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Predmluva

Obsah predmétu ,Prakticka astronomie”, ktery nékolik let vyucuji na Slezské univerzité v
Opavé, byl rozdélen do dvou ¢ésti studijniho textu:

e Prakticka astronomie

e Metody pozorovaci astronomie

Metody pozorovaci astronomie

Tento dil shrnuje hlavni metody pozorovaci astronomie a obsahuje prehled pozorovacich me-
tod pouzivanych v radiové, infracervené, optické, ultrafialové, rentgenové a gama astronomii.
Samostatné kapitoly jsou vénovany zakladiim astronomické fotografie, fotometrie, astrometrie,
spektroskopie a pocitacového zpracovani obrazu.
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Kapitola 1

Astronomicka pozorovani

,Pro optické astronomy jsou rdadiovd data uzitecnd jako dobry pes pri lovu. ¢
— Fred Hoyle, Galaxies, Nuclei and Quasars, str. 43

1.1 Uvod

Vyzkum vesmiru je mozny jenom diky existenci rtznych typu ,zprostredkovatel“ astrofyzi-
kalnich informaci. Vétsinu astronomickych objekttt mizeme pozorovat pouze na dalku a stale
dominantni mnozstvi informaci ziskavime vyzkumem elektromagnetického zareni. Specifické
aspekty vyzkumu vesmiru v jednotlivych oborech elektromagnetického zareni jsou rozebrany v
nékolika nasledujicich podkapitolach. Cenné informace se vSak dozvidame i z vyzkumu ¢éstic
prichazejicich z vesmiru, zejména neutrin, elektront, jader atomu a dalsich slozek tzv. kosmic-
kého zareni. Nadéje se stale vkladaji i do zatim neuskutecnéné detekce gravitac¢nich vin.

Z celého rozsahlého spektra elektromagnetického zafeni byl od nepaméti vesmir zkoumén
pouze ve vizualnim oboru, tedy v oblasti svétla. Vyzkum vesmiru v dalsich oborech, ktery se
rozviji prakticky poslednich sto let, vSak v mnohych ohledech nase predstavy o vesmiru nejen
doplnil, ale nékdy také radikalné zménil. Teprve pozorovani v maximalnim rozsahu vinovych
délek umoznuje komplexni pohled na mnohé astrofyzikalni procesy. Vzhledem k vlastnostem
zemské atmosféry je zrejmé, ze rozvoj astronomickych pozorovani v nékterych spektralnich
oborech zacal byt mozny az po dosazeni ur¢itého stupné rozvoje aeronautiky a kosmonautiky,
technickych disciplin, které umoznuji pozorovani z vyssich vrstev atmosféry nebo primo z kos-
mického prostoru.

Rozdéleni elektromagnetického zateni do jednotlivych obori podle vinové délky:

’ obor \ rozsah vlnovych délek ‘
radiovy 1 m - 100 km
mikrovinny 0,3 mm-1m
infracerveny (IR) 760 nm - 0,3 mm
vizualni (svétlo) 380 nm - 760 nm
ultrafialovy (UV) 50 - 380 nm
rentgenovy (RTG) 0,01 nm - 50 nm
gama < 0,01 nm
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1.2 Radioastronomie

V rddiovém oboru ma své maximum zareni absolutné cernych téles s teplotou mensi nez 10 K,
ale radiova emise muze vznikat také celou fadou netermickych procest.

Mezi hlavni zdroje rddiového zateni patii:

1. chladnd mezihvézdnd ldtka, 2. oblasti pobliz neutronovych hvézd, 3. okoli biljch trpasliki,
4. pozustatky po supernovdch, 5. chladnd molekulovd oblaka, 6. rozptyl volnych elektroni na
mezihvezdném plazmatu, 7. reliktni zdrent.

1.2.1 Historie

Radioastronomie je snad druhym nejpodstatnéjsim oborem pozorovaci astronomie po oboru
optickém. U jejiho zrodu stal americky fyzik ¢eského ptavodu Karl Guthe Jansky, ktery v roce
1931 pii hledéni zdroju poruch rddiového spojeni (pro firmu Bell) objevil zdroj rddiového zafent,
které ptichézi od stfedu nasi Galaxie (dnes je zdroj oznacovan jako Sgr A).

Prvni parabolickou anténu vsak postavil v roce 1937 americky amatérsky astronom Grote
Reber. Druhé svétova valka znamenala technicky rozvoj vojenského vyuziti radiovych vin, ale
po jejim skonceni se velmi rychle zacaly rozvijet také astronomické aplikace.

Struc¢ny chronologicky prehled milnika radioastronomie:

1930 - Karl Jansky sestrojil 30 metrovy anténni systém, prvni radioteleskop

1937 - Grote Reber postavil prvni parabolicky radioteleskop o pruméru 9,4 m

1946 - Martin Ryle se avymi kolegy provedl prvni pozorovani s radiovym interferometrem
1947 - tym Bernarda Lovella sestrojila v Jodrell Banku nepohyblivy radioteleskop (66 m)
1957 - skupina Bernarda Lovella dokoncila tamtéz pohyblivy radioteleskop o priméru 75 m
1961 - prvni pozorovani radioteleskopu s prumérem 64 metrt, Parkes, Austrélie

1962 - Green Bank, West Virginia, radioteleskop s primérem 90 m

1963 - Arecibo, Portoriko, uveden do provozu nepohyblivy radioteleskop s primérem 300 m
1964 - Martin Ryle uvedl do provozu radiovy interferometr se zakladnou 1,6 km, Cambridge
1967 - prvni pozorovani VLBI, zakladna 183 km

1972 - do provozu uveden 100 m radioteleskop v Effelsbergu, Némecko

1980 - dokonceni stavby VLA, Socorro, Nové Mexiko, USA

1989 - druzice Cosmic Background Explorer (COBE)

1993 - dokonceni VLBA (Very Long Baseline Array), celkem 10 parabol

1997 - japonsky satelit HALCA zapojen do VLBI pozorovani, zakladna az 25 000 km

1.2.2 Princip detekce radiovych vin

Radioastronomie se odlisuje od optického oboru predevsim velmi dlouhymi vlnovymi délkami
(Arad/Aopt =~ 10° — 10°) a tak zaif{zen{ na detekci radiovych vin se od klasického dalekohledu
znacné lisi. Pokud chceme dosdhnout rozlisovaci schopnosti bézné pro optické dalekohledy, musi
mit prijimaci antény velmi velky rozmér nebo se musi rozmistit vétsi mnozstvi propojenych
antén na co nejvétsi vzdalenosti od sebe.

Pozorovani v radiovém oboru je prakticky nezavislé na denni dobé i na pocasi. Kromé pasiv-
niho piijmu radiového signalu od astronomickych objektt (Jupiter, Slunce, hvézdy, vicendsobné



1.2. RADIOASTRONOMIE )

soustavy, mlhoviny, zbytky supernov, galaxie, kvazary atp.) je mozné také pro blizké objekty
vyuzit tzv. aktivni radioastronomii, kdy se radiovy signal nejprve emituje radioteleskopem smé-
rem ke zkoumanému objektu a pak se zkouma4 jeho ¢ast odrazend télesem zpét k Zemi (meteory,
ionosféra, Slunce, Mésic, Merkur a Venuse).

Samotna detekce signdlu je obdobna jako v bézném rozhlasovém prijimaci a je mozné mérit
jak amplitudu, tak fazi elektromagnetického vlnéni. Méfrenou veli¢inou byva elektrické napéti.
Na obrazku naleznete blokové schéma jednoho z moznych usporadani radioteleskopu.
Anténa je analogickym prvkem radioteleskopu jako ¢ocka nebo zrcadlo objektivu v optickém
oboru, je to vlastné ,sbérac¢” radiovych vin, jez soustfedi a méni na elektricky proud, ktery
lze po pomérné slozitém zpracovani meérit a vyhodnotit. RozliSovaci schopnost je vyjadiena
stejnym vztahem jako u optického dalekohledu:

1,22\
ing == 1.1
sin 5 (1.1)

kde 0 je v radidnech. Rozméry radioteleskopu musi tedy byt obrovské, pokud chceme dosdhnout
rozliSeni srovnatelného s optickym. Urcitym feSenim je interferometrie — rozsahlé soustavy pro-
pojenych radioteleskopt (napt. VLA, VLBI, atd.). A nemusi se jednat jen o parabolické antény,
ale i soustavy dipélovych antén.

Predzesilovac je prvnim zarizenim k dpravé prijatého signalu. Radiové zafeni z vesmiru je
nesmirné slabé, abychom jej byli schopni méfit, je nutné jej zesilit fadové 10° krat. To je tech-
nicka role predzesilovace — maximalné zesilit signal, ale s minimalnim vlozenym Sumem. K tomu
ucelu byly vyvinuty specialni tranzistory, jez jsou chlazeny na velmi nizkou teplotu.
Smésovaé (mixer) snizi frekvenci signlu z predzesilovace. To je velmi nutny krok zejména
proto, ze nizsi frekvence se jednoduseji zesiluji a navic se tak zamezi moznosti vzniku nepa-
triéné zpétné vazby. Smésova¢ misi signal z oscilatoru se signdlem z predzesilovace a vytvari
dva vystupy: vstupni signal minus frekvence oscilatoru a signal souctu frekvenci. Pti dalsim
zpracovani se vsak pracuje se signalem na nizsi frekvenci.

Oscilator vytvari signal, ktery vstupuje do smésovace, mnohé radioteleskopy pouzivaji kiemi-
kové oscilatory — jsou stabilni a dochazi jen k malému posunu frekvence. Tento posun se musi
velmi peclivé hlidat, aby se frekvence nedostala do oblasti frekvenci signalu pred smésovacem.
IF zesilovace jesté znovu zesiluji vystup ze sméSovacCe (zkratka IF znamend intermediate
frequency).

Detektor - pouzivaji se rtizné druhy polovodicovych diod a ptidavné elektronické zarizeni
upravi signal do rozsahu vhodnéjsiho pro zaznamové zarizeni.

1.2.3 Velké radioteleskopy a radiové interferometry

Arecibo (Portoriko)

S primérem 305 metrii je nejvétsi nepohyblivou parabolickou anténou na svété. Je umisténa v
prirozené terénni prohlubni a i kdyz neméa zadnou montaz, lze smér jejitho prijmu ménit zménou
polohy ,sbérace®, ktery je umistén v ohnisku paraboly.

GBT (USA)

Radioteleskop v Green Banku, ktery nese jméno Roberta C. Byrda ma parabolickou anténu o
prumeéru 100 metra s asymetrickym ohniskem. Observator je vybavena také dalsimi radiote-
leskopy s prumérem nékolika desitek metru (viz a také https://science.nrao.edu/ .
Effelsberg (Némecko)

Je vybaven parabolickou anténou o pruméru 100 metrii a je to jeden z nejvétsich radioteleskopti


https://science.nrao.edu/
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anténa
detektor

blokové schéma
radioteleskopu

predzes.

Obrézek 1.1: Blokové schéma piijmu radiového signalu z vesmiru.

na svété. Vazi 3 200 tun a jeho konstrukce umoznuje otoceni o 360° za 12 minut.

Sardinia Radio Telescope (Italie)

Radioteleskop je umistén na Sardinii a jeho primér je 64 metrf, velmi pfesna tiprava povrchu
paraboly umoznuje pozorovani i v pasmu nad 100 GHz viz .

Lovelliv radioteleskop (Velka Britanie)

Jeho pohybliva anténa se nachazi v Jodrell Banku, ma primér 76 metrii a je soucasti britského
radiointerferometru MERLIN.

Parkes (Australie)

Parabolicka anténa této observatore ma prumeér 64 metrti a kromeé klasickych radioastronomic-
kych pozorovani byla vyuzita k zajisténi komunikace s misi Apollo 11 pfi navratu z Mésice.

Interferometry

Very Large Array - VLA (USA)

Soustava 27 antén (usporadani Cassegrain) o pruméru 25 metri, které se mohou pohybovat po
kolejové draze ve tvaru velkého ypsilon® viz 1.2

Acatama Large Millimeter/submillimeter Array - ALMA (Chile)

Soustavu radioteleskoptt ALMA tvori desitky parabolickych antén o prameéru 7 nebo 12 metr,
které jsou umistény v pousti Acatama v Chile v nadmoiské vysce asi 5 000 metria. V této
lokalité je mozné prijimat i frekvence, které jsou nize zcela pohlceny zemskou atmosférou [1.5].

Ve vystavbeé je giganticky radioteleskop FAST (Five-hundred-meter Aperture Spherical
Telescope) v Ciné, ktery bude po svém dokonéeni nejvétsim nepohyblivym radioteleskopem
na svété s prumérem 500 metri [1.6]

Teprve ve fazi projektu je radiovy interferometr Square Kilometer Array - SKA, ktery
bude tvoren tisici antén umisténych v Australii a na jihu Afriky. Jeho rozliSovaci schopnost a
citlivost by méla odpovidat parabolické anténé s plochou jednoho kilometru ¢tvereéniho.

Podrobnéjsi prehled vsech velkych radioteleskopti naleznete naptiklad zde: http://en.
wikipedia.org/wiki/List_of radio_telescopes .


http://en.wikipedia.org/wiki/List_of_radio_telescopes
http://en.wikipedia.org/wiki/List_of_radio_telescopes
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Obrazek 1.2: Soustava antén VLA, zdroj zde

Obrazek 1.3: Radioteleskop v Green Banku v USA, zdroj [zde


http://www.primalucelab.com/radioastronomy/blog/largest-radio-telescopes-grandi-radio-telescopi
http://www.primalucelab.com/radioastronomy/blog/largest-radio-telescopes-grandi-radio-telescopi
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Obrazek 1.4: Radioteleskop na Sardinii, zdroj zde

Obrazek 1.5: Pohled na radioteleskopy ALMA, zdroj zde


http://www.primalucelab.com/radioastronomy/blog/largest-radio-telescopes-grandi-radio-telescopi
http://www.wired.co.uk/news/archive/2013-03/13/alma-inauguration
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http://fast.bao.ac.cn/en/
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1.3 Infradervena astronomie

V infracerveném oboru méa své maximum zareni absolutné cernych téles s teplotou od 10 K do
1 000 K. Mezi hlavni zdroje infra¢erveného zareni prichazejicitho z vesmiru patii:

1. chladné hvézdy, 2. oblasti, ve kterych vznikaji hvézdy, 3. mezihvézdny prach zahrdty interakci
s kratkovinnym zarenim, 4. planety a trpaslici planety, 5. komety, 6. planetky.

Obory infracerveného zareni (zejména oblast tzv. blizkého IR zéfeni), svétla a ultrafialového
zareni (jeho c¢asti blizké svételnému) mohou casto vyuzivat klasickych optickych dalekohledu
a detektortl pracujicich na stejném fyzikalnim principu detekce prichazejicitho zareni. Nékdy
se praveé tyto tii obory shrnuji pod pojem UVOIR astronomie (pozorovaci metody pak jsou
oznacovany jako UVOIR fotometrie nebo UVOIR spektroskopie).

1.3.1 Historie

Infracervené zatreni je ve velké mite pohlcovano zemskou atmosférou, zejména vodnimi parami.
Cést infracerveného oboru je tak dostupné z vysokohorskych observatoii, ale podrobné celo-
oblohové prehlidky byly pofizeny az s rozvojem pozorovaci techniky umisténé na obézné draze
kolem Zemeé.

Strucny chronologicky prehled milnikd IR astronomie:

1800 - astronom William Herschel objevil infracervené zareni mérenim teploty podél slunec-
niho spektra, kdyz nejvyssi teplotu ukazoval teplomér az za ¢ervenym koncem spektra, poprvé
tak byl podan dikaz o existenci zatreni, které je oCima neviditelné

1856 - termoclankem zachyceno IR zareni Mésice, pozorovani provedl astronom Charles Piazzi
Smyth na Tenerife

1880 - Samuel Pierpoint Langley sestrojil bolometer

1900 - zjisténo IR zareni Jupiteru a Saturnu

1915 - William Coblentz zmértil IR zateni 110 hvézd a nékterych mlhovin

1920 - prvni systematickd pozorovani astronomickych objektt v IR oboru, astronomové Edison
Pettit a Seth B. Nicholson na observatori Mt. Wilson, pouzili vakuovy termoclanek, z IR méreni
hvézd Antara, Arktura a Betelgeuze urdili jejich prameér

1948 - na zakladé IR pozorovani Mésice (Pettit a Nicholson) vytvoril A. J. Wesselink model
meésiéniho povrchu, 20 let pred pristanim na Mésici z méteni urcil, Ze povrch je pokryty vrstvou
jemného prachu

1959 - Harold Johnson postupné zavadi prvni IR fotometricky systém (pasma R, I, J, K, a L)
1960 - v 60. letech zacaly byt vyuzivany IR dalekohledy umisténé na specialnich balénech, které
operovaly az ve vyskach 40 km, byl vyvinut novy germaniovy bolometer pracujici na velmi niz-
kych teplotéch (4 K)

1967 - vznik observatofi na Mauna (4 205 m n.m.), vynikajici zakladny pro pozemni IR astro-
nomii

1967 - chlazeny IR dalekohled umistén na raketu, pozorovani omezeno jen na nékolik minut,
touto prehlidkou objeveno 2 363 IR zdroju

1968 - letadlo s IR dalekohledem o priuméru 30 cm, posadku tvorili 2 piloti a 1 astronom, po-
byvali ve skafandrech po celou dobu 2,5 hodinovych leti ve vyskach cca 15 km
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1968 - Two-Micron Sky Survey (TMSS), prvni ptrehlidka oblohy v blizké IR oblasti, observa-
tor Mt. Wilson, tym Gerryho Neugebauera, 75 % oblohy, celkem identifikovano cca 20 000 IR
zdroji, 5 500 nejjasnéjsich katalogizovano v prvnim IR katalogu

1974 - zahajeni provozu Kuiper Airborne Observatory (KAO), coz byl IR dalekohled na palubé
letadla C-141A, pracovala ve vysce 12 500 m po dobu dalsich 20 let, objeveny prstence Uranu
(1977) a pritomnost vody v atmosférach Jupiteru a Saturnu

1979 - zalozeni Infrared Telescope Facility (IRTF), 3 m IR teleskop na Mauna Kea

1983 - vypustén Infrared Astronomical Satellite (IRAS), mise ESA, béhem 10 mésict zmapo-
vala 60 cm IR dalekohledem vice nez 96 % (opakované 4x) oblohy, byla vytvorena celooblohova
mapa (ve vinovych délkach 12, 25, 60 a 100 pm), celkem 500 000 IR zdroju

1985 - IR dalekohled soucasti modulu Spacelab 2, ktery byl do kosmu vynesen raketoplanem,
pofizena velmi presnd mapa 60 % oblasti kolem rovniku Galaxie

1989 - vypusténi Cosmic Background Explorer (COBE), studium reliktniho zéfeni, nalezeny
jeho prvni ocekavané anizotropie

1993 - zahdjena pozorovani South Pole Infrared Explorer (SPIREX) v Antarktidé

1995 - vypusténa Infrared Space Observatory (ISO), mise ESA, méreni byla nékolik tisickrat
presnéjsi nez u observatore IRAS, byla vybavena 60 cm dalekohledem a provadéla pozorovani
v pasmu od 2,5 ym do 240 pm, byla funkéni do roku 1998

1997 - zahajen projekt Two Micron All-Sky Survey (2 MASS), IR ptehlidka oblohy pozemnimi
dalekohledy ve vlnovych délkach 1,25 pm, 1,65 pm a 2,17 pm

1997 - montaz Near Infra-Red Camera and Multi-Object Spectrometer (NICMOS) do HST,
zatizeni obsahuje 3 kamery a 3 spektrometry v IR oblasti od 0,8 ym do 2,5 pm

2003 - start Spitzerova kosmického dalekohledu, posledni ze ¢tyt velkych kosmickych observa-
tori (NASA)

2009 - start Herschel Space Observatory (HSO), projekt ESA/NASA, prumér hlavniho zrcadla
3,5 m, IR pozorovani v oboru od 55 pum do 672 pm, umistén ve 2. Lagrangeové bodé (1,5
miliont km od Zemé)

2009 - start observatore Planck, vynesena spolu s HSO, projekt ESA/NASA zaméreny na stu-
dium reliktniho zafeni

2010 - zah&jeni provozu Stratospheric Observatory For Infrared Astronomy (SOFIA), NASA /GSA,
observator SOFIA ma na palubé ledala Boeing 747 umistén 2,5 m dalekohled umoznujici po-
zorovani v optickém, IR a submilimetrovém oboru

~ 2018 - James Webb Space Telescope (JWST), NASA, 6,5 m IR dalekohled, umistén v 1.2
~ 2020 - Euclid, mise ESA, 1,2 m dalekohled umistény v L2

1.3.2 Principy detekce, detektory

Obecné informace o principech detekce a detektorech v pasmu UVOIR jsou uvedeny v nasledu-
jici kapitole. Rozsah vinovych délek IR oboru je od 1 um az po 1000 pum, coz je pomérné velky
interval, ktery neni mozné pokryt jedinym typem detektorii. V kratkovinné oblasti je mozné
pouzivat kiemikové CCD detektory, které reaguji na jednotlivé fotony a pro dlouhovlnny konec
IR oboru je mozné vyuzit heterodynové detektory, jinak pouzivané v radioastronomii. Pozemska
astronomicka pozorovani v IR oboru jsou provadéna na observatorich Mauna Kea na Havaj-
skych ostrovech, ALMA v chilské pousti Atacama a také v Antarktidé. Patrné nejrozsahlejsi
IR prehlidkou oblohy je projekt 2MASS (viz www.ipac.caltech.edu/2mass/ ).


www.ipac.caltech.edu/2mass/

12 KAPITOLA 1. ASTRONOMICKA POZOROVANI

Visible

Inffared

Obréazek 1.7: Snimek galaxie M 31 v optickém a IR oboru, zdroj zde

1.4 Opticka astronomie

V optickém (svételném, vizudlnim) oboru ma své maximum zafeni absolutné Cernych téles
s teplotou od 1 000 K do 10 000 K. Mezi hlavni zdroje svétla prichazejiciho z vesmiru patii:

1. planety a dalsi telesa Slunecni soustavy, 2. hvézdy, 3. galaxie, 4. reflexni mlhoviny, 5. emisni
mlhoviny

1.4.1 Historie

Zemska atmosféra velmi dobre propousti elektromagnetické zareni, kterému rikame svétlo. Lid-
sky zrak je pomérné citlivy pravé na tento rozsah vlnovych délek, protoze je mu evolucéné pri-
zpusoben. Odnepameéti tedy clovek vnimal a poznaval vesmir predevsim v tomto oboru zareni.
Po vynéalezu dalekohledu se této oblasti pozorovaci astronomie tika také optickd astronomie,
protoze se pri pozorovani ve svételném oboru vyuziva predevsim klasické optiky. Oblasti neop-
tické astronomie se zacaly rozvijet az na konci 19. stoleti.

Strucny chronologicky prehled milnika optické astronomie:

1600 - Tycho Brahe a jeho pozorovani v Benatkach nad Jizerou, snad nejpresnéjsi astrono-
micka pozorovani pred pouzitim dalekohledu

1609 - Galileo Galilei sestavil sviij prvni refraktor

1641 - vybudovani observatore v Gdansku, Jan Hevelius

1661 - James Gregory vyrobil zrcadlovy dalekohled

1672 - Laurent Cassegrain navrhuje optické usporadani dalekohledu ,typu Cassegrain®

1675 - zalozena Royal Greenwich Observatory, Anglie

1733 - Chester Moor Hall sestrojil achromaticky refraktor

1789 - William Herschel dokon¢il 1,2 m reflektor, Slough, Anglie

1845 - Lord Rosse dokoncil 1,8 m reflektor, Parsonstown, Irsko


http://webbtelescope.org/webb_telescope/science_on_the_edge/beyond_the_visible/
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1890 - Albert A. Michelson navrhuje stelarni interferometr

1897 - Alvan Clark dokoncil refraktor o primeéru 40 palcti

1917 - zahdjeni provozu 100 palcového (2,5 m) reflektoru, Mount Wilson, Kalifornie

1930 - Bernard-Ferdinand Lyot sestrojil koronograf

1934 - Bernhard Schmidt dokoné¢uje prvni ,,Schmidtovu komoru®, pramér 14 palct (360 mm)
1949 - zahdjeni provozu 48 palcové (1,2 m) Schmidtovy komory, Mt. Palomar, Kalifornie

1949 - zahdjeni provozu 200 palcového (5,1 m) Halova reflektoru, Mt. Palomar, Kalifornie
1975 - Smith, Landauer a Janesick - prvni astronomické CCD pozorovani (planeta Uran)

1975 - Antoine Labeyrie dokoncil prvni opticky interferometr vyuzivajici dva dalekohledy
1976 - zahajeni provozu 6 m dalekohledu BTA-6, Kavkaz, Rusko

1990 - Hubbleav kosmicky dalekohled (HST) vynesen na obéznou drahu, pramér 2,4 m

1993 - zahdjeni provozu 1. Keckova dalekohledu (10 m, opticky/IR) , Mauna Kea

1996 - zahdjeni provozu 2. Keckova dalekohledu (10 m, opticky/IR) , Mauna Kea

1998 - prvni svétlo pro VLT1, prvni ze ¢tyt dalekohledi s primérem 8,2 m, ESO, Chile

2001 - zah&jeni pozorovani VLTI interferometrem, zdkladna ma 103 m, pracuje také v IR oboru
2005 - zahajeni provozu dalekohledu SALT, nejvétsiho samostatného optického dalekohledu na
jizni polokouli (segmentové priméarni zrcadlo, ekvivalent pruméru 11 m)

2008 - prvni svétlo pro GTC (Gran Telescopio Canarias) s prumérem 10,4 m, La Palma, Ka-
narské ostrovy

~ 2020 - Evropsky extrémné velky dalekohled (E-ELT), praumér hlavniho zrcadla 39,3 m, Cerro
Armazones, Chile

1.4.2 Principy detekce, detektory

Pro detekci zareni v optické, ultrafialové a infracervené oblasti elektromagnetického zareni se
pouzivaji dvé skupiny detektort:

e kvantové (fotonové) — reaguji na primou interakei fotonu
e tepelné — reaguji na vzestup teploty vlivem absorpce energie zareni

V obou pripadech se jedna o nekoherentni detektory, které nam neumoznuji zaznamenavat
informace o fazi registrovaného zareni. V nasledujici tabulce je uveden prehled zakladnich typi
detektor:

] detektor \ princip \ spektralni oblast ‘
fotoclanek, fotonasobic¢ interakce s elektronem UVOIR
fotografickda emulze chemicka reakce UVOIR
CCD elektricky naboj UVOIR
fotovoltaicky c¢lanek, termoclanek | elektrické napéti UVOIR
bolometr, fotovodivostni dioda rezistance IR
Golayova bunka tlak plynu IR
lidské oko chemicka reakce O

Vlastnosti detektort jsou kvantifikovatelné jejich charakteristikami. Mezi zakladni charakteris-
tiky detektorii patii:

e kvantova ucinnost (pocet registrovanych fotont/pocet skutecné dopadajicich foton)
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e linearita detektoru

e dynamicky rozsah

e zavislost citlivosti na vlnové délce
e Sum

e integracni schopnost

e rozlisSovaci schopnost (prostorova)
e digitalni vystup

Kvantova tucinnost
Tato charakteristika nam podava informaci, jaky podil fotoni z jejich celkového dopadaji-
ctho poctu je detektor schopen zaznamenat. Naptiklad krystaly bézné fotografické emulze maji
kvantovou uc¢innost priblizné 1 % az 2 % a i po specidlnich upravach slozitymi procesy hyper-
senzibilizace dosahuji maximélné 5 %.

Ve fotondsobicich jsou fotony tspésné pri uvoliiovani elektront (fotoelekticky jev) v rozsahu
5% az 40 %.

Zatim nejvyssi kvantové uc¢innosti dosahuji CCD detektory (vznik paru elektron-dira) a je
to asi 50 % pro bézna zarizeni, ale az 90 % v pripadé CCD detektoru chlazenych na velmi nizké
teploty kapalnymi plyny (napf. N nebo He).

Linearita detektoru

Tato charakteristika popisuje miru splnéni pozadavku na linearni ,,odezvu“ detektoru, tedy aby
mérend veli¢ina na vystupu detektoru byla primo tmérna mnozstvi absorbovanych fotonu za
dobu expozice. Fotografickd emulze neni linedrnim detektorem, zejména pro slabé a silné toky
zareni (podrobnéji viz kapitola o astronomické fotografii), naopak CCD detektory a fotondso-
bice jsou linearni ve velkém rozsahu intenzit zareni.

Dynamicky rozsah a zavislost citlivosti na vinové délce

Dynamicky rozsah detektoru by mél byt co nejvétsi, ale v kazdém pripadé bychom jej méli
znat, abychom jej mohli pii pozorovani respektovat. Zavislost citlivosti na vinové délce je také
parametr, ktery pro dany detektor musime znat, optimélni je situace, kdy se citlivost detektoru
s vlnovou délkou neméni.

Integracni schopnost
Kromé lidského zraku mé vétsina jinych astronomickych detektori integracni schopnost. Po-
kud je néjakym zplisobem omezena, méli bychom znat hrani¢ni expozicéni ¢as pro dany detektor.

Sum

Kazdé pozorovani je zatizeno Sumem, ktery bychom meéli maximalné potlacit primo pri pozo-
rovani nebo bychom jej méli byt schopni redukovat pri dalsim zpracovani. Rozlisujeme nékolik
zakladnich typt, které maji jiny ptvod:

— Sum zpusobeny kvantovou podstatou zareni (Poissonovo rozdéleni)

— Sum pozadi (oblohy), zptisoben zménou pruzracnosti, seeingem a scintilaci

— Johnsontiv sum — elektrony v detektoru vlivem tepelnych pohybti, minimalizace chlazenim
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— Vycitaci“ Sum
— elektronicky Sum
— digitalizace

Prehled zakladnich detektort zareni pouzivanych v oboru UVOIR

Oko

Lidské oko je v mnoha ohledech, zejména pro svétlo, velmi dokonalym detektorem. Jeho struk-
tura je prizptisobena potiebé zaostiit paprsek svétla na sitnici a tedy casti oka, kterymi svétlo
prochazi, jsou prithledné. Pravé rohovka a ¢ocka pomahaji paprsek svétla zaosttit na zadni
sténu oka — sitnici. Dopadajici svétlo pak zptsobuje chemické premény ve svétlocivnych bun-
kach, které vysilaji nervové impulsy zrakovym nervem do mozku.

Svétlo prichazi do oka pres rohovku, do ¢asti vyplnéné komorovou vodou, a dopada na ¢ocku
pres panenku. Ta funguje jako clona, protoze se diky svaliim dokaze roztahnout nebo smrstit
a tak regulovat mnozstvi prochazejiciho svétla. Jiné svaly zajistuji regulaci tvaru cocky, ktera
zaostiuje paprsky na sitnici, kde vznika prevraceny obraz. Ocni ¢ocka je opticky prvek jehoz
predni plocha je zakfivena méné nez zadni, ma primeér 9 az 10 mm. Jeji optickd mohutnost je
17 az 20 dioptrii.

Na sitnici jsou dva typy receptoru: ¢ipky (cca 130 miliont, tfi druhy) pro vnimani barvy a
ty¢inky (7 miliént, jeden druh) registrujici pouze jas. Nejedna se ovSem jen o pouhé detektory.
Tycinky i ¢ipky jsou napojeny na nervové bunky a dohromady vytvareji unikatni biologickou
jednotku na zpracovani obrazu. Takto predzpracované informace odchazeji do mozku. Oko
samotné totiz nevidi, protoze zrakovy vjem vznika az v mozku, ktery oko celkové 1idi.

P1i dostatecném osvétleni vidime barevné (fotopické vidént). Citlivost o¢i je zavisla na vl-
nové délce svétla a maximum je priblizné pro vlnovou délku 555 nm (zluta barva). Pokud se
svételné podminky zhorsi (napf. se jiz zacne stmivat), prevezmou funkci receptoru svétla ty-
¢inky, jez reaguji i na velmi slabé osvétleni. Jejich maximum citlivosti lezi u 510 nm (modré
barva). Az nastane tma, budou nase zrakové vjemy pouze ¢ernobilé a nebudeme schopni doko-
nale zaosttit (skotopické vidéni), protoze se zornicky docela otevrely a svétlo do oka vstupuje
i okrajovymi ¢astmi c¢ocky. Ty totiz maji jinou ohniskovou vzdalenost nez stfed ¢ocky.

PIné adaptace na noc¢ni vidéni trva priblizné 40 minut. V prvni fazi se béhem par sekund
zvétsi zornicka a asi deset minut roste citlivost ¢ipkii. Ve druhé fazi se pak béhem ptl hodiny
regeneruje rhodopsin v tyc¢inkach, protoze ten se ptres den rozlozil. Pii pozorovani je pak vhodné
si tuto adaptaci zachovat, tedy pouzivat jen tlumené ¢ervené svétlo (baterku).

Fotograficka emulze

Ruzné druhy fotografickych emulzi byly v astronomii dominantné vyuzivany zhruba od roku
1900 do roku 1990. V soucasnosti se uz pro védecké ucely nepouzivaji. Fotograficky proces je
zaloZen na fyzikalnim principu interakce zareni (fotont) s pevnou latkou, na tzv. fotoelektric-
kém jevu, pri kterém dochézi k emisi elektroni dopadajicimi fotony. Fotograficka emulze byva
nanesena na sklenéné desce nebo plastikovém péasu a elektrony vyrazené po dopadu fotont
jsou v ni zachyceny malymi krystalky bromidu stiibrného (naptiklad). Po skonceni expozice je
tzv. latentni obraz chemickym procesem zesilen (tzv. vyvolani a ustdleni snimku) do podoby
sttibrnych zrnek vytvarejicich jiz trvaly zaznam.
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Nevyhodou fotografické emulze je jeji nelinedrni reakce pri malych nebo naopak velkych
svételnych tocich, obtizna kalibrace, jeji nizké uc¢innost (1 % az 3 %) a nejasny proces star-
nuti fotografického zdznamu. Samotny fotograficky proces je velmi slozity komplex chemickych
reakci, ktery také neni do detaili zcela prozkouman.

Fotonasobié

Zejména nelinearni odezva na dopadajici proud fotonii byla pro fotografickou emulzi omezujici
pfi jejim vyuziti k presnému méfeni jasnosti hvézd (fotografickd fotometrie). Astronomové hle-
dali detektor, ktery by na pocet dopadajicich fotonti reagoval linearné. Tento jejich pozadavek
splnily az fotondsobice, které se staly hlavnimi detektory tzv. fotoelektrické fotometrie. Tato me-
toda dominovala presnému meéteni jasnosti astronomickych objektti od 50. do 80. let minulého
stoleti. Fyzikalnim principem detekce je fotoelektricky jev, pri kterém fotony po svém dopadu
uvolnuji na fotokatodé elektrony, jejichz proud je kaskadou dynod mnohonasobné zesilen a je
dobte méritelny. Fotonasobi¢e umoznuji méreni jasnosti s presnosti na milimagnitudy s ¢aso-
vym rozlisSenim v fadu milisekund. PTi méteni a jeho zpracovani je vSsak nutné brat v potaz tzv.
temny proud, ktery vznikéa ve fotonasobici jako disledek tepelného pohybu elektront na anodé
a dynodéach, a od naméreného signalu jej musime odecist. Registrace je rusena také detekci
castic kosmického zareni, zavisi na ihlu dopadu svétla, jeho polarizaci i orientaci fotonasobice
v magnetickém poli Zemé. Redukce méreni fotonasobicem je moznd, pokud béhem pozorovaci
noci provadime kalibrac¢ni méreni.

Mezi vyhody fotondsobic¢u patii velmi rychld odezva ( az ns), schopnost mérit i velmi slabé
signaly a také to, ze signal na vystupu umoznuje pouzit ,,pulzni ¢itace®. Nevyhodou je pomérné
mald kvantova tcinnost a omezeny spektralni rozsah.

Technické realizace fotonasobic¢e jsou rizné, obal zpravidla tvori sklenéna ,lampa“, ktera
je vakuovana. V ni je umisténa fotokatoda, zesilovaci dynody a také anoda. Pokud ma byt
fotonasobi¢ citlivy také v UV oboru, musi byt vstupni sténa z kiemiku, protoze sklo UV zareni
pohlcuje. Mezi hlavni charakteristiky patii citlivost, zesileni, drift (zmény v case), temny proud
a tzv. mrtvy cas.

CCD (Charge Coupled Device)

Polovodicové detektory CCD byly sice vyvinuty jiz v 70. letech minulého stoleti, ale jejich Sirsi
pouziti pro astronomicka pozorovani nastalo az v 90. letech 20. stoleti. Také zde je fyzikalnim
principem detekce fotoelektricky jev, ktery nastava po dopadu svétla na kremikovou desticku,
jez je clenéna na mensi ¢asti (pixely) a tvori vlastné obrazovou matici. Béhem expozice se
uvolnéné elektrony na kazdém obrazovém prvku kumuluji, teprve po ukonceni exponovani se
postupné adresné nactou do pocitace a jsou rovnéz zméreny hodnoty na jednotlivych pixelech.
Pro astronomicka pozorovani maji CCD detektory hned nékolik velkych vyhod:

e jsou velmi citlivé, kvantovd ti¢innost muze byt pres 80 %, expozice mohou byt mnohem
kratsi nez pro fotografickou emulzi,

e maji presné linearni odezvu a mohou byt kalibrovany,

e jejich vystup je mozné ihned digitalizovat a dale analyzovat pocitacovymi programy pro
zpracovani obrazu.
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Neni tedy divu, zZe v soucasné dobé tento typ detektortu v profesionalni astronomii témér iplné
nahradil fotografickou emulzi. S klesajici cenou CCD detektort a vypocetni techniky je tato
technologie v poslednich letech dostupnd i pro astronomy amatéry (napf. pro pozorovani pro-
ménnych hvézd). Pro profesionalni vyuziti je snad jedinou technickou komplikaci nutnost potla-
¢eni teplotniho Sumu, takze Spickové CCD detektory musi byt chlazeny na velmi nizké teploty.
Aby se také velikosti detekéni plochy vyrovnaly fotografickym deskdam, sestavuji se z jednotli-
vych CCD chipt vétsi snimaci mozaiky.

Jiné detektory

Existuje cela Tada dalSich detektori zareni v oblasti UVOIR. Jejich pouziti je vSak vétsinou
velmi specifické nebo se pouzivaly v minulosti. Jsou to napt. detektory STJ (Superconducting
tunnel junction detectors), fotovoltaicky ¢lanek, termoclanek, fototranzistor, CID, TV trubice,
fotovodivostni detektor nebo rtzné typy bolometri.

1.5 Ultrafialova astronomie

V ultrafialovém oboru méa své maximum zareni absolutné ¢ernych téles s teplotou od 10 000 K
do 1 000 000 K. Mezi hlavni zdroje ultrafialového zareni prichazejiciho z vesmiru patii:
1. pozistatky po supernovdch, 2. velmi horké hvézdy, 3. kvazary

1.5.1 Historie

Strucny chronologicky prehled milniki UV astronomie:

1801 - némecky fyzik Johann Wilhelm Ritter objevil neviditelné zareni za modrym koncem
viditelného spektra, pojmenoval jej jako oxidujici paprsky

1893 - némecky fyzik Victor Schumann objevil UV zareni s vlnovou délkou kratsi nez 200 nm
od 1960 - méfeni z raket a baléni (napt. SCAP/FOCA), pti misich (Apollo, Skylab)

1978 - International Ultraviolet Explorer (IUE), UV spektroskopie v oblasti 120 nm - 320 nm
1990 - Hubble Space Telescope (HST), 120 nm - 400 nm

1992 - Extreme Ultraviolet Explorer (EUVE), UV spektroskopie 7 nm - 76 nm

1999 - Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer (FUSE), vysokodispersni spektroskopie v oboru
90 nm - 120 nm

2003 - GALEX (Galaxy Evolution Explorer Mission), 50 cm teleskop, oblast 150 nm a 230 nm

1.5.2 Principy detekce, detektory

Obecné informace o principech detekce a detektorech v pasmu UVOIR jsou uvedeny v predchozi
kapitole. Zemska atmosféra je nepriithledna pro kratsi vinové délky nez 320 nm a mezihvézdné
prostfedi pohlcuje zareni s kratsimi vinovymi délkami nez 91,2 nm (Lymanova hrana H I).
Ulrafialovy obor je mozné rozdélit na blizkou UV oblast (320 nm - 400 nm), stfedni UV (200
nm - 320 nm) a vzdédlenou UV oblast (91,2 nm - 200 nm). Jako extrémni UV zafeni pak
oznacujeme oblast vinovych délek od 7 nm do 91,2 nm.
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Obréazek 1.8: Snimky t¥i galaxii v optickém a UV oboru, zdroj zde

1.6 Rentgenova astronomie

V rentgenovém oboru mé své maximum zafeni absolutné éernych téles s teplotou od 10° K do
10® K. To jsou ale natolik vysoké teploty, Ze vétSina rentgenového zaieni vznikd netepelnymi
procesy a nema charakter kontinua. Mezi hlavni zdroje rentgenového zareni prichazejiciho z
vesmiru patri:

1. oblasti horkého a stlaceného plynu, 2. plyn v galaktickych kupdach, 3. neutronové hvezdy, 4.
pozustatky po supernovdch, 5. hvézdné korony

1.6.1 Historie

Strucny chronologicky prehled milnikai rentgenové astronomie:
1895 - objev tohoto zateni v laboratori, Wilhelm Conrad Réntgen

zemska atmosféra je pro rentgenové zareni zcela neprihledné, takze prvni pozorovani astrono-
mickych rentgenovych zdroji bylo mozné az s rozvojem raketové techniky

1949 - raketa V-2 s Geigerovym detektorem, objev rentgenového zareni slunecni korony

1962 - raketa Aerobee, proporcionalni ¢itac¢ (2 -10 keV), objev zdroje Scorpius X-1 a rentgeno-
vého zareni pozadi

1969 - druzice Vela, objev rtg a gama zablesk

1970 - druzice Uhuru, prvni systematicky vyzkum, 400 novych zdroji

1977 - HEAO-1, spektra AGN

1981 - Einstein X-ray Observatory, prvni velka observator s rtg dalekohledem, prvni rtg snimek
razové viny SNR, 7000 rtg zdroju atd.


http://science.hq.nasa.gov/kids/imagers/ems/uv.html
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Einstein Chandra

Obrézek 1.9: Pozlistatek po SN Cas A - porovnani snimkt v rentgenovém oboru, které poridily
kosmické observatore Einstein a Chandra, zdroj zde

1983 - EXOSAT, objev kvaziperiodickych oscilaci NH a CD, fada extragalaktickych zdroji
1990 - ROSAT, tato mise rozsitila pocet zdroju rtg zareni na 125 000

1996 - BeppoSAX, prvni mise pokryvajici interval energii od 0,1 keV po 300 keV, vyzkum AGN
1999 - Chandra, evoluce hvézd, formovani galaxif, NH, CD atp.

1999 - XMM-Newton, SNR, akrecni diky, vzplanuti gama, AGN atd.

2000 - HETE-2, detekce a lokalizace zableski gama a nového typu rtg zableski

1.6.2 Principy detekce, detektory

Docela prvni métreni rentgenového zareni prichézejiciho z vesmiru byla provadéna jen po dobu
nékolika minut béhem letu balistickych raket Geigerovymi-Miillerovymi pocitaci. Tak se darilo
merit pouze intenzitu zareni.

Konstrukce skutecného rentgenového dalekohledu je obtizna, protoze rentgenové paprsky
se lamou jen velmi mélo a odrazeji se pouze pod uhlem dopadu nad 85°. Do ohniska tako-
vého dalekohledu je umisténa luminiscenc¢ni desticka a jednotlivé zablesky jsou snimany CCD
kamerou.

1.7 Gama astronomie

V oboru zareni gama by mélo své maximum zareni absolutné ¢ernych téles s teplotou vyssi nez
108 K. To jsou ale natolik vysoké teploty, Ze v&tSina gama zéfeni vznikd netepelnymi procesy
a nema charakter kontinua. Patrné nezname vsechny fyzikalni porocesy, které vedou k emisi
gama zafeni, zejména téch nejvyssich energii.

Mezi hlavni zdroje gama zateni prichazejiciho z vesmiru patii:

1. mezihvézdna oblaka, ve kterych se kosmické zareni srazi s jadry vodiku, 2. akrecni disky kolem
cernych der, 3. neutronové hvézdy a pulzary


http://chandra.harvard.edu/blog/node/235
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1.7.1 Historie

Struc¢ny chronologicky prehled milnikii gama astronomie:

1961 - satelit Explorer 11 zaznamenal prvnich 100 fotonti gama, astrofyzikové predpokladali
existenci gama zateni jiz mnoho let pred timto pozorovanim

1967 - satelit OSO-3, 621 detekci

70. léta - série druzic VELA, objev gama zableskt

1972 - satelit SAS-2

1975 - satelit COS-B, spolu s predchozi misi potvrdily existenci gama zatreni pozadi a uskutec-
nily prvni detainéjsi gama prehlidku oblohy

1991 - Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO), systematicka gama prehlidka oblohy
2000 - High Energy Transient Explorer 2 (HETE-2)

2002 - INTEGRAL, spolupréce védctt z CR

2004 - Swift, nese zarizeni BAT pro pozorovani gama zablesku, registroval jich celou radu,
mnohé i s optickymi ,,dosvity

2007 - AGILE, italsky projekt

2008 - Fermi, projekt NASA| pristroje LAT (the Large Area Telescope), GBM (GLAST Burst
Monitor) ke sledovani gama zableskt

1.7.2 Principy detekce, detektory

Detekce fotonu zareni gama neni jednoduchd, protoze maji velmi vysokou energii. Nejvhodnéjsi
metodou se ukézala detekce jejich interakce s néjakou latkou. Gama foton mize zptsobit svou
interakci s elektronem fotoelektricky jev, fotoionizaci nebo také Comptoniiv rozptyl. Vysledny
zablesk svétla je sniméan scintilacnim detektorem. Pti vyssich energiich fotonu pak mutze doché-
zet ke vzniku paru elektron-pozitron, které opét muzeme registrovat tzv. jiskrovou komorou.
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Fermi two-year all-sky map

Credit: NASA/DOE/Fermi/LAT Collaboration

Obréazek 1.10: Vesmir v barvé gama, vysledek dvou let méreni gama zareni observatori Fermi,
zdroj zde


http://cmarchesin.blogspot.cz/2011/09/fermis-latest-gamma-ray-census.html
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Kapitola 2

Astronomicka fotografie

LA co tak treba sundat krytku? “
— anonym, hvézdarna ve Slezsku

2.1 Historie

Samotné slovo ,kamera” pochézi z latinského souslovi ,,camera obscura® (temnd komora), jejiz
popis a znazornéni nalezneme jiz v knize De Radio Astronomica et Geometrica (autor Gemma
Frisius) z roku 1545. Je rovnéz dolozeno, ze Thomas Wedgwood a Humphry Davis provadéli uz
na konci 18. stoleti prvni pokusy s fotocitlivosti sloucenin stiibra.

Skute¢né prvni pouzitelnou technologii vSak predstavil az v roce 1839 Louis Daguerre. Po-
stup vyroby kazdé daguerrotypie byl velmi slozity a znamenal vznik jediného originalniho
snimku. Shodou okolnosti byla mezi prvnimi pofizenymi snimky také daguerrotypie Mésice
a tak velmi zahy Francois Arago (astronom a politik) predvidal pouZitelnost k astronomickym
ucelim.

Strucny chronologicky prehled pocatkt astrofotografie:

1842 - prvni daguerrotypie Slunce

1843 - J. W. Draper v USA, zaznam slunecniho spektra

1842 - Rakusan Majocchi, ¢asteéné zatméni Slunce

1850 - hvézdy Vega — daguerrotypie

1857 - daguerrotypie hvézd Alcor a Mizar

1872 - Vega, spektrum, H. Draper

1874 - Francouz Janssen, prechod Venuse pres slunecni kotouc
1880 - mlhovina M 42, H. Draper, 1. snimek mlhoviny

1882 - mlhovina M 42, W. Huggins, 1. spektrum mlhoviny
1884 - 1. snimek galaxie M 31

1885 - objev 1. mlhoviny fotografickou metodou, ,,zavoj* Plejad

Technologie daguerrotypie byla posléze nahrazena fotografickymi technologiemi, které dnes

oznacujeme za klasické. Porizeni fotografie je pomérné slozity chemicky proces, ktery neni
dodnes detailné probadany. Celd procedura fotografovani je z chemického hlediska velmi slozita
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Obrazek 2.1: Jedno z prvnich vyobrazeni dirkové komory, zdroj zde

a tedy i nachylna na chyby. Casto je velmi té7ké zachovat shodné fyzikalni a chemické podminky
pri expozici i pri zpracovani. Nejasny je také proces starnuti fotografického zaznamu.

2.2 Zaklady praktické astrofotografie

Klasické fotografie vyuzivé jako svétlocitlivy material suspenze zrn bromidu stribrného (AgBr)
o velikosti radové pum a Zelatiny. Pro tuto suspenzi se pouziva rozsitené (ale vlastné nespravné)
oznaceni fotografickd emulze. Byva nanesena na sklenéné nebo plastové podlozce. Pro astrono-
mické ucely se vice vyuzivaly fotografické desky, tedy fotografickd emulze nanesend na sklenené
desti¢ce normovanych rozmeért.

Vlastni fotograficky proces ma nékolik fazi. Nejprve dojde po interakci svétlocitlivych zrn
s dopadajicimi fotony ke vzniku ,latentniho® obrazu. Ten neni viditelny a musi byt nejprve
zesilen chemickym procesem, tzv. vyvolanim. Posledni faze, ktera je nutna k ziskani stabilniho
obrazového zaznamu, je ukonceni zesilovani a tzv. ustaleni obrazu, pri kterém se také odstrani
vsechny chemikalie, které byly v kontaktu s fotografickou emulzi béhem jejiho vyvolavani.

Mezi hlavni nevyhody vyuziti klasické fotografie pro astronomické tcely patii mala tc¢innost
(max. 4 % az 10 %), nelinedrni ,,odezva“ a vnitini rozptyl na sklenénych fotografickych deskach.
Velkou vyhodou je pak velkd obrazova plocha ve srovnani s polovodicovymi detektory svétla.

Fotograficka emulze byla v astronomii pouzivana mnoho desetileti, éra jeji dominance konci
nékdy v 80. letech minulého stoleti. Byla vyuzivana zejména k sestavovani fotografickych atlasi,
porizovani podkladl pro atlasy, k astrometrickym mérenim, porizovani spekter, dokumentaci
astronomickych jevi a také k porizovani astronomickych fotografii, jejichz hlavni hodnota byla
esteticka.

Klasicka astronomickd fotografie je jiz minulosti, ale i s vyuzitim digitalnich fotoaparati se
pouzivaji prakticky shodné postupy. Nékteré z nich si miizeme popsat podrobnéji.

Fotografovat miizeme aparatem ,z ruky“, ze stativu, fotoaparatem umisténym na montazi
dalekohledu, v ohnisku dalekohledu, mimo ohnisko teleskopu a nebo také metodou projekce.


https://prezi.com/1fluj_abvwsv/camera-obscura-pinhole-cameras/
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2.2.1 Fotografovani ,,z ruky*

Mizeme pouzit libovolny fotoaparat. Je to metoda pouzitelna pro astronomickou fotografii jen
omezené. Dokazeme poridit scenérie s krajinou za dostatecného osvétleni, instruktazni fotografie
nebo fotografie vychodu a zapadi Slunce ¢i Mésice.

2.2.2 Ze stativu

Stativ by mél byt dostatecné pevny a stabilni. Potfebujeme fotoaparat vybaveny zavitem po-
tfebnym k upevnéni na stativ a také je vhodné mit spoust na délkové ovladani. Expozi¢ni casy
jiz mohou byt delsi, je tedy vhodné mit fotoaparat s moznosti samostatného ovladani zavérky
(tzv. nekonecny c¢as). Ze stativu muzeme fotografovat ,drahy* hvézd, meteorické roje, polarni
zare, druzice, zatmeéni.

Pro kazdy objekt mutzeme vypocitat maximalni expozi¢ni ¢as, pti kterém jesté nebude
znatelny denni pohyb objektt a obrazy hvézd na snimku budu jesté bodové. Plati totiz

950

= oo (2.1)

kde E je expozi¢ni ¢as v sekundach, f je ohniskova vzdalenost objektivu v mm a ¢ je dekli-
nace objektu v thlovych stupnich. V tabulce jsou expozi¢ni ¢asy pro objektiv s ohniskovou
vzdalenosti 58 mm.

| deklinace [°] | max. expozice [sec] |

10 9
30 11
50 14
70 27
90 00

2.2.3 Na montazi dalekohledu

Pokud mame k dispozici kvalitni paralaktickou montaz s hodinovym pohonem, mtzeme ji vyuzit
k fotografovani astronomickych objekti delsimi expozicemi. Potifebujeme mit také fotoaparat
s upevinovacim zavitem, objektivem a moznosti dalkového ovladani spousté. Fotoaparat mi-
zeme umistit na montaz samostatné nebo pripevnit na tubus dalekohledu. Pokud pracujeme s
komercénimi vyrobky, je takové vybaveni nabizeno jako ptislusenstvi montaze nebo dalekohledu.

Je také mozné si zakoupit nebo vyrobit tzv. paralakticky stil, ktery umoznuje pripevnéni
libovolného typu fotoaparatu s vlastnim objektivem. Pti delSich expozicich nebo pti expozicich
objekt s vlastnim pohybem viici hvézdné obloze musime Tesit pointaci. Ta miize byt tzv. rucni
s vyuzitim vlaknového kiize v okularu nebo automaticka, pokud mame k dispozici technologicky
pokrocilejsi dalekohled s montazi.

Takovou metodou jsme schopni poridit naptiklad snimky jednotlivych souhvézdi nebo ko-
met.

2.2.4 Fotografovani dalekohledem

Jestlize vyuzijeme dalekohled jako objektiv fotoaparatu, méame nékolik technickych moznosti:
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V ohnisku dalekohledu

Jestlize chceme poridit snimky primo v ohnisku klasického dalekohledu, potrebujeme fotoaparat
s odnimatelnym objektivem, redukci k jeho spojeni s okularovym vytahem, vhodné distanc¢ni
mezikrouzky a také dalkové ovladani spousté. S takovym vybavenim je mozné fotografovat
napiiklad detaily povrchu Mésice, planety nebo objekty vzdaleného vesmiru.

Mimo ohnisko

Tato metoda vyuziva dalekohled vcetné jeho okularu a fotoaparat nebo kamera se umisti pred
okular. Je tedy nutné mit k dispozici fotoaparat s objektivem a také adaptér nebo vhodny
stativ k upevnéni pred okular. Lze tak fotografovat povrch Mésice nebo planety. Vzhledem ke
slozitosti takto sestaveného optického systému se jednd spiSe o improvizaci, pokud nemtzeme
pouzit néktery z jinych postupii.

Projekéni metoda

Metoda fotografovani objektu promitaného dalekohledem na stinitko je prakticky pouzitelna
pouze pro Slunce. Jinou verzi projekéni metody je vyuziti vhodného okularu k projekci objektu
za ohniskovou rovinu. Promitany (zvétseny) obraz je pak fotografovin apardtem s vlastnim
objektivem. Abychom zamezili vniknuti parazitniho svétla, je mozné vyuzit uzavrenou projekéni
redukci, kterd je nabizena jako prislusenstvi nékterych dalekohledii nebo si ji sami zhotovime.
Pak miizeme touto metodou fotografovat nejen planety, ale také objekty vzdaleného vesmiru.

2.2.5 Porovnani klasické a digitalni astrofotografie

Prestoze klasicka fotografie se v astronomii jiz témér nepouziva, nékteré jeji vlastnosti nejsou
digitalni astrofotografii zatim prekonany.

Klasicka astrofotografie:

+ vetsi rozliseni

+ odolnéjsi, aparaty mohou byt zcela mechanické bez naroki na energii
+ snimek je mozné naskenovat k dalsimu digitdlnimu zpracovani

+ veétsi odolnost vici povétrnostnim vliviim

— delsi expozice
— slozité zpracovani
— neni mozna okamzita korekce

Digitalni astrofotografie:

+ kratké expozicéni casy

+ malé rozméry a hmotnost

+ okamzity vysledek, moznost korekce
+ digitalni vystup
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— mensi rozliseni
— zévislost na zdroji energie (kritické v zimé)

Jestlize budeme chtit porizovat barevné astronomické snimky nikoliv digitalnim fotoapara-
tem, ale astronomickou CCD kamerou, pak je nutné pouzivat k nékolikanasobnym expozicim
filtry RGB a snimky skladat. Je to narocné zejména na velmi presné zaostieni a c¢asto je nutné
dalsi digitalni zpracovani. Existuje cela fada PC programi, které ndm v tom pomohou, napti-
klad software IRIS nebo ATP4WIN.

2.2.6 Webové inspirace

Podrobnéjsi navody pro digitalni astrofotografii poskytnou naptiklad texty Martina Myslivce
(http://foto.astronomy.cz/, Davida Malina (http://www.davidmalin.com/ nebo tento Pri-
vodce CCD astrofotografii (http://starizona.com/acb/ccd/ccd.aspx).

Digitélni astrofotografie umoznuje také jednodussi publikaci snimkt. A tak se muzeme ne-
chat inspirovat celou fadou nize uvedenych elektronickych galerii astronomickych snimkii:

Greg Piepol www.sungazer.net/

Guy Brandenburg home.earthlink.net/~gfbranden/GFB_Home Page.html
Elizabeth Warner www.astro.umd.edu/~warnerem/

Tom Kennedy www.tomkennedy.org/Astronomy.htm

Jerry Lodriguss www.astropix.com/

Jason Ware www.galaxyphoto.com/

Russel Croman www.rc-astro.com/

Robert Gendler www.robgendlerastropics.com/

Michael Covington www.covingtoninnovations.com/astro/

Camera obscura http://www.pinhole.cz/


http://foto.astronomy.cz/
http://www.davidmalin.com/
http://starizona.com/acb/ccd/ccd.aspx
www.sungazer.net/
home.earthlink.net/~gfbranden/GFB_Home_Page.html
www.astro.umd.edu/~warnerem/
www.tomkennedy.org/Astronomy.htm
www.astropix.com/
www.galaxyphoto.com/
www.rc-astro.com/
www.robgendlerastropics.com/
www.covingtoninnovations.com/astro/
http://www.pinhole.cz/
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Kapitola 3

Zaklady pocitacového zpracovani
obrazu

»Jachyme, hod ho do stroje!“
— Smoljak, Svérék, Lipsky, filmovy scéndr

3.1 Uvod

Kazdé astronomické pozorovani je mozné schematicky popsat timto fetézcem:
1. vzddleny zdroj zdreni (astronomicky objekt), 2. cesta zdreni prostorem, 3. fokusace daleko-
hledem, 4. zdznam detektorem, 5. zpracovant, 6. zobrazeni, 7. analyjza, 8. archivace

Zavéretna cast retézce (od bodu 5) je dnes realizovana predevsim s vyuzitim vypocetni
techniky. To se tyka také zpracovani obrazu, které se drive odehravalo v temné komote. Mezi
zakladni operace pouzivané pri digitdlnim zpracovani obrazu patii zvyseni kontrastu, vyssi
ostrost, kalibrace a také tprava barev.

Pro kazdy digitalni snimek je nutnd jednoznacna struktura zdznamu hodnot jednotlivych
obrazovych elementti. Jako obrazovy element neboli pixel oznacujeme nejménsi obrazovou jed-
notku snimku. Nemusi se vzdy jednat o jeden fyzicky polovodicovy element na CCD chipu,
pokud pracujeme v tzv. vdzaném rezimu (2x2, 3x3 atp.).

Kazdy pixel je jednoznacné popsan trojici cisel:

e poloha sloupce

e poloha radku

e Ciselnd hodnota ,,obsahu®

Hodnota pixelu muze byt v ruznych jednotkach, vétsinou se pouziva tzv. ADU (Analog-to-
Digital Units).

Ke zobrazeni snimku se pouziva jedna ze dvou existujicich konvenci. Bud se jedna o tzv.
kartézsky systém, kdy je poloha (0,0) v levém spodnim rohu, nebo tzv. video systém, ve kterém je
poloha (0,0) umisténa v levém hornim rohu. Mezi zakladni charakteristiky kazdého digitalniho
snimku patii jeho pomér stran (Sitka/vyska) a pomér stran kazdého obrazového elementu
(sitka/vyska). Pocet obrazovych bodi v obou oséch chipu je pak M ($ifka snimku/sitka pixelu)
krat N (vyska snimku/vyska pixelu).

29



30 KAPITOLA 3. ZAKLADY POCITACOVEHO ZPRACOVANI OBRAZU

3.2 Formaty

Existuje nepreberné mnozstvi zptsobi, jak do datového souboru zapsat idaje o digitalnim ob-
raze. Rizné zpiisoby zapisu oznacujeme jako rtizné tzv. formdty daného snimku. Astronomické
snimky jsou vétsinou ve forméatu FITS (Flexible Image Transport System), ktery sice neni tech-
nicky nejdokonalejsi, ale pouziva se velmi dlouho a je tedy povazovan za urcity standard. Pokud
se jedna o astronomické snimky, které jsou porizeny zejména kviili jejich estetické hodnoté a
nepocita se s jejich védeckym vyuzitim, pouzivaji se i jiné bézné vyuzivané formaty jako je TIFF
(Tagged Image File Format), BMP (bitmap, MS Windows) nebo JPEG (Joint Photographic
Experts Group).

Format FITS je zcela nezavisly na opera¢nim systému a ma 3 ¢asti: hlavicku, data a konec
(,ocasek®). Hlavicka muze obsahovat fadu identifika¢nich informaci (popis dat, ¢as, expozici,
soutradnice, udaje o observatori atp.). Velikost FITS souboru je ndsobkem 2880 bytu, coz umoz-
nuje kontrolu pripadného poskozeni souboru pri datovém prenosu. Existuji i nestandardni FITS
soubory, které se lisi v jednotlivych ¢astech souboru.

3.3 CCD snimek

Kazdy neupraveny CCD snimek neobsahuje pouze informace o toku fotonii od nasnimanych

objekti, ale tato informace je deformovana celou fadou dalsich vlivii. Mezi ty nejvyraznéjsi patii

vliv nejednotné citlivosti pixeld, temny proud, nulovy signal (tzv. bias) a vlivy digitalizace.
Veétsinu téchto vlivii mtazeme korigovat pri procesu tzv. kalibrace, ktery odstrani vliv procesu

integrace toku fotoni, rizné citlivosti pixelti, vinétace zorného pole, temného proudu, nulového

proudu i digitalizace.

Podle rozsahu korekei rozdélujeme kalibraci do t¥i stupnt:

e zakladni — po této kalibraci bude hodnota pixelu tmérna poc¢tu vzniklych fotoelektronu
(vyuzijeme tzv. master dark se shodnym integra¢nim casem)

e standardni — hodnota pixelu bude tmérné poc¢tu fotonu prichazejicich od objektu (vy-
uzijeme tzv. master dark se shodnym integraénim ¢asem a tzv. master flat)

e pokrocila — hodnota pixelu je imérna poctu fotoni prichazejicich od objektu (vyuzijeme
tzv. master dark se shodnym integra¢nim casem, tzv. master flat a tzv. master bias)

Ke kalibraci pouzivame nékolik typt kalibra¢nich snimki:

Bias frame - snimek s témétr nulovym integracnim c¢asem, jeho odec¢tenim redukujeme vliv
nulového proudu, vétsina modernich CCD kamer mé tuto redukci zabudovanu a provadi ji au-
tomaticky, takze se ji nemusime zabyvat, jestlize redukci provadime samostatné, mizeme pouzit
jednotlivy snimek nebo si vytvorit ,,master”, tedy pramérny bias frame z vice expozic.

Dark frame - kalibra¢ni snimek, ktery umoznuje redukovat temny proud odpovidajici délce ex-
pozice, pouzivame bud samostatny dark, jehoz integra¢ni cas je delsi nebo shodny s integra¢nim
casem kalibrovaného snimku, pripadné ,master dark”, ktery ziskame zpracovanim nékolika sa-
mostatnych dark snimkt. Tuto kalibraci provedeme odectenim hodnot prislusnych pixela dark
snimku od hodnot pixelu kalibrovaného snimku.
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Flat field (frame) - kalibraéni snimek umoznujici redukei rozdilné citlivosti jednotlivych pi-
xelt. Porfidime jej nasnimanim rovnomérné osvétlené plochy (napt. oblohy za soumraku) nebo
si muzeme k tomu ti¢elu vyrobit specidlni box (viz napf. http://koca.astronomie.cz/pages/
clanky/jak_vyrobit_flat_field/flat-field.html ). Hodnoty pixeli kalibrovaného snimku
pak délime hodnotami prislusnych pixeli flat snimku. Také zde miizeme vytvorit master flat z
nékolika samostatnych flat snimki.

3.4 Nastroje analyzy obrazu

Informace, které nés zajimaji, se tykaji bud jednotlivych pixelu (soufadnice, hodnota) nebo
celého snimku, pripadné néjaké vybrané casti. Ze statistiky celého snimku nas vétsinou za-
jima minimalni a maximélni hodnota (pixelu), primérnd hodnota nebo median hodnot pixeli.
Tyto informace ziskdme vyuzitim rtznych vypocetnich programi. Jednim z nich je program
ATP4WIN.

Mezi zakladni operace se snimky patti vytvoreni priimérného snimku z nékolika jednotlivych
expozic, ,vyhlazeni“ snimku, jeho prevraceni, transpozice, posun, rotace nebo také vybér ¢asti
snimku ¢i vytvoreni mozaiky z nékolika snimkii.


http://koca.astronomie.cz/pages/clanky/jak_vyrobit_flat_field/flat-field.html
http://koca.astronomie.cz/pages/clanky/jak_vyrobit_flat_field/flat-field.html
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Kapitola 4

Zaklady astronomické fotometrie

,Rychlost svétla je uZ zndmad, ale jakou rychlosti se siri tma?“
— anonym, Astronomically Speaking, str. 176

4.1 Zakladni pojmy

Zarivy vykon

Hvézdy muzeme povazovat za témér izotropni zdroje elektromagnetického zareni. Jejich celkovy
zarivy vykon L, ktery je dan energii vyzarenou ve vSech vinovych délkach za jednotku casu, se
vyjadruje ve wattech nebo zarivych tocich tzv. nominalniho Slunce Lg, jehoz vykon je definovan
jako Lg = 3,846.10%6 W.

Zarivost (oznacujeme ) je bolometricka intenzita zareni, tedy zafivy tok vysilany do prosto-
rového tihlu o velikosti 1 steradidnu (jednotkou je Wsr—1). Pro izotropné zaiici zdroj plati mezi
zarivym vykonem a zativosti vztah L = 47 l.

Bolometricka jasnost (oznacujeme F') je hustota zafivého toku, tedy tok zareni, ktery za
sekundu projde 1m? plochy kolmo nastavené ke sméru prichazejictho zdfeni (jednotkou je
Wm™2). Pokud oznacime vzdalenost od zdroje zafeni jako r, pak plati jednoduchy vztah
I = r2F a déle pro izotropni zéfice také vztah L = 4nr?F.

Pravé méteni hustoty zarivého toku prichazejictho od astronomickych objekti (napt. hvézd)
je jednou z obtiznych astrofyzikalnich tloh. Vétsinou se totiz jedna o velmi nizké toky, které
bychom navic méli registrovat v celém rozsahu elektromagnetického spektra.

K témto pristrojovym omezenim navic pristupuji omezeni pti pozorovani ze zemského po-
vrchu, ktera zptisobuje atmosféra. Ta je pro velkou c¢ast elektromagnetického spektra castecné
nebo zcela nepropustna. Vysledky svych méreni tak musime o vliv atmosféry opravit.

Navic je zareni také ovlivnéno prichodem mezihvézdnym prostiedim, které neni dokonalym
vakuem a dochazi v ném k interakci zafeni s mezihvézdnou latkou. Tyto vlivy se koriguji velmi
obtizné a jsou prakticky neodstranitelné.

Meéreni hustoty zarivého toku se provadeéji tzv. bolometry, ale technicka realizace bolomet-
rickych méreni je velmi obtiznd. Proto se pfi astronomickych pozorovanich pouzivaji veli¢iny
vztahujici se jen na urcity interval elektromagnetického zareni vymezeny optickym filtrem s
presné definovanou propustnosti.

Mezi takovymi intervaly zafeni mé zvlastni postaveni tzv. vizudlni obor, ktery je defino-
van filtrem V' s propustnosti odpovidajici spektralni citlivosti lidského oka. Jeho maximum
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propustnosti je na vlnové délce 550 nm a tzv. efektioni sirka filtru ma hodnotu 89 nm.

V praxi se pak pouziva dalsitho zjednoduseni, kdyz se hustota zarivého toku v barvé V
ztotoziuje hustotou svételného toku, tedy tzv. jasnosti (j). Jednotkou je sice vlastné W m=2,
ale jasnost lze vyjadfovat ve specidlnich jednotkich zavedenych pro svétlo, tedy 1 lumen m—2.
Docela stejnym zptisobem je mozné zavadét i dalsi ,nevizudlni“ hustoty zarivého toku, které
budou definovany jako hustoty zarivého toku po priichodu specifickym filtrem.

Hvézdna velikost (m) je velicina, kterou astronomové z tradi¢nich i praktickych divodi
vyjadiuji jasnost zdroje zafeni a jeji jednotkou je tzv. magnituda (zkratka mag).

Hvézdna velikost m je logaritmicka veli¢ina svazana s prislusnou jasnosti j tzv. Pogsonovou
rovnici: ,

m=—2, 510g(?—), (4.1)
Jo
kde jp je tzv. referen¢ni jasnost, kterou ma zdroj s hvézdnou velikosti m = 0 magnitud. Podle
spektralniho oboru, ke kterému je hvézdna velikost vztazena, rozeznavame napr. vizualni hvézd-
nou velikost my nebo bolometrickou hvézdnou velikost my,; atp.

Prevodni vztahy mezi bolometrickou jasnosti F' a bolometrickou hvézdnou velikosti my,; jsou
definovany tak, ze hvézda s bolometrickou hvézdnou velikosti m, = 0 mag ma mimo zemskou
atmosféru hustotu zafivého toku Fy = 2, 553.10~% W m~2. Pro vizualni hvézdnou velikost my je
stanovena referenéni jasnost jo = 2,54.107% Im m~2, tedy 2, 54.107% luxii, coz odpovid4 hustoté
z&Fivého toku pfiblizné 3,2.107° W m~2.

Mezi bolometrickou hvézdnou velikosti a vizualni hvézdnou velikosti plati vztah:

My = my + BC, (42)

kde BC' je tzv. bolometrickd korekce, ktera odpovida rozlozeni energie ve spektru zdroje zareni,
jez je v pripadé hvézd urcovano predevsim teplotou. Bolometricka korekce byla definovana tak,
aby méla nulovou hodnotu pro hvézdy s povrchovou teplotou kolem 7000 K (hvézdy spektralniho
typu F) a pro vyssi i nizsi teploty pak jeji hodnota klesa a mize dosdhnout i nékolika magnitud.

Jak jsme si v predchozim textu ukazali, mtizeme ve stelarni astrofyzice zaménit bolometrické
veli¢iny za jednoduseji méfitelné veli¢iny (napf. vizuélni atp.). Tohle fyzikalni zjednoduseni vsak
musime mit stale na paméti a pti vsech pozorovanich a vypoctech, které se tykaji celkového
mnozstvi energie, je nutné pouzivat veli¢iny bolometrické.

Je zFejmé, ze bolometricka jasnost F' uré¢itého zdroje o zafivosti I ( a vykonu L) je nepiimo
umérna kvadratu vzdéalenosti od zdroje r, ve které jasnost mérime. Pokud porovname jasnosti
Fy a Fy téhoz zdroje, které byly zmétreny ve vzdalenostech r; a ro, dostaneme pro jejich pomér

vztah: . 72 ,
r r
f_m_ (1) | (4.3)
Fl 7“2] T2
Pokud dosadime z Pogsonovy rovnice bolometrické hvézdné velikosti m; a msy, dostaneme
vztah pro jejich rozdil ve tvaru:

Fy T2
my —mq = —2,5lo0 (>:510 () 4.4
2 1 g F g 7“1 (4.4)
Takovy vztah vsak neplati pouze pro bolometrické hvézdné velikosti, ale obecné pro libovolné
hvézdné velikosti.

Protoze hodnota hvézdné velikosti zavisi na vzdalenosti i na zarivém vykonu zdroje zareni,
je vhodné definovat veli¢inu, kterd na vzdalenosti nezavisi. Tou je tzv. absolutni hvézdnd velikost
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M, coz je hvézdna velikost zdroje pozorovaného ze standardni vzdalenosti, ktera je pro stelarni
astrofyziku definovéna jako 7o = 10 parsekii, tedy 3,08568.10'" m. Pro tzv. modul vzddlenosti
(m — M) pak plyne vztah:

m— M =b5logr —5= —b5logm — 5, (4.5)

kde r je vzdalenost v parsecich a 7 je ro¢ni paralaxa v thlovych vterindch. Naptiklad pro Slunce
je modul vzdalenosti (m — M)g = —31,57 mag.

4.2 Fotometrické systémy

Z praktickych divodi se pro fotometricka méreni zacaly pouzivat sady filtr s presné definova-
nymi propustnostmi. Propousténé intervaly elektriomagnetického zareni se oznacuji jako tzv.
barvy a kazdy fotometricky systém jich ma nékolik. Vybér vhodnych pasem sice vyplyva z ast-
rofyzikalni podstaty registrovaného zareni, ale casto je ovlivnén také technickymi a financ¢nimi
naroky pri jejich vyrobé. Podle Sitky pasma propustnosti je mozné rozdélit systémy a jejich
jednotlivé filtry do ti{ skupin:

— Sirokopdsmové systémy pokryvajici nejméné 30 nm v kazdém z filtri,

— strednépasmové systémy, s pasmy od 10 do 30 nm,

— tizkopasmové systémy s krivkou propustnosti nékolika mélo nm.

Pro kazdy systém je pouzivan specificky postup, kterym se pozorované hvézdné velikosti
prevadéji na standardni. V dobach fotometrického pravéku méla kazda observator sviij systém.
Nékteré vsak byly natolik vhodné zvoleny, Ze se postupné staly celosvétovymi.

Jaké vlastnosti by mél mit idealni fotometricky systém? Takovy systém pro potieby stelarni
astronomie by mél mit tyto parametry:

— ,monochromatickou hvézdnou velikost“ ve vizualni vlnové délce (nejcastéji V),

— fotometricky gradient“ rozlozeni energie ve spektru (nejcastéji v okoli V),

— alespon jeden parametr postihujici odchylku rozlozeni energie od zafeni absolutné cerného
télesa prislusné efektivni teploty (nejcastéji kolem Balmerova skoku),

— parametr popisujici velikost mezihvézdné extinkce.

Je ziejmé, ze takovy idedlni fotometricky systém neexistuje, nize uvedené systémy jsou
kompromisem.

4.2.1 Prehled fotometrickych systému
Vizualni hvézdna velikost m,;,

Nase oko mé maximum citlivosti kolem 550 nm pro vidéni fotopické a 480 nm pro vidéni
skotopické, které se uplatni jen pri tzv. noénim vidéni. Prvni vizualni odhady jsou uvedeny v
Hipparchové katalogu. Vizualni odhady jsou vSak obsahem i novéjsich hvézdnych katalogi z
19. stoleti, napt. HD katalogu. Presnost téchto odhadi je pouze v fadu desetin magnitudy.

Fotograficka hvézdna velikost m,,

Prvni objektivni stanoveni jasnosti hvézd bylo spojeno az s rozvojem astronomické fotografie,
kterd také umoznila stanovit jasnost mnohem slabsich objekti nez jsou viditelné o¢ima. Pou-
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zivané fotografické desky byly vice citlivé na kratkovlnné zareni a tak se fotografické hvézdné
velikosti 1isi od vizualnich hvézdnych velikosti v zavislosti na barvé hvézd a ta je funkei je-
jich efektivni teploty. Bylo zjiSténo, ze existuje zavislost mezi spektralnim typem hvézd a tzv.
barevnym indexem (mp, — My;;). U méné jasnych hvézd zastupoval barevny index parametr
vyjadiujici teplotu hvézdy.

Fotonasobic¢ a barevné filtry

Vyssi citlivost fotonasobi¢ti umoznila vyuzit rizné barevné filtry. Prvni méreni porizena touto
metodou vSak nebyla nikdy dusledné standardizovana a dnes se prakticky nedaji pouzit.

Johnsontiv systém UBV
Patrné nejrozsirenéjsim fotometrickym systémem ve stelarni astronomii je systém sirokopasmo-
vych filtri UBV zavedeny Johnsonem (a dalsimi) v poloviné 20. stolet.
Jeho ptvodni verze je definovana tremi filtry:
filtr U — propustnost od 300 nm do 420 nm s maximem propustnosti u 365 nm,
filtr B — propustnost od 360 nm do 500 nm s maximem u 440 nm,
filtr V — propustnost od 460 nm do 740 nm s maximem u 545 nm.

K jeho rozsiteni a oblibenosti prispélo i to, ze Johnson a jeho kolegové promérili mnoho
tisic hvézd (a vysledky publikovali) a také skutec¢nost, ze systém mé dobfe definovan vztah
mezi uréitymi fyzikdlnimi vlastnostmi hvézd a barvami uréenymi barevnymi indexy (U-B) a
(B-V). Puavodni systém byl pozdéji rozsiten do ¢ervené a IR oblasti spektra - filtry R (700 nm),
I (900 nm), J (1 250 nm), K (2 200 nm) a L (3 400 nm).

Infracerveny systém JHKLM

Jedna se o Sirokopasmovy fotometricky systém, ktery je vlastné rozsitenim Johnsonova systému
do vzdalengjsi IR oblasti spektra. Barvy JHKLM jsou zvoleny v oblastech s minimalni atmosfé-
rickou extinkci. Definice pasem: J — 1,25 um, H — 1,65 pm, K — 2,2 ym, L — 3,5 pm, M — 4,8 pm.

Stromgreniv systém uvby

Pokud se podivame na zasady, které by mél splinovat idealni fotometricky filtr, pak nejvétsi
nevyhodou Johnsonova systému je to, ze filtr U zasahuje i do oblasti za Balmerovym skokem,
takze se neda pozit k urceni vysky Balmerova skoku a navic se prekryva s filtrem B. Také z
téchto divodt byl vyvinut strednépasmovy systém wvby, ktery navrhl Stromgren.

Je tvoren ¢tyrmi filtry:

u — polositka 34 nm, maximum 350 nm,
v — polositka 20 nm, maximum 410 nm,
b — polositka 16 nm, maximum 465 nm,
y — polositka 24 nm, maximum 545 nm.

Stromgrentiv fotometricky systém je mozné rozsirit o dva filtry centrované na stred vodi-
kové ¢ary HB (486 nm): strednépasmovy filtr (polositka 15 nm) a tzkopdsmovy filtr (polositka
3 nm). Rozdil hvézdnych velikosti v téchto dvou filtrech urcuje tzv. index (3, ktery je umérny
ekvivalentni sitce cary Hf.
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Obréazek 4.1: Propustnosti filtri UBVRI, v horni ¢asti diagramu je znazornéna propustnost
zemské atmosféry, zdroj zde

Zenevsky systém

Sedmibarevny zenevsky systém predstavuje kombinaci Sirokopasmového a stfednépasmového
fotometrického sytému. Jeho barvy UBV jsou obdobou johnsonovskych UBYV, navic vSak ob-
sahuje uzsi filtry (B, Ba, Vi a G), které se nachézeji v oblastech barev B a V.

Systém International Halley Watch (IHW)
Strednépasmovy systém zachycujici zajimavé oblasti ve spektru komet (387 nm az 700 nm).

Systém druzice Hipparcos

Na astrometrické druzici Hipparcos se u jednotlivych hvézd provadéla presnéd fotometrie jednak
ve velice Sirokém pasmu Hp a dvou systémech Tycho: By a Vp zhruba odpovidajicich svym
johnsonovskym predloham.

4.2.2 CCD fotometrie

Pokud se podivame na vyvoj astronomické fotometrie, pak fotoelektrické fotometry prinesly
velkou presnost méteni, ale teprve CCD detektory zptisobily, Ze se fotometrickd méreni stala
dostupnéa prakticky pro kazdého a divodil je hned nékolik. CCD kamery maji mnohem vyssi
ucinnost, takze se daji pouzivat i na mensich dalekohledech, je mozné mérit slabsi hvézdy a
pouzivat mnohem kratsi expozi¢éni casy. Dalsi velkou vyhodou je soucasna expozice pozadi a
hvézd nebo to, ze pti fotometrii proménnych hvézd jsou zaroven exponovany srovnavaci hvézdy
i hvézda proménna, atp.

Kromé fotometrickych pozorovani proménnych hvézd, zejména zakrytovych proménnych


http://www.vikdhillon.staff.shef.ac.uk/teaching/phy217/instruments/phy217_inst_photsys.html
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Obrazek 4.2: Zenevsky systém - propustnosti filtrd, zdroj zde

hvézd, je mozné se zamérit také na dlouhoperiodické proménné hvézdy, novy nebo supernovy.
Se stfednim dalekohledem vybavenym béznou astronomickou CCD kamerou je mozné provadét
i fotometrii tranziti exoplanet nebo planetek.

Ke zpracovani CCD snimku porizenych pro ucely fotometrie je mozné pouzit fadu vypocet-
nich programi (napf. IRAF nebo z néj odvozeny MUNIPACK viz http://munipack.physics.
muni.cz/|).

Jestlize potizujeme CCD snimky kviili fotometrickému zpracovani, musime se snazit splnit
nekteré podminky. Jedna se predevsim o volbu spravné doby expozice a dostatecny pomeér sig-
néal/sum. Déale bychom se méli snazit o snizeni vlivu ,vzdusné hmoty* a pofizovat snimky, kdyz
je objekt co nejvys nad obzorem. Doporucené rozliseni je priblizné 2/pixel a pred fotometric-
kym zpracovanim musime udélat kalibraci vSech snimku. Pti vicebarevné fotometrii je nutné
pouzivat skutecné standardni filtry (s certifikaci).

Fotometrie téles s vlastnim pohybem

Jestlize potfebujeme mérit jasnost téles, kterda maji vyrazny vlastni pohyb (planetky, komety
atp.), muzeme zvolit nékterou ze ti{ metod:

1. ponechat bézny pohyb dalekohledu, hvézdy jsou zobrazeny jako ,kotoucky®“, obraz objektu
bude protahly,

2. dalekohled sleduje pohyb objektu, pak vzhled obrazu objektu je realisticky a hvézdy jsou
zobrazeny jako ktivky,

3. dalekohled se pohybuje polovi¢ni rychlosti jako objekt, pak jsou obrazy vsech objektt kiivky.
Druhé a treti metoda klade velké technické naroky na vybaveni montaze dalekohledu. Pro prvni
metodu, kterd je nejjednodussi vzhledem k technickému vybaveni, nemtzeme pouzit béznou
metodu aperturni korekce. Nejprve vypocteme z efemerid, vlastnosti dalekohledu a CCD kamery
posun objektu v obou smérech. Pak béznym postupem urcéime jasnosti hvézd. Poté hvézdy umeéle
posuneme stejné jako se posunul objekt a opét uré¢ime opét jejich jasnost. Z rozdilu jasnosti
ziskame korekci, kterou pak aplikujeme i pti urceni jasnosti pohybujiciho se objektu.


http://astro.physics.muni.cz/download/documents/skripta/F5540.pdf
http://munipack.physics.muni.cz/
http://munipack.physics.muni.cz/

Kapitola 5

Astrometricka méreni

» The stars are the land-marks of the universe. “
— Sir John Frederick William Herschel, Essays from the Edinburgh ... , 1857

5.1 Uvod

Astrometrickd pozorovani jsou zavisld mimo jiné také na definici presného systému sourad-
nic. Podrobnéji je toto téma obsahem prvni kapitoly studijniho textu Prakticka astronomie.
Zékladni astrometrické katalogy:

o FK4 obsahuje jen 1536 hvézd

o SAO obsahuje 259 000 hvézd (to je jen 6 hvézd na thlovy stupen ¢tverecny!)

o GSC polohy jsou vztazeny k FK3, SAO, chyba asi 0,5”

o katalog Hipparcos — 118 000 hvézd s presnosti 0,002”

o katalog Tycho — 1 058 000 hvézd s presnosti 0,05”

Dues je nejpresnéjsim systémem International Celestial Reference System (ICRS) zaloZeny
na polohach velmi vzdélenych zdroju (bez vlastniho pohybu) a nejrozsahlejsimi astrometrickymi
katalogy jsou USNO-A2.0 a USNO-SA2.0. Obsahuje 526 000 000 hvézd, tedy asi 12 000 na
thlovy stupen c¢tverecény, respektive verze USNO-SA2.0 (55 000 000 hvézd) je ke stazeni zde:
http://tdc-www.harvard.edu/catalogs/usnosa2.html .

5.2 Urceni polohy objektu

Vyjdeme ze zjednoduseni, ze malou plochu oblohy je mozné popsat dostateéné presné geometrii
tecné roviny. Pro soutradnice objektu v této roviné pak plati:

P cos 0 sin(a — ayp)

5.1
cos 0 cos d cos(a — ag) + sin dg sin & (5-1)

sin dg cos 6 cos(a — o) — cos dg sin &

Y = (5.2)

cos 0g cos d cos(a — ) + sin dg sin &

Jedna se o gnomonickou projekci, kdy se tecnd rovina dotykd hvézdné oblohy v bodé o
soutadnicich (ag, dg). Vztah pro opac¢nou transformaci mé pak podobu:
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Obrazek 5.1: Znézornéni roviny tecné k hvézdné obloze a veli¢in pouzitych ve vztazich, zdroj

zde

X
@ = Qo+ arctan <cos dp — Y sin 50> (5:3)
i Y cosé
§ = arcsin | % + Y cos b . (5.4)
V1+X24Y?

Obraz hvézdy vzdalené od optické osy dalekohledu o thel 6 je od ni linearné vzdalen
r = F'tanf, kde F je ohniskova vzdalenost dalekohledu. Pro malé dhly je pak mozné vztah
zjednodusit do podoby r = F0, kde tihel 6 je v radianech.

Jak je to vsak se souradnicemi na snimku? V idedlnim piipadé jsou osy snimku rovnobézné
se souradnicemi a ve stfedu snimku je bod odpovidajici (g, dp) a potom plati X = z/F a
Y = y/F. Ve skutecnosti vétsinou musime do vypoctu zahrnout potfebnou rotaci a translaci.
Obecné se pak jednd o linearni transformaci:

X =ar+by+c, (5.5)
Y =do+ey+ f (5.6)

kde konstanty a, b, ¢, d, e, f jsou konstantami snimku a lze je ur¢it empiricky z polohy t¥i nebo
vice referenc¢nich hvézd na snimku. Jestlize pouzijeme vétsi pocet referencénich hvézd, mizeme
vyuzit pii hledani konstant metodu nejmensich c¢tvercli a dostaneme presnéjsi vysledky. Po
urceni konstant snimku pak vypocteme také souradnice neznamého objektu.

K pozadovanému cili astrometrického méteni se tedy dostaneme ¢tyfmi postupnymi kroky:


http://www.willbell.com/aip/Index.htm
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Obrazek 5.2: Souradnice snimku a projekce astronomickych souradnic do CCD snimku, zdroj

zde

1. stanoveni polohy kazdé referenéni hvézdy (na snimku)
2. vypocet konstant snimku

3. stanoveni polohy objektu naseho zdjmu (na snimku)
4. vypocet souradnic objektu

V praxi je nutné, aby CCD snimek k astrometrickym mérenim obsahoval informaci o pres-
ném case, byl spravné exponovan ve vhodném rozliSeni a kalibrovan. V dobé porizeni snimku
by mél byt objekt vyse nez 45° nad obzorem. Na snimku by mél byt sever vzdy nahore a do-
state¢ny pocet referenénich hvézd. Zadné jiné tipravy nez standardni kalibrace snimku nejsou
dovoleny.

Pokud se chceme vénovat astrometrickym mérenim, miizeme se zamérit na astrometrii nove
objevenych objektu (planetek, komet atp.) nebo identifikaci objektu. Pro studijni ucely je
vhodné méreni vlastniho pohybu hvézd, ro¢ni paralaxy nebo urceni parametri drahy télesa
z vice astrometrickych pozorovani.


http://www.willbell.com/aip/Index.htm
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Kapitola 6

Zaklady astronomické spektroskopie

» Whisky Od Babicky Anicky - Fantasticky Genidlni Koupe! Moderni Lécivo Traumat.
— spektralni t¥idy, Prof. Petr Kulhdnek

6.1 Historicka poznamka

Spektroskopie byva nazyvana ,srdcem astrofyziky“ a je to dodnes jeden z hlavnich nastroja
pozorovaci astrofyziky, protoze prave spektroskopicka pozorovani umoznuji porovnavat teore-
tické modely s realitou. Zkoumanim spekter mizeme ziskat informace o energetické rovnovaze,
zastoupeni molekul, atomi a iontd, makroskopickych i mikroskopickych rychlostnich polich,
teploté nebo hustoté prostredi, ve kterém spektrum vzniklo.

Jeden z prvnich fyziki, ktefi se zabyvali podstatou svétla, byl Issac Newton. Pouzil sklenény
hranol k rozlozeni slune¢niho svétla na jednotlivé barvy a také k dalsim pokustim. V roce 1802
pak anglicky fyzik Wollaton zaznamenal tmavé ¢ary ve sluneénim spektru. Fraunhofer o 15 let
pozdéji zjistil, ze nékteré z ¢ar u jinych hvézd nejsou, ale spektra mnohych hvézd maji vice
jinych car.

Prvni obecnéjsi zakony spektralni analyzy formulovali Kirchhoff a Bunsen v roce 1859:

1. pokud latku zahiejeme na vysokou teplotu, bude zarit a spektrum takového zareni je spojité,
2. zahtaty plyn zari jen v urcitych carach, jejichz poloha je pro néj zcela charakteristicka, tzv.
emisni spektrum,

3. pokud mezi zdroj spojitého zareni a pozorovatele vlozime chladnéjsi plyn, pak ten bude
absorbovat zafeni v ur¢itych ¢arach, vznikne tzv. absorpcni spektrum.

6.2 Zareni absolutné cerného télesa

Télesa s nenulovou teplotou zari tim vic, ¢im maji vyssi teplotu. Vysilaji spojité zareni, jehoz
spektralni slozeni se s teplotou rovnéz méni a prinasi informaci o teploté vyzafujiciho télesa.
Fyzikalni idealizaci tohoto jevu je tzv. zareni absolutné cerného télesa. Popsat spektrum zareni
absolutné ¢erného télesa (dale ACT) nebylo jednoduché. Byl formulovan tzv. Stefantiv vztah
pro celkovy zafivy vykon: zafivy vykon hvézdy je primo timérny 4. mocniné absolutni (termo-
dynamické) teploty. Celkové rozdéleni energie ve spektru popsal spravnym vztahem az v roce
1900 Max Planck. PtiSel s myslenkou, ze zariva energie neni vysilana spojité, ale po kvantech,
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jejichz energie je déna frekvenci zéfeni (tedy jeho vlnovou délkou): E = hv = %, kde h je tzv.
Planckova konstanta.

Rovnovazné tepelné zateni je izotropni a homogenni, koncentrace jeho fotonti a jejich roz-
déleni podle energii zavisi pouze na teploté zareni (nezavisi ani na mechanismu vzniku zateni,
ani na absorp¢nich vlastnostech stén) a jeho spektrum popisuje tzv. Planckiv zdkon zareni
ACT. Jedna se o tzv. kosinovy zafi¢, takze téleso sférického tvaru, které vyzafuje jako ACT
nema okrajové ztemnéni. Pokud zvysime teplotu, vzroste tzv. monochromaticky jas B, ve vsech
vlnovych délkach, takze zavislosti B, na frekvenci v pro rizné teploty se neprotinaji. Jestlize
zvysujeme teplotu zariciho télesa, vinova délka maxima (A,4,) vyzarované energie klesd. Kvan-
titativné tuto zavislost popisuje tzv. Wientv zdkon posuvu, ktery byl zndm uz ptred formulaci
Planckova zékona: A1 = 2,898.107% [K m]. Barva ACT se tedy méni v zévislosti na jeho
teploteé.

Plocha ACT o velikosti S a teploté T vysila do poloprostoru zafivy vykon ®., pro ktery
plati ®, = 0TS, kde o je Stefanova konstanta, ¢ = 5,670.107% [W m=2 K~1]. Stefaniv
zakon popisuje souvislost celkového mnozstvi vyzarené energie a hodnoty povrchové teploty
vyzarujiciho télesa. Tak muzeme urcovat povrchové teploty zaricich astronomickych objektu.

Planckuv zékon vyjadiuje zavislost monochromatického jasu absolutné ¢erného télesa B, (1),
resp. By(T') na teploté a frekvenci, pripadné vinové délce:

hv? hc? [ he }—1

v —1
B,(nT) =2 e —1] i B\(\T) = e

(6.1)

kde k je Boltzmannova konstanta, k = 1,381.1072% [J K~!].

V dlouhovinné oblasti spektra plati hv < kT a pak je argument exponencidly blizky nule,
Ize tedy vyuzit rozvoje: eft 1+ % a Planckiiv zédkon se zméni v zdkon Rayleightiv-Jeanstv:
B,(T) = 2’;—;k:T. Ve vztahu nefiguruje Planckova konstanta h a tak v dlouhovlnné oblasti ma
elektromagnetické zareni povahu vinéni.

Pro kratkovinnou oblast (hv > kT), kde je Z—; mnohem veétsi nez 1, je mozné 1 ve jmenovateli
v Planckové zakonu zanedbat a pak pfechazi tento vztah do podoby tzv. Wienova zakona:
B,(T) = 2hverr.

Zafeni naprosté vétsiny hvézd je mozné v prvnim piibliZeni povazovat za zaieni ACT. Ve-
likost a tvar tzv. plankovské krivky udava informaci o teploté zarictho télesa.

6.3 Spektra hvézd

Rozlisujeme tii typy spekter:
1. spojité spektrum — odpovidé zafeni ACT,
2. absorpcni spektrum — je to vlastné spojité spektrum, jehoz nékteré casti jsou ,zeslabeny“
oproti hodnoté odpovidajici zafeni ACT diisledkem absorpce prostfedim mezi zdrojem a pozo-
rovatelem,
3. emisni spektrum — jednd se o diskrétni oblasti nebo v obecné podobé pak o ,nadbytky*
oproti zafeni ACT v urcitych ¢astech spojitého spektra vznik emisnich ¢ar, emisni spektrum
vyzafuje napt. oblast plynu, jez absorbovala zareni jiného zdroje.

Velmi casto zalezi typ spektra, které pozorujeme, na geometrickém uspotradani zdroje, ob-
laku plynu a pozorovatele.

Zareni hvézd k ndm prichézi z relativné velmi tenké vrstvy obalujici hvézdné nitro, kterou
oznacujeme jako tzv. hvézdnou atmosféru. Hvézdy jako télesa nemaji pfesné ohraniceny tvar,
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zdroj zafeni ACT |

.
o~
tento uvidi absorpéni
spektrum plynu

> # tento uvidi emisni
3 ﬁ spektrum plynu

Obrézek 6.1: Vliv geometrického usporddani polohy zdroje, prostiedi a pozorovatele na druh
pozorovaného spektra, zdroj zde

primy pozorovatel uvidi
spojité spektrum ACT

plynule prechézeji do okolniho kosmického prostiedi. Zatimco vnitini ¢asti hvézd neni mozné
pozorovat primo, protoze jsou skryty za opticky hustymi, neprihlednymi vrstvami a nachazeji
se ve stavu tzv. lokdlni termodynamické rovnovihy (LTE), ¢ast prochazejicich fotona unika
do kosmického prostoru a odnasi s sebou energii. Hvézdnda atmosféra je pravé ta vnéjsi oblast
hvézdy, ze které k nam prichazi jeji zareni. V ni uz je narusen stav termodynamické rovnovahy
a 99 % zareni v optické oblasti spektra pochézi z tzv. fotosféry. Svrchni a opticky Fidké vrstvy
atmosféry, které se nachézeji nad fotosférou, oznacujeme jako chromosféru a korénu.

Prehled fyzikalnich veli¢in, které muzeme zjistit ze spektra hvézdy shrnuje nasledujici tabulka:

’ fyzikalni veli¢ina spektroskopicky parametr ‘

prvek poloha spektralni ¢ary
mnozstvi latky intenzita nebo ekvivalentni sitka ¢ary
makroskopické rychlosti poloha a profil ¢ary

teplota, tlak, gravitacni zrychleni intenzita cary
mikroskopické rychlosti, turbulence | profil ¢ary
magnetické pole polarizace, Zeemanovy komponenty Cary

6.4 Spektralni klasifikace

Prvnim rozsahlejsim pokusem o spektralni klasifikaci hvézd je prace Angela Secchiho, ktery v
roce 1868 publikoval katalog se 4000 spektry a rozdélil hvézdné spektra do téchto ctyr skupin:

[ — bilé hvézdy pouze s ¢arami H (Sirius, Vega, Altair, Regulus),

IT — nazloutlé hveézdy sluneéniho typu (Arcturus, Capella) se spoustou car tzv. kovi,

IIT — oranzové hvézdy s absorpénimi péasy (Betelgeuze, Mira), zpravidla proménné,

IV — ¢ervené hvézdy s absorpénimi pasy, ostrymi u ¢erveného a neostrymi u modrého kridla.


http://www.swinburneonline.edu.au/
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Harvardska klasifikace

V roce 1890 Pickering a Flemingova rozsitili posloupnost spektralnich tiid od bilych hvézd tridy
bylo zjisténo, ze nékteré tiidy jsou nadbytecné a jiné je nutno v klasifikaci presunout jinam a
tak vznikla proslula harvardska spektralni posloupnost: O B A F G K M. Kazda z téchto
ttid je rozdélena do 10 podtiid oznacovanych ¢isly 0 az 9.

Pozorovana hvézdné spektra lze sestavit v plynulou radu podle klesajici teploty. Kritériem
pro zarazeni jednotlivé hvézdy jsou relativni intenzity nékterych vybranych spektralnich car,
které jsou zavislé pravé na teploté. Harvardska klasifikace je jednoparametricka, jako rozhodu-
jici jsou brany ty rysy spektra, které zavisi predevsim na efektivni teploté hveézdy.

] spektralni trida \ charakteristiky spektralni tridy ‘
cary He II, He I, H I, O III, N III, C III, Si IV
cary He I, H I, C II, O II, N II, Fe III, Mg III
cary H I (Balmerova série), ionizované kovy
cary H I, Ca II, Ti II, Fe II

cary Ca II, neutralni kovy, molekuly

cary Ca I, neutralni kovy, molekuly

pasy molekul TiO, ¢ary Ca I

2= Q| = w| O

V poslednich desetiletich byla spektralni posloupnost rozsirena do oblasti nizsich teplot, za
spektralnim typem MS nasleduje typ LO az L8 a spektralni tiidy T a Y.

V roce 1925 publikovala Payne-Gaposhkinova zasadni védeckou praci, ktera ukazuje, ze
chemické slozeni fotosfér naprosté vétsiny hvézd je velice podobné: 70 % H, 28 % He a zbytek
pripadne na vSechny ostatni prvky. Na kazdych 10 000 atomua H pripadd zhruba 1000 atomi
He, 8 atomt C, 15 atomii O, 12 atomti N, 0,2 atomt Si a ostatnich jesté méné. Skutecnost, ze
zejména ve spektrech chladnéjsich hvézd prevladaji pravé malo ¢etné prvky, je zptsobena tim,
ze jejich atomy lze mnohem jednoduseji vybudit k zafeni, nez atomy téch nejcetnéjsich prvki.

Morganova-Keenanova klasifikace

Kazdé spektrum nas informuje nejen o efektivni teploté, ale i o povrchovém gravitacnim zrych-
leni g. Hmotnosti hvézd se méni v relativné malém rozmezi a tak odvozena hodnota gravitacniho
zrychleni je dobrou informaci o poloméru hvézdy. Naptiklad pro hvézdu spektralniho typu KO
se muzeme setkat s nékterou z téchto variant:

a) hvézda hlavni posloupnosti, kde g = 1, 1gg,

b) bézny obr, pak je g = 1,4.1072gsg,

c¢) hmotny veleobr, s hodnotou g = 3,3.1074gs.

Protoze rozdily v hodnoté povrchového gravitacniho zrychleni jsou radové, musi byt pod-
minky pro vznik spektra v atmosférach téchto typu hvézd velmi rozdilné. Pokud je gravitacni
zrychleni g vysoké, pak je atmosféra hvézdy tenkd a relativné hustd, dochézi k ¢astym srazkam
a spektralni ¢ary hvézdy jsou rozsirené tlakem. Spektralni ¢ary hvézd s malym povrchovym
zrychlenim, zejména veleobrti jsou ostré a hluboké. Ze spektra tedy lze zjistit hodnotu gravi-
tacniho zrychleni a tim i priblizny polomér hvézdy.

Od druhé poloviny 20. stoleti se tedy pouziva dvouparametricka Morganova-Keenanova kla-
sifikace, ve které se spektralni typ harvardské spektralni klasifikace na zakladé rozboru vzhledu
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Obrazek 6.2: Harvardska spektralni klasifikace, zdroj zde
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Obrézek 6.3: Intenzita spektralnich ¢ar nékterych latek v zavislosti na teploté atmosféry hvézdy,
zdroj zde
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Obrézek 6.4: Schematicky HR diagram, modré linie znédzornuje evoluc¢ni drahu hvézdy o hmot-
nosti Slunce , zdroj zde

spektra hvézdy doplnuje o tzv. luminozitni tridu:

Ia — jasni veleobti

Ib — veleobri

IT — nadobfi

III — obri

IV — podobri

V — hvézdy hlavni posloupnosti
VI — podtrpaslici

VII - bili trpaslici

Jestlize zname spektralni klasifikaci hvézdy v MK klasifikaci, pak mizeme podle dostup-
nych tabulek zhruba stanovit efektivni teplotu hvézdy, jeji absolutni hvézdnou velikost, tedy i
vzdalenost a jeji polomér. To jsou chrakteristiky, které urcuji i jeji vyvojové stadium.

Hertzsprungtiv-Russelltiv diagram

Jestlize vyneseme do grafu zavislost zakladnich charakteristik hvézd (M, L, T,, R), zjistime, Ze
obrazy jednotlivych hvézd v téchto diagramech nepokryvaji jejich plochu rovnomeérné. Na po-
catku 20. stoleti byl sestrojen diagram zachycujici zavislost zarivého vykonu na efektivni teploté
hvézd, tzv. Hertzsprungtv-Russelliv diagram, zkracené téz HR diagram. Na diagramu jsou zte-
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telné odlisitelné skupiny hvézd stejné luminozitni t¥idy a tedy vétsinou i shodného evolu¢niho
stadia.

Atlasy hvézdnych spekter

Na internetu jsou dostupné databaze spekter naptiklad na téchto portalech:
A Library of High-Resolution Spectra
http://www.sc.eso.org/santiago/uvespop/

A Digital Spectral Classification Atlas
http://nedwww.ipac.caltech.edu/level5/Gray/frames.html

Spektralni atlas
http://cfa-www.harvard.edu/~pberlind/atlas/atframes.html

6.5 Prakticka spektroskopie

Mnozstvi informaci, které mizeme ze spekter zjistit je dano predevsim jeho kvalitou a rozlise-
nim. Spektralni rozliseni je pro kazdé astrofyzikalni spektrum mozné definovat vztahem:

A
R = % (6.2)
kde A\ je pozorovana vlnova délka a d A nejmensi rozlisitelny interval vinovych délek v jejim okoli.
Pojmem , disperse“ byva oznacovana veli¢ina d\/dx v ohniskové roviné spektrografu (jednotkou
je [nm/mm]), nizka disperse je cca 200 A/mm, vysokd 10 A/mm a méné.

Samotné UVOIR detektory jsou velmi Sirokopasmové, maji tedy velmi Spatné spektralni
rozliseni. Ke zlepseni rozliseni je nutné pouzit dalsi optické prvky, pro oblast UVOIR to jsou:
— filtry,

— hranoly,
— difrakéni miizky.

6.5.1 Filtry

Pokud zvolime jako technické Teseni filtru klasické sklenéné filtry, pak je mozné jejich pro-
pustnost definovat volbou vhodnych materiali. Vyrabéji se jich desitky typti, nejznaméjsi je
UBVRIJHK systém. Podrobnéji viz kapitola vénovana fotometrii.

Jinou moznosti jsou interferencni filtry, které jsou feSeny napafenim tenké vrstvy (cca 10 nm)
kovu na sklenénou desku. Konstruktivni interference pak vytvori izké, ostte definované pasmo
propustnosti. Prikladem miize byt Fabry-Perotiiv dvouvrstvy filtr. Pro prochéazejici zareni plati

vztah:
i 1

- sin?

(6.3)

kde 6 = 27’r2d cos ), R, je koeficient odrazivosti vrstvy, d mezera mezi vrstvami a 6 tihel paprsku
k normale. Vrstvy se pokladaji za neabsorbujici.
Pro rozliSeni (polositku filtru) pak plati:


http://www.sc.eso.org/santiago/uvespop/
http://nedwww.ipac.caltech.edu/level5/Gray/frames.html
http://cfa-www.harvard.edu/~pberlind/atlas/atframes.html
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Obrazek 6.5: Schéma interferencniho filtru, zdroj zde

2mdy R (6.4)

R=sa-nry

Tyto filtry je mozné ,ladit“ volbou d a R., dokonalejsi interferenc¢ni filtry maji vice vrstev.
Interferencni filtry s pevnym pasmem maji nepotfebné rady potlaceny dalsimi vrstvami nebo
pouzitim barevného skla. Sitka pasma byva 1 nm az 50 nm a rozliSeni je od 10 do 500.

Pomérné casto se pouzivaji tyto filtry:

— izolace emisnich ¢ar: napt. He, [S II] nebo [O I1I]
— dulezité absopéni ¢ary: napt. Mg I, Ca II, CN

6.5.2 Hranolové spektrografy

Tyto spektrografy vyuzivaji k rozkladu svétla zavislosti indexu lomu prostiedi na vlnové délce.
Pro jejich spektralni rozliSeni plati vztah

dn
R=B R (6.5)
kde B je délka zakladny hranolu.

Vyhodou hranolovych spektrografi je jejich velka svételnost (potidi i spektra slabych zdroju),
maji siroké zorné pole a poskytuji moznost porizeni spekter vice objekt najednou. Navic jsou
relativné levné a jednoduché. To vSechno jsou divody, pro¢ byly dominantni pti rozvoji astro-
nomické spektroskopie. K nevyhodam pak patii to, Ze rozliSovaci schopnost je silné zavisla na
vlnové délce (natésnéni dlouhych vin), obtizné pokryti sirstho spektralniho oboru a absorpce
omezuje pouziti v UV oboru. Navic také proménna disperze vyzaduje komplikovanéjsi zpraco-
vani.


http://chemwiki.ucdavis.edu/Physical_Chemistry/Spectroscopy/Electronic_Spectroscopy/Electronic_Spectroscopy
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Obrézek 6.6: Schéma hranolového spektrografu, zdroj zde

6.5.3 Spektrografy s difrak¢ni mrizkou

Na jiném fyzikalnim principu jsou zalozeny mrizkové spektrografy. Difrak¢ni mrizka je série stej-
nych vrypi, které propoustéji nebo odrazeji zafeni. Mezera mezi nimi je srovnatelna s vlnovou
délkou svétla. Mrizka muze byt rovinna nebo konkavni.

7 Fraunhoferovy teorie difrakce plyne rozdéleni intenzity zareni dopadajiciho na stinitko
1(0) = Iyfifs , kde I je intenzita zafeni ve sméru 6 (vzhledem k norméle), I, pak intenzita
na mrizce, f; difrakéni funkce jednoho otvoru a f5 popisuje prispévek N identickych otvori.
Difrakéni funkce maji tvar:

sin?(ma) asinf
sin?(N7d) dsin 6
27 sin®(mé) A (6.7)

kde a je sitka vrypu (predpokldddame pravotuhlého) a d je vzddlenost mezi nimi, ddle predpo-
kladame kolmy dopad.
velkého rozlisen{ tim, %e zobrazuji fady 50 — 100 a rozliseni je pak az 10!

Za vyhody mrizkovych spektrografii je mozné povazovat shodnou dispersi pro vsechny vlnové
délky v daném tfadu, moznost dosazeni vysokého rozliseni volbou n, jejich variabilita (rovinné,
zakiivené) a pouzitelnost pro UV obor. Mezi nevyhody pak patii omezena velikost, prekryvani
radua (fesitelné) a nizka cinnost (fesitelné).
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Light from telescope objective
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Obrézek 6.7: Schéma mrizkového spektrografu, zdroj lzde
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Prilohy

Prostredi a programy IRAF

IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) je jednak balik programu umoznujici zpra-
covani vysledki astronomickych pozorovani, ale také zaroven prostiedi pro jejich ipravu nebo
k tvorbé novych programii presné podle potreb uzivatele. IRAF byl vyvinut v National Optical
Astronomy Observatories (NOAO) a jeho distribuce pro rtizné typy opera¢nich systému (UNIX,
Linux atp.) jsou volné k dispozici ke stazeni z oficialnich stranek projektu:
http://iraf.net/ nebo http://iraf.noao.edu/iraf/web/ .

Na téchto strankach je také dostupna veskera literatura, zakladni manudaly, manudly k jed-
notlivym aplikacim a také tzv. on-line help. Po instalaci je mozné IRAF spustit v rezimu
prikazového radku zadanim prikazu el a dale pak pracovat v fadkovém rezimu. Jinou moznosti
je spusténi nékteré grafické nadstavby, kterych bylo vytvoreno hned nékolik.

Programy IRAF vhodné ke zpracovani spekter

V raddkovém rezimu slouzi ke zpracovani jednorozmérnych spekter balik onedspec, ktery je umis-
tén ve skupiné programii noao a je dostupny prikazem noao.onedspec. Balik obsahuje tyto
programy:

e aidpars - parametry a algoritmus automatické identifikace spektralnich car
e autoidentify - provadi automatickou identifikaci spektralnich car

e bplot - zobrazeni souboru spekter

e calibrate - provede Upravu spektra o extinkci a kalibraci toku zareni

e continuum - prolozi spektrem kontinuum

e deredden - oprava na mezihvézdnou extinkci

e dispcor - oprava disperze a prepocteni spektra s novou hodnotou

e disptrans - prevod jednotek disperze a pouziti atmosférické korekce

e dopcor - oprava o Doppleriv posuv

e fitprofs - prolozeni Gaussovymi profily

e identify - identifikace utvara ve spektru pro vypocet disperze

23
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lealib - seznam kalibrac¢nich soubort

mkspec - vypocet umeélého spektra (zastarald procedura)

names - vytvoreni seznamu nazva obrazkl z retézce

ndprep - vytvoreni kalibracniho filtru s neutralni hustotou

refspectra - oznaceni urc¢ité vinové délky ve spektru jako odkaz

reidentify - automaticka identifikace car ve spektru

rspectext - prevede spektrum z ASCII na formét pouzivany v prostredi IRAF (*.imh)
sapertures - nastavi nebo zmeéni informaci v hlavicce

sarith - aritmetické vlastnosti spektra

sbands - pasmova spektrofotometrie

scombine - skladani spekter riznych vinovych rozsaht

scoords - nastavi spektralni souradnice jako matici pixeli ( jen pro 1D spektra)
scopy - vybér a kopirovani spekter nebo jejich c¢asti

sensfunc - zadani funkce citlivosti

setatrmass - pocita efektivni vzdusnou hmotu a stied expozice v UT

setjd - vypocet a zapis JD do obrazku spekter

sfit - fitovani spekter

sflip - kopirovani dat nebo souradnic do jiného souboru

sinterp - interpoluje data zadana tabulkou dvojic x,y tak, aby vznikl spektralni soubor
skytweak - odecteni spektra oblohy od 1D spektra

slist - vypise parametry z hlavicky spektra

specplot - vykresli vice spekter najednou

specshift - posune souradnicovy systém spektra

splot - predbézné zobrazeni spektra a jeho analyza

standard - identifikace standardnich hvézd k pouziti pfi vypoctu citlivosti
telluric - vymazani tellurickych car z 1D spektra

wspectext - prevadi 1D obréazek spektra do formatu ASCII spektra
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Dalsim uziteénym souborem programii v baliku noao, ktery se pouziva k méteni radialnich
rychlosti je noao.rv, ktery obsahuje tyto procedury:

e continpars - editovani parametri kontinua pro odecteni od spektra

e filtpars - editace parametru filtri

e frcor - méreni RV metodou Fourierovy kros-korela¢ni metody

e keywpars - vypise udaje potiebné pro procedury RV baliku z hlavicky souboru
e rucorrect - spocita potrebné korekce RV

e rvidlines - méreni RV z poloh jednotlivych spektralnich car

e rureidlines - identifikace spektralnich ¢ar a méreni RV

Kazdy program vyzaduje prii spusténi zadani nékolika povinnych, pripadné i nepovinnych
parametri. Je mozné je zadat fadkovym prikazem nebo nastavit trvale prikazem epar, ktery
spusti nainstalovany textovy editor (standardné to je v IRAFu editor vi), jez zobrazi aktudlni
hodnoty parametri a umozni jejich zménu. Pokud nevime, jaké parametry program ke svému
spusténi pozaduje, spustime si velmi dobre propracovany "help'ptikazem help jmenoprocedury,
kde kromé popisu syntaxe nalezneme i fadu praktickych prikladi pouziti piikazu. Nékteré
programy tohoto baliku vyzaduji ke svému spusténi grafické prostiedi, naptiklad procedura
splot (na to je nutné pamatovat a spoustét IRAF napt. v shellu "xgterm"). Pravé procedura
splot byla pouzita k méreni ekvivalentnich sitek uvedenych v této praci.

Graficka nadstavba spectool

Velice prijemnou nadstavbou ke zpracovani spekter je program spectool, ktery lze spustit po-
sloupnosti prikazt guiapps, spt a spectool. Spectool je interaktivni prostredi umoznujici uziva-
teli ovladani kurzorovymi klavesami, mysi, pfes menu a grafickymi tlac¢itky. Umoznuje volbu
libovolného grafického forméatu, vybér libovolného detailu, oznaceni spekter i spektralnich car
napisy a vykresleni nékolika spekter zaroven do jednoho okna pfes sebe nebo nad sebe. Dale
je mozné programem editovat hodnoty libovolnych pixelt, provadét s nimi aritmetické operace
nebo ruzné operace fitovani nebo vyhlazovani. Analytické funkce programu umoznuji méreni
jednotlivych spektralnich ¢ar, stanoveni ekvivalentni sitky, radialni rychlosti, tvaru profilu ¢ary
atd. Zvolena spektra se z pracovniho adresare nejprve nactou do registrii a pak je mozné s nimi
pracovat. Nejvice se osvédcilo ovladani pres menu. V pripadé potizi je mozné pouzit celkovou
napoveédu nebo napovédu u jednotlivych "rolet'ovladaciho menu. Samotné menu je umisténo
na horni "listé"okna, ve kterém jsme spustili spectool a je ¢lenéno na polozky File, View, Edit,
Analyze a segment oznaceny ¢ se zminénou hypertextovou napovédou.
Stucny prehled jednolivych prikazt a funkei tak, jak jsou rozcélenény v ovladacim menu:

File About file menu - napovéda pro tuto ovladaci roletu
Read - panel k nacteni soubort do pracovnich registra
Write - panel k zapisu spekter do novych souborti

Print - panel k tisku spekter
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Log - panel ke zobrazeni vysledkl ze souboru log a nastaveni souboru log k zapisu vy-
sledku

Quit - ukonceni préace s programem Spectool

View About View Menu - niapovéda pro tuto ovladaci roletu

Edit

Control Panel - panel k volbé vlastnosti zobrazovaciho rezimu
Registers - panel k volbé pozadovaného registru

Graph Spectra - panel parametri vykresleni grafu spektra
Graph Labels - panel parametrii popist grafu spektra

Graph Axes - panel parametrii souradnych os

Graph Ticks - panel nastaveni znacek v grafu

Spectrum labels - panel popist spektra v daném grafu

Line labels - panel nastaveni popist jednotlivych spektralnich car

Overplot /Stack - panel ke zobrazeni vice spekter do jednoho grafu (pres sebe nebo nad
sebe)

Dispersion Units - vnorené menu k vybéru jednotek disperze

Flux Units - vnorené menu k vybéru jednotek toku

About Edit Menu - napovéda pro tuto roletu

Interpolate spectrum (kldvesa x) - ndpovéda editace spektra interpolaci
Draw spectrum (kldvesa y) - ndpovéda editace spektra kurzorem

Draw continuum (klavesa ¢) - nidpovéda editace kontinua kurzorem
Zap bad pixels (klavesa z) - napovéda k odstranéni Spatnych pixeli

Sigma clipping - nahrazeni urcitého intervalu hodnot pixelt kolem kontinua pravé hod-
notami pro kontinuum

Spectrum arithmetic - panel aritmetickych operaci se spektry

Filter /smooth spectrum - menu vlastnosti filtrace a vyhlazeni spektra
Edt/apply continuum - menu vlastnosti kontinua

Deredden spectrum - panel odc¢ervenani spektra

Edit dispersion - menu nastaveni vlastnosti disperze

Save spectrum - ulozeni spektra

Restore saved spectrum - obnovi stav odpovidajici poslednimu ulozenému spektru
nebo zcela ptvodni stav

Undo last change - smaze posledni zménu, kterou jsme upravovali spektrum

Analyze About Analyze Menu - napovéda pro tuto roletu

Line List - panel k editaci seznamu spektrélnich car

Reference Lines - panel referenc¢nich spektralnich car
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Line centering - panel k nastaveni parametri centrovani profili ¢ar

Equivalent Widths - panel k nastaveni parametrii, vypoctu a zobrazeni méreni ekvi-
valentni sitky, méri se i tok v ¢afe a prumérna hodnota kontinua

Profile Fitting - panel k nastaveni parametri, vypoctu, zobrazeni vysledku a grafické
podoby vysledného prolozeni profilu ¢ary, tato procedura umoznuje i méreni blen-
dovanych car

Radial Velocities - panel k méreni RV
Heliocentric Velocity Calculation - vypocet heliocentrické korekce RV
Spectrum Statistics - panel ke stanoveni statistickych tdaji méreného spektra

Error Computations - panel pro nastaveni parametri vypoctu chyb

grafické tlac¢itko ? hypetextova napovéda

Na zaver této kratické zminky o procedurach IRAFu, které slouzi ke zpracovani spekter,
jen poznamka, ze své vyhody ma jak grafické prostredi, tak 'fadkova'verze IRA Fu. Pti zpraco-
vani velkého mnozstvi spekter je vyhodnéjsi prace v radkovém rezimu véetné vyuziti moznosti
vytvoreni "maker'nebo zmény parametru nastaveni jednotlivych procedur. Ale napiiklad pro
konecnou upravu ¢asti spekter k publikaci (sestaveni atlasu emisnich ¢ar Ha) je vyhodnéjsi
pracovat v grafickém prostiedi spectool.
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