ = 50-24-36525 00 =20 (11)

Slunce tedy nevidime v jeho skute¢né poloze, ale posunuté o o = 20" (viz obr. 9). To,
7e se tento thel pro kruhovou drahu shoduje s vyse uvedenym abera¢nim tthlem «, neni
nahoda, ale plyne z (11), (7) a (10). V ¢itateli vztahu (11) je totiz r/c, ve jmenovateli
je T a 360° je v obloukové mife 2n. Odtud vidime, Ze o/ = 2nr/(cT) = v/c = a.
Predpokladejme nyni, ze draha Zemé je elipticka. V dalsi kapitole budeme potfebo-
vat hodnotu abera¢niho tthlu v perihéliu. Podle druhého Keplerova zdkona privodic¢
Zemé—Slunce opisuje plochy stejného obsahu za stejné ¢asové intervaly. Plosné rychlost
pruvodice je tedy konstantni, coZ vede k rovnosti %va = nab (srov. [12, s. 107]), kde

a=149598 -10°km, b= 149,577 -10%km (12)

je hlavni a vedlejsi poloosa zemské drahy, T = 31558 149,5s (= 365,25636 dni) je si-
dericky rok, p = 147,1 - 10° km je vzdalenost Slunce od Zemé v perihéliu P (tj. v bodé
eliptické drahy, ktery je nejblize Slunci) a v je velikost rychlosti v P. Odtud dostaneme

onab
v= “; = 30,287 [km/s]. (13)

Odpovidajici hodnota abera¢niho tihlu o v perihéliu P pak vychézi o = 20,84".

10. Jak zmé&rit rychlost Sifeni gravitaéni interakce pomoci thloméru?

V roce 1805 Pierre Laplace usoudil na zdkladé detailniho rozboru pohybu Mésice,
ze skutecnd ,newtonovskd“ rychlost Sifeni gravitacni interakce c, musi byt alespoil

13) Jiz v roce 1675 si dansky astronom O. Rgmer vsiml, Zze mésicek Io zdanlivé obiha
Jupiter rychleji, kdyz se Zemé piiblizuje k Jupiteru, nez kdyz se od néj vzdaluje. Objevil tak
vlastné jev, ktery byl pozdéji pojmenovan po Dopplerovi. Na zakladé téchto pozorovani pak
odhadl, ze rychlost svétla je pfiblizné 214 000 km/s.
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7 x 10%¢ (viz [17, kap. VIL, s. 642]). Neddvno van Flandern [30] jesté zvysil tento
po stabilnich drahéach. Jejich momenty hybnosti by nebyly v rovnovaze, pokud by
¢g &~ ¢ (viz [13]). Jestlize napf. Slunce pfitahuje Jupiter smérem k okamzité poloze
Slunce a naopak Jupiter pritahuje Slunce smérem k okamzité poloze Jupitera, pak
jsou tyto dvé sily v rovnovéze a lezi v jedné piimce. Pokud vSak ¢, =~ ¢, je Slunce S
pritahovéano Jupiterem smérem k predchozi poloze Jupitera J’ a Jupiter J je pfita-
hovan Sluncem rovnéz smérem k piedchozi poloze Slunce S’. Pak ale vznikéa dvojice
sil (viz obr. 9), kterd m4 tendenci neustéle zvySovat moment hybnosti a energii této

vV

Y
N

J’

Obr. 9. Gravitacni interakce mezi Sluncem a Jupiterem.

Proto také slunec¢ni paprsky dopadajici na Zemi nejsou rovnobézné s vektorem
pritazlivé gravitacéni sily Slunce. To ma mj. za nasledek, ze stfedni okamzik tplného
zatméni Slunce nastava zhruba o 40 sekund dfive, nez jsou gravitacni sily Slunce
a Mésice v pfimce (viz [30]). Jak tyto paradoxni idaje interpretovat a zjistit, zda
nejsou v rozporu s obecnou teorii relativity a kauzalitou, je diskutovano v ¢lancich [4]
a [18].

V soucasnosti se realizuje nékolik ndkladnych projektt (GEO, LIGO, VIRGO,
LISA, ...) pro zméfeni rychlosti gravita¢nich vln a uréeni sméru, odkud pfichézeji.
Zatim ale zadné detekovany nebyly. O gravitacnich vlnach psal jiz Henri Poincaré.
V roce 1905 predpovédél, ze rychlost jejich $ifeni je stejnd jako rychlost svétla (viz
[21, s. 1507]), tj. dfive nez tento vysledek odvodil A. Einstein. Pokud se ale tyto rych-
losti lisi, pak bude dosti obtiZzné ztotoznit zdroj gravita¢nich vln (napf. pfi vybuchu
supernovy) s jejich optickym protéjskem.

V této kapitole zavedeme pojem gravitacni aberace. Déle popiSeme, jak 1ze zméfenim
jediného thlu ve sprévny casovy okamzik zjistit rychlost c4. Pro ndzornost se nejprve
omezime jen na méfeni na Zemi. Predpokladejme, Ze jeji draha je elipticka a Ze vektor
gravitacni sily je v perihéliu P kolmy na teénu drahy Zemé (viz obr. 10). Podobné
jako v (10) mtizeme definovat thel gravitaéni aberace

VZE. (14)
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Obr. 10. Slunce na obloze nevidime v jeho okamzité poloze, ale mirné posunuté o abera¢ni
thel a. Rychlost ¢4 lze urcit ze vztaht (15) a (16) pouze zméfenim thlu 8 v okamziku, kdy
je Zemé v perihéliu (popf. aféliu).

Presnéjsi by bylo psat tgy = v/c,, ale protoze thel 7 je velice maly, je opét tg -y témér
roven v v obloukové mife. Ze vztahii (10) a (14) dostaneme
ac
Cg = —, (15)
Ty
kde ovSem zatim nezndme ani v, ani ¢,. Oznaéme proto jesté 3 tthel mezi svételnymi
paprsky prichazejicimi smérem od stfedu Slunce ke stiedu Zemé a teénym vektorem
k jeji draze, kdy7z se Zemé nachézi v perihéliu P (tj. kolem 4. ledna). Pfitom teény
vektor lezi na primce spojujici dva protilehlé body na ekliptice. Pak

v=a+f-3 (16)

v bodé P (srov. obr. 10). Skute¢nou ,newtonowskou® rychlost Sifeni gravitacni inter-
akce muzeme tedy dostat ze vztahu (15), kde o vypocteme ze vztahii (10) a (13), thel
gravitaéni aberace v pomoci (16) a tthel 8 pro urceni v je nutno zméfit. Pro v =0
vychézi rychlost sifeni gravitaéni interakce nekonec¢na. Tento limitni pripad odpovida
klasické Newtonové teorii.

Nevyhodou pozemskych méreni je skutecnost, ze pohyb Zemé ovliviiuje také Mésic.
Proto by bylo mnohem vhodné&js$i zméfit thel § na druZici obihajici kolem Slunce.
Pokud bude jeji draha kruhové, 1ze vztahy (15) a (16) pouzit v kterémkoliv okamziku.

Predpoklddejme nyni, ze drdha druzice je elipticka. Polozme si otazku, jak pfesné
je tifeba urcit okamzik priichodu druzice perihéliem, abychom mohli uréit gravitacni
aberaci v s chybou mensi nez dany thel, napt. 1”. Nechf je Slunce umisténo v poéatku
soufadnic a necht druhé ohnisko je v bodé (—2¢,0), kde e = Va2 — b2 aa > b. Oznac¢me
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Obr. 11. Priivodice druzice sviraji thel .

(Z,y) soufadnice druzice (viz obr. 11) a necht k; a ko jsou smérnice jejich dvou
privodi¢i. Dosadime-li 7 = k1Z do rovnice elipsy b?(T — €)% + a?y? = a2b?, ziskdme
kvadratickou rovnici pro T > 0. Smérnici druhého privodice lze pak vyjadfit vatahem
(viz obr. 11)

kT
ko = . 17
T T42e (17)
Pro tihel ¢ mezi obéma priivodi¢i druzice plati (viz [22, s. 171])
k1 — ko
= arctg | ————— kiko # —1
p=anctg| Ly # 1,

kde po dosazeni za ko ze vztahu (17) ziskdme vyjadieni Ghlu ¢ jako funkci jen jedné
smérnice k1. Podle [22, s. 115] normdla v bodé (Z,y) puli thel . Odtud jiz mizeme
vypocitat, jak se lisi smér normaly od smeérnice k;. Jsou-li poloosy elipsy dany napi.
vztahem (12), pak 3¢ bude mensi ne# 1” pro |ki| < 0,0006, coz odpovidé pomérné
dlouhému ¢asovému intervalu +50 minut.

Dréhu druzice gravitacné ovliviiuji kromé Zemé i dalsi planety. Nejvice Jupiter,
ktery pfi svém nejbliz§im pfiblizeni k zemské draze dané parametry (12) ovSem
pusobi zhruba 16 000krat mensi silou nez Slunce. Bohuzel jen tézko lze vzit v tvahu
i nejriznéjsi negravitacni sily, i kdyz maji jen nepatrny vliv na méfeni, jako je sluneéni
vitr, Jarkovského jev, kolize s meziplanetdrnim prachem a meteoroidy, ptritomnost
magnetickych poli aj.

Zavér

Pfipomenme ve strucnosti jesté nekolik dalsich piikladi zajimavého a uzitecného
pouziti thlomérnych piistroji. Tisiciletou tradici ma napiiklad pouzivani slunecnich
hodin ve starovéké Ciné, Mezopotamii a Recku, které se rozsitilo po celé Evropé.
Meéfteni ¢asu se na nich prevadi na méfeni Ghld stind vrzenych kamennym monolitem
nebo ty¢i. V roce 545 pf.n.l. Anaximandros urcil thel mezi rovinou zemského rovniku
a rovinou ekliptiky tak, ze zméril poledni vysky Slunce pfi letnim a zimnim slunovratu
a jejich rozdil vydélil dvéma.
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Mikulas Kopernik stanovil relativni vzdalenosti vsech do té doby znamjch planet
od Slunce. Napf. zjistil, Ze polomér drahy VenuSe je priblizné 72 % poloméru dréhy
Zemé, tim, ze zméfil maximalni thlovou vzdélenost Venuse od Slunce (viz [25, s. 39
a 44]). Vzdélenosti a; a az obou vnitfnich planet byly odhadnuty pomoci vztahu
a; = agsin oy, kde a; je nejvetsi elongace, tj. nejvétsi mozné thlova vzdalenost mezi
Sluncem a planetou na nebeské sféfe (coz pro Merkur je pfiblizné 28° a 47° pro
Venusi). Kopernikova metoda méfeni relativnich vzdéalenosti vnéjsich planet od Slunce
je popsana napf. v [3, s. 264] nebo v pfekladu [5].

Pomoci tthlovych méfeni byly také zjistény nepravidelnosti v obéhu planety Uran, na
jejichz zakladé J. G. Galle v roce 1846 objevil Neptun. Pozdéji bylo podobné nalezeno
i Pluto. Pomoci tthlomérného pfistroje byla téz objevena a zméfena precese a nutace
zemské osy. Mérenim thld ve vytycené triangulaci se zpfesnovala hodnota obvodu
Zemé (viz [3]).

V roce 1844 Bessel pomoci tthlovych méfeni zjistil, ze drahu nejjasnéjsi hvézdy nocni
oblohy — Siria (o« CMa) ovliviiuje jakysi neviditelny prtivodce. AZ po Besselové smrti
jej zpozoroval A. G. Clark a bylo vypoc¢teno, Ze nové objevené téleso mé priblizné
hmotnost Slunce. Tehdy nikoho nepiekvapilo, ze jeho absolutni svitivost je asi o pét
Fadu nizsi. V roce 1914 W. Adams prokézal, Ze Sirius B, jak bylo téleso nazvéno,
je bily trpaslik s neuvétitelnou hustotou nékolika set kilogram@ na krychlovy centi-
metr. Pfesnd thlovd méfeni tak vlastné pomohla k objevu prvniho bilého trpaslika.
V roce 1924 u néj navic Adams zjistil cerveny gravitacni posuv spektralnich ¢ar, ktery
pfedpovédél A. Einstein u vSech hmotnych objekti.

Uhlomérné piistroje sehréaly dilezitou roli i u dalsich efektt Einstenovy obecné teorie
relativity, napf. pri méreni staceni perihélia Merkuru nebo pfi stdceni osy gyroskopu
pohybujiciho se v zakiiveném prostoroéasu (viz [16]). V [12] je ukdzano, jak lze pomoci
thlovych méfeni zjistit hmotnost éerné diry uprostied nasi Galaxie. V [14] uvadime,
jak interpretovat tihlovad méreni, kterd zdéanlivé vedou k pozorovani nadsvételnych
rychlosti ve vzdaleném vesmiru.

Podé&kovani. Autor dékuje H. HOLOVSKE, V. PravDovI, M. SoLCOVI a J. VONDRAKOVI
za velice cenné pripominky. Price na tomto élanku byla podpofena projektem MSMT
¢. 1IPOSMET749 a vyzkumnym zamérem AV0Z 101 90503.
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