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Rozdzial 1

Polozenia cial na sferze niebieskiej

Streszczenie. Kierunki do cial niebieskich mozna okresla¢ réwnniez przy zatozeniu, ze
ciala te znajduja si¢ na sferze o promieniu rownym jednosci. Geometria sfery jest geo-
metrig na zakrzywionej powierzchni dwuwymiarowej i w wielu przypadkach r6zni si¢ od
euklidesowej geometrii na plaszczyznie. Elementami sfery wykorzystywanymi w astro-
nomii s3 kota wielkie i skonstruowane z ich pomoca dwukaty i trojkaty sferyczne. W
geometrii na sferze kota wielkie petnia rolg analogiczng do prostych w planimetrii. Suma
katow wewnetrznych w tréjkacie sferycznym jest zawsza wigksza od 7. Na sferze moga
istnie¢ trojkaty, w ktérych wszystkie katy sa katami prostymi. Elementy tréjkata sferycz-
nego spetniaja kilka grup réwnan pozwalajacych na rozwiazywanie wielu zagadnien z
zakresu astronomii sferycznej. Do najczesciej wykorzystywanych wzoréw naleza wzory
sinusOw 1 cosinusOw. Problemy rozwiazywane w ramach trygonometrii sferycznej daja
si¢ takze uja¢ w formaliZmie wektorowym.

Potozenie ciata na sferze ustalone jest z pomoca dwoch katéw, azymutalnego 1 1 polar-
nego #. Kazdy uktad wspotrzednych sferycznych wymaga okreSlenia bieguna uktadu,
wzgledem ktérego mierzony jest kat 6, oraz kota wielkiego petniacego rolg ptaszczyzny
odniesienia, stuzacej jako poczatek rachuby dwusciennego kata .

W astronomii wykorzystywane sa najrézniejsze uktady wspotrzednych, stad konieczna
jest umiejetnos$¢ przeliczania wspétrzgdnych pomigdzy dwoma uktadami. Transformacje
wspotrzednych dokonuje si¢ droga rozwiazania odpowiedniego trdjkata sferycznego albo
za pomoca macierzy obrotu, w szczegdlnosci z wykorzystaniem katéw Eulera.

Stowa kluczowe: sfera niebieska, kolo mate, koto wielkie, bieguny kota wielkiego, kat
sferyczny, dwukat sferyczny, tréjkat paralaktyczny, nadmiar sferyczny, wspotrzedne sfe-
ryczne, wspotrzedne prostokatne, triada ortogonalna, transformacje wspotrzednych, katy
Eulera. ¢

“[Modyfikowano AD 2011, luty, 28]
’—)



6 Polozenia cial na sferze niebieskiej

1.1 Triada ortogonalna

Stwierdzenie, ze wektor r opisuje polozenie ciata niebieskiego oznacza, ze do naszej
dyspozycji sa trzy sktadowe (x,y, 2), czyli trzy liczby wyznaczone wzglgdem triady R.
Na piSmie wyrazamy to stwierdzenie za pomoca zapisu

r=R |y (1.1)

Umawiamy si¢, ze otaczajaca nas przestrzen jest tréjwymiarowa przestrzenia euklide-
sowa, ze W tej przestrzeni kartezjariski uktad wspétrzednych (x,y, z) rozpigty na tréjce
wersorow i, j, k. ! Te tréjke mozemy potaczyé w formie wektora blokowego R nazywa-
nego triada o strukturze identycznej z macierza 3 X 3

R = [i,j k| (1.2)

Stad lementami triady sa cosinusy kierunkowe wersoréw i, j, k. Poniewaz pomigdzy wer-
sorami i, j, k zachodza znane zaleznosci

X j (13)

iT
RT = | j” (1.4)
kT
iloczyn
i1 i i'k 1 00
R'R=1|ji" j5 k |=l010]|=1I (1.5)
k"i k'j k'k 00 1

gdzie T oznacza macierz jednostkowa. Zatem, réwnanie to pociaga R™' = RT, czyli
triada R zdefiniowana réwnaniem 1.2 jest macierza ortogonalng. I’

'A w jaki sposéb ustalono orientacje tréjki wersoréw i,j,k? Pytanie to wykracza poza ramy tego
wyktadu, bowiem posrednio dotyczy spraw ostatecznych podobnie jak pytanie — czy najpierw bylo jajo,
czy kura? Poniewaz astronomia nie zajmuje si¢ takimi problemami, dlatego poprzestajemy na tym, ze
elementy tej trjki sa, jakim§ cudem znanymi, cosinusami kierunkowymi prostych, wzdtuz ktérych leza
wersory i, j, k.
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a)

cosO

NN

Rysunek 1.1: a) Wektor a moze mie¢ sktadowe okreslone wzgledem wielu tréjek werso-
réw i, j, k. b) Zwiazki pomigdzy elementami triad réznigcych si¢ obrotem wokét jedne;j
osi pokrywajacej si¢ z wersorem i. Wersor j; mozna otrzymac za poSrednictwem werso-
réw j, k odktadajac w kierunku j odcinek o dtugosci cosf po czym w kierunku k odcinek
sin 6.

1.2 Wektorowe transformacje wspoélrzednych sferycznych

1.2.1 Macierze obrotéw i lustrzanych odbi¢

Wspétrzedne wektora a moga by¢ okreslone wzgledem dowolnych uktadéw wspétrze-
dnych, czyli innymi stowy wzgledem dowolnych triad, np. R i P. Niech [a1, a9, a3] bada
wspotrzednymi wektora a wzgledem triady R, czyli

3]
a=R/| a (1.6)
as

Jesli [aq, ag, 3] sa wspdtrzednymi wektora a wzgledem triady P, to podobnie piszemy

a1
a=P | a (1.7)
a3

Mnozac lewostronnie réwnania (1.6) i (1.7) przez R” widzimy, ze

aq aq (0%}
R'a=R'R| a | =] as | =R'P | ay (1.8)
as as Qa3

Wynika stad, ze transformacja sktadowych [ay, i, 3] w sktadowe [aq, as, as] moze by¢
dokonana za poSrednictwem iloczynu macierzy R?P. Transformacja odwrotna, czyli
(RTP)T = PTR, co jest to konsekwencja ortogonalnosci obu macierzy R i P.

Wyprowadzimy teraz formuly odpowiadajace pewnej konkretnej transformacji wspotrze-
dnych. Interesuje nas przeliczenie wspoirzednych z uktadu zdefiniowanego prostokatna
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triada R = [i, j, k] do uktadu wspétrzednych danego triada Ry = [i, ji1, ky], ale niech
bedzie, ze transformacja RT R ma posta¢

il = i
j1 = (cos®)j + (sinf)k
k; = (—sin#)j + (cos )k

co oznacza, ze oba uktady réznig si¢ jedynie o dodatni obrét o kat 6 wokét osi i. A w
postaci dogodniejszej do umacierzowienia zapisu bedzie

= 1i 40 0k
ji= 0i +4(cosf)j +(sinf)k
k= 0i +(—sinf)j +(cosf)k

Zatem, zgodnie z definicja triady, triad¢ R, mozemy okresli¢ jako iloczyn macierzowy

1 0 0
R; = [i1,j1,ki|=R | 0 cosf —sind
0 siné cosf

Analogicznie jak w rownaniu (1.8), transformacji sktadowych wektora wyznaczonych
wzgledem R do sktadowych podanych wzgledem triady R; mozemy dokonac za pomoca
macierzy RTR, czyli

T

1 0 0 1 0 0
R,’R=|R | 0 cosf —sinb -R=1|0 cosf sinf
0 siné cos 0 —sinf cosf

Mamy zatem nastgpujacy wniosek. Jesli nowy uklad wspétrzednych uzyskano w wyniku
obrotu wokét osi x o dodatni kat 6,to transformacja wspétrzednych (sktadowych) wektora
[z, y, 2z]" do nowych wspétrzednych [z, yi, 21]7 moze by¢ dokonana za pomoca formuty

T T
wo | =pO) |y (1.9)
Z1 Y
gdzie
1 0 0
p()=| 0 cosf sinf (1.10)

0 —sinf cosf

Analogiczne formuty mozna wyprowadzi¢ dla uktadéw rézniacych si¢ obrotami o dodatni
kat # wokét osi y i z. Odpowiednie macierze transformacyjne oznaczone jako q(6) i r(6)
maja postaé

cos@ 0 —sinf
q(f) = 01 0 (1.11)

sinf 0 cos 6
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Rysunek 1.2: Wspétrzgdne sferyczne (1), 6) i odpowiadajace im wspdtrzedne prostokatne
(z,y, z) punktu A potozonego na sferze o promieniu r = 1.

cosf sinf 0
r(f)= | —sinf cosf 0 (1.12)
0 0 1

W przypadku gdy uktady wspotrzednych r6znia si¢ dwoma lub trzema obrotami, macierz
transformacji wspétrzgdnych wyznaczona jest jako iloczyn dwoch lub trzech macierzy
odpowiadajaych pojedynczym obrotom.

Macierz transformacyjna dla uktadéw rézniacych sig skretnoscia (przypadek uktadéow
lewo 1 prawoskretnych) jest macierza modyfikujaca jedynie wspotrzedna y-owa (lustrzane
odbicie wzglgdem ptaszczyzny x — z), ma ona postac

1 0
M,=|0 —1 (1.13)
0 0

_ o O

W praktyce mozemy napotkac przypadek takich uktadéw, dla ktérych korzystnym bedzie
zastosowanie macierzy M,, pozwalajacej na lustrzane odbicie wzgledem plaszczyzny
y — z czyli na zmiang znaku wspoirzednej x-owej.

—1
M,=| 0 (1.14)
0

O = O
_ o O

W celu praktycznego zastosowania formut podanych wyzej musimy dysponowac wzo-
rami umozliwiajacymi transformacj¢ wspotrzednych sferycznych do wspétrzednych pro-
stokatnych i odwrotnie. Jesli na sferze jednostkowej, dane sa sferyczne wspdtrzedne
(1, k) potozenia ciata niebieskiego A, (rysunek 1.2), gdzie v jest wspéirzedna azymu-
talng a k = 90° — 0 jest dopetnieniem do 90° odlegtosci biegunowej #, to odpowiadajace
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Rysunek 1.3: Ilustracja katow Eulera. Uktady wspétrzednych o wspdlnym poczatku,
mozna transformowac jeden w drugi za pomocg trzech obrotéw o katy Eulera.

im prostokatne sktadowe (x, y, z) wersora potozenia wyliczamy za pomocg wzoréw

T = CcOS1 Ccos Kk
Yy = sin cos Kk (1.15)
z =sink

Zaleznosci odwrotne maja postac

K = arcsin z

Y = arctan ¥ (1.16)

przy czym w celu ustalenia wlasciwej ¢wiartki kata 1) musimy zastosowaé stosowng pro-
cedurg normujaca. I

1.2.2 Transformacja wspélrzednych z wykorzystaniem katéw Eulera.

Za pomoca macierzy podanych wyzej mozemy z powodzeniem przelicza¢ wspétrzedne
pomigdzy dowolnymi uktadami. W zaleznoSci od potrzeby, formuty transformacyjne
beda ztozeniami obrotéw w okét osi XY, Z. Jednak przy takim podejsciu dla kazdego
przypadku, kolejno$¢ obrotéw musimy odgadna¢ sami.

Ale mozliwe jest inne podejScie, w ktérym wzajemna orientacja dwéch uktadéw
wspotrzednych okreslona jest za pomoca tzw. kqtow Eulera, natomiast transformacja
sktada si¢ z trzech obrotow wzgledem osi w ustalonej, zawsze takiej samej kolejnosci.

Na rysunku 1.3 widzimy dwa prostokatne uktady wspoétrzednych zorientowane wzgle-
dem siebie tak, ze zadna para osi tych uktadow nie jest do siebie wzajemnie réwnolegta,
ptaszczyzny X —Y tych ukladéw przecinaja si¢ wzdtoz kierunku O N. Jest to najbardzie;j
ogdlny przypadek jesli chodzi o orientacj¢ uktadow.
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Katy Eulera. Na rysunku 1.3 zaznaczono trzy katy Eulera wykorzystywane do trans-
formacji wspé6trzednych wyznaczonych wzgledem obu uktadéw, sa to:

e kat f zawarty pomigdzy osiami Z i Z; obu uktadow,

e kat ¢ zawarty pomigdzy osig X i linia ON przecigcia ptaszczyzn X — Y obu
uktadow,

e kat ¢ pomigdzy osia X; i linia ON, liczony jako dodatni od linii ON do osi
X;.

Transformacja wspétrzednych [z, y, 2] we wspétrzedne [z, y1, 1], co tatwo odczytaé

z rysunku 1.3, jest ztozeniem trzech obrotow

I xZ
yi | =r(@)p@)r(9) | v (1.17)
21 z

A zatem jesli tylko mamy do dyspozycji katy Eulera okreslajace wzajemna orientacje
dwoéch dowolnych uktadéw wspétrzednych kartezjariskich, to transformacja pomigdzy
wspotrzednymi podanymi wzgledem tych uktadéow zawsze bedzie miata posta¢ rownania
(1.17).

Literatura polecana. Czytelnikom zainteresowanym poglebieniem znajomosci for-
malizmu wektorowo macierzowego do transformacji wspotrzednych (i nie tylko) odsy-
famy do podrgcznika [3]. Tym, ktérzy do przemiany wspotrzednych pragneliby stosowaé
rachunek krakowianowy polecamy stosowne rozdziaty podrecznikéw [1]1 [2]. [



Rozdziat 2

Elementy geometrii sferycznej

2.1 Obiekty geometryczne na sferze

Sfera.

Sfera jest to powierzchnia, ktérej punkty sa jednakowo odlegte od punktu zwanego Srod-
kiem sfery. Jesli w srodku sfery umieScimy poczatek uktadu wspoétrzednych, to dla punk-
tow potozonych na sferze jednostkowej bedzie

rr=1

Sfera jest powierzchnia dwuwymiarowa, skonczona ale nieograniczona. Geometria sfe-
ryczna jest geometrig na powierzchni zakrzywionej, jest to geometria dwuwymiarowa
znacznie roznigca si¢ od euklidesowej geometrii na ptaszczyZznie. W szczegdlnosci, na
sferze nie istniejq linie proste, ich role graja okregi tradycyjnie zwane kotami wielkimi.

Kolo wielkie.
Kazde przecigcie sfery ptaszczyzna jest okregiem. Przecigcie sfery ptaszczyzng przecho-
dzaca przez Srodek sfery jest kotem wielkim, np. koto AX z rysunku 2.1. Promien kota
wielkiego jest réwny promieniowi sfery, a wektory r opisujace potozenia punktéw kota
wielkiego spelniaja rOwnanie

n‘r=0 (2.1)

gdzie n jest wektorem definiujacym jeden z biegunéw kota wielkiego. Konce Srednicy
prostopadtej do kota wielkiego sfery nazywamy biegunami tego kota. Na rysunku 2.1 bie-
gunami kota wielkiego AX sa punkty P i (), punkty potozone diametralnie. Zauwazmy,
ze dowolne koto wielkie przechodzace przez jeden z biegunéw P, musi takze przechodzic¢
przez drugi biegun ().

Dwa punkty sfery, ktére nie sa punktami diametralnymi jak np. A i X, wyznaczaja
koto wielkie jednoznacznie, bowiem lacznie ze Srodkiem sfery (punktem O) jednoznacz-
nie okreSlaja plaszczyzng, ktorej przecigcie ze sferag jest kotem wielkim. Na punktach
A, X rozpigte sa dwa tuki, mniejszy z nich nazywany liniq geodezyjna, jest najkrétsza
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Rysunek 2.1: Ilustracja elementéw sfery: O jest Srodkiem sfery, okrag przechodzacy
przez punkty A, X, B tradycyjnie nazwany jest kotem wielkim. Punkty P i () sa biegu-
nami kota wielkiego AX B.

krzywa jaka mozna na sferze potaczy¢ punkty A i X. Linie geodezyjne, (zwane tez od-
legto$ciami sferycznymi) petnig na sferze rolg analogiczng jak linie proste w geometrii
euklidesowej.

Poniewaz promien sfery » = 1, dtugo$¢ tuku kota wielkiego réwna jest katowi w
radianach' jaki ten tuk rozpina wzgledem Srodka sfery.

Dwukat sferyczny.

W wyniku przecigcia tej samej sfery dwoma kotami wielkimi wyznaczone zostang cztery
obszary (powierzchnie) zwane dwukqtami sferycznymi (rysunek 2.2-a). Dwukaty prze-
ciwlegte sa parami przystajace. Dwukat sferyczny okreSlony jest katem sferycznym, np.
katem A narysunku 2.2-a. Kat ten jest réwny katowi ptaskiemu (liniowemu) okre§lonemu
przez plaszczyzny, na ktérych leza kota wielkie tworzace dany dwukat. Pétokregi tych
kot wielkich nazywamy bokami dwukata. Na danej sferze, boki wszystkich dwukatéw
sa réwne i maja dtugo$é 7r, gdzie r jest promieniem sfery. > Pole pwierzchni dwukata
sferycznego mozna obliczy¢ ze wzoru

S =2r?A
gdzie A jest katem dwukata wyrazonym w radianach.

Kat pomigdzy ptaszczyznami ko6t wielkich czesto jest nazywany katem sferycznym.
O kacie sferycznym mozna tez powiedziec, ze jest to kat pomigdzy stycznymi wystawio-
nymi w punkcie wzajemnego przecigcia si¢ kot wielkich (patrz rysunek 2.2-b).

Trojkat sferyczny.
Trzy kota wielkie nie przecinajace si¢ w jednej parze punktéw diametralnych tworza na
sferze osiem obszarOw zwanych tréjkqtami sferycznymi (rysunek 2.3-a). Znajac elementy
jednego z nich (czyli trzy boki i trzy katy sferyczne, np. tuki a, b, ¢ két wielkich i katy
wewngetrzne A, B, ('), fatwo wyznaczy¢ elementy wszystkich pozostatych tréjkatéw. Dla-
tego zwykle rozpartuje si¢ zalezno$ci pomigdzy elementami tylko jednego tréjkata, kto-

!'Oprécz radianéw mozna oczywiscie uzywaé innych miar kata.
2Ze wzgledu na dos¢ czeste nieporozumienia, warto zapamietaé, ze dwukat sferyczny (podobie tréjkat
sferyczny) jest fragmentem powierzchni sfery, a nie katem.
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rego wszystkie boki sg krétsze od potowy obwodu kota wielkiego. Taki trojkat sferyczny
nosi nazwe trojkqta paralaktycznego lub tréjkqta eulerowskiego.

Boki tréjkata sferycznego tradycyjnie oznaczane sa matymi literami, a ich dlugosci
mierzone sa za pomoca ptaskich katéw kqta trojsciennego O ABC, np. na rysunku 2.3
¢ = LAOB. Wewngtrzne katy przy wierzchotkach tréjkata oznaczane duzymi literami
A, B, C mierzone sa katami dwusciennymi (katami sferycznymi) tego samego kata trdj-
Sciennego.

Rysunek 2.2: Dwukaty sferyczne: a) cztery dwukaty powstaja w wyniku przecigcia sfery
dwoma kotami wielkimi; b) dwukaty sferyczne sa w petni opisane przez promien sfery i
kat sferyczny A.

Rysunek 2.3: Trdjkaty sferyczne: a) osiem tréjkatéw sferycznych mozna otrzymac z prze-
cigcia trzech kot wielkich; b) Tréjkat paralaktyczny A,B,C rozpiety na trzech wektorach
jednostkowych. Elementy tréjkata to katy wierzchotkowe (katy sferyczne) A, B, C' i na-
przeciw nich potozone boki a, b, c. Zaréwno katy jak i boki mierzone sa w jednostkach
katowych.

Tréjkaty sferyczne eulerowskie maja pewne wtasnosci wspdlne z trojkatami ptaskimi,
np. dowolny bok trdjkata jest mniejszy od sumy, ale wigkszy od réznicy dwoch bokéw
pozostatych. Jednak mamy tez migdzy nimi istotne roznice, np. w trdjkacie sferycz-
nym suma katéw wewnetrznych nie jest stala, bowiem przyjmuje wartosci z przedziatu
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o]

Rysunek 2.4: Elementy sfery: koto mate AE B. Jest ono odlegte o kat  od swego bieguna
P. Wycinek AFE kota matego opiera si¢ ramionach AS'i FS rozwartych o kat ¢). Dtugos¢
wycinka wynosi AFE = ¢ sin 6.

przedziatu
T<s=A+DB+C <37

Tréjkat ptaski posiada tylko jeden kat prosty, tréjkat sferyczny niekoniecznie, moze miec
ich dwa a nawet trzy. Réznica

s—m=¢
nazywanajest nadmiarem sferycznym.

Pole powierzchni tréjkata sferycznego dane jest z pomoca formuty

S =r?e

gdzie r jest promieniem sfery wyrazonym w radianach.

Koto mate.
Slad przeciecia sfery plaszczyzna nie przechodzaca przez srodek sfery jest okregiem, tra-
dycyjnie zwanym kotem matym. Jego biegunami sa punkty skrajne Srednicy sfery wysta-
wionej prostopadle do ptaszczyzny kota matego.

Promieri kota matego jest zawsze mniejszy od promienia sfery. Na rysunku 2.4 wi-
dzimy koto mate AE B, réwnolegte don koto wielkie C'F'D oraz ich wspdlne w tym
przypadku bieguny P i Q).

Wyprowadzimy formutg na dtugos¢ tuku kota matego, czgsto stosowana w dalszej czgsci
wyktadu. Niech rj; bedzie promieniem kota matego, tuk AP = 6 jest miara odlegtosci
kota matego od bieguna P. Z tréjkata ptaskiego AOS wynika

AS = AO - sin AOS

ry = sinf

2.2)

Punkt £ kota matego potaczmy z biegunem P tukiem kota wielkiego i powstaty tuk prze-
dluzmy do przecigcia z kotem C'D w punkcie F'. Jesli kat sferyczny APE oznaczymy
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Rysunek 2.5: Sferyczne wspétrzedne biegunowe (1, §) punktu A. Wspétrzgdna polarna
6 okresla katowa odlegtosé punktu A od bieguna Z uktadu wspéirzednych. Wspdtrzedna
azymutalna 1 jest katem dwusciennym. Ustala ona katowa odlegto$¢ ptaszczyzny potu-
dnika, w ktorym lezy punkt A, od ptaszczyzny potudnika ZX. Potudnik ZX wybrano
jako poczatek rachuby wspétrzednej azymutalnej.

przez i, to mamy takze, ze COF = . A poniewaz odcinki AS i C'O sa do siebie
réwnolegte, podobnie £S' i F'O mamy jeszcze, ze kat ASE = 1.

Zatem dtugos¢ tuku AE kota matego wynosi

AE =ry - ASE =1sinf (2.3)

2.2 Sferyczne wspolrzedne biegunowe

W celu ustalenia potozenia punktu na sferze, mozna wykorzystac rézne uktady wspétrze-
dnych. Przyktadowo, weZzmy prawoskretny prostokatny zbidr osi kartezjanskich Oxyz,
okreslonych tréjka wersoréw i, j, k o poczatkach w §rodku O sfery jednostkowej. Do-
datnie kierunki tych osi przecinaja sfer¢ w punktach X, Y, 7, natomiast kota wielkie
XY, ZX potozone sa w ptaszczyznach xOy i zOx, odpowiednio, patrz (rysunek 2.5).

Obierzmy na sferze punkt A(zyz), wéwczas. dla sfery jednostkowej prawdziwy jest
zwiazek

2?4+ 4+22=1 (2.4)

Czyli jedna z prostokatnych wspéirzednych x, y, z punktu A jest zbyteczna, co oznacza,
ze w celu ustalenia potozenia ciata niebieskiego, tzn. kierunku do tego ciata, wystarczy
postuzy¢ si¢ dwoma liczbami.

Obok wspoétrzednych prostokatnych, w praktyce astronomicznej wygodnie jest stoso-
waé wspdétrzgdne biegunowe (7, 0,1)) jako blizsze naszemu intuicyjnemu wyczuciu kie-
runku. Zgodnie z tradycyjna definicja (patrz rysunek 2.5):
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o r = OA jest wspotrzednqg radialng punktu A,
e 0 jest wspotrzednqg polarng punktu A, jest ona identyczna z katem ZO A,

e 1 jest wspotrzedng azymutalng punktu A réwna katowi dwusciennemu pomigdzy
ptaszczyzna ZOA i ptaszczyzna ZOX.

Poniewaz dla sfery jednostkowej promien sfery r = 1, zatem dwie wspoirzedne katowe
(1, 0) w petni okreslaja potozenie ciata na sferze: kat 6 jest dlugoscia tuku Z A, natomiast
1 jest katem sferycznym X Z A.

W celu ustalenia polozenia punktéw na calej sferze, wystarczy jesli wspotrzedne
(1, 0) przyjma wartosci nalezace do dziedziny

0<o<nr

0< <2 2.5)

Z uktadem wspoétrzednych sferycznych niekiedy wiaze si¢ siatke wspoétrzednych, ktora
definiowana jest nastgpujaco:

e dla § = const, krzywe siatki sa matymi kotami o biegunach w 7, Z’, réwnolezniki,

e dla v = const, krzywe siatki sa pétkolami wielkimi przecinajacymi si¢ w biegu-
nach Z, 7', potudniki.

Podsumujmy: w celu zdefiniowania jakiegokolwiek uktadu wspétrzednych sferycznych
musimy (patrz rysunek 2.5):

e dokona¢ wyboru bieguna Z uktadu, wzgledem ktérego mierzona bedzie wspotrze-
dna — kat polarny 6,

e dokonac wyboru kota wielkiego Z X pelniacego role ptaszczyzny odniesienia, wzgle-
dem ktoérej mierzony bedzie dwuscienny kat azymutalny ).

e ustali¢ skretnos¢ uktadu,

e poda¢ jednostki miary i dziedzing wartosci katéw 6 i 1.

Wszystkie sferyczne astronomiczne uklady wspétrzednych sa konstruowane w taki spo-
sob. Roznig si¢ doborem bieguna i kota odniesienia, mozna wsréd nich napotkaé za-
rowno uktady lewoskretne jak 1 prawoskretne, czgsto zamiast kata polarnego brane jest
jego dopetnienie (7/2 — ), natomiast wartosci katow podawane sa w stopniach albo w
jednostkach czasu.

Poza tymi réznicami astronomiczne uktady wspétrzednych zawsze stanowig reali-
zacje sferycznych wspétrzednych biegunowych (¢, #) oméwionych powyze;j. I
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2.3 Wspélrzedne prostokatne punktéw na sferze

Pomimo nieodtacznego nadmiaru (patrz réwnanie (2.4)), w astronomii sferycznej warto
stosowaC wspotrzedne kartezjanskie. Ujete w postaci uporzadkowanych tréjek wspotrze-
dne te, pozwalaja nada¢ réwnaniom elegancka i uniwersalng wektorowg formeg.

Jesli i, j,k sa jednostkowymi wektorami o wtasnos$ciach okre§lonych réwnaniami
(1.3), jesli wzdtuz tych wersoréw zorientowano dodatnie kierunki osi x,y, z, wowczas
zgodnie z réwnaniem (1.1) potozenie punktu A(z,y, z) na sferze (rysunek 2.5) okreslone
jest za pomoca wektora potozenia r 4

ra=z-ity-j+z-k (2.6)

gdzie sktadowe (z,y, z) sa cosinusami kierunkowymi odcinka O A, obliczonymi odpo-
wiednio, wzgledem osi X, Y, Z, patrz rysunek 2.5

z=cos XA
y=-cosYA (2.7)
z=-cos ZA

Pomigdzy wspétrzednymi x, y, z oraz wspéirzednymi sferycznymi v, 6 tego samego punktu
A mamy znane zwiazki

x = sinf cos
y = sinfsiny (2.8)

z = cosf

Dowolny problem w astronomii sferycznej mozna rozwiaza¢ za pomoca metod trygono-
metrii sferyczej i wspotrzednych sferycznych. W czasach przedkomputerowych pozwa-
lato to na uzyskiwanie rozwigzan oszczgdnych pod wzgledem obliczeniowym. Obecnie
dawne 1 nowe problemy rozwiazujemy stosujac bardziej ogélne podejsScie wektorowe.
Jednak poniewaz astronomia jest nauka, w ktérej dane obserwacyjne maja inng range
niz to ma miejsce np. w fizyce, w pewnych wypadkach znajomo$¢ metod redukcyjnych
jakimi kiedy$ postugiwali si¢ astronomowie jest niezbgdna, by przyktadowo, obserwa-
cje komety pochodzace z odlegtych epok wykorzysta¢ razem z obserwacjami wspoicze-
snymi. [
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Elementy trygonometrii sferycznej

3.1 Podstawowe wzory trygonometrii sferycznej

Wyprowadzimy czgsto wykorzystywane przez astronomow zwiazki pomigdzy elemen-
tami tréjkata paralaktycznego. Nasze podejScie bedzie bardziej wspotczesne: skorzy-
stamy z zaleznosci wektorowych, przy czym sktadowe wektoréw wyrazimy poprzez wspot-
rzg¢dne sferyczne za pomoca formut (2.8). Niech ABC' bedzie tréjkatem sferycznym (ry-
sunek 3.1). Jak widac¢ jest on rozpigty na trzech wektorach jednostkowych r4,rp, re.
Wybierzmy uktad wspétrzednych (¢, 0) o biegunie w punkcie A, tuk AB obierzmy za
koto wielkie odniesienia miary wspotrzednej azymutalnej ¢». Po tych ustaleniach: po-
tozenie punktu B okreSlone jest przez (6 = ¢, ¥ = 0), potozenie punktu C' przez
(0 = b, = A). A zgodnie z réwnaniami (2.8) sktadowe wektoréw potozeri punktow
BiC, wynosza

rp = (sinc, 0, cosc)

ro = (sinbcos A, sinbsin A, cos b) (3.1)

Kat migdzy rp, re jest réwny dlugosci boku BC' tréjkata sferycznego A, B, C, a ponie-
waz sa to wektory jednostkowe, ich iloczyn skalarny wynosi

rp-Irc = CoSa
Podstawiajac za rp 1 ro prawe strony roéwnan (3.1) otrzymamy
cosa = cos b cos ¢ + sinbsin ccos A 3.2)

Jest to jedna z najbardziej podstawowych formut trygonometrii sferycznej nazywana wzo-
rem cosinusow.!

Za pomoca tej formuty, droga odpowiednich przeksztatcei, mozna otrzymaé dalsze
wzory. Jednak bardziej bezposrednio, dwa z nich uzyskamy badajac wektor ro X rg. Po-
niewaz kat migdzy wersorami rp, r rowny jest tukowi BC, ich iloczyn wektorowy jest

'Komplet wzoréw postaci (3.2) daje si¢ otrzymac np. poprzez cykliczng permutacje symboli abcABC.
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Rysunek 3.1: Troéjkat paralaktyczny ABC rozpiety na tréjce wektoréw jednostkowych
ra,rp,rc. Wektor rp jest prostopadly do wektoréw rp, re.

wektorem o dlugosci sin a skierowanym ku punktowi D potozonemu o 90° zaréwno od C'
i B. Jak widzimy na rysunku 3.1, punkt D jest biegunem boku BC' tréjkata sferycznego
A, B, C. mysl tego co powiedziano, mamy wigc

rc X rg =sinarp (3.3)

gdzie rp jest wektorem jednostkowym punktu D, Z pomoca réwnan (3.1) lewa strong
rownania wektorowego (3.3) mozemy napisa¢ w postaci

ro Xrp = (sinbcoscsin A,
cosbsinc —sinbcosccos A, (3.4)
—sinbsin csin A)

Jak widzimy na rysunku 3.1, sferyczne wspéirzedne punktu D wynosza (¢ = BAD, 0 =
AD), zatem korzystajac z formut (2.8) prawa strong réwnania (3.3) mozemy wyrazic jako

sina rp = sina(sin AD cos BAD, sin AD sin BAD, cos AD) (3.5)

MoglibySmy teraz pordwna¢ odpowiednie sktadowe w réwnaniach (3.4) i1 (3.5), jednak
warto przedtem pozby¢ si¢ sinuséw i cosinuséw katow AD i BAD.

Dokonamy tego za pomoca zwiazkow migdzy elementami tréjkata ABC'. W tym celu
popatrzmy na tréjkat sferyczny BAD. Skoro D jest biegunem kota wielkiego BC, to tuk
BD = 90° i jest prostopadty do kota BC. Stad kat sferyczny ABD = 90° + Biw
tréjkacie sferycznym BAD ze wzéru cosinusOw mamy

cos AD = cos 90° cos ¢ + sin 90° sin ¢ cos(90° + B)
cos AD = —sincsin B

Podstawiajac ten rezultat do sktadowej z-towej w rOwnaniu (3.5), poréwnujac ja ze skia-
dowa z-towa z rOwnania (3.4) otrzymamy

sinA sinB

sina sin b
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Biorac iloczyn wektorowy dla innej pary wektoréw, réwnanie to mozna uzupetni¢ o do-
datkowy czlon, i w tej petnej postaci nosi ono nazwe¢ wzoru sinuséw

sinA sinB sinC
sina sin b sin ¢

(3.6)

Réwnosci (3.6) wykorzystamy do wyprowadzenia kolejnych wzoréw trygonometrii sfe-
rycznej. W tréjkacie sferycznym BAD z rysunku 3.1, dla boku AD i kata wierzchotko-
wego AD B na mocy wzoru sinusow bedzie
sin(90° + B)  sin BAD
sinAD  sin90°
sin AD sin BAD = sin(90° + B) = cos B

Ktadac ten rezultat do y-kowej sktadowej rownania (3.5), przyréwnujac ja ze sktadowa
y-kowa rownania (3.4) otrzymujemy wazny wzOr zwany wzorem pigcioelementowym

sinacos B = cosbsinc — sinbcosccos A (3.7

Pozostate pig¢ wzoréw typu (3.7) otrzymamy dzigki odpowiednim permutacjom symboli
w trojkacie sferycznym ABC'. Np. zmieniajac w ciagu symboli a BbcbcA rolg B z C oraz
b z c dostaniemy nastgpny wzor pigcioelementowy

sina cos C = coscsinb — sinccosbcos A (3.8)

Z. wektorowego rownania (3.3) nie otrzymamy juz zadnych nowych formut. Ostatni
wazny wzOr trygonometrii sterycznej tzw. wzor cotangensowy (czterocz¢Sciowy) mozna
wydedukowac ze wzoréw cosinuséw i sinuséw. W tym celu stosujmy wzor cosinuséw do
bokdéw b1 c trojkata ABC' (rysunek 3.1), mamy

cosb = cosacosc -+ sinasinccos B
cosc = cosacosb -+ sinasinbcos C

Eliminujac cosc w pierwszym réwnaniu za pomoca prawej strony drugiego rownania,
podstawiajac za sin c odpowiednie wyrazenie ze wzoru sinusow dostaniemy

sin bsin C'

cosb = cosa(cosacosb+sinasinbcos C) + sina { ]
sin

} cos B

a po podzieleniu obu stron przez sin b, bedzie
cot b = cos® a cot b + cos asin a cos C + sin a sin C cot B

sin® a cot b = sin a(cos a cos C' + sin C cot B)

Dzielac w ostatnim réwnaniu obie strony przez sin a otrzymujemy ostatecznie
cosacosC =sinacotb —sinC cot B (3.9)

Istnieje komplet szeSciu takich wzoréw, mozna go wypisa¢ odpowiednio permutujac sym-
bole w tréjkacie sferycznym ABC'. I’
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Rysunek 3.2: Male przesunigcie na sferze niebieskiej. a) Ciato niebieskie ulegto drob-
nemu przesunigciu z punktu X do X', wzdtuz kota wielkiego O X . b) wersja wektorowa
malego przesunigcia.

3.2 Dodatek A. Male przesunigcie na sferze

W wielu problemach astronomii sferycznej mamy do czynienia z niewielkimi zmianami
polozen ciat niebieskich (tzw. mate przesunigcie). odatkiPrzyczyny zmian bywaja rézne,
natomiast same zmiany niemal zawsze przebiegaja w taki sam sposéb, dlatego warto za-
poznac si¢ ze standardowym opisem malego przesunigcia.

Wielko$¢ przesunigcia moze by¢ rézna, m.in. jest zalezna od potozenia obiektu, ale
zawsze przesunigcie odbywa si¢ po kole wielkim taczacym dany obiekt z jakims$ ustalo-
nym punktem sfery, wspdlnym dla wszystkich obiektéw. Np. mate przesunigcie zwane
paralaksa roczna, ma miejsce zawsze wzdluz kota wielkiego zawierajacego kierunki ku
Storica i do danego ciata niebieskiego, przesunigcie zwane aberacja dobowa, przebiega
po kole wielkim rozpigtym na kierunku do danego ciata i na kierunku do punktu wschodu
horyzontu miejsca obserwacji. Wszystkie tego typu przesunigcia mozna traktowaé jako
szczegOlne przypadki ogdlniejszego matego przesunigcia opisanego ponizej.

Przyjmijmy, ze np. kierunek do gwiazdy X («, d) z rysunku 3.2a, ulegt niewielkiemu
przesunigciu do punktu X', oraz ze odbylo si¢ to wzdtuz kota wielkiego taczacego X z
punktem O(«y, dp). Oznaczmy tuk OX przez 0 a tuk X X' przez df. Zat6zmy, ze df jest
matym katem dodatnim. Niech dalej bedzie, ze przesunigcie df da si¢ wyrazi¢ za pomoca
formutki

XX'=dh =k sinf (3.10)

gdzie k jest stata dodatnia lub ujemna niezalezna od obranej gwiazdy, co zreszta nie jest
az tak wazne dla dalszego wywodu. W ten spos6b umoéwiliSmy si¢, ze interesujemy si¢
przesunigciami, ktérych wielko$¢ dla danego k, zalezy jedynie od odlegtosci obiektu od
pewnego punktu wspélnego O.

Niech bedzie, ze punkt X’ ma wspotrzgdne (o + da, § + dd). Poszukamy wyrazen
pozwalajacych na obliczenie przyrostow do, dd spowodowanych matym przesunieciem
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df. W celu znalezienia takich zwiazkéw, konstruujemy na sferze obiekt geometryczny,
najlepiej taki, ktéry ma znane wlasnosci matematyczne (np. tréjkat), i ktérego elementy
beda mialy zwiazek z wystgpujacymi w naszym problemie wielkosciami: do, do, df . . ..

PoprowadZzmy koto mate o biegunie w P, przechodzace przez X', przecinajace P.X
w punkcie U. Mozemy zatem utworzy¢ tréjkat U X X', dla ktérego poszukamy wyrazen
na niektore jego elementy.

Poniewaz YPX = «, YPX' = a 4+ da mamy, ze kat UPX = da. Skoro PX' =
PU = 90° — (6 + d0), stad z réwnania (2.3), z doktadnoscia do wyrazéw pierwszego
rzedu bok U X’ wynosi

UX' = dasin(90° — (6 + db)) = dacos(d + db) ~ da cos d
Drugi bok UX = dd, bowiem PX = 90° — 4.

Poszukamy teraz wyrazen na dtugosci tych bokéw, przy czym chcemy by wystepo-
waty w nich wielko$ci mozliwie bezposrednio zwiazane z parametrami opisujacymi mate
przesunigcie. Oznaczmy kat sferyczny OX P przez y, wowczas UX X' = 180° — x.
Ze wzgledu na bardzo mate rozmiary w stosunku do promienia sfery, trojkat UX X'> w
przyblizeniu mozna traktowac jako tréjkat ptaski, o kacie prostym w wierzchotku U. Dla
takiego przyblizenia, mamy

UX = X X'cos(180° — x) = =X X' cos x
UX' = XX'sin(180° — x) = X X'sin x

Ktadac za U X' i U X rezultaty uzyskane wczesniej, biorac rowniez pod uwage rownanie
(3.10) mamy, ze

cosd da = ksinfsin y

dd = —ksinf cos x (31D

Pozostaje nam jeszcze wyeliminowanie katow 6 i xy z pomoca wyrazen, w ktérych wy-
stepuja wylacznie wielkosci znane tzn. k, g, dg. W tym celu popatrzmy na rysunek 3.2a,
na tréjkat sferyczny OPX. Mamy tu, ze T PO = «q co pociaga OPX = a — «ay. Dalej
mamy PX = 90° — 9, PO = 90° — dyg, OX = 6 oraz OX P = . Stosujac do tréjkata
OPX wzor sinuséw (3.6) i wzor pigcioelementowy (3.8) otrzymamy

sin fsin x = sin(90° — Jy) sin(a — )
sin 0 cos x = cos(90° — dg) sin(90° — §) — sin(90° — dp) cos(90° — §) cos(a — )

Podstawiajac prawe strony tych wyrazen do réwnan (3.11) ostatecznie mamy

o —a =da = ksecd cos dysin(a — ag)

8 — 8§ = db = k(sin § cos &y cos(a — a) — cos d sin dp) (3.12)

Aby te réwnania zastosowa¢ w jakim§$ konkretnym przypadku np. do opisu skutkéw
zjawiska refrakcji, wystarczy potozy¢ odpowiednia warto$¢ k oraz wspétrzedne (ay, do)
punktu O.

2Uwaga, nie jest to tréjkat sferyczny!
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Opis malego przesunigcia dany réwnaniami (3.12) mozna réwniez otrzymaé w formie
wektorowej. Niech s bedzie wersorem polozenia punktu X a sy bedzie wersorem poto-
zenia punktu O (rysunek 3.2b). Poniewaz sa to wektory jednostkowe stad wektor s X s
ma dhugos¢ sin 6, i1 skierowany jest do punktu L na sferze, odlegtego o 90° zaréwno od O
jak i od X. Punkt L jest wigc biegunem kota wielkiego O X.

Niech kierunek do punktu X’ opisuje wektor s 4+ ds. By okresli¢ potozenie punktu
X'musimy policzy¢ sktadowe wektora ds i w tym celu szukamy zaleznosci, w ktérych
ten wektor wystepuje.’ Poniewaz iloczyn skalarny s - s = 1, rézniczkujac to wyrazenie
dostaniemy

s-ds=0 (3.13)

Wynika stad, ze wektor ds jest prostopadty do s, a skoro przesunigcie odbywa si¢ wzdtuz
tuku O X, to wektor ds jest takze prostopadly do wektora s x sg. Korzystujac z reguly
prawej dtoni mozna przekonac sig, ze ds skierowany jest zgodnie z kierunkiem wektora
s X (s X sg). Mozna tez pokazacd, ze dtugos¢ tego iloczynu wektorowego réwna sig sin 6.
Stad wektorowy odpowiednik rownania (3.10) ma postacé

ds=¢8 —s=Fksx (s xsg) (3.14)

Réwnanie to jest bardziej ogdlne niz réwnanie (3.12), bowiem dotyczy ono dowolnego
uktadu wspétrzednych, nie tylko uktadu rownikowego. I

3.3 Dodatek B. Dygresja na temat matych katow

Analizujac teoretyczne problemy na sferze, wygodnie jest wyraza¢ katy w radianach.
Kiedy jednak wykorzystujemy rezultaty analiz, optaca si¢ stosowa¢ inne miary katow,
np. male katy takie jak kat paralaksy najczesciej podane sa w sekundach tuku.

Na podstawie znanej definicji mamy w przyblizeniu
1 rad = 57°17'45" = 206265" (3.15)

Radiany wykorzystywane sa w przyblizeniach matych kqtow, tzn. jesli wartoSci matych
katéw sa podane w radianach, wéwczas dopuszczalne sa nasgpujace przyblizenia niekto-
rych funkcji trygonometrycznych

sinf ~ 6
cosf ~ 1 (3.16)
tanf ~ 6

Z réwnan (3.15), (3.16) wynika, ze

1
206265

3Wymaga to wyczucia, czyli nosa i dlatego najczesciej stosowana metoda rozwiazywania takich proble-
moéw jest metoda préb i bledow.

sin1” =

(3.17)
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Wyrazenie to znakomicie nadaje si¢ do zamiamy radianéw na sekundy tuku. Np. jesli
zapis 6" oznacza liczbg sekund w matym kacie 6, to

9//

=60"sin1”
206265

sinf ~ 0 ~

Jak pamigtamy, réwnania (3.12) na zmiany wspétrzednych w rezultacie matego prze-
sunigcia sa doktadne tylko do rzedu pierwszego, dlatego stosujac je nalezy liczyC si¢ z
btedem € wynoszacym w radianach

e = O(k?*) = O((K"sin 1")?)
W sekundach tuku ¢ wynosi *
e = O(k"sin1")

Daje to pozyteczng formulg na oszacowanie doktadnosci. Np. dla przemieszczen na
sferze o wartoéci 1” btad formuly pierwszego przyblizenia jest rzedu 5 - 10~% sekundy
tuku, co jest do zaniedbania niemal w kazdym przypadku. Dla przesuni¢¢ o wielkoSci
15" btad ten wynosi okoto 0.001” co jest jeszcze ponizej precyzji wielu wspotczesnych
teleskopow astrometrycznych. Ale dla przesunigé rzgdu jednej minuty tuku btedy wyno-
sza okoto 0.02” co wyraznie przekracza precyzj¢ wspétczesnych obserwacji optycznych
1 radiowych. Formuly pierwszego rzedu sa bardzo przydatne, ale trzeba je stosowac z
rozwaga i to ilo§ciowa.

Przypusémy, ze wykorzystujac réwnania (3.12) stosowano sekundy tuku. Dla jasno-
Sci umawiamy sig, ze k jest w radianach a zapis k" oznacza ta sama wielko$¢ podana w
sekundach tuku. Poniewaz stosujemy ten sam wspoiczynnik zamiany jednostek do obu
stron rownan (3.12), da i do otrzymamy od razu w sekundach zastgpujac k przez k”. Stad
jesli wyrazimy parametr £ w sekundach tuku, réwnania (3.12) w jednostkach praktycz-
nych przyjma postac

da® = {2k sec § cos &g sin(a — ap)

dd"” = K" (sin 9 cos 0y cos(av — ayg) — cos d sin dp)

(3.18)

3.4 Dodatek C. Zadania

1. Podaj definicje nastgpujacych pojec: sfera niebieska, koto wielkie, koto mate, dwu-
kat sferyczny, trojkat sferyczny, nadmiar sferyczny, kat sferyczny, kat dwuscienny,
kat trjScienny.

2. Wykonaj pelne wyprowadzenie rownan (3.4) 1 (3.9).

3. Droga przestawieni symboli abcABC' wypisz pozostale wzory cosinuséw, wzory
pigcioelementowe oraz wzory cotangensowe, tak by otrzymaé komplet podstawo-
wych formut trygonometrii sferyczne;j.

“Kwadrat sinusa zniknat gdyz trzeba byto podzieli¢ poprzednie wyrazenie przez sin 1”.
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. Wykonaj petne wyprowadzenie réwnan (3.12).

. Pokaz, ze dtugos¢ wektora s X (s X sg) wynosi sin 6.
. Podaj lepsze przyblizenie zaleznosci (3.15).

. Udowodnij réwnos¢ (3.17).

. Pokaz, ze wartoS¢ kata sferycznego na sferze jednostkowej réwna si¢ odlegtosci na

powierzchni sfery pomigdzy biegunami kot wielkich tworzacych ten kat.

. Dla kazdego trdjkata sferycznego ABC mozna zdefiniowac tzw. tréjkat biegunowy

A’'B'C’. Mianowicie: A’ jest biegunem boku BC tak, ze AA’ < 90°. B'i C’ defi-
niuje si¢ podobnie. Pokaz, ze boki i katy obydwu tréjkatéw zwiazane sa wzorami

A =180°—a d =180°—A
B'=180°—b b =180°—-B
C'=180°—¢c ¢ =180°—-C
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Rozdzial 4

Astronomiczne uklady wspotrzednych

Streszczenie. W astronomii wykorzystywane sa przerézne uktady wspoétrzednych sfe-
rycznych jak i opdowiadajace im uktady kartezjanskie. Najwazniejszy uktad astronomicz-
nych wspétrzednych sferycznych to uktad réwnikowy z para katéw (o, §), rektascensja i
deklinacja.

Najprostszym do zrealizowania w praktyce jest uklad wspotrzednych horyzontalnych z
azymutem i odlegloscia zenitalng (A, z). Biegunem uktadu jest zenit miejsca obserwacji,
podstawowym kotem azymutalnym jest potudnik miejscowy. Uktad wspéirzednych go-
dzinnych (H, §) realizowany jest za pomoca montazu teleskopu umozliwiajacego Sledze-
nie ruchu dobowego sfery. Uklad godzinny definiuja biegun Swiata i potudnik miejscowy.
Wspdétrzedne horyzontalne i godzinne nie sa dogodne do katalogowania potozen ciat nie-
bieskich, sa bowiem zalezne od czasu. Do katalogowania potozen doskonale nadaje sig¢
uktad réwnikowy («, d). Ale w dynamice ciat Uktadu Stonecznego wygodnie;j jest korzy-
stywaé z uktadu ekliptycznego (A, (3), ktérego kierunkiem biegunowym jest kierunek na
biegun ekliptyki a punkt réwnonocy wiosennej T stuzy do definiowania poczatku rachuby
wspotrzednej azymutalnej. W celu opisu §wiata gwiazd warto postuzy¢ si¢ uktadem ga-
laktycznym (I,b), w ktérym pétnocny biegun Galaktyki oraz punkt na réwniku galak-
tycznym identyczny z obrazem rzutu centrum Galaktyki na rownik, stanowia elementy
definiujace ten uktad wspoéirzednych.

Pomigdzy wszystkimi uktadami mozna dokonac transformacji wspétrzgdnych. Stosowne
wzory transformacyjne daja si¢ wyprowadzi¢ w rezultacie rozwiazania tréjkata sferycz-
nego, ktérego bokami i katami sa wspétrzedne sferyczne obiektu wyrazone w obu ukta-
dach, oraz parametry definiujace jeden uktad wzgledem drugiego. Mozna tez stosowac
podejscie wektorowe, w ktérym transformacja wspotrzednych realizowana jest jako zto-
zenie od jednego do trzech obrotow.

Szczegblng rolg w obserwacjach astronomicznych odgrywa czas. Istnieje kilka sposo-
béw pomiaru czasu okreslanych mianem skal czasu. Podstawowa rol¢ petnia skala czasu
stonecznego Sredniego oraz skala czasu gwiazdowego. Sa to skale lokalne (tzn. zalezne
od miejsca obserwacji), ktore definiuje si¢ jako kat godzinny fikcyjnego storica Sredniego
(czas stoneczny) oraz kat godzinny punktu barana (czas gwiazdowy). Wyrézniono skalg
czasu slonecznego obserwowanego w Greenwich, nazwano ja czasem uniwersalnym UT'.
Stowa kluczowe: uktad wspétrzednych horyzontalnych, godzinnych, réwnikowych,
ekliptycznych, galaktycznych, §redni czas stoneczny, czs gwiazdowy, réwnanie czasu,
czas uniwersalny, czas strefowy. ¢ [’

“[Modyfikowano AD 2011, marzec, 21]
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4.1 Uklady wspélrzednych wykorzystywane w astrono-
mii

Umowilismy sig, ze sfera niebieska to sfera o promieniu jednostkowym. O jej Srodku po-
wiedzieliSmy jedynie tyle, ze jest tam gdzie znajduje si¢ obserwator, np. na powierzchni
Ziemi. Skoro tak to w dowolnym miejscu gdzie znajduje si¢ obserwator da si¢ rozpiac
sferg niebieska i skojarzy¢ z nig jaki$ uktad wspétrzednych. Dlatego méwimy o:

sferze niebieskiej topocentrycznej czyli o Srodku na powierzchni Ziemi,

sferze niebieskiej geocentrycznej o sSrodku w centrum Ziemi,

sferze niebieskiej heliocentrycznej o srodku w centrum Storca,

sferze niebieskiej lunocentrycznej o sSrodku w centrum Ksigzyca,

e ctc.

Z kazda z tych sfer da si¢ zwigzaé caty legion uktadow wspétrzednych sferycznych, ale
w praktyce najczesciej wykorzystywanymi sa:

uktad horyzontalny,

uktad godzinny,

uktad ekliptyczny,

uktad galaktyczny.

Kazdy uktad wspétrzednych sferycznych mozne by¢ zastapiony przez jego prostokatny
ekwiwalent (odpowiednio lewo lub prawo skretny). W astronomii mamy zatem do dyspo-
zycji bardzo wiele najrozmaitszych uktadéw wspétrzednych, wykorzystywanych zaleznie
od potrzeby, a w celu utatwienia astronomom wspétpracy koniecznym jest wprowadzenie
pewnych standardéw. I

4.2 Wspélrzedne sferyczne na powierzchni Ziemi

Zanim oméwimy podstawowe astyronomiczne uktady wspotrzednych stuzace do okresla-
nia kierunkéw do ciat niebieskich, przypomnimy sobie uktad wspétrzednych stuzacy do
ustalenia potozenia obserwatora na powierzchni Ziemi.

W pierwszym przyblizeniu bryle ziemska mozna traktowac jako kule wirujaca w tem-
pie jednego obrotu na dobg wokoét ustalonej osi obrotu. OS ta przecina ziemska powierz-
chni¢ w biegunach geograficznych N i S (rysunek 5.4). Koto wielkie, ktérego biegunami
sa punkty N i .S nosi nazwg réownika. Pétkola wielkie prostopadie do réwnika przecina-
jace si¢ w punktach N i S nazwamy potudnikami dtugosci, lub krétko potudnikami.

Punkt NV w naturalny sposéb narzuca si¢ jako biegun sferycznego uktadu wspétrze-
dnych do okreslania potozenia punktéw na powierzchni Ziemi, czyli na sferze o Srodku w
centrum masy Ziemi. Wéwczas odlegto$¢ sferyczna dowolnego punktu na powierzchni
Ziemi od bieguna NN, stanowi miarg wspotrzednej biegunowej 6 definiowanego uktadu.
Wspétrzedna azymutalna v tego uktadu bedzie okreslona je;sli dokonamy wyboru kota
wielkiego, ustalajacego poczatek rachuby tej wspétrzednej. MoglibySmy tu wybrac kt6-
rekolwiek z két przechodzacych przez bieguny N, S; ma ono rangg potudnika gtéwnego



30 Astronomiczne uklady wspélrzednych

Rysunek 4.1: Uktad wspétrzednych sferycznych (A, ¢) na powierzchni Ziemi. Szerokosé
geograficzna ¢ punktu X réwna jest tukowi X L. Dtugos¢ geograficzna A\ punktu X jest
identyczna z katem dwusciennym pomigdzy potudnikiem NG (potudnik Greenwich) a
potudnikiem N X, na ktérym lezy punkt X.

(zerowego) i na rysunku 5.4 reprezentuje go pétkole NGK S Takiego wyboru z natury
rzeczy arbitralnego, dokonano moca migdzynarodowej ugody w XIX stuleciu, kiedy to
jako potudnik zerowy wybrano ten, ktory przechodzit przez podstawowy pozycyjny tele-
skop Krolewskiego Obserwatorium w Greenwich.

Zatem, potozenie dowolnego punktu X na powierzchni Ziemi wyznaczone jest za po-
moca tuku kota wielkiego NV X i kata sferycznego GNN X. Sferyczne wspotrzedne punktu
X, tradycyjnie oznaczane greckimi literami ¢, A\ — szerokos¢ ¢ oraz dtugosé A — defi-
niowane sg z pomoca rownan

¢ =90°— NX

A=GNX “.1)

Fuk N X nazywany bywa odlegtoScia biegunowa punktu X.

Rozciagnijmy tuk N X do petnego potudnika przecinajacego rownik w punkcie L, jest
jasne, ze wszystkie punkty na tym samym potudniku maja jednakowa dtugo$¢ \. Popro-
wadZmy mate koto U X'V tak by réwnniez jego biegunami byly punkty NV i S. Wszystkie
punkty lezace na takim kole malym (zwanym réwnoleznikiem szeroko$ci) maja jedna-
kowa szeroko$¢ ¢. Réwnolezniki szerokoSci wraz z potudnikami dtugosci tworza na po-
wierzchni Ziemi siatke uktadu wspotrzednych geograficznych.

Z réwnan (4.1) wynika, ze punkty lezace powyzej rownika maja szerokosSci dodatnie,
za$ lezace ponizej ujemne. W przypadku dtugosci, mocg tradycji, za dodatnie przyjmuje
si¢ dtugosci punktéw potozonych na wschéd od Greenwich. Mamy zatem nastgpujaca
dziedzing wspoétrzednych (A, ¢)

—90° < ¢ < 90°

—180° < X < 180° 4.2)

Mozemy jednak natrafi¢ na inne ustalenia dotyczace wspotrzednych ¢, A: np. A liczona w
kierunku wschodnim przyjmuje wartosci z przedziatu 0, 360. Bywaja i takie konwencje,
w ktérych obie wspétrzedne zawsze podawane sa jako liczby dodatnie, ktérym w celu
jednoznacznego okreSlenia potozenia towarzysza litery N,S,W,E np. (52 N, 15 E) oznacza
polozenie punktu o szerokosci 52 stopnie na poinoc od réwnika, 1 dtugosci 15 stopni na
wschod od Greenwich.
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4.2.1 Wyznaczenie odlegloSci pomiedzy punktami na sferze

Dysponujac wspétrzednymi sferycznymi punktéw X i1 Y na powierzchni Ziemi, mozemy
obliczy¢ ich wzajemna odlegto$¢ katowa i liniowa. Niech bedzie, ze dane sa punkty
X\, 0)iY (N, ¢). Odlegtos¢ migdzy nimi mierzona jest wzdtuz linii geodezyjnej, czyli
wzdtuz boku XY tréjkata sferycznego N XY. W tréjkacie tym znamy nastgpujace ele-
menty

NX=90°—¢ NY =90°—¢

GNX =\ YNG=-N
YNX =X-X
Korzystajac ze wzoru cosinuséw (3.2) mamy
cos XY = sin¢sin ¢’ + cos ¢ cos ¢’ cos(A — X) 4.3)

Odlegtos¢ XY wyznaczona z tego wzoru za pomoca funkcji arcus cosinus wyrazona
bédzie w jednostkach katowych: w radianach, w stopniach. Chcac przejs¢ do jedno-
stek liniowych (jednostek dtugosci), trzeba znaé rozmiary Ziemi i z ich pomoca dokonac
odpowiedniej zamiany jednostek. Mierzac dtugo$¢ w milach morskich (1 rmmila =
1.855 km) problem upraszcza si¢, bowiem jednostke te wybrano tak by tuk na powierz-
chni Ziemi o dtugosci 1 mili morskiej odpowiadat katowi 1’ rozpigtemu wzglgdem Srodka
Ziemi. [

4.3 Uklad wspétrzednych rownikowych

Astronomiczny uktad wspotrzednych sferycznych zdefiniowany w bardzo podobny do
omowionego wyzej dla powierzchni Ziemi to uktad wspotrzednych réwnikowych (uktad
réwnikowy). ! W ukladzie réwnikowym potozenia obiektéw okreslone sa wspotrzed-
nymi deklinacja 0 i rektascensja . Wspétrzedne te maja bardzo pozadana wlasnos¢ —
ich wartosci nie ulegaja zmianie na skutek ruchu wirowego Ziemi. > Rysunek 4.7 ilustruje
sfer¢ niebieska wraz z umieszczong w jej wnetrzu kula ziemska. Przedtuzenie osi obrotu
Ziemi NS, przebija sfere niebieska w punktach P i (). Nosza one nazwe pétnocnego i
poludniowego bieguna swiata (bieguna niebieskiego). Natomiast, rozciagnieta w prze-
strzeni ptaszczyzna rownika ziemskiego przecina sfere niebieska wzdtuz kota wielkiego
zwanego rownikiem swiata (rownikiem niebieskim).

Siatkg wspotrzednych deklinacji i rektascensji na sferze niebieskiej mozna naryso-
wac zupelnie analogicznie do siatki wspétrzednych ziemskich. W szczegdlnosci mamy
tu réwnolezniki deklinacji czyli kota mate réwnolegte do réwnika niebieskiego, oraz po-
tudniki rektascensji bedace pétkolami wielkimi przecinajacymi si¢ w biegunach niebies-
kich.

Dla dowolnego punktu X na sferze niebieskiej jego wspotrzedne rownikowe definiu-
jemy jako

0=90°—-PX

a=TPX 44

"Pomimo wprowadzenia w roku 1991 droga rezoluzji przez MUA nowych koncepcji astrometrycznych,
jest to nadal najwazniejszy uktad wspétrzednychwykorzystywany w astronomii.

2Wartosci rektascensji i deklinacji ulegaja zmianom z innych powodéw, powiemy o nich na jednym z
nastepnych wyktadéw.
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Rysunek 4.2: Uktad wspéirzednych sferycznych réwnikowych (o, ¢). Deklinacja ¢ jest
miarg wysokosci obiektu nad réwnikiem niebieskim, rektascensja o okresla katowa od-
legtos¢ astronomicznego potudnika obiektu, od potudnika przechodzacego przez punkt
réwnonocy wiosennej Y. Dla obserwatora znajdujacego si¢ na pétnocnym biegunie P
Swiata, kierunek rachuby rektascensji jest przeciwny do ruchu wskazéwek zegara. Jest to
kierunek zgodny z pozornym, rocznym ruchem Storica na sferze.

gdzie T oznacza punkt na réwniku niebieskim, petni on rol¢ punktu zerowego miary rek-
tascensji. Wybrano go droga konwencji tak, by znajdowat si¢ mozliwie blisko potozenia
Storica w momencie réwnonocy wiosennej (okoto 21 marca), kiedy to Storice przechodzi
przez réwnik niebieski z péisfery potudniowej na pétsfer¢ pétnocna. Dlatego punkt T
nazywany jest punktem rownonocy. Poniewaz w czasach kiedy zaproponowano te kon-
wencj¢ punkt T potozony byl w gwiazdozbiorze Barana, nazwano go rowniez punktem
barana.

Wspbtrzedna rektascensja mierzona jest wzdtuz réwnika, w kierunku zgodnym z kie-
runkiem pozornego ruchu Storica na sferze, czyli w kierunku antyzegarowym dla ob-
serwatora znajdujacego si¢ na pétnocnym biegunie Swiata P. Deklinacje mierzymy w
ptaszyZnie potudnika niebieskiego. Wartosci jakie moga przyjmowac obie wspétrzedne
naleza do przedziatéw

—90° < 6 <90°

0° < & < 360° *3)
Jednak tradycyjna miarg rektascensji nie sa stopnie ale jednostki czasu. Pomigdzy jed-
nostkami czasowymi i katowymi mamy proste zaleznoSci, mianowicie, jezeli przyjmiemy,
ze 24" = 360°, to tatwo sprawdzié, ze

1h=15° 1°=4m
1m =15 1 =4° (4.6)
15 =15 1"=1/15°

Obok sferycznych, wykorzystywane sa takze rownikowe wspétrzedne prostokatne. Jesli
C bedzie Srodkiem sfery niebieskiej, kierunek osi z wybierzemy wzdluz odcinka C'P,
w kierunku punktu Y skierujemy o$§ x, natomiast o§ y wybierzemy tak by otrzymac
uktad prawoskretny, wéwczas dysponujac wspétrzednymi «, 6 punktu X, jego réwni-
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Rownik

Na Na

Rysunek 4.3: Uktad wspétrzednych horyzontalnych na szerokosciach geograficznych a)
potnocnej i1 b) potudniowe;j.

kowe wspéirzedne prostokatne (z,y, z) dane sg poprzez zaleznosci

T = coSd Ccos o
y = cosdsina 4.7)
z =sind

gdzie jak poprzednio, promien sfery wybrano jako jednostke dtugosci. I

4.4 Uklad wspolrzednych horyzontalnych

Niech dana jest sfera niebieska rozpigta nad obserwatorem w miejscu O (rysunek 4.3a),
znajdujacym si¢ gdzie§ na powierzchni péinocnej pétkuli ziemskiej. Na powierzchni
Ziemi naturalnym kierunkiem, tatwym do ustalenia, jest kierunek pionu (kierunek lo-
kalnej grawitacji), ktory przebija sfere w punkcie Z zwanym zenitem miejsca obserwacji.
Punkt diametralnie mu przeciwny nazwano nadirem (rysunek 4.3a).

Koto wielkie, ktérego biegunami sa zenit i nadir nazwano horyzontem niebieskim,
horyzontem miejsca obserwacji, lub krétko horyzontem. Horyzont dzieli sfer¢ na pots-
fere widoczna przez obserwatora oraz na potsfere dlan niewidoczng. Linia przechodzaca
przez obserwatora O, i réwnolegta do ziemskiej osi rotacji przebija sfer¢ w punktach P
i (Q zwanych pétnocnym i poludniowym biegunem swiata. Rysunek 4.3b przedstawia
sfer¢ niebieska dla obserwatora z potudniwej pétkuli Ziemi. Rysunek dla pétkuli pétnoc-
nej jest nam wyraznie bardziej przyjazny, ale to co powiemy ponizej stosuje si¢ do obu
przypadkow.

Poniewaz Ziemia wiruje, obserwator dostrzega ciagla zmian¢ polozen cial niebies-
kich. Dobowy ruch Ziemi odbywa si¢ z zachodu na wschéd, powodujac wrazenie obrotu
sfery niebieskiej w kierunku odwrotnym, wokét osi PO(Q réwnolegtej do osi ruchu wi-
rowego Ziemi.

Koto wielkie Z P nosi miano potudnika miejscowego, (potudnika obserwatora), jego
plaszczyzna jest prostopadta do horyzontu i przecina horyzont w punktach NV i S lezacych
na tej samej Srednicy. Sa to punkty pdtnocy i potudnia (V, S). Punkty wschodu i zachodu
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(E, W) znajduja si¢ w odlegtosci katowej 90° od S'i N. Punkty N, E/; S, W nazywane sa
punktami kardynalnymi horyzontu.

Uktad wspotrzednych horyzontalnych zdefiniowany jest z pomoca bieguna Z znajdu-
jacego si¢ w zenicie miejsca obserwacji. Jako koto wielkie odniesienia wybrano koto
Z P, (patrz rysunek 4.3a). Przy takich ustaleniach, poza przypadkami dotyczacymi zenitu
i nadiru, wspoirzedne horyzontalne dowolnego punktu X, czyli odlegtos¢ zenitalna z oraz
azymut A definiowane sa jako

z=7X
A=PZX
przy czym

0<z<180°
0° < A < 360°

(4.8)

Jak widzimy, azumut A mierzony jest od punktu pétnocy ku punktowi wschodu F i przyj-
muje warto$ci z przedziatu 0, 360°. Definicja ta jest jednak jedna z kilku konwencji sto-
sowanych przy okreslaniu azymutu. W przyjetej przaz nas definicji azymut ro$nie w
kierunku zegarowym dla obserwatora znajdujacego sie w zenicie, ale odpowiadajacy tej
konwencji uktad wspétrzednych prostokatnych jest lewoskretny.

Kota wielkie przecinajace si¢ w zenicie Z, nazwano kotami wierzchotkowymi (werty-
katami). Wertykaty przechodzace przez punkty W i E nazwano pierwszymi wertykatami.
Punkty lezace na tym samym wertykale maja identyczny azymut. Kota malte o biegunach
w zenicie Z (réwnolezniki wysokosci) nazywane sa almukantaratami. Punkty lezace na
tm samym almukantaracie maja identyczna wysokosc.

Obok odlegtosci zenitalnej z, alternatywnie stosowana jest tzw. wysokos¢ h, okre§lona
zaleznoscia

h =90° -z 4.9)
przy czym
—90° < h <90°

Przy zatozeniu sferycznego ksztaltu Ziemi, kierunek OZ, pokrywa si¢ z radialnym kie-
runkiem od $rodka Ziemi do obserwatora. Kierunek ten tworzy z rownikiem kat ¢ réwny
szerokoSci geograficznej obserwatora. Oznacza to, ze tuk PZ, czyli odleglo$¢ zenitalna
bieguna §wiata wynosi

PZ =90° — ¢ (4.10)

Uktad wspotrzednych horyzontalnych daje si¢ tatwo zrealizowaé na powierzchni Ziemi.
Jego podstawowe kierunki na punkty Z i P mozna ustali¢ z pomoca bezposrednich ob-
serwacji. Ma on jednak pewne wady, najwazniejsza to zalezno$¢ azymutu i wysokosci
obiektu od wyboru miejsca obserwacji. Sa to zatem wspotrzedne lokalne i dlatego wyko-
rzystuje si¢ je najczesciej jako wspoétrzedne topocentryczne. Inna wada to zmienno$¢ w
czasie wartoSci azymutu 1 wysokoSci obiektu wraz z ruchem dobowym sfery. Przyczyna
tkwi w wyborze zenitu na biegun uktadu wspétrzednych, punktu zwiazanego z miejscem
obserwacji na powierzchni Ziemi. Zenit (biegun uktadu) nie zajmuje stalego miejsca po-
Srod gwiazd, przemieszcza si¢ na tle sfery niebieskiej w wyniku ruchu obrotowego Ziemi.
r
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Poludnik

Rysunek 4.4: Uktad wspétrzednych godzinnych H, 9, ilustracja ruchu dobowego gwiazd
XiY.

4.5 Wspoélrzedne godzinne

Uktad wspoétrzednych godzinnych to uktad o biegunie w punkcie P — zwanym biegu-
nem $wiata (rysunek 4.4). Rolg¢ kota odniesienia dla drugiej wspétrzednej petni potudnik
miejscowy PZ. Tak zdefiniowany uktad nadal jest zwigzany z miejscem obserwacji ale w
mniejszym stopniu, bowiem jedna z jego wspotrzednych, deklinacja nie zmienia si¢ wsku-
tek ruchu wirowego sfery. Druga wspétrzedna, kat godzinny zalezy od wyboru miejsca
obserwacji i czasu.
Niech sfera niebieska z rysunku 4.4 ma Srodek w jakim$ miejscu obserwacji, natomiast
punkty Z, P, E, W, S maja znaczenie dokladnie takie samo jak na rysunku 4.3. Rysunek
4.4 ilustruje sferg dla obserwatora z p6tkuli pétnocnej, nie jest to jednak konieczne jesli
chodzi o podane nizej definicje.

Dla danej gwiazdy X, o ile nie znajduje si¢ w biegunach omawianego ukladu, jej
deklinacja ¢ 1 kqt godzinny 'H definiowane sa nastgpujaco

§ = 90° - PX

H = ZPX
—90°< § <90° 4.11)
0< H <24

Luk PX nazywany jest pétnocna odlegtoscia biegunowa gwiazdy. Kat sferyczny
Z PX, czyli kat godzinny H mierzymy w kierunku punktu zachodu W'.

Pétokregi przechodzace przez bieguny Swiata np. P X (), nazwano potudnikami kata
godzinnego, kotami godzinnymi. Potudnik odpowiadajacy katowi godzinnemu o warto$ci
zero jest potudnikiem miejscowym danego obserwatora.

Mate kota o biegunach w P i (), nazywamy rownoleznikami deklinacji. Poniewaz
ruch dobowy gwiazd jest rownowazny jednostajnemu ruchowi obrotowemu sfery wokot
osi P, zatem jak wida¢ na rysunku 4.4, dobowy ruch gwiazdy X przebiega po tuku
XDLRTX, czyli po réwnolezniku odpowiadajacemu deklinacji tej gwiazdy.

W ciagu doby gwiazda przemieszcza si¢ w kierunku zachodnim od punku X do
punktu D, w ktérym zachodzi, po czym osiaga najwigksza odlegtos¢ pod horyzontem
w punkcie L (kulminacja dolna), nastepnie przecina horyzont w R gdzie wschodzi i
zwigksza swoja wysokos$¢ nad horyzontem do wartosci maksymalnej w punkcie (7') na
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potudniku obserwatora (kulminacja gorna,gérowanie, tranzyt). Dalej gwiazda zmniej-
sza swoja wysoko$¢ powracajac do punktu wyjsciowego X. W trakcie ruchy dobowego
gwiazda opisuje z jednostajna szybkoscia rownoleznik deklinacji: podczas ruchu jej de-
klinacja jest stata a kat godzinny zmienia si¢ jednostajnie.

W przeciwienstwie do uktadu horyzontalnego, w uktadzie godzinnym tatwo przewi-
dzie¢ potozenie gwiazdy. By maksymalnie uprosci¢ rachunki kat godzinny wyrazany jest
w mierze czasowej a nie lukowej. Z rysunku 4.4 widaé, ze kat godzinny gwiazdy zmienia
si¢ zgodnie z ruchem wskazéwek zegara. Oznacza to, ze uklad godzinny jest uktadem
lewoskretnym, czego nie da si¢ uniknac jesli kat godzinny ma wzrastaé z czasem.

Gwiazda o deklinacji réwnej zeru, lezy na réwniku niebieskim. W ruchu dobowym
wschodzi w punkcie wschodu E, nastgpnie przebywa nad horyzontem prawie 12 godzin
po czym zachodzi w punkcie zachodu W. * Cze$¢ gwiazd o deklinacjach ujemnych
wschodzi na potudniowym wschodzie, przebywa nad horyzontem krécej niz 12 godzin
po czym zachodzi na poludniowym zachodzie.

Gwiazdy potozone podobnie jak punkt X z rysunku 4.4, przebywaja nad horyzontem
dtuzej anizeli 12 godzin.* Jak wida¢ na tym rysunku, przy dostatecznie duzej deklinacji
gwiazda nigdy nie bedzie wschodzi¢ i zachodzi¢ np. gwiazda potozona w punkcie Y.
Odpowiadajacy jej rownoleznik UY V', znajduje si¢ w calosci nad horyzontem. Gwiazdy
o takich wtasnosciach nazywane sa gwiazdami okotobiegunowymi, a ich deklinacje czynia
zado$¢ warunkowi

§>90°— ¢ (4.12)

Istnieje takze obszar sfery, ktéry nigdy nie jest widoczny dla danego obserwatora. Na
mocy symetrii odpowiedni warunek ma postaé

—5>90°— ¢ (4.13)

Nieréwnosci te dotycza wytacznie obserwatoréw z pétkuli péinocne;.

Pokazemy teraz w jaki spos6b mozna transformowac wspotrzedne pomigdzy uktadem
horyzontalnym i godzinnym. Problem sprowadza si¢ do rozwiazania tréjkata sferycznego
PZ X pokazanego w powigkszeniu na rysunku 4.5. Tworza go dany obiekt X oraz bie-
guny rozwazanych uktadéw wspétrzednych, czyli biegun §wiata P i zenit miejsca obser-
wacji Z. Z definicji wspotrzednych horyzontalnych 1 godzinnych, réwnania (4.8) 1 (4.12),
mamy

PZX =360°—A ZPX=H
X =z PX =90°—-¢

Mamy takze, ze PZ = 90° — ¢, gdzie ¢ jest szerokoScia miejsca obserwacji. Stosujac
dwukrotnie do tréjkata PZ X wzor cosinuséw dostaniemy

sin d = cos z sin ¢ + sin z cos ¢ cos A (4.14)
cos z = sin 0 sin ¢ + cos d cos ¢ cos H (4.15)

Réwnania te wystarczaja do przeliczenia wspoirzednych horyzontalnych na godzinne i
odwrotnie. Problemy normalizacyjne towarzyszace obliczeniom katéw A i H, mozna

3Czy aby na pweno?
“Rozwazania te dotycza wytacznie obserwatoréw z pétkuli pétnocne;.
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90—¢

Rysunek 4.5: Trdjkat paralaktyczny PZ X, boki i katy tego tréjkata opisane sa przez
wspétrzedne gwiazdy X wyrazone w uktadzie godzinnym (H, 0) i horyzontalnym (A, z).
Parametrem dodatkowym jest szeroko$¢ geograficzna ¢ miejsca obserwacji.

roztrzyga¢ w oparciu o nieréwnosci

180° < A< 360° < 0F>H <12k

0° < A < 180° & 12" < H < 240 (4.16)

4.6 Wspélrzedne ekliptyczne

Ruch orbitalny Ziemi i Ksi¢zyca wokot Stonca mozna wykorzysta¢ w celu zdefiniowania
innego waznego uktadu wspétrzednych szczegdlnie przydatnego w zagadnieniach dyna-
miki Uktadu Stonecznego.

Plaszczyzna orbity Ziemi przecina sfer¢ niebieska wzdtuz kota wielkiego zwanego
ekliptykq.” Podczas orbitalnego ruchu Ziemi, w pierwszym przyblizeniu mozemy przyjac,
ze ziemska o$ obrotu zachowuje staty kierunek wzgledem gwiazd, tworzac kat okoto 23°5
z normalng do ptaszczyzny ekliptyki. Oznaczamy go litera € i nazywamy nachyleniem
ekliptyki do réwnika.

Na skutek orbitalnego ruchu Ziemi, dla obserwatora na powierzchni Ziemi, Storice
przemieszcza si¢ na tle gwiazd po ekliptyce, dokonujac petnego obiegu w ciagu jednego
roku zwrotnikowego. Na rysunku 4.6 widzimy réwnik, ekliptyke oraz ich bieguny P i K
odpowiednio. Wobec tego co powiedziano wyzej tuk K P = ¢, a kat sferyczny pomig-
dzy ptaszczyznami rownika i eklipltyki réwniez wynosi €. Na rysunku 4.6 zaznaczono
kierunek pozornego ruchu Storica po ekliptyce, ruch ten przebiega antyzegarowo jesli pa-
trzymy na Storice z pétnocnego bieguna ekliptyki. Ruch ciat niebieskich zgodny z takim
kierunkiem nazywany jest ruchem prostym, ruch w przeciwna stron¢ nazywa si¢ ruchem
wstecznym.

Roéwnik i ekliptyka przecinaja si¢ w dwéch punktach, jednym z nich jest punkt réwno-
nocy wiosennej T (rysunek 4.6). Jak pamigtamy punkt ten jest punktem zerowym katowe;j
miary rektascensji.

Punkt K pelni rolg bieguna uktadu wspotrzednych ekliptycznych, natomiast jako koto
odniesienia dla rachuby wspétrzednej azymutalnej tego uktadu wybrano koto wielkie
K. Jesli wytaczymy z rozwazan bieguny omawianego uktadu, dla dowolnego punktu X

SBardziej precyzyjna definicja ekliptyki zostanie podana w jednym z nastepnych rozdziatéw.
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Rysunek 4.6: Do definicji uktadu ekliptycznego. Opis w tekscie.

na sferze, jego szerokos¢ ekliptyczna (3 1 dtugosé ekliptyczna A definiowane sa nastgpujaco

B=90°— KX
A=TKX @17
przy czym

OO
60°

—-90°

8
0< A

9
3

VANVAN
IA A

Dtugosci ekliptyczne rosng w kierunku ruchu prostego, dla Stoica wspétrzedna ta wzrasta
monotonicznie. W przypadku planet w efekcie ztozenia ich ruchéw prostych z ruchem
orbitalnym Ziemi, ruch wypadkowy dla obserwatora na powierzchni Ziemi moze okaza¢
si¢ ruchem wstecznym.

Zwiazki pomigdzy wspdtrzednymi ekliptycznymi i réwnikowymi mozna tatwo wy-
prowadzi¢ rozwiazujac tréjkat PK X z rysunku 4.6. Niech obiekt X, obok wspéirze-
dnych ekliptycznych (A, 5) ma wspétrzedne réwnikowe («, §). Boki trojkata PK X wy-
nosza

KP=¢ PX=90°-0 KX=90"-7
Dalej, poniewaz T K P i T PK sa katami prostymi to
PKX =90°—-X KPX =90°+«

Z pomoca tych pigciu elementéw tréjkata K P.X, postugujac si¢ standardowymi wzorami
trygonometrii sferycznej mozna przelicza¢ wspétrzgdne z jednego uktadu do drugiego.

Bardziej ogdlne i bezposrednie podejscie do tego zagadnienia wymaga zastosowa-
nia wspétrzednych prostokatnych (patrz rysunek 6.1). Prostokatny uktad wspotrzednych
réwnikowych (z,y, z) okreslony jest przez wybdr osi  w kierunku punktu Y, osi z w
kierunku bieguna §wiata P oraz osi y tak by uktad byt prawoskretny.

Prostokatny uktad wspétrzgdnych ekliptycznych (£, 7 ¢) ma oS £ skierowang w kie-
runku punktu T, o§ ¢ w kierunku bieguna ekliptyki K natomiast o$ 7 skierowana jest ku
punktowi o wspétrzednych (A = 90°, 5 = 0).
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Prostokatne wspétrzedne punktu X w uktadzie ekliptycznym dane sa standardowymi
formutami

& = cos fcos A
1 = cos A sin A (4.18)
( =sin(

Transformacja z jednego uktadu do drugiego rownowazna jest transformacji obrotu o kat
¢ wokot wspdlnej osi z, . Latwo sprawdzi¢, ze formuty transformacyjne maja postaé

§=1x T =g
7 =Yy Ccose + zsine y =mncose — (sine (4.19)
( = —ysine + zcose z =mnsine + (cose

Analogiczne do wspétrzednych danych réwnaniami (4.18), wspétrzedne rownikowe punktu
X dane sg przez

T = coSd Cos Qv
Yy = cosd sin
z =sind

Podstawiajac te wyrazenia oraz (4.18) do réwnan (4.19) otrzymamy zwiazki

cos 3 cos A = cos § cos
cos Bsin A = sin d sin e + cos d cos € sin « (4.20)
sin § = sind cose — cos d sin € sin «

coS 0 cos v = €os (3 cos A
cosdsina = —sin Fsine + cos cos e sin A (4.21)
sind = sin (3 cos € 4 cos Fsin e sin A

Uktady réwnan (4.20) i (4.21) w petni pozwalaja na transformacje («,d) — (A, ) i
odwrotnie. [

4.7 Wspélrzedne galaktyczne

Dla potrzeb astronomii gwiazdowej, w badaniach dotyczacych rozktadéw potozen i ru-
chéw gwiazd, dogodnymi wspétrzednymi sa wspoétrzedne galaktyczne. Uktad takich
wspotrzednych wyznacza si¢ w zwykty sposéb w oparciu o bieguny galaktyczne oddalone
0 90° od ptaszczyzny Galaktyki.

Wyznaczenia polozenia ptaszczyzny Galaktyki dokonano w oparciu o statystyczna
redukcj¢ duzego materiatu obserwacyjnego. Poczatkowo byly to optyczne obserwacje
gwiazd, do ktérych po II-giej Wojnie Swiatowej wiaczono dane pochodzace obserwacji
technika radiowa w linii 21 cm. Poprawito to wyraZnie precyzj¢ wyznaczenia ptaszczyzny
Galaktyki a co si¢ z tym wiaze 1 stowarzyszonych z nig biegundéw i w rezultacie dopro-
wadzito do rewizji uktadu wspolrzednych galaktycznych. W roku 1959 w formie stosow-
nej rezolucji, Migdzynarodowa Unia Astronomiczna (MUA) wprowadzita nowa definicje



40 Astronomiczne uklady wspélrzednych

G G
Centrum Galaktyki

~ 1

Ce- S

X
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Rysunek 4.7: a) Pogladowa ilustracja definicji wspoirzgdnych galaktycznych heliocen-
trycznych. b) Uktad wspdétrzgdnych galaktycznych. Opis w tekscie.

uktadu galaktycznego. Od poprzedniej, nowa definicja r6zni si¢ doktadniejszym wyzna-
czeniem ptaszczyzny Galaktyki oraz wyborem punktu o zerowej dlugosci galaktyczne;.
Wybrano w tym celu punkt w poblizu centrumm Galaktyki, a nie jak to mialo miejsce
wczesniej, punkt przecigcia rOwnika Swiata 1 rownika galaktycznego. Ale jak to jednak
bywa w przypadkach zmian, przez pewien czas stosowano dwa uklady galaktyczne, co
bylo i jest nadal przyczyna drobnych nieporozumien.

Na rysunku 4.7b punkt P oznacza biegun $wiata, koto wielkie UC NV lezy w ptasz-
czyznie Galaktyki i przecina réwnik Swiata w punkcie N. Koto to nosi nazwe réwnika
galaktycznego. Punkt G jest pétnocnym biegunem réwnika galaktycznego, punkt C' re-
prezentuje zrzutowane na sferg niebieska centrum Galaktyki. ©

Niech X bedzie potozeniem dowolnej gwiazdy. Luk G X, po przedtuzeniu przecina
rownik galaktyczny w punkcie Y. Dlugos$¢ tuku XY jest réwna szerokosci galaktycznej
punktu X. Jest ona dodatnia dla péinocnej pétsfery galaktycznej. Diugos¢ galaktyczna
punktu X jest réwna tukowi C'Y’, mierzonemu we wskazanym na rysunku 4.7b kierunku.
Formalna definicja wspotrzgdnych galaktycznych ma postaé

b=90°—-GX

| =CGX (4.22)

gdzie , bl — sa szerokoScia i dlugoscia galaktyczna. Przy czym

—-90° <b< 90°
0 <1< 360°

W celu dokonania transformacji wspétrzednych galaktycznych np. na wspétrzedne row-
nikowe musimy znaé¢ wspétrzedne punktéw G i C. Niech (ag, d¢) beda wspétrzednymi
bieguna galaktycznego GG. Poniewaz odlegtos¢ GC' = 90°, potozenie punktu C' bedzie
okreslone za pomoca jego kata pozycyjnego 6 liczonego wzglegdem bieguna galaktycz-
nego G, patrz tréjkat sferyczny PGC' z rysunku 4.7b. Dla epok B1950 oraz J2000 war-

Chodzi oczywiscie o kierunek ku centrum Galaktyki wzgledem obserwatora znajdujacego sie w §rodku
sfery.
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tosci trzech katow (ag, dg, 0) wynosza

B1950 J2000

ag = 12M49™  ag = 12"51726.282¢
5c = 27°24/ 5 = 27°07'42.01”

0 =123° 0 = 122.932°

(4.23)

Epoki B1950, J2000 podano tu ze wzglgdu na precesyjny ruch bieguna §wiata. Wspo6t-
rzgdne galaktyczne obliczone za pomoca wzoréw podanych nizej beda wigc réwniez od-
niesione do uktadéw wspotrzednych z odpowiedniej epoki, co zawsze nalezy wyraznie
zaznaczyC.

Wyprowadzimy teraz formuly transformacyjne pomigedzy wspétrzednymi (v, §) i (I, b).
Rozwazmy tréjkat sferyczny GPX (rysunek 4.7b), w ktéorym punkt X ma wspodtrzedne
réwnikwe (a, §) a ktérego wspétrzgdne galaktyczne wynosza (b, [). Mozemy tatwo usta-
li¢, ze

PX =90°—-9¢ GX =90°-b GP=90°—dq
GPX =a—ag PGX =60-1

Stosujac wzor cosinusow do boku G X, mamy
sinb = sin d¢ sin § + cos I cos 6 cos(a — ag) (4.24)
A ze wzoréw sinuséw i wzoru pigcioelementowego bedzie

cosbsin(f — l) = cosdsin(a — ag)

cosbcos(f — 1) = cosdg sind — sin dg cos d cos(a — ag) (4.25)

Réwnania (4.24) 1 (4.25) pozwalaja na jednoznaczne obliczenie b i [. Transformacja od-
wrotna rowniez daje si¢ wyprowadzié z tréjkata G P X, r6wnania maja postaé

sin d = sin ¢ sin b + cos dg cos b cos(6 — 1)
cos 0 sin(a — ag) = cosbsin(f — 1) (4.26)
cos 0 cos(a — i) = cos g sinb — sin i cos bcos(0 — 1)

Powiedziano wczesniej, ze wprowadzony wyzej uktad wspétrzednych galaktycznych jest
tzw. “nowym” uktadem. W “nowym” uktadzie wspétrzedne galaktyczne przyjeto ozna-
czaé jako (I,b). Jednakze jeSli chcemy w sposéb oczywisty podkresli¢ ich “nowos¢”
oznaczamy je wowczas jako (171, b'T). W “starym” ukladzie, dla odréznienia, wspStrze-
dne galaktyczne obiektu oznaczane sa jako (I, b'). Sa to wspétrzedne, w ktérych dugosé
galaktyczna liczona jest od punktu NV a nie od C' (rysunek 4.7b). I



Rozdzial 5

Czas gwiazdowy i czas stoneczny

5.1 Czas gwiazdowy i rektascensja

Spdjrzmy na geocentryczna sfere niebieska przedstawiona na rysunku 5.1, dla utatwienia
rozwazan, w jej wnetrzu umieszczono sferyczng Ziemie. Niech p 1 ¢ oznaczaja geogra-
ficzne bieguny ziemskie, odcinki C'p i C'q po przedluzeniu przebija niebieska sfere w
punktach P, (), w pétnocnym i potudniowym biegunie §wiata. Niech g oznacza potozenie
Greenwich a punkt m oznacza potozenia obserwatora na powierzchni Ziemi. Dilugos$c
geograficzng obserwatora oznaczymy przez \.

Pétproste C'g i C'm przebijaja sferg niebieska w punktach G'i M odpowiednio. Punkt
G jest oczywiscie zenitem horyzontu dla obserwatora znajdujacego si¢ w Greenwich,
natomiast tuk PG(Q) jest poludnikim miejscowym dla tego obserwatora. Podobnie tuk
PMQ@ jest potudnikiem miejscowym dla obserwatora w m. Kat sferyczny GP M, oczy-
wiscie wynosi A.

Przyjmijmy teraz, ze X jest polozeniem gwiazdy na sferze. Wzgledem obserwatora w
Greenwich, kat godzinny tej gwiazdy wynosi GP X, oznaczymy go jako Hqx. Z drugiej
strony, jak widzimy na rysunku 5.1, dla obserwatora znajdujacego si¢ na Ziemi w miejscu
m o dlugosci wschodniej A, kat godzinny H;x wynosi M PX. A to oznacza, 7e

Hux = Hox + A (5.1)

Uktady godzinny i rownikowy maja wiele ze soba wspdlnego. Oba zdefiniowane sa
w oparciu o biegun Swiata P, r6znig si¢ natomiast wyborem kota odniesienia, poczatku
rachuby wspétrzednej azymutalnej w tych uktadach. W obu ukladach kota te przecho-
dza przez bieguny $§wiata P(). Dla kata godzinnego plaszczyzna odniesienia jest po-
tudnik obserwatora, dla rektascensji jest nia koto wielkie PY. Poniewaz punkt T jest
punktem nalezacym do sfery niebieskiej, stad nie zmienia on swego potozenia wzgledem
gwiazd. Oznaczajac przez « rektascensje gwiazdy X z rysunku 5.1, mamy, ze wynosi
onaa = TPX =RA x.Z powodu ruchu wirowego ziemi a wraz z nig z powodu ruchu
obserwatora, kat godzinny gwiazdy X zmienia si¢ w czasie. Rektascensja tej gwiazdy
pozostaje stala.

Punkt réwnonocy T stanowi wazne odniesienie wykorzystywanej w astronomii w
koncepcji czasu. W mysl niej, czas mierzony jest za pomoca obserwacji ruchu dobo-
wego gwiazd a nie Stonca jak to ma miejsce w przypadku skali czasu stonecznego to-
warzyszacej nam w zyciu codziennym. Taka koncepcja czasu, (albo jak méwimy skala
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Rysunek 5.1: Sfera niebieska i umieszczona w niej sfera ziemska. Ilustracja uktadéw
sferycznych réwnikowego i godzinnego oraz uktadu sferycznego na powierzchni Ziemi.

czasu) okreslana jest mianem miejscowego czasu gwiazdowego. Dla obserwatora w m
na powierzchni Ziemi, czas gwiazdowy jest zdefiniowany nastepujaco — miejscowy czas
gwiazdowy (CGyy) to kat godzinny punktu barana PY,' mierzony wzgledem potudnika
miejscowego

COn =M, (5.2)

Podobnie dla obserwatora w Greenwich — czas gwiazdowy Greenwich (CG) jest to kat
godzinny punktu T zmierzony w Greenwich

CGo = Huy (5.3)

Korzystajac z réwnania (5.1) mozna zauwazy¢, ze obie miary czasu wiaza si¢ zaleznoscia

CGm =CGc+ A (5.4

Z tego co powiedziano wynika, ze czas gwiazdowy musi wzrasta¢ o 24 godziny gwiaz-
dowe, czyli po interwale czasu, w ktérym kat godzinny punktu réwnonocy wzro$nie o
24,. > Interwat ten nazywamy dobq gwiazdowq, nie jest on réwny dobie stonecznej, bo-
wiem doba gwiazdowa trwa 23"56™ w skali czasu stonecznego. Przyczyna tej réznicy
lezy w tym, ze punkt odniesienia gwiazdowej skali czasu, czyli punkt T jest nieruchomy
wzgledem tla gwiazdowego. Tymczasem punkt odniesienia stonecznej skali czasu, czyli
Storice, nieustannie przemieszcza si¢ na sferze wzgledem tta gwiazdowego.

Czas gwiazdowy jest znakomitym lacznikiem pomigdzy katem godzinnym i rekta-
scensja. Na rysunku 5.1, dla obserwatora w punkcie m, zgodnie z definicja (5.2) czas
gwiazdowy réwny jest katowi sferycznemu M PY. Poniewaz kat godzinny punktu X
dla tego obserwatora wynosi M P X, a rektascensja punktu X réwna jest « = RA y =
TPX, stad

COGMm =Hux +RA x (5.5)

'Punkt ten petni tu rolg gwiazdy o zerowej rektascensji i deklinacji.
2 Jest to interwat bardzo bliski okresowi jednego obrotu Ziemi wokét jej osi rotacji.
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Réwnanie(5.5) jest prawdziwe dla dowolnego ciata niebieskiego i dowolnego obserwatora
na powierzchni Ziemi ® i stuzy do transformacji wspétrzednych godzinnych w réwnikowe
i odwrotnie.

Warto jeszcze zwrécié uwage na pewne zamieszanie dotyczace stowa czas. Czas,
podobnie jak otaczajaca nas przestrzen jest jeden. * Dlatego pojecia czas gwiazdowy,
czas stoneczny nie dotycza dwdéch réznych czaséw, ale metody pomiaru tego samego
czasu. Pojecia te oznaczaja jedynie odmienne skale, sposoby pomiaru czasu, podobnie
jak mamy rézne sposoby pomiaru odlegtosci. I

5.2 Skala czasu stonecznego prawdziwego i Sredniego

Skala czasu okre$lona za pomoca kata godzinnego punktu barana Y, aczkolwiek bardzo
regularna i1 przydatna w wielu zastosowaniach, nie nadaje si¢ do regulacji dziatalnosci
cztowieka. Czas cywilny powinien zaleze¢ od kata godzinnego Storica, obiektu towarzy-
szacego nam w zyciu codziennym. Astronomowie opracowali takg skalg czasu, nazwano
ja czasem stonecznym, a jej podstawowg jednostke dobe stoneczng zdefiniowano jako in-
terwal pomiedzy dwoma kolejnymi gérowaniami Storica na potudniku obserwatora. Po-
niewaz w tej skali czasu mierzony jest kat godzinny Storica (SciSle Srodek jego tarczy),
stad moéwimy o czasie stonecznym prawdziwym. Definicja skali czasu stonecznego praw-
dziwego ma postaé

Miejscowy prawdziwy czas sloneczny = 12" + H MO (5.6)

gdzie H ), to kat kodzinny storica. Staty skfadnik 12" wprowadzono by poczatek doby
stoneczenj przypadal w nocy. Natomiast okreSlenie "miejscowy"ma na celu podkreslenie
lokalnego charakteru kata godzinnego, co inaczej oznacza, ze obserwatorzy znajdujacy
si¢ na réznych dlugosciach geograficznych obserwuja inna warto$¢ prawdziwego czasu
stonecznego.

Aby powiazac czas stoneczny z gwiazdowym wystarczy zastosowac rownanie (5.5),
traktujac Stonce jako punkt X, wéwczas dla obserwatora w m bgdzie

Miejscowy prawdziwy czas soneczny = CGyr + 12" — RA ® (5.7)

W przeciagu roku rektascensja Stofica powigksza sie o 24", i dlatego, na co wskazuje
rOwnanie (5.7), w czasie jednego roku, liczba dob gwiazdowych jest o jeden wigksza od
liczby d6b stonecznych w roku.

Pomijajac mate efekty precesyjne, czas gwiazdowy zalezy tylko od rotacji Ziemi wo-
kot osi 1 jest skala w wysokim stopniu regularng. Prawdziwy czas stoneczny, dodatkowo
zalezy jeszcze od rektascensji Storica, ta zas od ruchu orbitalnego Ziemi. Ztozenie ruchu
wirowego 1 orbitalnego Ziemi ma powazny wplyw na regularno$¢ prawdziwego czasu
stonecznego. By ten wplyw przesledzi¢, najpierw przypomnijmy sobie tres¢ trzech praw
Keplera:

1. Orbita planety jest elipsa, Stonice znajduje si¢ w jednym z ognisk tej elipsy.

3Poza przypadkami obserwatoréw znajdujacych sig¢ na ziemskich biegunach.

4Moze warto zastanowié sig czy rzeczywiscie tak jest. Czy zdania — istnieje jedna przestrzen i je-
den czas, istnieje przestrzen absolutna, absolutny czas — sa usprawiedliwione we wspodtczesnej fizyce i
astronomii.
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Rysunek 5.2: Przyczyny nieréwnomiernoSci skali prawdziwego czasu stonecznego:a) li-
niowy i katowy ruch Ziemi (F) po elipsie ze Storicem w ognisku S jest niejednostajny:
w peryheluim ruch przebiega szybciej niz w aphelium, b) trajektoria pozornego rocznego
ruchu Storica, ekliptyka U BSV jest nachylona do réwnika Y'T'F' pod katem €. Oba efekty
powoduja nieréwnomierne przyrosty rektascensji Stofica na tyle duze, ze wyklucza to wy-
korzystanie prawdziwego czasu stonecznego do regulacji zycia cywilnego mieszkancow
Ziemi.

2. Planeta porusza si¢ w taki sposéb, ze jej promienn wodzacy zakreSla réwne po-
wierzchnie w rownych intrwatach czasu.

3. Trzecia potgga poétosi wielkiej orbity planety jest proporcjonalna do kwadratu jej
orbitalnego okresu obiegu.

Pierwsze dwa prawa wykorzystane zostang natychmiast. Rysunek 5.2a, ilustruje elipse
orbity Ziemii, S oznacza Stonice, odcinek AB o§ wielka elipsy. Punkt A, perihelium, to
punkt w ktérym w styczniu Ziemia znajduje si¢ najblizej Storica, punkt B, aphelium to
punkt najwigkszego oddalenia Ziemi od Storica. Dtugos$¢ pé6tosi orbity ziemskiej wybrano
na jednostke dtugosci w astronomii, tzw. jednostka astronomiczna (AU). Odlegtos¢ ta
wynosi w jednostkach uktadu SI 1.49597870691 - 10! m.

Niech punkt C' (rysunek 5.2a) oznacza potozenie Ziemi w momencie rownonocy wio-
sennej, tzn. w chwili gdy obraz Storica na tle gwiazd znajduje si¢ w punkcie Y. Niech
punkt £ przedstawia potozenie Ziemi w jakis$ czas poZniej, obraz Stonca przemiesci si¢
woéwczas w polozenie . Kat TSR jest zatem dtugoscia ekliptyczna A Storica. Pred-
kos¢ katowa Ziemi w ruchu orbitalnym nie jest stata, co tatwo wydedukowac z 1 1 2
prawa Keplera, a to oznacza, ze dtugos$¢ ekliptyczna Storica nie zmienia si¢ jednostajnie
na przestrzeni roku. Najszybciej zmienia si¢ w styczniu, najwolniej w czerwcu w czasie
przejScia Ziemi przez aphelium. NiejednorodnoSci w tempie zmiany dlugosci Stofica z
oczywistych wzgledow sa przyczyna zmian w tempie przyrostu jego rektascensji, a to
z kolei pociaga nieréwnomierno$¢ skali prawdziwego czasu stonecznego, co tatwo wy-
wnioskowa¢ z réwnania (5.7).

Inna przyczyna nieregularnoSci w przyrostach rektascensji Stonica jest nachylenie eklip-
tyki do réwnika. Niech sfera z rysunku 5.2b, przedstawia geocentryczng sfer¢ niebieska
z ekliptyka i réwnikiem — koto U AT SV i koto YT'F' odpowiednio. Punkty V' i U ozna-
czja potozenia na ekliptyce o najwigkszej i najmniejszej deklinacji (6 = +¢)). Sa to tzw.
punkty przesilenia letniego 1 przesilenia zimowego.

Niech Storice znajduje si¢ na ekliptyce w punkcie S(a ), d5)). Koto wielkie PSS prze-
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cina réwnik w punkcie 7. W trdjkacie sferycznym T ST mamy
TS=Xo TI'=ag TS=is TI'S=90° STTI'=¢
Stosujac tego trojkata odpowiedni wzor cotangensowy otrzymamy
tan ag = cose tan A (5.8)

Wynika stad, ze rektascensja Stofica nie zmienia si¢ jednostajnie z jego dtugoscia: przy-
rosty rektascensji sa najmniejsze w okresie rOwnonocy, najwigksze w czasie przesilen.

I wlasnie z powodu wyraZnie nieréwnomiernych przyrostow rektascensji, prawdziwe
Storice nie nadaje si¢ jako wzorzec skali czasu cywilnego, ktéra powinna by¢ skalg o
duzej regularnosci.

Do tego celu wykorzystuje si¢ obiekt zwany storicem dynamicznym definiowany po-
gladowo w nastgpujacy sposob. Niech 7 oznacza moment przej$cia Ziemi przez peryhe-
lium, na rysunku 5.2a prawdziwe Storice znajduje si¢ wowczas na sferze w punkcie B.
Dalej niech n oznacza Srednig katowa predkos¢ Ziemi na orbicie, czyli n = 360°/rok.
WyobraZzmy sobie fikcyjny obiekt poruszjacy si¢ po ekliptyce z predkosScia katowa n, w
taki sposéb, ze przez punkt B przechodzi w tej samej chwili co stofice prawdziwe. > Ten
fikcyjny obiekt nazwano dynamicznym storicem srednim.

Przypusémy, ze w pewnej chwili ¢ prawdziwe Storice znajduje si¢ w .S a storice dyna-
miczne jest w D (rysunek 5.2b). Jesli czas wyrazony jest w latach to potozenie storica
dynamicznego da si¢ wyznaczy¢ za pomoca formuty

BD =n(t—r)

A zatem pomyst z dynamicznym storficem usuwa nieregularnosci w przyrostach dtugosci
ekliptycznej Storica. Niestety nie usuwa wplywow nachylenia ekliptyki do réwnika.

By w pelni wyeliminowa¢ nieréwnomierno$ci wprowadzono jeszcze jeden obiekt,
tzw. fikcyjne storice Srednie. Jest to punkt poruszajacy si¢ ze stalg predkoscia n po réw-
niku i przechodzacy przez punkty réwnonocy jednocze$nie ze stoficem dynamicznym.

Jesli w momencie ¢, fikcyjne storice znajduje si¢ w F' (rysunek 5.2b) wéwczas na mocy
definicji obu storic TF' = T D. Fikcyjne storice jest punktem o jednostajnie zmieniajace;j
si¢ rektascensji, nadaje si¢ zatem jako zjawisko do realizacji skali czasu stonecznego
pozbawionej zasadniczych nieregularnosci. Jest to skala sredniego czasu stonecznego,
definiowana analogicznie jak skala czasu prawdziwego, tzn. za pomoca rownania

Miejscowy sredni czas sloneczny = 12" 4+ H,, o (5.9)

I podobnie do réwnania (5.7), czas gwiazdowy i czas Sredni stoneczny zwiazane s zalez-
noscia

Miejscowy sredni czas sloneczny = CGyy + 12" — RA SO (5.10)

Réznica pomiedzy czasem stonecznym prawdziwym i Srednim nosi nazwe¢ réwnania
czasu. Na rysunku 5.2b odpowiada ona tukowi T'F', a z pomoca réwnan (5.7) i (5.10)
mozna ja przedstawic jako

Rwnanie czasu = RA g0 — RA (5.11)
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Rysunek 5.3: Wykresy rownania czasu — ilustracja nieréwnomiernoSci skali prawdzi-
wego czasu stonecznego. Kolorem zielonym wykre§lono przyczynek od nachylenia or-
bity Ziemi do réwnika Swiata, kolorem czerwonym przyczynek od mimosrodu orbity
Ziemi. Efekt taczny wykreslono kolorem niebieskim.

Roéznica (5.11) zmienia si¢ w ztozony sposéb osiagajac w maksimum warto$¢ okoto 15
minut (patrz rysunek 5.3), co uzasadnia potrzebg wprowadzenia czasu Sredniego. Réwnania
definiujace skale czasu stonecznego zawieraja stowo "miejscowy". Ma ono podkreslaé,
ze miara czasu zdefiniowana tymi réwnaniami zalezy od dlugosci geograficznej obserwa-
tora. Jest to analogiczna zaleznoS$¢ jak w przypadku miejscowego czasu gwiazdowego.

Czas $redni stoneczny dla potudnika Greenwich nazwano czasem uniwersalnym (UT).
Za pomoca rownan (5.1), (5.9) fatwo pokazaé, ze dla obserwatora w miejscu o wschodniej
dlugosci geograficznej A, bedzie

Miejscowy redni czas soneczny = UT + A (5.12)

Skale czasu stonecznego miejscowego uzywane sa bardzo rzadko. W zyciu codziennym
wymagana jest synchronizacja czasu na dostatecznie duzym obszarze. Z tego wzgledu
powierzchnia kuli ziemskiej podzielona zostala na strefy czasowe oddzielone od siebie
tzw. potudnikami standardowymi. Wewnatrz kazdej strefy obowiazuje ten sam czas sto-
neczny Sredni, zwany czasem strefowym,

Czas strefowy = UT + \g (5.13)

gdzie \g jest wschodnig dlugo$cia standardowego potudnika danej strefy.

Potudniki standardowe rozmieszczone sa rownomiernie co 15° w diugosci 1 dlatego
pomiedzy dwoma sasiednimi strefami réznica czaséw wynosi zawsze jedng godzing.

To co powiedziano powyzej bynajmniej nie wyczerpuje zagadnienia czasu w astrono-
mii. W celu wyznaczenia 1 przechowywania czasu z najwyzsza precyzja astronomowie

SNa mocy symetrii to samo ma miejsce w chwili gdy Ziemia przechodzi przez aphelium.
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Rysunek 5.4: Granice standardowych stref czasowych. Stan z maja 1988.

utworzyli tzw. stuzbe czasu, specjalistyczne laboratoria, w ktérych poczatkowo wyko-
rzystywano obserwacje gwiazd, p6Zniej konstruowano precyzyjne chronometry, zegary
wahadlowe az wreszcie zbudowano zegary kwarcowe i atomowe. Dzigki precyzyjnym
obserwacjom czasu pokazano, ze wirowy ruch Ziemi wykorzystywany w definicji skali
czasu gwiazdowego i stonecznego zawiera sporo drobnych nieréwnomiernosci trudnych
do doktadnego modelowania. I



Rozdzial 6

Przemiana wspoltrzednych

6.1 Macierzowe transformacje wspotrzednych astronomicz-
nych

6.1.1 Uklad ekliptyczny i uklad rownikowy

Niech dane sa wspétrzgdne réwnikowe (v, 9) punktu G oraz odpowiadajace im wspot-
rzedne ekliptyczne (), 3). Poniewaz prostokatny uktad ekliptyczny rézni si¢ od uktadu
réwnikowego o dodatni ! obrét o kat € wok6t osi z (patrz rysunek 6.1), transformacja od
wspotrzednych réwnikowych do wspétrzednych ekliptycznych ma postaé

T T
Y1 =ple) | ¥y (6.1)
1 Jap “ Jas

Xz X1
Y =p(—<) | »n (6.2)
“ Jas 1 |ap

W wyprowadzeniu formuty (6.2) skorzystaliSmy z wlasnoSci ortogonalnalnosci macierzty
p(0). 7

6.1.2 Uklad horyzontalny i godzinny

Prostokatny lewoskretny odpowiednik sferycznego ukltadu wspétrzednych horyzontal-
nych ilustruje rysunek 6.2.” Niech gwiazda G ma wspélrzedne horyzontalne (A, ), uktad
ten znajduje si¢ na powierzchni Ziemi w miejscu o szerokosci geograficznej ¢. Wspot-
rzgdnymi gwiazdy w uktadzie godzinnym sg (H,¢). Jak mozna zauwazy¢ z rysunku
6.2, transformacja wspéirzednych horyzontalnych [z,y, z]7 we wspétrzegdne godzinne

1Za dodatnie obroty uwazamy takie, ktére przebiegaja w kierunku antyzegarowym.
ZPrzypominamy o braku standardu jesli chodzi o definicje tego uktadu. Stad podana transformacja
dotyczy uktadu horyzontalnego zdefiniowanego na potrzeby niniejszego wyktadu.
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Rysunek 6.1: Prostokatne uktady wspétrzednych réwnikowych i ekliptycznych.

90-¢ Zy
7 g

Horyzont

Rysunek 6.2: Prostokatne uktady wspotrzednych horyzontalnych i godzinnych.

(21,1, 21]7 jest ztozeniem obrotéw uktadu horyzontalnego wokoét osi osi z o kat 180°,
a nastgpnie wokoét nowej y o kat —(90° — ¢). Transformacja ma zatem postaé

T T
Y1 =q(¢ —90°)r(180°) | y (6.3)
1 s “ 1an

Transformacja odwrotna bedzie

x Ty
y =r(—180°)q(90° — ¢) | w (6.4)
“1an A1 s

6.1.3 Uklad godzinny i rownikowy

Rysunek 6.3 ilustruje prostokatne i sferyczne warianty uktadow wspétrzednych godzin-
nych i réwnikowych. W pewnym momencie czasu gwiazdowego S, potozenie gwiazdy
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Rysunek 6.3: Prostokatne uktady wspétrzednych godzinnych i réwnikowych.

G podane jest za pomoca («, ) albo (H, d). Deklinacja § nie wymaga transformacji, na-
tomiast do wspotrzednych azymutalnych o i 'H mozemy stosowac zwiazek (5.5). W ten
sposéb problem transformacji wspotrzednych z uktadu réwnikowego do uktadu godzin-
nego wyczerpuje sig.

Poniewaz porzadek musi by¢, stad nic dziwnego, ze dla porzadku, podajemy macie-
rzowa wersje tej transformacji. Zatem, jesli [z, y, 2]7 beda sktadowymi wersora kierunku
do obiektu wzgledem uktadu godzinnego, to sktadowe tego wersora wzgledem uktadu
réwnikowego daja si¢ obliczy¢ jako

I T
n = r(_S)My Yy (6.5)
1 Jas “ 1w

i T
v =M | (69
Z 1as 1 1 as

6.1.4 Uklad rownikowy i galaktyczny

Uktady wspétrzgdnych réwnikowych (o, d) i galaktycznych (I, b) zilustrowane s na ry-
sunku 6.4. WartoSci parametréw definiujacych uklad galaktyczny wzgledem réwniko-
wego podane sa za pomocg réwnan (4.23). Mozna by i tym razem sprobowaé odgadnad
wartosci katow 1 obroty jakie musielibySmy ztozy¢ by uzyskaé formuty transformacyjne
pomigdzy tymi uktadami. Ale nie jest to wcale takie proste, dlatego skorzystamy ze zna-
nej postaci transformacji, w ktérej wykorzystano katy Eulera.

A zatem do ustalenia pozostalo nam jedynie, ile wynosza katy Eulera pomigdzy tymi

uktadami, i tym celu postuzymy si¢ rysunkiem 6.4, na ktérym katy Eulera zaznaczono
symbolami ¢, v, . Widzimy, ze ¢ = ag + 90°, v» = 360° — (0 — 90°) = 90° — 6,
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z
! Rownik galaktyczny

Rysunek 6.4: Prostokatne uktady wspotrzednych réwnikowych i galaktycznych, ilustracja
katéw Eulera (¢, 1, ¥) pozwalajacych na transformacje jednego uktadu w drugi.

natomiast ¥ = 90° — d¢. Stad pozadana transformacja (o, §) w (I, b) ma postaé

T X
yi | = r(00° — )p(90° — de)r(ae +90°) | y 6.7)
1 “ 1as

Transformacje odwrotna dana jest formuta

x T
Y = I‘(27OO — Oég)p((SG — 9OO)I'<9 — 900) Y1 (68)
“ Jas 1 Jp

6.2 Dodatek A. Nastawianie teleskopow

Na koniec tego rozdziatu po§wigcimy nico uwagi problemowi ustawienia teleskopu astro-
nomicznego w jakim§ wybranym kierunku.

Przyjmujemy, jak to zreszta czgsto ma miejsce, ze dane sa wspétrzedne (v, 0) intere-
sujacej nas np. gwiazdy, zaczerpniete z katalogu.’

Chcac ustawi¢ teleskop na te gwiazde najpierw musimy przeliczyC jej wspotrzedne
rownikowe na wspétrzedne godzinne, co wymaga znajomosci czasu gwiazdowego w
miejscu obserwacji w przewidywanym momencie obserwacji. Jesli dane obserwatorium
posiada zegar gwiazdowy, wymagany czas mozna odczyta¢ bezposrednio, jezeli nie, trzeba
dokona¢ stosownych obliczen.

Dysponujac wspétrzgdnymi godzinnymi, konieczno$¢ dalszej transformacji uzalez-
niona jest od rodzaju montazu teleskopu. Wigkszos¢ teleskopéw optycznych wyposazona
jest w montaz réwnikowy. Jest to montaz, w ktérym oS gtéwna narzg¢dzia (oS polarna te-
leskopu) znajduje si¢ w ptaszczyznnie potudnika miejsca obserwacji i skierowana jest ku

3Na tym etapie ignorujemy konieczne w takich wypadkach uwzglednienie we wspétrzednych katalogo-
wych wptywéw: ruchu wtasnego, precesji, nutacji, aberracji i paralaksy rocznej oraz refrakcji. Bedzie o
nich mowa w dalszych rozdziatach.
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biegunowi Swiata. W takim ustawieniu nachylenie osi instrumentu do ptaszczyzny hory-
zontu jest rowne szerokosSci geograficznej miejsca obserwacji. Podczas obrotu teleskopu
wokot tej osi, 0§ optyczna obiektywu zakres§la na sferze réwnolezniki. A zatem mon-
taz rownikowy pozwala na tatwe “Sledzenie” obiektu poruszajacego si¢ po réwnolezniku
wskutek ruchu dobowego sfery.

Aby nastawié teleskop o takim montazu na dany obiekt musimy wcze$niej odpowied-
nio wyregulowac jego nastawcze kota deklinacyjne i godzinne. Robi si¢ to raz na zawsze
z pomocyg stosownej metodyki. Jesli narzedzie jest porzadnie zjustowane, chcac obser-
wowac dany obiekt nastawiamy na kole deklinacyjnym wymagang deklinacj¢ a na kole
godzinnym narzg¢dzia nastawiamy kat godzinny gwiazdy. Kota deklinacyjne i godzinne
najczesciej wyposazone sa w stosowne podziatki katowa i czasowa odpowiednio.

Istnieja jednak i inne montaze. Np. absolutne narzgdzia astrometryczne takie jak kota
poludnikowe czy instrumenty przejSciowe, posiadaja montaz typu horyzontalnego. W in-
strumencie przejSciowym obserwowane jest wylacznie przejscie gwiazd przez potudnik
obserwatora. Narzgdzie posiada tylko jedna o§ mechaniczna zorientowang wzdtuz kie-
runku wschéd-zachdd, a o§ optyczna takiego instrumentu zakres$la na sferze koto wielkie
odpowiadajace potudnikowi obserwatora. Gdy gwiazda przechodzi przez potudnik, czyli
w chwili gdy jej kat godzinny réwna si¢ zeru, moment przejscia w czasie gwiazdowym
jest réwny rektascensji gwiazdy.

Podobnie wyglada sprawa w przypadku teleskopéw radiowych. Stosuje si¢ w nich
montaze réwnikowe i typu horyzontalnego. W przypadku bardzo duzych narzedzi sa
one wyposazone w tatwiejszy do zrealizowania technicznie, pelny montaz horyzontalny.
Dla nastawienia takich teleskopéw musimy dokona¢ dodatkowej transformacji wsp6trze-
dnych godzinnych w horyzontalne.

Obecnie teleskopy niemal zawsze nastawiane sa automatycznie. Odpowiednia me-
chanika, i elektronika, a takze stosowne oprogramowanie komputerowe pozwalaja na au-
tomatyczne precyzyjne prowadzenie teleskopu umozliwiajac wielogodzinng obserwacje
bardzo stabych obiektow. I

6.3 Dodatek B. Zadania

1. Podaj wzér na odlegtos$¢ punktéw na sferycznej powierzchni Ziemi w kilometrach.

2. Samolot startuje w Limie kierujac si¢ wprost na Rzym. Oblicz przebyta odlegtos¢
w kilometrach, a takze podaj dlugos¢ geograficzng samolotu, w momencie gdy
przelatywal nad réwnikiem. Wspotrzedne geograficzne Limy 1 Rzymu wynosza,
odpowiednio:

(12°10" S, 77°05" W), (41°53" N,12°33' E).

3. Oblicz dtugosé najkrétszej drogi powietrznej z San Francisco (37°40' N, 122°25'W)
do Tokio (35°N, 139°45' E'). Wyznacz kierunek w jakim samolot powinien wystar-
towa¢ w San Francisco oraz oblicz wspétrzedne geograficzne najbardziej péinoc-
nego punktu tej drogi.

4. W miejscu o szerokoSci geograficznej ¢ = 41236 dokonano obserwacji gwiazdy.
Wyznaczono jej wspétrzedne horyzonlane: z = 57057, A = 137°6. Oblicz kat
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10.

godzinny i deklinacje tej gwiazdy.

. Radioteleskop o montazu horyzontalnym znajduje si¢ w miejscu o dtugosci A =

83°31' W i szerokosci ¢ = 40°15' N. Na date 1985, styczen 07, 14"42™ UT, pla-
nowana jest obserwacja radiozrédta 3C273 o wspétrzednych réwnikowych (o =
12h38m3,§ = 2°08’). Wyznacz stosowna nastawe dla tego teleskopu na zaplano-
wany moment czasu.

. Pokaz, ze dla danego obserwatora o ¢ > 0 gwiazdy znajduja si¢ bez przerwy nad

horyzontem jezeli ich deklinacje spetniaja warunek
0 >90°—¢

WyprowadzZ analogiczny warunek na to by gwiazdy znajdowaty si¢ zawsze pod
horyzontem tego obserwatora.

Pokaz, ze odlegtos¢ zenitalna z, pétnocnego bieguna ekliptyki dana jest wzorem
z = arccos(cos € sin ¢ — sin € cos ¢ sin Sy )
gdzie Sy, jest lokalnym czasem gwiazdowym.

Jesli podstawowe parametry sferycznego uktadu wspétrzednych galaktycznych wy-
nosza:

ag = 12h49™
b = 27.4°
0 = 123°

Oblicz nachylenie ptaszczyzny réwnika galaktycznego do ekliptyki. Pokaz, ze
Storice przechodzi przez te¢ ptaszczyzng, w przyblizeniu w trakcie obu przesilefi.
Wyznacz galaktyczne dtugosSci punktow przejscia stonica przez ptaszczyzne row-
nika galaktycznego.

Pokaz, ze azymut gwiazd okotopolarnych moze przyjmowaé dowolne wartosci dla
gwiazd, dla ktérych 6 < ¢, natomiast dla gwiazd, dla ktérych 0 > ¢, azymut musi
by¢ mniejszy od arcsin(cos d sec ¢).

Niech wspétrzedne (x, y, z) odniesione sa do standardowego réwnikowego uktadu
prostokatnego. Przemiesémy o§ X tego uktadu do punktu o wspétrzednych (o, §) z
pomoca odpowiednich transformacji obrotu: rotacja o kat o wokét oryginalnej osi
Z, plus rotacja o kat —d wokoét osi Y — rezultatu z wezesniejszego obrotu. Po-
kaz, ze nowe wspétrzgdne (2',y/, 2') sa powiazane ze starymi poprzez nastgpujace
rOwnania :

¥’ =xcosacosd +ysinacosd + zsind

Yy = —xsina+y - cosa

2= —xcosasind — ysinasind + z cosd

Pokaz, ze prawdziwa jest transformacja odwrotna:

x =2 cosacosd —y -sina— 2’ - cosasind
y=2a'sinacosd+y -cosa— 2 -sinasind
z=1a'sind + 2" - cosd
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11. Skale czasu gwiazdowego i stonecznego maja rézne jednostki. Czy zatem w réw-
naniu wiazacym obie te skale

Miejscowy redni czas soneczny = CGy + 12" — RA Fo

gdzie CG ), jest miejsowy czas gwiazdowy, nie nalezatoby wprowadzi¢ odpowied-
nich wspétczynnikéw uwzgledniajacych tg¢ réznicg? Uzasadnij odpowiedz.
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Rozdzial 7

Astronomiczne uklady odniesienia

Streszczenie. Jednym z waznych zadan astronomii pozycyjnej jest definicja i realizacja
inercjalnego uktadu odniesienia. Nie jest to trywialne zagadnienie gdyz usilujemy osia-
gnaé cel dokonujac obserwacji w uktadach poruszajacych sie w skomplikowany sposéb.
Ruch ten obejmuje zardwno rotacj¢ osi jak i przemieszczenie poczatku uktadu obserwa-
tora.

Zmiana orientacji osi wiaze si¢ ze zjawiskami precesji i nutacji. Z powodu precesji luni-
solarnej punkty réwnonocy przemieszczaja si¢ po nieruchomej ekliptyce w tempie okoto
150” rocznie. Precesja planetarna zmienia w ciagu roku o 0.5” potozenia tych punktow
wzgledem nieruchomego réwnika. Nutacja wywoluje skomplikowane okresowe ruchy
bieguna $wiata o amplitudzue dochodzacej do 15”.

Ruch Srodka uktadu odniesienia objawia si¢ paralaktycznym przemieszczeniem potozen
cial na sferze niebieskiej. Dodatkowo, potozenia ciat ulegaja zmianom wynikajacym ze
zjawiska aberracji oraz ruchéw wiasnych.

Realizacja ukfadu inercjalnego moze by¢ dokonana na dwa sposoby. Pierwszy to po-
dejScie dynamiczne, w ktérym uktad realizowany jest za poSrednictwem teorii ruchu ciat
Uktadu Planetarnego. Sposéb drugi polega na podejSciu kinematycznym, w ktérym uktad
realizowany jest za posrednictwem obserwacji dalekich obiektéw pozagalaktycznych.
Obecnie jako najlepsze przyblizenie uktadu inercjalnego stosowany jest uktad rownikowy
o plaszczyznie réwnika i punkcie réwnonocy odpowiadajacym epoce J2000. Srodek tego
ukfadu odniesienia znajduje si¢ w barycentrum mas Uktadu Planetarnego. Realizacja ta-
kiego uktadu odniesienia mozliwa jest za poSrednictwem absolutnych obserwacji potozen
gwiazd lub radiowych obserwacji pozagalaktycznych radiozrédet.

Z oczywistych powodéw obserwacje cial niebieskich nie moga by¢ wykonane w tym
uktadzie. Dlatego rezultaty obserwacji np. planet, przed wykorzystaniem ich w teoriach
ruchu, musza by¢ skorygowane — zredukowane — do uktadu inercjalnego. Taka
redukcja polega na usunigciu z tzw. potozen obserwowanych wpltywow: refrakcji
atmosferycznej, paralaksy dobowej i rocznej, aberracji dobowej i rocznej, precesji i
nutacji, tak by otrzymac tzw. polozenia geometryczne, odniesione do standardowego
inercjalnego uktadu odniesienia.

Stowa kluczowe: Uktad inercjalny, uktad réwnikowy Sredni i prawdziwy, barycentryczny
uktad odniesienia, precesja luni-solarna, precesja planetarna, paralaksa, aberracja, poto-
zenia geometryczne, astrometryczne, widome. ¢ [’

“[Modyfikowano AD 2008, kwiecien, 08]
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7.1 Uklad inercjalny

Astrometria dostarcza innym dziatom astronomii podstawowych danych obserwacyjnych,
ktére wykorzystywane sa np. w mechanice nieba do weryfikacji teorii ruchu cial Uktadu
Stonecznego.

W dynamice newtonowskiej podstawowa rolg pelnig trzy prawa Newton’a:

1. Cialo nie poddane dziataniu zadnej sity zewnetrznej porusza si¢ ze stala szybkoScia
po linii proste;j.

2. Szybkos$¢ zmiany pedu ciala jest rtOwna zewnetrznej sile przylozonej do tego ciata.

3. Akcjaireakcja sa réwne i przeciwnie skierowane, co odnosi si¢ np. do sit dzialaja-
cych migdzy dwoma ciatami.

Prawa te sa jednak stosowalne do rezultatow obserwacji potozen ciat wykonanych w
uktadzie wspotrzednych sferycznych, o ktérym wiedzielibySmy, ze jest inercjalnym ukta-
dem odniesienia. A co to tak naprawde oznacza? Jaka jest definicja uktadu inercjalnego?
W jaki spos6b ma astronom taki uktad realizowac? Nie sa to proste pytania, niewatpliwie
jest jedynie to, ze uklad inercjalny mozna zdefiniowaé jako taki, do ktérego stosuja sig¢
prawa Newtona.

Na pierwszy rzut oka mozna by sadzié, ze uktadem inercjalnym jest uktad réwnikowy,
a przynajmniej, ze jest jego dobrym przyblizeniem, na pewno lepszym niz uktad godzinny
obracajacy si¢ raz na 24 godziny wzgledem tta gwiazdowego. Tego rodzaju osad to jed-
nak zbyt mato by uwazaé problem za rozwiazany, | bowiem nie wydaje si¢ by istniaty
same z siebie powody, dla ktérych uklad inercjalny nie moze rotowaé wzgledem gwiazd
statych. Chociaz byloby to bardzo dziwne gdyby okazalo si¢, ze uktad godzinny jest in-
ercjalny a rownikowy nie. W samej rzeczy istnieje prosty sposob by pokazaé, ze uktad
godzinny realizowany na powierzchni Ziemi nie jest inercjalnym uktadem odniesienia.
Wahadto Foucault’a zmienia w takim uktadzie ptaszczyzne wahan. Ale taki przyrzad nie
wykaze, ze uktad odniesienia wyznaczony za pomoca tta gwiazdowego jest rzeczywiscie
inercjalny, co najwyzej pokaze, ze jest tak w przyblizeniu.

W ubiegtym stuleciu filozof Ernst Mach sformutowat tezg, ktéra Einstein nazwat za-
sadq Macha®. Mach twierdzil, ze bezwladnos$¢ danego ciala (masa — miara bezwlad-
nosci) nie jest jego “wewnetrzng” wlasnoscia, lecz wynikiem oddziatywan migdzy tym
ciatem a wszystkimi innymi wypetniajacymi WszechS§wiat. Jesli ta zasada jest poprawna,
inercjalny ukfad odniesienia nie moze obracac si¢ wzgledem Wszechswiata jako catoSci.
Mimo ciaglych wokét niej kontrowersji, przyjmiemy tu zasad¢ Macha jako poprawna.

Zatem mozemy definiowac inercjalny uktad odniesienia na dwa sposoby, mianowicie:

e uktad inercjalny to taki uktad, w ktérym mozna stosowac prawa Newtona, (podej-
Scie dynamiczne),

e uktad odniesienia inercjalny to taki uktad, ktory jest nieruchomy wzgledem Wszech-
Swiata jako catosci, (podejscie kinematyczne).

'0czywiscie astronomowie tez moga postuzy¢ sie, jakze czesto stosowana w problemach natury poli-
tycznej, metoda demokratycznego gtosowania. Niestety, jak dotad nie wpadli na ten uwalniajacy od mySle-
nia i odpowiedzialnosci spodb rozwiazywania probleméw.

2Nieco wigcej na temat zasady Macha mozna znalezé w [?], [?].
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Podstawowym uktadem wspétrzgdnych stosowanym w astrometrii jest uktad rownikowy,
”oczyszczony” z niedoskonato$ci do takiego poziomu, aby zastgpowal inercjalny uktad
odniesienia tak doktadnie jak to jest tylko mozliwe. Naktada to na uktad réwnikowy dwa
warunki:

1. uktad odniesienia nie moze obracac si¢ wzglegdem WszechS§wiata jako catosci,

2. poczatek uktadu odniesienia nie moze poruszaé si¢ ruchem przyspieszonym.

W dalszej czgSci wyktadu rozwazymy w jaki sposéb mozna tym warunkom zadoséuczy-
nié. [

7.2 Dygresja: uklad inercjalny w wielkim Swiecie

Oto co na temat ukfadu inercjalnego mozna odnalez¢ w Wielkiej Internetowej Encyklo-
pedii Multimedialne;.

e Uklad odniesienia, uktad wspétrzednych uzupetniony o pomiar czasu. Dobor tego
pierwszego zalezy od rodzaju opisywanego zagadnienia: na plaszczyznie 1 w prze-
strzeni tréjwymiarowej stosuje si¢ np. zwykle odpowiedni typ uktadu wspétrze-
dnych kartezjanskich, a w zagadnieniach, w ktérych mamy do czynienia z symetria
sferyczna, uktad wspétrzednych sferycznych.

W mechanice klasycznej przejscie od opisu zjawiska w jednym uktadzie odnie-
sienia do jego opisu w drugim okreslone jest przez przeksztalcenie Galileusza, w
fizyce wspotczesnej analogiczng rolg petni transformacja Lorentza.

Opis zjawisk fizycznych w ogélnosci zalezy od wyboru ukladu odniesienia (nie-
zmienniczo$¢). Wyrdznia si¢ inercjalne uktady odniesienia, w ktérych spelnione sa
wszystkie zasady dynamiki Newtona, oraz nie spetniajace I i II zasady tejze dyna-
miki, uktady odniesienia nieinercjalne, gdzie dziatajaq pozorne sity bezwtadnosci.

e Inercjalny uktad odniesienia, uktad odniesienia nalezacy do wyréznionej klasy ukta-
doéw, w ktorych spetniona jest pierwsza zasada dynamiki Newtona.

Istnienie inercjalnego uktadu odniesienia jest postulatem mechaniki klasyczne;j.
Wszystkie prawa fizyki maja taka sama posta¢ w kazdym inercjalnym uktadzie od-
niesienia, co osiagamy stosujac przeksztalcenie Galileusza czy transformacj¢ Lo-
rentza.

e zasada wzglednosci Galileusza to zasada gloszaca, ze prawa ruchu sa identyczne
we wszystkich inercjalnych uktadach odniesienia, tj. ze nie istnieje wyrézniony
inercjalny uktad odniesienia. Zasada ta obowiazuje w mechanice klasyczne;.

e transformacja Lorentza to przeksztalcenie matematyczne opisujace transformacje
wielko$ci fizycznych w czasoprzestrzeni czterowymiarowej przy przechodzeniu od
jednego inercjalnego uktadu odniesienia, okreslonego przez wspdtrzedne przestrzenne
x,y, z 1 wspotrzgdna czasowa t, do drugiego, okreslonego przez wspétrzedne 2, v/, 2’
oraz t'.
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W najprostszym przypadku, jesli uktad (2/, v/, 2/, t') porusza si¢ jednostajnie w kie-
runku osi = z predkoscia v, to transformacja Lorentza ma postac:

x — vt t—uv/ctx
o= Uy v —s, v =TT

V1=p52 V1—=p32
gdzie § = v/c, a c jest predkoscia Swiatta w prézni.

Z transformacji Lorentza wynikaja wszystkie efekty kinematyczne szczegdlnej teo-
rii wzglednosci, takie jak:
— reguta sumowania si¢ predkosci prowadzaca do niemoznosci uzyskania pred-
kosci wigkszej od predkosci Swiatla,
— wzglednos¢ pojecia réwnoczesnosci,
— skrdcenie Lorentza-Fitzgeralda,
— spowolnienie biegu poruszajacych si¢ zegaréw.

Réwnania transformacji Lorentza zostaly opracowane ponad 10 lat przed sformu-
towaniem przez A. Einsteina szczegdlnej teorii wzglednosci (zostaly wywniosko-
wane z rownan Maxwella), byly jednak wowczas traktowane jako formalne réw-
nania matematyczne, bez konsekwencji fizycznych. Transformacja Lorentza uzu-
petniona obrotami w przestrzeni tréjwymiarowej stanowi tzw. grupe¢ przeksztatcen
Poincarego.

Dla matych predkosSci v, rozwijajac w szeregi potegowe wzory opisujace trans-
formacje Lorentza, przy zaniedbaniu wyzszych wyrazéw, otrzymuje si¢ klasyczne
przeksztatcenie Galileusza. Transformacja Lorentza r6wnowazna jest geometrycz-
nie obrotowi w czterowymiarowej, zespolonej przestrzeni Minkowskiego o rzeczy-
wistych osiach z, y, z, oraz urojonej osi czasowej (zmienna czasowa ma wéwczas
postac ict, gdzie ¢ — jednostka urojona, ¢ — predkosé Swiatta w prézni).

W transformacji Lorentza niezmienna wielkoScia jest tzw. interwal czasoprze-
strzenny okre§lony jako: ds* = dx? + dy* + dz? — c*dt?. Transformacji Lorentza
podlegaja inne wielko$ci czterowektorowe, takie jak np. czterowektor energii-pedu.
Wéwcezas do powyzszych wzoréw podstawia si¢ zamiast czasu energi¢ relatywi-
styczna czastki podzielong przez c, a skladowe wektora polozenia zastgpuje si¢
sktadowymi pedu. Wielkosci tensorowe, spinorowe, itp. podlegaja ogélnemu prze-
ksztalceniu Lorentza, wyrazonemu bardziej ztozonym uktadem réwnan.

e tymczasem w 0gdlnej teoria wzglednosci nie ma powodoéw by méwic o szczegdlnej
roli inercjalnego uktadu odniesienia.

7.3 Uklad inercjalny a precesja, nutacja iruch wlasny gwiazd

7.3.1 Precesjainutacja

Rozwazmy rysunek 7.1, przedstawiajacy ekliptyke, rownik oraz punkt rownonocy wio-
sennej Y. Uklad wspétrzednych réwnikowych jest w petni zdefiniowany jesli kto$ dyspo-
nuje tymi dwoma kotami wielkimi, lub co jest rOwnowazne, péinocnym biegunem Swiata
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ekliptyka

Rysunek 7.1: Precesja luni-solarna powoduje zmiang¢ potozenia bieguna §wiata z miejsca
P do niejsca Py, biegun ekliptyki K nieruchomy.

P, oraz p6inocnym biegunem ekliptyki K. To samo odnosi si¢ do uktadu wspétrzednych
ekliptycznych. Wybierzmy gwiazde X o wspétrzednych réwnikowych (o, §) i ekliptycz-
nych (A, 3). Wéczas bokami tréjkata sferycznego PK X sa

KP=¢, PX=090°-9, KX=90°-p (7.1)
Poniewaz K PY i PKY sa katami prostymi, dwa katy sferyczne tréjkata P K X wynosza

KPX =90°4+a, PKX =90°— A\ (7.2)

Zazadajmy teraz by srodek sfery C z rysunku 7.1 byt poczatkiem inercjalnego uktadu od-
niesienia. Wzgledem tego uktadu bedziemy badali czy ma miejsce ruch punktéw P, K, X.
W wykladzie poprzednim milczaco zaktadaliSmy o tych punktach, ze sa nieruchome, co
jest dobrym pierwszym przyblizeniem ale niczym wigcej. Bowiem kazdy z tych punktéw
przemieszcza si¢ na sferze w rezultacie réznych przyczyn.

Przemieszczenia punktu P sg najwigksze, odbywaja si¢ w efekcie tzw. luni-solarnej
precesji 1 nutacji. Przemieszczenia punktu K okre§lane sa mianem precesji planetarnej,
natomiast przesunigcia na sferze samej gwiazdy X nazywamy ruchem wtasnym. Zmiana
potozenia kazdego z tych punktéw powoduje zmiang wspoétrzednych gwiazdy, zaréwno
rownikowych jak 1 ekliptycznych.

Os Swiata (odcinek PC') z definicji jest zawsze rownolegta do ziemskiej osi rotacji,
okresla zatem kierunek wektora wirowego momentu pedu Ziemi. Na Ziemi¢ oddziaty-
wuja grawitacyjnie Storice, Ksigzyc i planety. Oddziatlywanie grawitacyjne pomigdzy
idealnymi kulami nie powoduje powstania pary sit. Dlatego w pierwszym przyblizeniu,
wektor momentu pgdu Ziemi jest staty co pociaga brak zmian kierunku osi Swiata, a wigc
w takim przypadku punkt P na sferze niebieskiej nie zmienia swego potozenia.

Jednak w rezultacie ruchu wirowego bryta ziemska ulegta niewielkiemu sptaszcze-
niu, co objawia si¢ wybrzuszeniami w okolicach réwnikowych. W konsekwencji, Stofice
i Ksigzyc swym oddziatywaniem na zdeformowang Ziemi¢ indukuja niezrownowazong
site, ktora przedstawiona w formie pary sit skrecajacych modyfikujacych orientacje ziem-
skiego wektora momentu pedu; w konsekwancji dochodzi do powolnego przemieszczania
si¢ punktu P na sferze niebieskiej. Moment pary sit skrecajacych jest wprost proporcjo-
nalna do masy przyciagajacego ciata a odwrotnie proporcjonalna do trzeciej potegi odleg-
tosci (nie kwadratu). Dlatego wptyw Ksigzyca jest dwa razy silniejsze od oddziatywania
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stonecznego. Natomiast najwigksze pary sit od planet, od Jowisza i Wenus sa o czynnik
10° stabsze i w przypadku osi obrotu Ziemi najczesciej bywaja pomijane. Wypadkowa
para sit skrecajacych od Ksigzyca i Storica nie jest stata, zmienia si¢ wraz ze zmianami w
konfiguracji i wzajemnej odleglosci tych ciat. I wiasnie dlatego ruch bieguna P na sferze
jest tak bardzo skomplikowany. Dla wygody rozdzielono go na dwie czgsci: czg$¢ usred-
niong na dtugim interwale czasu, inaczej czg¢$S¢ wiekowa zwang precesja luni-solarna, oraz
na okresowe oscylacje wokot pozycji Sredniej zwane nutacjq. Na rysunku 7.1, ruch pre-
cesyjny bieguna wykreslono linig przerywana P P, natomiast linia falista reprezentuje
faktyczny ruch bieguna uwzgledniajacy nutacje.

Przemieszczenie nutacyjne bieguna jest rzedu 15” i zostato odkryte w ubieglym stu-
leciu przez Anglika Bradley’a, ktéry poprawnie zinterpretowal drobne okresowe zmiany
deklinacji gwiazd jakie zauwazyt podczas obserwacji potudnikowych.

Efekt precesji luni-solarnej jest wigkszy od nutacyjnego, a co wazniejsze kumuluje si¢
w miar¢ uptywu czasu. Precesj¢ znali juz starozytni Grecy. Dwa wieki przed narodzinami
Chrystusa Hiparchus z Rodos poréwnywal swoje obserwacje gwiazd z wykonanymi 150
lat wczesdniej. Zauwazyl, ze szerokosci ekliptyczne gwiazd nie zmienily si¢ podczas gdy
w ich dlugosciach byta wyrazna réznica, odpowiadajaca przyrostowi okoto 50” rocznie.

Niech 1) oznacza roczne tempo precesji luni-solarnej. Zatem jesli punkt P na rysunku
7.1 odpowiada potozeniu bieguna Swiata w epoce poczatkowej, a P, potozeniu bieguna ¢
lat p6Zniej, to kat sferyczny PK P, = 1 - t. Dalej, skoro K P, = K P = ¢, to nachylenie
ekliptyki do réwnika nie nie uleglo w tym czasie zadnym zmianom. Jesli teraz (A1, 3;)
beda wspotrzednymi gwiazdy X w epoce pdZniejszej, to z rownan 7.1 1 7.2 mamy

PKX =90° =X\, KX =90°-3
A poniewaz P KX = PKX — PK P, , mozemy napisac
M=+t (7.3)

Skoro w omawianym zjawisku punkty K, X sa nieruchome to odlegto§¢ K X nie zmie-
nita si¢, a wigc nie zmienita si¢ szerokoS¢ ekliptyczna gwiazdy. Odpowiednie zmiany we
wspotrzednych réwnikowych powodowane precesja luni-solarng sa bardziej skompliko-
wane i nalezaloby je wyprowadzi¢ rozwazajac tréjkaty sferyczne K PX oraz K P X.

Pétnocny biegun Swiata wskutek precesji luni-solarnej zakresla wokot bieguna eklip-
tyki koto mate w czasie okoto 26000 lat. Os rotacji bryly ziemskiej zmieniajac kierunek
w przestrzeni jest jednak ciagle jednakowo nachylona do ptaszczyzny ekliptyki. Wskutek
tego zjawiska w miarg uptywu lat wspétrzedne gwiazd moga ulec drastycznej zmianie.

Powyzszy opis precesji jest doS¢ grubym przyblizeniem gdyz opiera si¢ na dwéch
nieScistych zatozeniach. Mianowicie, ze nachylenie ekliptyki do réwnika oraz tempo
precesji luni-solarnej sa state. Ponadto dotad nie wzigliSmy w rachubg ruchu punktu K
czyli bieguna ekliptyki. Zgodnie z dynamika Newtonowska Ziemia porusza si¢ wokot
Storica po orbicie keplerowskiej w stalej plaszczyznie. Tak definiowaliSmy ptaszczyzne
ekliptyki. Nie jest to jednak calkiem Scisty wniosek, gdyz wyprowadzony zostat z od-
dziatywan jedynie dwdch cial, Stonca i Ziemi. Zupelnie pominigto wptyw pozostatych
planet. Wplyw ten powoduje drobne perturbacje ziemskiej keplerowskiej orbity, w rezul-
tacie czego obserwujemy male przesunigcia punktu K na sferze (rysunek 7.2).

Przypusémy, ze biegun ekliptyki ulegt przesunigciu z K do K;. Jest to nieduza
zmiana okoto 0.1” rocznie. Zbadamy wplyw przesunigcia K K; na wspotrzgdne réwni-
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—~— ekliptyki

rownik

Rysunek 7.2: Precesja planetarna — zmiana potozenia bieguna ekliptyki z miejsca K do
niejsca K1, biegun Swiata P nieruchomy.

kowe gwiazdy X zaktadajac, ze biegun Swiata P jest nieruchomy. Skoro P.X = 90°—4, to
przesunigcie K K nie ma zadnego wptywu na deklinacje¢ gwiazdy. Kat K PX = 90° 4+ «
(rysunek 7.2) zostal zredukowany o kat K PK;. W konsekwencji o taki sam kat ulegta
zmniejszeniu rektascensja gwiazdy, co nie zalezy od potozenia gwiazdy na sferze. Dla
wszystkich gwiazd, efekt przesunigcia punktu K wskutek perturbacji planetarnych jest
taki sam: kazdego roku rektascensje ulegaja zmniejszeniu o warto$¢ oznaczang tradycyj-
nie przez \' zwana precesjq planetarng. Zmianom tym towarzyszy zmniejszenie kata ¢,
nachylenia réwnika do ekliptyki.

Precesji planetarnej nie nalezy rozumie¢ jako wytacznie wiekowy wptyw na wartosci wspot-
rzgdnych gwiazd. Po pierwsze stala precesji planetarnej nie jest absolutng stala, wykazuje
drobne zmiany gdy obydwa bieguny P i K zmieniaja swoje potozenia. Dalej, w rozwaza-
niach pominigto male okresowe wyrazy (podobne do nutacji) co wymaga usprawiedliwienia.
Sa to rzeczywiscie bardzo mate wyrazy ale wazniejsze jest, ze mozna je w zupetnosci wyeli-
minowac przez pozycyjne obserwacje potudnikowe. Obserwacje te daja absolutne wartoSci
deklinacji oraz wzgledne wartosci rektascensji. Planetarna precesja nie wptywa na deklina-
cje, natomiast rektascencje wszystkich gwiazd zmniejsza w identycznym stopniu.

Zmiany w nachyleniu ekliptyki do réwnika powodowane perturbacjami planetarnymi
wplywaja na tempo precesji luni-solarnej. Jest tak gdyz tempo to obliczane jest jako
Sredni moment skregcajacy pary sit od Ksigzyca i Storica, zalezny z drugiej strony od
nachylenia osi rotacji Ziemi do ptaszczyzny orbity ziemskiej. Oznacza to, ze réwniez
stala precesji luni-solarnej nie jest stata absolutng i wykazuje niewielkie zmiany.

Obydwie stale precesji mimo réznego dynamicznego pochodzenia, z punktu widze-
nia astrometrii sa podobne, poniewaz obie wywotuja wiekowe zmiany w réwnikowych
wspotrzednych gwiazd. Dlatego dla wygody taczy si¢ je w jedna stata, zwang stala pre-
cesji ogolnej p,

p=1—N-cose (7.4)

Jest to tzw. ogolna precesja w dtugosci ekliptyczne;j.

W krétkich interwatach czasu, powiedzmy roku, catkowity efekt precesji ogdlnej
mozna opisac jako zwykla superpozycje precesji luni-solarnej i precesji planetarnej. Po-
dejscie to nie bgdzie jednak wystarczajaco doktadne dla dtuzszych odcinkéw czasu. Trzeba
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wowczas stosowac formutly Sciste a te sa bardziej ztozone. Wspétczynniki, ktére w nich
wystepuja daja si¢ jednak wyliczy¢ z pomoca statych precesji ¢, X', p, ich aktualne war-
toSci obliczane sa z pomoca fotmut:

¥ = 50.3878" + 0.0049" - T
N =0.1055" — 0.0189" - T (7.5)
p = 50.2910" + 0.0222" - T

gdzie T jest czasem liczonym w stuleciach od epoki 2000.0.

Przemieszczaniu biegunéw K i P towarzysza odpowiednie zmiany orientacji sprzg-
zonych z nimi plaszczyzn ekliptyki i rownika. I dlatego aby ustali¢ réwnik i ekliptyke w
sposéb jednoznaczny koniecznym jest podanie daty. Dla danej daty réwnik mozna defi-
niowaé dwojako w zaleznosci od tego czy uwzgledniamy nutacj¢ czy tez nie. Jesli tylko
ograniczymy si¢ do precesji luni-solarnej, wowczas rownik podlega jedynie zmianom
wiekowym 1 okreSlany jest mianem rownika sredniego. Jesli dodatkowo uwzgledniona
jest nutacja, otrzymany w ten sposéb rownik nazywa si¢ rownikiem prawdziwym. Po-
dobne okreslenia mamy w przypadku punktu réwnonocy: srednia (prawdziwa) rownonoc
jest to punkt przecigcia si¢ Sredniego (prawdziwego) réwnika z ekliptyka daty. Wspot-
rzgdne katalogowe gwiazd najczesciej podawane sa w odniesieniu do Sredniego rownika
1 rownonocy.

Chcac poréwnaé obserwacje wykonane w r6znych momentach czasu trzeba najpierw
odniesé je do tego samego réwnika i réwnonocy.” Dlatego przyjeto obserwacje odnosié
do Sredniego réwnika i rownonocy pewnej epoki standardowej. Takimi epokami sg np.
1900.0, 1950.0 a obecnie 2000.0 .

Sprowadzenie obserwacji do identycznej epoki ma szczegdlne znaczenie jeSli zamierzamy je
wykorzystaé w badaniach ruchu ciat niebieskich. Przypu§émy, ze wykonaliSmy seri¢ obserwacji
asteroidy, np. dziesig¢ obserwacji w okresie kilku miesigcy. Z obserwacji tych zamierzamy wy-
znaczy¢ orbitg. Jezeli wspétrzedne wyznaczone z tych obserwacji odniesione byly do réwnika i
réwnonocy odpowiadajacych momentom obserwacji, oznacza to, ze wspétrzedne te odniesione sa
do uktadu odniesienia zmieniajacego swoja orientacje. A w takim wypadku newtonowska analiza
ruchu asteroidy mija si¢ z celem. Dokonujac starannej transformacji do wspdlnego, standardo-
wego ukladu odniesienia mamy gwarancjg, ze obserwacje odnosza si¢ do ukfadu inercjalnego.

r

7.3.2 Ruchy wlasne gwiazd

Gdyby gwiazdy mozna bylto traktowaé jako nieruchome punkty na sferze niebieskiej,
wowczas wszelkie zmiany ich wspétrzgdnych stwierdzone z pomoca obserwacji potu-
dnikowych nalezaloby w catoSci przypisaé efektom precesyjnym. Tymczasem kazda
gwiazda porusza si¢, ma swoéj ruch wtasny, co na rysunkach 7.1 lub 7.2 objawitoby si¢
przemieszczaniem punktu X w jakim$ kierunku. Zmiany potozen gwiazdy, w poréwna-
niu ze zmianami wartoS$ci wspétrzgdnych powodowanych precesja sa nieduze. Jedynie
kilka gwiazd ma ruch wtasny przekraczajacy 1” rocznie, najczgsciej roczny ruch wiasny
stanowi drobny utamek sekundy. Ruch wtasny gwiazdy zalezy od parametrow jej ruchu

3Jest to oczywiscie pewien zargon, bo tak naprawde chodzi tu o transformacje obserwowanych wsp6t-
rzednych ciata do uktadu odniesienia okreS§lonego z pomocg konkretnego réwnika i punktu réwnonocy.
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wzgledem Srodka sfery, a takze od jej odlegtosci. A zatem, odlegle najczgsciej stabe
gwiazdy beda mialy niewielki ruch wlasny.

Przy zatozeniu, ze ruchy wtasne gwiazd maja kierunki przypadkowe, z potudniko-
wych obserwacji daje si¢ wydzieli¢ systematyczne efekty precesyjne. Oznacza to, ze
mozemy wyznacza¢ zarowno ruchy wtasne jak i stale precesji. Jednak doktadno$¢ wy-
znaczenia jednej wielkoSci ogranicza doktadno$¢ okreslenia drugiej. A wigc mimo, iz
ruchy wtasne moga by¢ odniesione do uktadu inercjalnego, to w przypadku obserwacji
potudnikowych bgdzie to mozliwe jedynie z doktadnoscia z jaka znane sg stale precesji.

Ruchy wtasne wyznaczane sa z obserwacji wykonanych w odlegtych od siebie epo-
kach. Potrzeba bowiem sporo czasu by przemieszczenie gwiazdy narosto do mierzalnej
wielkoSci, co pozwolitoby na wyznaczenie sktadowych ruchu wtasnego w rektascensji
1 deklinacji z duza doktadnoscia. Najpowszechniej stosowane metody polegaja na po-
rOwnaniu rezultatow precyzyjnych pomiaréw klisz fotograficznych wykonanych w réz-
nych epokach. Obserwacje fotograficzne gwiazd dostarczaja jedynie wzglednych potozen
obiektow znajdujacych si¢ na kliszy. Ich polozenia wzgledne moga by¢ wyznaczone z
duza precyzja, ale chcac znaé wartosci absolutne wspétrzednych («, §), trzeba wykorzy-
sta¢ niektore z gwiazd na kliszy jako gwiazdy odniesienia. Oznacza to, ze ich wspotrze-
dne a takze ruchy wiasne sg znane z gory. A zatem mimo iz wzgledne potozenia gwiazd
znane s3 bardzo dokladnie, dokladniej niz z obserwacji potudnikowych, przewaga ta w
duzym stopniu znika z powodu koniecznoS$ci oparcia si¢ o absolutne pomiary potudni-
kowe. I dlatego ruchy witasne gwiazd otrzymane z klisz fotograficznych nie sa wolne od
btedow systematycznych zastosowanego uktadu odniesienia. Tq ostatnig trudno§¢ mozna
zminimalizowa¢ wybierajac jako gwiazdy odniesienia obiekty tak odlegte, ze ich ruchy
wlasne mozna uznaé za zaniedbywalne.

Ruchy wiasne zwykle wyznacza si¢ wzgledem heliocentrycznej sfery niebieskie;.
Zgodnie z definicja ruch wlasny jest efektem niezerowej tangencjalnej sktadowej wek-
tora predkosci gwiazdy wzgledem Storica. Poniewaz Galaktyka jako calos¢ obraca sig,
zaréwno gwiazda jak i Stonice poruszaja si¢ wlasnymi ruchami wzgledem Srodka Galak-
tyki. Storice jak si¢ uwaza znajduje si¢ ok. 10 kpc od centrum Galaktyki i podobnie
do gwiazd ze swego najblizszego sasiedztwa porusza si¢ po z grubsza kotowej orbicie z
szybkoscig liniowa 200 — 250 km/s. Petnego obiegu wokoét centrum dokonuje wige w cza-
sie okoto 0.25 miliarda lat. Informacje te pochodza z badan nad kinematyka Galaktyki, w
ktérych wykorzystano pomiary ruchéw wtasnych i predkosci radialnych gwiazd.

Srednia predko$é wszystkich gwiazd w najblizszym sasiedztwie Storica definiuje tzw.
lokalny standard spoczynku (LSR). Kazda gwiazda ma pewna predkos¢ wzgledem LSR,
a wiec 1 Stonce. Obserwowany ruch wilasny gwiazdy zalezy od jej predkosci wzgledem
Storica i dlatego wplyw predkosci wtasnej Storica (tzw. lokalny ruch stoneczny) tkwi w
obserwowanych ruchach wlasnych gwiazd. Ale zaktadajac, ze poszczegdlne ruchy wlasne
gwiazd maja rozktad losowy, mozliwym jest na drodze statystycznych analiz wyznaczy¢
lokalng sktadowa stoneczna, jej wielkosS¢ 1 kierunek.

Réwniez LSR ma pewna predkosé wzgledem Srodka Galaktyki. Jest to gléwna pred-
kos¢ rotacyjna Glaktyki w kierunku [ = 90°,b = 0. Rotacyjna predkos¢ galaktyczna
zmienia si¢ jednak wraz z odlegtoscia od S§rodka, co wywiara maty systematyczny wptyw
na ruchy wilasne gwiazd. Wigksza czg$¢ gwiazd jakie mozemy obserwowac, znajduje si¢
w tym samym obszarze Galaktyki co Stofice. Sa to gwiazdy odlegte od Storica nie wigcej
niz kilka kiloparsekéw. Powinni§my zatem opisywac ich ruch jako réznicowa rotacj¢ ga-
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laktyczng anizeli rotacj¢ jako catosci. Mozna pokazad, ze réznicowa rotacja galaktyczna
wywotuje ruch wlasny gwiazdy w plaszczyznie Galaktyki dany formuta

pox A-cos(2-1)+ B (7.6)

gdzie [, jest dtugoscia galaktyczng gwiazdy. Taki ruch wiasny nie zalezy od odlegtosci
i powoduje wzrost dtugosci galaktycznej. Stale A, B nazywane sa stalymi Oorta. Nie
znamy ich zbyt dokladnie, w szczeg6lnosci stabo znamy stata B. Obie stale wynosza
okoto 0.01 sekund tuku na rok. Co jest tu bardzo istotne to to, ze efekt opisany réw-
naniem (7.6) oznacza, ze kazda gwiazda na kliszy wykazuje pewien ruch wtasny. Stad
statystyczne zatozenie, ze gwiazdy stabe, znajdujace si¢ daleko od Storica, maja znikomy
ruch wiasny nie jest uzasadnione. Dlatego, bez dodatkowych poprawek, stabe gwiazdy
nie nadaja si¢ do definicji dobrego uktadu odniesienia. I

7.3.3 Obiekty pozagalaktyczne

Najlepszy spos6b wyjscia z tej sytuacji polega na wyborze na kliszy fotograficznej takich
obiektéw oporowych,* ktére nie naleza do Galaktyki. Ale nie moga to by¢ inne galaktyki,
bowiem ich obrazy na kliszach nie s punktowe, a tylko takie moga zostaé precyzyjnie
pomierzone. Odkrycie kwazar6w o punktowych obrazach na kliszy rozwigzato problem.
Co wigcej, wiele kwazarow okazuje si¢ by¢ emiterami promieniowania radiowego, mozna
zatem ich potozenia ugruntowac wyjatkowo precyzyjnymi technikami radioastrometrycz-
nymi. Kwazary powszechnie uwaza si¢ za jadra galaktyczne znajdujace si¢ na ogromnych
odleglosciach i dlatego nie wykazuja mierzalnych ruchéw tangencjalnych.’

Takie pozagalaktyczne obiekty nadaja si¢ do definiowania uktadu odniesienia, a przy-
najmniej obecnie mamy taka nadziej¢. Poniewaz obiekty te znajduja si¢ od nas na wy-
jatkowo duzych odlegloSciach, dlatego przyjmuje si¢, 1ze nie wykazuja zadnych ruchéw
wlasnych wzgledem uktadu inercjalnego. Zatozenie to jest to pokrewne z zasada Ma-
cha 7adajaca by Wszechs$wiat nie wykazywal jakiejkolwiek ogélnej rotacji. Zadanie to
akceptowane jest przez wigkszos¢ teorii kosmologicznych, w szczegdlnosci przez teorie
adoptujace izoptropowe modele rozszerzajacego si¢ Wszech§wiata. Uzasadnienie obser-
wacyjne tych modeli wynika z izotropowego rozktadu na sferze obrazéw odlegtych ga-
laktyk, oraz z faktu, ze predkos$ci radialne tych obiektéw wzrastaja z odlegtoscia. Jednak
najbardziej ewidentnym potwierdzeniem izotropowosci jest tzw. mikrofalowe promienio-
wanie tla. Jest ono w wysokim stopniu jednorodne na calej sferze niebieskiej. Promie-
niowanie to zapoczatkowane zostatlo w bardzo wczesnym etapie ekspansji Wszech§wiata
i dlatego wykazuje obecnie naturg izotropowa na bardzo duzych odlegto$ciach (~ 10%°
lat Swietlnych).

W modelu izotropowym dowolny punkt moze by¢ traktowany jako centralny, a ob-
serwowane z dowolnego miejsca predkosci radialne systematycznie zwigkszaja si¢ z od-
legtoscia, zblizajac si¢ do predkosci Swiatta na “widzialnej granicy wszech§wiata” — na
jego horyzoncie jak si¢ niekiedy ja okresla. Natomiast predkosci poprzeczne w takim
modelu na dowolnej odlegtosci od wybranego punktu wykazuja jedynie przypadkowy
rozktad wokot wartoSci zerowej. Stad ruchy wlasne obiektéw pozagalaktycznych daza

4Chodzi tu o obiekty wzgledem ktérych okreslane sa potozenia innych ciat.
SRuch tangencjalny przebiega w kierunku prostopadtym do kierunku widzenia obiektu.
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do zera z odlegtoscia. A przynajmniej dla tych obiektéw, ktére mozemy jeszcze ob-
serwowac nalezy oczekiwaé, ze beda one bardzo mate. Oszacowanie przypadkowych
predkosci transwersalnych dokonane zostalo z pomoca predkosci wiasnej Storica wzgle-
dem tta WszechS§wiata. Z badan tta mikrofalowego wynika, ze predkos$¢ ta wynosi okoto
400 km/s, co odpowiada zaniedbywalnemu ruchowi wtasnemu rzgdu 10~* sekundy tuku
w odlegtosci jednego megaparseka. Dlatego uktad odniesienia zdefiniowany z pomoca
polozen obiektéw pozagalaktycznych spetnia wszystkie wymagania inercjalnego uktadu
odniesienia. I’

7.4 Poczatek ukladu odniesienia — Srodek sfery niebies-
kiej

NajczgSciej stosowane bywaja trzy poczatki uktadéw odniesienia: miejsce obserwacii,
Srodek Ziemi i Srodek Storica co odpowiada sferze topocentrycznej, sferze geocentrycznej
1 sferze heliocentrycznej. Obserwacje z koniecznos$ci dokonywane sa wzgledem sfery to-
pocentrycznej, natomiast ze wzgledu na kompromis dogodny dla wszystkich astronoméw
zamieszkujacych kulg ziemska, efemerydy obserwacyjne planet podawane sa w odniesie-
niu do Srodka Ziemi. Sfera heliocentryczna wygodna jest do opisu Swiata gwiazd.

Rozwazmy najpierw topocentryczny poczatek uktadu odniesienia. Jak wiadomo, uczest-
niczy on w ruchu dobowym Ziemi. Jest on zmienny co do kierunku, czyli przyspieszony,
a zatem topocentrum nie moze stanowi¢ poczatku inercjalnego uktadu odniesienia. Ruch
dobowy obserwatora przejawia si¢ w dwojaki sposob: po pierwsze wprowadza zmienng
sktadowa do predkosci radialnych, po drugie powoduje okresowe zmiany obserwowanych
z Ziemi potozen obiektéw wskutek zjawisk paralaksy i aberracji. Wplyw aberracyjny oraz
zmiana predkosci radialnej zaleza od stosunku szybkosci obserwatora do szybkosci §wia-
tta. Maksymalna predko$¢ ma obserwator na réwniku ziemskim i wynosi ona 0.465 km/s.
Paralaksa natomiast, zalezy od dtugosci wektora przemieszczenia obserwatora z jednego
poczatku do innego. W omawianym przypadku przemieszczenie jest wielkoScig rzgdu
promienia Ziemi, 6378 km.

Podobne rozwazania dotycza geocentrycznego poczatku uktadu odniesienia. Z po-
wodu ruchu orbitalnego Ziemi §rodek geocentrycznego ukladu takze doznaje przyspie-
szen 1 dlatego nie mozna traktowaé go jako poczatku uktadu inercjalnego. Ruch przyspie-
szony poczatku uktadu powoduje roczne zmiany w predkosciach radialnych, paralakse
roczna i roczng aberracje. © Orbitalna predko$¢ Ziemi wynosi w przyblizeniu 30 km/s
co stanowi 10* predkosci §wiatta. Przemieszczenie poczatku uktadu odpowiedzialne za
paralakse roczng jest rzgdu jednostki astronomicznej. Zatem, uktad odniesienia o po-
czatku w Srodku Ziemi nie realizuje uktadu inercjalnego, moze jednak by¢ podstawa do
wyznaczania odlegtoSci do gwiazd.

Sytuacja zmienia si¢ gdy poczatek uktadu umiescimy w Srodku Storica. W trakcie
ruchu dookota centrum Galaktyki Stofice porusza si¢ zasadniczo ze stalg predkoscia. Jego
przyspieszenie a, mozna wyznaczy¢ nastepujaco. Przyjmijmy promien kotowej orbity
Stofica r = 10% pc,’, okres obiegu T' = 2.5- 108 lat. Wéwczas w jednostkach SI, predkosé

®Przyspieszenie liniowe w ruchu rocznym wynosi okoto 6 - 10~ 3ms~2.

"Dla wygody podajemy, ze 1pc = 3.1 - 1016m
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katowa Storica wynosi

2
W= % —8.0-10716 51

a przyspieszenie liniowe
a=r-w=20-10"""ms?

Tak male przyspieszenie jest niewykrywalne przez wspdlczesne pomiary pozycyjne i ra-
dialne, a w czasie jednego stulecia powoduje zmiang¢ w predko$ci mniejsza niz 1 m/s. Stad
w praktyce, heliocentryczny uktad odniesienia mozna traktowaé jako uklad inercjalny.
Ale z jednym zastrzezeniem. To caty Uktad Stoneczny znajduje si¢ w niemal jednostaj-
nym ruchu wzgledem Srodka Galaktyki a nie Stonce z osobna. Dlatego punktem, ktory
nalezaloby adoptowac jako poczatek inercjalnego uktadu odniesienia jest barycentrum
Uktadu Stonecznego. Stofice przemieszcza si¢ wokot tego punktu w zmiennej odlegtosci
rzedu 10° km. Nalezy wiec odrézniaé sfere heliocentryczna od barycentrycznej, gdyz
tylko ta ostatnia z nieruchomym réwnikiem i punktem réwnonocy w petni realizuje uktad
inercjalny. I’

7.5 Przesunigcie paralaktyczne i aberracyjne

Zajmiemy si¢ teraz zmianami potozen cial niebieskich majacych miejsce w trakcie prze-
mieszczania si¢ poczatkéw uktadéw odniesienia. Jako pierwsze oméwimy skutki po-
wstate w rezultacie samego przemieszczenia, tzn interesujemy si¢ zmiang wspotrzednych
jaka ma miejsce gdy obserwujemy obiekt z jednego i1 drigiego miejsca — zjawisko para-
laksy. W nastepnej kolejnoSci rozpatrzymy wptyw ruchu obserwatora i obiektu na wyzna-
czone przez niego wsptrzedne — zjawisko aberracji 1 efekt niezerowego czasu propagacji
promieniowania E-H. I

7.5.1 Paralaksa

Niech C oznacza jaki$ poczatek standardowy, O poczatek w miejscu obserwatora. Wek-
tor potozenia punktu O wzgledem C oznaczmy przez R (rysunek 7.3). Potozenie obiektu
wzgledem C' oznaczmy przaz r. Widomy, czyli obserwowany kierunek do obiektu zmiej-
sca O dany jest wektorem r’

' —r—R (7.7)

Niezerowa réznica migdzy wektorami r i r’ stanowi podstawe zjawiska paralaksy. Dtu-
gos¢ wektora R jest najczesciej bardzo mata w stosunku do odlegtosci do gwiazd, dlatego
pozyteczng moze okazaé si¢ przyblizona formuta opisujaca zjawisko paralaksy. Trudno
jednak wobec prostoty doktadnego réwnania (7.7), nazwa¢ formulg przyblizong uprosz-
czeniem. Jej przewaga lezy raczej po stronie rachunkowej. Interesujemy si¢ kierun-
kami do ciat niebieskich, zatem niech s, s, s, beda wektorami jednostkowymi wektoréw
r,r’, R odpowiednio. Mamy wigc takie zwiazki

r=1rs r=1s R=Rs,
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B

Rysunek 7.3: Przesunigcie paralaktyczne gwiazdy. Zakladamy, ze punkty O, S, C' nie
poruszaja si¢. Obserwator w miejscu O wyznaczy kierunek do obiektu S inny niz gdyby
obserwowat ten obiekt znajdujac si¢ w miejscu C'. Zmiana kierunku wynika jedynie z
faktu, ze raz obserwujemy ten sam obiekt w jednym miejscu, drugi raz w innym. Przy
czym zmiana ta nie zalezy od sposobu w jaki obserwator przemiescit si¢ np. z O do C.

Réwnanie (7.7) mozemy zatem napisa¢ w postaci
s’ =rs—Rs,. (7.8)

lub
, T R

s =—8— — s,
r’ r’

Jesli pomnozymy je dwukrotnie, lewostronnie, wektorowo przez wersor s, to

, T R
SXSXS =sX|[sx|—=8——s,
r’ r’

Wykorzystujac znane zwiazki wektorowe (patrz [?]), otrzymamy

R
(s-8)s—(s-8)s' = —— s x (s X8)
r
Zakladajac R < r, a wigc dla matych przesunigé paralaktycznych mozemy podstawié
r =r"orazs-s =1, 1w rezultacie dostajemy wzor przyblizony

ds:s’—s:}?{sx(sxso) (7.9)
Réwnanie to bardzo przypomina wyprowadzona w rozdziale drugim formutge 3.14 na
mate przesunigcie na sferze.

Na rysunku 7.3, punkt S i O reprezentuja potozenia obiektu i obserwatora odpowia-
dajce pewnemu momentowi czasu t. Sa to tzw. polozenia (miejsca) geometryczne, w
ktérych obiekt i obserwator znajduja si¢ w chwili ¢. Podobnie méwimy o kierunkach na
punkty S'i O, sa to kierunki geometryczne wzglgdem C'. I’

7.5.2 Aberracja i czas propagacji promieniowania

W przypadku ogélnym obserwator i obiekt moga znajdowac si¢ w ruchu wzglgdem ba-
rycentrum B, sprawia to, ze na ilustrujacym taki przypadek rysunku 7.4, punkty G i
E trzeba zdefiniowa¢ z pewna ostroznoscia. Obserwator £ obserwuje kwant promie-
niowania docierajacy z kierunku topocentrycznego G (apparent), ktéry nie musi byé
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G (t)

E® A6y G\t =)

G(t)

B(t)

Rysunek 7.4: Przesunigcie aberacyjne gwiazdy. W ogdlnosci, punkty ' i G poruszaja
sig, natomiast punkt B pozostaje w spoczynku. Konfiguracja tych punktéw odpowiada
momentowi czasu ¢, w ktérym do obserwatora w E dotart z kierunku G kwant wyemi-
towany z obiektu znajdujacego si¢ w chwili £ — 7 w miejscu G4. Od G4 do E foton
poruszat si¢ w czasie 7, a obiekt zdotat przemiescic si¢ z G4 do G.

idedntyczny geometrycznym kierunkiem obiektu GG. R6znica migdzy tymi kierunkami na
rysunku 7.4 identyczna z katem A# obejmuje dwa sktadniki powstate w rezultacie dwoch
przyczyn:

I- sktadnik A#; to efekt ruchu obserwatora, tzw. zjawisko aberracji promieniowania,

II- Ay, to efekt ruchu obiektu, zmiana kierunku do obiektu jest konsekwencja nieze-
rowego czasu propagacji promieniowania od obiektu do obserwatora.

Gdy obserwowany obiekt jest gwiazda w poprawce Af = Af; nie uwzglednia si¢ sktad-
nika od czasu propagacji promieniowania. Dlatego poprawka ta nosi miano aberracji
gwiazdowej rocznej, dobowej, .. .zaleznie od tego czy w rachube bierzemy ruch roczny,
dobowy, .... Dla obiektéw potozonych w Uktadzie Stonecznym uwzglednianie sg obie
przyczyny a poprawka Af = Af; + Af;; nazywana jest aberracja planetarna.

Wobec takiej konwencji, katalogowe potozenia gwiazd jako uwolnione od aberra-
cji gwiazdowej, mozna poréwnac z potozeniami obiektéw Uktadu Stonecznego dodajac
do efemerydy tych obiektéw jedynie poprawke Af;;. Nie ma potrzeby wprowadzania
poprawki z tytutu ruchu obserwatora, bo efemeryd¢ poréwnuje si¢ z niewielkim polem
gwiazdowym, dla ktérego poprawka Af; dla gwiazd i planet jest niemal taka sama. Ten
dziwny kierunek, powstaly porzez dodanie do miejsca geometrycznego planety jedynie
poprawki za czas propagacji nosi miano kierunku (miejsca) astrometrycznego. Jest to
kierunek do poruszajacego si¢ obiektu jaki wyznaczylby hipotetyczny nieruchomy obser-
wator.

Wyprowadzimy teraz wzdr pozwalajacy na wyznaczenie poprawki Af; wynikajacej
z ruchu obserwatora wzgledem obiektu. Rozwazamy przypadek, w ktérym na rysunku
7.4 B bgdzie punktem nieruchomym, natomiast punkt £ ma predkos¢ V wzgledem B.
Przyjmijmy, ze obserwacj¢ kierunku do pewnego obiektu wykonano w £ w momencie
t. Oznaczmy przez 7 czas propagacji kwantu promieniowania od obiektu do obserwa-
tora. Zatem na rysunku 7.4 punkt £ reprezentuje potozenie obserwatora w momencie t,
a punkt G 4 polozenie obiektu w momencie wczesniejszym (¢t — 7). ® Linia EG 4 repre-
zentuje trajektori¢ fotonu ale taka jaka wyznaczonoby w uktadzie odniesienia o poczatku

8Wprowadzenie tych zatozen nie narusza Scistosci réwnania (7.7) dla konfiguracji punktéw B, E, G 4.
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w B. Poniewaz obserwator ma predko$S¢ V wzgledem uktadu inercjalnego, w rezulta-
cie astrometryczny kierunek do obiektu G4 wykazuje pewne aberracyjne przesunigcie.
Rozwazymy je z klasycznego punktu widzenia.

Oznaczmy przez c szybkos¢ fotonu zmierzona wzgledem ukladu odniesienia w B.
Foton, ktéry dotart do £’ ma wzglgdem uktadu w B predkoS¢ —csa . Sam uktad w B
ma wzgledem obserwatora predkos¢ —V, a wigc dla obserwatora w E' fotony posiadaja
predkosc

u=—cs, — V (7.10)

Poniewaz nasze podejscie jest klasyczne (stosujemy transformacj¢ Galileusza), dtugosé
wektora u niekoniecznie musi wynosi¢ c¢. Dlatego ktadac u = —cpsy, oraz V. = Vn,
gdzie st 1 n sa wektorami jednostkowymi, st definiuje topocentryczny kierunek do ob-
serwowanego obiektu i mamy

crst = csa + Vn (7.11)

Roéwnanie to jest podobne do réwnania (7.8), zatem w analogiczny sposob dwukrotnie
mnozymy je wektorowo, lewostronnie przez s , dalej zaktadamy, ze V' < ¢, co pociaga
cr /= coraz st - sp ~ 1. Ostatecznie uzyskamy przyblizenie

sT—sA:—g SA X (Sa X n) (7.12)

Réwnanie to jest doktadne jedynie do wyrazoéw rzedu % r

7.5.3 Laczny wplyw paralaksy i aberracji

Catkowity wptyw przemieszczenia poczatku z punktu B do ruchomego punktu £ otrzy-
mamy dodajac do siebie rownania (7.9) 1 (7.12). Gwarantuje to jedynie doktadnos¢ pierw-
szego rzgdu w % i %, co dla wielu zastosowan w zupetnosci wystarcza. Przy tej doktad-
nosci, s moze by¢ zastagpione po prawej stronie rOwnania (7.12) przez s, i w rezultacie
mozemy napisac

sT—s:§sx(sst)—%sx(sxn) (7.13)

Podsumowujac, st jest kierunkiem obserwowanym (topocentrycznym) w £/ w momencie
t, s jest astrometrycznym kierunkiem obiektu wzgledem B w chwili (¢ — 7). Przemiesz-
czenie poczatku ukladu z B do F wynosi Rsg, a predko$¢ nowego poczatku wzgledem
B jest rowna Vn.

Jesli wymagana jest duza doktadnosc, rezygnujemy z formut przyblizonych i para-
laksa musi by¢ uwzglgdniona z pomoca doktadnej formuty (7.7). Chcac podwyzszyc
doktadnos¢ opisu przesunigcia aberracyjnego nalezy zastosowaé aparat szczegolnej teorii
wzglednosci. I

7.6 Dodatek A. Zadania

1. Oszacuj w przyblizeniu deklinacj¢ gwiazdy okotobiegunowej o U M¢ w roku 44 PC.
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Rozdzial 8

Refrakcja

Streszczenie. Promieniowanie elektromagnetyczne docierajace do powierzchniu Ziemi,
ze wzgledu na oddziatywanie z okotoziemska atmosfera doznaje zmian kierunku propa-
gacji. Zjawisko to okreslane mianem refrakcji atmosferycznej przebiega w ptaszczyznie
wertykalnej do horyzontu obserwatora, powodujac zmniejszenie odlegtoSci zenitalnej ciat
niebieskich. Zmiana ta nie jest stata w czasie, zalezy od lokalnych warunkéw atmosfe-
rycznych w miejscu obserwacji. W celu opisu refrakcji korzystamy z modelu ptaskiej
albo radialnie symetrycznej atmosfery. W modelu ptaskim przy ustalonych parametrach
atmosfery, kat refrakcji R jest proporcjonalny do tangensa odleglosci zenitalnej obiektu.
Przyblizony charakter modelu sprawia, ze w praktyce nadaje si¢ do wykorzystania dla
obiektow obserwowanych na umiarkowanych odlegloSciach od zenitu (2 < 45°). Warunki
propagacyjne fali elektromagnetycznej opisane sa z pomoca wspdtczynnika zatamania at-
mosfery n. W modelu ptaskiej atmosfery wspétczynnik ten zalezy przede wszystkim od
stanu przyziemnej warstwy atmosfery. Wptywy zmiennosci n od dlugosci fali promie-
niowania oraz od sktadu powietrza maja w tym modelu charakter drugorzedny.

W drugim modelu refrakcji atmosferg traktuje si¢ jako ztozong z koncentrycznych sfe-
rycznych warstw réznigcych si¢ warunkami propagacyjnymi promieniowania. Refrakcje
R w takim modelu mozna prezedstawi¢ jako catke refrakcji, w ktérej wyrazenie pod-
catkowe zalezy od chwilowej odlegtosci kwantu promieniowania i chwilowej warto$ci
wspotczynnika zatamania n. Pelna catke refrakcji mozna rozwiaza¢ numerycznie jezeli
mamy do dyspozycji kompletng informacje o stanie atmosfery wzdluz calej trajektorii
promieniowania. Mozna ja jednak aproksymowac rozwijajac wyrazenie podcatkowe w
szereg 1 odrzucajac wyrazy rozwinigcia od trzeciego poczawszy. Uzyskane rozwigzanie
(réwnanie (8.31)) jest najpowszechniej stosowang postacia prawa refrakcji. Wystgpujace
w nim wspoétczynniki zaleza od lokalnych (w miejscu i1 czasie) warunkéw atmosferycz-
nych. W przypadku precyzyjnych obserwacji pozycyjnych parametry w wyrazeniu na
refrakcje wyznacza si¢ w oparciu o empiryczne tablice refrakcji. Zawieraja one usred-
nione z wieloletnich badan dane pozwalajac na wyinterpolowanie wartosci parametrow,
wymagane na dany dzien roku.

Obserwowane potozenia cial niebieskich uwolnione od wptywu refrakcji nosza miano
potozen topocentrycznych.

Stowa kluczowe: Wspolrzedne topocentryczne, refrakcja atmosferyczna, stata refrakcji,
kat refrakcji, catka refrakcji, tablice refrakcji. “ I’

“[Modyfikowano AD 2008, kwiecien, 08]
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8.1 Wstep — miejsca topocentryczne cial niebieskich

Interesuje nas transformacja wspétrzednych z uktadu odniesienia topocentrycznego do
uktadu geocentrycznego. Powodem dla ktérego musimy stosowaé te transformacje sa
znaczace rozmiary bryly ziemskiej oraz jej ruch wirowy, z powodu ktérych ulegaja zmia-
nie warto$ci wspotrzednych obserwowanych potozen cial niebieskich. Musimy jednak
powstrzymac nasza gotowosS¢ by zajac sig¢ ta transformacja, bowiem na powierzchni Ziemi
mamy do czynienia z jeszcze jednym zjawiskiem zmieniajacym wspotrzedne ciat niebies-
kich, mianowicie z refrakcjq atmosferyczna.

Atmosfera ziemska jest osrodkiem o zmiennym wspétczynniku zatamania, powoduja-
cym zakrzywienie trajektorii promieniowania elektromagnetycznego. Odksztalcenie tra-
jektorii przebiega w ptaszczyZnie wertykalnej do horyzontu, wskutek czego obserwujemy
zmiang¢ jedynie odlegloSci zenitalnej cial niebieskich. Jest to efekt trudny do uwzgle-
dnienia poniewaz zalezy od stanu atmosfery, a ten zmienia si¢ nieustannie. Zmiennos$¢
atmosfery mozna by poréwnac ze zmiennoScig powierzchni mérz czy oceandw.

Dlatego przez wspdtrzedne topocentryczne mamy na mysli wspotrzedne okreSlone
wzgledem uktadu odniesienia o poczatku w miejscu obserwacji uwolnione od wptywoéw
refrakcji. I’

8.2 Refrakcja — model ptaskiej atmosfery

Zakltadamy, ze w poblizu miejsca obserwacji atmosfera sktada si¢ z r6wnolegtych pozio-
mych warstw o niewielkiej gruboSci. W kazdej warstwie wspoéiczynnik zatamania atmos-
fery n, jest staty. Takie przyblizenie okazuje si¢ bardzo uzyteczne zwlaszcza w przypadku
obserwacji obiektéw znajdujacych si¢ blisko zenitu (w zenicie refrakcja znika). Najsil-
niejsza refrakcje powoduja najgestsze warstwy atmosfery (a wigc troposfera) siggajace
do kilku kilometréw nad powierzchnia Ziemi. Promien krzywizny troposfery znacznie
przewyzsza jej pionowa grubosc¢ i dlatego przyblizenie plaskiej atmosfery daje dobre wy-
niki. W rezultacie, dla promieniowania z pasma optycznego istotna jest jedynie refrakcja
w troposferze, wptywy od warstw wyzszych sa zaniedbywalne.

W przypadku promieniowania radiowego nnajwigkszy przyczynek wnosi refrakcja jo-
nosferyczna, w szczeg6lnosci dla fal o dtugosciach z pasma fal krétkich (zobacz rysunek
8.1). Poniewaz jonosfera rozciaga si¢ na wysokos¢ okoto 1000 km od powierzchni Ziemi
w modelu jonosfery nie mozemy stosowac przyblizenia ptaskich warstw.

Przesledzimy teraz bieg promieniowania wizualnego w modelu ptaskiej atmosfery.
Na rysunku 8.2 atmosfere podzielono na N réwnolegtych warstw o wspoétczynnikach
zalamania ng,ny,...,ny_1. Ponad warstwa o ny_; mamy juz praktycznie prézni¢ o
ny = 1. W warstwie przyziemniej wspotczynnik ztamania wynosi ng , przy czymng > 1.
Niech do ptaskiej atmosfery wpada promien Swietlny pod katem z do kierunku pionu
(odlegtos¢ zenitalna). W poszczegdlnych warstwach jego trajektoria tworzy z kierunkiem
pionu katy z; odpowiednio. Warto$¢ zp rdwna jest obserwowanej odleglosci zenitalnej
Zrédta promieniowania. Do kazdej z warstw mozna stosowaé prawa zalamania (takie jak
dla ptytki réwnolegtosciennej), w szczegdlnosci drugie prawo Snelliusa, ' co dla sasied-

'T prawo Sneliusa o zatamaniu promienia przy przejsciu z jednego do drugiego osrodka o odmiennych
wlasnoSciach optycznych: promien padajacy, promien zatamany oraz linia normalna do powierzchni roz-
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Rysunek 8.1: a) Schematyczny przekrdj atmosfery ziemskiej, b) refrakcja jonosferyczna
fal radiowych: najsilnieszy wptyw maja warstwy jonosfery o najwigkszej gestosci elek-
tronéw, wielkoS¢ wpltywu zalezy od czgstotliwosci fal. Fale o czgstotliwosciach GHz-
owych przenikaja jonosfere¢ ale ich trajektorie ulegaja niewielkiemu zakrzywieniu, a jed-
noczes$ne, do satelity sygnaty docieraja z opdZnieniem od kilkudziesigciu decymetréw do
kilku metréw w zaleznosci od chwilowej gestosci elektronow.
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Powierzchnia Ziemi

Rysunek 8.2: Przebieg zjawiska refrakcji w atmosferze modelowanej z pomoca ptaskich
poziomych warstw: w kazdej i—tej warstwie parametry atmosfery sa state; na kazdej
granicy dwoéch warstw nastepuje zjawisko zatamania zgodnie z prawami Snelliusa.

nich warstw i-tej oraz (i + 1)-wszej oznacza, ze

n;sin z; = N1 Sin 241 (8.1)
Npsinzg =nysinz; =... =nysinzy = sinz

czyli
Ng sin zg = sin 2z (8.2)

Kat 2 jest odlegtoscia zenitalng Zrédla jaka obserwowalibySmy w przypadku braku ota-
czajacej Ziemig atmosfery.

Wobec ny > 1, obserwowana odlegto$¢ zenitalna z, jest mniejsza od wartosci topo-
centrycznej z, a poniewaz refrakcja przebiega w ptaszczyznie prostopadlej do horyzontu,
druga wspoétrzedna horyzontalna, azymut, nie ulega zmianie.

Oznaczmy przez R kqt refrakcji i okreSlmy go jako réznice
R=z—2 (8.3)
Z réwnania (8.2) mamy
sin z = sin zg cos R + cos zp sin R = ng sin 2y

Poniewaz zmmiany kierunku propagacji promieni §wietlnych nie sa duze, we wzorze po-
wyzej mozemy zastosowac przyblizenie matych katéw, stad kat refrakcji R w radianach
dany jest jako

R = (ng—1)tanz (8.4)
a odpowiednik tego rownania w sekundach tuku ma postac

R = K tan zg (8.5)
gdzie

K =206265" - (ng — 1) (8.6)

dziatu dwéch osrodkéw, leza w jednej ptaszczyZnie.
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W ramach ptaskiego modelu atmosfery réwnanie (8.2) jest doktadne, natomiast rOwnania
(8.4) i (8.5) sa przyblizeniami pierwszego rzgdu ze wzgledu na (ny — 1) i daja dobre
rezultaty dla nieduzych warto$ci odleglosci zenitalnych.?

Dla duzych odlegtosci zenitalnych nie ma jednak sensu wprowadzanie wyzszych rzg-
doéw przyblizenia. A to dlatego, ze dla duzych odleglosci od zenitu, dla ktérych wy-
razy wyzszych rzegdéw sa znaczace, bardziej istotnym jest zmodyfikownie réwnania (8.5)
przez wlaczenie do modelu efektu krzywizny atmosfery.

W formutach (8.4), (8.5) kat refrakcji zalezy tylko od obserwowanej odlegtosci z
oraz ng wspélczynnika refrakcji przyziemnej warstwy atmosfery. Zupetnie nie intere-
suje nas stan wyzszych warstw atmosfery, gdyz do obliczenia warto$ci wspétczynnika
ngy wystarczajace sa informacje o stanie atmosfery bezposrednio otaczajacej obserwatora.
Wiasciwos€ ta stanowi sporg zalete modelu plaskiej atmosfery, ktora znika natychmiast
po wprowadzeniu efektow krzywizny.

Wspbtczynnik ng zalezy od lokalnych warunkéw atmosferycznych. Jako standardowe
przyjeto warunki odpowiadajace ci$nieniu 760 mm Hg i temperaturze 0°C, dla tych da-
nych wspétczynnik zalamania wynosi

no = 1.0002927 (8.7)
co pociaga
K =60.4" (8.8)

Taka warto$¢ stalej K nazywana jest stalq refrakcji. Dla warunkéw niestandardowych
K obliczana jest w oparciu o prawo Dale-Gladstone stwierdzajace, ze (ng — 1) jest pro-
porcjonalne do gestosci powietrza. Oznacza to, ze jeSli P jest ciSnieniem atmosfery w
milimetrach stupa rteci a 7' temperaturg w stopniach Celsjusza, to z prawa opisujacego
wlasnosci gazu wynika

P

o3 ET 8.9)

Ng — 1
Réwnanie (8.9) zastosowane lacznie z wartoSciami dla warunkéw standardowych daje
wzOr na kat refrakcji

P/760

R=604" —L "
1+7T/273

tan zg (8.10)
Udoktadnienie réwnania (8.10) bez wiaczenia efektu zakrzywienia atmosfery mija si¢ z
celem.

Trzeba jednak jeszcze wspomnie¢ o dwoch waznych kwestiach. Wspétczynnik zata-
mania zalezy nie tylko od lokalnych wartoSci ci$nienia i temperatury, ale takze od sktadu
chemicznego powietrza oraz od dlugosci fali padajacego promieniowania elektromagne-
tycznego. Sktad powietrza (patrz tabela 8.1) mozna tu uwazac za staty poza drobnymi
zmianami iloSci pary wodnej. Jest to jednak tak maty efekt, ze zaniedbanie go w przybli-
zonej formule (8.10) jest zupelnie uzasadnione.

Powazniejszy problem wynika z zaleznoSci wspétczynnika zatamiania ny od dtugo-
Sci fali. Standardowa warto$¢ ny = 1.0002927 odpowiada Srodkowi pasma wizualnego

2Czesto napotykana w podrgcznikach wartoscia graniczng stosowalnosci formuty (8.5) jest zg = 45°.
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Tablica 8.1: Sktad chemiczny troposfery.

Sktadnik ZawartoS¢ [%]
Azot (N>) 78.08

Tlen (O5) 20.95

Argon (Ar) 0.93

Para wodna (H50) 14.001
Dwutlenek wegla (COy) 0.03

Neon (Ne) 0.002

Hel (He) 0.0005

(pasmo V) wykorzystywanego w definicji wizualnej jasnosci gwiazdy. W zakresie calego
widma wizualnego r6znica (n, — 1) zmienia si¢ okoto 2%, podobnie wartos¢ statej refrak-
cji K. W wyniku tych zmian, punktowy obraz gwiazdy rozciaga si¢ w malenikie widmo
wzdluz wertykatu, fioletowa czgscia blizej zenitu. Moze to wprowadzi¢ systematyczne
efekty podczas obserwacji potozen gwiazd o ré6znych barwach (typach widmowych) i
dlatego dodanie do réwnania (8.10) poprawek z tytutu dtugosci fali niekiedy jest uspra-
wiedliwione.

Zmiany ny w zalezno$ci od dtugosci fali moga by¢ wyrazone formuta
no — 1 =2.871-107*(1 4 0.00567/)\?) (8.11)

gdzie ) jest dtugoscia fali promieniowania w mikronach. Uwzgledniajac (8.11) w réwna-
niu (8.10), kat refrakcji R wynosi

P (1+0.0057/A2)
273+ T

R=213"- tan zg (8.12)

8.3 Wplyw refrakcji na wspolrzedne rownikowe obiektu

Pokazemy teraz jak obliczy¢ przesunigcie refrakcyjne gwiazdy w jego wspoétrzednych
rownikowych. Rozwazmy sfer¢ z rysunku 8.3, na ktérym X reprezentuje potozenie topo-
centryczne gwiazdy a X' jej potozenie obserwowane. Punkt P oznacza biegun §wiata a
punkt Z zenit miejsca obserwacji. Przesunigcie gwiazdy X na sferze odbyto si¢ wzdluz
kota wielkiego X Z. A zatem zachodzi tu mozliwos¢ zastosowania ogélnych formut na
mate przesunigcie wyprowadzonych w paragrafie 3.2 rozdziatu 3. Musimy jednak zi-
dentyfikowac elementy tych wzoroéw z wielkoSciami wystepujacymi w naszym obecnym
problemie.

W przypadku zjawiskka refrakcji kat 8 odpowiada odlegtosci zenitalnej z, wspotrze-
dne (ayp, d9) beda wspdtrzgdnymi réwnikowymi zenitu miejsca obserwacji, tzn.

OéOZOGM
0o = ¢

gdzie C'G), jest miescowym czasem gwiazdowym, ¢ jest szerokoscia geograficzna ob-
serwatora.
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Rysunek 8.3: Refrakcyjne przesunigcie gwiazdy X do potozenia obserwowanego X'.
Male przesunigcie refrakcyjne przebiegga wzgtuz wielkiego kota wyznaczonego przez
zenit Z miejsca obserwacji i obserwowany obiekt X.

Dalej, réznicg (v — cg) mozemy przedstawic za posrednictwem zwiazku CGy — o =
—H = —t. Mate przesunigcie gwiazdy wyrazone byto jako dff = k - sinf, a w naszym
biezacym problemmie, z pomoca réwnania (8.5) mamy

dd=—-R=—Ktanzy~ —Ktanz
a zatem w przypadku refrakcji stata £ wcale nie jest stata, bowiem
k=—Ksecz

Z tréjkata sferycznego PZ X, (rysunek 8.3), za pomoca wzoru cosinuséw mozna wyeli-
minowac sec z, a po podstawieniu do uaktualnionych wzoréw na male przesunigcie, po
drobnych przeksztatceniach dostaniemy

, K sec? sint
da=ao —a =
cost + tan ¢ tan
tan ¢ — tan d cost

dd=6—-6=K 8.1
cost + tan ¢ tan o (8.13)

8.4 Refrakcja — model atmosfery radialnie symetrycz-
nej

Przyblizenie plaskiej atmosfery daje proste formuty, ale staje si¢ bardzo niedoktadne w
poblizu horyzontu. Dlatego ww przypadku obserwacji na duzych odlegtosciach od zenitu
kat refrakcji musi by¢ wyznaczony w oparciu o radialno-symetryczny modelu atmosfery.
W takim modelu, ggstoS¢ powietrza a w rezultacie 1 wspétczynnik zatamania beda jedynie
funkcjami odlegtosci od Srodka Ziemi, czyli od punktu C' na rysunku 8.4. Podobnie jak
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Rysunek 8.4: Refrakcja w atmosferze o symetrii radialnej. Opis w tekscie.

w modelu ptaskim, stato§¢ wspomnianych parametréw ma miejsce w atmosferze znaj-
dujacej si¢ w rownowadze statycznej, tj. nie wykazujacej ruchéw powietrza. Niech na
tym rysunku O oznacza obserwatora, P dowolny punkt z rzeczywistej trajektorii pro-
mieniowania OPS, odcinek CP = r, kat OCP = 6. Para (0,r) stanowi biegunowe
wspétrzegdne punktu P. A zatem, kat § wyrazony jako funkcja r, okresla trajektori¢ pro-
mieniowania.

Przedtuzenie odcinka C'O przecina sferg niebieska w punkcie Z w zenicie miejsca ob-
serwacji. PoprowadZzmy réwnolegta PZ’ do OZ, i przedtuzmy C'P do punktu (). Mamy,
zekat Z'PQ = 0.

Oznaczmy przez z kat jaki w punkcie P tworzy kierunek propagacji promieniowania
z kierunkiem na zenit obserwatora . W miejscu O, kat ten wynosi 2 i jest rowny obser-
wowanej odlegtosci zenitalnej. Dalej, niech ¢ bedzie katem jaki w punkcie P promien
Swietlny tworzy z promieniem wodzacym C'P(). OczywiScie mamy, ze

R (8.14)

Poniewaz kat ¢ jest katem pomigdzy kierunkiem radialnym punktu P i styczng do krzy-
wej 0 = 0(r), stad
do
tany) =r— (8.15)
dr
Na koniec skonstruujmy asymptote trajektorii promieniowania, przecina ona péiprosta
OZ w punkcie A. Oznaczmy wysokos$¢ punktu A nad miejscem obserwacji przez hy .
Wspétezynnik refrakcji n = n(r) jest funkcja odlegtosci od srodka Ziemi, mozemy
wigc wyobrazi¢ sobie atmosfere¢ jako ztozong ze skonczonej liczby odpowiednio cienkich

3Kat pomigdzy styczna w P do trajektorii promieniowania i kierunkiem za zenit.
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Rysunek 8.5: Refrakcja w elementarnej radialnie symetrycznej warstwie atmosfery. Opis
w tekscie.

koncentrycznych warstw o statym wspétczynniku zatamania, podobnie jak w modelu pta-
skim, tyle, ze tym razem beda to warstwy, powloki kuliste. Rysunek 8.5 ilustruje w po-
wigkszeniu przekréj typowej warstwy kulistej o wspotczynniku zatamania n; i katach ¢,
oraz ;1. Niech kat RPC' = x. Wowczas z prawa zalamania

Nit18iNY; 1 = n;gsiny

Kat x daje si¢ wyeliminowac za pomoca wzoru sinuséw zastosowanych do ptaskiego
tréjkata RPC, mianowicie

rir1Sin Y = r;sin;
Stad
Tiy1Miy1 SIN Y1 = 730 SinY;

Oznacza to, ze iloczyn r n sint, dla kazdej warstwy jest niezmiennikiem, w szczegdl-
noSci dla warstwy przyziemnej mamy

rnsin ) = rong sin 2g (8.16)

bowiem dla tej warstwy 6 = 0 i dlatego {) = z,. Poniewaz refrakcja promieniowania
mierzona jest zmiang kata z, a nie kata 1, dlatego z pomoca réwnan (8.14) i (8.15) znaj-
dujemy, ze

tan

dz = dip + df = dip + dr

a rézniczkujac prawo refrakcji (8.16), jego rézniczkowa forma bedzie miata postaé

N COS Y (d@/} + drtanw) = —dnrsin
r

z ktérej otrzymujemy

tan ¢
n

dz = —dn

(8.17)
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Réwnanie (8.17) daje nam elementarng refrakcje przy przejsciu promienia Swiatta przez
powierzchni¢ rozdzialu dwoch sasiednich nieskoniczenie cierikich kulistych warstw at-
mosfery. Catkowita refrakcje R przy przejSciu §wiatla przez catg atmosfere ziemska uzy-
skamy catkujac réwnanie (8.17).

Zamiast odlegloSci r, za zmienna niezalezna wygodniej jest przyja¢ wspolczynnik
zatamania n. Jezeli tan v wyrazimy z pomoca réwnania (8.16) jako

roNo Sin 2g

20,2

tany =
4 (r2n2 — r2n2 sin® zy)1/2

(8.18)

wowczas, ktadac (8.18) do rownania (8.17), po scatkowaniu, otrzymamy kat petnej re-
frakcji

’ : " dn
R = /ZO dz = rong sin ZO/1 n(ran _ r%n% gin? Zo)l//Q (8.19)

Jest to doktadna formuta zwana catkq refrakcji, wystgpuja w niej dwie zmienne r i n. Po-
wiedziano wczesniej, ze wspdtczynnik zalamania zmniejsza si¢ z odlegtoscia r od Srodka
Ziemi. A zatem gdybySmy dysponowali funkcja r = r(n), réwnanie (8.19) mozna by
scatkowaé numerycznie, tzn. obliczylibySmy doktadng warto$¢ kata refrakcji R.

Obok kata refrakcji mozna jeszcze wyznaczyC réwnanie trajektorii wigzki promie-
niowania. W tym celu, podstawiajac prawa stron¢ rownania (8.18) do réwnania (8.15)
otrzymamy catke

_ o dr
§ = ronosin 2o /r/ r(r2n2? — r2ng sin? zo)1//2 (8.20)
Znajac rownanie trajektorii mozemy wyznaczyc¢ jej asymptote a w dalszej kolejnosci wy-
sokos¢ hg (patrz rysunek 8.4). Jednakze rozwazajac tréjkat AC'S z tego rysunku, mozna
otrzymac bardzo prosty wzér na b, . Potrzeba tylko zalozy¢, ze punkt S odpowiada ta-
kiemu miejscu na trajektorii promienia §wietlnego, dla ktérego n = 1.
Niech 7, i1 1 beda odpowiadaty takiemu wiasnie punktowi. Poniewaz ZAS = zy + R,
stad z tréjkata AC'S oraz ze wzoru sinuséw mamy

rssiny, = (ro + ho) sin(zo + R)

Stosujac prawo refrakcji (8.16) do lewej strony tego rOwnania otrzymamy

Ng sin 2g
ho = — -1 8.21
0= 70 Lin(zo + R) } ®.21)

Dla niewielkich odlegtosci zenitalnych wysokos$¢ A jest zaniedbywalnie mata. Nawet
dla umiarkowanych odleglosci zenitalnych wynosi zaledwia kilka metréw. Wzrasta jed-
nak szybko w poblizu horyzontu i wynosi 1.5 km dla gwiazd znajdujacych si¢ tuz przy
horyzoncie.

Sens fizyczny wysokosSci A jest nastgpujacy: po uwzglednieniu refrakcji, topocen-
tryczne wspétrzedne ciata dotycza nie tyle miejsca gdzie znajduje si¢ obserwator, ale
miejsca polozonego o hy powyzej obserwatora. Rozréznienie to moze by¢ wazne podczas
wyznaczania poprawki z tytutu paralaksy geocentrycznej. Ze wzgledu na niewielka war-
to$¢ hy odpowiedniej korekty trzeba dokonaé jedynie w przypadku obserwacji ksigzyca,
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1 to jedynie w przypadku obserwacji na bardzo matych wysokoSciach nad horyzontem.
Dla pozostatych cial niebieskich taka potrzeba nie zachodzi. Ale dla sztucznych satelitow
Ziemi wplyw hy jest bardzo istotny.

Doktadna formuta refrakcji wymaga znajomosci wspétczynnika zatamania n, a co z

tym si¢ wiaze, znajomoSci stanu catej atmosfery ziemskiej. W tabeli 8.2, podano wartosSci
wspoélczynnika zatamania dla Srednich (nie standardowych) warunkéw atmosferycznych,
dla kilku wybranych wysokosci nad powierzchnig Ziemi. Jak mozna zauwazy¢ rdznica
(n — 1) maleje eksponensjalnie z wysokoscia. Widzimy stad dlaczego stosowanie przy-
blizenia plaskiej atmosfery jest w zupetnosci uzasadnione.
I dlatego powszechna procedura modelowania refrakcji jest branie tego wtasnie przybli-
zenia z krokiem dalej, przez wlaczenie jedynie pierwszego rzgdu wptywdéw zakrzywienia
ziemskiej powierzchni. W celu otrzymania takiego przyblizenia trzeba rownanie (8.19)
rozwing¢ w szereg i dokonaé wyboru odpowiednich wyrazéw szeregu. Rozwinigcia wy-
razenia podcatkowego catki (8.19) dokonuje si¢ ze wzgledu na mate wielkoSci wystepu-
jace w badanym problemie. W naszym przypadku mamy dwie niezalezne mate wielkosci,
mianowicie (ng — 1) i Hy/r¢ (doktadna definicja H, podana zostanie nieco pézniej). Za-
tem weZmy rownanie (8.19) i podstawmy w nim

r=ro+h (8.22)

gdzie h jest wysoko$cig nad powierzchnig Ziemi. Formalnie biorac wysokos¢ h — oo
gdy n — 1. Ale catkowanie réwnania (8.19) mozna przerwaé dla wartosci n bliskich
jednosci, a jak widzieliSmy w tabeli 8.2, odpowiadajace takim n warto$ci h s3 znacznie
mniejsze od ry. Mozna wigc rozwina¢ promien wodzacy r w szereg potegowy wzgledem
(h/ro). Biorac z tego rozwinigcia wyrazy do pierwszego rzgdu, nowa postacia réwnania
(8.19) bedzie

R =Ry — Ry + O(R*/7}) (8.23)
gdzie
1o dn
R, = i 8.24
1 N S1N 2 [ n(n2 - n% Sin2 20)1/2 ( )
oraz
nosinzg [ hndn
R, = 8.25
? o /1 (n2 — nZsin? 29)3/2 (825)

Aby rozwinigcie to byto przydatne w praktyce, wyrazenie (n? — n2 sin? z9)*/? nie moze
by¢ wielkos$cia mata, tego samego rzedu co h/r(. Pociaga to by z, byto wyraznie mniejsze
anizeli arcsin(1/ng), a co z kolei sprowadza si¢ do warunku by Zrédto promieniowania
nie znajdowalo si¢ zbyt blisko horyzontu. Catka R, daje si¢ scatkowac doktadnie,

. T,
. [ nosin 2 0 ) )
Ry = |—arcsin | —— = arcsin(ngsin zg) — 2o
n
1

Albo w postaci alternatywnej

sin(zg + R1) = ngsin zg
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Tablica 8.2: Zmiany wspétczynnika zatamania atmosfery i statej refrakcji w zaleznoSci
od wysokosci nad powierzchnig ziemi.
Wysokosé (km) Log (n-1) K (7)

0 -3.55 57.8

10 -4.03 19.2

20 -4.69 4.2

30 -5.38 0.85

40 -6.04 0.19

50 -6.63 0.05
100 -9.96 0.00002

co doktadnie odpowiada réwnaniu (8.2) w modelu ptaskiej atmosfery. Dla wygody warto
rozwinaé Ry w szereg wzgledem (ny — 1), ale tym razem nalezy zachowaé wyrazy kwa-
dratowe (ng — 1)2, ktére poprzednio, w modelu ptaskiej atmosfery nie zostaly wzigte w
rachubg. Rozwinigcie ma postac

Ry = (ng — 1) tan 2y + 0.5(ng — 1)* tan® 2 (8.26)

W celu oszacowania catki R, warto przej$¢ ze zmiennej niezaleznej n do gestosci atmos-
fery p. Z prawa Dale-Gladstone mamy

p
rhpo

n=1+(ng—1) (8.27)

gdzie p, odpowiada gestosci przyziemnym warstwom atmosfery. Poniewaz p < pg, do-
datkowo uzasadnia to rozwinigcie w szereg wzglgdem (ng — 1), i w rezultacie mamy

(no — 1) tan zq sec? zg

PO
TopPo 0

przy czym, pozostate wyrazy pominigto. Catkowanie przez czgsci daje

PO 0
[ ndo = ol + [ pan
0 0

Pierwszy wyraz po prawej stronie znika gdy p = pg bo wéwczas h = 0, dazy tez do zera
gdy p — 0.
Zdefiniujmy teraz H, jako tzw. wysoko§¢é réwnowaznej jednorodnej atmosfery"

1 o0
m:_/pﬁ (8.28)
Po Jo

Wobec tego, R, przyjmie postac

H,
Ry = (ng — 1)—2 tan zy sec? z (8.29)
To

“4Jest to wysoko§¢é atmosfery o tej samej masie masie co atmosfera rzeczywista, ale ktorej gestosé bytaby
stala i réwna gesto$ci atmosfery na poziomie morza, p = 1.293 - 1072 [g - cm™3]. Hp ~ 8 km.
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Rysunek 8.6: Wyznaczenie statych refrakcji za pomoca obserwacji gwiazdy w gornej i
dolnej kulminacji.

Faczac rownania (8.26) 1 (8.29) dostaniemy wyrazenie na catkowitg refrakcje w formie
R = Atanz, + Btan® z + - - - (8.30)
gdzie

A= (no—1)(1 = Hy/ro)

B = —(ng — 1)(Ho/ro — 0.5(ng — 1)) (8.31)

Réwnanie (30) jest najpowszechniej stosowana postacia prawa refrakcji, a state A i B
wyznaczane sa empirycznie. [’

8.5 Stale refrakcji. Tablice refrakcji

Istnieje wiele sposobéw wyznaczenia wartosci statych A i B wystgpujacych w rownaniu
(8.30). Jeden z nich polega na pomiarach deklinacji gwiazdy okotobiegunowej w momen-
tach jej gérnej i dolnej kulminacji. Na rysunku 8.5 punkty X i Y reprezentuja topocen-
tryczne potozenia gwiazdy w tych momentach, a punkty X; i Y; reprezentuja potozenia
obserwowane, odpowiednio. Mamy zatem PX = PY = 90° — §, PZ = 90° — ¢, (¢
jest szerokoscia geograficzng miejsca obserwacji). W momencie kulminacji gérnej, to-
pocentryczna odleglos¢ zenitalna rowna jest ZX = PX — PZ = ¢ — J. Jedli 2 jest
obserwowang odlegtoscia zenitalng w momencie kulminacji gérnej, wéwczas za pomoca
réwnan (8.3) 1 (8.30) mozemy wyprowadzié

¢ — 6 = 2y + Atan 2y + B tan® 2,

Analogiczne réwnanie ma miejsce dla kulminacji dolnej. Mamy wéwczas ZY = PZ +
PY = 180° — ¢ — 6. A jesli z{, oznacza obserwowang odlegto$¢ zenitalna gwiazdy, to
mamy, ze

180° — ¢ — § = 2y + Atan 2}, + Btan® 2,
Po eliminacji deklinacji 6 dostaniemy

180° — 2¢ = 2z}, — 2z + A(tan 2, — tan zp) + B tan® 2, (8.32)
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Wartosci zy i 2, otrzymujemy bezposrednio z obserwacji, stad dokonujac pomiaréw dla
trzech gwiazd tatwo wyznaczymy wszystkie wielkosci niewiadome w réwnaniu (8.32),
tzn. A, B i jedli trzeba takze ¢. W praktyce pomiaréw wykonuje si¢ znacznie wigcej, a
niewiadome obliczane sa metoda najmniejszych kwadratow.

Otrzymane empirycznie state refrakcyjne dotycza konkretnych warunkéw meteoro-
logicznych, podczas ktérych byty wyznaczane. Dla warunkéw standardowych réwnanie
(8.30) ma postaé

R = 60.29" tan zo — 0.06688" tan® z, (8.33)

Przyczyny powodujace zmiany statej refrakcji sa bardzo r6znorodne. MéwiliSmy o za-
leznosci ny od ciSnienia atmosferycznego, temperatury, wilgotnosci oraz dtugosci fali.
Warto$¢ skali wysokosci Hy zalezy od lokalnej grawitacji, a poniewaz ta gléwnie zalezy
od odleglosci obserwatora od §rodka Ziemi, potrzebna jest wigc poprawka w szerokosci i
wysokosci nad poziomem morza dla danego miejsca obserwacji.

Z powodu skomplikowanego charakteru zjawiska refrakcjij, od wielu lat zamiast for-
mul uwzgledniajacych wszystkie te wptywy, wykorzystuje si¢ specjalne tablice refrakcji.
Kilka duzych obserwatoriow zestawilo tzw. tablice refrakcji uwzglgdniajace wspomnia-
ne wyzej efekty, np. Putkowskie Tablice Refrakcji. Ale trzeba zdawac sobie spraweg, ze
nawet najbardziej rozlegle tablice pozwalaja wyznaczy¢ refrakcje jako funkcje jedynie
miejscowych warunkéw atmosferycznych. A tymczasem ogdlny wzor na refrakcje (8.19)
pokazuje, ze catkowita refrakcja zalezy nie tylko od warunkéw lokalnych (przyziemnych)
ale takze od zmian wspétczynnika zatamania z wysokoScia. Réwnanie (8.30), w ktérym
wspotczynniki dajg si¢ okresli¢ na podstawie lokalnych warunkéw atmosferycznych, sta-
nowi tylko dwa pierwsze wyrazy rozwinigcia rownania doktadnego. Daje ono zadowa-
lajace rezultaty jedynie dla odleglosci zenitalnych mniejszych niz 75°. Wyzsze wyrazy
rozwinigcia zaleza od szczegétowej struktury atmosfery i dla z > 80°, jest to zaleznos¢
krytyczna. Dla normalnych odlegtosci zenitalnych tablice refrakcji opieraja si¢ zarowno
na teorii jak 1 obserwacjach. W poblizu horyzontu tablice te opieraja si¢ niemal wylacz-
nie na obserwacjach. W poblizu horyzontu kat refrakcji jest tak duzy i zmienny, ze w
takich przypadkkacch tablice refrakcji moga da¢ jedynie wartoSci przyblizone. Wyklucza
to jakiekolwiek precyzyjne pozycyjne obserwacje obiektow znajdujacych si¢ w poblizu
horyzontu.

Z tego co powiedziano o zjawisku refrakcji jest chyba oczywiste, ze refrakcja zmienia
wspotrzedne gwiazd w sposéb nie do korica dajacy si¢ modelowad precyzyjnie, zwlaszcza
gdy gwiazda znajduje si¢ na duzych odlegtosciach zenitalnych. Wynika stad, ze w celu
precyzyjnego okreSlenia potozen gwiazd, trzeba ograniczy¢ si¢ do niewielkich odledtosci
zenitalnych. Istniejq instrumenty zaprojektowane specjalnie do tego typu obserwacji.

Problem atmosferycznej refrakcji moze by¢ jednak rozwigzany w catosci. W tym
celu nalezy przenie$¢ optyczne teleskopy w przestrzen kosmiczna. W ostatnim wierszu
tabeli 8.2 widzimy, ze nie musieliby§my wéwczas wprowadzac refrakcyjnych poprawek.
Dla teleskopéw optycznych umieszczonych na okotoziemskich orbitach, pozycja obser-
wowana (pomijamy tu bledy instrumentalne) bedzie od razu pozycja topocentryczng. I’
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8.6 Dodatek A. Zadania

1. Uzasadnij, ze jeSli potozenie gwiazdy w danym momencie nie jest obciazone re-
frakcja to jej azymut osiaga warto$§¢ maksymalna.

2. Oszacuj jak dlugo w poblizu letniej solstycji, w miejscu potozonym na arktycznym
kole podbiegunowym, nad horyzontem widoczny bgdzie choéby utamek tarczy sto-
necznej.

3. Zmierzch astronomiczny zdefiniowany jest z pomoca topocentrycznej odlegtosci
zenitalnej Stonica. Zaczyna si¢ lub koriczy jesli odlegto$¢ ta wynosi 108°. Pokaz,
ze dla szerokoSci geograficznej 56° w okresie letnim, z punktu widzenia astronomii
przez okoto trzy miesigce nie ma nocy.

4. Przyjmujac kat refrakcji jako wyrazony wzorem R = K tan z, udowodnij, ze
wskutek refrakcji storice widoczne jest w postaci elipsy o splaszczeniu

K sec? z

f_l—K

5. WyprowadZ réwnania o numerach: (8.13), (8.15), (8.17), (8.19), (8.24), (8.25),
(8.26),
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Rozdzial 9

Wspolrzedne geocentryczne

Streszczenie. Rzeczywisty ksztalt bryly ziemskiej przyblizany jest réznymi powierzch-
niami np. geoida, elipsoida obrotowa, sfera. Polozenie obserwatora na rzeczywistej
powierzchni Ziemi okreslane jest za posrednictwem tych powierzchni. Geoida to po-
wierzchnia zamknigta, wszedzie pozioma, pokrywajaca si¢ ze Srednim poziomem zréw-
nowazonego grawitacynnie oceanu. Nie ppotrafimy jej opisa prostym wyrazeniem ana-
litycznym, dlatego zamiast geioda, w praktyce postugujemy si¢ przyblizonym opisem
ksztaltu Ziemi — elipsoidg obrotowa aa nawet sfera. Wzgledem elipsoidy potozenie jest
ustalone za pomocg wspéirzednych geodezyjnych (¢, A, h) obserwatora, czyli szeroko-
Sci i dtugosci geodezyjnej, oraz wysoko$ci nad elipsoida, odpowiednio. Wspdtrzedne
te stuza do obliczenia skladowe geocentrycznego wektora polozenia obserwatora. In-
strumenty astronomiczne ustawiane sa na powierzchni Ziemi tak by gléwna oS instru-
mentu pokrywala si¢ z kierunkiem lokalnej sity cigzkosci (kierunek pionu). Kierunek
ten okresla astronomiczny zenit obserwatora, ktory nie jest identyczny z zenitem geode-
zyjnym obserwatora (z kierunkiem jaki tworzy normalna do elipsoidy), czy tez z jego
zenitem geocentrycznym (z kierunkiem geocentrycznego wektora miejsca obserwaciji).
Wzgledem kazdego z tych zenitéw mozna okresli¢ uktad wspétrzednych geograficznych.
Znajomos$¢ sktadowych geocentrycznego wektora potozenia obserwatora jest konieczna
ww celu transformacji rezultatéw obserwacji z uktadu odniesienia topocentrycznego do
uktadu geocentrycznego lub odwrotnie. Petna transformacja obejmuje dwa zjawiska: pa-
ralakse geocentryczng i1 aberrecje dobowa. Oba zjawiska powoduja zmiany wspotrze-
dnych okreslajacych kierunek propagacji promieniowania elektromagnetycznego. Pierw-
sze wynika z faktu przeniesienia poczatku uktadu wspotrzednych z powierzchni Ziemi do
Srodka masy Ziemi, drugie to efekt wptywu niezerowej (wzglgdem Srodka Ziemi) pred-
kos$ci obserwatora. Poniewaz warto$¢ paralaksy zalezy od odlegtosci pomigdzy obiektem
i obserwatorem, pomiary paralaks stuza do okreSlania odlegtosci ciat niebieskich. Wy-
znaczenie w pierwszej potowie XX stulecia paralaksy geocentrycznej planetoidy Eros po-
zwito na okreslenie wartosci jednostki astronomicznej (1 AU) w metrach. Zmiany wspoét-
rzednych potozenia obiektu spowodowane aberracja dobowa osiagaja wartosci do /34,
nie zaleza od odlegtosci obiektu od obserwatora, zaleza natomiast od wartosci utamka
V /¢, stosunku szybkosci obserwatora do szybkosci Swiatta. Efekty relatywistyczne aber-
racji dobowej, ze wzgledu na mata wartos¢ stosunku V/c, najczesciej sa pomijane w
transformacji topo-geo centrum. Podobnie nieistotne sg relatywistyczne efekty odchyle-
nia kierunku propagacji Swiatta w polu grawitacyjnym Ziemi.

Stowa kluczowe: geoida, elipsoida obrotowa, wspétrzedne geodezyjnne i geocentryczne
na powwierzchni Ziemi, zenit geocentryczny, geodezyjny i zenit astronomiczny, paralaksa
dobowa, aberracja dobowa. “ [

“[Modyfikowano AD 2008, kwiecieni, 09]
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Linia pionu

TSl Geoida
Elipsoida ~ .

Rysunek 9.1: Pogladowa ilustracja przekroju powierzchni Ziemi. Schematycznie nanie-
siono fragmenty powierzchni geoidy 1 elipsoidy modelujacych ksztatt Ziemi. Odstgpstwo
geoidy od elipsoidy jest na tym rysunku mocno przesadzone.

9.1 Wspoélrzedne geocentryczne obserwatora

Omowimy transformacje wspotrzednych z uktadu odniesienia topocentrycznego do uktadu
geocentrycznego. Ruch obserwatora wzgledem Srodka Ziemi jest przyczyna dwoéch zja-
wisk: aberracji i paralaksy, nazywanych w tym przypadku aberracja dobowa, paralaksa
dobowga badz paralaksa geocentryczna.

Wyznaczenie poprawki paralaktycznej wymaga znajomosci polozenia obserwatora

wzgledem Srodka Ziemi. Prosty sferyczny model Ziemi nie jest juz dla tego celu wy-
starczajacy. Rzeczywisty ksztalt bryly ziemskiej jest bardzo skomplikowany i nie daje si¢
opisa¢ prosta zaleznoScia funkcyjna. Ksztatt Ziemi definiowany jest w oparciu o Sredni
poziom oceanu, znajdujacego si¢ w grawitacyjnej rownowadze i pokrywajacego si¢ z
powierzchnia ekwipotencjalng obserwowane;j sity ciazenia (patrz rysunek 9.1). W po-
tencjale pola sil, w ktérym “zanurzone” sa punkty bryly ziemskiej, poza grawitacyjnymi
uwzglednia si¢ wyrazy reprezentujace sity odSrodkowe bedace efektem ziemskiej rotacji
wokot osi. Taka powierzchni¢ ekwipotencjalng pokrywajaca powierzchnig¢ oceanu, roz-
ciagnieta pod masami ladowymi nazywamy geoidg.! Na mocy definicji kierunek lokalne;j
sity cigzenia jest wszedzie normalny do geoidy.
Powierzchnia geoidy posiada liczne, w poréwnaniu do jej rozmiaréw niewielkie niere-
gularnosci, 1 dlatego mozna ja stosunkowo doktadnie przyblizy¢ dobierajac odpowiednia
elipsoide obrotowq o osi obrotu pokrywajacej si¢ z osig rotacji Ziemi. Parametry elipso-
idy, jej rownikowy promiefi a oraz splaszczenie biegunowe f, okreslaja tzw. standardowy
sferoid wykorzystywany do celow astronomicznych i geodezyjnych. Rysunek 9.2 przed-
stawia potudnikowy przekrdj standardowego sferoidu. Przekrdj jest elipsa o pétosiach
wielkiej i matej a i b odpowiednio, a réwnanie elipsy ma postac

.1.2 y2

T en—pyp ! ©.1)
gdzie

b=a(l— f) 9.2)

Decyzja Miedzynarodowej Unii Astronomicznej (MUA) z 1976 roku, jako standardowy

"Wzgledem geoidy podaje sig tzw. wysoko$¢ nad poziomem morza.
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Zenit geodezyjny

Zenit geocentryczny

00’=h
CO=p

Rysunek 9.2: Potudnikowy przekrdj ziemskiej elipsoidy. Sptaszczenie bryly ziemskiej
na tym rysunku jest silnie przesadzone. Nie narysowano kierunku pionu (zenit astrono-
miczny), bowiem niekoniecznie musi on leze¢ w tej samej ptaszczyZnie co zenit geocen-
tryczny i geodezyjny.

przyjeto sferoid o parametrach:

a = 6378.140 [km]
£ =0.00335281 = 1/298.257

gdzie a jest promieniem réwnikowym, f sptaszczeniem ziemskiej elipsoidy.

Niech na rysunku 9.2 obserwator O znajduje si¢ na wysokoSci h wzgledem standardo-
wego sferoidu.” Normalna do sferiodu w punkcie O przebija sferoid w (0, a jej przedtu-
zenie przecina polozona w plaszczyznie réwnika 0§ X w punkcie (). Oczywiscie odcinek
00’ = h.

Dla obserwatora O mozna teraz podaé co najmniej trzy definicje zenitu miejsca ob-
serwacji. Rzeczywisty kierunek pionu definiuje zenit astronomiczny, nie zaznaczono go
na rysunku. Kierunek QO definiuje zenit geodezyjny, ktéry bylby identyczny z zenitem
astronomicznym gdyby geoida $ciSle pokrywala si¢ ze sferoidem standardowym. Kat po-
migdzy tymi dwoma zenitami (efekt istnienia anomalii grawitacyjnej) zwany jest odchy-
leniem pionu. Trzeci punkt zenitu to zenit geocentryczny powstaty w wyniku przecigcia
sfery niebieskiej potprosta C'O. Kat v pomigdzy kierunkami na zenit geocentryczny i
geodezyjny nazywany jest kqtem wertykatu.

W oparciu o kazdy z tych punktéw mozna zdefiniowa¢ odmienng szeroko$¢ obserwa-
tora. SzerokoS$¢ jest katem jaki kierunek na zenit tworzy z ptaszczyzna réwnika ziem-
skiego. Zatem, mamy szerokoS¢ geodezyjng ¢ i szeroko$¢ geocentryczng ¢'. Szerokosci
astronomicznej nie pokazano na rysunku 9.2, bowiem zenit astronomiczny zwykle nie
lezy w ptaszczyznie, ktdra ilustruje ten rysunek. Druga wspétrzedna — dtugosc geocen-
tryczna i geodezyjna, jak tatwo pokazac, sa sobie réwne i tradycyjnie oznaczane przez
A

ZPomijajac niewielkie (do kilku metréw) poprawki geodezyjne, odpowiada to wysokosci nad poziomem
morza.
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Niech p bedzie geocentryczng odlegloScia obserwatora, p = C'O. Wéwcezas wspot-
rzedne geocentryczne (p, ¢', \) w petni okreslaja potozenie obserwatora wzgledem srodka
Ziemi. Dla rozwiazania wielu zagadnien praktycznych musimy dysponowaé formutami
umozliwiajacymi wzajemng transformacj¢ pomigedzy wspotrzednymi geocentrycznymi i
wspdtrzednymi geodezyjnymi (¢, \, h). Niech (z,yo) beda kartezjariskimi wspétrzed-
nymi obserwatora, natomiast (x, y) wspotrzgdnymi punktu O’. Na rysunku 9.2 mozemy
zauwazy¢, ze

pcos@d =xg=x+ hcoso

psing =yy =y + hsing (9.3)

Poniewaz punkt (x, y) lezy na elipsie o réwnaniu (9.1) a tan ¢ jest nachyleniem normalne;j
do elipsy w tym punkcie, pociaga to

—d
tangb = d—yx

Roézniczkujac rownanie (9.1) dostaniemy

y=2(1 — f)*tan¢ (9.4)
Ktadac jego prawa strong spowrotem do (9.1) bedziemy mieli

2*(1+ (1 — f)*tan® ¢) = a*

Z pomoca tego rownania oraz réwnania (9.4) mozna wyrazi¢ wspoétrzedne x 1 y poprzez
¢. Mianowicie,

e 05
gdzie

C = [cos? ¢+ (1 — f)?sin? ¢] 1/

S=(1— f)°C (9.6)
A zatem uwzgledniajac (9.5), kkoficowa postacia rownan (9.3) jest

pcos¢d’ =acos¢p- (C+ h/a) 9.7)

psing’ =asing - (S + h/a)
Jest to zalezno$¢ doktadna, pozwalajaca na obliczenie wspétrzednych geocentrycznych

jesli tylko dysponujemy wspdtrzednymi geodezyjnymi danego miejsca na powierzchni
Ziemi.

9.2 Paralaksa geocentryczna

Wartos$¢ paralaksy geocentrycznej zalezy od odleglosci obiektu 1 jest catkowicie zanie-
dbywalna dla ciat spoza Uktadu Stonecznego. Dla obiektéw w poblizu Ziemi jak Ksigzyc
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Rysunek 9.3: Wzglgdem miejsca O na powierzchni Ziemi obiekt S oddalony od geo-
centrycznego zenitu Z' o kat z/. Wzgledem Srodka C' Ziemi kat ten wynosi z. Réznica
2! — z = p nazywana jest paralaksa geocentryczng (parralaksa dobowa).

a zwlaszcza w przypadku sztucznych satelitow Ziemi, paralaksa osiaga bardzo duze war-
tosci.

Na rysunku 9.3, punkt O oznacza obserwatora, C' Srodek Ziemi a .S pewne pobliskie
ciato niebieskie. Linia C'O, jej przedtuzenie okresla kierunek na geocentryczny zenit 7’
miejsca obserwacji. Plaszczyzna rysunku jest zdefiniowana przez trzy punkty C, O i .S,
a zatem lezy w plaszczyznie kota wertykalnego przechodzacego przez gwiazde. Dlatego
przekrdj Ziemi pokazany na rysunku niekoniecznie musi przebiega¢ wzdtuz ziemskiego
potudnika.

Oznaczmy kat Z'O.S przez 2'. Jest to obserwowana odlegtos¢ zenitalna odniesiona do
geocentrycznego zenitu. Kierunki zenitow geodezyjnego i astronomicznego, ogélnie nie
musza leze¢ w plaszczyZnie rysunku.

Niech 7’ i r beda topocentryczna i geocentryczna odlegtoscia Zrédta promieniowania,
p odlegtoscia obserwatora od Srodka Ziemi (rysunek 9.3). Paralaksq geocentryczng p,
nazywamy kat OSC' taki, ze

d=z+4p (9.8)

gdzie z, jest geocentryczng odlegloScia zenitalng obiektu, jaka obserwowanoby ze Srodka
Ziemi. Paralaksa geocentryczna zwigksza geocentryczna odleglos¢ zenitalng o kat p a
skoro zmiana ta odbywa si¢ w plaszczyznie OC'S (w plaszczyZnie wertykatu), azymut
geocentryczny pozostaje niezmieniony.

Stosujac do tréjkata OC'S wzdr sinuséw dostaniemy
sinp = Psin = ﬁ/ sin z (9.9)
r r

Wynika stad, ze paralaksa dla danego obiektu poza zaleznoscia od r, zalezy od jego od-
legtosci zenitalnej a takze od odlegosci p obserwatora od Srodka Ziemi. Potrzebna jest
zatem pewna standaryzacja i jest nia tzw. horyzontalna paralaksa rownikowa P. Jest to
paralaksa fikcyjnego obiektu, potozonego na horyzoncie obserwatora znajdujacego si¢ na
rowniku ziemskim (p = a), czyli w warunkach gdy (2 = 90°). Po podstawieniu do
roéwnania (9.9), mamy

sinp =2 (9.10)
T
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Wielkos¢ ta w skrécie zwana paralaksq horyzontalng jest identyczna z odwrotnoscia od-
legtosci Zrédta promieniowania. Dlatego w niektérych rocznikach astronomicznych w
taki wtasnie sposéb stabelaryzowano odleglosci Ksigzyca. Mamy zatem, ze dla dowol-
nego obserwatora paralaksa dobowa kierunku do obiektu obserwowanego na odlegtosci
zenitalnej 2z’ wyraza si¢ wzorem

sinp = P ¢in Psin 2/ 9.11)
a

Paralaksy geocentryczne posiadaja znaczace wartoSci jedynie dla ciat Uktadu Stonecz-
nego. Jednak wartoSci paralaks horyzontalnych tych obiektéw, ze wzgledu na ruch or-
bitalny, nie sa stale. Np. dla eliptycznej orbity Ksigzyca, jego paralaksa horyzontalna
oscyluje pomigdzy 54 — 61’. W takich przypadkach Migdzynarodowa Unia Astrono-
miczna rekomenduje Srednie warto$ci paralaksy i dla Ksigzyca zaleca wartos¢ F, podana
w 1983 roku przez Murray’a

sin Py = 3422.485 - sin1”
albo co jest rownowazne
Py, = 570276050 (9.12)

Paralaksy geocentryczne planet maja wyraZnie mniejsze wartosci. Dla Saturna wynosi
ona okoto 1”, a dla najblizszej planety, dla Wenus waha si¢ w granicach 5’ — 34”. Dla
obiektu znajdujacego si¢ w odlegtosci 1 AU, jego paralaksa nosi nazwe paralaksy sto-
necznej. Poza drobnymi réznicami jest ona bardzo bliska Sredniej paralaksie prawdzi-
wego Storica. I

9.3 Dygresja. Jednostka astronomiczna — 1 AU

Pomiary paralaksy geocentrycznej umozliwiaja wyznaczenie odlegtoSci pomiedzy cia-
fami Uktadu Stonecznego. Jednak obecnie nie jest to juz podstawowy sposéb pomiaru
odlegtosci bowiem w wielu przypadkacch zastapita go technika radarowa. Ze wzgledéw
historycznych warto po§wigci¢ mu nieco uwagi.

Pomiary pozycyjne planet sa interpretowane przez mechanike nieba w oparciu o prawa
dynamiki grawitacyjnej. Jezeli w stosunku do masy Stonica zaniedbamy masy planet, to
mozemy pomina¢ skomplikowany opis ruchu planet zastgpujac go prostym ruchem keple-
rowskim. Trzecie prawo Keplera powiada wowczas, ze szeSciany pétosi orbit a, planet
sa proporcjonalne do kwadratéw ich okreséw obiegu 7,

kad =T (9.13)

p p

gdzie k? jest stata.

Pozycyjne obserwacje w dlugich interwatach czasu pozwalaja doktadnie wyznaczy¢
okres orbitalny planety. Z réwnania (9.13) daje si¢ wowczas obliczy¢ wzgledne rozmiary
orbit planet. Aby wyznaczy¢ rozmiary absolutne, potrzeba jeszcze wartosci statej k2, ta
za$§ wyrazona jest m.in. poprzez nieznang mas¢ Storica. A zatem, mozna skonstruowaé
model catego Uktadu Stonecznego w pewnej skali, na to jednak by byt to model np. w
kilometrach konieczny jest pomiar oblegtosci choéby do jednej planety.
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Rysunek 9.4: Rzuty orbit planet: Venus, Ziemi, Marsa oraz planetoidy Eros na ptaszczyz-
nie ekliptyki.

Odleglosci do planet wyznaczane z obserwacji ich geocentrycznych paralaks, ktore
z natury rzeczy sa nieprecyzyjne. Gtéwna przyczyna sa tu bardzo male wartosci samej
paralaksy. Jezeli zalezy nam na mozliwie doktadnym pomiarze trzeba dokona¢ wyboru
odpowiedniego do tego celu obiektu, a wigc obiektu najblizszego Ziemi czyli o najwigk-
szej paralaksie. Zagwarantuje to najwyzsza procentowa precyzje¢ wyznaczonej odlegtosci,
co pozwoli dobrze wyskalowaé rozmiary Uktadu Stonecznego. Na rysunku ?? na ptasz-
czyznie orbity Ziemi narysowano rzuty orbit Wenus Marsa 1 planetoidy Eros. Zazna-
czono rowniez potozenia tych obiektéw dla dwoch wybranych epok. Punkty Z;, W7, M,
oznaczaja konfiguracje, w ktérej Mars znajduje si¢ w opozycji ze Storicem. W par¢ mie-
sigcy pozniej mamy konfiguracje Zo, Ws, Ms, w ktérej Wenus jest w konjunkcji dolnej
wzgledem Ziemi. Jasne jest, ze dla tych wtasnie konfiguracji mamy najlepsza okazj¢ do
pomiaréw paralaksy. Warto jeszcze zauwazy¢, ze ze wzglgdu na spory mimosréd orbity
Marsa (e =~ 0.1) jego odlegtos¢ od Ziemi w momencie kolejnych opozycji zmienia sig i
to dos¢ wyraznie. Wenus posiada bardziej kotowa orbite dlatego w jej wypadku takich
zmian nie obserwujemy. Jednak w momencie konjunkcji dolnej Wenus jest trudna do
obserwacji bowiem przeszkadza tu §wiatlo stoneczne a obserwacja jest mozliwa jedy-
nie podczas przejScia planety przez tarcz¢ Storica. Wartos¢ paralaksy daje si¢ wowczas
wyznaczyC w oparciu o pomiary czasowe zjawiska przejScia Wenus przez tarcze Stonca,
obserwowanego z kilku punktéw na powierzchni Ziemi. Niestety gesta atmosfera Wenus
bardzo utrudnia doktadne pomiary i byta przyczyna niepowodzenia kampanii obserwa-
cyjnej podczas przejScia Wenus przez dysk Storica w konicu XIX stulecia.

Dlatego wzrosto zainteresowanie obserwacjami Marsa a takze matej planety Eros,
ktora odkryto pok koniec XIX wieku. Jak wida¢ na rysunku 9.4 orbita Erosa jest sil-
nie ekscentryczna, sama za$ planetka moze znacznie zblizy¢ si¢ do Ziemi (na odlegtos¢
0.16 AU). Dlatego giéwne programy pomiaru paralaksy geocentrycznej w 1901 i 1931
roku poswigcono tej planetce. Obserwacje zakonczyly si¢ sukcesem co w nastgpstwie
doprowadzito do rewizji skali Uktadu Stonecznego. Wyznaczena w roku 1931 paralaksa
Erosa stanowita podstawe do wyznaczania wartosci paralaksy stonecznej az do lat 1960-
tych.

Dopiero technika radarowa umozliwita bardziej bezposrednie pomiary odlegtosci do
planet. Stosunek sygnatu do szumu w radarowym echu jest bardzo czuly na odleglosc,
jest bowiem odwrotnie proporcjonalny do czwartej potegi odlegtosci obiektu. Wenus byta
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pierwsza planeta, ktdrej odlegtos¢ wyznaczono metoda radiowa, udato si¢ tego dokonaé
podczas konjunkcji w roku 1959. Te i kolejne pomiary w nastgpnych latach doprawa-
dzity do nowego okreslenia paralaksy stonecznej. W adoptowanym przez MUA systemie
statych mamy, ze

1 [AU] = A = 1.49597870 - 10" [m]

Py = 8794148 (paralaksa soneczna) (9.14)
Wielkosci te sa ze soba zwiazane, z rownania (9.10) mamy, ze
sin Py = a/A 9.15)

Jednostki astronomicznej nie definiuje si¢ juz jako dlugosci pétosi wielkiej orbity Ziemi,
poniewaz p6tos ta zmienia si¢ z powodu perturbacji planetarnych. Obecnie definiuje si¢ ja
za pomoca teorii grawitacji. Stata k z rownania (9.13) znana jako stata grawitacji Gaussa,
w systemie statych zalecanych przez MUA jej warto$¢ wynosi

kE = 0.01720209895 (9.16)

Warto$¢ ta przetrwala ostatnie zmiany systemu stalych i nic nie wskazuje by miato by¢
inaczej w najblizszej przysztosci. Przy takiej stalej k, jednostke astronomicza (AU) defi-
niuje si¢ jako jednostke dtugosci w jakiej musi by¢ wyrazona p6tos a, z réwnania (9.13),
gdy okres 7T), podany jest w dobach.

Warto$¢ paralaksy stonecznej wyznaczona za pomoca metod radarowych okreslona
jest z doktadnoscia do jednej mikrosekundy tuku. Jest to poza zasiggiem wspotczesnych
metod obserwacji pozycyjnych 1 dlatego kolejne zblizenie Erosa do Ziemi wykorzystano
jedynie do badan jego wilasnosci topograficznych. Nawiasem méwiac, dokonano tego
technikami radarowymi.

Ze wzgledu na bliska odleglos¢, paralaksg Ksigzyca daje si¢ okresli¢ doktadniej ani-
zeli paralaksy planet. Ale i tutaj techniki radarowe wyeliminowaty klasyczne metody
optyczne, te za$ po pewnym czasie, zastagpiono nowoczesng technika optyczng — tech-
nika laserowa. Umozliwity to misje ksigzycowe Apollo, kiedy to astronauci na poczatku
lat 1970-tych umiescili na Ksigzycu odbty$niki laserowe.

Jesli chodzi o wyznaczanie odlegtosci paralaksa geocentryczna ma obecnie mniej-
sze znaczenie, ale nadal jest istotna jako efekt pozycyjny podczas okreSlania doktadnych
polozeri ciat niebieskich. [

9.3.1 Wplyw paralaksy geocentrycznej na wspolrzedne réwnikowe

Powiedziano wcze$niej, ze paralaksa geocentryczna powigksza geocentryczng odlegtosé
zenitalng obiektu nie zmieniajac jego azymutu. Jezeli paralaksa jest dostatecznie mata,
zmiang odleglosci zenitalnej mozna wyrazi¢ jako

dz=2 —2="sinz (9.17)
r

A zatem nic nie stoi na przeszkodzie by i w tym wypadku zastosowac formuty na mate
przesunigcie na sferze (patrz paragraf 3.2 rozdziat ??), podstawiamy zatem:
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o kL=

i)

b

e (ayp, dp) identyfikujemy z geocentrycznym zenitem, czyli 6y = ¢’, natomiast oy =
T, miejscowy czas gwiazdowy,

e oy — a = t, kat godzinny obiektu.

Przy takich oznaczeniach, dla obiektu o («, §), formuty na mate przesunigcie maja postaé

da =o' —a = —£cos¢ sintsecd 9.18)

dé = 6" — 0§ = 2(cos ¢ costsind — sin ¢’ cos§) '
Sa to formuty przyblizone (pierwszy rzad ze wzgledu na (p/r)), dlatego nie nalezy ich
uzywaé w przypadku Ksigzyca praz sztucznych satelitéw Ziemi. Nadaja si¢ dla pozo-
statych cial niebieskich o ile ciata te nie znajduja si¢ w zbyt bliskim sasiedztwie Ziemi,
kiedy to paralaksy geocentryczne przekraczaja wartosci kilku sekund tuku.

Dla obiektéw bardzo dalekich jak planety zewnegtrzne, paralaksy geocentryczne sa
bardzo male i dlatego w formutach (9.18) nie ma potrzeby rozréznienia pomigedzy sze-
rokoSciami geodezyjna i geocentryczna, jako p mozna do wzoréw podstawi¢ warto$¢ a
rOwnikowego promienia Ziemi.

Formuty przyblizone nalezy stosowa¢ z rozwaga, a w sytuacjach watpliwych optaca
si¢ stosowanie rozwiazan doktadnych. Mianowicie, niech r i R beda geocentrycznymi
wektorami potozenia obserwowanego obiektu S i obserwatora O. Wowczas wektor 08 =
r’ od obserwatora do Zrédta promieniowania dany jest jako réznica

r=r—R (9.19)

Rysunek 9.3 odpowiada wtasnie tej sytuacji. Zat6zmy, ze wektor R jest znany doktadnie,
jest to wektor o dlugosci p skierowany na geocentryczny zenit obserwatora, a zatem we
wspotrzednych rownikowych ma on sktadowe

R = p(cos @' cos T, cos ¢’ sin T, sin ¢') (9.20)

gdzie T' jest miejscowym czasem gwiazdowym w momencie obserwacji.

Réwnanie (9.19) moze by¢ wykorzystane w obie strony, zaleznie od tego, ktory wek-
tor jest znany.

Przyjmijmy, ze np. dla Ksigzyca, z rocznika astronomicznego na pewien moment
czasu zaczerpneliSmy jego geocentryczne wspétrzedne réwnikowe («, 0) oraz paralakse
horyzontalng P. Wowczas korzystajac z réwnania (9.10) mozemy obliczyé geocen-
tryczng odlegtos¢ ksigzyca

r =acscP

gdzie a jest Srednim promieniem réwnikowym Ziemi.
Gocentryczny wektor potozenia Ksigzyca ma zatem sktadowe

r = acsc P(cosd cos o, cos 0 sin v, sin §) (9.21)
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Oznaczmy przez (2',y', 2") sktadowe wektora r’, opisujacego obserwowane polozenie
Ksigzyca, odpowiadajace im wspéirzedne sferyczne oznaczymy przez (¢, §'). Réwnanie
(9.19) w wersji skalarnej bedzie wowczas dane jako uktad

' =1"cosd cosa’ = acsc Pcosdcosa— pcos @ cosT
Yy =1"cosd’sina’ = acsc Pcosdsina — pcos¢ sinT (9.22)
Z'=71'sind =acsc Psind — psin ¢’

Dysponujac sktadowymi (z/, 1/, 2’) tatwo obliczymy (o, §')

o/ = arctan(y’/z’)

§" = arctan(z'/\/(2? + y'?) (9.23)

Réwnanie (9.23) wymaga pewnej ostroznosci podczas normowania rektascensji do odpo-
wiedniej ¢wiartki.

Przyktad.

W stacji o szerokosci geodezyjnej 39°42'48"” dokonano obserwacji sztucznego satelity
Ziemi zaréwno radiowo jak i optycznie. Wysokos$¢ stacji wynosi 456 metréw nad pozio-
mem morza. Z obserwacji otrzymano nastepujace rownikowe wspoétrzedne satelity:

r' =1735.87 km
o = 7"12m198
8 = —21°42/21"

T =9"17m34° (miejscowy czas gwiazdowy momentu obserwacji)

Oblicz geocentryczne miejsce 1 odleglos¢ satelity.
Rozwiazanie wymaga kilku krokéw.

1. Nalezy obliczy¢ sktadowe wektora R potozenia obserwatora na moment obserwa-
cji. W tym celu przyjmujemy a = 6378.14 km, f = 3.35281 - 1073 i zamieniamy
jednostki ¢ = 3907133, T' = 139°3917.

Kolejno obliczamy:

hja = 7.15-107
C(¢) = 1.0013693 (rownanie (
S(f) = 0.9946658 (rownanie (

pcos¢ = 4913.459 [km] (rownanie (
psing’ = 4053.845 [km] (rownanie (

9
9
9
9

R = (—3730.183,3198.095, 4053.845) [km]

2. Wykorzystujac wyniki obserwacji obliczymy sktadowe wektora r’

' = 1735.87 [km]
o = 108.0792
= —21.7058
r = (—500.498,1533.162, —641.997) [km] (rownania (9.22))

3. Geocentryczny wektor r ma zatem sktadowe

r=r + R = (—4230.681,4731.257,3411.849) [km]
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4. Po przejsciu do wspdtrzednych sferycznych mamy geocentryczne wspétrzedne sfe-
ryczne (7, a, d):

r = 7205.843 [km]
= 8h47m13° rownania (9.22), (9.23))
§ = 28°15'38"

9.4 Aberacja dobowa

Podczas transformacji wsp6trzednych topocentrycznych w geocentryczne, paralaksa jest
wazng poprawka jedynie dla obiektéw z Uktadu Stonecznego. W przeciwienstwie do
niej poprawka aberracyjna — aberracja dobowa — jest niezalezna od odlegtosci Zrodta
promieniowania i musi by¢ uwzgledniona w pozycji kazdego ciata niebieskiego.

Nie jest to jednak bardzo duza poprawka. Poniewaz liniowa szybkos$¢ obserwatora
na réwniku ziemskim stanowi jedynie 1.6 - 1075 szybkosci $wiatla, przemieszczenie po-
tozenia ciata z powodu aberracji dobowej nie przekracza (/33 tuku. Dlatego mozna tu
stosowac bez zastrzezen przyblizenie matych przesunigcC jak i pominac¢ aberracyjne efekty
relatywistyczne.

Powtérzmy tu (patrz paragraf 7.5.2 rozdziat 4) nieco zmnienione réwnania na abe-
racyjna zmian¢ potozenia Zrodta dla obserwatora poruszajacego si¢ z szybkosciag V' w
kierunku wektora jednostkowego n

ds =—(V/c)s x (s x n) (9.24)

Jezeli interesuja nas zmiany z tytutu aberracji we wspétrzgdnych réwnikowych, to w opar-
ciu o formuly na mate przesunigcie na sferze (3.12) mozemy wyprowadzi¢ wzory

do = (V/c¢) secd cos dg sin(ag — ) 9.25)
do = (V/c)(cosd sin dy — sin d cos dg cos(ag — ) '
gdzie (g, do) sa réwnikowymi wspétrzgdnymi kierunku jaki wskazuje wektor jednost-
kowy n. Formuty (9.25) sa ogélnymi wyrazeniami na aberracyjne zmiany rektascensji 1
deklinacji.

Rozpatrzmy teraz przypadek obserwatora znajdujacego si¢ na pewnej szerokosci i od-
legtosci geocentrycznej ¢/, p. Jesli w oznacza katowa szybko§¢ wirowania Ziemi, liniowa
szybkos¢ obserwatora wzgledem Srodka Ziemi dana jest wzorem

V = pwcos ¢’ (9.26)

Ruch dobowy obserwatora oczywiscie odbywa si¢ w kierunku na wschdd co oznacza,
ze wektor n skierowany jest na punkt wschodu horyzontu obserwatora, bgdziemy zatem
mieli

()ég:T+6h

5o = 0 (9.27)
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Co po podstawieniu do réwnania (9.25), wobec réwnosci (g — ) = t daje formuty

do =o' —a = (pwcos@'/c)secd cost 9.28)

do =9 — 0 = (pwcos¢'/c)sindsint '
Sa towzory wystarczajaco doktadne dla niemal wszystkich przypadkéw. Ze wzgledu na
niewielki wptyw tej aberracji czynione sa dalsze uproszczenia, mianowicie, pomijana jest
niesferycznos$¢ ksztattu Ziemi i wéwczas po podstawieniach

p = 6378.140 [km]
6=
— T o _5 1
W_W—T?QQ-lO S
mamy, ze w jednostkach praktycznych poprawki na aberracje dobowa wyrazaja si¢ wzo-
rami

da = 070213 cos ¢ sec d cost

dd = (/320 cos ¢ sin 0 sin ¢ (9.29)

Formuty te daja réznice pomigdzy wspotrzednymi topocentrycznymi a tymi, ktére wyzn-
naczylby ten sam obserwator znajdujacy si¢ na nieruchomej Ziemi. Aby otrzymaé wspot-
rzgdne odniesione do Srodka Ziemi trzeba jeszcze dokona¢ transformacji uwzgledniajace;j
wplyw paralaksy geocentryczne;j.

Jezeli paralaksa 1 aberracja sa mate, porzadek uwzglednienia poprawek nie jest istotny.
W wypadku duzej paralaksy, a natura rei, trzeba aberracj¢ usuwac przed zastosowaniem
Scistych formut na paralakse geocentryczng.

Powiedziano, ze wptywy relatywistyczne moga by¢ pominigte ze wzgledu na nie-
wielki stosunek V/c. Uwaga ta dotyczyta relatywistycznych efektéw w aberracji wyni-
kajacych ze szczegdlnej teorii wzglednosci.

Pominigcie relatywistycznego efektu odchylenia Swiatta d1) w polu grawitacyjnym
Ziemi wymaga dalszego uzasadnienia. Odchylenie to, nie przekracza 2m/p radianéw,
gdzie m jest potowa Schwarzschildowskiego promienia Ziemi. Poniewaz

m=GMg/c* = 4.4 [mm] (9.30)
gdzie G jest stalg grawitacyjna, daje to

Yy =2m/p < 070003 (9.31)
co usprawiedliwia pominigcie wptywu grawitacji na kierunak propagacji §wiatla w po-

blizu Ziemi. I’

9.5 Dodatek A. Zadania

1. Jesli a i b sa rownikowym i biegunowym promieniem sferoidy ziemskiej, pokaz,
ze najwigksza wartoS¢ kata wertykalnego ma miejsce dla szerokosSci geodezyjnej
arctan(a/b).
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2. Oblicz geocentryczne: odleglos¢, szerokos$¢ oraz kat wertykalny dla obserwatora
znajdujacego si¢ na poziomie morza i szerokosci geodezyjnej 52°.

3. Korzystajac z rezultatéw poprzedniego zadania, oblicz maksymalng geodezyjna
wysoko$¢ jaka moze osiagna¢ w tym miejscu obserwacji satelita, poruszajacy si¢
po kotowej orbicie o promieniu 8798 km, nachylonej pod katem 18°36’ do réwnika.

4. Podaj definicje zenitu astronomicznego, geodezyjmego i geocentrycznego. Wyja-
$nij co oznacza pojecie kqt vertykatu 7 Udowodnij, ze kat ten okreslony jest formuta
e? sin 2¢
2(1 — e?sin? ¢)

tanv =
gdzie e jest mimosrodem standardowego ziemskiego sferoidu, ¢ jest szerokoScia
geodezyjna.

5. Atmosferyczna refrakcja oraz paralaksa, obie zmieniaja odlegtosci zenitalne cial.
Wzgledem jakich punktéw zenitu zmiany te sg okreslone?
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Streszczenie. Podstawowe tzw. absolutne obserwacje potozeri gwiazd wykonywane sa
m.in. przy uzyciu kota potudnikowego lub jego odmiany — instrumentu przejsciowego.
Obserwacje te polegaja na odczycie momentu czasu i wysokosci w momencie kulminacji
gornej gwiazdy. Ze wzgledu na nieuniknione bledy instrumentalne surowe obserwacje sa
korygowane z pomoca szeregu poprawek jak: poprawka zegara, btad odczytu kota dekli-
nacyjnego, poprawka nieprostopadiosci osi optycznej lunety do osi poziomej narzedzia,
poprawki z racji niedoktadnej orientacji osi instrumentu w stosunku do uktadu horyzon-
talnego. Inne poprawki dotycza przejscia topo-geo, a wigc sa to poprawki na refrakcje,
aberracj¢ dobowa a jesli trzeba uwzglednia si¢ poprawke z tytutu paralaksy geocentrycz-
nej. Wreszcie, poniewaz narzgdzie potudnikowe ustawiane jest wzgledem chwilowego
bieguna Swiata podczas redukcji rezultatow obserwacji uwzgledniany jest tzw. ruch bie-
gunéw pociagajacy zmiany szerokosSci i dtugos$ci miejsca ustawienia narz¢dzia. (Chodzi
tu o efekt przemieszczania si¢ skorupy ziemskiej wzgledem nieruchomej osi obrotu.) Ze
wzgledu na specyfike obserwacji poludnikowych (zerowy kat godzinny obiektu) wyraze-
nia na redukcj¢ obserwowanych wartosci o/, &’ sa proste i moga ujmowaé szereg wply-
wow jednoczeSnie. Inaczej ma si¢ sprawa z kotem wewrtykalnym, gdzie rejestrujemy
moment czasu i wysoko$¢ gwiazdy w chwili przejs$cia przez pierwszy wertykat.

Inne narzedzia jak astrolabia Danjon’a i fotograficzny teleskop zenitalny rowniez nadaja
si¢ do wyznaczenia absolutnych potozen cial niebieskich. Instrumenty te cechuje wyjat-
kowo niewielki btad powodowany mechanicznym ugigciem narzedzia. Ale umozliwiaja
obserwowanie gwiazd potozonych w ograniczonym obszarze sfery. Fotograficzny tele-
skop zenitalny stuzy gléwnie do badania zmian szerokosci i1 czasu gwiazdowego, zmian
powodowanych ruchami biegunéw i nieregularnoscia wirowania bryly ziemskiej. Astro-
labia Danjon’a doskonale nadaje si¢ do powigzania potozen gwiazd rozrzuconych po catej
sferze 1 wykrywania systematycznych btedow w fundamentalnych katalogach gwiazd.
Stowa kluczowe: locus apparens, koto potudnikowe, astrolabia Danjon’a, fotograficzny
teleskop zenitalny, koto wertykalne, ruch biegunéw. * I’

“[Modyfikowano AD 2008, kwiecien, 27]
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10.1 Wstep

Oméwimy sposoby wyznaczania wspotrzgdnych réwnikowych «, d ciat niebieskich za
pomoca klasycznego instrumentu astrometrycznego — kota potudnikowego. Nie podamy
jego pelnej teorii, ograniczymy si¢ jedynie do przedstawienia zasady obserwacji i1 kilku
podstawowych poprawek instrumentalnych tego narzg¢dzia.

Bledy instrumentalne kazdego teleskopu astronomicznego dziela si¢ na:

e btedy pochodzace z niedoskonato$ci samego instrumentu,

e btedy wynikajace z niedoskonato$ci montazu.

Te ostatnie maja czysto geometryczny charakter i sa wyznaczane metodami astronomii
sferycznej.

Poprawianie obserwacji na btedy instrumentalne niemal zawsze dokonywane jest ra-
zem z poprawkami na refrakcje, aberracje dobowa i1 paralaks¢ geocentryczng. Skory-
gowane w taki sposéb wspétrzedne geocentryczne ciata okreSlane sa mianem wspoirze-
dnych widomych (locus apparens). Ich formalna definicja jest nastgpujaca: wspotrzedne
widome (pozorne) ciala na dany moment czasu 7 sa to jego wspotrzedne na sferze geo-
centrycznej, odniesione do prawdziwego réwnika i rOwnonocy na ten sam moment czasu
Tph. A zatem, jako geocentryczne, sa to wspoétrzedne niezalezne od konkretnego obserwa-
tora, zmieniaja si¢ jednak z czasem i to dos¢ szybko, w szczegblnosci z powodu aberracji
rocznej i precesji.

Wspbétrzedne widome dla 1535 gwiazd sa publikowane w The Apparent Places of the
Fundamental Stars przez Astronomiczny Instytut Obliczeniowy w Heidelbergu, z prze-
znaczeniem dla obserwatoréw potudnikowych. WartoSci potozen podane sg tam z dzie-
sigciodniowym krokiem. I

(X

10.2 Kolo poludnikowe — zasada pomiaru rektascensji i
deklinacji

Koto potudnikowe nalezy do grupy instrumentéw przejsciowych. Jest to keplerowska lu-
neta wyposazona w montaz pozwalajacy na obrét lunety wokdl jednej osi réwnolegte;j
do horyzontu. Jezeli oS obrotu umieszczona jest wzdtuz linii wschdéd-zachdd, instrument
nosi nazwe kota potudnikowego (rysunek 10.1a). Nazwa “instrument przejSciowy’— w
pewnym sensie mOwi nam o zasadzie pomiaru jednej ze wspotrzednych. W okularze ty-
powego instrumentu przejSciowego mamy szereg pionowych nitek rozmieszczonych w
pewnych odstgpach (rysunek 10.1b). Obserwacja polega na rejestrowaniu momentow
przejScia obrazu gwiazdy przez poszczegdlne nitki. Warto$¢ Srednia tych momentéw
czasu brana jest jako moment przejScia gwiazdy przez potudnik. Moment Sredni od-
powiada przejsciu przez wirtualna nitke Srednig potozona bardzo blisko nitki centralnej
okularu kota potudnikowego.

Niech T bgdzie czasem gwiazdowym przejScia gwiazdy przez nitke Sredniag wyzna-
czonym za pomoca obserwatoryjnego zegara gwiazdowego. Jezeli poprawka zegara wy-
nosi AT to obserwowana rektascensja rowna si¢

o =T+ AT (10.1)
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b)

N

A

Rysunek 10.1: Koto potudnikowe: a) zasada ustawienia montazu kota potudnikowego:
0§ wysokosciowa (pozioma) biegnie wzdtuz linii wschéd-zachdd, narzedzie nie posiada
osi azymytalnej, b) uktad nitek w okularze typowego narzgdzia potudnikowego; obraz
gwiazdy po naprowadzeniu go na nitk¢ pozioma (pomiar 9); na skutek ruchu dobowego
sfery, obraz gwiazdy przechodzi przez kolejne nitki pionowe (pomiar c).

Poprawke AT mozna wyznaczy¢ poréwnujac zegar obserwatoryjny z radiowymi sygna-
tami czasu. Te zas emitowane sa w skali czasu stonecznego UT, stad trzeba bedzie doko-
nywaé zamiany czasu stonecznego na gwiazdowy w Greenwich, np. korzystajac z odpo-
wiednich tabel Rocznika Astronomicznego. Miejscowy czas gwiazdowy otrzymamy ze
wzoru

Com =Cq+ A (10.2)

gdzie C'¢ — czas gwiazdowy w Greenwich, A dlugos$¢ geograficzna instrumentu. Musimy
zatem a priori zna¢ doktadna dlugos¢é geograficzna, czego zasadniczo nie mozna oczeki-
wacl, gdyz wspolrzedne geograficzne instrumentu nieustannie doznaja drobnych zmian
wskutek ruchéw biegunéw ziemskich.

Kiedy gwiazda przebiega w polu widzenia lunety (rysunek 10.1b) wysokos$¢ instru-
mentu nalezy nastawi¢ w taki sposéb by nitka horyzontalna rozdwajata obraz gwiazdy.
Gwarantuje to precyzyjny pomiar deklinacji bowiem w momencie przejscia przez potu-
dnik wysokos¢ gwiazdy jest suma jej deklinacji i kata (90° — ¢) (rysunek 10.1a). Dlatego
bezposrednio z k6t podziatowych narzgdzia mozna odczytaé deklinacje D gwiazdy. Osta-
teczny rezultat dostajemy po uwzglednieniu poprawki d reprezentujacej biedy w ustawie-
niu kota podziatowego instrumentu

8 =D+d (10.3)

Podczas obrotu instrumentu przejSciowego wokoét jego osi, kazdy punkt przecigcia nitki
poziomej z pionowymi opisuje na sferze niebieskiej krzywa. Krzywe te sa wzajemnie
rownolegltymi matymi kotami o ptaszczyznach prostopadtych do osi rotacji instrumentu.
Réwnolegle do nich koto wielkie definiuje tzw. ptaszczyzne kolimacji instrumentu. Jesli
nitki bytyby utozone idealnie, ptaszczyzna ta pokrywataby si¢ z nitka Srednig. W praktyce
tak jednak nie jest i nitka Srednia przemieszczona jest wzgledem plaszczyzny kolimacji
o maly kat ¢, zwany stala kolimacji. Jest on dodatni jesli Srednia nitka znajduje si¢ na
wschdd od ptaszczyzny kolimacji.

Przedtuzenie osi instrumentu przebija sfere w dwéch wzajemnie przeciwlegtych punk-
tach E’ 1 W’ (punkty osiowe). W przypadku doskonatego instrumentu pokrywaja si¢ one
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Rysunek 10.2: Biedy ustawienia kota poludnikowego: oS instrumentu przebija sfere¢ w
punkcie W’ zamiast W; potozenie punktu W’ wzgledem W okreslone jest parag matych
katow (a, b) lub (m,n).

z kardynalnymi punktami wschodu i zachodu. Nieprawidlowos¢ potozenia punktéw osio-
wych instrumentu opisana jest dwoma parametrami: w azymucie tzw. stata azymutalnag a,
natomiast w kierunku wertykalnym stata wysokosSci b. Na rysunku 10.2, obie state maja
wartosci dodatnie. Zdefiniowane sa jako

a=WZIW' b=90°—ZW' (10.4)

Pigcioma btedami (AT, d, ¢, a,b) zajmiemy si¢ w dalszej dyskusji kota potudnikowego.
Zaktadamy o nich jeszcze, ze sa to mate wielkosci, co dla dobrze zjustowanych narzedzi
rzeczywiscie ma miejsce.

Bledy ustawienia osi instrumentu czgsto wygodniej jest wyrazié we wspdtrzednych
rownikowych anizeli w horyzontalnych. W tym celu wprowadzadzono wielkoSci m, n,
poprawki w rektascensji i deklinacji, okreSlajace odchylenie punktu W’ od punktu za-
chodu W.

m=WPW' n=90°—-PW (10.5)

Oba zestawy poprawek (m,n) i (a,b) daja si¢ powiazaé poprzez rozwiazanie tréjkata
sterycznego PZW’. Jesli (patrz rysunek 10.2):

PW' =90° —n
W'Z =90° — b
PZ =90° — ¢

W'PZ =90° —m
W'ZP =90°+a

to za pomocy cztero-elementowej formuly cotangensowej otrzymamy

cos (90° — ¢) cos (90° + a) =
= sin (90° — ¢) cot (90° — b) — sin (90° + a) cot (90° — m)

czyli

—sin¢sina = cosptanb — cosatanm
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Rysunek 10.3: Z powodu niedoktadnego ustawienia kota potudnikowego jak i btedu ko-
limacji lunety, gwiazda X goéruje wzgledem potudnika instrumentalnego o interwat 7 za
wczesnie.

co redukuje si¢ do
tanm = tan asin ¢ + tan bsec a cos ¢ (10.6)
Wielko$¢ n wyznaczymy z tréjkata PZW’ z rysunku 10.2, ze wzoru cosinuséw mamy
sinn = sin bsin ¢ — sin a cos b cos ¢ (10.7)

a przy zatozeniu, ze poprawki m,n,a,b sa mate, w réwnaniach (10.6), (10.7) mozna
skorzysta¢ z przyblizenia matych katéw i wéwczas

m = asin ¢ + bcos ¢
n = bsin¢ — acos ¢

(10.8)

Stale instrumentalne m, n, c zwykle wyrazone sa w mierze czasowej bowiem potrzebne sa
przy redukcji obserwacji wspotrzednej rektascensji. Jedynie stata poprawke deklinacyjng
d podaje si¢ w sekundach tuku. I

10.3 Usuwanie wplywow instrumentalnych w kole potu-
dnikowym

Niech o/, &’ bgda wspétrzgdnymi uzyskanymi z obserwowanej rektascensji i deklinacji po
uwzglednieniu jedynie blgdéw pomiaru czasu oraz odczytu kota podziatowego, AT i d
odpowiednio.

Niech «, 6 beda doktadnymi warto$ciami wspétrzednych obserwowanej gwiazdy, ta-
kimi, ktére zmierzono instrumentem idealnym. W przypadku braku refrakcji bytyby one
od razu wsp6trzednymi topocentrycznymi. Na rysunku 10.3 przyjmijmy, ze X oznacza
polozenie gwiazdy na sferze w momencie jej przejscia przez Srednia nitke (pofudnik in-
strumentu). Jak widaé, nastapito to nieco wczesniej anizeli przejscie przez potudnik praw-
dziwy, mianowicie, o interwat czasu 7

T=a—d (10.9)
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Wyrazimy 7 poprzez poprawki m,n, w tym celu rozwazmy tréjkat sferyczny PXW’. Z
definicji statych instrumentalnych wynika, ze

PW' =90° —n
W'X = 90° + ¢
W/PX =90° —m +7

Dalej mamy PX = 90° — 9, a po zastosowaniu wzoru cosinuséw do boku 90° + ¢
—sinc = sinnsind + cosn cosd sin (m — 1)

co w przyblizeniu matych katéw redukuje si¢ do
T=a—ao =m-+ntand + csecd (10.10)

Jest to formuta Bessel’a, pozwalajaca na obliczenie rektascensji wolnej od btgdéw instru-
mentalnych.

Poszukajmy teraz analogicznego zwiazku na r6znice (0—0"). Kat sferyczny PW’X jest
w prosty sposob zwigzany z odczytem kota deklinacyjnego. Przy odpowiednim wyborze
punktu zerowego mozna napisac

PW'X =90° — ¢ (10.11)

Woéwczas, rzeczywista deklinacja (w tréjkacie W/ PX z rysunku 10.3 korzystamy ze
wzoru cosinuséw) wynosi

sind = —sinnsin ¢ + cosn cos csin §’ (10.12)

Poniewaz, jak si¢ za chwilg przekonamy, ¢ rézni si¢ od ¢’ jedynie wyrazami drugiego
rzgdu, w praktyce jest wigc obojetne, ktora z tych deklinacji zostanie podstawiona do
wzoru (10.10) na poprawke 7.

Ale podczas wyznaczenia wartoSci samego o moze by¢ koniecznym wprowadzenie
wyrazéw drugiego rzedu. Dlatego wyznaczymy te wyrazy, i w tym celu w réwnaniu
(10.12) potézymy § = &' + A,

sin(6’ + A) = sin ¢’ cos A + cos &’ sin A = — sinn sin ¢ + cos n cos csin §’

rozwijajac funkcje trygonometryczne z katami n i ¢ w szeregi potggowe, biorac jedynie
po dwa pierwsze wyrazy

sind’ cos A + cos ¢’ sin A =
1 1 1 1
=— (n - 6713) (c — 603> + (1 — EnQ) <1 — 58) sin ¢’
odrzucajac wyrazy rzedu wyzszego niz drugi ze wzgledu na n i ¢, otrzymamy
1
sind’ cos A 4 cos§'sin A = —nc + sind’ — 5(712 + ¢?) sin o’
a po podzieleniu stronami przez sin ¢’ bedzie

— 1
ne +1—=(n*+c%)

A td' sin A =
cos A + co S1n S0 S 5
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A jezeli A jest dostatecznie mate to

—nc 1
1+Acotd = 1——(n*+c
taco sind’Jr 2(n +<)

nc 1,5 5
A = _cosé’_i(n + ) tan o’

§ =8 = 05 (n*+c)tand + nesecd

Poniewaz w rozwinigciu uzywano radianéw, przejsScie do jednostek praktycznych wy-
maga wprowadzenia dodatkowych czynnikéw

§ — &6 =225"sin1"[0.5 (n® + ¢®) tan &' + ncsec 0] (10.13)

Uwaga! Wartosci stalych m, n, ¢ podane sag w mierze czasowe;.

Réwnania (10.10), (10.13) wyprowadzono dla normalnych przejs¢ gwiazd przez po-
tudnik. Sa one wazne takze dla gérnych kulminacji gwiazd okotopolarnych, ale dla kul-
minacji dolnych trzeba wprowadzi¢ drobne modyfikacje. Odpowiedni wzér Bessel’a ma
wtedy postaé

T=a—ad =m-—ntand — csecd (10.14)

gdzie 7 ponownie oznacza czas prawdziwego przejScia minus czas przejscia rejestrowa-
nego, ale o/ musi by¢ teraz rozumiana jako miejscowy czas gwiazdowy plus 12 godzin.

Teoria zawarta w réwnaniach (10.10) do (10.14) pozwala na uwolnienie obserwowa-
nych warto$ci rektascensji i deklinacji z gtéwnych bledéw instrumentalnych, oczywiscie
pod warunkiem, ze state instrumentalne sa wczesniej znane. Wyznaczenie niektérych z
tych statych wymaga obserwacji gwiazd. Poniewaz bardzo pozadanym jest ciagle ka-
librowanie instrumentu astrometrycznego, dlatego wyznaczanie tych statych, zaleca sig¢
wprowadzic¢ jako integralng czgs$¢ programu obserwacji gwiazd. [

10.4 Redukcja obserwacji na miejsce widome

Wartos$ci obserwowane wspoirzgdnych réwnikowych cial niebieskich, poprawione na bigdy
instrumentalne stanowia fundamentalne wartosci rektascensji 1 deklinacji. Jest jednak
normalng praktyka dalsza redukcja obserwacji do potozeri widomych. Wymaga to wpro-
wadzenia poprawek na refrakcje, aberracje dobowa i paralaks¢ geocentryczna.

W przypadku obserwacji potudnikowych wyrazenia na te poprawki daja si¢ wyraznie
uproscié. Np. ktadac w formutach (9.25) na aberracje dobowa kat godzinny ¢t = 0, wplyw
aberracji na wspoirzedne rownikowe wyrazi si¢ nastgpujaco

da = 0.50213 cos ¢ sec &

45 = 0. (10.15)

Jak widac, wplyw w rektascensji jest podobny do poprawki kolimacji instrumentu w for-
mule Bessel’a — oba efekty sa proporcjonalne do secd. Mozna zatem polaczyC obie
poprawki w jedna poprzez podstawienie

¢ =c¢—0.°0213 cos ¢ (10.16)
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Wplyw refrakcji atmosferycznej jest bardziej powazny, bowiem poprawka refrakcyjna
ma zwykle najwigksza warto$¢. Refrakcja zmniejsza odleglos¢ zenitalna pozostawiajac
bez zmian azymut. Oznacza to, ze skoro potudnik obserwatora jest jednocze$nie kotem
wertykalnym, refrakcja zmieniajac deklinacj¢ nie zmienia momentu czasu przejscia przez
potudnik.

Wyznaczony np. z tablic refrakcji, kat refrakcji R trzeba zatem odja¢ od zmierzone;j
warto$ci deklinacji, chyba, ze mamy przypadek kulminacji pomigdzy biegunem i zenitem,
wowczas nalezy zmieni¢ znak poprawki.

Poprawka z tytutu paralaksy geocentrycznej, jest w przypadku obserwacji gwiazd za-
wsze do pominigcia. Pozostate poprawki (na refrakcje i aberacje dobowa) mozna wiaczyc
do réwnan obserwacyjnych kota potudnikowego. Niech (o, 0) beda wspétrzgdnymi ob-
serwowanymi poprawionymi na btedy czasu i odczytu kota podziatowego, dalej, niech
(«v, ) oznaczaja wspétrzedne widome gwiazdy, wowczas z doktadnoscia do matych rzgdu
drugiego

a=a +m+ntand’ + c*secd’

S—5_nR (10.17)
Réwnania te mozna udoktadni¢ wiaczajac cztony drugiego rzedu np. dla deklinacji wyraz
taki dany jest rownaniem (10.13).

Dla obiektéw z Uktadu Stonecznego moze si¢ okaza¢ koniecznym witaczenie do row-
nan obserwacyjnych paralaksy geocentrycznej. Podstawiajac w réwnaniach (9.18) za kat
godzinny wartos$¢ ¢ = 0, przekonamy sig¢, Zze poprawka paralaktyczna w rektascensji wy-
nosi zero, natomiast obserwowang deklinacjg¢ trzeba powigkszy¢ o

A6 =L sin(¢/ — )
T

gdzie p — geocentryczna odlegloS¢ obserwatora, » — geocentryczna odleglos¢ obiektu,
¢' — geocentryczna szerokoS¢ obserwatora. Znak poprawki zmieniamy jesli obserwo-
wana kulminacja gwiazdy wypadia migdzy biegunem i zenitem.

Podejscie to jest jednak niewystarczajace dla Ksigzyca i sztucznych satelitéw Ziemi,
dla ktérych nie mozna paralaksy traktowac jako wielko$ci matej. Trzeba wowczas posta-
pi¢ nastgpujaco:

e wartosci obserwowane poprawiamy za pomoca rownan (10.17) otrzymujac geome-
tryczny kierunek Zrodta wzgledem topocentrycznego obserwatora,

e po czym dokonujemy translacji do miejsca geocentrycznego za pomocg metody
wektorowej podanej w poprzednim wyktadzie.

10.5 Ruch biegunow

Przez pojecie ruch biegunow rozumiemy powolne 1 niewielkie przemieszczanie si¢ geo-
graficznych biegunéw po powierzchni Ziemi (nie wzgledem gwiazd!). Chwilowy kie-
runek osi ruchu wirowego definiuje bieguny rotacji na powierzchni Ziemi i prawdziwe
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Rysunek 10.4: Ruch biegunéw ziemskich: a) potozenie na powierzchni Ziemi chwilo-
wego bieguna P wzglgdem bieguna F, opis w trekscie, b) trajektoria chwilowego bie-
guna ziemskiego wzgledem bieguna Sredniego w latach 1958.0 — 1963.0.

bieguny §wiata na sferze niebieskiej. Bieguny §wiata przemieszczaja si¢ na sferze wsku-
tek precesji luni-solarnej 1 nutacji. Obecnie tego typu ruchem biegunéw si¢ nie interesu-
jemy. W dalszych rozwazaniach bgdziemy traktowac o$ rotacji Ziemi jako posiadajaca
niezmienne potozenie wzglgdem gwiazd. Interesuje nas pozorny ruch tej osi wzgledem
powierzchni Ziemi.

Wobec tego co powiedziano wyzej, skoro ruch biegunéw po powierzchni Ziemi nie
wplywa na potozenie biegunéw Swiata, to nie przyczynia si¢ do zmian rektascensji i dekli-
nacji gwiazd. Wptywa jednak na proces redukcji obserwacji tych wspotrzegdnych wykona-
nych z pomoca instrumentéw przejSciowych. Jest tak gdyz montaz teleskopu ustawiony
jest wzgledem powierzchni Ziemi, a to oznacza, ze na skutek ruchu skorupy ziemkiej
caty zbidr gwiazd jest przesuwany wzgledem instrumentu. W efekcie z powodu ruchu
biegunéw zmieniajg si¢ state instrumentalne narzedzia.

Na rysunku 10.4a, naszkicowano obszary polarne widziane 'z lotu ptaka”. Punkt
P oznacza chwilowy biegun rotacji, Fy jest jego Srednim potozeniem nazywanym nie-
zbyt trafnie biegunem figury ziemskiej. W przeciwienstwie do chwilowego, biegun figury
jest statym punktem na powierzchni Ziemi. Przemieszczenie v punktu P wzgledem F,
wynosi okoto (3, co na powierzchni Ziemi odpowiada odlegtosci bliskiej 10 m (patrz
rysunek 10.4b). Wschodnia dtugo$¢ I' tego przesunigcia najczesciej zwigksza sig, a za-
tem biegun chwilowy obiega F, w kierunku przeciwnym do wskazéwek zegara. Jest to
ruch skomplikowany, nie dajacy si¢ opisaé doktadnie, ale jego gtéwne sktadowe sa znane.
Sa to okres 428 dniowy i okres roczny. Przyczyny ruchéw bieguna sa niemal w catosci
natury geofizycznej. Gdyby Ziemia byta swobodnie wirujaca bryla sztywna, odchylenie
bieguna rotacji od osi symetrii Ziemi spowodowatoby jednostajny ruch kotowy bieguna
chwilowego wokot bieguna figury z okresem 305 dniowym. Ze wzgledu na plastycz-
nos¢ Ziemi okres ten ulegt silnemu wydtuzeniu (okres 428 dniowy jest zmodyfikowanym
okresem swobodnego ruchu wirowego Ziemi). Sktadowa roczna ruchu biegundw, jest
sktadowa wymuszona narzucong przez ulegajace ciagtej zmianie warunki geofizyczne.

Przemieszczenie P wzgledem F, wyrazone jest zwykle za pomoca wspotrzednych
prostokatnych (z,y), przy czym o$ x skierowana jest wzdtuz potudnika zerowego, o$ y
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a) do gQ/Q 0 b) }”

Do Greenwich

rownolegle do siebie

Rysunek 10.5: Szerokos¢ i dlugosé obserwatora wzgledem bieguna figury P, i bieguna
chwilowego

wzdtuz potudnika o A = 270°, (patrz rysunek 10.4a),

x =ycosI

y— —~ysinT (10.18)

WartoSci z,y sa publikowane z pewnym opdZnieniem, przez Migedzynarodowa Stuzbe
Rotacji Ziemi na minione momenty czasu.

W rezultacie ruchu biegunéw zmienia si¢ szerokos$¢ i dtugos¢ danego miejsca obser-
wacji. Niech (Ao, ¢p) sa geograficznymi wsp6trzednymi obserwatora wzglgdem bieguna
figury, natomiast (\, ¢) wzgledem bieguna chwilowego. Definicja szerokos$ci wzgledem
P jest bardzo prosta, ale nieco uwagi wymaga okreslenie zerowego potudnika dla bieguna
P. Na rysunku 10.4a pokazano, ze potudnik zerowy dla P jest wybrany tak, by styczna
w P lezaca w jego plaszczyznie biegta rownolegle do stycznej w F, do giéwnego potu-
dnika figury Ziemi. Obydwa potudniki przecinaja si¢ gdzies na rowniku, a wigc potudnik
zerowy bieguna rotujacego nie musi przechodzié przez punkt odniesienia w Greenwich.
Taka definicja oznacza takze, ze potudnik o dtugosci I', jest wspdlny dla obu systeméw.
Spéjrzmy teraz na rysunek 10.5a. Obserwator znajduje si¢ w Srodku sfery, jego zenit
bedziemy traktowali jako punkt staty, co miatloby miejsce naprawdg gdyby punkt Z ozna-
czal zenit geocentryczny. Stale instrumentalne sa jednak wyznaczane w oparciu o zenit
astronomiczny, a ten réwniez wykazuje drobne ruchy; zenit astronomiczny okreslony jest
kierunkiem lokalnej grawitacji, a m.in. sity ptywowe precesji luni-solarnej wnosza tu
niewielkie zmiany. Wigcej, sity te indukuja pewne efekty geofizyczne, ktdre ponownie
zmieniaja kierunek widomej grawitacji. Jest to efekt czysto geometryczny i nie znie-
ksztalcajacy procesu redukcji obserwacji gwiazd, pod warunkiem, ze state instrumentalne
beda wyznaczane wzgledem statego kierunku zenitalnego. Dlatego zmiany astronomicz-
nego zenitu zostang tu pominigte, 1 jedynie beda wzigte pod uwage zmiany astronomicznej
szerokosci i dlugosci d¢, d\ wywotane ruchami bieguna.

Mozemy zatem przejs¢ do wyprowadzenia formut wigzacych wspoirzedne obserwa-
tora podane wzgledem bieguna figury F, i bieguna chwilowego. Niech na rysunku 10.5ab,
P i P, oznaczaja potozenia bieguna chwiloweg i bieguna figury odpowiednio. Mamy
woéwcezas PyZ = 90° — ¢y, oraz PZ = 90° — ¢. Dalej Ny, Wy, Sy sa punktami kardy-
nalnymi horyzontu wyznaczonymi w oparciu o Fy, natomiast N 1 W/ w oparciu o punkt
P.
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Mate koto przechodzace przez P przecina tuk FyZ w punkcie @), przy czym FyQ) =
do = ¢ — ¢g. Traktujac tréjkat Py P(Q) jako ptaski i prostokatny w wierzchotku (), mamy

dp = PyP cos(QPyP) = PyP cos ZPyP

Mamy tez Py P = v, FPyZ jest potudnikiem o dtugosci \g, Fy P jest potudnikiem o dlugo-
SciI'. Zatem ZPyP = \g — I, oraz

dp = ycos (N —T) (10.19)

Z drugiej strony, PZ jest potudnikiem o dtudosci A, PP, potudnikiem o diugosci (180° +
I'), oba wzgledem bieguna P.

Stad kat sferyczny PyPZ = 180° — (A — I'), a formuta czteroczgsciowa zastosowana
do tréjkata sferycznego FyZ P daje

cosy cos (180° — (A —TI')) = sin~y cot (90° — ¢) —sin (A —I') cot (Ao — I')
Ze wzgledu na mate wartosci kata y, w przyblizeniu mozna napisac
ytan¢sin (Ag — ') =sin (A —I') cos (Ag — ') — cos (A = I") sin (A\g — I
a korzystajac ze znanych tozsamosci trygonometrycznych mamy
dN =X — g =tan¢gsin (g — I (10.20)

Jezeli w réwnaniach (10.19) i (10.20) zastosujemy wzory na sume, réznic¢ sinusa i cosi-
nusa po czym wykorzystamy réwnanie (10.18), woéwczas dostaniemy wyrazenia na chwi-
lowa dtugos¢ i szerokoS¢ geograficzng w postaci

O = ¢o+ xCos \g — ysin Ny

A= Ao + (zsin A\g + ycos \g) tan ¢ (10.21)

Mozemy teraz pokazaé jak ruchy bieguna wptywaja na poprawki instrumentalne kota po-
tudnikowego. Punkt W’ (rysunek 10.5a), zachodni koniec osi poziomej instrumentu z
powodu ruchu bieguna nie zmienia swego potozenia na sferze. Podobnie nie zmieni si¢
stata kolimacji narzedzia. A poniewaz zatozyliSmy, ze zenit obserwatora jest nieruchomy,
warto$¢ statej wysokosci instrumentu réwniez pozostanie taka sama. Przemieszczenie
bieguna zmniejszy jednak wszystkie zachodnie azymuty, w tym stala azymutalna narze-
dzia o kat Ny, a wiec

da = —PyZP

Kat ten tatwo otrzymac z tréjkata sferycznego Py Z P (rysunek 10.5b), mianowicie, sto-
sujac wzor sinusOw 1 przyblizenie matych katéw dostaniemy

da = —vsin (N — I') sec ¢ (10.22)
A za pomoca wzoru (10.20)

da = —dA csc ¢ (10.23)
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Zmiana w dtugosSci d\ musi jeszcze zostaé uwzgledniona w poprawce zegara, z ktérego
pomoca mierzono moment przejScia gwiazdy przez potudnik instrumentalny. Oczywi-
stym jest, ze blad poprawki zegara wynosi

d(AT) = dA. (10.24)

Wptyw ruchéw bieguna na odczyt zegara T' odpowiadajacy momentowi przejScia ge-
1azdy przez nitke Srednia, najlatwiej policzyC zastgpujac state instrumentalne m, n parzez
ich odpowiedniki horyzontalne a,b. Wprowadzajac do réwnania (10.10) wielkoSci dane
wzorami (10.1) 1 (10.8), dostaniemy alternatywe¢ wzoru Bessel’a na poprawiong rekta-
scensj¢ gwiazdy, mianowicie

a—T=AT +asin (¢ — J)secd + bcos (¢ — §)secd + csecd
a po zrézniczkowaniu, z wystarczajaca doktadnosScia bgdzie
dla —=T) = d\ + dasin (¢ — 0) secd

Zauwazajac, ze prawdziwe «, d nie ulegaja zmianie z powodu ruchéw bieguna, po pod-
stawieniu wzoru (10.23) bedziemy mieli

dT = —d\ cot ¢ tan (10.25)

Jest to zmiana momentu czasu obserwowacji przejScia gwiazdy przez potudnik spowo-
dowana ruchami biegunéw ziemskich. Zmiana szerokosSci obserwatora, powoduje odpo-
wiednig zmiang w odczycie deklinacji z kota podziatowego. I

10.6 Koto wertykalne

Koto potudnikowe ma sporo zalet, np. pozwala na wyznaczenie («, §) wszystkich gwiazd
widocznych na horyzoncie obserwatora gdy tymczasem inne instrumenty maja pewne
ograniczenia ze wzgledu na deklinacje. Ponadto, obserwacje potudnikowe w zasadzie
bezposrednio daja rektascensj¢ i deklinacjg, t¢ wlasnos¢ okre§lamy mianem pomiaréw
absolutnych. Dlatego jeszcze w poczatkowych latach XX stulecia koto potudnikowe byto
podstawowym narzedziem stuzacym do wyznaczania absolutnych pozycji gwiazd. Ob-
serwacje te stanowity baz¢ do tworzenia fundamentalnych katalogéw gwiazd.

Koto potudnikowe moze by¢ wykorzystywane nie tylko do pracy w potudniku miej-
scowym. Rozwazmy nieco inny wariant, identyczny instrument, ale zorientowany swa
osia pozioma wzdtuz lini pétnoc-potudnie. Jak widaé na rysunku 10.6, taki wertykalny
instrument przejSciowy pozwala na obserwacje gwiazd o deklinacjach wylacznie z prze-
dziatu [0, ¢]. Wszystkie takie gwiazdy maja po dwa przejscia przez pierwszy wertykat,
w momencie ktérych rejestrowany jest miejscowy czas gwiazdowy. Srednia z dwéch
przejs¢ jest rowna rektascensji gwiazdy. Kota podzialowe pionowe pozwalaja na pomiar
odlegtosci zenitalnej z przejscia, a polowa interwatlu czasu migdzy dwoma przejsciami
réwna jest katowi godzinnemu H w chwili przejscia przez pierwszy wertykat.

Niech punkt X na rysunku 10.6 bedzie polozeniem gwiazdy w momencie zachod-
niego przejscia, wowczas z tréjkata sferycznego PZ X 1 wzoru sinuséw mamy

cosd = sin zcsc H (10.26)
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Rysunek 10.6: Przejscie obiektu X przez pierwszy wertykat, opis w tekscie.

Z wzoru cotangensowego zastosowanego do tego trdjkata (rysunek 10.6) mozemy wy-
znaczy¢ szerokos$¢ obserwatora

cos ¢ = tan z cot H (10.27)

Podczas obserwacji w pierwszym wertykale bledy instrumentalne sa naturalnie takie same
jak dla kota potudnikowego, ale poprawki jakie trzeba wprowadzi¢ do obserwacji sa
znacznie bardziej skomplikowane. Jedyna przewaga kota wertykalnego jest mozliwos¢
niezaleznych pomiar6w szerokos$ci obserwatora.

10.7 Astrolabia Danjon’a

Poza niawatpliwymi zaletami, koto potudnikowe ma jednak pewne wady, jedna z nich
jest problem mechanicznego ugigcia lunety, co wiaze si¢ z niestalosScig poprawek instru-
mentalnych. Zmiany poprawek moga by¢ nieistotne dla matych odlegtosci zenitalnych
ale dla duzych juz niestety nie. Z powodu elastyczno$ci montazu narzgdzia pojawiaja si¢
wowczas btedy systematyczne, a zwiazane z nimi poprawki sa trudne do wyznaczenia.

Dlatego zaprojektowano narzgdzia innego typu, pozwalajace na absolutne pomiary
potozen ciat niebieskich z wigksza precyzja, sa to bezosobowa astrolabia Danjon’a i foto-
graficzny teleskop zenitalny (w skrécie okreslany jako FTZ). W przypadku FTZ mozliwe
jest obserwowanie gwiazd jedynie na nieduzych odleglosciach zenitalnych. Astrolabige
Danjon’a mozna obraca¢ wokoét osi azumutalnej, ale obserwacje wykonuje si¢ zawsze na
tym samym almukantaracie o odlegtosci zenitalnej réwnej np. 30°, co skutecznie oddala
niebezpieczenstwo zmiennego btedu ugigcia teleskopu.

Zasadg pracy astrolabii Danjona zilustrowano na rysunku 10.7. Astrolabia sktada si¢
z réwnobocznego szklanego pryzmatu ustawionego jednym bokiem prostopadle do ho-
ryzontu. W okularze narzgdzia obserwowane sa dwa obrazy tej samej gwiazdy, jeden
bezposredni po odbiciu od wewngtrznej dolnej plaszczyzny pryzmatu, drugi odbity od
zwierciadta rtgciowego i gornej plaszczyzny pryzmatu. Gdy odlegtos¢ zenitalna gwiazdy
wynosi 30°, w okularze obserwujemy koincydencj¢ obu obrazow. A zatem gwiazda moze
by¢ obserwowana za pomoca tego instrumentu tylko wtedy gdy w wyniku ruchu dobo-
wego przechodzi przez almukantarat 60°. Naktada to na gwiazdy mozliwe do obserwacji
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Rysunek 10.7: Bieg promieni §wietlnych w astrolabii Danjon’a. Biegnace réwnolegle
promienie S i .S’ z wiazki promieni od pewnej gwiazdy wpadaja w rézne miejsca uktadu
optycznnego astrolabii. Promien S pada bezposrednio na pryzmat, promieri S’ dopiero po
odbiciu od lustra rtgciowego. Po przejsciu réznych czesci pryzmatu oba promienie zostaja
skupione np. na ekranie. W momencie gdy gwiazda znajdowata si¢ na almukantaracie
30° jej obrazy utworzone przez oba promienie pokrywaja sig.

warunek ¢ + 30° > § > ¢ — 30°.

Kazda gwiazda musi dokona¢ dwoch przejs¢ przez almukantarat, jedno wschodnie drugie
zachodnie wzgledem potudnika obserwatora. Sredni moment czasu z dwéch momentéw
przejscia daje rektascensj¢ gwiazdy; polowa interwatu czasu pomigdzy przejSciami daje
kat godzinny H odpowiadajacy odlegtosci zenitalnej 30°. Niech na rysunku 10.8 punkt
X oznacza potozenie gwiazdy obserwowanej astrolabia Danjona. Z trojkata PZ X, ze
wzoru cosinusow mamy

cos z = \/§/2 = sin¢sind + cos ¢ cos d cos H (10.28)

Réwnanie to umozliwia obliczenie zaréwno deklinacji gwiazdy jak 1 szerokosci zaktada-
jac, ze druga z wielkosci jest dostgpna. Jesli znana jest szeroko$¢, podstawiamy wowczas

tan F' = cot ¢ cos H (10.29)
co w rownaniu (10.28) pozwala wyeliminowac cos H

V3/2 = sin ¢ sec F'sin(d + F)
Wobec tego, deklinacj¢ obliczymy jako

0 = arcsin (\/5/2 cos F'csc gb) - F (10.30)

Ze wzgledu na niejednoznacznos¢ funkcji arcsin, réwnanie (10.30) ma dwa rozwiaza-
nia. Na rysunku 10.8 odpowiadaja one potozeniom oznaczonym przez X i X' . Zwykle
nietrudno jest wybraé rozwiazanie wtasciwe. I’

10.8 Fotograficzny teleskop zenitalny

Rysunek 10.9a, schematycznie przedstawia powstawanie obrazu gwiazdy w FTZ. Instru-
ment ten sktada si¢ z horyzontalnej soczewki objektywowej, z oprawy na klisze fotogra-
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o Z

P

30

Rysunek 10.8: Gwiazda X znajduje si¢ na almukantaracie o Z = 30°. Z rozwiazania troj-
kata sferycznego PX Z mozemy wyznaczy¢ wartosSC jej deklinacji. Istnieja jednak dwa
rozwiazania, jedno odpowiada gwiezdzie potozonej na tym almukantaracie w miejscu X,
drugie gwiezdzie znajdujacej si¢ w punkcie X'.

ficzne (umieszczona tuz pod soczewka), oraz z ciektego lustra rtgciowego. Obraz gwiazdy
po odbiciu od lustra rtgciowego rejestrowany jest na kliszy fotograficzne;.

Wazng cecha tego narzedzia jest to, ze na emulsji fotograficznej lezy punkt weztowy
soczewki objektywu, wéwczas dobierajac odpowiednio odlegto$¢ powierzchni rteci otrzy-
mujemu na kliszy zogniskowane obrazy gwiazd. Takie rozwigzanie doskonale eliminuje
btedy wysokosci 1 kolimacji narzedzia.

Podczas ekspozycji oprawa z klisza jest z odpowiednia szybkoscia przesuwana pro-
stopadle do osi optycznej teleskopu. Przy czasach naswietlania kliszy od 10-20 sekund,
technika ta pozwala na uzyskanie punktowych obrazéw gwiazd a wigc na fotografowa-
nie gwiazd nawet stosunkowo slabych. W czasie obserwacji rejestrowany jest automa-
tycznie moment czasu odpowiadajacy Srodkowi interwalu eksponowania kliszy. Jed-
nakze kompletna obserwacja za pomoca FTZ wymaga czterech ekspozycji. Po kazde]
ekspozycji, soczewka wraz z klisza sa obracane o 180° 1 w rezultacie cztery obrazy da-
nej gwiazdy tworza na kliszy rownoleglobok, przyktadowo pokazany na rysunku 10.9b.
Niech t4, 19, t3, 14 beda momentami czterech obserwacji danej gwiazdy. Gdyby kamery
FTZ w czasie obserwacji nie obracano o 180°, pomijajac niewielkie zakrzywienie, cztery
obrazy lezalyby na liniach prostych. Ze wzgledu na obroty, jjedynie odcinki X; X3 i
Xy X4 odzwierciedlaja ruch dobowy sfery. Przy obrocie kliszy doktadnie o kat 180°, od-
cinki sa do siebie rownolegte. W czasie obracania FTZ, punkt zenitu na kliszy pozostaje
nieruchomy. Jest on jednakowo odlegty od odcinkéw X7 X3 1 XX,

Okreslmy w dowolnym mmiejscu kliszy uktad wspétrzednych (z,y) , 0 osi OX réw-
nolegtej do tych odcinkéw. Niech (x;,y;) sa wspétrzgdnymi punktéw X;, i=1,2,3.4.
Mozna je oczywiscie zmierzy¢ za pomoca precyzyjnych ptytomierzy. Znajac skalg kliszy
(co ma miejsce, bowiem przyktadowo, znamy odlegtos¢ X; X3 na kliszy oraz interwat
(t3 — t1) odpowiadajacy ruchowi dobowemu od X; do X3), mozemy wspétrzedne w jed-
nostkach liniowych tatwo zamieni¢ w katowe. Zauwazmy tez, ze y, = Y3, Y2 = Y.

Niech (z9, yo) beda wspéirzednymi obrazu zenitu miejsca obserwacji. Wspétrzgdna
xo jest nieznana ale yy mozemy wyznaczy¢ z formuty

Yo = 0.5 (1 +ya) = 0.5 (y2 + y3)
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b)

Klisza

c)

Lustro rteciowe

Rysunek 10.9: Fotograficzny teleskop zenitalny: a) powstawanie obrazu gwiazdy w ukta-
dzie optycznym, b) obrazy gwiazd zarejestrowane na kliszy w trakcie obserwacji foto-
graficznym teleskopem zenitalnym, c¢) odlegto$¢ zenitalna odcinka z3x; wynosi ¢ — 9.
Szczegoly w tekscie.

Latwo zauwazy¢, ze odlegtoS¢ pomigdzy rownolegltymi odcinkami X; X3 1 X5 Xy rowna
jest dwukrotnej odleglosci zenitalnej gwiazdy w momencie przejScia przez potudnik ob-
serwatora (patrz rysunek 10.9c), stad

¢—06=0.5(y1 —ya) = 0.5 (y2 — y3) (10.31)

Zatem znajac szeroko$¢ miejsca obserwacji mozemy obliczy¢ deklinacje gwiazdy.

Kat godzinny gwiazdy w momencie ¢; eksponowania kliszy, wynosi (o — x1) (pomi-
jamy zakrzywienie Sladu gwiazdy na kliszy), a w momencie t4, ze wzgledu na odwrdce-
nie kliszy wynosi (z4 — x¢). A zatem w momencie 0.5(¢; + t4) kat godzinny jest réwny
0.5(z4—x1). Wykorzystujac wszystkie cztery obrazy gwiazdy, Sredni moment obserwacji
wyliczamy jako

to = 0.25(t1 +to +t3 +1y) (10.32)

przy czym warto wyrazi¢ go w czasie gwiazdowym. Odpowiadajacy mu Sredni kat go-
dzinny wynosi

HO = 025(1'4 — X1+ X3 — 33'2) (1033)
a rektascensj¢ obserwowanej gwiazdy wyliczamy ze znanej formuty
a=ty— Hy (10.34)

Najwigksza zaleta FTZ jest — ze wzgledu na niewielkie odleglosci zenitalne — zredu-
kowanie do minimum wptywu refrakcji na rezultaty obserwacji. Wada natomiast jest
niewielki zakres deklinacji gwiazd (mniej niz 1°), jakie mozna tym narzg¢dziem w danym
miejscu obserwowac.

Mimo, ze sa to narzedzia precyzyjniejsze, ani astrolabium Danjon’a, ani FTZ nie
nadaja si¢ do wyznaczenia rektascens;ji i deklinacji w spos6b fundamentalny. Moga one
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natomiast doktadnie powiazaé potozenia rozrzucone po calej sferze i wykry¢ bledy w
katalogach fundamentalnych opracowanych w oparciu o obserwacje potudnikowe.

Doskonale nadaja si¢ do wyznaczania zmian szerokosci i czasu w miejscu obserwa-
cji, nie tylko wynikajacych z ruchéw bieguna ale takze powodowanych nieregularnoscia
ruchu wirowego Ziemi. [’

10.9 Dodatek A. Zadania

1. Pokaz, ze blad momentu przejscia gwiazdy przez potudnik, obserwowanej kotem
potudnikowym, obok wzoru Bessel’a dany jest takze wzorem Mayer’a

T =lasin (¢ — ) + bcos (¢ — ) + ] secd

2. Gwiazde 0 § = 79°35’ obserwowano instrumentem przejSciowym w miejscu o sze-
rokosci 51°16’38”. W nastgpstwie poprawek instrumentalnych btedéw w wyso-
kosci i kolimacji, czasy uniwersalne gérnej i dolnej kulminacji okazaty si¢ réwne
18803™184 i 6"00™4531. Oblicz btad azymutu tego narzedzia.

3. Wyjasnij zasadg obserwacji gwiazd za pomoca astrolabii Danjon’a. Pokaz, ze
mozna ja zastosowac do pomiaru deklinacji gwiazd, dla ktérych

¢ —30°<d <o+ 30°

Udowodnij, ze precyzja wyznaczenia J jest najwigksza na koncach tego przedziatu,
oraz, ze osiaga zero gdy

2 8in (b}
V3

Pokaz, ze precyzja wyznaczenia rektascensji jest najwigksza gdy

0 = arcsin {

) = arcsin [\/5/2 sin (/5}



Rozdzial 11

Wspoélrzedne helio- i barycentryczne

Streszczenie. Potozenia gwiazd wyznaczone z obserwacji wykonanych z powierzchni
orbitujacej wokot Stonca Ziemi, wykazuja cykliczne zmiany. Zmiany te sa ztozeniem
dwoch zjawisk: paralaksy 1 aberracji rocznej. Paralaksa roczna gwiazd jest niewielkim
katem, zawsze mniejszym od 1”, ktdry zalezy od odlegtosci gwiazda obserwator. Z tego
powodu paralaksa ma fundamentalne znaczenie w wyznaczaniu odleglosci do gwiazd.
Metoda paralaksy trygonometrycznej jest metoda podstawowa, stuzaca do kalibrowania
innych sposobéw wyznaczania odlegtosci do gwiazd. Aberracja roczna powoduje zmiany
wspotrzednych gwiazd niezaleznie od ich oddalenia od obserwatora. Sa to zmiany duze
dochodzace do okoto 20”. Przyblizony opis paralaksy i aberracji rocznej w ekliptycznym
uktadzie wspétrzednych pozwala, dla kazdej gwiazdy, na wyprowadzenie rownan tzw.
paralaktycznych i aberracyjnych elips, czyli trajektorii po ktérych, na skutek omawia-
nych zjawisk, w ciagu roku przemieszcza si¢ obserwowane potozenie gwiazdy. Elipsy te
r6znig si¢ rozmiarami, a odbywajacy si¢ po nich ruch paralaktyczny obrazu gwiazdy jest
przesunigty w fazie w stosunku do ruchu aberracyjnego.

Aberracja roczna jest konsekwencja niezerowej predkosci obserwatora. W przypadku
gwiazd druga poprawka aberracyjna, tzw. aberracja wiekowa jest ignorowana w trakcie
przejscia z geocentrum do barycentrum Ukladu Stonecznego. Jest to poprawka wyni-
kajaca z niezerowj wzgledem obserwatora predkosci samej gwiazdy, wskutek czego, w
interwale czasu jaki kwant promieniowania potrzebuje na przebycie odlegtosci gwiazda
obserwator — gwiazda zmienia polozenie. Inaczej ma si¢ sprawa dla ciat z Uktadu Sto-
necznego. Tutaj poprawka z tytulu czasu propagacji Swiatta musi by¢ zawsze uwzgled-
niona. Poprawka taczna obejmujaca aberacje roczna i czas propagacji nosi nazwe aberacji
planetarnej.

W czasach wspétczesnych formuty transformacyjne przejscia geo-barycentrum uwzgled-
niaja petng aberracje roczng — czyli skutek ruchu obserwatora po orbicie eliptycznej. W
przesztosci, do roku 1984, stosowano podejscie uproszczone, polegajace na usuwaniu ze
wspotrzednych geocentrycznych jedynie tzw. aberracji kolowej, pozostawiajac te czesci
poprawek, ktore byty konsekwencja eliptycznosci ziemskiej orbity. Pozostawione czgsci
poprawki aberracyjnej okreslano mianem aberracyjnych cztonéw E. Wszystkie Srednie
miejsca katalogowe gwiazd, wyliczone przed rokiem 1984 zawieraja nieusunigte cziony
E.

Stowa kluczowe: wspotrzedne heliocentryczne i barycentryczne, paralaksa roczna, aber-
racja roczna, aberracja planetarna, aberracyjne cztony FE, parsek. I’

“[Modyfikowano AD 2008, Kwiecien 27.]
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Rysunek 11.1: Paralaksa roczna. Potozenie gwiazdy X obserwowane przez obserwato-
réw znajdujacych si¢ w punktach Z i C' rézni si¢ o kat paralaksy p.

11.1 Paralaksa roczna

Omoéwimy transformacje wspolrzednych ciat niebieskich z miejsca geocentrycznego do
heliocentrycznego lub barycentrycznego, czyli do Srodka masy Storica lub Srodka masy
Uktadu Planetarnego. Potrzebna do tego celu poprawka paralaktyczna zwana w tym przy-
padku paralaksa gwiazdowa, gra kluczowa rolg przy wyznaczaniu odlegtosci do gwiazd.

Niech na rysunku 11.1 punkt X oznacza obserwowany obiekt, C' barycentrum Uktadu
Planetarnego, Z Srodek Ziemi. Oznaczmy przez r 1 R barycentryczne wektory potoze-
nia obiektu i Ziemi, odpowiednio. Niech r’ bedzie geocentrycznym wektorem potozenia
obiektu. Oczywiscie

r=r' +R (11.1)

Jest to dokladne réwnanie, i jesli X oznacza ciato z Uktadu Slonecznego taka postac
rownania nalezy zachowaé w zastosowaniach praktycznych. Gdy mamy do czynienia z
gwiazdami mozna dokonaé pewnych uproszczen.

Kat pomigdzy wektorami r i r’ nazywany jest paralaksa roczna p. W interwale jednego
roku kat ten zmienia si¢ wraz ze zmianami polozenia Ziemi na orbicie. Dla tréjkata CZ X,
z twierdzenia sinuséw wynika

sinp = EsinZ (11.2)
r

gdzie Z elongacja gwiazdy (kat C'Z X). Ze wzgledu na konieczno$¢ standaryzacji para-
laksa roczna gwiazdy definiowana jest jako kat 7 !

1
sinm = — (11.3)
r

'0Oznaczenie to wprowadza nieco zamieszania i dlatego nalezy zachowaé ostrozno$é aby nie pomylié
paralaksy rocznej z oznaczeniem liczby niewymiernej 3.1415... .
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przy czym odlegtos¢ r wyrazona jest w jednostkach astronomicznych.

Zatem, paralaksa m odpowiada warunkom, w ktérych R = 1 [AU],Z = 90°. Na
przestrzeni roku, w efekcie zjawiska paralaksy gwiazda opisuje na sferze elips¢ o pétosi
wielkiej w przyblizeniu rownej .

Paralaksy roczne gwiazd sa bardzo mate, nie znamy ani jednego przypadku gwiazdy z
paralaksa 7 wigksza od 1” dlatego, na podstawie réwnania (11.3), przy zachowaniu duzej
doktadnosci, odlegtos¢ gwiazdy moze by¢ okreslona formuta

el (11.4)

gdzie r wyrazone jest w parsekach. Parsek jest to odlegtos¢ odpowiadajaca paralaksie
m = 1”. Gdyby w formule (11.4) 7 byto wyrazone w radianach, wéwczas r byloby w
jednostkach astronomicznych. Aby w réwnaniu (11.4) r bylo w parsekach, paralaksa 7
musi by¢ podstawiona w sekundach tuku. Zachodza nastgpujace zwiazki

1 prc = 206265 [AU]|
1 prc = 3.2616 [lat wietlnych] (11.5)
1 prc = 3.0857 - 10" [km]

Wspomniano juz, ze wobec bardzo matych wartosci paralaksy istnieje mozliwos$¢ przy-
blizenia zaleznosSci (11.1). Niech s i s’ bgda wersorami wektoréw r i r’, mamy wigc

rs—1r'ss =R

Mnozac to rownanie dwukrotnie wektorowo przez s, stosujac prawa iloczynu wektoro-
wego bedziemy mieli

sxsx(rs)—sxsx(r'sy=sxsxR
—((s-s)s —(s-s)s') =r""(s x (s xR))

Ktadac s - s’ =~ 1, r = r’ uwzgledniajac (11.4) dostaniemy
s—s=m-(sx (s xR))
po kolejnym zastosowaniu twierdzen iloczynu wektorowego
ds=m((s-R)s—R) (11.6)

We wspoétrzgdnych réwnikowych, sktadowe wektora R potozenia Ziemi oraz wersora s
WYNnosza

R = (X,Y,2)
s = (cos o cos §, sin avcos 0, sin §)

Roézniczkujac sktadowe wersora s po o i 6 mamy
ds = (—sinacos d da — cos asin § dd, cos avcos § daw — sin aesin 6 d6, cos d d9)

Sktadowe réwnania wektorowego (11.6) maja zatem postac

—sinacosdda —cosasinddd = w((s-R)cosacosd — X),
cosacosdda —sinasinddd = 7w((s-R)sinacosd —Y),
cosddd = 7((s-R)sind — 2)
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Z dwéch pierwszych réwnan dostaniemy

do = %sectS(Xsina—Ycosoz),
d0 = m(Xcosasind+ Ysinasind — Z cosd) (11.7)

Paralaks¢ m wyrazono w sekundach tuku, zatem da bgdzie w sekundach czasowych, d¢
w sekundach tuku. I

11.2 Aberacja roczna

Wyprowadzenie poprawki na aberracje rocznq jest bardzo podobne do poprawki na prze-
sunigcie paralaktyczne. Wyprowadzimy wzory na klasyczna, uproszczong poprawke pierw-
szego rzedu. Szybkos$¢ orbitalna Ziemi wynosi 30 km/s co stanowi 10~* szybkosci
$wiatta. Oznacza to, ze aberracyjne przemieszczenie bedzie rzedu 10~ radianéw, co
odpowiada okoto 20” tuku. Dlatego efekty drugiego rzedu (sa one na poziomie 1078
radianéw) nie zawsze sa zaniedbywalne, szczegélnie w precyzyjnych pracach astrome-
trycznych. Jednak udoktadnianie klasycznego podejScia mija si¢ z celem, gdyz efekty
relatywistyczne sg tego samego rzgdu co drugi wyraz rozwinigcia klasycznego.

Na rysunku 11.1, wektor r’ odpowiada kierunkowi, w ktérym gwiazda X bytaby wi-
dziana przez obserwatora znajdujacego si¢ w punkcie Z, ale pozostajacego w spoczynku
wzgledem barycentrum C'. Niech kierunek do tej gwiazdy, gdy mamy do czynienia ru-
chem obserwatora, czyli z aberracja okreslony jest przez wersor s*. Stosujac wzory pierw-
szego rzedu na przesunigcie aberracyjne (patrz podrozdzial 7.5.2), podstawiajac w nich
za 'V predkosé Ziemi R, otrzymamy

1 i
ds =s*—s' = —-¢' x (s xR) (11.8)
c
Zmieniajac s’ przez jego kierunek barycentryczny s, nie poniesiemy istotnego uszczerbku
na precyzji wyznaczanej poprawki, otrzymamy wowczas

1 . .
ds=—-(R—(R-s)s) (11.9)
c
Jak widaé formulgl (11.6) rézni sig od (11.9) tym, ze wektor potozenia R zastapiono w
(11.9) pochodna R, a paralakse 7 przez 1/c. Dlatego po dokonaniu stosownych zmian w
réwnaniach (11.7), mozemy wyrazié aberacyjny przyrost ds we wspotrzednych a;, d jako

da = ¢ 'secd(Y cosa — X sina) (11.10)

dd = c Y (Zcosd — X cosasind — Y sinasin ) )
W réwnaniu (11.10) szybko$¢ §wiatta i sktadowe R musza by¢ wyrazone w identycznych
jednostkach. W systemie stalych astronomicznych szybkos$¢ wyraza si¢ w jednostkach
AU /doba. W tych jednostkach

c¢=173.14 [AU/doba] (11.11)

W powyzszym wywodzie milczaco przyjeto, ze Zrédto promieniowania ma predkosé
rowna zeru wzgledem barycentrum Uktadu Stonecznego. Co oczywiscie nie jest prawda.
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Predkosci gwiazd ujawniaja si¢ przeciez w ich ruchach wilasnych, a te sa czym§ bardzo
powszechnym.

A zatem poprawienie obserwowanego potozenia gwiazdy na paralakse i aberracj¢ me-
toda dopiero co opisana, nie daje geometrycznej barycentrycznej pozycji na moment ob-
serwacji powiedzmy t,. Opisana tutaj redukcja daje potozenie jakie gwiazda zajmowala
o interwal 7 wczesniej. Czas 7 jest czasem propagacji S§wiatla pomigdzy gwiazda i ob-
serwatorem. W celu otrzymania geometrycznego potozenia na moment ¢,, musimy do
obliczonej podana wyzej metoda pozycji dodac¢ rezultat iloczynu

7 - ruch wasny

Poprawka ta nazywana jest aberracjq wiekowq. Ze wzgledu na duze niepewnosci w po-
miarach odlegtosci gwiazd, tym samym i duze niepewnosSci w 7 w praktyce poprawka
ta nie jest brana pod uwage. Stad, przyczynek od aberracji wiekowej tkwi w tym co
rozumiemy pod pojgciem barycentryczne potozenie gwiazdy.

Poprawka czasu propagacji Swiatla nie moze by¢ ignorowana w przypadku ciat z
Uktadu Stonecznego. Dla tych cial méwimy o tzw. aberracji planetarnej, rozumiejac
przez to faczny efekt zmiany geocentrycznego polozenia, powodowany zaréwno, nieze-
rowa predkoscia obserwatora jak i Zrodta. Mamy wowczas petng poprawke od miejsca
widomego do geometrycznego. Poprawka za aberracje roczna uwglednia jedynie wptyw
ruchu $rodka Ziemi wzglgdem barycentrum Uktadu Stonecznego. I

11.3 Przyblizone formuly na paralakse i aberracje

Przesunigcia paralaktyczne gwiazd nigdy nie przekraczaja jednej sekundy tuku. Dlatego
w réwnaniu (11.7), w sktadowych (X, Y, Z) mozna ograniczy¢ si¢ do trzech cyfr znacza-
cych bez powaznego uszczerbku w precyzji wyznaczanych przyrostach do, dé. Mozemy
wigc wykorzysta¢ uproszczone formuly na wektor potozenia Ziemi R.

Rozréznienie pomigdzy geocentrum i barycentrum ukladu Ziemia-Ksigzyc jak dotad
nie jest nigdy potrzebne, a dla wigkszosci gwiazd podobnie ma si¢ sprawa jesli chodzi o
Srodek Storica i barycentrum Uktadu Planetarnego.

Mimosréd orbity Ziemi wynosi okoto 1/60, i jesli nie interesuja nas paralaksy mniej-
sze od 001 wystarczy przyjac orbitg Ziemi jako kotowa.

Nastgpny krok polega na zastosowaniu wspétrzednych ekliptycznych zamiast réwni-
kowych. W tych wspéirzednych, jesli A jest prawdziwa diugoscia Storica to wektor
potozenia Ziemi R ma sktadowe

R = (—cos A\m, —sin A, 0) (11.12)

Ktadac te sktadowe do réwnania (11.7), zastepujac («a, 0) przez (A, ), wowczas zmiany
wspotrzednych ekliptycznych spowodowane paralaksa opisane bgda formutami

d\ = —7sec Bsin(A — A\@)

df = —msin B cos(A — A\@) (11.13)

Niech z i y beda sktadowymi przesunigcia paralaktycznego gwiazdy w kierunkach réw-
nolegtym 1 prostopadtym do ekliptyki (rysunek 11.2),

xr = —dAcosf3

y=dp



124 Wspélrzedne helio- i barycentryczne

Rysunek 11.2: Elipsa paralaktyczna, geocentryczne potozenie gwiazdy G’ w przeciagu
roku przemieszcza si¢ po elipsie. Srodek elipsy odpowiada barycentrycznemu potozeniu
gwiazdy.

W okresie roku kat (A — Ax)) przebiega wartosci z przedziatu [0,360°]. Eliminujac
go z réwnan (11.13), otrzymamy réwnanie §ladu zakreSlonego na sferze przez gwiazdg,
obserwowanego ze Srodka Ziemi w przeciagu roku

IQ y2

L a—— 11.14
2 + 72sin? 3 ( )

Jest to elipsa paralaktyczna o potosi wielkiej 7, pétosi matej 7 sin 3 (patrz rysunek 11.2).
Pétos wielka jest rownolegla do ptaszczyzny ekliptyki.

Niskiej precyzji formuly na aberracj¢ roczng otrzymamy w podobny sposéb. Ograni-
czamy si¢ do heliocentrycznej orbity Ziemi uwzgledniajac jej eliptycznos¢ przez proste
podstawienie

R=V,+V, (11.15)

gdzie wektor V| to sktadowa poprzeczna o statej dtugosci, natomiast V; to sktadowa
wektora predkosci ziemi réwnolegta do pétosi matej orbity Ziemi. Z teorii ruchu orbital-
nego Ziemi mamy

Vo = W(sin A@, —cos A\, 0)
V, =eVi(—sinw, cosw,0)

(11.16)

gdzie e — mimosréd, w = 2 + w, 2 dlugos¢ wezta wstepujacego, w dlugos$¢ perihelium
orbity Ziemi.

Przyczynki V1 V; daje si¢ rozpatrywaé oddzielnie. Ktadac sktadowa V|, do row-
nania (11.10), po zamianie («, §) na (A, 3) dostaniemy uproszczone formuty na zmiany
wspotrzednych gwiazdy

d\ = ksec Bcos(A — A@)

df = rsin Bsin(A — A\@) (11.17)

gdzie x jest bezwymiarowym stosunkiem Vj/c, jest to tzw. stata aberracji. Zgodnie z
teorig ruchu orbitalnego Ziemi wynosi ona

El 14+m 1/2
a 2

(=) (11.18)

K= —
c
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gdzie k — stata Gaussa, m masa Ziemi, a oraz e — pétos wielka i mimosréd orbity Ziemi.
Stata ~ nie jest stalg absolutng bowiem mimosréd e wykazuje drobne wiekowe zmiany.
W systemie statych MUA z roku 1976, wartoscia ~ na epoke J2000.0 jest

K = 20149552 (11.19)

Analiza formut (11.17) ukazuje, ze gwiazda wokot swej pozycji heliocentrycznej, opisuje
na sferze elipse aberracyjnq o p6tosi wielkiej réwnolegtej do ptaszczyzny ekliptyki. Pétos
wielka elipsy rowna jest x, mimosrdd elipsy aberacyjnej wynosi « sin 3.

Przesunigcie aberracyjne od predkosci V; otrzymac¢ mozna podobnie za pomoca row-
nan (11.10), w rezultacie zmiany wspétrzednych ekliptycznych maja postaé

d\ = kesec B cos(w — \)
df = kesin fsin(w — \)

WartoS$ci te znane sa jako tzw. czfony I aberracji rocznej. Sa one niezalezne od dlugo-
Sci Stonca i stad nie wykazuja zmian rocznych. Skladowe przesunigé¢ danych wzorami
(11.20) maja amplitude ke = (7343, powoduja one przesunigcie catej elipsy aberracyj-
nej o stata wielkosé. Cztony F, nie sa jednak statymi absolutnymi dla danej pary (A, (3),
wykazuja bowiem pewne zmiany wiekowe. I

(11.20)

11.3.1 Dygresja historyczna

Do roku 1960 przesunigcie aberracyjne byto obliczane zgodnie z tym co powidziano wy-
zej, bowiem nie odrézniano barycentrum od Srodka Storica a wptywy od V41 Vi wy-
znaczano osobno. W widomych miejscach gwiazd nie uwzgledniano poprawek danych
wzorami (11.20), poprawki te, zwane cztonami £, tkwily w tzw. potozeniach heliocen-
trycznych gwiazd.

Takie podejscie praktykowano zaréwno w katalogach gwiazd jak i w rocznikach as-
tronomicznych. Stad w katalogowych tzw. miejscach Srednich gwiazd wcielone byty
cztony E. Roczniki podawaty wspétczynniki dla transformacji od miejsca widomego do
Sredniego, ignorujac czton E. Transformacje opieraly si¢ jedynie na formule (11.17).

Po 1960, ze wzglgdu na wzrost precyzji obserwacji nalezalo dokonaé¢ modyfikacji, a
wigc bytoby pozadanym by w potozeniach publikowanych w rocznikach astronomicznych
poprawki aberracyjne obliczano wedtug pelnych formut. Ale jednoczesnie w uzyciu byty
stare katalogi, stad poczyniono jedynie pewien kompromis. Wspdétczynniki aberracyjne
obliczano najpierw Scisle, z predkosci Ziemi wzgledem barycentrum, po czym usuwano
z nich aberracyjne cztony F. W ten sposéb mozna bylo poré6wnywac Srednie miejsca
katalogowe z rocznikowymi.

W 1976 roku MUA wydata zalecenie by w przysztoSci do miejsc Srednich nie wiaczac
aberracyjnych cztonéw E. Zadecydowano tez, ze aberracja roczna bgdzie obliczania $ci-
Sle, w oparciu o predkos¢ Ziemi wzgledem barycentrum Uktadu Planetarnego. Od roku
1984 Astronomical Almanac podaje wspétczynniki aberracyjne obliczone wiasnie w taki
sposob. I

11.4 Aberracja planetarna

Umownie, aberracja planetarna oznacza calkowity wplyw ruchu obserwatora 1 Zrodta
na potozenie dowolnego ciata poruszajacego si¢ wewnatrz Uktadu Stonecznego. Obej-
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P’(t-1)

Tr

G(t)

Rysunek 11.3: Aberacja planetarna. Punkt P odpowiada miejscu geometrycznemu pla-
nety, punkt P’ miejscu astrometrycznemu, wersor s* wskazuje na potozenie planety ob-
serwowane przez obserwatora poruszajacego si¢ wraz Ziemia ruchem rocznym.

muje on aberracj¢ roczna powodowang przez predkos¢ orbitalng Ziemi, oraz poprawke
powstata w wyniku ruchu np. planety w czasie interwatu 7, od emisji z powierzchni pla-
nety kwantu promieniowania do jego rejestracji na powierzchni Ziemi. Wptyw aberracji
rocznej dany jest rOwnaniem (11.9), wyrazenie na poprawke czasu propagacji podane
jest ponizej. Zaktadamy, ze obserwacji planety dokonano w momencie ¢. Niech na ry-
sunku 11.3 punkty GG, Z, P beda potozeniami barycentrum, Ziemi i planety odpowiednio,
wszystkie potozenia w momencie .

Niech r i R beda barycentrycznymi wektorami potozen planety i Ziemi, oznaczmy
jeszcze wektor zp przez ps, |s| = 1. Wektor ps, daje geometryczny kierunek do planety
w momencie t. Oczywiscie

r=ps+R (11.21)

Ale obserwowany kwant promieniowania nie zostal wyemitowany w miejscu P lecz w
potozeniu P’, w ktérym planeta znajdowata sig¢ w momencie (¢ — 7).

Oznaczmy wektor Zp przez ps'. Wersor s’ okresla kierunek do planety poprawiony
na aberracje roczna, ale nie na czas propagacji. > Przy takich zalozeniach, mamy sytuacije
kompatybilng z réwnaniem (11.8), w ktérym s* rozumie¢ nalezy jako widomy, geocen-
tryczny kierunek do planety. Na podstawie rownania (11.8), przesunigcie aberracyjne
(wplyw ruchu obserwatora) z wystarczajaca doktadnoscia wynosi teraz

ds' =s* —s' = —c's x (s xR) (11.22)

gdzie s’ zastapiono po prawej stronie przez s.

25’ otrzymano z s* po dodaniu don poprawki jedynie na aberracje roczna.
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Dotézmy teraz ruch planety, z P’ do P w czasie 7. Jezeli pominiemy w tym interwale
przyspieszenie planety, mozemy potozy¢, ze wektor P’ P = 71, a w konsekwencji

p's' = ps — 11 (11.23)

Przy zalozeniu ¥ = 0, jest to dokladne wyrazenie na poprawke z tytulu czasu propaga-
cji. Mnozac je dwukrotnie przez s, wykorzystajac twierdzenia rachunku wektorowego,
otrzymamy
/ / T .
(s-8)s—s'=——sx(sxr)
P

Skoro p/ = c¢7, oraz s - 8’ = 1, to z doktadnoscia do rzedu pierwszego, poprawka na czas
propagacji ma postaé

s —s=clsx(sxT) (11.24)

Roéwnanie to jest bardzo podobne do réwnania (11.22) na aberracjg roczna, faczac te dwa
rOwnania dostaniemy poprawke na aberracj¢ planetarng w postaci

s*—s=c'sx|[(s x (f —R) (11.25)
Jak widaé zmiana potozenia planety w efekcie aberracji planetarnej zalezy tylko od wzgled-
nej predkosci Ziemi i planety.
Roézniczkujac réwnanie (11.21) mamy
I — R =ps+ps

Podstawiajac prawa strong do réwnania (11.25), zauwazajac, ze s - s = 0, kladac p =
p' = cr otrzymamy wyjatkowo prosty wzor

s*=s—718 (11.26)

Poprawka na aberracj¢ planetarng jest wiec wyjatkowo tatwa do obliczenia, tatwiejsza niz
wyliczenie kazdej z jej sktadowych z osobna.
Podsumowujac, widome miejsce planety obliczamy nastgpujaco:

e w kroku pierwszym nalezy obliczy¢ jej geocentryczng efemeryde, tzn. wspotrze-
dne (o, ) oraz geocentryczng odlegtos¢ p. Beda to wspétrzedne odpowiadajace
wersorowi s. Po czym z wystarczajaca doktadnoscig obliczamy czas propagacji

T =p/ec,
e w kroku drugim wyliczamy wspétrzedne widome (a*, §*), w tym celu korzystamy
z formut
. da
of=a—T7—
dt
do
0F = 6 — T— (11.27)

dt
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Problem odwrotny, wyznaczenia barycentrycznego miejsca planety z jej miejsca wido-
mego jest nieco bardziej ztozony. Musi on obejmowaé wyznaczenie orbity planety. W
tym celu rownanie (11.26) mozna nieco zmodyfikowaé, otrzymujac wyrazenie na s ze
wzgledu na s*, mianowicie

s=s"4+78 (11.28)

Gtéwna trudno$¢é polega na tym, ze czas propagacji nie jest znany a priori. Stad, zanim
bedzie mozna obliczy¢ poprawki z tytutu aberracji planetarnej, trzeba dokona¢ pewnych
oszacowan. W tym celu dokonujemy jeszcze jednego uproszczenia, mianowicie bierzemy
wspotrzedne widome takimi jakimi sa i antydatujemy moment obserwacji o pewien in-
terwat 7, i1 dalej, z co najmniej trzech obserwacji wyznaczamy orbitg planety, po czym
obliczamy nowa lepsza warto$¢ 7. Porces powtarzamy az do uzyskania zbieznosci roz-
wiazaniana 7. [’

11.5 Dodatek A. Zadania

1. Dana gwiazda o A = 270°, 3 = 45°. Najwigksza zmiana w dtugosci ekliptycznej
gwiazdy z powodu rocznej paralaksy wynosi (8. Ile wynosi najwigksza zmiana w
szerokoSci? Wyznacz momenty w roku, dla ktérych wystepuja maksymalna dtu-
20S¢ 1 szerokoS¢, oraz oblicz odlegtos¢ gwiazdy, przy zalozeniu kotowej orbi- ty
Ziemi.

2. Udowodnij, ze istnieja dwa punkty na sferze niebieskiej, dla ktérych efekt rocz-
nej aberracji znika. Pokaz, ze ich wspétrzgdne rownikowe dane sa w przyblizeniu
wzorami

o = — arctan(cos e cot A\g))
d = Farcsin(sine cos A

gdzie A\ jest prawdziwg dlugoscia Storica.



Rozdzial 12

Ruch Ziemi

Streszczenie. Ziemia porusza si¢, migdzy innymi ruchem orbitalnym i obrotowym. Ruch
orbitalny niekiedy traktuje si¢ jako ztozenie ruchu pary Ziemia- Ksigzyc wokot ich ba-
rycentrum oraz ruchu barycentrum Ziemi 1 Ksigzyca wokdt Stonca. Plaszczyzne prze-
chodzaca przez Srodek Storica i obracajaca si¢ z w tempie wiekowej sktadowej szybkosci
rotacji orbity barycentrum Ziemi i Ksigzyca nazywamy ekliptyka.

Ksztalt Ziemi przyblizony jest tréjosiowa elipsoida zwang elipsoida figury Ziemi. Wta-
snosci dynamiczne bryty charakteryzowane sa jej elipsoida bezwtadno$ci, ktéra ujmuje
zaréwno ksztalt jak 1 mase bryly. Odpowiednikiem rownan Newtona w ruchu postepo-
wym, sa w ruchu wirowym réwnania Eulera. Rozwiazaniem réwnan Eulera jest wektor
predkosci katowej o, jego kierunek nazywamy chwilowa osig obrotu Ziemi, punkty prze-
bicia tej osi z powierzchnig elipsoidy figury Ziemi to chwilowe bieguny Ziemi, punkty
przebicia ze sfera niebieska to prawdziwe bieguny §wiata.

Ruch obrotowy Ziemi rozktadany jest na ruch regularny (precesja) i okresowy (nutacja).
Os$ ruchu regularnego stuzy do definicji Srednich biegunéw Swiata.

Tzw. ruch biegunéw ziemskich dotyczy zmian w potozeniu osi obrotu w ciele Ziemi.
Obejmuje on kilka drobnych niezaleznych ruchéw, jednym z nich jest tzw. Chandlerowski
ruch biegunéw o okresie okoto 14-tu miesigcy. Poszczegdlnych przyczynkéw w ruchu
biegunéw Ziemi nie da si¢ opisaé teoretycznie tak doktadnie jak precesj¢ i nutacje osi
obrotu bryty ziemskie;j.

Stowa kluczowe: ekliptyka (ruchoma, nieruchoma), elipsoida figury, elipsoida bezwtad-
nosci, réwnania Eulera, precesja, nutacja, ruch biegunéw, biegun Sredni (prawdziwy, réw-
nik Sredni (prawdziwy), punkt réwnonocy Sredni (prawdziwy). ¢ I’

“[Modyfikowano AD 2008, kwiecien, 25]
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Plaszczyznarbity barycentrum

ukladu Ziemia Ksiezyc.

Rysunek 12.1: a) Po lewej naszkicowano barycentryczne orbity Ziemi i Ksigzyca, po
prawej orbitg Ksigzyca w ruchu geocentrycznym, b) przecigcie ptaszczyzny orbity ruchu
Ziemi i Ksigzyca z plaszczyzna rysunku, odcinek BS jest §ladem przecigcia plaszczyzny
rysunku przez plaszczyzng orbity barycentrum B tych cial wzgledem Storica. c) orbita
barycentrum B przecina ptaszczyzne odniesienia wzdtuz linii weztéw N N’, oddalona o
kat x od pewnego poczatku. Poniewaz plaszczyzna ruchu barycentrum B obraca sig, linia
wezlow przemieszcza sig, zmiany w czasie kata x pokazano na rysunku obok.

12.1 Ruch obiegowy Ziemi i Ksi¢zyca

Ziemia i Ksigzyc poruszaja si¢ w grawitacyjnym polu Stofica i pozostatych masywnych
cial Uktadu Stonecznego. Wptyw Storica jest dominujacy, wptyw pozostatych planet ma
charekter niewielkich zaburzen.

W teorii ruchu Ziemi i Ksigzyca ich liniowe rozmiary najczgsciej sa pomijane, bywa
nawet tak, ze ruch tych cial utozsamiany jest z ruchem ich srodka masy, barycentrum.
Jesli zaniedbamy odzialywania planet to ruch wzgledem Stonca barycentrum B, Ziemi
i Ksigzyca podlega prawom Keplera, czyli trajektoria ruchu jest elipsa opisana pigcioma
parametrami e, ¢, w, §2, 7. Gdy uwzglednimy oddzialywania planet okaze si¢, ze planety
“spychaja” barycentrum z orbity keplerowskiej.

Ruch obiegowy Ziemi i Ksigzyca wokot ich barycentrum odbywa si¢ z pewnym okre-
sem w plaszczyznie identycznej z ptaszczyzng ruchu orbitalnego Ksigzyca wokot Ziemi.
Ruch ten wnosi w obserwowany z Ziemi ruch Storica okresowg sktadowa zwana nieréw-
noscia ksiezycowa. Plaszczyzna orbity Ksigzyca nie pokrywa si¢ z ptaszczyzna ruchu
barycentrum B wokét Stonica (patrz rysunek 12.1a ). Dlatego i Ziemia poruszajac si¢
wokot barycentrun B, okresowo wychodzi z ptaszczyzny jego orbity okotostonecznej, co
fatwo daje si¢ zauwazy¢ gdy obserwujemy z Ziemi widomy ruch Stonca.

Grawitacyjne zaburzenia od planet ujawniaja si¢ przede wszystkim w ciaglym obro-
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cie plaszyzny orbity barycentrum B Wielko$¢ tego obrotu mozna opisa¢ za pomoca kata
Kk, liczonego od jakiego$ ustalonego nieruchomego poczatku. Wdéwczas, przykltadowo,
zmiany kata k w czasie wygladalyby tak jak to pokazano na rysunku 12.1c. Linia przery-
wana opisuje ciagly obr6t ptaszczyzny orbity barycentrum 5. Linia ta moze by¢ niewiel-
kim fragmentem sinusoidy o bardzo duzym okresie. Linia ciagta wskazuje na okresowe
wahania w tempie zmian kata x.

Jezeli wykluczymy z rozwazan zmiany okresowe, wowczas opisywany ruch ptasz-
czyzny barycentrum B (tylko zmiany liniowe) begdzie dotyczyt pewnej ptaszczyzny ro-
tujacej z szybkoS$cia taka jak Srednia predkos¢ rotacji ptaszczyzny orbity barycentrum
B. Taka konceptualna ptaszczyzna nosi nazwe plaszcezyzny ekliptyki, a ekliptyka nazy-
wamy koto wielkie powstate jako rezultat przecigcia tej ptaszczyzny ze sfera niebieska.

Zdefiniowana w ten sposéb ekliptyka porusza sig, dlatego mozna natkna¢ si¢ na okre-
Slenia ekliptyka ruchoma. Inne okreSlenie to ekpliptyka chwilowa, ktérym okresla
si¢ ekliptyke ruchoma, ktérej potozenie odpowiada jakiemus$ szczegdlnemu momentowi
czasu (epoce). Ciag ekliptyk chwilowych odpowiadajacych pewnym epokom, niekiedy
nazywany jest mianem ekliptyk nieruchomych na te epoki. Np. méwimy — ekliptyka
nieruchoma 1900.0, ekliptyka nieruchoma epoki 2000.0, ekliptyka daty, czyli ekliptyka
na biezacy moment czasu.

Zaburzenia planetarne w ruchu barycentrum Ziemi i Ksigzyca, nie tylko zmieniaja
orientacj¢ orbity barycentrum. Zmianom ulegaja takze parametry okreSlajace rozmiar 1
ksztalt orbity. Najczesciej, okresowe zaburzenia w ruchu Ziemu, przedstawiane sa w for-
mie sinusoidalnych poprawek do niezaburzonego ruchu Sredniego. Poprawek moze by¢
bardzo duzo, kazda z indywidualnym okresem i amplituda. W koricu XIX wieku, ame-
rykariski astronom Simon Newcomb zestawit tablice takich poprawek, uwzgledniajace
nieregularno$ci w ruchu Ziemi wokoét Stoica. Newcomb nadat im nazwe "Tablice ruchu
Ziemi wokot Stonca". W zargonie astronomOw tablice te czesto nazywane sa "Tablicami
Storica". I’

12.2 Ruch wirowy Ziemi

Kolejnym ruchem Ziemi istotnym z punktu widzenia astronomii sferycznej to ruch ob-
rotowy Ziemi. W teorii tego ruchu zaktada si¢, ze bryta Ziemi jest cialem doskonale
sztywnym. W rzeczywistosci bryta ziemska nie jest doskonale sztywna, ale mimo tego
upraszczajacego zatozenia, uzyskany opis ruchu wirowego Ziemi jest zupeinie dobry.

Uproszczona teoria ruchu wirowego Ziemi nie uwzglednia: sprezystosci bryty ziem-
skiej, sezonowych zmian w rozktadzie mas bryly ziemskiej, strumieni konwekcyjnych we
wnetrzu Ziemi, etc. Stad pordwnujac teori¢ z obserwacjami zauwazamy pewne odstep-
stwa przewidywan teorii od rezultatéw obserwacji, np. zauwazalne sa niewielkie wahania
w predkosci obrotowej. Z drugiej strony odstgpstwa te stanowia informacje¢ wykorzysty-
wang do badan szeregu zjawisk geofizycznych. I

12.2.1 Elipsoida bezwladnosci, elipsoida figury

Moment bezwtadnosci [}, ciata rozciagtego (badZ uktadu N czastek materialnych) wzgle-
dem osi k przechodzacej przez Srodek masy ciata (Srodek masy uktadu N czastek) defi-
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m,

Rysunek 12.2: Rysunek podpérka do réwnan definiujacych wzgledem osi k£, moment
bezwtadnosci bryly o objetosci V' oraz moment bezwtadnosci uktadu N czastek material-
nych.

niowany jest nastgpujaco (patrz rysunek 12.2)

Ik:/v//erdv

a dla uktadu N czastek

N

2
I, = 5 Ty

=1

gdzie p jest gestoscia ciala, r oznacza odleglos$¢ od osi k danego fragmentu masy, V' jest
objetoscig ciata.

Przez Srodek masy bryly da si¢ przeprowadzi¢ nieskonczenie wiele osi, wzgledem
kazdej z nich mozna obliczy¢ moment bezwladnosci oraz jego odwrotnos¢. Odwrotno-
$ci momentow bezwtadnoSci mozna w formie wektoréw, w identycznej skali, odlozy¢
wzdluz osi wzglgdem ktorych zostaty obliczone. Przeprowadzajac powierzchni¢ bedaca
obwiednia koficéw wektoréw uzyskamy bryle bedaca tréjosiowa elipsoida, tzw. elipso-
idq bezwtadnosci. Jak kazda elipsoida tréjosiowa, elipsoida bezwtadnosci posiada trzy
osie gléwne a, b, c, wzglgdem ktérych mementy bezwladnosci nazywane sa gtownymi
momentami bezwtadnosci A, B, C. Moment bezwtadnosci C' o najwigkszej wartosci jest
to moment obliczony wzgledem najkrétszej osi elipsoidy bezwtadnosci.

Powierzchnia fizyczna bryly ziemskiej jest bardzo skomplikowana. Pomimo to istnieje
zupetnie dobre jej przyblizenie geometryczne — tréjosiowa elipsoida — zwana elipsoida
figury Ziemi. Jej oS biegunowa nosi miano osi figury, a prostopadia do niej ptaszczyzna,
przechodzaca przez Srodek masy Ziemi, okreSla réwnik figury. !

W teorii ruchu wirowego Ziemi, jako ciata doskonale sztywnego zaktada sig, ze osie
elipsoidy figury Ziemi pokrywaja si¢ z osiami elipsoidy bezwladnosci bryty Ziemi, wig-
cej, ze pokrywaja si¢ najkrétsze osie obu elipsoid. W rzeczywisto$ci, ruch mas wewnatrz
bryly ziemskiej, powoduje niewielkie skrecenie osi elipsoidy bezwtadnoSci Ziemi wzgle-
dem elipsoidy figury, dlatego mozna jedynie twierdzié, ze osie elipsoidy figury pokrywaja
si¢ z pewnym Srednim potozeniem osi elipsoidy bezwtadnosci.

"Wykorzystywane do$é szeroko pojecie réwnika geograficznego nie ma $cistego okreslenia. Wydaje
sig, ze tak naprawde jego uzytkownicy maja na mysli réwnik figury.
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Warto jeszcze wspomnieé, ze réwnikowe osie ziemskiej elipsoidy bezwtadnosci sa
niemal identyczne, podobnie jest w przypadku elipsoidy figury Ziemi. Stad bryta ziemska
zwykle opisywana jest za pomoca dwuosiowych elipsoid obrotowych. I

12.2.2 Réwnania ruchu wirowego

Ruch wirowy bryly uwazamy za opisany w pelni jezeli na dowolny moment czasu mo-
zemy obliczy¢ sktadowe wektora katowej predkosci wirowania bryty.

Niech wektorem predkosci katowej Ziemi begdzie wektor & = (wa,wp,wce), jego skla-
dowe to rzuty prostokatne wektora & na osie A, B, C' ziemskiej elipsoidy bezwtadnoSci.
Wektor @ spetnia réwnania rézniczkowe zwane rownaniami Eulera

Ad)A + (C — B)waC = MA
Bip + (A — C)wawe = Mp (12.1)
Cwe + (B — A)wAwB = M¢

gdzie M 4, Mg, Mc — sa to sktadowe wetora M momentu sit zewnetrznych, wyznaczo-
nego wzgledem Srodka masy Ziemi. Moment M ma przyczyng gtéwnie w efekcie gra-
witacyjnego przyciagania rownikowych wybrzuszen elipsoidy figury Ziemi przez Stonce
1 Ksigzyc. Ze wzgledu na wirowanie Ziemi oraz na zmiany wzajemnej konfiguracji prze-
strzennej Ziemi, Stonca i Ksigzyca — dtugos¢ wektora M, jego sktadowe wzgledem osi
A, B, C szybko zmieniaja si¢ w bardzo ztozony sposéb. Mimo to, korzystajac z teorii
ruchu orbitalnego Ziemi i Ksigzyca mozna te sktadowe wystarczajaco doktadnie policzyé
na dowolny moment czasu. A zatem, na dowolny moment czasu mozemy podac rozwia-
zanie uktadu réwnan Eulera.

Wiadomo, ze rozwigzanie réwnania rézniczkowego sklada si¢ z rozwiqzania ogolnego
(tzn. rozwiazania réwnania Eulera z prawymi stronami réwnymi zeru, tzw. réwnania jed-
norodne) oraz z rozwiqzania szczegolnego (rownania niejednorodne). W przypadku row-
nan Eulera, rozwigzanie ogdlne opisuje swobodny ruch bieguna z amplituda wystgpujaca
w rozwigzaniu jako parametr, ktory trzeba wyznaczy¢ z obserwacji. Rozwiazania szcze-
gblne daja sktadowe wy, wp, we wymuszonego ruchu wirowego Ziemi wynikajacego z
niezerowych sktadowych wektora mementu zewngtrznych sit. [

12.2.3 Osi skladowe ruchu obrotowego Ziemi

Oznaczmy przez & szczeg6lne rozwiazanie rownan Eulera, wektor ten przechodzi przez
Srodek masy Ziemi, jego kierunek nazywa si¢ osia ruchu obrotowego, a Scislej chwilowq
osiq obrotu Ziemi. Punkty przecigcia osi wirowania z powierzchnia Ziemi (powierzch-
nig elipsoidy figury) nazywaja si¢ chwilowymi biegunami Ziemi, a w przypadku sfery
geocentrycznej — biegunami §wiata lub prawdziwymi biegunami §wiata. Przecigcie z
powierzchnig Ziemi ptaszczyzny przechodzacej przez srodek masy Ziemi i prostopadtej
do chwilowej osi obrotu — nazywamy réwnikiem chwilowym. Analogicznie, przecig-
cie tej plaszczyzny ze sfera niebieska nazywamy prawdziwym réwnikiem niebieskim lub
réwnikiem Swiata.

Gdyby oS$ obrotu Ziemi byta prostopadta do réwnika figury Ziemi, czyli gdyby po-
krywata si¢ z osig figury, wéwczas sktadowe wy = wp = 0. Niestety, rzeczywistos¢ jest
bardziej ztozona, chwilowa o§ wirowania Ziemi nie pokrywa si¢ z osig figury Ziemi, w
rezultacie sktadowe w4, wp niewiele r6znia si¢ od zera.
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Rysunek 12.3: Wektor w chwilowej predkosci wirowania bryty Ziemi roztozony na skta-
dowe: 1 wzdtuz kierunku na bieguny ekliptyki, ¢» w kierunku bieguna figury C' oraz o
wzdtuz lini wezioéw ekliptyki 1 rownika figury.

Z réwnan Eulera mozemy wyznaczy¢ wektor o, a jego sktadowe wyrazi¢ wzgle-
dem dowolnych osi np. osi zwiazanych z ekliptyka. Postulujac, ze znane jest potoze-
nie osi A, B, C' wzglgdem osi zwiazanych z ekliptyka, wéwczas za pomoca sktadowych
wa,wp,we 1 odpowiednich transformacji obrotu, mozna wyliczy¢ sktadowe wektora &
wzgledem trzech osi ekliptycznych. Osie te moga by¢ okreslone dowolnie w szczegdlno-
Sci moga to by¢ osie wzajemnie nieortogonalne, ich wzajemne potozenie moze zmieniac
si¢ w czasie. Moze to dziwne, ale dogodna triada osi okazata si¢ by¢:

e normalna do ptaszczyzny ekliptyki,

e linia przecigcia ptaszczyzny ekliptyki z ptaszczyzna réwnika figury Ziemi (linia
weziéw réwnika figury),

e 0§ C figury Ziemi.
Prostokatne rzuty wektora predkosci obrotowej Ziemi & na tak wybrane osie oznaczane

sa przez ¢, 9, ¢ (patrz rysunek 12.3). Fizyczna interpretacja tych sktadowych jest nasteg-
pujaca:

e 1) to szybkos¢ precesji osi C' figury ziemskiej wzgledem normalnej do ptaszczyzny
ekliptyki,

e ) powoduje zmiane kata nachylenia réwnika figury do ekliptyki,
e ( jest po prostu szybkoscia wirowania Ziemi wokot jej osi figury.

W mechanice teoretycznej, skladowa ¢ nazywana jest szybkoscia wtasciwego obrotu,
dlatego mozemy napotkaé takie pojecia jak o§ wlasciwego obrotu, rownik wtasciwego
obrotu. Tempo wtasciwego obrotu Ziemi ¢ jest niewspotmiernie wigksze od szybkosci
1, . Tak whasnie powinno by¢, bowiem w mysl podstawowej zasady mechaniki bryty,
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biegun ekliptyki

\Os regularnego

obrotu

os figury

Rysunek 12.4: Na lewo ilustracja ruchu precesyjnego osi figury i chwilowej osi regular-
nego wirowania Ziemi, po prawej ilustracja ruchu rzeczywistego osi wiropwania bryty
ziemskiej.

jej ruch wirowy odbywa si¢ wokot osi bliskiej osi najwigkszego momentu bezwtadnosci,
czyli najkrétszej osi elipsoidy bezwtadnosci bryty.

W wyrazeniach na kazda ze sktadowych ¥, 0, ¢ tkwia: sktadnik staty (prawie staly)
oraz suma duzej liczby niewielkich wyrazéw okresowych. Te ostatnie wyrazy nosza na-
zwe nutacji, chwilowo zostawimy je na boku a zajmiemy si¢ regularnym ruchem wiro-
wym Ziemi. [

12.2.4 Regularny ruch obrotowy Ziemi

Stata cze$¢ sktadowej ¢ (pamietamy, ze sktadowa ta lezy wzdhiz normalnej do eklip-
tyki), nosi nazwe precesji w dtugosci. Jej efektem jest jednostajne przemieszczanie osi
figury po pobocznicy stozka oraz ruch po ekliptyce linii przecigcia rownika z ekliptyka, w
kierunku zegarowym, jesli obserwator obserwuje zjawisko z péinocnego bieguna eklip-
tyki (co wobec reguly Sruby prawoskretnej oznacza, ze wektor precesji jest skierowany
w kierunku potudniowego bieguna ekliptyki). Tempo precesji w dlugosci wynosi okoto
50” /rok.

Stata czgs¢ sktadowe;j I w naszej epoce wynosi w przyblizeniu 0.5” /rok i sprawia, ze
Srednie nachylenie réwnika figury do ekliptyki, niewiele, ale systematycznie zmniejsza
sig.

Stata cze$¢ sktadowej ¢ definiuje Sredni wiasciwy ruch obrotowy Ziemi. Odbywa
si¢ on z okresem bliskim jednej dobie, wokét osi C', antyzegarowo jesli obserwujemy to
zjawisko z pétnocnego bieguna Ziemi.

Chwilowa predkos¢é regularnego ruchu wirowego Ziemi jest wektorowa suma czgsci
statych sktadowych ¥, 0, . Punkty przecigcia kierunku wektora tej chwilowej regularnej
predkosci ze sfera niebieska nazywamy Srednimi biegunami §wiata danej epoki. Sprzg-
zone z tymi biegunami koto wielkie nosi miano Sredniego rownika.

Jako ciekawostke podamy tu, ze oS regularnego ruchu wirowego powinna zawsze le-
ze¢ w jednej plaszczyZnie z normalna do ekliptyki i osia figury, stad w rezultacie precesji
o§ figury i regularna chwilowa oS obrotu przemieszczaja si¢ w przestrzeni tak jak to po-
kazano na rysunku 12.4.
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12.2.5 Nutacja

Wyrazy nutacyjne w wyrazeniach na sktadowe 1/), 0, ¢ znieksztalcaja nakre§lony przed
chwilg obraz wirowania Ziemi. Nutacje w vid wywoluja kotysanie osi figury i re-
gularnej chwilowej osi obrotu Ziemi wzgledem ekliptyki. W rezultacie obie osie w swej
wedréwce wokot normalnej do ekliptyki nieustannie odchylaja si¢ od pobocznic stozkow,
a §lady jakie rysuja w przestrzeni konce tych osi nie sa okrggami jak na rysunku 12.4, ale
ztozonymi liniami falistymi.

Nutacja w ¢ sprawia niewielkie wahania wokot wartosci Sredniej predkosci dobowego
wirowania Ziemi.

Szybkosci 1), 1 to szybkosci przemieszczania sig osi figury Ziemi w przestrzeni wzgle-
dem tta gwiazd. W ciele Ziemi of$ figury jest nieruchoma. [

12.3 Ruch biegunéw

O¢ wirowania Ziemi nie zachowuje statlego polozenia nie tylko wzgledem tla gwiazd, ale
takze i w ciele Ziemi. Ruch osi wirowania w ciele Ziemi czy odpowiadajacy mu ruch
biegunéw po powierzchni Ziemi, obejmuje kilka niezaleznych ruchéw:

e Swobodny ruch biegunéw o amplitudzie 0.5”, definiowany jest jako ogdlne roz-
wigzanie rézniczkowych réwnan ruchu Eulera, czyli przy My = Mp = Mo =0,
stad ruch ten nazywany bywa eulerowskim ruchem biegunéw. Ze wzgledu na od-
stepstwa Ziemi od doskonatej sztywnoSci, realny ruch nie zawsze jest podobny do
teoretycznych przewidywan. Np. zgodnie z rozwigzaniem ogélnym, chwilowe bie-
guny powinny przemieszczaé si¢ po powierzchni Ziemi z okresem bliskim 305 dni,
po okregach o §rodkach w tzw. biegunach §rednich. Tymczasem ich ruch rzeczywi-
sty trwa okoto 14 miesigcy (okres Chandlerowski) 1 wykazuje zmienng amplitude.

e Druga sktadowa ruchu biegunéw o amplitudzie wspotmiernej z ruchem eulerow-
skim, uwarunkowana jest procesami geofizycznymi zachodzacymi we wnetrzu Ziemi
1 ziemskiej atmosferze. Obserwacje pozwolily na wykrycie rocznego i pétrocznego
okresu tego ruchu.

e Istnieja jeszcze sktadowe ruchu biegunéw o okresie doby i o bardzo niklej am-
plitudzie (utamki setnych czgsci sekundy). Przyczyna tych drobnych ruchéw jest
konieczno$¢ ciagltych zmian wzajemnej orientacji osi figury i osi obrotu w ciele wi-
rujacej Ziemi (wzgledem otaczajacej przestrzeni wzajemna orientacja osi figury i
obrotu praktycznie jest stala). Ruch ten wynika gtéwnie z niezerowej wartosci skta-
dowej ¥ predkosci obrotowej Ziemi, rezultatu przyciagania Stonica i Ksigzyca. Dla-
tego nazwano te ruchy wymuszonym ruchem biegunéw (ruchem stoneczno-ksigz-
ycowym). W wielu zagadnieniach praktycznych (jak np. rachunki redukcyjne) ze
wzgledu na niewielkie amplitudy ruchu wymuszonego, méwiac o ruchu biegunéw
przyczynek ruchu wymuszonego pomija sig.

Ruch biegunéw o jakim mowa w tym rozdziale, odzielany jest od precesji 1 nutacji w
pewnym stopniu na zasadzie konwencji. Kierowano si¢ tu tym, ze precesja i nutacja
moga by¢ okreSlone precyzyjnie nawet na lata wprzdd, czego nie da si¢ w zaden sposob
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zrobi¢ w wypadku ruchu biegunéw. We wspétczesnym podejsciu do ruchéw bieguna od
takiego rodzielenia odchodzi sig.

Dodatkowy niewielki ruch biegunéw Ziemi o jakim mowa w tym rozdziale oznacza,
ze istnieje pewna dodatkowa sktadowa katowej predkosci Ziemi. Po dodaniu jej do wek-
tora o, wypadkowy wektor &* bedzie nowym wektorem predkosci katowej Ziemi. A
skoro tak, to powinniSmy na nowo przedefiniowaé pojecia chwilowej osi obrotu Ziemi,
chwilowego réwnika. I faktycznie tak nalezatoby postapié, ale ze wzglgdu na pewne ra-
cje praktyczne tak si¢ nie robi. Dlatego pod pojeciem biegunéw chwilowych rozumiemy
punkty przecigcia z powierzchnig elipsoidy figury nie przedtuzenia wektora wypadkowej
predkosci *, ale chwilowej osi obrotu pokrywajacej si¢ z wektorem .

Amplitudy wszystkich ruchéw biegunéw sa zmienne, dlatego przemieszczenie chwi-
lowych biegunéw Ziemi wokoét biegunéw Srednich odbywa si¢ po nieregularnych krzy-
wych. Problem co nalezy rozumie¢ jako bieguny Srednie nie ma rozwiazania, ktére za-
akceptowaliby wszyscy zainteresowani. W teorii wirowania Ziemi przez bieguny Srednie
rozumie si¢ bieguny elipsoidy figury Ziemi. I

12.4 Punkt ro6wnonocy wiosennej

Punkt réwnonocy wiosennej to punkt przecigcia ekliptyki z réwnikiem. Obserwujac
Storice z barycentrum uktadu Ziemia Ksigzyc, widzielibySmy, ze w poblizu tego punktu
Storice przechodzi z pétsfery potudniowej do péinocnej. Jak wiemy ekliptyka obraca si¢
na skutek oddzialywania planet, a to oznacza, ze w rezultacie, punkt rbwnonocy wio-
sennej przemieszcza si¢ po rowniku. Wiadomo nam, ze na skutek przyciagania Stonca
i Ksigzyca réwniez réwnik Swiata nie zajmuje statej orientacji w przestrzeni. W kon-
sekwencji obu zjawisk, punkt réwnonocy przemieszcza si¢ po ekliptyce i po réwniku.
Ruch punktu réwnonocy po réwniku i po ekliptyce mozna rozpatrywac jako rozdzielony
na sktadowa regularna — precesje¢, 1 okresowa — nutacj¢. Precesja L-S oraz precesja
planetarna daja pelng precesja punktu rownonocy przebiegajaca jednostajnie. Punkt row-
nonocy, ktérego potozenie okreslane jest bez uwzglgdnienia nutacji — czyli jako przecig-
cie ekliptyki chwilowej i Sredniego réwnika danej epoki — nazywamy srednim punktem
rOwnonocy.

Nutacja powoduje okresowe wahania prawdziwego punktu réwnonocy okreSlanego
jako punkt przecigcia chwilowej ekliptyki z prawdziwym réwnikiem daty.
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Precesja i nutacja

Streszczenie. Ptaszczyzny kot ekliptyki i rownika Swiata stanowia ptaszczyzny odniesie-
nia sferycznych uktadéw wspétrzednych. Punkty przecigcia tych kot, czyli punkty réw-
nonocy, stuza jako poczatek rachuby wspétrzednych sferycznych: rektascens;ji i dtugosci
ekliptycznej. Dlatego wobec zmiennej orientacji przestrzennej rownika i ekliptyki, zmia-
nom ulegaja zdefiniowane z ich pomoca uktady odniesienia a w konsekwencji zmieniaja
si¢ wspotrzedne okresSlajace potozenia cial niebieskich w tych uktadach.

Ruch ekliptyki jest rezultatem grawitacyjnego oddziatywania planet na orbitg barycen-
trum Ziemi i Ksigzyca i okreslany jest mianem precesji planetarnej. Ruch réwnika nie-
bieskiego powodowany jest momentem pary sit pochodzacych od Stonca, Ksigzyca i pla-
net na wirujaca bryle ziemska. Ruch ten mozna rozdzieli¢ na dwie sktadowe: na prece-
sj¢ bedaca gladkim dtugo-okresowym ruchem $redniego bieguna Swiata wokét bieguna
ekliptyki, i na nutacj¢ reprezentujaca ruch krétkookresowy prawdziwego bieguna §wiata
wokot bieguna Sredniego. Termin precesja (precesja ogdlna) oznacza superpozycj¢ pre-
cesji luni-solarnej i precesji planetarne;.

Zmiany wartoSci wspotrzednych cial niebieskich spowodowane precesja 1 nutacja wy-
godnie jest obliczy¢ za pomoca rachunku macierzowego. Elementy macierzy precesji P
tatwo otrzymaé za pomoca katéw Newcomb’a-Andoyer’a (4, 24, 04. Katy te zaleza od
interwatu czasu dzielacego epoki ¢y i t wybranych Srednich uktadéw odniesienia. Ma-
cierz P umozliwia transformacj¢ Srednich wspétrzgdnych sferycznych z epoki ¢y w Sred-
nie wspotrzedne na epoke ¢, i odwrotnie.

Elementy macierzy nutacyjnej N na wybrang datg np. ¢, wyliczane sa za pomoca kato-
wych wartosci A1y, Ae nutacji w dtugosci i nachyleniu oraz Sredniego nachylenia eklip-
tyki do rownika £y. Macierz nutacji N stuzy do transformacji Srednich wspétrzednych
odpowiadajacych epoce t we wspotrzedne prawdziwe na t¢ sama epoke, 1 odwrotnie.
Stowa kluczowe: precesja luni-solarna, precesja planetarna, precesja ogdlna, nutacja,
macierz precesji, macierz nutacji, katy Newcomb’a-Andoyer’a, nutacja w dtugosci, nuta-
cja w nachyleniu. * I’

“[Modyfikowano AD 2008, kwiecieni 18.]
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13.1 Wstep

W rozdziale tym zajmiemy si¢ zjawiskami precesji i nutacji nieco bardziej szczegbétowo
niz to miato miejsce wczesnniej. Jak wiemy w wyniku tych zjawisk ulegaja zmmianie
wspolrzedne cial niebieskich, ale sa to zmiany spowodowane ruchem biegunéw ekliptyki
i biegunéw réwnika $wiata oraz sprz¢zonych z nimi ptaszczyzn ekliptyki i rownika. Za-
tem mamy tu do czynienia ze zmianami uktadu odniesienia jako catosci, a nie z ruchem
poszczegblnych gwiazd, planet etc.

Podziat na precesj¢ i nutacje jest arbitralny, dokonano go kierujac si¢ wygoda w
pracach pozycyjnych. Regularne dlugoterminowe przemieszczenie biegunéw nazwano
precesja, nutacja nazwano przemieszczenia krétkookresowe zachodzace wokét Sredniego
potozenia bieguna $wiata.

W dalszych rozwazaniach zaktadamy, ze gwiazdy na sferze nie wykonuja zadnych
ruchéw a ich wspétrzedne ulegaja zmianom jedynie w wyniku ruchu uktadu wspétrze-
dnych.

13.2 Precesja luni-solarna

Precesja luni-solarna (L-S) obejmuje jedynie ruch regularny bieguna Swiata na sferze nie-
bieskiej. Rozwazajac to zjawisko, o ekliptyce zaktada sig, ze jest nieruchoma.

Niech na rysunku 14.1 punkt P bgdzie srednim biegunem $wiata, K biegunem eklip-
tyki, T Srednim punktem réwnonocy, wszystkie punkty odpowiadajq tej samej epoce ¢.
Ponadto, mamy tu nastgpujace ustalenia:

o luk KP =¢,

e gwiazda w punkcie X ma wspétrzedne (o, d), uk PX = 90 — &, natomiast kat
KPX =90 + q,

e w uktadzie ekliptycznym gwiazda ma wspétrzedne (A, 5), KX = 90 — BiPKX =
90" — .

Precesja luni-solarna jest dominujacym efektem precesyjnym, powoduje ruch bieguna
Swiata wokot bieguna ekliptyki po kole matym PP’ w czasie okoto 26000 lat. Roczne
tempo tego ruchu tradycyjnie oznaczane jest przez greckie ¢ i wynosi okolo 50" /rok.
Opis ten jest oczywiscie przyblizeniem gdyz biegun ekliptyki K nie jest nieruchomy,
podlega on tzw. precesji planetarnej, ale w krotkich interwatach czasu podane przyblize-

nie jest wystarczajaco dobre.

W zjawisku precesji luni-solarnej podstawowa role gra sredni moment skrgcajacy pary sit, efektu odzia-
lywania Ksigzyca i Storica na réwnikowe wybrzuszenia bryty Ziemi. W przypadku Stonica, na mocy syme-
trii kierunek dziatania tego §redniego momentu sit lezy zaréwno w ptaszczyznie réwnika jak i w plaszczyz-
nie ekliptyki, a zatem jest skierowany ku punktowi Y. Chwilowy moment pgdu bryty ziemskiej skierowany
jest na biegun Swiata P. Stad, Sredni moment skrecajacy przemieszcza o§ wirowania Ziemi w kierunku
zawsze prostopadtym do tuku K P.

Przedstawiona na rysunku 13.2 para sit Fy, F5, a SciSle ich sktadowe prostopadte do ptaszczyzny réwnika,
usituja obréci¢ Ziemig tak by réwnik znalazt si¢ w plaszczyzZnie ekliptyki. Gdyby réwnik i ekliptyka po-
krywaty si¢ sktadowe sit Fy, 5 prostopadte do réwnika mialyby dlugo$¢ réwna zeru. Podobnie jest w
przypadku oddzialywania Ksigzyca. Para sit dazy do ustawienia réwnika ziemskiego w ptaszczyZnie or-
bity Ksigzyca. Jednak ze wzgledu na szybki ruch tej plaszczyzny (spowodowany perturbacjami od Ziemi,
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Rysunek 13.1: Precesja luni-solarna to ruch $redniego bieguna §wiata P wokét nierucho-
mego bieguna ekliptyki K.

Stonica, planet) jej potozenia wzgledem ekliptyki ciagle ulegaja zmianie. Dwa skrajne pokazano na rysunku
13.2. Stad $rednio biorac, para sit wywotana przyciagganiem wybrzuszef bryly ziemskiej przez Ksigzyc,
réwniez dazy do ustawienia réwnika Ziemi w plaszczyZnie ekliptyki.

Niech na rysunku 13.1 punkt P’ bgdzie potozeniem bieguna §wiata w momencie
t + 7, zatem kat PK P’ = 1{71. Nowy réwnik (widoczny na rysunku 13.1) przebiega
przez punkty U’, X', V. Punkt T’ jest nowym punktem réwnonocy. Poniewaz PKY =
PKY' = 900, stad tuk TY' = 7. Czyli w takim ujeciu, réwnonoc porusza si¢ po
ekliptyce ruchem wstecznym z jednostajnag szybkoscia ).

Zmiany wspotrzednych gwiazdy, powodowane precesja luni-solarna, sa wyjatkowo
proste do opisania w uktadzie ekliptycznych wspotrzednych sferycznych. Poniewaz zato-
zyliSmy, ze biegun ekliptyki K jest nieruchomy, stad nie mamy zadnych zmian w szero-
kosci ekliptycznej gwiazdy. Z drugiej strony punkt poczatkowy rachuby dlugosci eklip-
tycznej zostaje przesunigty o 17 wzdluz ekliptyki, czyli dtugo$¢ ekliptyczna gwiazdy
zwigksza si¢ o ta samg warto§¢. Mamy zatem, ze zmiany wspoirzednych ekliptycznych z
powodu precesji luni-solarnej wynosza

A\ = 1

B =0 (13.1)

Zmiany we wspotrzednych réwnikowych sa bardziej ztozone. Otrzymamy je rozwazajac
trojkat PK X z rysunku 13.1. Z wzoru cosinusOw mamy

sind = cosesin 3 + sine cos G sin A

Poniewaz rozwazamy przemieszczanie si¢ bieguna Swiata z punktu P do P’, to w réwna-
niu powyzej jedynie 0 i A sa zmienne, dlatego rézniczkujac obie strony réwnania otrzy-
mamy

cos ddd = sin € cos [ cos Ad\
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Rysunek 13.2: Zjawiskko precesji bryly ziemskiej mozna opisac¢ za za pomoca pary sit
Fy, F,, bedacej rezultatem grawitacyjnego oddziatywania Stonca i Ksigzyca na réwni-
kowe wybrzuszenia Ziemi. Wypadkowy, Sredni moment sktadowych tych sit prostopa-
dtych do ptaszczyzny rownika, dazy do ustawienia réwnika Ziemi w ptaszczyZnie eklip-
tyki.

Natomiast stosujac do trdjkata PK X wzdr sinuséw mozemy napisaé
cos 3 cos A = cos d cos « (13.2)

mozemy zatem wyeliminowa¢ wspétrzedne ekliptyczne z poprzednich zaleznoSci roz-
niczkowej, i w efekcie bedzie

dd = YT sine cos « (13.3)

Zmiang w rektascensji otrzymamy rézniczkujac réwnanie (13.2). Eliminacji sinuséw i co-
sinus6w wspétrzednych A, 3 dokonaé¢ mozna wykorzystujac do trojkata PK X stosowny
wzOr pigcioelementowy 1 dodatkowo rownania (13.1) 1 (13.3). Dostaniemy

da = Y7 (cose + sinesinatand) (13.4)

Réwnania (13.3) 1 (13.4) okreslaja jedynie przyblizone precesyjne zmiany w « 1 6, dlatego
ich stosowalno$¢ ograniczona jest do interwaléw rzedu jednego roku.

Roczne tempo precesji L-S mozna wyjasni¢ w kategoriach dynamiki Newtonowskiej
z mata poprawka relatywistyczna rzgdu ~ 0.02”, zwanga precesja geodezyjna. Z ogdlne;j
teorii wzglednosci wynika bowiem, ze inercjalny uktad odniesienia w poblizu orbitujace;j
Ziemi posiada niewielka rotacj¢ wzgledem inercjalnego uktadu heliocentrycznego. Rota-
cja ta wchodzi do obliczen ).

Warto$¢ ¢ zalezy od szeregu parametrow jak: dynamiczna figura Ziemi, nachylenie
ekliptyki do réwnika, masy oraz elementy orbit Storica i Ksigzyca. W szczegd6lnosci, 1
jest wprost proporcjonalne do cose, a poniewaz nachylenie ekliptyki do rownika wyka-
zuje drobne zmiany wiekowe (z powodu precesji planetarnej) w konsekwencji i ¢ zmienia
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Rysunek 13.3: Precesja planetarna — ruch bieguna ekliptyki A wzgledem nieruchomego
bieguna Swiata P.

swa wartosC. Z teorii precesji wynika. ze
¢ = 5073878 + 0700497 (13.5)

gdzie T to czas w stuleciach od epoki fundamentalnej J2000, 7" = (¢ — 2000)/100. I

13.3 Precesja planetarna

Planety wywieraja zaniedbywalny wptyw na potozenie osi rotacji Ziemi. Jednakze per-
turbacje od planet wyraZznie wplywaja na heliocentryczng orbite Ziemi. Elementy orbity
Ziemi zmieniaja si¢ w czasie, w szczegdlnosci zmian doznaje polozenie ptaszczyzny or-
bity.

Ekliptyka zdefiniowana jest jako rezultat uSrednienia ptaszczyzny orbitalnej barycen-
trum uktadu Ziemia-Ksigzyc. Jako taka nie podlega wptywom krétkookresowym, a jedy-
nie wiekowym a wynikajace z tego zmiany uktadu odniesienia daja si¢ opisaé jako zmiany
precesyjne zwane precesja planetarna. I dlatego (z definicji) nie zawieraja zadnych czto-
néw nutacyjnych.

Rozwazmy sytuacj¢ z rysunku 13.3, tym razem biegun §wiata P bgdzie nieruchomy,
K i Y beda biegunem ekliptyki i réwnonoca w pewnej epoce poczatkowej. Niech K’, T’
beda analogicznymi punktami z epoki o niewielki interwal 7 pdZniejszej. “Stara” eklip-
tyka jest koto UYV, nowa koto U'Y'V’. Te dwie ekliptyki przecinaja si¢ w punktach N i
N’, narysunku 13.3 pokazano tylko punkt N.

Ruch ekliptyki mozna przyja¢ jako powolny obrét ptaszczyzny odniesienia wokot osi
N N'. Tempo tego ruchu ( 0”5 na rok) oznaczamy grecka literg 7. A zatem tuk TN Y’ =
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' T Sy
’

Rysunek 13.4: Powigkszenie tréjkatow YTY'N, PK X, podpérki do wyprowadzenia
wzoru na de, df oraz dA.

77. Potozenie osi obrotu NN’ okreslone jest przez jej dtugos¢ ekliptyczna (wzglegdem
ekliptyki poczatkowej) i oznaczane jest przez II. Wobec tego TN = II. Zauwazmy tez,
ze N i N’ sa biegunami tuku K K jaki biegun ekliptyki zakresla na sferze niebieskie;.

Precesja planetarna wptywa na («, §) gwiazd w sposéb bardzo prosty. Poniewaz punkt
P jest teraz nieruchomy to dd = 0, réwnonoc za$ doznaje przesunigcia po tuku TY'. Dhu-
g0s¢ tego tuku wyrazona jest w formie iloczynu \'7, gdzie A’ zwana jest roczng precesja
planetarng. Zatem w efekcie precesji planetarnej

doo = —NT1

ds — 0 (13.6)

Parametr )\’ daje si¢ wyznaczy¢ z tréjkata sferycznego YY'N z rysunku ?? lub 13.4.
Mamy w nim, ze:

e TN =1I,
e YY = \r1,
e YNY = n7,

e kat nachylenia Starejekliptyki do réwnika NTY' = ¢,
o TY'N =180 — (¢ + de).
Ze wzoru sinusOw mamy
sin ITsin(77) = sin(\'7) sin(e + de)

Dla 7 dostatecznie matego, gdy sin(n7) ~ 77, sin(\N'7) = X7 oraz sin (¢ + de) ~ sine
bedzie

N =msinllcsce (13.7)

Wyznaczymy teraz zmiang nachylenia ekliptyki do réwnika. Stosujac do tréjkata sfe-
rycznego YY'N z rysunku 13.4 wzor cztero-elementowy otrzymamy

cos e cos(N'1) = sin(\'7) cot IT + sin e cot(e + de)
a po przemnozeniu przez sin(e + de)

sin(e + de) cos € cos(N'7) — cos(e + de) sine = sin(\'7) cot [T sin(e + de)
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Stosujac najpierw przyblizenia dla matych katéw cos(N'7) ~ 1,sin(N'7) ~ N7, a na-
stepnie wykorzystajac w lewej stronie réwnania znang tozsamos$¢ dotyczaca sinusa sumy
dwoch katéw, korzystujac jeszcze z rownania (13.7) otrzymamy

i d
sin de = 7T cos Hsm(z—f_—ks)
sine
a przy zatozeniach: sin de & de oraz sin(e + de) = sin € bedziemy mogli napisa¢
de = mr cos Il (13.8)

Mozemy teraz, z trojkata sferycznego K PX z rysunku 13.4, wyprowadzi¢ wzory na
zmiany wspétrzednych (A, 3) gwiazdy wywotane precesja planetarng. Zmiany te musza
by¢é wyrazone w postaci rézniczek np. d3, zatem potrzeba nam wyrazenia postaci sin § =
...lubcos B = ..., 1szczgsliwie, w trojkacie K PX ze wzoru cosinusow mamy

sin § = cosesind — sine cos d sin «
Rézniczkujac to rownanie dostaniemy
cos 3 dff = —(sind sine + cos € cos 0 sin a)de — sin e cos § cos a da

Aktualnie "pracujemy"we wspétrzednych ekliptycznych dlatego trzeba wyeliminowaé
stad wspétrzedne réwnikowe. I tak, za pomoca réwnan (13.2) i (13.6) pozbywamy si¢
wyrazen cos d cos « da, a ze wzoru cosinuséw zastosowanego do boku (90O — 0) W trdj-
kacie PK X z rysunku 13.4 usuniemy sin o

sin ) = sin (3 cos € 4 cos Fsin € sin A

wreszcie, pozostajac w trojkacie P K X 1 postugujac si¢ wzorem 5-cio elementowym try-
gonometrii sferycznej, wyrugujemy cos ¢ sin o

sin(90° — 9) cos(90° 4+ ) = cos(90° — ) sine — sin(90° — 3) cos € cos(90° — A)
czyli
cosdsina = —sin Fsine + cos f cos e sin A

Podstawiajac te wyrazenia do réwnania na cos 3d dostaniemy

cos 3d3 = —(sinesin B cose + sin? € cos Bsin A —
cos € sin e sin 3 4 cos 3 cos® £ sin \)de —

(—\'7)sine cos B cos A

Po obustronnym podzieleniu przez cos 3, redukcji podobnych wyrazéw, zastosowaniu
wzoru jedynkowego otrzymamy

df = —sin Ade + N'7sine cos A
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a korzystajac z réwnan (13.7) i (13.8), po paru przeksztatceniach przekonamy sig, ze
dp = mrsin(Il — \) (13.9)

Wyrazenie na d\, okreSlajace zmiany dlugosci ekliptycznej otrzymamy rézniczkujac réw-
nanie (13.2)

cos A sin Add\ = cos 0 sin a da — sin 3 cos \d3

Czynnik cos d sin « juz wiemy jak wyeliminowaé, mamy tez, ze da = —\'7. Z kolei
(—X’) mozna z gracja zastapi¢ prawa strong rownania (13.7), natomiast zamiast d mo-
zemy wziagé prawa strong réwnania (13.9) — zatem, po podstawieniach bedzie

cos Bsin Add\ = (—sin Fsine + cos fcosesin \) - (—77sinll - sing) —
sin Bcos A - w7 sin(Il — A)

po wymnozeniu wyrazen w nawiasach, obustronnym podzieleniu przez cos /3 sin A,
mamy

d\ =71

1
) sinITtan § — w7 cot e sin II — 77 tan 5 cot Asin(I1 — A)
sin

sin A

d\ = 7T {sin [Ttan (3 - — tan Fcot Asin(II — \) — cot e sin H]

w kroku nastgpnym Stwieramy"sin (I — ) i z pierwszych dwéch sktadnikéw wytaczamy
przed nawias tan 3

1
d\ = 7T {tanﬁ (sinH- o —sianot)\cos)\—l—cochot)\sin)\) —

sin
cot e sin I

po wytaczeniu sin II z dwéch pierwszych wyrazéw w nawiasach okragltych

1 _ 2
d\ =71 [tanﬁ (sinH . ,C—O)S\)\ + cosII cos )\) — sin IT cot 5}
sin

czyli

d\ = 77 [tan G (sin IIsin A + cos [T cos \) — sin Il cot €]
a dalej mamy

d\ = mr[tan [ cos(II — A) — sin I cot €]

Ostatecznie, wptyw precesji planetarnej na wspotrzedne ekliptyczne gwiazd wyraza sie
wzorami

d\ = — N7 cose + 77 tan B cos(Il — \)

df = mrsin(Il — \) (13.10)
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Kierujac si¢ checia uproszczenia rysunku ?? naniesiono na nim kat IT jako kat ostry. W
rzeczywistosci punkt /N lezy w poblizu punktu réwnonocy jesiennej i II ~ 175°. Luk
K K’ natomiast lezy znacznie blizej potudnika K P. Réznice te nie maja jednak wptywu
na wyprowadzone wyzej rezultaty. Jedynie zmiany nachylenia ekliptyki do rownika sa
inne niz sugeruje rysunek ??. Aktualnie, nachylenie to w miar¢ uptywu czasu maleje.
Roczne tempo N\ precesji planetarnej wyrazone jest za pomoca parametréw 7 i II.
Dtugos¢ II otrzymuje si¢ metodami mechaniki nieba z badan perturbacji ruchu Ziemi
przez planety. Oba parametry nie sa statymi absolutnymi. Szybko$¢ 7 rotacji ptasz-
czyzny ekliptyki wykazuje zmiany wiekowe. Dtugos¢ 11 oprdcz charakterystycznego dla
niej przemieszczenia wiekowego z powodu ruchu punktu réwnonocy doznaje zmian pre-
cesyjnych. Parametr ten wymaga precyzyjniejszej definicji anizeli podana wyzej.
WartosSci parametréw 11 oraz 7 dane sa wzorami:

IT = 17428764 + 0291377

T = 04700 — 0"007T (13.11)

gdzie T'— to czas liczony w stuleciach od epoki J2000.

Parametr \" (roczna zmiana w rektascensji z powodu precesji planetarnej) oraz € (na-
chylenie ekliptyki do réwnika) z wystarczajaca doktadnoscia daja si¢ policzy¢ z formut

N = 071055 — 070189T

e = 23°26/21745 — 46"81T (13.12)

13.4 Precesja ogélna

Podejscie jakie zastosowano do opisu precesji planetarnej jest nieco sztuczne. Przyjeto
w nim, ze réwnik niebieski jest nieruchomy, ignorujac fakt jego ruchu w efekcie preces;ji
luni-solarnej. Mimo tego takie podejscie daje pozyteczne rezultaty.

Precesja taczna — tzw. precesja ogolna — wynikajaca ze zmian potozenia zaréwno
rownika jak 1 ekliptyki moze by¢ traktowana jako superpozycja precesji luni-solarnej i
planetarnej. Zasada superpozycji bedzie jednak wazna jedynie w niewielkim interwale
czasuT.

Rozwazmy precesj¢ ogélna we wspoirzednych (o, ) gwiazdy. Dodajac réwnania
(13.3) 1 (13.4) do réwnania (13.6) otrzymamy

do = 7(cose + sinesinatand) — N7
dd = yYrsinecosa + 0

a wprowadzajac nowe state precesyjne

m =1 cose — N

n =1sine (13.13)

mamy

do =m7 4+ nrsinatand
dd = n7cos o

(13.14)
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State m 1 » nazywane sg roczng perecesja w rektascens;ji i deklinacji, odpowiednio.
Podobnie dla wspéirzednych (), 3), taczac réwnania (13.1) i (13.10) dostaniemy

d\ = pt + w7 tan fcos (IT — X)

df = mrsin (IT — \) (13.15)
gdzie p — jest roczng tzw. precesja ogdlng (w dlugosci ekliptycznej).
p=1 — Ncose (13.16)

State m, n, p nie sa statymi absolutnymi bowiem doznaja zmian wiekowych. Na podsta-
wie podanych wczesniej formul mozna napisac, ze

p = 5072910 + 0702227 (13.17)

m = 3207496 + 02001867

n = 1533621 — (5000577 = 2070431 — 07'0085T (13.18)

gdzie T'— interwat czasu liczony w stuleciach od epoki J2000. I

13.5 Sciste formuly precesji

Sprowadzenie rezultatéw obserwacji, wykonanych w odlegltych momentach czasu w r6z-
nych uktadach odniesienia, do wspdlnego uktadu okres§lonego na ten sam wybrany mo-
mentu czasu (epoke) wymaga zastosowania innych formut anizeli (13.14), (13.15).

Rozwazmy tego typu transformacj¢ dotyczaca wspotrzednych rownikowych gwiazdy
z pewnej epoki ¢ i epoki standardowej ¢y. ' Na rysunku 13.5, punkty Py i T oznaczaja
biegun niebieski i punkt réwnonocy z epoki ?,. Rownik dla tej epoki jest kotem wielkim
UgYy, Vp. Gwiazda X ma w epoce t, wspotrzedne (o, dp).

Niech P jest potozeniem bieguna niebieskiego w epoce t. Luk Py P = 6 4, jest tukiem
kota wielkiego, ale nie reprezentuje on trajektorii po jakiej przesuwat si¢ biegun P, tuk
ten jedynie jest jej dos¢ bliski.

Ruch bieguna P, kierunek ruchu, przynajmniej na poczatku odbywat si¢ wzdtuz kota
wielkiego Py 1. W konsekwencji kat PP, bedzie matym katem, dazacym do zera gdy
roznica (t — ty) dazy do zera. Oznaczamy ten kat przez (4.

W epoce poczatkowej rektascensja oy = Yo Py X, a wigc w trojkacie PFy, X mamy,
ze PPy X = oy + (4 oraz Py X = 90° — 4.

Niech teraz UTV bedzie rownikiem w epoce ¢, punkt T jest nowa réwnonoca. Z
przyczyn, dla ktérych kat PF,Y, uwaza¢ mozna za maty, kat T P F, bedzie bliski 180°.
Mamy zatem, ze Y PPy = 180° + z4.

Na rysunku 13.5 mamy, ze oba katy (4, 24 — sa to male katy dodatnie, a w interwale
czasu (t — to) sa one identyczne co do rzedu pierwszego.

Oznaczmy przez (o, §) wspotrzgdne gwiazdy X wzgledem nowego réwnika i réwno-
nocy. Mamy o = TPX, co pociaga PpPX = 180° — (o — z4) oraz PX = 90° — 4.

UstaliliSmy zatem pig¢ elementéw trdjkata sferycznego Py PX:

'Epoki moga byé dowolne, jako standardowe wybrano epoki 1950.0, J2000.0.
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Rysunek 13.5: Wplyw precesji na wspétrzedne réwnikowe mozna obliczy¢ za po-
moca katéw Newcomba-Andoyera (4, 24, # 4 definiujecych wzajemna orientacj¢ uktadow
wspotrzednych okreslonych za pomoca biegunéw P i P’.

[ P()P - 0,4,

o P X =90°— 4y,

® PRX = a+(a,

e PX =90°—9,

o PPX =180° — (a0 — z4).

Mozemy teraz powiazac ze sobg wspétrzedne (), dg) z epoki ty ze wspdtrzednymi (v, 9)
z epoki t. W wyprowadzonych formutach beda tkwily parametry katowe 64, (4, z4. 1
tak za pomoca trygonometrii sferycznej, stynnego juz wzoru 5-cio elementowego, wzoru
sinus6w 1 wzoru cosinuséw, odpowiednio, mamy

cos d cos(a — z4) = cos B4 cos g cos(ag + (4) — sin 64 sin dy
cosdsin(a — z4) = cos g sin(ag + Ca) (13.19)
sin § = sin 04 cos dg cos(ag + Ca) + cos 04 sin dg

albo wzory odwrotne

cos dg cos(ag + C4) = cosfacosdcos(av — z4) + sinfsind
cos 0g sin(ag + C4) = cosdsin(a — z4) (13.20)
sindg = —sinf4 cosd cos(a — z4) + cos O sin §

Wzory (13.19) 1 (13.20) sa Sciste, nie dokonaliSmy w trakcie ich wyprowadzania zadnych
zatozen upraszczajacych. OczywiScie by je zastosowac, konieczna jest znajomos¢ katéw
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Ca, 24,04, te za§ mozna uzyskac z teorii precesji ziemskiej osi obrotu. W praktyce sa
one obliczone za pomoca szeregéw potggowych interwatu czasu (¢ — tg), o wyrazach do
trzeciego rzedu wilacznie. Wspdtczynniki szeregdw réznia si¢ nieco od epoki do epoki.
Dla epoki J2000 mamy formuty

Ca = (0264061617 + 0°000083977 + 0200000507
24 = 0264061617 + 02000304172 + 0°000005173 (13.21)
04 = 0955675307 — 0200011857 — 0200001167

gdzie T jest interwatem (¢t — ¢y) wyrazonym w stuleciach juliaiskich (przypomnijmy, ze
stulecie julianskie liczy 36525 dni).

Katy precesyjne (4, 24, 04 definiuja w pelni potozenie bieguna P i punkt réwnonocy
T wzgledem ich potozeri poczatkowych, i mozna z ich pomoca obliczy¢ zmiany prece-
syjne wspotrzednych réwnikowych gwiazd. Ale znajomos$¢ tych katow nie wystarcza
do wyznaczenia odpowiednich zmian we wspétrzednych ekliptycznych.

Na rysunku 13.5, w epoce tg, biegun ekliptyki K lezy na kole wielkim F,Uj prosto-
padtym do kota T(F,. Podobnie mozna powiedzieé o biegunie K, ale nic wigcej. Aby
okresli¢ potozenie bieguna ekliptyki doktadnie, trzeba zna¢ nachylenie ekliptyki do réw-
nika. Podamy tu od razu, za teorig precesji, ze nachylenie ekliptyki do réwnika wynosi

£ = 23°26/217448 — 46"815T — 000172 + 070027 (13.22)

gdzie T — interwal w julianskich stuleciach od epoki J2000.
Wspétrzedne ekliptyczne (A, 3) na epoke ¢ mozna wigc obliczy¢ ze wspotrzednych
(v, 0) dokonujac odpowiedniej transformacji obrotu o kat € dany réwnaniem (13.22). [

13.6 Precesyjna macierz obrotu

Wzory (13.19), (13.20) daja si¢ zgrabnie zastapi¢ prostszymi formutami wyrazonymi w
formaliZzmie wektorowym. Wowczas transformacje pomigdzy r6znymi uktadami wspot-
rzgdnych sprowadzaja si¢ do transformacji obrotu, do operacji macierzowych na wekto-
rach potozen gwiazd.

Niech sy bedzie wersorem kierunku gwiazdy o sktadowych wyznaczonych w uktadzie
wspotrzednych prostokatnych réwnikowych. Osie tego uktadu okreslone sa za pomoca
punktu rownonocy i ptaszczyzny rownika w pewnej epoce to. Mamy zatem

To cos 0 COS (g
So=| Yo | = | cosdpsinayg (13.23)
20 sin 50

Podobnie bgdzie dla innej epoki ¢, kierunek do tej samej gwiazdy podany jest wowczas
wersorem s

T cos 0 cos o
s=|y | =] cosdsina (13.24)
z sin
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Transformacj¢ dang réwnaniami (13.19) mozna zmodyfikowaé za pomoca wyrazen (13.23)
i (13.24). W tym celu przepisujemy ostatnig formute kompletu (13.19) na sktadowq z
(przy okazji otwieramy cos(ag + C4)) W postaci

z = sin @4 cos dg(cos ap cos (4 — sin g sin C4) + cos 04 sin dy
a korzystajac z rownan (13.23)
z=cos(asinfy-xg—sinysinb, - yo + cos b, - 29 (13.25)

W celu napisania odpowiednich wyrazen na x i y trzeba pokombinowaé pierwsze dwa z
réwnan (13.19). Zauwazajac, ze >
x = cosd cos(a — z4) cosz4 — cosOsin(a — z4) sin 24
y = cosd cos(a — z4)sin z4 + cosdsin(a — z4) cos z4
Wprowadzajac tu odpowiednie prawe strony rownan (13.19), np. do réwnania na wspot-
rzedna x
x = [cos 04 cos iy cos (g + (4) — sin 4 sin §g| cos z4 — cos g sin (g + C4) sin 24
x = [cos 04 cos dg cos oy cos (4 — cos B4 cos §g sin ag sin 4 — sin 04 sin dg| cos z4
— [cos dg sin g cos (4 + oS dg €Os g sin (4] sin 24
Podobny zwiazek mozemy uzyskaé dla sktadowej y. Po skorzystaniu z rownan (13.23) 1
dalej po drobnych przeksztatceniach mamy
x = (cos(qcoszqco804 —sin(asinzy) - xo —
(sin (4 coszacosby + cosCasinzy) - yo — cos z48in by - 2o (13.26)
y = (cosCasinzacosfy +sinCqcoszy) - xo+
(—sinasinzg cosfa + cosCacoszy) - Yo — sinzasinby - zg
Réwnania (13.25) 1 (13.26) mozna wyrazi¢ bardziej elegancko w notacji macierzowe;.
W tym celu, zauwazajac, ze wspéiczynniki przy g, 4o, 2o sa cosinusami kierunkowymi

osi nowego uktadu wzgledem starego, oraz wprowadzajac w miejsce (x, y, 2) oznaczenia
(z1, x9, r3) rOWnania (13.25) i (13.26) mozna zwigZle napisac jako

3
=) Py (13.27)
j=1
gdzie 1 = 1,2, 3, natomiast wspotczynniki P;j; sa okreSlone wyrazeniami
Pj1 = —sin (4 8in 24 + cos (4 cos 24 cos 04
Py = —cos(asinzy — sin (4 cos z4 cos 64
Pi3s = —coszssinfy
Py = sin (4 cos z4 + cos (4 8in 24 cos 0 4
Pyy = cos (4 coszy — sin (4 8in z4 cos 4 (13.28)
Py3 = —sinzysinfy
P31 = cos(4sinfly
P32 = —SiHCASiHQA

P33 = cosfy4

Faktycznie tatwo to zauwazy¢, ale o wiele tatwiej to sprawdzié otwierajac kosinusy i sinusy réznicy
dwoch katow.
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Grupujac elementy F;; w macierz 3 x 3, transformacja (13.27) moze otrzymac postac
s = Ps (13.29)

gdzie P nosi miano macierzy precesji.
Transformacja (13.29) jest superpozycja trzech transformacji obrotu. Mianowicie, na
rysunku 13.5 mozna zauwazy¢, ze dokonujac obrotu:

e wokot poczatkowej osi Z o kat —(4,
e wokot powstatej osi Y o kat 64,
e wokot powstalej osi Z o kat —z 4,

woéwczas biegun F, przejdzie w biegun P, punkt T, w punkt 1. Czyli mozemy napisac

P =r(—24)q(0.4)r(—Ca)

gdzie q, r sa macierzami obrotu wokot osi Y 1 osi Z odpowiednio.
Transformacja odwrotna do (13.29) ma postac

so =P s (13.30)
Wobec ortogonalno$ci macierzy obrotu q i r mamy

P~ =P" =r(Ca)a(—0a)r(za)
a wiec

so = PTs (13.31)

13.7 Nutacja

Nie bedziemy zajmowali si¢ dynamiczng teorig precesji i nutacji. Sg to bardzo zlozone
teorie wykraczajace poza ramy naszego wyktadu. Podamy jednak pewne uzyteczne ko-
mentarze ilustrujace podstawowe aspekty zagadnienia.

Wiemy juz, ze rzeczywisty ruch bieguna Swiata po sferze niebieskiej jest bardzo zto-
zony. Z tego tez wzgledu rozdzielono go na precesj¢ luni-solarng i nutacj¢. Nutacja obej-
muje wszystkie okresowe sktadowe zmian w potozeniu prawdziwego bieguna wzgledem
jego potozenia Sredniego.

Wiemy, ze przyczyna precesji i nutacji jest moment skrgcajacy pary sit (patrz rysunek
13.2) usitujacy ustawié ptaszczyzng réwnika ziemskiego w plaszczyznie ekliptyki, wiemy
tez, ze gtdwna przyczyna tego zjawiska sa grawitacyjne oddzialywania pomigdzy Ziemia,
Ksigzycem 1 Stoncem. Precsja L-S to regularny ruch Sredniego bieguna Swiata wokot
nieruchomego bieguna ekliptyki. Skad biorg si¢ wyrazy nutacyjne? Rozwazmy najpierw
moment skrgcajacy pary sit pochodzacy od Storica dziatajacy na o§ obrotu Ziemi w chwili
gdy Storice znajduje si¢ w potozeniu (ay, d5). Z teorii wirowania doskonale sztywnej
Ziemi wiadomo nam, ze wielko§¢ momentu skrgcajacego okazuje si¢ by¢ proporcjonalna
do sin 2d5. Skoro tak, to moment ten ma charakter okresowy i np. w warunkach réwno-
nocy znika.
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Rysunek 13.6: Rysunek pomocniczy do dyskusji przyczyn powstawania nutacji bieguna
Swiata.

Skrecajacy moment sit mozna wyobrazi€ sobie jako wektor k, ktéry z powodu syme-
trii rozwazanego zagadnienia jest prostopadty do linii Ziemia-Storice oraz do chwilowe;j
osi obrotu Ziemi. A wigc wektor k lezy w plaszczyznie rownika i jest skierowany ku
punktowi o rektascensji oy — 90°. Jego sktadowe w uktadzie wspdtrzgdnych réwniko-
wych okreslone s3 z pomoca zwigzku

k = kg sin 2d4[cos (as — 90°), sin (as — 90°), 0]
gdzie ky oznacza stala. A zatem
k = 2k sin d4[sin as cos 0, — cos ais cos d, 0] (13.32)

Sktadowe wektora k wyrazimy we wspéirzednych ekliptycznych. Na rysunku 13.6 na-
rysowano rownik, ekliptyke oraz orbitg Ksigzyca; punkt N jest weztem wstgpujacym
orbity Ksigzyca na ekliptyce, punkt M jest weztem wstgpujacym tej orbity na réwniku.
Oznaczmy YNM =i, TN = Q, NTM = e. Dalej, niech punkt S oznacza potozenie
Stonica. Zaniedbujac eliptycznos$¢ orbity Ziemi mozemy podstawi¢ TS = A\; = L, gdzie
L — oznacza §rednia dtugo$¢ Storica °. Poniewaz szerokos¢ ekliptyczna Stofica wynosi
zero (w przyblizeniu oczywiscie), standardowe zwiazki pomigdzy wspétrzednymi (ag, d5)
1 (A5, B5) przyjmuja postac

COS (x4 COS 0, = oS L
sindy = sin Lsine (13.33)
sin a; cos 0, = sin L cose

Ktadac te zwiazki do (13.32) dostaniemy

k = 2k sin Lsine[sin L cose, — cos L, 0]

3Mimo wszystko przypomnijmy, ze dtugo$é planety L = M + Q + w, gdzie M to anomalia $rednia.
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a dalej
k = kpsinefcose(l — cos2L), —sin 2L, 0] (13.34)

Wektor momentu pedu ruchu wirowego Ziemi jest skierowany ku punktowi P, czyli ku
biegunowi §wiata (rysunek 13.6). Jak powiedziano wcze$niej, moment skrecajacy k jest
prostopadty do kierunku chwilowej osi obrotu Ziemi i dlatego nie moze zmieni¢ dtugosci
wektora momentu pedu Ziemi. Moze jednak zmieni¢ jego kierunek, a wigc polozenie
bieguna P.

Aby méc dyskutowaé zmiany tego potozenia, czyli §ledzi¢ ruch bieguna P, dobrym
pociagnigciem jest postuzenie si¢ uktadem wspétrzednych okre§lonym w oparciu o jakies$
wybrane, ustalone potozenie bieguna. Niech zatem wersor s(x, y, z) bedzie okreslat po-
fozenie bieguna na sferze, wzgledem osi réwnikowych, okreslonych za pomocg Sredniego
bieguna i Sredniej rownonocy z epoki poczatkowej, takiej kiedy to dtugos¢ Stonica L = 0.
Woéwczas, jako ze mamy do czynienia z drobnymi ruchami, sktadowe wektora k beda
proporcjonalne do (dz/dt, dy/dt, 0), czyli

dx = ko cosesine[l — cos2L] - dt
dy = ko cose tane[—sin2L] - dt
dz=0-dt

albo
dr—— = dt — 1, cos 2L - dt

sine

resce =it — 0.5 -1 (%)—1 sin 2L

gdzie v; = ko cose jest stalg zalezng od wielkoSci wirowego momentu pedu Sredniego
momentu skrecajacego i nachylenia ekliptyki do rownika.

Po scatkowaniu wszystkich sktadowych mamy, Ze po uptywie czasu ¢ od momentu od-
powiadajacego potozeniu poczatkowemu, wspétrzedne bieguna w przyblizeniu wynosza

xesce = Yyt — 0.5 z/il (%)_1 sin 2L
y = 0.5 tang(‘é—f)f cos 2L (13.35)

z=1

Wyrazenie x csc € jest przemieszczeniem bieguna w dlugosci, y natomiast opisuje przy-
rost w nachyleniu ekliptyki do rownika. W réwnaniu (13.35) mozna wyrdzni¢ rézne
cztony, liniowy ze wzgledu na czas wyraz 1/, stanowiacy przyczynek od precesji stonecz-
nej (stanowi on okoto 1/3 wptywu) oraz dwa wyrazy nutacyjne, jeden w dtugosci, drugi
w nachyleniu. Oba cztony nutacyjne maja okres poétroczny. Jesli czas ¢ wyrazimy w la-
tach to pochodna dL/dt = 27 i wéwczas réwnanie (13.35) wiaze amplitudy wyrazéw
nutacyjnych z tempem precesji stonecznej.

W réwnaniu (13.35) mogtyby si¢ pojawié dalsze wyrazy pochodzenia czysto stonecz-
nego. Pojawig si¢ one jesli do odpowiednich formut wprowadzimy roczne zmiany odleg-
tosci Ziemi od Storica, czyli po uwzglednieniu mimosrodu orbity Ziemi np. do wyrazéw
rzgdu pierwszego. Woéwczas w wyniku sprzg¢zen z wyrazem precesyjnym powstang nowe
wyrazy nutacyjne o okresie jednego roku. A wskutek sprzezen z istniejacymi juz czlo-
nami nutacyjnymi, powstang dodatkowe dwa cztony nutacyjne o okresach roku i czterech
miesigcy, itd.
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Podobnych rozwazan mozna dokona¢ dla Ksigzyca. Korzystajac z rezultatéw uzyska-
nych w przypadku Stonca, wektor k' — czyli moment skrgcajacy pochodzacy od Ksig-
zyca wyraza si¢ formuta

k' = k¢’ sin I[cos I(1 — cos 2L'), —sin 2L, 0] (13.36)

gdzie I nachylenie orbity Ksigzyca do rownika, L’ jest katowa odlegtoscia Ksigzyca od
punktu M, patrz rysunek 13.6.

Réwnanie (13.36) okresla sktadowe momentu sit pochodzacych od Ksigzyca w ukta-
dzie zwiazanym z ptaszczyzng orbity Ksigzyca. Stad zauwazmy, ze uktad wspotrzednych
(z',y, 2") w jakim wyrazono sktadowe wektora k’, nie jest standardowym uktadem réw-
nikowym. Wprawdzie o§ z tego uktadu jest skierowana na biegun ale o§ = skierowana
jest do punktu M a nie do punktu réwnonocy Y.

Dla réwnania (13.36) mozemy przeprowadzi¢ analogiczng dyskusje¢ jak dla réwnania
(13.34). Czyli po jego scatkowaniu, w rozwigzaniu zauwazymy obecnosS¢ cztonu quasi-
precesyjnego oraz dwdéch cztondéw nutacyjnych o okresie wynoszacym potowe miesigca
ksigzycowego, okoto 14 dni. Nie beda to jak by si¢ moglo wydawaé, najwigksze wy-
razy nutacyjne. Sa one miejsze od gtéwnych wyrazéw stonecznych, mimo iz kj, = 2ky.
Przyczyna jest czynnik ksiezycowy (dL'/dt)~! (pojawia si¢ on w rezultacie calkowania),
ktory jest blisko 12 razy mniejszy od jego stonecznego odpowiednika.

Okazuje sig, ze gtbwne wyrazy nutacyjne ruchu bieguna §wiata tkwia w tym co okre-
Slono wyzej jako czton quasi-precesyjny. Wyjasnimy to nieco szerzej. Na rysunku 13.6,
wezel IV Sredniej orbity Ksigzyca porusza si¢ po ekliptyce ruchem wstecznym z okresem
18.6 lat. Dlatego kierunek osi x/, (punkt M), nie jest staty, oscyluje wokét jakiegos kie-
runku Sredniego. Ale poniewaz nachylenie ¢ orbity ksigzyca do ekliptyki jest nieduze,
nieduzy bedzie zakres tych oscylacji. W konsekwencji, czgs¢ sktadowej x’ — quasi-
precesyjny czton | - sin I w momencie skrgcajacym k' wykazuje zmiany zaréwno co
do wielkosci jak i kierunku. Wzgledem osi standardowego uktadu odniesienia sktadowe
tego cztonu okreslone sa zwigzkami

kp = 0.5 kjsin2I(cos TM,sin TM,0) (13.37)

Oszacujemy te sktadowe z doktadnoscia do wyrazéw pierwszego rzedu kata nachylenia
1. W tréjkacie sferycznym T M N (rys. 13.6) ze wzoru sinuséw wynika

sin YM sinl = sin{) sini (13.38)

Wobec niewielkiego nachylenia ptaszczyzny orbity Ksigzyca przyjmujemy, ze € ~ [ oraz
cos T M = 1, dlatego z wystarczajaca doktadnoscia bedzie

sinTM =1 -sinf)csce

cosTM =1 (13.39)

Ze wzoru czteroczgSciowego trygonometrii sferycznej (patrz formuta na rysunku 13.4)
mozna otrzymac

cos Y M cose =sin T M cot{)+sine cot [
Wykorzystujac (13.38) i przyblizenie cos T M ~ 1 mamy

cose = sini sinf)esc f cot 2 + sine cot [
sin ] cose —sinecos ] = sin cos 2
sin (I —e) =sini cos
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a z doktadno$cia do wyrazéw pierwszego rzgdu
I =c+icos) (13.40)
Ktadac otrzymane wyrazenia na Y M oraz I do réwnania (13.37) otrzymamy

kp = 0.5 kjsin [2(e + i cos Q)] [1,isin Qesce, 0]
kp = kjsin (¢ +icos Q) cos (€ +icos Q) [1,isinQesce, 0]
kp = kj[(sine cos (i cos Q) 4 cosesin (i cos Q)) -

(cosecos (icos€)) —sinesin (icosQ))][1,isinQcsce, 0]

Poniewaz i cos () jest wielkoScig matg pierwszego rzgdu, mozemy potozy¢ cos (i cos 2) ~
1 oraz sin (i cos Q) = i cos (). Odrzucajac jeszcze wyrazy drugiego rzedu ze wzgledu na
(7 cos (), uzyskamy

kp = ky(sine cose + i cos Q cos 2¢) [1,isin Q esc g, 0]

Dalej, po drobnych przeksztalceniach, ponownym odrzuceniu wyrazéw matych dosta-
niemy

kp = kj[sine cose + i cos Q cos 2e, isinQcose, 0] (13.41)

Calkujac to réwnanie otrzymamy wyrazennia na sktadowe przemieszczenia bieguna wzgle-
dem jego potozenia poczatkowego, kiedy to €2 = 0

resce =) -t + 210 cot25(%)_lsin§2
y = —i] (C;—?)_l cos 2 (13.42)

z=1

gdzie 1] jest stata tak dobrang by reprezentowata wyraz precesyjny w diugosci. Skta-
dowe te wyrazone s3 w uktadzie wspotrzednych o osiach zorientowanych zgodnie z
osiami uktadu réwnikowego.

Podobnie jak to byto dla Stofca, w réwnaniu (13.42) mozna zidentyfikowac ksigzy-
cowy czton precesyjny jak i ksigzycowe wyrazy nutacjne w dtugosci i nachyleniu, ale
tutaj maja one okresy 18.6 lat. Sg to najwigksze cztony nutacyjne, okoto 10 razy wigksze
od 6-cio miesigcznych cztonéw stonecznych, ktére jesli chodzi o wielko$¢ sa zaraz na
drugim miejscu.

Konczymy dyskusje przebiegu zjawiska nutacji, to co powiedziano wyzej miato na
celu ukazanie w jaki sposéb powstaja najwazniejsze cztony precesyjne i nutacyjne. Pelna
teoria precesji 1 nutacji jest bardzo skomplikowana i wykracza poza ramy podstawowego
kursu astronomii sferycznej.

Jeszcze nie tak dawno teoria nutacji oparta byta na modelu sztywnej Ziemi. RGwnania
(13.35) i (13.42) odpowiadaja takiemu wiasnie podejsciu. W roku 1980 opublikowano
nowa teori¢ nutacji, ktéra w dwa lata péZniej zaaprobowata MUA. Teoria ta oparta jest
na bardziej realistycznym modelu Ziemi, modelu elastycznym osiowo niesymetrycznym.
Jest to tzw. pelna teoria nutacji zawierajaca po 106 wyrazéw zaré6wno w dlugosci jak i
w nachyleniu. W tej teorii przemieszczenie bieguna Swiata w dtugosci oznaczone zostato
jako A1, przemieszczenie prostopadle do niego przez Ae. Przemieszczenia te nazwano
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nutacja w dlugosci i nutacja w nachyleniu, odpowiednio. W naszej poprzedniej notacji
odpowiadaja one skladowym x csce i y.
Petna teoria nutacji podaje formuty na Ay i Ae w formie szeregéw postaci

Ap =321 S;sin (a;L + b L' + ¢;F + d;D + €;9)

13.4
Ae = 106 C;cos (a;L + b; L' + ¢;F + d; D + ¢;,Q) (13.43)

gdzie a;, b;, ¢;, d;, e; sa liczbami catkowitymi, S;, C; to wspotczynniki amplitudowe posz-
czegblnych cztonéw nutacyjnych podane w formie tabel (patrz [?]), natomiast

e [ to Srednia dtugos¢ Ksigzyca minus Srednia dtugos¢ perigeum orbity Ksigzyca,
e [/ to Srednia dtugos¢ Storica minus Srednia dtugos¢é preigeum orbity Stonca,

e [ jest srednig dlugoscia Ksiezyca pomniejszong o Srednia dlugo$¢ wezta orbity
Ksigzyca,

e D jest$rednia dtugoscia Ksigzyca minus Srednia dtugo$¢ Stonca, czyli §rednig elon-
gacja Ksigzyca od Storica,

e () to dlugos¢ sredniego wstepujacego wezta orbity Ksigzyca na ekliptyce mierzona
od punktu réwnonocy daty.

Wszystkie parametry L, L', F, D, €} zmieniaja si¢ w czasie.
W teorii z 1980 roku gtéwne cztony nutacyjne dyskutowane w tym rozdziale dane sa
formutami :

A = —1771996 5in Q — 173187 sin (2F — 2D + 2) — 072274 sin (2F + 2Q) + 072062 sin (29)
Ae = 972025 cos 2 + 075736 cos (2F — 2D + 2Q) 4+ 070977 cos (2F + 2Q) — 070895 cos (22)
(13.44)

Wspétezynniki 1771996 oraz 972025, niekiedy nazywane sa statymi nutacji. War-
tosci ich jak 1 pozostatych wspétczynnikow w réwnaniu (13.44) odpowiadaja epoce J2000.0

Niekiedy wygodnym jest podziat na dlugo i krétkookresowe cziony nutacyjne. Wy-
razy dtugo-okresowe sa to wyrazy niezalezne od $redniej dlugosci Ksigzyca, wszystkie te
wyrazy maja okresy wigksze od 90 dni. Posréd wyrazéw krétkookresowych nie ma ani
jednego o okresie przekraczajacym 35 dni. Zsumowane wyrazy krotkookresowe ozna-
czane sa przez di i de. I’

13.8 Wplyw nutacji na wspétrzedne gwiazd

Na rysunku 13.7a punkt P reprezentuje Sredni biegun §wiata, P’ biegun prawdziwy, prze-
sunigty wzgledem P jedynie o kat Ae, K jest biegunem ekliptyki, X oznacza potozenie
gwiazdy o wspétrzednych (A, §) lub (a, d) w pewnym momencie czasu JD. Na rysunku
13.7a oznaczono wszystkie znane elemetny tréjkata sferycznego K P.X. Zwro¢my jesz-
cze uwage na pewne dodatkowe szczegoty rysunku 13.7a, mianowicie, biegun K to bie-
gun ekliptyki pewnej daty JD, jego katowa odlegtoS¢ od Sredniego bieguna Swiata tejze
daty oznaczono przez ¢y — tzw. Srednie nachylenie ekliptyki do Sredniego réwnika daty.
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Rysunek 13.7: Rysunek pomocniczy do dyskusji wplywu nutacji na wspétrzedne cial
niebieskich. a) nutacja wylacznie w nachyleniu. b) nutacja w dtugosci i nachyleniu.

Stad w dalszym toku wyktadu kat € oznancza prawdziwe nachylenie ekliptyki do praw-
dziwego réwnika na moment JD. WielkoSci te dane sa formutami [?]

g0 = 23°26/217448 — 4678150 T' — 000059 T2 + 0001813 7°
€ =-¢e9+ Ae
T = (JD — 2451545.0) /36525

W przypadku wspoétrzednych ekliptycznych wptywy nutacyjne przejawiaja si¢ bardzo
prosto: do poprawionej na precesj¢ luni-solarng dtugosci ekliptycznej nalezy dodaé A
— nutacj¢ w dlugosci, szerokos¢ ekliptyczna nie ulega z powodu nutacji zadnym zmia-
nom. Inaczej ma si¢ rzecz w przypadku wspétrzednych rownikowych. Wptyw A mozna
wydedukowac natychmiast z réwnan (13.3) i (13.4), mianowicie

do = Ap(coseg + singpsina tand)

dd = Aysingg cos (13.45)

Wptywem Ae — nutacji w nachyleniu musimy zaja¢ si¢ dodatkowo. Rozwazymy go tak
jak to pokazano na rysunku 13.7a, kiedy to §redni biegun P zostal przemieszczony do
punktu P’ jedynie o kat Ae. Przemieszczenie bieguna z P do P’ nie wptywa na bok K X
ani na kat PK X, zatem oznacza to brak wplywu tego przemieszczenia na wspoétrzedne
ekliptyczne. Zmiany kata £y wplywaja jednak na wspétrzgdne réwnikowe gwiazdy. Z
trojkata sferycznego PK X, ze wzoru cosinuséw bedzie, ze

sin § = sin (3 cos g + cos 3 sin e sin A (13.46)
Obliczajac rézniczki tego rownania (A, 5 sa niezmienne) mamy
cosd do = (—sin Fsineg + cos Fcosegsin A) Ae

gdzie celowo rézniczke de zastapiono przyrostem Ae. Wyrazenie w nawiasie daje sig¢
wyeliminowac za pomoca 5-cio elementowego wzoru trygonometrii sferycznej, z ktérego
wynika, ze

— cosdsina = sin Fsineg — cos fsingg sin A (13.47)
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1 stad

dd = Aesina
Wz6r sinuséw zastosowany do tréjkata P/ X daje zwiazek na rektascensje

cos acos§ = cos \ cos 3 (13.48)
Po jego zr6zniczkowaniu dostaniemy

sina cosd da + cosasind dé = 0

Ktadac tu formute na do otrzymamy wyrazenie na przyrost w rektascensji. Laczny rezul-
tat wplywu nutacji w nachylemiu Ae na wspotrzedne réwnikowe, ma postad

doa = —Ae cosatand

dé = Acsina (13.49)

Wzory (13.45) i (13.49) sa wzorami pierwszego rzgdu, ale poniewaz katy nutacyjne sa
niewielkie, mozna wykorzystywac je niemal we wszystkich przypadkach. Catkowity
wplyw nutacji mozna braé jako prosta superpozycje tych dwoch zestawdéw wzoréw.

We wspoétczesnej praktyce wptywy nutacji najczesciej uwzglednia si¢ w formaliZmie
macierzowym. Niech s = (z,y, z) bedzie wersorem kierunku do gwiazdy, okreslonym
wzgledem kartezjariskich osi zdefiniowanych za pomoca Sredniego bieguna i $rednie]
rownonocy na dang dat¢ JD. Sktadowe tego wersora okreslone sa za pomoca rownania
(13.24), dla wygody przepisanego pnizej

T cos  cos «
s=|wy | =] cosdsina
z sin

Niech s’ bedzie wersorem tego samego kierunku, ale okre§lonym w oparciu o prawdziwy
rownik 1 prwdziwy punkt rownonocy na dang date JD. Na rysunku 13.7b fatwo zauwa-
zy¢, ze transformacja skladowych wersora s okreslonych wzgledem Sredniego uktadu
wspotrzednych do uktadu prawdziwego, wymaga ztozenia trzech transformacji obrotu.
Mianowicie:

e obrotu wokot osi x uktadu réwnikowego Sredniego o kat €y, przechodzimy wéw-
czas do Sredniego uktadu ekliptycznego daty JD,

e nastgpnie obrotu wokoét osi z Sredniego uktadu ekliptycznego o kat (—Av)), jeste-
Smy woéwczas w prawdziwym ukladzie ekliptycznym daty JD,

e obrotu wokoét osi x prawdziwego uktadu ekliptycznego o kat (—¢), co daje nam
prawdziwe wspétrzgdne réwnikowe — czyli sktadowe wersora s’ na datg JD.

Zatem powiazania wersoréw s i s’ mozna dokonac za pomoca rachunku macierzowego
s'=Ns (13.50)
gdzie

N = p(—e)r(—Av)p(ep) (13.51)
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lub
cos A, — sin A cos gg, —sin Ay singg
N = | —sinAvcose, cosAicosecoseg+sinesingg, cos A cosesinegy — sine cos g
—sin Ay sine, cos AYsinecosegy — cosesinegy, cos AYsinesineg + cose coseg

13.9 L.aczny wplyw precesji i nutacji w formalizmie ma-
cierzowym

W notacji macierzowej mozemy napisa¢ wyrazenie uwzgledniajace taczny wplyw prece-
sji 1 nutacji. Niech sy bedzie wersorem polozenia gwiazdy wzgledem Sredniego rownika
i rownonocy z pewnej epoki standardowej, np. J1950.0. Woéwczas wersor potozenia
gwiazdy wzgledem Sredniego uktadu daty JD, uzyskamy za pomoca formuty (13.29) jako

s = Psg

gdzie P jest precesyjna macierza obrotu. Wspétrzedne prawdziwe tej gwiazdy na datg JD
dostaniemy za pomocg rownania (13.50), a wigc

s'=Ns=(NP)sg=Rsg (13.52)

Macierz R = NP jest takze macierza obrotu pozwalajacq na jednoczesne uwzglednie-
nie precesji 1 nutacji. Jej elementy publikowane sa w corocznych wydaniach niektorych
rocznikéw astronomicznych.

Transformacja odwrotna, od wspétrzednych prawdziwy daty JD do wspoétrzednych
Srednich daty JD, otrzymamy bez trudu z réwnania (13.52) dzialajac na obie jego strony,
lewostronnie, macierza odwrotng R !

R's =R 'R sy =sg (13.53)
A szczgSliwie, wobec ortogonalno$ci macierzy obrotu mamy

R ! =R” = (NP)" = P"N”
PT = r(Ca)q(—04)r(z4) (13.54)
N = p(—co)r(Av)p(e)

13.10 Dodatek A. Zadania

1. Gwiazda Polarna ma wspétrzedne o = 2015054356, § = 89°11'39” na epoke
J1984.5. Stosujac wzory pierwszego rzedu oblicz wspétrzedne tej gwiazdy na
epoke J1985.0 .

2. Pokaz, ze dla krotkich interwatéw czasu 7 mozna przyjaé, ze

mT=(a+ 24
ntT=~0,4
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3. Oblicz katy precesyjne (4, 24,604 W celu transformacji wspétrzednych od epoki
standardowej J2000.0 do epoki J1985.0.

4. Pokaz, ze wszystkie pozadiagonalne elementy precesyjnej macierzy obrotu sa mate,
diagonalne natomiast sg bliskie jednosci. Udowodnij, ze

P12 -+ P21 =2 Sinz(eA/Q) . Sin(CA — ZA)



Rozdzial 14

Koncepcja czasu w astronomii

14.1 Streszczenie

W astronomii czas odgrywa szczegdlng rolg. W odréznieniu od np. fizyka, astronomowi
nie wystarcza tylko zegar, czy jak kto woli chronometr odmierzajacy precyzyjnie krot-
kie interwaty czasu. Astronomowie podobnie jak historycy, potrzebuja skali czasu czyli
sposobu przyporzadkowania zdarzeniom na osi czasu punktu, czyli daty. Do wspétcze-
$nie wykorzystywanych skal czasu naleza: Sredni czas gwiazdowy w Greenwich, Sredni
czas sloneczny UTI, czas koordynowany UTC. W definicjach pierwszych dwoéch skal
wykorzystywane jest zjawisko ruchu wirowego Ziemi i z tego powodu sg to skale czasu
niejednostajnego.

W celu utworzenia skal czasu biegnacego réwnomiernie postuzono si¢ koncepcja czasu
dynamicznego. Istnieje szereg realizacji tej koncepcji jak: czas efemerydalny ET, czas
uktadowy geocentryczny TCG, czas uktadowy barycentryczny TCB. Obecnie najwazniej-
sz rolg gra czas atomowy TAI. Jest to skala oparta o zjawiska atomowe a jej jednostka
jest sekunda, fundamentalna jednostka uktadu SI.

Pomigdzy skalami czasu mozna okresli¢ bardziej lub mniej precyzyjne zwiazki pozwa-
lajace na transformacj¢ daty z jednej skali do drugiej. Przy wspodiczesnej doktadnosci
pomiaru czasu nie stwierdzono rozbieznosci pomigdzy skalami ET, TT i TAIL Dlatego
skale te réznig si¢ jedynie o stata zwang offsetem.

Skala TCB zostata tak zdefiniowana, ze r6zni si¢ od TCG wyrazami wiekowym 1 okreso-
wymi oraz poprawkami relatywistycznymi zaleznymi od ruchu obserwatora i geocentrum
wzgledem barycentrum Uktadu Stonecznego.

Réznica skal czasu ET i UT1 nie moze by¢ podana precyzyjnie z wyprzedzeniem. Przy-
czyna tego sa nieregularnos$ci w rotacji ziemskiej, ktérych obecnie nie mozemy precyzyj-
nie przewidywac.

W praktyce astronomicznej dat¢ (zwang niekiedy epoka) piszemy w formie roku z utam-
kiem. Mozemy podac ja jako rok Bessel’a lub rok Juliafiski. Inny sposéb oparty na ciagte;j
rachubie dni nazywany jest data Juliafiska.

Stowa kluczowe: zegar, skala czasu, data, czas gwiazdowy, czas stoneczny, czas efe-
merydalny, UT1, UT2, UTC, potudnik efemerydalny, czas wtasny TDT, TT, skale czasu
uktadowego TCG, TDB, TCB, czas atomowy TAI, rok zwrotnikowy, rok Bessel’a, epoka
B1950, epoka J2000, data juliahska. ¢

“[Modyfikowano AD 2006, Grudzieri 19.]
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14.2 Shluzba czasu

W naukach przyrodniczych niczego nie moéwi si¢ o naturze — istocie czasu. Jest na-
tomiast mowa o czasie jako o pewnej koncepcji czego$, co mozna mierzy¢, rejestrowac
np. za pomoca regularnie powtarzajacych sig zjawisk fizycznych. ! Z zycia codziennego
wiemy, ze aby postugiwac si¢ czasem potrzebujemy zegara, a moéwiac Scislej potrzebna
jest skala czasu. Utrzymywanie skali czasu — jej przechowywanie wymaga szczegdlne]
postawy, a nawet pewnego poswigcenia. Dlatego w astronomii jest mowa o stuzbie czasu,
dla podkreslenia szczeg6lnej atmosfery badan panujacej w laboratoriach czasu.

Na dowdd powyzszego, przypomnijmy znana w kregu poznariskich astronoméw anegdotke, ktdrej
gléwnym bohatarem jest dr Ireneusz Domiriski, niestety niezyjacy juz pracownik Laboratorium Stuzby
Czasu PAN w Borowcu. Otz w dniu jego imienin, panu Ireneuszowi koledzy urzadzili nieztego figla.
Pan Ireneusz zamieszkiwat na terenie obserwatorium w Borowcu i w noc poprzedzajaca jego imieniny spat
sobie w najlepsze snem sprawiedliwego. Tymczasem koledzy petniacy dyzur obserwacyjny, punktualnie
o0 godzinie 24 czasu Srodkowo europejskiego nawiedzili mieszkanie pana Ireneusza wszczynajac alarm —

12

“Dominski! Boj si¢ ty! Zegary stoja! Padto zasilanie!” Na co pan Ireneusz — tak jak stal w pizamce
i w pantofelkach — skoczyt biegiem do laboratorium. A tu niespodzianka! — oczekujace go uSmiech-
niete koleznki i koledzy skladaja mu serdeczne zyczenia imieninowe, po czym cate towarzystwo Spiewa
solenizantowi tradycyjne “Sto lat”.

W tym rozdziale podamy kilka okresleni wykorzystywanych w celu uproszczenia oma-
wianych zjawisk 1 probleméw.

Zegar. Zegarami moga byC wszelkie zmieniajace si¢ w ustalony sposob zjawiska
fizyczne. Zmienno$¢ ta moze mieC charakter narastajacy, okresowy, wazne jest jedynie
to by byta dobrze okreslona. Tak zdefiniowany zegar nadaje si¢ do uzytku o ile znamy
funkcj¢ okreslajaca wzgledem czasu stan zjawiska lezacego u podstawy dziatania zegara.

Pomiar czasu sprowadza si¢ do odczytu, zatem zegary musza dac si¢ odczytac i dla-
tego sa wyposazone w uktady wskaznikowe. Zegary oparte o zjawiska periodyczne, dla
uniknigcia wieloznacznoSci posiadaja systemy zliczajace drgania.

Postugiwanie si¢ zegarami ma dtuga historig. Od bardzo dawna postugiwano si¢ ze-
garami opartymi o zjawiska astronomiczne jak ruch wirowy Ziemi (doba), ruch orbitalny
Ziemi wokot Stonica (rok) czy tez ruch orbitalny Ksigzyca wzgledem Ziemi (miesiac).
Wszystkie te zegary nie posiadaja systemu zliczajacego, dlatego zastgpowat go cztowiek
swoja pamigcia 1 wszelkimi Srodkami, ktére mogty ja wspomagaé. W celu doktadniej-
szego odczytu wskazan zegaréw konstruowano najrézniejsze przyrzady pomiarowe, od
zegara stonecznego poczynajac. W czasach wspdiczesnych zegarem wzorcowym jest
zbior zegarow atomowych tworzacych migdzynarodowa skalg czasu atomowego TAI.

Skala czasu. Pojecie skali czasu dotyczy sposobu przyporzadkowania daty wyda-
rzeniom — umieszczanie zdarzen na podzialce czasu. Mamy rézne skale czasu, sa one
realizowane przez zegary, ktore nie zawsze musza by¢ wzorcami czasu. Istnieja tez skale
czasu tworzone przez pewne przeksztalcenia skal realizowanych przez pojedyficze zegary
lub przez grupy zegaréw. Méwimy wtedy, ze sa to “papierowe skale czasu”, realizowane
przez zegary “papierowe”, istniejace tylko na papierze.

Migdzy sobg skale czasu rdznig sig:

e epoka, czyli poczatkiem rachuby czasu,

I'Skoro taka rejestracja, czyli pomiar polega na uwaznej obserwacji danego zjawiska okresowego, to czy
nie jest tu juz wczesniej wymagana koncepcja czasu, pojecia ktére wlasnie usitujeny uchwycic?
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e jednostka czasu.

Istnieja zegary a wigc 1 skale czasu o zmiennej jednostce czasu. Sa nimi np. praw-
dziwy czas stoneczny, prawdziwy czas gwiazdowy, czas UTO, czas UT1. Trzeba tu roz-
r6zni¢ zmiennoS$¢ jednostki czasu, ktéra daje si¢ precyzyjnie modelowac od zmiennoSci
nie poddajacej si¢ modelowaniu. W pierwszym wypadku wystarczy znaleZ¢ odpowiednie
zaleznoS$ci by utworzy¢ papierowa skalg czasu jednostajnego, w drugim przypadku jest to
niemozliwe.

Okreslenie stopnia zmiennos$ci jednostki czasu zegara wiaze si¢ z dokltadnoscia jej
wyznaczenia i z interwalem usredniania. Przy bardzo matych doktadnoS$ciach, wigkszos¢
zegarOw ma stata jednostke.

Data. Pod pojeciem daty jakiego$ wydarzenia nalezy rozumie¢ podanie momentu
tego zdarzenia w ramach ktérejs ze skal czasu. Data jest wspotrzedna na osi czasu. Jest
ona zwigzana z catka funkcji jednostki czasu okreslajacej zegar. Stad by dokona¢ datowa-
nia niezbedne jest wiec ustalenie statej calkowania, punktu zerowego skali, tzw. epoki. >

Interwal jednoznacznoSci. Zegary maja na ogét urzadzenia wskaznikowe o ogra-
niczonej pojemnosci cyfrowej. Moze to spowodowac, ze odczytana warto$¢ wskazania
zegara jest wieloznaczna. W wielu produkowanych mechanizmach zegarowych inter-
waltem jednoznacznosci jest okres 12 godzin i gdy taki mechanizm wykorzystuje si¢ do
wskazywania czasu gwiazdowego bywa to dos¢ kiopotliwe. Czesto do porownania dwoch
odlegltych zegaré6w wykorzystuje si¢ elektromagnetyczne sygnaty czestotliwosci wzorco-
wej. W tym przypadku interwatem jednoznacznosci jest okres drgan sygnatu.

14.3 Skale czasu

W astronomii mamy kilka koncepcji czasu okres§lanych mianem skal czasu, mianowicie:
I - skale czasu gwiazdowego,
IT - skale czasu stonecznego,
III — skale czasu dynamicznego (efemerydalnego),
IV — skala czasu atomowego,
V — skala czasu wtasnego,
VI - skala czasu uktadowego (laboratoryjnego).

Zanim niektore z tych skal czasu oméwimy bardziej szczegétowo, dokonamy ich krot-
kiego przegladu.

Czas gwiazdowy

Czas gwiazdowy jest katem godzinnym punktu réwnonocy. Pomijajac drobne wptywy
precesyjne, skala tego czasu opiera si¢ wylacznie o zjawisko ruchu wirowego Ziemi. Po-
niewaz tempo ruchu wirowego Ziemi nie jest state, skala czasu gwiazdowego nie jest

27 pojeciem daty, epoki mamy drobne zamieszanie bowiem mozna napotka¢ sytuacje, w ktérych stowo
epoka bywa stosowane zamiast stowa data. W toku naszego wyktadu epokami bedziemi nazywac pewne
wyrdznione punkty na osi czasu, czyli wyrdéznione daty.
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jednostajna, wykazuje quasi-okresowe nieregularnosci oraz powolne wiekowe spowal-
nianie.

Czas stoneczny

Czas stoneczny zdefiniowany jest jako kat godzinny Srodka tarczy Stonica. Wybor
Storica stanowi przyczyng duzych nieregularnosci tej skali czasu. W celu ich elimina-
cji wprowadzono koncepcje Sredniego czasu stonecznego. Pomijajac duze ale usuwalne
nieregularnosci, prawdziwy czas stoneczny jest hybryda (krzyzéwka) dwdch nie dajacych
si¢ potaczyé zjawisk okresowych: dobowego ruchu wirowego Ziemi i rocznego ruchu
orbitalnego Ziemi wokot Stonca. Dlatego w praktyce astronomicznej stosowane sg dwie
odmienne skale czasu stonecznego, mianowicie: czas uniwersalny UT wylacznie zalezny
od rotacji Ziemi oraz czas efemerydalny ET bgdacy dynamiczng skala czasu, zalezna je-
dynie od ruchu orbitalnego Ziemi.

Czas UT okreslony jest jako, obserwowany w Greenwich kat godziny (H¢) fikeyj-
nego obiektu tzw. uniwersalnego stonca Sredniego (U©;). Aby poczatek doby stoneczne;j
przypadat o pétnocy, do kata godzinnego musimy doda¢ dwanascie godzin:

UT = 12" + HoUOg (14.1)

Zgodnie z definicja, uniwersalne storice Srednie porusza si¢ po rowniku niebieskim ze
statg szybkoscia.

Zaréwno czas gwiazdowy jak i czas stoneczny uniwersalny opieraja si¢ na ruchu wiro-
wym Ziemi. Mimo, ze jednostki czasu w obu systemach sa r6zne, stosunek tych jednostek
jest staty. Zatem rektascensja uniwersalnego storica §redniego zmienia si¢ rowniez jedno-
stajnie wraz z czasem gwiazdowym.

Czas dynamiczny (efemerydalny)

W skali czasu dynamicznego, czas to zmienna niezalezna wystgpujaca w grawita-
cyjnych rownaniach ruchu. W fizyce newtonowskiej tego typu skala czasu traktowana
jest jako absolutna, tzn. wszedzie taka sama. Pierwsza skalg czasu dynamicznego byt
czas efemerydalny ET okre§lony za pomoca rocznego ruchu Stofica. Mozna ja rowniez
zdefiniowaé za pomocg kata godzinnego innych cial, np. kata godzinnego ciata fikcyj-
nego, ktére nazwamy efemerydalnym stoicem §rednim (E£®;). Chodzi tu o “obiekt”
poruszajacy si¢ jednostajnie po rowniku niebieskim, w tempie odpowiadajacym ruchowi
Sredniemu Stonica prawdziwego. Jednak za pomoca kata godzinnego mierzonego w Gre-
enwich nie mozemy zdefiniowac skali dynamiczne;j. Jest tak dlatego, gdyz kat godzinny
okreslony wzgledem potudnika Greenwich zalezy od rotacji Ziemi, a przeciez wiemy juz,
ze ruch wirowy Ziemi wykazuje nieregularnos$ci. Potrzebny jest inny standardowy potu-
dnik wzgledem ktérego, kat godzinny nie bylby obciazony nieregularnosciami. Okre-
§lamy go mianem potudnika efemerydalnego, i z definicji jest to taki potudnik jaki mie-
libySmy w Greenwich gdyby ziemska rotacja byta Scisle jednostajna. Dlatego, jako wiru-
jacy jednostajnie, potudnik efemerydalny nie odpowiada stalemu miejscu na powierzchni
Ziemi. Wykazuje lekki dryft ku wschodowi. Oba potudniki, potudnik efemerydalny i
potudnik Greenwich przedstawione sa na rysunku 14.1 jako kota wielkie PH(Q i PGQ)
odpowiednio. Punkty £ i U na tym rysunku oznaczaja potozenia Sredniego storica efe-
merydalnego i Sredniego storica uniwersalnego, punkt S oznacza storice prawdziwe. Luk
HG = \g réwna si¢ dlugosci geograficznej potudnika efemerydalnego.
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Rysunek 14.1: Potudnik efemerydalny P H () i potudnik miejscowy PG w Greenwich.
Punkt £ oznacza Srednie storice efemerydalne, U Srednie storice uniwersalne, punkt S
stonice prawdziwe.

Formalnie czas ET definiowany jest poprzez rownanie 14.22. Ale mozna go réw-
niez zdefiniowaé za pomoca kata godzinnego (Hpg) efemerydalnego storica Sredniego,
mierzonego wzgledem potudnika efemerydalnego. Zatem czas efemerydalny ET mozna
zdefiniowac jako

ET = 12" + HpEG, (14.2)

Jednak czas ET wprowadzono w roku 1960 inng droga, definiujac go jako argument czasu
w efemerydach ciat niebieskich publikowanych w rocznikach astronomicznych.
Réznice pomiedzy czasem UT 1 ET, piszemy jako

DT =ET -UT (14.3)

Wielkos$¢ ta nie moze by¢ podana $ciSle z wyprzedzeniem poniewaz tkwia w niej niere-
gularno$ci ziemskiej rotacji, ktérych jak dotad nie potrafimy precyzyjnie przewidywac.

Teorie dynamiczne umozliwiaja obliczenie heliocentrycznych potozen planet na do-
wolny moment ET. Jest tak réwniez w przypadku potozenia Srodka Ziemi, a wigc mozna
zestawiaC geocentryczne efemerydy cial niebieskich z czasem ET jako zmienna nieza-
lezna.

Czas atomowy

Wspoblczesne zegary atomowe umozliwiaja najbardziej doktadny i zgodny wewnegtrz-
nie pomiar czasu. Czas atomowy, tzw. miedzynarodowy czas atomowy TAI jest praktycz-
nym czasowym standardem, najbardziej zgodnym z definicja jednostki czasu w uktadzie
SI. Czyni on zado$¢ rowniez potrzebom astronoméw jesli chodzi o precyzje, dtugotrwala
stabilno$¢ oraz niezawodnos¢.

Skala TAI jest skala “papierowa” usredniong ze skal atomowych AT; kilku wybranych
laboratoriow czasu. Jest ona redukowana na wplyw pola grawitacyjnego do poziomu
morza i odnosi si¢ do grupy zegaréw nieruchomych wzgledem powierzchni Ziemi.
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Instytucja uprawniona do tworzenia TAI jest Bureau International des Poids et Mesu-
res (BIPM), czyli w ludzkim jezyku Migdzynarodowe Biuro Miar i Wag w Paryzu. * Czas
TAI wprowadzono w roku 1972, ale zegary atomowe pracowaly juz w latach 1950-tych,
dlatego mozliwg jest ekstrapolacja TAI az do lipca roku 1955.

Koncepcja skali czasu atomowego polega na zliczaniu cykli sygnalu o wysokiej cze-
stoSci utrzymywanego w rezonansie z przejsciami atomowymi cezu 133. Fundamentalna
jednostka czasu w uktadzie SI okreSlona jest jako interwat w trakcie ktérego, zliczonych
zostanie 9192631770 cykli o czgstotliwo$ci magnetycznego rezonansu atomowego ato-
moéw cezu 133, odpowiadajacych przejSciom pomiedzy poziomem F' = 4,m; = 01i
F = 3,my = 0 przy zerowym zewnetrznym polu magnetycznym.

Istnieje zatem koncepcyjna roznica pomigdzy skalg czasu atomowego a czasem dyna-
micznym ET. Jednak przy zatozeniu absolutnego charakteru statych fizycznych, skale te
powinny dac¢ si¢ powigzac Scisle. Dlatego mimo ze definicje sekund TAI i ET sa formal-
nie niezlezne, numerycznie sg ze soba zgodne, a w takiej sytuacji skale te moga r6znic¢
si¢ jedynie stalym przesunigciem (offsetem). Réznica migdzy TAI i ET bylaby istotna
gdyby okazalo sig, ze np. stala grawitacji zmienia si¢ w kosmologicznej skali czasu. Ta-
kie zmiany sugeruja niektore nieortodoksyjne teorie kosmologiczne, a to oznaczatoby, ze
czas dynamiczny spowalnia w poréwnaniu z czasem atomowym.

W fizyce klasycznej czas jest wielkoScig absolutna, a rozr6znienie pomigdzy skalami
atomowg 1 dynamiczng dotyczy jedynie kwestii ich odczytu i1 definicji. W teorii wzgled-
nosci réznica migdzy tymi skalami ma wigksze znaczenie i odpowiada réznicy pomiedzy
czasem wlasnym i czasem laboratoryjnym (uktadowym).

Czas wtasny i czas uktadowy

Czas wlasny jest koncepcja powstata w ramach ogdlnej teorii wzglgdnosci. Jest to
czas, mierzony przez obserwatora na jego linii Swiata. Czas wskazywany przez kazdy ze-
gar na powierzchni Ziemi bgdzie wigc czasem wlasnym (zwanym niekiedy czasem praw-
dziwym), w szczegdlnosci taka skalg czasu bedzie czas atomowy.

Skale czasu wtasnego oraz uktadowego (laboratoryjnego) to skale typu dynamicz-
nego. Jednak czas wlasny * wykazuje okresowe zmiany wzgledem czasu uktadowego i
dlatego nie nadaje si¢ jako podstawa ogélnej skali czasu dynamicznego, ° Czas labora-
toryjny ma tutaj oczywista przewage, poniewaz mozna go zdefiniowaé jako identyczny
dla catego Uktadu Planetarnego. Jednak w ogdlnej teorii wzglednosci czas laboratoryjny
nie jest zdefiniowany jednoznacznie, konieczny jest zatem wybér. W 1976 roku MUA w
celu zastapienia skali ET zarekomendowata wprowadzenie dwéch nowych skal czasu nie
wyrazajac przy tym pelnej, definitywnej aprobaty dla ogdlnej teorii wzglednosci.

Pierwsza z proponowanych przez MUA skal czasu nie wymagata dodatkowych zato-
zef. Byl to tzw. ziemski czas dynamiczny TDT (Terrestrial Dynamical Time) wprowa-
dzony od 1977, styczen 1.0. Skala ta oparta jest o sekunde SI, jej punkt zerowy wybrano
tak, by byta kontynuacja skali ET.

TDT byta skala czasu przeznaczona do obliczen widomych geocentrycznych efeme-
ryd. Mimo, iz nie wymaga ona zadnych zatozen co do teorii grawitacji, w ramach kontek-

3W roku 1987 BIPM jest nastepca Bereau International de 1"'Heurs (BIH) — Miedzynarodowego Biura
Czasu.

4Czas wlasny jest najdogodniejszym parametrem krzywizny dla rozwiazania geodezyjnego réwnania
rézniczkowego, i w tym sensie jest stosowany jako dynamiczna zmienna niezalezna.

3 Jest tak dlatego gdyz dla kazdego masywnego ciata mamy jego indywidualny czas wiasny.
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stu ogblnej teorii wzglgdnosci skala TDT jest skala czasu wtasnego na powierzchni Ziemi
wskazywanego przez zegary atomowe. Oznacza to, ze TDT jest skalag zwiazang z TAI,
a tymczasem w celu obliczenia efemerydy geocentrycznej wymagana jest skala czasu
odczytywana w geocentrum. Dlatego po roku 1991 czas TDT zastapiono dwiema ska-
lami czasu: skala TT zwiazang z TAI, oraz ze skala TCG (Geocentric Coordinate Time)
“odczytywang” w geocentrum i zwigzana z efemerydami geocentrycznymi.

Druga skala czasu rekomendowana w 1976 roku przez MUA jest barycentryczny czas
dynamiczny TDB (Barycentric Dynamical Time). Czas ten nadaje si¢ do badania ruchéw
cial wzgledem barycentrum Ukladu Stonecznego. Nie jest to skala czasu zdefiniowana
jednoznacznie, zalezy bowiem od wyboru konkretnej post-newtonowskiej teorii grawita-
cji.

Na TDB natozono warunek by pomigdzy ta skalag a TDT miaty miejsce jedynie réznice
okresowe. Warunek ten moze by¢ spetniony w dowolnej teorii grawitacji. W ogdlne;j
teorii wzglednos$ci TDB odpowiada czasowi uktadowemu.

Od 1991 roku do obliczen efemeryd barycentrycznych MUA zaleca skale czasu TCB
(Barycentric Coordinate Time), zastgpuje ona skale TDB, od ktérej rézni si¢ trendem
wiekowym.

14.4 Czas gwiazdowy i sfoneczny

Definicja czasu gwiazdowego zostala juz podana wczes$niej, jest ona niezwykle prosta,
np. czas gwiazdowy w Greenwich wynosi :

To = Hoy (14.4)

gdzie H ~y to kat godzinny punktu réwnonocy wiosennej podany wzgledem potudnika
Greenwich.

W réwnaniu tym punkt réwnonocy zawsze odnosi si¢ do réwnonocy daty, ale jesli chodzi
o nutacj¢ to moze by¢ ona brana pod uwage lub nie. I dlatego, jezeli w rownaniu (14.4)
mamy na mysli prawdziwa réwnonoc, definiowany czas gwiazdowy okreslony jest mia-
nem prawdziwego czasu gwiazdowego. Jesli T jest Srednig rownonoca, rownanie (14.4)
definiuje sredni czas gwiazdowy. Réznica pomigdzy tymi czasami nazywana jest réwna-
niem réwnonocy, oznaczymy ja przez D E. Korzystajac z wyrazen na poprawki nutacyjne
w rektascensji 1 deklinacji mozna pokazac, ze

DE = At - cosegg (14.5)

gdzie: A to nutacja w dhugosci a g jest nachyleniem ekliptyki do Sredniego réwnika
daty.

W astronomii, czas gwiazdowy prawdziwy nie jest wykorzystywany jako skala czasu,
jest on niekiedy potrzebny np. w obserwacjach potudnikowych.

Czas gwiazdowy S§redni rézni si¢ od okresu rotacji Ziemi, przyczyna jest zjawisko
precesji rotacyjnej osi Ziemi. Z powodu precesji rektascensja gwiazdy znajdujacej si¢
w tym samym miejscu co punkt réwnonocy, w ciagu roku zwigkszylaby si¢ o 1 cos gy.
Odpowiada to przyrostowi dziennemu (50084 1 o taka wtasnie wartoS¢ okres wirowania
Ziemi przewyzsza dtugos$¢ Sredniej doby gwiazdowe;.
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Precesja wptywa rowniez na dtugos¢ roku, a Scislej dtugos¢ roku zwrotnikowego. Po-
dobnie jak i miesiac, rok mozna zdefiniowac na wiele sposobéw. Posiadajacy najwigksze
znaczenie praktyczne rok zwrotnikowy jest Srednim interwalem potrzebnym na przyrost
(liczony od Sredniego punktu réwnonocy) Sredniej dlugosci Storica o 360°. Odpowiada to
interwatowi od jednej réwnonocy wiosennej do drugiej, czyli jest to interwat pomigdzy
kolejnymi identycznymi porami roku.

Kalendarz cywilny zostat dopasowany wtasnie do tego roku. W kalendarzu gregoriai-
skim uwzgledniono wystgpowanie lat przestgpnych w liczbie 97-miu na kazde 400 lat.
Zadanie to sprawia, ze czas trwania Sredniego roku kalendarzowego jest bliski dtugosci
Sredniego roku zwrotnikowego. W kalendarzu julianiskim posiadajacym lata przestgpne
co 4 lata, dlugos¢ roku wynosi 365.25 — jest to rok julianski. Stulecie julianskie trwa
zatem 36525 dni.

Okres obiegu Ziemi wokét Storica, w odniesieniu do gwiazd statych nazywamy ro-
kiem gwiazdowym. Perturbacje planetarne sprawiaja, ze jest on nieco rézny od interwatu
potrzebnego Ziemi na przejscie od jednego perihelium do nast@pnigo, zwanego rokiem
anomalistycznym.

Mamy takze rok zacmieniowy (smoczy), definiowany jako interwat migdzy dwoma
kolejnymi przejSciami Sredniego stofica przez wezet wstepujacy Sredniej orbity Ksigzyca.
Rok ten rézni si¢ wyraznie od pozostatych, okresla Srednie czgstosci wystgpowania za-
¢mien Stonca i Ksigzyca. Wreszcie mozemy napotkac interwat nazywany rokiem gaus-
sowskim wyznaczonym droga obliczen z II-go prawa Keplera, w ktérym podstawiono
statg Gaussa £ = 0.01720209895 oraz wielka p6tos réwna a = 1. Ponizej podano dtugo-
Sci (w Srednich dobach stonecznych) odpowiadajace zdefiniowanym wczesniej interwa-
tom rocznym:

rok smoczy = 346.6201,

rok zwrotnikowy = 365.2421897,

rok julianski = 365.25, (14.6)
rok gwiazdowy = 365.25636, '
rok anomalistyczny = 365.25964

rok gaussowski = 365.25690

Poza rokiem gaussowskim, wartosci te ulegaja zmianom wiekowym, ktére w wigkszosci
wypadkéw sa bardzo niewielkie.

Rok zwrotnikowy odgrywa wazna rolg w definicji zwiazku pomigdzy czasem stonecz-
nym i gwiazdowym. Dla dowolnego obiektu X obserwowanego w Greenwich, mozemy
napisaé

CGG=HecX+RAX (14.7)

gdzie CGG oznacza czas gwiazdowy w Greenwwich, Ho X kat godziny obiektu X mie-
rzony w Greenwich natomiast R.A X jest rektascensja obiektu.

Jesli jako poczatek rachuby rektascensji obierzemy $redni punkt réwnonocy T, wow-
czas rownanie (14.7) moze postuzy¢ do znalazienia zwiazku migdzy Srednim czasem
gwiazdowym i czasem uniwerslanym. Réwnanie to dla obiektu X identycznego z uni-
wersalnym stoficem $rednim U ®g, zgodnie z (14.1), ma postaé

UI'=CGG -—RAUGs + 12 (14.8)
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Tej postaci zwiazek stuzy do wyznaczania czasu UT, a zatem skala UT jest skala reali-
zowang za pomoca obliczen numerycznych. O precyzyjnych obserwacjach pozycyjnych
Stonca nie moze by¢ mowy, dlatego w celu wyznaczenia C'GG obserwowane sa kulmina-
cje gérne gwiazd badzZ radioZrédet. Po obliczeniu rektascensji uniwersalnego storica $red-
niego, tatwo znajdujemy w skali czasu UT moment CGG w skali czasu gwiazdowego.
Wyznaczona ta droga skala UT, nosi miano skali czasu UTO. Z jej pomoca tworzone sa
dwie dalsze skale czasu uniwersalnego:

UT1 =UTO + poprawka na ruch biegunéw Ziemi
UT2 =UT]I + poprawka na nieregularnosci ruchu wirowego Ziemi

W latach powstawania koncepcji Sredniego czasu stonecznego (UT) nikomu si¢ nie
$nito o nieregularnosciach ruchu wirowego Ziemi. Zalozenie o jednostajnym ruchu wiro-
wym Ziemi zostato odrzucone dopiero w pierwszej potowie lat 1900-nych. Zaowocowato
to odrzuceniem skali UT jako podstawy w precyzyjnej stuzbie czasu, w zamian pojawita
si¢ skala ET czyniaca zado§¢ wymaganiom dotyczacych jednostajnosci czasu. Od tego
momentu UT ma status skali wykorzystywanej jedynie w pomiarach ziemskiej rotacji.

W réwnaniu (14.8), by moéc zen korzysta¢ w praktyce, potrzebna jest formuta umoz-
liwiajaca obliczenie RA U®s. W 1898 roku Newcomb podat taka formule w postaci

RAU®, = 18"38™45:836 + 86401843542 T + (50929 T (14.9)
przy czym
T = (JD — JDp1900)/36525

gdzie JD, JDgp1900 oznaczaja daty juliaiskie na biezacy moment i na epoke B1900
odpowiadajacag momentowi Sredniego potudnia w Greenwich

B1900 = AD 1900, sty.0,0" (GMT)
Ktadac (14.9) do (14.8) otrzymamy formute

CGG = 6"38M453836 + 86401843542 T' + 050929 T2 + UT (14.10)
albo jej postaé praktyczna, na moment 0" GMT

CGGon grr = 6"38™453836 + 86401843542 T + 050929 T (14.11)

w ktérej T przybiera¢ moze wartosci +1, +2, +3, .. ..

Formuty (14.10), (14.11) uzywano od poczatku roku 1900 do korica roku 1959 w
“British Nautical Almanac” i w “American Ephemeris”, w ktérych stuzyty do definicji
skali UT oraz do obliczen CGG.

W czasach Newcomba skale CGG, UT oraz T' w réwnaniach (14.10), (14.11) —
wszystkie byty jednostajnymi skalami czasu. Jednak od chwili gdy niejednostajno$¢ wi-
rowania Ziemi stala sie “latwa” do zmierzenia za pomoca zegar6w astronomicznych,
zmienng 7' w réwnaniach (14.9), (14.10), (14.11) nalezato interpretowac jako zmienng
niezalezng ruchu orbitalnego Ziemi a nie tylko ruchu wirowego. Odtad skala czasu T
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wykorzystywana w opisie ruchu ciat w Uktadzie Planetarnym, uzyskata status skali jed-
nostajnej. I to z mocy samej koncepcji, w mysl ktérej skala ta jest wykorzystywana w
rownaniach newtonowskiej dynamiki — 7" tkwi w tych réwnaniach jako zmienna nieza-
lezna.

Zatem w réwnaniu (14.9) zamiast 7" nalezy napisa¢ T, a zamiast RA U®g(T') wsta-
wi¢ RA UGg(Tg) = RA EGg, gdzie czas efemerydalny T liczony jest od epoki
AD1900, sty.0.12"ET, a RA E®g oznacza efemerydalne storice §rednie. Wéwczas
rownanie (14.9) opisuje ruch fikcyjnego punktu poruszajacego si¢ jednostajnie po row-
niku z predkoscia bliska Sredniej predkosci stofica prawdziwego. Ruch tego obiektu nie
ma nic istotnie wspdlnego z ruchem wirowym Ziemi, badanym za pomoca obserwowa-
nych katéw godzinnych gwiazd.

Na to by réwnanie (14.10) byto spdjne z obserwowanymi katami godzinnymi gwiazd
potrzeba innej kancepcji czasu stuzacego jako miara ruchu wirowego Ziemi. Utworzono
ja w bardzo prosty sposob. Ot6z, ogloszono, ze rownanie (14.10) definiuje nowa skale
czasu UT, nieregularna, zwigzana z wirowaniem Ziemi, przy czym zmienna 7' w rOwna-
niu (14.10) to interwat Ty, w stuleciach julianskich liczony od epoki AD1900, sty.0, 12"UT.
Réznica

RAE®s —RAUGs =1 = 1.002737909 DT

n DT
365.2422
DT =FET -UT

migdzy skalami ET i UT, moze by¢ wyznaczona jedynie za pomoca obserwacji, a to
oznacza, ze znana bgdzie z pewnym opOznieniem. Ze wzgledu na trudne w modelowa-
niu nieregularnosci skali UT, DT moze my¢ ekstrapolowana w przyszio$¢ z ograniczong
precyzja.

W latach 1960-1983 réwnanie (14.11) z Ty byto wykorzystywane w rocznikach as-
tronomicznych do obliczenia CGG na 0" UT

Od roku 1984, w celu powiazania skal czasu gwiazdowego i UT’ stosowano formute

(CGG)gn gy = 24110354841 + 86401843812866 Ty + 05093104 T — 652 - 10T},

_JD — J2000p71

Ty = 14.12
v 36525 (14.12)
J2000y = AD2000, sty.1,127 UT1

1
Ty € [£0.5,41.5, 25+ ...] - ——
v € [£0.5,£1.5,£2.5+ .. ] S652F

Jest to formuta zgodna z potozeniem i ruchem punktu réwnonocy zdefiniowanym w IAU
1976 ”System statych astronomicznych”, IAU 1980 “Teoria nutacji” oraz zgodna z poto-
zeniem 1 ruchem gwiazd podanych w katalogu FKS5.

Analogicznie do réwnania (14.11) definiujacego skalg UT, réwnanie (14.12) definiujje
skalg czasu UT1. Definicja ta zaczgta obowiazywac o epoki AD1984, sty.1.0, a wyraz
staty w (14.12) dobrano w taki sposéb, by zachowac¢ ciagtos¢ pomigdzy starg i nowa
koncepcja. By zagwarantowaé ciaglo§¢ w tempie zmian skali UT1 w stosunku do UT
dobrano wspétczynnik przed 7. Jednak nie usunigto pewnych nieciagloSci majacych
Zrédto w zmianach w teorii nutacji wykorzystywanej w definicji skali UTT.
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W stosunku do jednostajnej skali czasu, zmienno$¢ UT1 dotyczy wylacznie nieregu-
larno$ci w ruchu wirowym Ziemi. Dtugos¢é doby w skali UT1 wyrazona w sekundach SI
dana jest

V2 — i

n

A = 86400 —

(14.13)

gdzie, 11,1y sa wartoSciami réznic UTI1-TAI podane w sekundach, obserwowane w n
dniowych interwatach.
Szybkos¢ katowa w ruchu obrotowego Ziemi wynosi

4 d
W= SGAﬁ 72921151467 - 1077 25 (14.14)
s

Réwnanie (14.12) umozliwia znalezienie formut na zamiang interwatléw wyrazonych a
skali UT1 1 w czasie gwiazdowym. Rézniczkujac (14.12) po UT1 otrzymamy wyrazenie
d(CGGT)
'= — 2 = 8640184:812866 + 2 - (5093104 Ty — 1386 - 10°T;  (14.15

S T AUt * v v (415)
ktore pozwala na obliczenie liczby sekund gwiazdowych odpowiadajacych stuleciu ju-
lianskiemu UT1. Uzupelniajac pierwszy wyraz o liczbe sekund gwiazdowych w stuleciu
juliaiiskim, po czym dzielac prawa strong przez 36525, otrzymamy liczbg sekund gwiaz-
dowych w interwale jednej doby UTI.

s = 86636355536790872 + 52098097 - 10~° Ty, — 5209 - 107 1°T (14.16)
a dzielac to rownanie przez 86400 — liczbe sekund w dobie gwiazdowe;]
' = 19002737909350735 + 519006 - 10~ Ty, — 549 - 1071 T3 (14.17)

mamy stosunek interwatow doby gwiazdowej do doby UTI.
Odwrotny stosunek, interwatu doba UT1 do doby gwiazdowej wyraza si¢ wzorem

r = 09997269566329084 — 538684 - 10~ Ty + 539 - 1071 T (14.18)

Ze wzglgdu na zmiany tempa wirowania Ziemi, dlugos¢ doby gwiazdowej i doby UT1
ulegaja zmianom, ale ich stosunki dane réwnaniami (14.17), (14.18) zawsze pozwola na
przeliczenie interwalu czasu wyrazonego w jednej z tych skal na interwatl wyrazony w
drugiej skali. Pomijajac drobne wyrazy wiekowe, z rownan tych mamy

1 sr.d. gw = 2356043090524 doby UT1

1 doba UT1 = 24203™56:5553678 sr.d.gw. (14.19)

Zakonczymy ten podrozdziat podsumowaniem zawierajacym opis procegury umozliwia-
jacej wyznaczenie wartoSci czasu w skali UT1 odpowiadajacej momentowi w skali czasu
gwiazdowemu. W tym celu

1- obserwujemy moment gérowania gwiazdy wzgledem prawdziwego potudnika. Mo-
zemy tu si¢ postuzy¢ np. kotem potudnikowym. Z obserwacji uzyskamy tzw. wi-
domy, miejscowy prawdziwy czas gwiazdowy M CGyy,
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2- na ten moment, korzystajac z rOwnania (14.5) obliczamy warto§¢ D E réwnania
réwnonocy, co pozwoli na wyznaczenie miejscowego Sredniego czasu gwiazdo-
wego M C'Gs odpowiadajacego M CGyy .

MCGg = MCGw — DE

3- dysponujac na moment M C'Gs warto$cia chwilowej dlugosci geograficznej A miej-
sca obserwacji, wyznaczamy Sredni czas gwiazdowy w Greenwich na moment
MCGwy

CGG1 = MCGs — A

4- korzystajac z réwnania (14.12) obliczamy czas gwiazdowy 6 jaki minat od poczatku
doby na skali UT'1 do momentu CGG1

0 = CGG1 — (CGG)gn yr

5- interwal # w jednostkach czasu gwiazdowego przeliczamy na interwal w jednost-
kach czasu stonecznego, w tym celu korzystamy z rownania (14.18)

UT't=6-r

Wszystkie powyzsze kroki mozemy zapisa¢ tacznie w postaci formuty

Nie istnieje odwrotna procedura obserwacyjna wykorzystywana w celu wyznaczenia czasu
gwiazdowego odpowiadajacego momentowi w skali UT1. W zamian, mozna ten moment
tatwo obliczy¢ postugujac si¢ formuta (14.12).

14.4.1 Skale czasu stonecznego UTO0, UT1, UT2

Powiedziano wczesniej, ze istnieje konieczno$¢ rozréznienia kilku skal czasu typu UT.
Konwersja obserwowanego czasu gwiazdowego do uniwersalnego, poprzez rownanie (14.20)
wymaga znajomosci chwilowej dlugosci geograficznej obserwatora. Diugos¢ ta nie jest
znana w momencie obserwacji, bowiem wéwczas mamy do dyspozycji jedynie )y czyli
dlugos¢ obserwatora wyznaczong wzgledem bieguna figury Ziemi. Przez A oznaczamy
dtugos¢ obserwatora wzgledem chwilowego bieguna rotacji Ziemi. Zwiazek pomigdzy
tymi dlugo$ciami dany jest réwnaniem (patrz rozdziat 10, formuta (10.21))

A= X+ (zsin g + ycos \g) tan ¢

gdzie ¢ jest szerokoscia obserwatora wzglgdem bieguna figury Ziemi, natomiast z, y
wyrazone w sekundach tuku sa sktadowymi przemieszczania bieguna chwilowego wzgle-
dem bieguna figury.

Poniewaz )\ jest wielkoScia znana (jest to tzw. stala stacji), redukcja od czasu gwiaz-
dowego do UT moze by¢ dokonana natychmiast. Otrzymane w ten sposéb UT oznaczamy
jako UTO. Ze wzgledu na ruch bieguna wartoS¢ UTO jest zalezna od miejsca obserwa-
cji, nie czyni wigc zados$¢ globalnym standardom. Dlatego chcac uwolni€ si¢ od miejsca
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obserwacji, trzeba dokona¢ redukcji stosujac chwilowa warto§¢ . Tak uzyskana skalg
czasu UT oznaczamy skrétem UTI1. I wiasnie t¢ forme czasu UT stosujemy w wyraze-
niach wiazacych UT z innymi skalami czasu. Odtad gdziekolwiek napiszemy UT, nalezy
rozumie¢ to jako skalg UT1. Réznica pomigdzy tymi skalami czasu wynosi

UT1 =UT0 — (uysin A\g + u, cos Ag) tan ¢ (14.21)

gdzie u, = 1/15 x, u, = 1/15 y).

Wspotczynniki u,, u,, nieznane w momencie wykonywania obserwacji, ich wartosci
sa publikowane z pewnym op6Znieniem przez International Earth Rotation Service (IERS)
— Migdzynarodowa Stuzbe Rotacji Ziemi i przez Migdzynarodowe Biuro Miar i Wag.

Mozliwe jest dalsze udoskonalenie skali UT1, bowiem UT1 podlega nieregularno-
Sciom wynikajacym z niejednostajnosSci ruchu wirowego Ziemi. Zmiany te nie sa przewi-
dywalne dostatecznie doktadnie, wykazuja jednak pewne wyrazne sezonowe okresowo-
Sci. Jesli usuniemy je z UT1 otrzymamy nowa skalg czasu UT2. Obie skale, UT1 oraz
UT2, sa niezalezne od polozenia obserwatora na powierzchni Ziemi.

14.4.2 Skala czasu UTC

Od momentu AD 1972, styczen 1, droga radiowa rozpoczeto nadawanie sygnatow czasu
w skali UTC (Universal Time Coordinated), jeszcze jednej odmianie skali UT. Jednak
UTC jest hybryda dwdch skal czasu UT1 1 TAI bowiem sekundg UTC jest sekunda skali
TAI Dlatego UTC i TAI r6znig si¢ zawsze o catkowita liczbg sekund. Dodatkowo UTC
jest koordynowana w taki sposéb, by nie roznita si¢ od UT1 o wigcej niz (59 sekundy.
Koordynacja dokonywana jest poprzez wprowadzanie tzw. sekundy przestgpnej (leap se-
cond), zwykle na koncu czerwca lub grudnia. W celu rozpowszechnienia precyzyjnej
informacji o réznicy migdzy tymi skalami, w kodzie radiowego sygnatu UTC transmi-
towana jest roznica DUT1=UTC-UTI1. Podsumowujac, o UTC mozna powiedziec, ze
zegar skali UTC tyka tak samo czgsto jak zegar skali TAI, natomiast jego wskazdéwki
dostarczaja dostatecznie doktadnej informacji o rotacji Ziemi.

14.5 Czas efemerydalny

Fikcyjne Srednie stonice RA U®g wprowadzone przez Newcomba koncepcyjnie blizsze
jest Sredniemu storicu efemerydalnemu RA E®g. A ponadto zgodnie z ta definicja rek-
tascensja storica efemerydalnego jest réwna Sredniej dtugosci L Storica. W oparciu o tg
wielko$¢ mozna wigc zdefiniowa¢ dynamiczng skalg czasu efemerydalnego bez ucieka-
nia si¢ do potudnika efemerydalnego jak to mialo miejsce przypadku réwnania (14.2).
I tak tez jest w formalnej definicji czasu efemerydalnego ET. Wyrazenie Newcomba na
geometryczna Srednia dtugos¢ L Storica, postaci

L = 279°41'48"04 + 129602768713 T + 17089 T*> (14.22)

przyjeto jako definicj¢ skali ET, w ktérej 1" jest interwalem czasu wyrazonym w stuleciach

juliariskich, biegnacego jednostajnie od epoki poczatkowej AD 1900 styczen 0, 12" ET.
Réwnanie (14.22) poprzez wspdtczynnik przy 7', definiuje takze jednostke czasu efe-

merydalnego. Wspéiczynnik ten daje przyrost Sredniej dlugosci Stonica w czasie 36525
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dni efemerydalnych. Poniewaz w czasie jednego roku zwrotnikowego L wzrasta o 360°
(1296000”), mozemy otrzymaé czas trwania tego przyrostu w dniach efemerydalnych czy
tez w efemerydalnych sekundach (dzien efemerydalny ma oczywiscie 86400 sekund efe-
merydalnych).

Podstawowa jednostka czasu ET jest rok zwrotnikowy 1900.0, ktéry zgodnie z tym
co powiedziano wyzej wyraza si¢ liczba N sekund efemerydalnych

~ 1296000 - 36525 - 86400
B 129602768.13
Sekunda efemerydalna wynosi zatem 1/N dhugosci roku zwrotnikowego 1900.0.

= 31556925.9747 sekund efemerydalnych (14.23)

14.5.1 Metody odczytywania czasu w skali ET

Droga do przyjecia jako podstawowej jednostki czasu, jednostke skali ET byta kreta i
dtuga. Sygnaly o potrzebie zmian w koncepcjach czasu pojawialy si¢ juz przed II-ga
Wojna Swiatowa. Jednak Od roku 1948 kiedy to projekt nowej koncepcji ET zostat do-
strzezony oficjalnie, musiato minaé jeszcze 10 lat. MUA dopiero w roku 1958 ostatecznie
przyjeta definicje epoki poczatkowej tej skali jako AD 1900 styczefi 0.5 ET.

Skalg¢ ET definiuje réwnanie (14.22) przez obliczenie dtugosci Storica L lub jak kto
woli rektascensji efemerydalnego storica Sredniego R A E®g. Pomimo, ze skala ET
zostata okreSlona za pomoca efemeryd Stonca, dotyczy czasu rozumianego jako zmienna
niezalezna wystgpujaca w réwnaniach ruchu dowolnego obiektu. Mozna wigc do definicji
skali ET wykorzysta¢ dowolne ciato Uktadu Stonecznego.

Odczytanie czasu ET sprowadza si¢ zatem do poréwnania obserwowanych potozen
Storica (planet, Ksigzyca) z potozenniami podanymi w efemerydach (tablicach potozen).
Czas znaleziony w tabeli, dla ktdrego podane potozenie Stonca odpowiada potozeniu ob-
serwowanemu jest poszukiwanym momentem w skali ET. W skali UT odpowiada mu
moment obserwowanego potozenia Storica.

W celu mozliwie doktadnego odczytu skali ET najlepiej postuzy¢ si¢ efemeryda po-
tozen Ksigzyca, gdyz jego ruch jest najszybszy i znany z duza doktadnoscia.

14.6 Wspolczesne dynamiczne skale czasu

Z szeregu wad skali czasu ET zdawano sobie sprawg od dawna. Jej koncepcja jest oparta
o teori¢ ruchu Stonca, w ktorej wykorzystano pewien zestaw stalych astronomicznych.
A tymczasem w roku 1984 ulegly zmianie zar6wno stale jak i1 sama teoria. Pociaga to
trudno$ci, np. wyboru podstawowej jednostki skali ET — rok zwrotnikowy, dokonano
zaktadajac, ze jest on niezalezny od stalych astronomicznych, w szczegdlnosci od state]
precesji. W rzeczywistosci jest inaczej.

Koncepcja skali ET jest takze obciagzona pochodzeniem przed relatywistycznym. Zu-
pelnie nie uwzgledniono w niej teorii wzglednosci, dlatego niemozliwym jest skategory-
zowanie jej jako skali geocentrycznej, barycentrycznej czy tez jako skali czasu wtasnego,
skali czasu laboratoryjnego. Z punktu widzenia dynamiki Newtona skala ET jest tak smo
dobra jak skala czasu atomowego TAI, tatwiej dostgpnego i w dodatku ze znacznie wyz-
S73 precyzja.

Sekundg¢ efemerydalna zdefiniowano (zobacz réwnanie (14.23)) jako utamek dtugo-
Sci roku zwrotnikowego1900.0. Fundamentalng jednostka migdzynarodowego czasu TAI
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jest natomiast sekunda SI, okreSlona jako 9192631770 okreséw radiacji odpowiadaja-
cych przejSciom pomigdzy dwoma nadsubtelnymi poziomami znajdujacego si¢ w stanie
podstawowym atomu cezu 133. Migdzy tymi jednostkami nie ustalono zadnych systema-
tycznych réznic i dlatego pomigdzy ET i TAI mamy zwiazek

ET = TAI + 32184 (14.24)

W roku 1984, w celu naprawy sytuacji skalg czasu ET oficjalnie zastapiono nowymi
koncepcjami, skala TDT oraz TDB. Na skutek tych pociagnigé, w tymze roku czas ET
znika ze wszystkich rocznikéw astronomicznych, gdzie zastapiono go nowa podstawowa
astronomiczna skalg czasu tzw. dynamicznym czasem ziemskim TDT. Skale TDT wpro-
wadzong juz w roku 1977, zaprojektowano tak, by zachowac ciaglos¢ z czasem efemery-
dalnym ET. Jest ona blizsza skali TAI anizeli skala ET gdyz sekunda TDT jest sekunda
SI. A zatem by powigzaé TDT z TAI, wystarczy zna¢ warto$¢ offsetu o jaki skale te si¢
roznia. Zwiazek ten ma postac

1977 styczen 1.0 TAI = 1977 styczen 1.0003725 TDT (14.25)

W celu zagwarantowania ciagtosci z ET, jest to ten sam offset co podany w réwnaniu
(14.24).

W roku 1991 na konferencji MUA uporzadkowano z kolei skalg czasu TDT, ktora do
tego momentu stosowano do obliczen geocentrycznych efemeryd, a co oznacza, ze miata
ona status skali dynamicznej. A tymczasem jak wynika z (14.25) jej definicja oparta jest
o skalg czasu atomowego odczytywanego na geoidzie a nie w geocentrum. Stad w celu
uporzadkowania poje¢ wprowadzono dwie nowe skale czasu. Skale czasu TT (Terrestial
Time) odczytywang na geoidzie bgdaca kontynuacja skali TDT 1 ET. Sekunda skali TT
jest sekunda TAI, a od TAI wszystkie te trzy skale réznig si¢ jedynie offsetem

TT =TDT =FET =TAI + 321184 (14.26)

Dla celéw obliczeniowych geocentrycznych efemeryd zdefiniowano nowa skale, tzw.
czas uktadowy geocentryczny TCG (Geocentric Coordinate Time). R6zni si¢ on od czasu
TT o niewielki wyraz wiekowy

TCG =TT + Lg(JD — 2443144.5) - 86400 (14.27)

gdzie Lg = 6.969291 - 10710 £+ 3. 10716,

Do obliczen efemerydalnych zwiazanych z barycentrum Uktadu Stonecznego, w roku
1976 MUA zalecita stosowanie skali TDB (Barycentric Dynamical Time). Jest to czas
uktadowy odczytywany w barycentrum Uktadu Stonecznego, a w réwnaniach ruchu wzgle-
dem barycentrum czas ten ma ststus zmiennej niezaleznej. W praktyce skalg TDB otrzy-
muje si¢ ze skali TDT za poSrednictwem formuty

TDB=TDT + P

przy czym P obejmuje 500 wyrazow trygonometrycznych (patrz dygresja czas wilasny i
czas uktadowy).

W roku 1991 skalg TDB zastapiono czasem TCB (Barycentric Coordinate Time). Jest
to skala czasu z sekunda SI (sekunda atomowa), odczytywana w barycentrum Uktadu
Stonecznego. Obie skale barycentryczne r6znig si¢ jedynie trendem wiekowym

TCB =TDB + Ly(JD — 2443144.5) - 86400 (14.28)
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gdzie Lp = 1.550506 - 1078.
Transformacji wartoSci czasu okreslonego w skalach uktadowych TCB oraz TCG
mozna dokona¢ w oparciu o rownanie

TCB ~ TCOG + 13480813 - 1075(J D — 2443144.5) - 86400
V(X =X )2+ P (14.29)

gdzie wektory V., X, o0znaczaja barycentryczne predkos¢ i potozenie geocentrum, wek-
tor X oznacza barycentryczne potozeniem obserwatora.

14.7 Rok Julianski i rok Bessel’a

Podamy teraz pewne konwencje zwiazane z astronomiczna koncepcja czasu. Gdy poda-
jemy moment czasu zajScia pewnego zdarzenia czynimy to zawsze w porzadku maleja-
cym, tzn. rok, miesiac, dzien, itd., np. 1989 pazdziernik 14, 12" Tub co jest rwnowazne
1989 pazdziernik 14.5. Astronomowie niekoniecznie respektuja tradycyjna liczbe dni w
miesiacu i nic im nie wadzi by dziefi Nowego Roku okresli¢ jako grudzien 32, albo dzien
imienin Sylwestra jako styczen 0. Moment 1985 grudzieri 31 18 mozna réwnie dobrze
podac jako 1986 styczeri 0.75. Konwencje tego typu dotycza kazdej z wczesniej omOwio-
nych skal czasu.

W przypadku dynamicznych skal czasu stosujemy jeszcze inny sposéb okreslania mo-
mentu czasu. Zrywa on zupelnie z kalendarzem, zachowujac jedynie pojecie roku, ale
uzupetnionego o czg$¢ utamkowa np. 1985.1672. Stosowane sa w tym wypadku dwa
systemy: stary oparty o tzw. rok Bessela oraz nowy wykorzystujacy pojecie roku julian-
skiego. Dlugos¢é roku Bessel’a jest to interwat, w ktérym efemerydalne storice §rednie po-
wigkszy swa rektascensje o 24 godziny. Mozna go zatem zidentyfikowac z rokiem zwrot-
nikowym, ale migdzy tymi interwalami jest pewna drobna réznica wynoszaca (5148 T,
gdzie T' jest czasem w stuleciach jaki uptynat od 1900. Pomijajac wyrazy wiekowe rok
Bessel’a i zwrotnikowy sa identyczne i wynosza 365.2422. Poczatek roku Bessel’a przy-
pada na moment gdy Srednia dtugos$¢ Storica wynosi doktadnie 280° albo gdy

RA EG, = 18"0™ (14.30)

Moment ten zawsze przypada w poblizu poczatku roku kalendarzowego. Fundamentalna
epoka w systemie lat Bessel’a — epoka B1900.0, odpowiadada dacie 1900 styczen 0.813
ET. Natomiast inna wazna epoka standardowa B1950.0 jest momentem o doktadnie 50 lat
zwrotnikowych lub 18262.110 dni p6Zniejsza. Interwat ten przekracza 50 zwyktych lat
kalendarzowych po 365 dni o 12¢110.

Zatem pamigtajac, ze rok 1900 nie byt rokiem przestgpnym mozemy napisaé

B1950.0 = 1950 sty. 09923 ET = 1949 gru. 31,22"09™ ET (14.31)

Epoke Bassel’a na dowolny inny moment mozna obliczy¢ dzielac dany interwal czasu w
dniach, przez 365.2422.

Rachunki wygodniej jest wykonywa¢ w systemie epoki julianskiej, w ktérej moment
czasu podawany jest jako utamek julianiskiego roku o dlugosci 365.25 dnia. Epoka fun-
damentalng jest tutaj epoka J2000.0

72000.0 = 2000 sty. 195 TDB (14.32)
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Mozemy tez obliczy¢ julianska epoke na dowolny inny moment. Przyktadowo inna stan-
dardowa epoka J1950.0 oddalona jest o doktadnie 18262.5 od epoki fundamentalne;j,
mamy wigc

J1950.0 = 1950 sty. 140

Podany wyzej nowy system epoki juliariskiej wprowadzono w 1976 roku tacznie z rewizja
stalych astronomicznych. W tym samym czasie przedefiniowano stara epoke bessl’owska
poprzez uproszczenie definicji roku Bessel’a. Odtad rok Bessel’a ma by¢ réwny co do
dtugosci rokowi zwrotnikowemu 1900.0.

W astronomii bardzo czgsto operuje si¢ data wyrazona jedynie za pomoca dni. Do
tego celu wykorzystuje si¢ pojecie daty juliariskiej JD, wyrazonej z pomocg liczby dni
oraz ulamka dnia jakie minely od epoki 4713 pne styczen 195. Juliafiskie daty podanych
wczesniej epok fundamentalnych wynosza:

B1900.0 = JD 2415020.313
B1950.0 = JD 2433282.423 (14.33)
J2000.0 = JD 2451545.0

Poczatkowo JD zdefiniowano z pomoca skali UT, a kolejne dni zliczano od Sredniego
potudnia Greenwich, 1 styczen 4713 pne. Podobna definicja oparta o skalg ET nosi nazwe
julianiskiej daty efemerydalnej. Mozna wykorzysta¢ w tym celu i inne skale. W praktyce
jezeli zachodzi obawa nieporozumienia, trzeba podac jakiego typu JD ma si¢ na mysli. W
rownaniach (14.33) jest chyba naturalnym, ze pierwsze dwie epoki wyrazone sa w skali
ET, a ostatnia w TT.

Epoki poczatkowe daty julianskiej dla dowolnych skal czasu formalnie sa zawsze takie
same (4713 ...) ), ale nie odpowiadaja one temu samemu momentowi czasu. Niestety,
niewiele wiadomo o relacjach pomigdzy r6znymi skalami czasu w odlegtej przesztosci.

Zwiazki pomigdzy epoka Julianska i Bessel’a oraz biezacymi JD sa nastgpujace:

epoka Julianska = J2000.0 + (JD — 2451545)/365.25

epoka Bessel'a = B1000.0 + (JD — 2415020.31352)/365.242108781 (1 43%)

Czegsc¢ catkowita daty juliariskiej nosi nazwe dnia julianskiego. Umdwiono sig, ze dzien
juliafiski rozpoczyna si¢ w momencie potudnia, nie o pétnocy. W celu skrécenia liczby
cyfr koniecznych przy zapisie JD, wprowadzono zmodyfikowany dzien julianski — MJD,

MJD = JD — 2400000.5 (14.35)

W tym sposobie rachuby dni, nowy dzien rozpoczyna sig¢ o poinocy, a epoka poczatkowa
jest 1858 listopad 17.0.

Zmodyfikowany dzien juliafiski nie jest jedyna odmiang dnia juliafskiego istnieje ich
wigcej ale sg to modyfikacje nie majace charakteru standardu. Przyktadowo, w zagadnie-
niach satelitarnych wygodnie jest zlicza¢ dni poczawszy od roku 1956.

14.8 Przejscie przez potudnik efemerydalny

W jednym z poprzednich wyktadéw omawialiSmy przyczyny réznicy migdzy czasem sto-
necznym prawdziwym (widomym) a czasem stonecznym Srednim. Rdznica ta nazywana
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rOwnaniem czasu £ i definiowana jako

FE = czas sloneczny widomy — czas sloneczny sredni (14.36)
albo za pomoca rektascensji

E=RAUG;—RAO® (14.37)

gdzie RA © jest rektascensja stonca prawdziwego, RA U®, jest rektascensja uniwer-
salnego slorica Sredniego.

W Astronomical Almanac podane sa jedynie przyblizone wzory na F, co wynika
stad, ze w rownaniu (14.37) wystepuja wielkosSci zdefiniowane w dwdch réznych skalach
czasu. Wielko§¢ RA U®, znana jest na dowolny moment UT, ale rektascensja stonca
prawdziwego moze by¢ wyliczona jedynie na momenty ET. A poniewaz réznica DT,
migdzy tymi skalami nie jest znana wprzdd, stad réwnanie czasu nie moze zosta¢ wyli-
czone zZ wysoka precyzja.

Trudnos$¢ ta znika jezeli zamiast rOwnania czasu £, wezmiemy jego modyfikacje £*,
zdefiniowang nastgpujaco

E*=RAEG, —RAO® (14.38)

W Astronomical Almanac stabelaryzowano momenty przej$cia Stofica® przez potudnik
efemerydalny (tzw. ephemeris transit). Sa to momenty czasu ET gérowania Storica wzgle-
dem tego potudnika. Z réwnania (14.38) mamy

E*=Hp® —HgEG, = Hg® — ET + 12

W warunkach kulminacji H® = 0, czyli, gdy ma miejsce przejScie Stonica przez potu-
dnik efemerydalny

ET=12-F (14.39)

14.9 Dygresja: czas wlasny i czas ukladowy

Rozréznienie migdzy czasem wilasnym a czasem uktadowym (laboratoryjnym) jest ko-
nieczne. Czas wlasny jest mierzony przez obserwatora zwiazanego z powierzchnia Ziemi,
jest to interwat czasu na lini Swiata obserwatora.

Czas laboratoryjny nie jest mierzony bezposSrednio, ale jest lepsza dynamiczna skalg
czasu. Czas ten moze by¢ stosowany jako zmienna niezalezna dla linii Swiata dowolnego
ciala na orbicie okotostoneczne;j.

Jak poucza nas teoria, przyblizona, ale dostatecznie precyzyjna zalezno$¢ migdzy tymi
skalami ma postac:

3m 2mesin B
t—toz 1—|—— (S—So)—F?

(14.40)

2a n

gdzie:

®Duza litera oznacza, Ze mamy na mysli prawdziwe storice.
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m = GM/c* ~ 1.5 km, G to stata grawitacyjna, M jest masg Stofica, c jest pred-
koScia Swiatta,

e q jest polosia wielka orbity ziemskiej,

e ¢ jest mimosrodem orbity ziemskiej,

e 1 jest ruchem $rednim orbity ziemskiej,
e [/ jest anomalia mimosrodowa Ziemi,

e {4, So sa odpowiednio, czasem laboratoryjnym i wtasnym momentu przejscia Ziemi
przez perihelium.

Ograniczajac si¢ do wyrazow zawierajacych co najwyzej pierwsze potegi m nieistotne jest
rozréznienie pomigdzy klasycznymi i relatywistycznymi warto$ciami elementow orbity.
Bedziemy identyfikowali czas dynamiczny ziemski TDT z czasem wiasnym. W opar-
ciu o czas laboratoryjny sprébujemy skonstruowaé globalny czas dynamiczny tzn. czas
TDB, wspomiany juz wczesniej. Zaktadamy, ze migdzy TDT oraz TDB moga istnie¢ je-
dynie réznice okresowe. W réwnaniu (14.40) sa one reprezentowane przez drugi wyraz.
A zatem jako TDB adoptujemy taki czas laboratoryjny 7', dla ktérego mamy
3am

-1
TDB=T —Ty = [1 + 2—} (t —to) (14.41)
a

Mnozac réwnanie (14.40) przez odwrotnos¢ (1 + 3/2 - m/a) bedziemy mieli
2mesin F [ 3m] -
s

[1+Z—Z]_l(t—to):(s—so)+7 o

n

po rozwinigciu w szereg po prawej stronie wyrazenia w nawiasie kwadratowym, ograni-
czajac si¢ do wyrazow z m w pierwszej potedze,
3am 3am ) 3m
(1+=—)"'~1-"—+.., bowiem mamy 50 < 1
a a

w wyrazeniu na 7'D B dostaniemy

2 in B
TDB =TDT + —2 222 (14.42)
a n
Ktadac do tego réwnania
2m = 2.956 [km],
a  =1.496-10® [km],
e =0.01671,
n  =1.991-1077 [rad//sek]
dostaniemy
TDB =TDT + (3001658 sin £/ (14.43)
albo po wyeliminowaniu anomalii mimosrodowej F/, bedzie
TDB =TDT + (0001658 sin M + 03000014 sin (2M) (14.44)

gdzie M jest anomalig Srednig Ziemi.
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14.10 Zadanka na ¢wiczenia
1. Dane sg interwaly czasu:

rok zwrotnikowy = 365.2422,
rok gwiazdowy = 365.2564,
rok anomalistyczny = 365.2596.

Oszacuj w przyblizeniu wielkosci i znaki rocznej precesji oraz ruchu perihelium
orbity ziemskiej.

2. Podaj daty odpowiadajace epokom B1985.1672 oraz J1985.1972.

3. Udowodnij, ze czas gwiazdowy Sredni w Greenwich dany jest dla dowolnej epoki
T wzorem

Te = 1826973746 + 8790000513369 T

gdzie T jest interwalem w stuleciach julianiskich, liczonym od epoki standardowe;.
Dlaczego wzoér (14.12) z wyktadu jest bardziej doktadny?

4. Oblicz czas gwiazdowy w Greenwich odpowiadajacy dacie 1996 styczen 1.0 oraz
1997 styczen 1.0. Rachunek wykonaj z pomocg formuty (14.12) z wyktadu oraz po-
danej wyzej formuly uproszczonej. Wyniki poréwnaj z odpowiednimi wartoSciami
z rocznika astronomicznego.
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