Jak sie oblicza pozycje

Stonca, Ksiezyca i planet?



1. Nieco historii.

Od najdawniejszych czaséw ludzie obserwowali niebo. W kté-
ryms momencie zauwazyli, ze oprécz Ksiezyca réwniez niektére
inne obiekty (nazwane planetami) zmieniaja swoje potozenie na
tle gwiazd. Chyba wszystkie starozytne cywilizacje prowadzity
systematyczne obserwacje nieba i prébowaty przewidywac po-
zycje planet, ale zostato to usystematyzowane dopiero przez
starozytnych Grekéw. W efekcie powstat model geocentryczny
— pierwsze zatozenia zostaty sformutowane przez Eudoksosa w
IV wieku przed Chrystusem, p6zniej udoskonalona przez Hip-
parcha (system deferentéw i epicykli) i ostatecznie dopraco-
wana przez Klaudiusza Ptolemeusza (Almagest, ok. 140 r.).
Teoria przetrwata ponad 1000 lat, ale za cene wprowadzania
dodatkowych elementéw (ekwanty, dodatkowe epicykle).
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Schemat systemu geocentrycznego



Kolejnym modelem byt model heliocentryczny Kopernika.
Woprawdzie idea nie byta nowa (pierwszy model stworzyt Ary-
starch z Samos w Ill w. przed Chrystusem), ale przy oka-
zji Kopernik wprowadzit idee, ktére pdzniej zaowocowaty po-
jeciem uktadu odniesienia. Poczatkowy model Kopernika byt
duzo prostszy niz Ptolemeusza ale byt niezgodny z obserwa-
cjami, dlatego trzeba byto wprowadzi¢ epicykle. Dopiero po-
prawki wprowadzone w XVI w. przez Jana Keplera pozwolity
sie ich pozbyc. Kepler zapostulowat trzy prawa ruchu planet:

Pierwsze prawo: kazda planeta Uktadu Stonecznego porusza
sie wokdt Stonca po elipsie, w ktérej w jednym z ognisk jest
Stonce.

Drugie prawo: w réwnych odstepach czasu, promien wodzacy
planety poprowadzony od Stonca zakresla réwne pola.



Trzecie prawo: stosunek kwadratu okresu obiegu planety wokdft
Stonca do szescianu wielkiej pétosi jej orbity (czyli Sredniej od-
legtosci od Stonca) jest staty dla wszystkich planet w Uktadzie

Stonecznym.

Dzieki teorii Newtona mozna udowodnié, ze prawa ruchu
planet i innych ciat sg efektem przyciggania grawitacyjnego i
w rzeczywisto$ci s3 bardziej skomplikowane. Ciata krazg nie
wokét Stonca tylko wokét srodka mas catego uktadu (wraz
ze Storcem), niekoniecznie po elipsach (moga by¢ tez inne
krzywe stozkowe — okregi, parabole lub hiperbole), zas trze-
cie prawo zalezy réwniez od sumy mas obydwu ciat. Od tej
pory zmian byto niewiele — Ogdlna Teoria Wzglednos$ci wpro-

wadzita dodatkowe poprawki (m.in. ruch peryhelium), trzeba



byto tez uwzgledni¢ odchylenia od symetrii sferycznej (np. mo-
ment kwadrupolowy).



2. Problem dwoéch ciat.

Prawa Keplera s rozwigzaniem tzw. problemu dwdéch ciat. Aby
go rozwigzaé wzgledem ktéregos ciata (np. Stonca), wystarczy
w uktadzie spoczynkowym jednego ciata o okreslonej masie po-
da¢ potozenie i predko$¢ drugiego ciata — w sumie 6 liczb (po 3
sktadowe). Jesli predkos¢ nie bedzie zbyt wysoka, rozwigzaniem
bedzie ruch po elipsie o nastepujgcych parametrach:

= wielka pétos a

=> mimosréd e

= odlegtos¢ perycentrum 7r
=> kat nachylenia 2

= dtugos¢ wezta wstepujacego €2



Elementy orbit planet



Széstym parametrem (ale juz nie orbity) bedzie czas przej-

Scia przez perycentrum 1. Czas obiegu mozna wyliczy¢ z wiel-
kiej pdtosi (zalezy od sumy mas ciat) i oznaczymy go literg T.

Zagadnienie mozna rozwigza¢ w kilku krokach:

—
—

obliczy¢ $rednig anomalie M = 2n(t — T}) /T
obliczy¢ anomalie mimosrodowa E z rownania
M =FE —esinFE

obliczy¢ anomalie prawdziwa v z réwnania

v 1+e FE

to —
2 l—egZ

zrzutowaé anomalie prawdziwg na pfaszczyzne odniesienia,
np. ekliptyki: tg A = tg(v + w) cos %



= obliczy¢ dtugoéé (np. ekliptyczna) A = X + €, szeroko$é
mozna obliczy¢ z réwnania sin 8 = sin ¢ sin(v 4+ w).

Odlegto$¢ mozna obliczy¢ z anomalii prawdziwej:

_a(l—e¢e%)

- 1+ ecosv

r

Problem w tym, ze np. w Uktadzie Stonecznym jest duzo wiece;
niz dwa ciata...



3. Perturbacje.

Gdybysmy rozwigzywali rownania Keplera dla nawet naj-
doktadniej podanych elementéw orbit planet (trzeba przy tym
przeliczy¢é pozycje z heliocentrycznych na geocentryczne) to
okaze sie, ze bedziemy mieli spore btedy. Pozycje Stonca, Mer-
kurego, Wenus i Marsa nie beda sie wiele réznic, lecz w przy-
padku planet-olbrzyméw (zwtaszcza Saturna) pozycje moga sie
rozni€ nawet o pare stopni. Przyczyng sg perturbacje, czyli za-

kt6cenia ze strony innych planet.

Teorie perturbacji zaczeto rozwija¢ w XVIIl w. a ukonczono
w potowie XIX w. Dzieki niej mogty powstac analityczne teorie

ruchow planet | Ksiezyca. Elementy orbit planet podaje sie w



postaci elementéw srednich z wyrazami wiekowymi, np.

a= ay+ at a2t2 —+ a3t3 4+ ...

do ktérych dodaje sie cztony okresowe postaci
a, = A(t) sin ¢(t)

gdzie A(t) i ¢(t) sa wielomianami zaleznymi od czasu. Kat ¢
jest zwykle suma wyrazéw typu

¢ =n1L; +nyLy+ ... + ¢

gdzie L; jest np. $rednig dtugoscig planety 2. Zamiast fazy ¢,
(ktéra tez moze by¢ wielomianem) czesto stosuje sie rozbicie
sumy na sinusy | cosinusy z odpowiednimi amplitudami.



Zalety tego typu teorii jest fakt, ze uzyskane rozwiniecie
stosunkowo powoli traci dokfadnos¢, tzn. teoria rozwinieta dla
okreslonego przedziatu czasu moze by¢ z powodzeniem stoso-
wana dla czasow duzo wczesniejszych 1 pdzniejszych.

Wadami tego typu teorii s3 problemy z ich wyprowadze-
niem oraz staba kontrola nad ich dokfadnoscig. Zawsze trzeba
w ktéryms$ momencie przerwac i dos¢ trudno okreslic optymalny
moment.



4. Nowoczesne teorie ruchéow planet.

Nowoczesne teorie ruchow planet s3 rozwijane przy po-
mocy komputeréw, uwzgledniajg wszelkie mozliwe efekty fi-
zyczne (m.in. efekty OTW i moment kwadrupolowy). Mozna
je podzieli¢ na dwie kategorie:

—> numeryczne
=> poétanalityczne (czyli analityczno-numeryczne).

Teorie numeryczne to efekt ,brutalnego” catkowania réw-
nan ruchu przy pomocy komputeréw. S3 one najdokfadniejsze,
ale nie da sie ich ekstrapolowac poza zadany przedziat czasowy.
Przyktadem moze by¢ seria teorii DE (planety) i LE (Ksiezyc),
rozwijana przez (Erlanda) Mylesa Standisha Jr. Jego efemerydy
sg stosowane w rocznikach astronomicznych na catym swiecie,



m.in. w amerykanskim Astronomical Almanac i polskim Rocz-
niku Astronomicznym IGiK. Niektére z nich s3 dostepne na
stronach Jet Propulsion Laboratory

http://ssd. jpl.nasa.gov/?planet_eph _export

a programy (wraz ze zrédtami w C) pozwalajace na ich odczy-
tanie mozna $Sciggnac¢ ze strony Stephena Moshiera

http://www.moshier.net

Mozna tam znalezé m.in. program do odczytywania efeme-
ryd DE431, DE430, DE421, DE408, DE406, DE405, DE404,
DE403, DE400, DE245, DE200, DE118l i DE102.



Teorie pdtanalityczne zwykle powstaja przez dopasowanie
wyrazow przewidywanych przez teorie analityczne do istnieja-
cych efemeryd numerycznych, np. teorie VSOP82 i VSOP87
(P. Bretagnon, G. Francou) powstaty przez dopasowanie do
efemeryd DE200. Twércy szacuja, ze te efemerydy mozna sto-
sowaé co najwyzej do miliona lat w obie strony. VSOP87 po-
winna zapewnia¢ doktadnos¢ 1" przez 4000 lat w obie strony
dla planet do Marsa | przez 6000 lat dla planet od Jowisza
do Neptuna. Oprécz dtugiego czasu przydatnosci zaleta tego
typu teorii jest rowniez duzo mniejsza objetos¢, czyli mozna je
stosowacC w popularnie uzywanych programach.



5. O czym jeszcze trzeba pamietac?

Nawet jesli z mozliwie najwiekszg doktadnoscia obliczymy po-
zycje planety lub (zwtaszcza) Ksiezyca to moze sie okazaé, ze
nie znajdziemy ich tam, gdzie oczekiwalismy.

= Precesja. Jesli uktadem odniesienia efemeryd lub zastoso-
wanej teorii byt réwnik lub ekliptyka epoki poczatkowe]
(np. J2000.0), trzeba jeszcze uwzglednié precesje. Z grub-
sza jest to dodatkowe 50.3" na rok dla dtugosci ekliptycz-
nej, ale doktadne wzory sg bardziej skomplikowane.

=> Aberracja. Ruch Ziemi i planety powoduja réznice miedzy
tzw. wspotrzednymi Srednimi i pozornymi (widomymi). Po-
prawka na ruch Ziemi to z grubsza 20.5", ale dochodzi do
tego ruch planety.



= Nutacja. O$ Ziemi podlega dodatkowym wahaniom zwa-
nym nutacjg. Poprawka do dfugosci ekliptycznej oscyluje
w granicach 20" a poprawka do nachylenia ekliptyki w gra-
nicach 10".

= Pozycja Ziemi. Jesli w efemerydach zamiast wspotrzednych
Ziemi podano wspétrzedne barycentrum (Srodka masy Zie-
mia-Ksiezyc), trzeba obliczy¢ pozycje Ksiezyca i odpowied-
nio przesungC ukfad odniesienia.

= Paralaksa geocentryczna. Nawet jesli z petng doktadnoscia
obliczymy pozycje Ksiezyca, przy horyzoncie réznica bedzie
dochodzi¢ do 1° (dla Stonca ok. 8.79"). Trzeba obliczy¢
czas gwiazdowy i uwzglednié naszg pozycje na powierzchni

Ziemi.



= Refrakcja atmosferyczna. W zenicie mozna j3 zaniedbac ale
przy horyzoncie jest rzedu 35’ (nieco wiecej, niz $rednica
tarczy Stonca i Ksiezyca) — dlatego $redni dzien jest nieco
dtuzszy od Sredniej nocy.



6. Popularne algorytmy.

Trudno oczekiwad, zeby przecietny mito$nik astronomii (a na-
wet przecietny autor oprogramowania astronomicznego) za-
wsze korzystat z najbardziej zaawansowanych teorii czy efeme-
ryd — zajmowatoby to bardzo duzo miejsca lub znacznie spo-

walniatoby obliczenia.

W 1979 roku ukazata sie ksigzka Jeana Meeusa Astrono-
mical Formulae for Calculators. W potowie lat 1980. na pod-
stawie tej ksigzki ukazat sie w Uranii cykl artykutow Tomasza
Kwasta na temat obliczania pozycji planet (wg uproszczonego
modelu analitycznego). Implementacje tych algorytméw mozna

znalez¢ na stronie Stephena Moshiera. Algorytmy s3 szybkie



(stosowatem je na PC XT z koprocesorem), doktadnos$¢ paru
minut katowych.

Uproszczone wersje mozna znalezé w ksigzkach Petera Duf-
feta-Smitha Practical Astronomy with your Calculator oraz
Astronomy with your Personal Computer. Jeszcze prostsze
algorytmy mozna znalez¢ na stronie Paula Schyltera

http://stjarnhimlen.se/comp/ppcomp.html



