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Kapitola 1

Atmosféricka a vnéatmosféricka
astronomie

1.1 Uvod

Pozorovani vesmirnych téles z povrchu Zemé, na dné vzdusného oceanu, je pro astron-
omy velmi omezujici. Zemska atmosféra velmi dobie filtruje zareni prichazejici z vesmiru
na povrch Zemé. Vysledkem je, Ze ze Zemé muzeme vidét jen velmi omezené rozsahy vl-
novych délek zareni, nazyvana ,,okna“. Viditelné svétlo spada do jednoho z takovych oken
(obr. 1.1). Okno s viditelnym svétlem na jedné strané omezuje ozénova vrstva v zemské
atmosfére, ktera silné zachycuje ultrafialové zareni. Na opacéné strané okna, pii delsich
vlnovych délkach, se nachazi oblast infracerveného zareni, které zachytavaji predevsim
molekuly vody, metanu a oxidu uhlicitého. Teprve pro delsi viny v radiové oblasti je obloha
pro zafeni pruzracna.

1.2 Vliv atmosféry na astronomicka pozorovani

1.2.1 Extinkce v atmosfére

Kazdé pozorovani z povrchu Zemé nebo obecnéji ze zemské atmosféry je atmosférou ovlivnéno.
Zarenti je pri svém pruchodu atmosférou zeslabeno absorpci a rozptylem. Souhrnné se tento
jev nazyva extinkce.

Pti absorpci je foton zachycen néjakou molekulou. Energie dopadajiciho fotonu pritom
zpusobi excitaci této molekuly nebo dokonce vede k jejimu rozpadu. Absorpce se projevuje
ubytkem zafeni na vlnovych délkach charakteristickych pro jednotlivé druhy molekul a
vytvari ve spektru zdroju absorpéni ¢ary nebo pasy. Napiiklad molekulovy a atomarni
kyslik a dusik pusobi absorpci predevsim ultrafialového a rentgenové zareni, atmosféricky
ozén v ultrafialovém oboru a vodni para v infracervené oblasti. V optickém oboru nejsou
vzniklé absorpéni cary prilis vyznamné pro astronomicka fotometrickd méfeni, zajimavé
jsou snad jen pasy ozonu, jejichz intenzita se métri pro urcéeni celkového mnozstvi ozénu v
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Obrézek 1.1: Spektralni propustnost zemské atmosféry. Prevzato z NASA /TPACP.

atmosféte.

Pii srazce fotonu s atmosférickou castici dojde zpravidla k odchyleni fotonu z jeho
puvodniho sméru, dojde k jeho rozptylu. Na casticich vétsich nez je vinova délka se svétlo
odrazi; tento rozptyl pak uz nezavisi na vlnové délce. Na céasticich mensich nez je vl-
nova délka prochazejiciho zateni, se smér méni difrakci. V tplné cisté atmostére se svétlo
rozptyluje na shlucich molekul vzduchu, a to piiblizné imérné A~*, coz s dobrou piesnost{
odpovida Rayleighovu rozptylu. Barevna zavislost rozptylu na pevnych zrnickach a malych
vodnich kapickach fadové srovnatelnych s vinovou délkou svétla se da charakterizovat vz-
tahem A9, kde b je faktor turbidity' a g je parametr, ktery s rostouci velikosti ¢astic
klesd. Za normdlnich okolnosti dosahuje hodnot kolem 1,3 (tomu odpovidd prumeér ¢éstic
zhruba 1 mm), ale pfi znecisténi atmosféry vétsimi ¢asticemi, napt. po vybuchu sopky, muze
nabyvat hodnot i mensich nez 0,5, zatimco v mistech ovlivnénych prumyslovou ¢innosti
produkujici velmi malé ¢éstice je tento parametr i vétsi nez 1,5.

Optické vlastnosti atmosféry jsou velmi slozité a proménlivé a nedaji se spocitat z
néjakych snadno méritelnych velicin.

Extinkce je tedy obecné zavisla na vlnové délce dopadajictho zareni a zpusobuje kromeé
ubytku energie dopadajici do detektort také zéervenani pozorovanych objektu (obr. 1.2), tj.
zvySovani jejich barevného indexu. Proto, stejné jako jasnosti objektu, extinkci studujeme
v barevnych fotometrickych systémech (viz kaptitola 2.1.5).

Vliv extinkce na jasnosti hvézd je zavisly na thlové vysce pozorovanych hvézd, se
zmensujici se thlovou vyskou (zvétsujici se zenitovou vzddlenosti z) roste. Tloustku at-

'Turbidita je mira dhrnné energie, kterd se pii priichodu svételného paprsku vrstvou disperze o jed-
notkové tloustce rozptyli na vSechny strany od tohoto paprsku. Jeji hodnota je imérnd hustoté ¢astic.
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Obréazek 1.2: Celkova extinkce se da rozdélit do dvou slozek - Rayleighova rozptylu na
molekulach, ktery je stalou vlastnosti atmosféry, a rozptylu na vétsich pevnych a kapalnych
¢asticich (aerosolech), ktery je velmi proménny; na obrazku je zachycena situace, kterd
odpovidd méfrenim na 65cm dalekohledu Astronomického tstavu Ondrejov za pomérné
kvalitnich podminek s vyssi pruzracnosti atmosféry. Absorpce neni brana v tiivahu. Prevzato
z http://www.asu.cas.cz/ lenka/prednasky/318ext.htm.

mosféry, kterou musi svétlo prekonat, nazyvame vzdusnou hmotou. Velikost vzdusné hmoty
X je nejmensi pro objekt v zenitu, obecné ji lze aproximovat vztahem

X =secz. (1.1)

tato aproximace nebere v ivahu ani zaktiveni Zemé ani refrakci, proto se pouziva presnéjsi
vztah (Young & Irvine, 1967)

X =secz [1-10,0012 (sec? z — 1)] . (1.2)

Pro hodnoty z = 60° maji oba vztahy takika identické hodnoty. Pro z = 60° je
X = 2. Jestlize bychom pozorovali néjakou hvézdu po celou noc a nasledné zakreslime
napozorované instrumentalni hvézdné velikosti vuci vzdusné hmoté, dostaneme piimkovou
zévislost?. Smérnice piimky definuje tzv. extinkén{ koeficient k. Koeficient mén{ konstantni,
meéni se noc od noci, v nasich podminkéach vétsinou i béhem noci.

Hvézdnou velikost hvézdy lze opravit o vliv extinkce dle tzv. Bouguerova® zdkona

mxo :m)\—k)\X, (13)

2To ovéem plati jen za piedpokladu, ze je atmosféra homogenni a extinkce stéld, coz bohuzel v nasich
podminkéch velmi ¢asto neni splnéno a tak bézné zaznamendme prubézné zmény extinkce v prubéhu jedné
noci. Vice viz napiiklad na http://www.asu.cas.cz/ lenka/prednasky/318ext.htm.

3¢ti ,bugérova“
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Obrazek 1.3: Extinkéni koeficient je smérnici piimky fitované zéavislosti in-
strumetnalni magnitudy objektu o konstantni mimoatmosférické jasnosti na
optické hmoté. Atmosféra musi byt homogenni a extinkce casové stald. Prevzato z
http://www.asu.cas.cz/ lenka/prednasky/318ext.htm.

kde myq je hvézdna velikost, jakou by pozorovany objekt mél mimo zemskou atmosféru.
Realna pozorovani ale zpravidla vyzaduji peclivéjsi korekce a redukce, které jsou podrobné
popsany v Harmanec (2010).

1.2.2 Seeing

Neklid atmosféry, seeing, vznika, protoze se misi atmosférické vrstvy ruznych teplot a
tedy i ruznych indext lomu. Také znamé poblikavani hvézd na obloze tzv. scintilace je
projevem neklidu atmosféry. Seeing deformuje obrazy hvézd na snimku velkou rychlosti,
typicky castéji nez 100krat za sekundu. V bézném snimku hvézdného pole s expoziéni dobou
sekundy az minuty tak misto bodovych obrazu hvézd vznikd obraz hvézd rozmazany do
kotoucku (tzv. seeing disc), ktery se oznacuje jako ,point spread function“ - PSF (viz
2.1.2).

Miru seeingu charakterizujeme pomoci veliciny FWHM (z anglického full width at half
mazximum, coz znaci sitku (obrazu hvézdy) v poloviné maxima (obr. 1.4).

Seeing se v CR pohybuje kolem 2-5 ”, na nejlepsich pozorovacich mistech svéta zpravidla
klesa k 1", ale muze dosdhnout az 0,4 ”. Bez adaptivni optiky je jakykoliv dalekohled, co do
rozliSovaci schopnosti, srovnatelny s 10-20cm dalekohledem na obézné draze kolem Zemé.

1.3 Baldnova astronomie

Jednim z nejjednodussich prostiedku, jak oteviit dalsi okna do vesmiru, ktera uzavrela
zemska atmosféra, je balénova astronomie. K pozorovani vesmirnych objektu se pouziva
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Obrézek 1.4: Definice FWHM plné sitky v poloviné maxima (full width at half maximum).
Prevzato z http://www.skyobserver.net a http://en.wikipedia.org/.

pristroju zavésenych pod balény a vynasenych s jejich pomoci do vysky az 30 km. Pouzivaji

se dalekohledy o pruméru az 1 metr. Pfistroje na balénech slouzi zejména ke studiu in-

fracerveného, radiového, rentgenového i gama zatreni vesmirnych objektu. Naptiklad v roce

2007 se ale pomoci balénu vypousténych v Antarktidé patralo pomoci aparatury BESS

po casticich antihmoty. Za zminku stoji i objev intenzivniho kosmického radiového sumu

oznameny pocatkem roku 2009, ktery byl zalozen na pozorovanich pomoci piistroje AR-

CADE na balénu. Vice o balénové astronomii v Reichhardt (2003) nebo na http://en.wikipedia.org/wiki/Bea
ray_astronomy.

1.4 Druzicova astronomie

Prvni zminku o moznosti vyuziti kosmickych dalekohledu publikoval uz Oberth (1923). Po-
drobny rozbor moznosti pripravil ale az Spitzer (1946), ktery uvazoval o pozorovanich po-
moci dalekohledu o rozmérech 0,25 az 15 metru. Spitzer se setkal s kritikou a nepochopenim
a za uskutecnéni svého snu bojoval dalsi ¢tyri desetileti. Za hranice atmosféry se lidé
dostali az po 2. svétové valce, zejména diky valecnému rozvoji raketové techniky v naci-
stickém Némecku. R. Tousey zaznamenal 10. fijna 1946 spektrometrem umisténym v hlavici
ukoristéné némecké rakety V-2 poprvé ultrafialové spektrum Slunce. Tim zah&jil éru po-
zorovani astronomickych objektu z vesmiru. Rakety vsak mély zasadni nedostatky: let
trval maximdalné par minut a zaméreni optickych ptistroju na uréity cil bylo znaéné nes-
nadné. V Sedesatych letech pak Tousey se svymi spolupracovniky postavil sedm malych
druzic OSO (Orbiting Solar Observatory), které velmi tispésné zkoumaly Slunce. Spitzer
navrhl po vzniku NASA v roce 1958 druzicovou astronomickou observator OAO (Orbit-
ing Astronomical Observatory) se zrcadlovym dalekohledem o pruméru az 1,5m. Dvé ze
ti1 vypusténych OAO byly velmi uspésné, pracovaly nékolik let a na jejich palubdch bylo
nékolik dalekohledi o prumérech od 20 do 80 cm. Spitzer vSak stale doufal v realizaci



velkého kosmického teleskopu. Vedeni NASA zacalo o velkém dalekohledu LST* na obézné
draze uvazovat v roce 1962. Po fadé debat a piipravnych praci byla v roce 1974 byla
kvuli omezeni zdroju NASA prizvan i evropsky predchudce ESA. Pro finanéni potize byl
nakonec prumér redukovan na 2,4 m, ale pak byl projekt v roce 1977 konecné schvalen.
Po tadé problému byl dalekohled pripraven k vypusténi v roce 1986, ale havarie rake-
toplanu Challenger odsunul vypusténi az na duben 1990. Po vypusténi se ale ukazalo, ze
hlavni zrcadlo bylo Spatné vybrouseno a okraj zrcadla je o nékolik tisicin milimetru plossi,
nez se pozadovalo. Pro korekci bylo navrzeno zafizeni COSTAR. V roce 1993 nahradilo
na palubé HST fotometr pro méfeni rychlych zmén jasnosti hvézd. Po nékolika opravach
HST na obézné draze (posledni v roce 2009) by mél dalekohled pracovat nejméné do roku
2014. Jeho nastupcem se ma stat pravdépodobné v roce 2013 JWST (James Webb Space
Telescope), ktery ma pracovat v oblasti dlouhovlnného infracerveného spektra.

Do vesmiru se v uplynulych desetiletich dostalo nékolik desitek astronomickych druzic.
Jejich vybér je uveden v tabulce 1.1. Mezi nejznameé;jsi patii astrometrickd druzice Hippar-
cos. Ve stelarni astronomii jsou ¢asto vyuzivana nejen data z Hipparca, ale také z druzice
IUE, pripadné soucasnych druzic MOST, CoRoT ¢&i Kepler.

Z velkych observatoii na obézné draze jmenujme jesté americkou druzici CGRO (Comp-
ton Gamma Ray Observatory), kterd méla zejména registrovat gama zablesky. V podobné
oblasti pracuje i mezinarodni observatoi INTEGRAL (INTErnational Gamma-Ray As-
trophysics Laboratory). V oblasti rentgenového zareni pracovaly dvé druzice: americka
Chandra (diive AXAF — Advanced X-ray Astrophysical Facility) a zapadoevropsky New-
ton (puvodné XMM — X-ray Multi-mirror Mission). V oblasti infrac¢erveného zareni pracuje
dalekohled SST (Spitzer Space Telescope), diive nazyvany SIRTF (Space Infra-Red Tele-
scope Facility) a také druzice Herschel, jejiz hlavni zrcadlo mé prameér 3,5 metru.

Velké ocekavani se vklada do evropské observatore GAIA, nasledovnika Hipparca, ktera
by méla odstartovat na konci roku 2012.

4LST — Large Space Telescope (Velky Kosmicky Dalekohled), mnozi to ale poklddali za Lyman Spitzer
Telescope. Padl i navrh pojmenovat dalekohled jako Velké Orbitalni Zafizeni, Great Orbital Device, ve
zkratce GOD, coz znamena ,,Buh “. Nakonec byl pojmenovan Hubble Space Telescope — HST, protoze jeho
hlavnim tkolem mélo byt uptesnéni Hubbleovy konstanty.
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Tabulka 1.1: Prehled nejvyznamnéjsich astronomickych druzic

Néazev Vzlet Stét/organizace Obor zéafeni
Ariel 1 26. 4. 1962 Velka Britanie XU
Ariel 2 27.3.1964  Velkd Britanie R
Explorer 38/RAE-1 4. 7. 1968 USA R
0OAO-2 7. 12. 1968 USA U
Interkosmos 1 14. 10. 1969  Interkosmos (CSSR) X U
Explorer 42/Uhuru/SAS-1  19. 12. 1970 USA X
TD-1A 12. 3. 1972 ESA GXU
OAO-3 21. 8. 1972  USA, Velkd Britdnie X U
Explorer 48/SAS-2 15.11. 1972 USA G
Explorer 49/RAE-2 10. 6. 1973  USA R
ANS-1 30. 8. 1974 Nizozemsko XU
Aryabhata 19. 4. 1975  Indie X
Explorer 53/SAS-3 5. 5. 1975 USA X
COS-B 9. 8. 1975 ESA G
HEAO-1 12. 8. 1977  USA G
IUE 26. 1. 1978  USA, ESA U
HEAO-2 13.11. 1978 USA X
Hakucho 21. 21979 Japonsko X
HEAO-3 20. 9. 1979  USA G
Tenma 20. 2. 1981 Japonsko X
Astron-1 23. 3. 1983 SSSR U
Exosat 26. 8. 1983 ESA X
IRAS 26. 1. 1986 USA, Nizozemsko I
Ginga 5. 2. 1987 Japonsko X
Hipparcos 8. 8. 1989 ESA \%
COBE 18. 11. 1989 USA M
Granat 1. 12. 1989 SSSR G
CGRO 5. 4. 1990 USA G
HST 24.4.1990 USA UVI
Rosat 1. 6. 1990 Némecko X
Gamma 11. 7. 1990 SSSR G
SARA 17. 7. 1991 Francie R
EUVE 6. 2. 1992 USA U
Eureca 31. 7. 1992 ESA X
Asuka 20. 2. 1993 Japonsko X
Alexis 25.5.1993  USA X
IRTS-SFU 18. 3. 1995 Japonsko I
ISO 17.11. 1995 ESA I
SOHO 2.12. 1995 USA, ESA uv
RXTE 30.12. 1995 USA X
BeppoSAX 30. 4. 1996 Italie X
HALCA 12. 2 1997 Japonsko R
Minisat 1 21. 4. 1997  Spanélsko G
SWAS 5.12. 1998 USA M
WIRE 4. 3. 1999 USA I
FUSE 24.6.1999 USA U
Chandra 23.7.1999 USA X
Newton XMM 10. 12. 1999 ESA X
HETE-2 9. 10. 2000 USA G X
WMAP 30. 6. 2001  USA M
Hinode 22.9.2002  Japonsko XUV
Integral 17. 10. 2002  Rusko, ESA G
CHIPSat 12.1. 2003  USA U
GALEX 28.4.2003 USA U
MOST 30. 6. 2003 Kanada UV
Spitzer 25. 8. 2003 USA I
Swift 20. 11. 2004 USA GXUV
Suzaku 10. 7. 2005 Japonsko X
Akari 21. 2. 2006 Japonsko I
CoRoT 27.12. 2006  Francie uv
Kepler 7.3.200bl  Usa v
Herschel 14. 5. 2009 ESA I
Planck 14. 5. 2009 ESA R
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Kapitola 2

Opticka astronomie

2.1 Optické dalekohledy

Ptestoze se astronomové snazi dostat se svymi ptistroji za hranice zemské atmosféry, nejvice
observatoii stoji na zemské povrchu a disponuje v naprosté mitre optickymi dalekohledy.
Astronomické dalekohledy maji za tikol

e soustiedit na detektor co nejvétsi svételny tok,
e vytvaret ve své ohniskové roviné obraz sledovaného objektu,
e veétsi rozlisovaci schopnost - pii pozorovani okem za pouziti okuldru (!) je obraz tihlové

zvétSeny.

2.1.1 Konstrukce dalekohledu

e Refraktory (¢ockové)
e Reflektory (zrcadlové)

e Katadioptrické (zrcadlo-¢ockové)

Refraktory

Jejich objektiv tvofi jedna nebo vice cocek tvoricich spojnou soustavu. Podle typu okularu
rozeznavame:

e Galileuv dalekohled (viz obr. 2.1) — Je historicky starsi nez dokonalejsi Kepleruv.
Jeho okular se chové jako (nebo piimo je) rozptylna cocka. Dava vzpiimeny obraz.
V astronomii se jiz nepouziva, nebot poskytuje mensi zorné pole a zvétseni nez Ke-
pleruv. Dodnes nachdazi vyuziti tam, kde je dulezity vzptimeny obraz: napft. zamérné
pristroje, hledécky fotoaparatu, divadelni kukétka (v triedrech ne, zde se obraz
vzpiimuje totalnim odrazem na dvou hranolech).

13



Obrazek 2.2: Schéma Keplerova dalekohledu. Prevzato z http://fyzika.gbn.cz.

e Kepleruv dalekohled (viz obr. 2.2) — I okuldr je tvofen spojnou soustavou ¢ocek.
Poskytuje stranové i na vysku ptevraceny obraz (tj. otoceny o 180° kolem optické
osy). To vsak astronomickym celum neni na prekazku.

S jedinou cockou jako objektivem by mél dalekohled neptijemné velkou barevnou vadu
(viz str. 25) (Obr. 2.20 Proto objektivy sestavujeme z nékolika ¢oc¢ek z materidlu o ruznych
indexech lomu.

e Achromat - Objektiv slozeny ze dvou cocek o ruznych indexech lomu (obr. 2.20).
Sklada se ze spojky z flintového skla a z rozptylky z korunového. Obé cocky jsou
v kontaktu a jsou spojené tmelem. Kiivosti optickych ploch a materialy jsou voleny
tak, aby soustava méla spolecné ohnisko pro svétlo dvou vlnovych délek ze vzdalenych
oblasti spektra (obr. 2.20 ). Pro ostatni vlnové délky je barevnd vada oproti jednoduché
¢oCce zmensena, zustava jen tzv. zbytkova barevnd vada.

e Apochromat (APO) - Objektiv se sklada ze 3 ¢ocek. M4 spoleéné ohnisko pro tii
vlnové délky svétla. Barevna vada se stava neznatelnou (obr. 2.5).

Refraktory se v dnesni dobé pouzivaji jen ziidka, vétsinou jako pomocné dalekohledy.

Avsak moderni ¢ockové dalekohledy davaji, co do kontrastu obrazu a optickych vad, kval-
itnéjsi obraz, nez zrcadlové stejnych rozméru. Do zacdtku 20. stoleti se vétSinou stavély

14



Single lens
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77 Chromatic aberration

Obrazek 2.3: Levny dalekohled s jednoduchou ¢ockou vytvari rozmazany obraz s okraji s
falesnymi barvami (vlevo). Galileoscope predstavuje kvalitnéjsi achromat tvoreny dvojitou
¢ockou. Ohnisko je spoleéné pro modré a cervené svétlo, ohnisko zeleného svétla je lehce
posunuté. Pievzato: diagramy — R. Caniatti/Wikipedia, snimky Mésice — R. Fienberg,.

Achromaticky
objektiv

Apochromaticky

/"omemiv (APO)

Vinova délka svétla (barva)

03 02 -D.1 00 +01 +02 +03
Relativni odchylka v zaostfeni

Obrazek 2.4: Barevnou vadu lze vyjadrit jako odchylku zaostieni paprsku ve vztahu k barveé.

Achromaticky objektiv ji ma korigovanou pro dvé barvy (¢erné tecky), apochromaticky
objektiv ji koriguje pro tfi barvy (bilé hvézdy). Prevzato z http://www.fotoroman.cz.
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Obréazek 2.5: Vlevo: Jednoduchy apochroméat. Vpravo: Korekce barevné vady. Barevné
¢asti jsou znamy jako sekunddrni spektrum. Prevzato z http://en.wikipedia.org;
http://toothwalker.org/optics/chromatic.html.

refraktory. Svého vrcholu dosdhly na prelomu 19. a 20. stoleti. Uveden do provozu byl
nejvétsi refraktor pouzity pro védecké tucely — 102cm dalekohled na Yerkesové observatofi
1 Veétsi cocky se ale deformuji vlastni vahou, naproti tomu zrcadlo muze byt ze zadni
strany podepieno. Velké silné ¢ocky se také vice deformuji pii zméné teploty. V prubéhu
tepelné stabilizace vytvari objektiv obraz zcela degradovany, jaky by odpovidal neptfesné

N

covat obé jeji optické plochy, zatimco u zrcadla stac¢i pouze jedna.

Reflektory

Objektiv tvori zrcadlo nebo soustava zrcadel.

e Newton (obr. 2.6) — Objektiv tvoii jediné duté parabolické (¢ast rotacniho paraboloidu)
zrcadlo. Aby pozorovatel pii sledovani obrazu v ohniskové roviné nebranil svym
télem vstupu svétla do dalekohledu, vyvadi se svétlo ven z tubusu rovinnym, o 45° k
optické ose skonénym sekundarnim zrcatkem. Téchto pristroju se pro svou jednodu-
chou vyrobu a nizkou cenu hojné vyuziva mezi amatéry. Pro vétsi pristroje jsou lepsi
jiné konstrukce.

INejvétsim vyrobenym refraktorem byl dalekohled piedstaveny na svétové vystavé v Pafizi r. 1900 o
pruméru 125 cm.
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Obrazek 2.7: Schéma Cassegrainova dalekohledu. Prevzato z http://en.wikipedia.org.

e Cassegrain (obr. 2.7) — Sklddd se ze dvou zrcadel - primarniho parabolického a
sekundarniho hyperbolického vypuklého zrcadla. Svétlo se nejprve odrazi od primaru,
pak od sekundaru a z dalekohledu vychazi otvorem v primarnim zrcadle. Vypuk-
lost sekundédru zpusobuje snizeni sbihavosti svételného svazku a tim prodlouzeni
ohniskové vzdalenosti (viz str. 21) primdru, coz je vyhodné, protoze se nemusi stavét
tak dlouhé piistroje a velké kopule. Ohnisko Cassegrainova dalekohledu je snadno
piistupné, nebof se nachdzi za dalekohledem.

Dalsi systémy jsou modifikaci Cassegrainovy konstrukce.

e Nasmyth (obr. 2.8, 2.9) — Svétlo lze po odrazu od dvou sekundarnich zrcatek smérovat
do boku montaze, kde byvaji ulozeny rozmérné detektory. prostym preklopenym
zrcatka pak 1ze ménit smér paprsku a tedy i detektory meénit.

e Gregory (obr. 2.8) — Sekundarni zrcadlo ma tvar dutého elipsoidu. Paprsky se po
odrazu od primérniho zrcadla nejprve protnou v primarnim ohnisku a teprve potom
se odrazi zpét od sekundarniho zrcadla. Z toho duvodu je dalekohled pomérné dlouhy.
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Obrazek 2.8: Schémata dalekohledu Nasmythova (nahofe), Gregoryho (uprostied) a
Ritcheyho-Chrétiena (dole). Pfevzato z http://en.wikipedia.org.

Dalsi nevyhodou je malé zorné pole. Gregoryho dalekohled je s oblibou pouzivan k po-
zorovanim Slunce. V priméarnim ohnisku totiz lze umistit clonku, kterd odstini tu ¢édst
slune¢niho disku, kterou nechceme pozorovat, takze se dalekohled tolik neprehiiva.

e Ritchey-Chrétien (¢ti ,rici-krétién®) (obr. 2.8) — V soucasné dobé nejpouzivanéjsi
konstrukce velkych modernich dalekohledu. Primarni duté zrcadlo ma tvar rotaéniho
hyperboloidu (na rozdil od paraboloidu u Cassagrainu) a sekundarni zrcatko je také
hyperbolické, ale vypuklé. Systém je prosty komy i sférické aberace (viz str. 27).

Katadioptrické systémy

Objektiv dalekohledu se skldda z jednoho nebo vice zrcadel jako u reflektoru, ale navic je
pred nimi umisténa korekcni deska nebo meniskus. Korekéni deska redukuje optické vady
zrcadlovych systému (viz str. 27). Proto muzeme nahradit primarni parabolické zrcadlo,
které je nejvétsi, snadnéji a levnéji vyrobitelnym zrcadlem kulovym.

e Schmidtova komora (obr. 2.10) — Sklada se z korekéni desky a jednoho primarniho
kulového zrcadla. Pro své siroké zorné pole (az nékolik stupni) se pouziva k prehlidkdm
oblohy. Pii tak sirokém zorném poli by jevil cisty reflektor jakékoliv konstrukce
znacnou komu. Obraz se vytvaii v prostoru mezi zrcadlem a korekéni deskou. Obraz se
nerozprostira v roviné, ale na sfére. Tudiz se musi pouzit fotograficka deska odpovidajiciho
tvaru, nebo se pred detektor umisti ptidavny opticky ldmavy ¢len, rovnac pole, jenz
prevede obraz na rovinny. Systém se vyznacuje vysokou svételnosti 1-3 (viz str. 21).
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Obrazek 2.9: Kresba WHT (William Herschel Telescope) ukazuje cestu svétla do
Nasmythova ohniska, kde mohou byt umistény i rozmérné piistroje. Pievzato z
http://www.ing.iac.es (Isaac Newton Group of Telescopes, La Palma).

Obrazek 2.10: Schéma Schmidtovy komory. Prevzato z http://en.wikipedia.org.
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Obrézek 2.11: Schémata katadioptrickych systému Schmidt-Cassegrain (nahote), Maksutov
(uprostied) a Baker Super-Schmidt (dole). Prevzato z http://en.wikipedia.org a PASP 67,
367 (1955).

Dalsi systémy se hodi hlavné pro mensi pristroje. Velké korekéni desky se obtizné vyrabi
a jsou prilis tézké.

e Schmidt-Cassegrain (obr. 2.11) — Od oby¢ejného Cassegrainova dalekohledu se 1is{
kulovym primarnim zrcadlem a korekéni deskou.

e Maksutov (obr. 2.11) — Misto obtizné vyrobitelné asférické korekéni desky vyuziva
meniskus - refrakéni opticky ¢len, jehoz plochy jsou soustiedné kulové plochy s mirné
odlisnymi poloméry. Menisky jsou, ve srovnani s korekénimi deskami, pomérné tlusté.
Zrcadla jsou nejcastéji usporadana jako u Cassegrainova dalekohledu. Pti svételnosti
vetsi nez 1,5 se projevuje zbytkova barevna a sféricka vada.

e komora Baker Super-Schmidt (obr. 2.11) — objektivem kulové primérni zrcadlo, 2
silné menisky jsou ulozeny soustiedné se zrcadlem a mezi nimi je asféricka korekéni
deska. Obrazové (ohniskovd) plocha je kulova. Pro vysokou svételnost az 0,7 a siroké
zorné pole se vyuziva k pozorovani meteoru a umélych druzic.

Casto se setkdme i s dalekohledy, které vyuzivaji pro cestu paprski systému coudé (z
franc. lomeny (viz obr. 2.12), ktery umisténim dalsich zrcadel svede paprsky do pevné
umisténého ohniska v polarni ose montaze dalekohledu. V coudé ohnisku pak muzeme
umistit i rozmérné detektory podle toho, jaké vesmirné objekty chceme pozorovat a co na
nich chceme mérit (fotografovat je, ziskavat spektrum aj.).
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Obrazek  2.12: Schémata  dalekohledu s  coudé  ohniskem. Prevzato =z
http://medonaldobservatory.org.

2.1.2 Charakteristiky dalekohledu

e Prumeér dalekohledu (apertura, zn. D) — Prameér primarntho zrcadla nebo prvni ¢ocky
dalekohledu.

e Ohniskova vzdalenost (obvykla znacka f) — Pro parabolické zrcadlo nebo velmi
tenkou ¢ocku je to jednoduse vzdalenost od vrcholu paraboloidu resp. stiedu ¢ocky
Cassegraintuv dalekohled nebo fotograficky objektiv obsahujici tieba 8 ¢ocek? Za tim
ucelem zavadime tzv. efektivni ohniskovou vzdalenost (obr. 2.13). Je definovéna jako
vzdalenost hlavniho bodu optické soustavy (optického stiedu) od ohniska. Hlavni bod
predstavuje prusecik optické osy a hlavni roviny, jez je k ose kolma. Hlavni rovinu pro
spojnou soustavu ur¢ime nasledovné: Predstavme si, ze do spojné soustavy vpustime
paprsek svétla rovnobézny s optickou osou. Paprsek projde soustavou, kde se posune
a zlomi, a protne optickou osu v ohnisku (dle definice ohniska). Prodlouzime-li nyni v
primku paprsek, ktery do optické soustavy vstupuje, i ten vystupujici, protnou se obé
piimky v bodé, ktery lezi v hlavni roviné. Hlavni rovina je, jak vime, kolma k optické
ose, takze tim zname i hlavni bod. Pro rozptylnou soustavu je definice analogicka.
Misto pojmu efektivni ohniskova vzdélenost se bézné tika jen ohniskova vzdalenost.

e Svételnost — Muze mit riuzné vyznamy. Zde ji budeme chapat jako pomeér ohniskové
vzdélenosti ku pruméru objektivu f/D (zn. f/#) . V optice se pro tuto veli¢inu
pouziva oznaceni relativni otvor. Svételnosti, pak optici mysli relativni otvor vynasobeny
ucinnosti prenosu svétla soustavou. Fotografové tuto velicinu oznacuji jako clonové
¢islo. Napt. 65cm dalekohled v Ondfejové o ohniskové vzdalenosti 234,2 cm mé
svételnost 0,277, coz zapisujeme 1:3,6, piipadné f/3,6.
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Zveétsime-li prumeér zrcadla 2 x, soustredi dalekohled 4 x vice paprsku svétla. Zvétsime-
li ohniskovou vzdalenost 2x, vzroste obsah obrazu sledovaného plosného objektu
4x. Tim se ale také svétlo rozredi na 4x vétsi plochu. Svételnost je tedy velicina
piimo umérna svételnému toku v ohniskové roviné (,jasnost obrazu“). Chceme-li
tedy udélat snimek néjakého slabého, plosné rozsahlého objektu (napt. mlhoviny),
potiebujeme piistroj s co nejvetsi svetelnosti. Naopak, pro bodové zdroje (napf.
hvézdy), nehraje svételnost takovou roli; je vyhodnéjsi dalekohled s co nejvétsim
prumérem. (Ackoliv, bude-li f vétsi, budou obrazy hvézd déle od sebe, takze se pri
fotometrickém meétreni nebudou prekryvat.)

Svételnost také vyjadiuje sbihavost vystupniho svételného svazku. Pii pouziti pristroje
s velkou svételnosti dopadaji na kazdy bod obrazové roviny paprsky svétla v sirokém
rozsahu uhlu, coz zpusobuje problémy pii pouziti interferencnich filtru.

Rozliseni (plate scale, méritko na desce) — Udavé, jaky ihel na obloze odpovida
jednotce délky v ohniskové roviné. Nejcastéji se uvadi v jednotkach ”/mm, pii pouziti
CCD i v pixelech na mm.

Uhel A v 7, ktery pripad4 na délku s v ohniskové roviné dalekohledu je v pribliZen{

pro malé ihly dan vztahem
206265 - s

f

Ciselnd konstanta v ¢itateli predstavuje pocet thlovych vtefin v jednom radianu. Cim
je ohniskova vzdalenost dalekohledu vétsi, tim je i rozmér pozorovaného objektu v
ohniskové roviné vétsi. Dokdzeme tedy rozlisit drobnéjsi detaily. Rovnice (2.1) je
uzite¢na napt., chceme-li urcit jaky vysek oblohy se nam vejde na CCD ¢ip, nebo
jaky thel pripadd na jeden pixel ¢ipu (viz str. 48). Gauss pomoci tohoto vztahu
dokonce definoval ohniskovou vzdalenost optické soustavy.

A (2.1)

Difrakeni krouzky — Jsou malym obrazem otvoru, kterym vstupuje svétlo do dalekohledu.
Bodovy zdroj (hvézda) se proto zobrazi jako krouzek obklopeny svétlymi prstenci, je-
jichz intenzita od stfedu rychle sldbne (obr. 2.14) oviem jen v piipadé, Ze neuvazujeme
optické aberace a neklid atmosféry. Airyho disk je kruh kolem stredu difrakéniho
obrazce dosahujici prvniho minima jasnosti.
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Obrazek 2.14: Airyho disk a jeho matematické vyjadieni (vlevo). Prevzato =z
http://astronomy.swin.edu.au. Vpravo difrakéni obrézek bodového zdroje.

e Rozlisovaci schopnost (difrakéni limit) — Podle Raylieghova kritéria lze dva blizké
bodové zdroje rozlisit, jsou-li od sebe vzdalené alespon tak, ze stied prvniho ohy-
bového obrazce lezi v prvnim difrakénim minimu druhého obrazce, neboli jejich
vzdélenost je polomér Airyho disku (viz obr. 2.15) . Pro zafeni vinové délky A plati
vztah udavajici difrakéni limit § dalekohledu

1.220A
D Y

sind = (2.2)

N

§=-2 (2.3)

pricemz i zde prumér objektivu D dosazujeme v milimetrech. Snadno nahlédneme,
ze dalekohled vétsiho prumeéru ma veétsi rozliSovaci schopnost.

Dawes (jesté pred Rayleighem) zjistil experimentalné, ze vynikajici pozorovatel za vybornych

podminek muze rozlisit o 8 procent tésnéjsi bodové zdroje nez je Rayleighovo kritérium
(obr. 2.16).

e PSF (Point Spread Function, funkce rozmazani bodu) — Uvazme bodovy zdroj, jehoz
svétlo prochéazi skrz optickou soustavu a je zaznamenavano dvojrozmérnym detek-
torem. Pak jako PSF nazveme funkci dvou proménnych, jejiz hodnoty jsou imérné
svételnému toku na povrchu detektoru. PSF normujeme na 1:

/ PSF(z,y)dzdy = 1. (2.4)
R2
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Obréazek 2.15: Rayleighovo kritérium: Dvé hvézdy jsou jasné rozlisitelné, kdyz se jejich
Airyho disky neptekryvaji (vlevo), a jesté rozlisitelné, pokud je vzdalenost stredu Airyho
disku vétsi nez jejich polomér (uprostied). Prevzato z http://astronomy.swin.edu.au.

Obréazek 2.16: Rozlisovaci schopnost dalekohledu (vlevo: Rayleighovo kritérium, vpravo:
Dawesovo kritérium. Prevzato z http://posec.astro.cz/.
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PSF si muzeme piedstavit jako obraz hvézdy promitnuty na stinitko. Pouziva se k
hodnoceni kvality zobrazeni optické soustavy: ma-li dalekohled barevnou vadu, zavisi
PSF na vinové délce; trpi-li napt. komou, PSF je v ruznych mistech detektoru ruzna.
Podobu PSF déle ovliviiuje vSe, co zpusobuje ,rozmazani“ obrazu: ohybové jevy
na objektivu (obr. 2.17) vzdélenost objektivu od detektoru (zaostfeni), necistoty na
objektivu, atd. Samoziejmé se projevuje i neklid zemské atmosféry (obr. 2.18), takze
je PSF dokonce rychle se ménici funkci casu diky turbulenci v atmosfére. Idealni
optické soustavé odpovidda PSF tvaru Diracovy d-funkce. V realném piipadé jsme
spokojeni, pokud se nam hvézda na snimku zobrazi jako co nejuzsi dvojrozmérna
Gaussova funkce. Pti velmi klidném ovzdusi obraz hvézdy navic obklopuji difrakéni
krouzky (obr. 2.18), . Pozorovany obraz vzniké konvoluci skuteéného obrazu s PSF.

Uloha: Odhadneéte, kolik pizelu CCD na ondrejovském 65c¢m dalekohledu zabere planetdarni
mlhovina M57 (Prstencovd mlhovina v Lyre) s rozméry 1,4’ x 1,0. Ohniskovd vzddlenost
dalekohledu je 234,2 cm, CCD kamera G2-3200 md c¢ip s rozmeéry 14,9 x 10,0 mm, ktery
sestavd z 2184 x 1742 tésné sousedicich pixelu. Kolik pizelu by asi zabrala centrdlni hvézda -
bily trpaslik, kdyz zanedbdme neklid atmosféry? Kolik pixelu zabere, kdyz neklid zapocitame?
FWHM seeingu na Ondrejové cini prumérné 2-3".

Uloha: Je Hubbleiv dalekohled schopen rozpoznat otisky bot astronautu, kteri se prochdzeli
po Meésici? Jak velké predméty by dokdzal rozlisit pokud by se z obézné drahy podival na
povrch Zemé? Hubbleuv teleskop je dalekokled konstrukce Ritchey-Chretien s parametry
D=2/ m, f=576 m. Obihd po témer kruhové drdze ve vysce asi 559 km nad povrchem
Zemé. Mésic je v perigeu vzdalen od Zémé 363 000 km. Detektor s nejdrobnéjsimi piz-
ely, kamera ACS (Advanced Camera for Surveys) s optickym detektorem WEFC (Wide
Field Channel), ma velikost pizelu 15 mikroni. Nebodovy objekt povazujeme za rozliseny,
rozprostira-li se alespon pres 2 pixely.

2.1.3 Optické vady dalekohledui

O optickém piistroji fekneme, ze ma optickou vadu, pokud nezobrazi bodovy zdroj svétla
jako bod (napf. koma), nebo pokud se jeho obrazy pro ruzné vlnové délky lisi (napf.
barevnd vada).

e Barevnd vada (obr. 2.20, 2.19) — Vyskytuje se jen u pristroju obsahujicich néjaky
lamavy opticky prvek — ¢ocku nebo korekéni desku. Je zpusobena tim, ze index lomu
materialu ¢ocky je jiny pro kazdou vinovou délku svétla. Tim padem jsou ohniska
kratsich vlnovych délek blize cocce, nez delSich. Pro ¢ocku plati mezi ohniskovou
vzdélenosti f (viz str. 21) a indexem lomu n vztah

%:(n—l) (Til—%) (2.5)

kde r; a ry jsou poloméry krivosti pfedni a zadni strany cocky. Jak znamo, index
lomu klesa s rostouci vlnovou délkou.
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Obrazek 2.18: Vliv neklidu atmosféry na obraz hvézdy. Prevzato z http://www.willbell.com

e Sférickd vada (obr. 2.17, 2.19) — Projevuje se u kulovych zrcadel nebo u ¢ocek se
sférickymi optickymi plochami. Koule totiz nema v pfesném geometrickém smyslu
ohnisko, tj. rovnobézné dopadajici paprsky se neprotnou v jednom bodé, nybrz v ne-
jlepsim piipadé v malé plosce. Paprsky vzdalenéjsi od optické osy se protinaji blize
k zrcadlu, nez paprsky blizsi optické ose. Kulova zrcadla se presto nékdy pouzivaji,
protoze pii malych svételnostech se sféra jen malo 1isi od paraboloidu. V takovém
piipadé je celd PSF schovand uvnitt Airyho disku (viz str. 22), takze se rozdil
od parabolického zrcadla stejné nepozna. Ohniskova vzdalenost kulového zrcadla
s polomérem R je 2R. Kulovou vadu lze podstatné zredukovat pridanim korekéni

desky.

e Koma (obr. 2.17, 2.19) — Vyskytuje se u parabolickych zrcadel i ¢ocek. Projevuje
se protazenim hvézd smérem od optické osy. Na optické ose je protazeni nulové,
smérem od ni roste. Obraz bodu pak vypada jako kometka. Koma zpusobend tim,
Ze paraboloid méa ohnisko jen pro paprsky prichdzejici rovnobézné s optickou osou.
Paprsky prichazejici z jinych sméru se v jednom bodé neprotnou. Koma parabolického
zrcadla se da korigovat pridavnym refrakénim ¢lenem, tzv. komakorektorem, ktery
se umistuje mezi zrcadlo a ohnisko (obr. 2.21 nahote).

e Astigmatismus (obr. 2.17, 2.19, 2.22) — obraz bodového zdroje popsany PSF je elipsa
protazena smérem od optické osy. Kdyz paprsek dopada na cocku Sikmo lame se
pod jinym uhlem nez paprsky jdouci ve sméru blizkém optické ose. S astigmatismem
souvisi i zklenuti pole — vada, kterd zpusobuje, ze body lezici v roviné kolmé k optické
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CHROMATIC ABERRATION

White light is composed of radiation of many colors, When it pas-
ses through a lens, different colors are diffracted by different amo-
unts. Schematically, a blue image is in focus closer to the lens
than a red image. Unless you correct for chromatic aberration,
the edges of objects seen through your telescope will appear to
be blue in a side, and orange in the other side.

mF  pF
SPHERICAL ABERRATION
p—— == .|_._ Consider a bright distant object on the optical axis of a lens and its
irnage on the other side. Spherical aherration causes rays passing

through the lens far away the optical axis to focus at a different
distance from the lens than rays passing through the lens close to
the optical axis.

COMA

Similar to spherical aherration, coma affects images of ohjects not
on the optical axis of the lens. In an instrument affected by coma,
the image of a bright point is seen as a series of eccentric and
diminishing cricles or disks, giving the appearance of a comet.

ASTIGMATISM

Causes the image of a sharp point of light to appear as an ellipse
away from the focal plane, with the long axis of the ellipse shifting
by 90° on opposite sides of the focal plane.

1 CURWATURE OF FIELD
1 Describes a condition in which the focal plane is a curved surface
, rather than a true plane.

DISTORSION
7 “Yariations in the focal lenght of the lens with distance away from
4 the optical axis will produce distortion, which will cause the
image of a straight line to bend. The two types of distortion are:
pincushion and barrel.

Fig. 5 - main optical aberrations.

Obrézek 2.19: Hlavni optické vady. Prevzato z http://www.funsci.com.
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Axiaini barevna vada (v ose)

!
!
Sanzor '}L'" .

b

Obrazek 2.20: Barevnd vada ¢ocky. Prevzato z http://www.fotoroman.cz.

ose se nezobrazuji v roviné kolmé k ose, ale na zakfivené plose (viz obr. 2.19). Vada
byva odstranéna soucasneé s astigmatismem u tzv. anastigmatu.

e Zkresleni obrazu (obr. 2.19) — Ke zkresleni dochézi, je-li zvétSeni vnéjsich césti
predmétu odlisné od zvétseni vnitinich c¢asti. Podle tvaru zkresleni mluvime o zkresleni
poduskovitém nebo o zkresleni soudkovitém. Soustava bez zkresleni se nazyva or-

toskopicka.

e Rozptyl a absorpce svétla — Dochazi k nim pii pruchodu svétla kazdou optickou
komponentou. Rozptyl dava vzniknout tzv. parazitnimu svétlu, jez snizuje kontrast
obrazu. Cim vice optickych prvki soustava obsahuje, tim se tyto jevy stavaji v¥znamnéjsimi
(obr. 2.23). Na vsechny lamavé prvky se proto musi nanaset antireflexni vstvy. Na
nich dochézi k destruktivni interferenci mezi paprskem odrazenym od povrchu ¢ocky
a paprskem odrazenym od povrchu vrstvy. Povrchy zrcadel dalekohledu ¢asem oxiduji
a ztraceji svou reflexni schopnost. Po nékolika letech je tedy nutné je znovu pokovit.

2.1.4 Okulary

Okular je soustava cocek, jiz prohlizime pfti vizualnim pozorovani obraz vytvoreny objek-
tivem. Lezi-li tento obraz pred okuldrem (okulér lezi za ohniskovou rovinou objektivu),
nazyvame takovy okular pozitivnim a muzeme si predstavovat, ze jim pozorujeme jako
lupou. Nejjednodussim typem pozitivniho okuldru je Ramsdenuv (viz obr. 2.24). Oproti
tomu u tzv. negativniho okularu lezi ohniskova rovina objektivu az za prvni ¢ockou okuléru.
Zékladni typy okularu ukazuje obr. 2.24 Ruzné konstrukce okularu se snazi optimalizovat
néjaké vlastnosti okularu. Nékteré okulary disponuji Sirokym zornym polem, jiné vynikaji
ostrosti kresby, dalsi jsou levnéjsi, nebo maji vétsi vzdalenost vystupni pupily, atd.
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primarni zrcadio primarni
ohnisko

Cassegrainovo ohnisko

rovinng zreadlo

Obrazek 2.21: Klasické usporadani. Mozné optické konfigurace systému s parabolickym
primarnim zrcadlem. Prevzato z http://stelweb.asu.cas.cz.
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Obrazek 2.22: Zklenuti pole a astigmatismus zpusobuje zmény velikosti a tvaru obrazu
bodového zdroje (PSF) v zévislosti na jeho poloze vuéi optické ose objektivu. Prevzato z
http://toothwalker.org/optics.

Obrazek 2.23: Vnitini odrazy uvnitt Schmidtovy kamery kolem jasnych objektu, zde
Venuse. Paprsky vznikaji ohybem svétla na drzacich nesoucich detektor. Prevzato z
http://www.robertreeves.com/repairl.htm.
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This eyepiece reduces chramatic aberration to a minimurn; with
proper lens design, it can also reduce spherical aberration. In this
eyepiece, the image plane is located hetween the field lens and

' the eye lens; the apparent field aperture is about 30° It is a
Image simple, widely used, and cheap eyepiece.
plane
RAMSDEMN EYERIECE
The Ramsden eyepiece was invented 80 years after the Huygens

eyepiece. Although it is the simplest eyvepiece, it suffers from

some limitations, The image must be very close to the field lens,

so if the lens gets dusty, the dust will be quite evident. The eye
distance is wery shart, so the lens may mist up or get dirty fram
contact with evelashes, The field of wiew is 30-40% In this eyvepiece,
as well as all those below, the image produced hy the objective

lens has to be focused in front of the field lens.

G ; KELLNER EYEPIECE

| B HUYGEMS EYEPIECE

The Kellner eyepiece uses an achromatic doublet to control
chramatic aberration; spherical aberration is also minimal, and
the eye relief is good. Field of view is 35-50°

!
.___..__T._-_-.
i

. ABBE OR ORTHOSCOPIC EYEPIECE
Y | Aberrations, especially distorsions, are very well controlled. Long
<{— ------- -4 -—-- i eye distance allows use of eyeglasses during ohservations.
A i Field of view iz 40-50° Abhe eyepieces are widely used in bino-
! culars and telescopes.

; FLOSSL EYERIECE
Simple and syrmmetrical, it uses two achromatic doublets.
ﬂ— ''''' B { A | A | 7" Performance is similar to the Abbe or orthoscopic eyepiece.

Field of view is about 50°

! Y | ERFLE EYEPIECE
{j—-—-— ----- +-- wyell carrected far aberrations, it produces a very wide
k L field of about 70° It is widely used in hinoculars and other
! panaramic instruments.

Fig. 6 - The most common eyepieces.

Obrazek 2.24: Nejbéznéjsi typy okulartu. Prevzato z http://www.funsci.com.
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Obréazek 2.25: Vzdalenost vystupni pupily. 1 - skuteény obraz, 2 - clonka, 3 - vzdalenost
vystupni pupily, 4 - vystupni pupila. Pfevzato z http://en.wikipedia.org.

Parametry okularu

Pozorujeme-li okularem o ohniskové vzdalenosti f.r, v kombinaci s objektivem ohniskové
vzdalenosti f,,, dostaneme 1hlové zvétseni

a

f ok ‘

Pokud namitime dalekohled na jasnou oblohu za dne, 1ze v jisté poloze za okularem
najit na stinitku ostie ohraniceny obraz kruhové plosky. Jednd se o obraz prvni cocky
nebo zrcadla objektivu vytvoreny okularem a fikame mu vystupni pupila. Jelikoz touto
ploskou prochazi veskeré svételné paprsky, které dalekohled zachytil, musime zvolit takovy
okuldr, aby byl prumér vystupni pupily mensi nez prumeér zornice pozorovatele. Jinak
zustane cast svétla nevyuzita. Primeér vystupni pupily F spocteme ze vztahu

D
podop_ =, (2.7)
fob Z
kde D znaé¢i prumeér objektivu. Ma-li byt splnéna podminka, ze prumeér vystupni pupily ma
byt mensi nez prumeér zornicky oka d, je zapotiebi pozorovat s danym objektivem alespon
pri zvétseni

Z (2.6)

d
225—1,7D, (2.8)
pro prumeér zornicky 6-7 mm, kde D dosazujeme v milimetrech.

Vzdalenost vystupni pupily (eye relief) je jeji odstup od posledni ¢ocky okuldru.
Jeji hodnota by méla byt vétsi, nez alespon 6 mm, pro pozorovatele s brylemi i vice, kvuli
pohodlnému pozorovani. Pii pohledu z vétsi vzdalenosti bychom nevidéli celé zorné pole,
u zrcadlového dalekohledu je vidét stin sekundarniho zrcatka.

Zorné pole okularu (nékde téz zdanlivé zorné pole) je dané konstrukei okuldru. V
praxi nas ale bude vice zajimat zorné pole dalekohledu (nékdy téz skutecné zorné pole;
v angl. ,.field of view*, FOV). Udav4, jaky je thlovy prumér ¢asti oblohy, kterou okuldrem
sledujeme. Je-li zorné pole okularu 1), pak zorné pole dalekohledu © uréime ze vztahu

9

6= 7 (2.9)
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Obrazek 2.26: Zorné pole. Prevzato z http://www.kalista.cz/lukas/blog.

Pii pouziti pfilis vysokého zvétseni dosdhneme tzv. prazdného (mrtvého, jalového)
zvétSeni, kdy je sice obraz uhlové velky, ale obsahuje stejné podrobnosti, jaké bychom
videéli i pfi niz8im zvétseni. Zde se projevuje rozlisovaci mez objektivu (viz str. 23) - zvétseni
je tak velké, ze tihel odpovidajici rozliSovaci schopnosti pristroje je zvétsen natolik, Ze je
vétsi, nez rozliSovaci schopnost oka, tj. asi 1’.

Normalni zvétseni — Takové zvétseni, pti kterém se rovnaji pruméry vystupni pupily
pristroje a zornice oka pozorovatele. Pti nizs§im zvétSeni dopadé ¢ast svétla mimo oko, pii
vétsim je obraz na sitnici oka vice roztazen do sitky na vétsi plochu, takze je jeho plosna
jasnost nizsi.

Uzite¢né zvétSeni — Zvétseni v rozmezi D /2 az 2D, kde zna¢i prameér objektivu, resp.
vstupni pupily dalekohledu v milimetrech. Pozorujeme-li se zvétsenim nizsim, zustanou
drobné detaily vytvorené objektivem priliS malé, nez aby mohly byt okem postiehnuty.
Pti vétsim zvétseni hraje roli nejen opticka konfigurace dalekohledu, ale také omezujici
vliv atmosféry. Uvedend horni hranice navic plati jen pfi idedlnim stavu atmosféry. Seeing
dokaze znatelné omezit maximalni pouzitelné zvétseni.

Zvétseni dalekohledu muzeme vyuzit i k potlaceni jasu oblohy. Pii zvétseni obrazu
se plosné objekty roztdhnou, ¢imz ztrati na plosné jasnosti. Oproti tomu bodové zdroje
zustanou stejné jasné. Proto v dalekohledu muzeme vidét jasné hvézdy i za dne, je-li
zveétseni dostatecné.

Poznamka o zvétSeni dalekohledu:

Upozornéme pro jistotu, ze o zvétseni objektivu samotného, bez okularu, napi. pii fotografovandi,
nemd smysl mluvit. Na obloze méfime vzdélenosti v thlové mite, kdezto v ohniskové roviné v
délkové, napt. mikrometrech. Pfesto se muze zdat obraz oproti pohledu pouhym okem zvétseny.

Uloha: Obraz objektu v nekonecnu promitime objektivem dalekohledu na matnict umisténou
v ohniskové roviné. Urcete, jakou ohniskovou vzdalenost objektiv musi mit, abychom, pri
pohledu z konvencni zrakové vzddlenosti 25 cm, vidéli obraz whlové vétsi, nez pouhym okem.
Kolikrdt zvétSenou® planetu Jupiter s uhlovym prumérem 40 "bychom vidéli v ohnisku
ondrejovského 2 m dalekohledu? V Cassegrainové ohnisku md f=29,16 m?
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2.1.5 Filtry

Nékdy byva vhodné omezit rozsah svétla, resp. zareni vstupujici do dalekohledu. K tomu
ucelu se pouzivaji nejruznéjsi optické filtry, které z celého spektra zareni propousti jen
malou zpravidla presné definovanou c¢ést. Setkame se i s tzv. neutrdlnimi filtry, které zes-
labuji intenzitu zareni viceméné rovnomérné ve vsech oblastech.

Zmény ve slozeni zareni, které proslo filtrem, jsou zpusobeny rozptylem, absorpci, po-
larizaci nebo interferenci. Podle kvality povrchu filtru a thlu dopadu zareni dochéazi i k
¢astecnému odrazu svétla. Kazdy filtr tedy lze charakterizovat ¢tyfmi parametry:

Propustnost (T - transparentnost) — uddva miru propustnosti svétla v jednotlivych vl-
novych délkach spektra.

Pohlcovani (A - absorpce) — uddva pomérnou ¢ast svétla v jednotlivych vinovych délkéch,
které je filtrem pohlceno.

Odrazivost (R - reflexivita) — je ¢ast dopadajiciho svétla, které se na filtru odrazi.

Rozptylnost (S - z angl. scattering) udava cast svétla, které se ptusobenim filtru rozptyli.

Vsechny uvedené faktory nabyvaji hodnot v intervalu (0, 1) a jejich soucet je roven jedné.
Typy optickych filtra:

— kapalinovy
— zelatinovy
— sklenény

— polariza¢ni

— interferenc¢ni

interferenc¢ni polarizacni

Filtry pro vizualni pozorovani, fotografii

e slunecni filtr — Jeho 1kolem je snizit intenzitu slunecniho zareni dopadajictho do
dalekohledu, protoze to by pri plné intenzité mohlo poskodit nas zrak nebo pftistroje
umisténé v ohnisku dalekohledu. Zpravidla se jedna o reflexni filtry s vysokou odrazivosti.

e mésicni filtry — Slouzi pouze ke snizZeni jasu pozorovaného Mésice.

e planetarni filtry — Jednd se o barevné filtry ke zvyraznéni detailti na planetach.

e mlhovinové filtry — Jejich 1ikolem je propustit zafeni téch vlnovych délek, na nichz

z&i1 pozorovany objekt, zatimco ostatni, rusivé vinové délky pohlti. Napt. RLP (z
angl. ,reduction of light pollution®) potlacuji zdreni sodikovych a rtutovych vybojek.
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Kron/Cousins UBVRI Filters Johnson/Bessell UBVRI Filters
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Obrazek 2.27: Propustnosti filtri UBVRI v systému Kron-Cousins (vlevo) a Johnson-
Bessell (vpravo). Prevzato z Andover corporation, http://www.hi-technology.co.jp.

Fotometrické filtry

Potteba porovnavat vysledky fotometrickych méreni hvézd porizenych na ruznych obser-
vatorich a ruznymi ptistroji vedla k zavedeni systému fotometrickych filtri a nasledné stan-

(1953). Pozdéji byl rozsiten do infracervené oblasti UBVRI(JHKLMN) (Johnson, 1965).
Uzivatelé CCD kamer dnes ale pouzivaji jiné varianty tohoto Sirokopasmového systému,
vy nejcastéji filtry R, Ic v Cousinsové systému (Cousins, 1976)2, piipadné v systému
UBVRI Bessella (1990) (viz obr. 2.27). Z tizkopasmovych systému filtru je nejpouzivanéjsi
Strongrenuv wwby. V soucasné dobé existuje nékolik desitek fotometrickych systému. Jejich
prehled 1ze nalézt napiiklad v Moro & Munari (2000), pfipadné nahttp://ulisse.pd.astro.it/Astro/AD

2.1.6 Montaze

Montéz dalekohledu je zarizeni majici za kol dalekohled namifit na pozorovany objekt
a poté svym otacenim kompenzovat rotaci Zemé tak, aby dalekohled mitil stale stejnym
smérem vuci hvézdam. Jelikoz tubus dalekohledu sam muze vazit i nékolik tun a na sle-
dovani klademe néroky na presnost ve zlomcich ihlové vtefiny, byva montéz casto nejdrazsi

komponentou celého dalekohledu.

2V tadé publikaci najdeme oznaéeni ,, Kron-Coussins system*. Kron provadél sva RI fotometrickd po-
zorovani uz v padesatych letech 20. stoleti, ale jeho filtry se nerozsitily. Cousins (1976) pouzil velmi podobny
systém jako Kron, ale 1épe jej definoval a zejména nabidl pozorovatelim na jizni polokouli proméfené stan-

dardni hvézdy v E-oblastech.
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Obrazek 2.28: Montaze dalekohledu. A — E. Paralaktické montaze. A. Némecka; B. Anglicka
ramova; C. Anglickd osova; D. Podkovova; E. Vidlicova. F. Azimutalni montéz. Prevzato
z Grygar, Horsky, Mayer, Vesmir, MF, Praha 1979.

37



Typy montazi (obr. 2.28)

e Rovnikova (ekvatoredlni, paralaktickd) montaz — Jedna z jejich os (tzv. polarni osa) je
rovnobéznd s osou zemské rotace, druhd, deklina¢ni, je k ni kolma. Oproti azimutalni
montazi ma vyhodu, ze pfi sledovani nebeského objektu staci otacet dalekohledem
jen kolem polérni osy konstantni rychlosti. Nejvétsim dalekohledem na paralaktické
montazi je 5m Haleuv dalekohled na Mt. Palomar Observatory.

o Némeckd montaz — Polarni osa spoc¢iva na jediném pilifi. Na jednom konci
deklinacni osy je pripevnén tubus dalekohledu, na opa¢ném konci protizavazi. Neni
prilis praktickda v nizsich zemépisnych sitkach, protoze sloup, na némz je montaz
upevnéna, je namahan jednostranné. Zde je vyhodnéjsi pouzit anglickou montaz.

o Anglickd montaz — Oba konce polarni osy podpiraji pilite. Ma dva poddruhy:

x Ramova montaz — Dalekohled je uchycen v protahlém ramu. Jeji vyhodou je
absence protizavazi, ale nelze pozorovat v okoli nebeskych péliu. Nebeské téleso lze
sledovat neprerusené od jeho vychodu k zapadu bez nutnosti prolozit montaz, jako u
némecké montaze.

x Osova anglickd — Na rozdil od predchoziho typu jde o montaz asymetrickou.
Céstecné zpiistupnuje oblast kolem pélu. Je potieba protizavazi.

o Podkovova montaz — Podoba se ramové montazi, ale ram je uchycen na podkové
otacivé kolem polérni osy. Umoznuje pozorovat i v okoli pdlu.

o Vidlicovd montaz — Na polarni ose je umisténa vidlice, v niz se v deklina¢ni ose
otaci tubus dalekohledu. Je pouzitelna jen pro reflektory.

e Azimutélni (nékdy téz alt-azimutdlni) — Montdz se otaci kolem svislé (vzhledem k
povrchu Zemé) tzv. azimutélni osy a osy k ni kolmé, vyskové. Béhem sledovéni ob-
jektu pii jeho cesté oblohou se musi montaz otacet v obou osach a to nerovnomeérné.
Proto se azimutalni montaze dockaly Sirsiho rozsiteni az po nastupu pocitacu. Veétsi
naroky na fizeni montaze jsou vyvazeny jednoduchosti a nizsimi vyrobnimi naklady
nez pro paralaktické montéze. Proto se dnes pouzivaji jak pro amatérské dalekohledy
(montaze typu Dobson), tak pro nejvétsi budované dalekohledy svéta. Uréitou nevyhodu
predstavuje rotace obrazu sledovaného objektu. Pti spektroskopii to ptilis nevadi, ji-
nak se pouzije derotéator pole (soustava dvou rotujicich rovinnych zrcadel), piipadné
se primo otaci detektorem v ohniskové roviné. Azimutdlni montaz je navic kom-
paktnéjsi nezli paralakticka, takze se pro ni nemusi stavét tak velka kopule.

2.2 Optické detektory a jejich vyuziti ve fotometrii

Detektorem rozumime zarizeni, které je schopno zaznamenat, tedy pozorovat a mérit tok
fotonu. Z hlediska stavby detektoru rozlisujeme:
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e Bodovy detektor — Vystupem méreni je jedind hodnota, ptip. casova rada. Pii foto-
metrickém méteni musime dovolit pristup jen svétlu ze zkoumaného objektu, naprt.
u fotonasobice pomoci clonky.

e Linedrni detektor/1D — Vytvaii jednorozmérné obrazky. Sestava z nékolika elementu
(bodovych detektoru), sefazenych za sebou. Vysledkem méteni je usporadand posloup-
nost hodnot odpovidajicich vystupum jednotlivych elementu. Detektory (napf. reti-
con, digicon) se pouzivaly zejména pro zéznam spekter.

e Plosny detektor/2D — Vytvaii plosné obrazky. Skladd se z mnoha bodovych detek-
toru rozmisténych na plose. Po méfeni ziskame matici hodnot. Piikladem je sitnice
oka. Umistime-li plosny detektor do ohniskové roviny objektivu, bude kazdy element
zaznamenavat informaci o svételném toku prichazejicim z trochu jiného uhlu, takze
vytvori rovinnou projekci ¢asti nebeské sféry (napt. fotografickd deska, CCD).

2.2.1 Nekteré obecné charakteristiky fotometrickych detektoriu

e Kvantova ucinnost (zn. QE, quantum efficiency) vzhledem k néjaké vinové délce —
je pomeér poctu fotonu detektorem zaregistrovanych ku poctu fotonu na detektor
dopadlych. Tato definice, stejné jako nadchéazejici, ma presny smysl jen pro bodové
detektory. V piipadé 1D nebo 2D detektoru se kvantova tcinnost jednotlivych ele-
mentu trochu lisi.

e Spektralni citlivost — Zavislost kvantové tc¢innosti na vinové délce, pii stejném toku
zateni.

e Charakteristickd kiivka — Zavislost odezvy detektoru na osvétleni (= souc¢in dopadajiciho
svételného toku a expoziéni doby). Pro fotometrii je vyhodné, pokud je charakteri-
stickd kiivka linearni, ale nemusi tomu tak byt vzdy, napt. fotografickda emulze (obr.
2.29).

e Dynamicky rozsah — Pomér maximalni hodnoty, jakou umi detektor vyprodukovat,
ku prumérné hodnoté temného Sumu, tj. signdlu, ktery v detektoru vznika, ale m&
puvod jiny nez dopad svétla. Nékdy se misto maximalni hodnoty mysli hodnota horni
hranice linearni ¢asti charakteristické ktivky.

2.2.2 Oko

Do doby, nez byl vynalezen dalekohled, byli astronomové odkazani jen na vlastni zrak,
uhlomeérné pristroje a matematiku. I tak, jen s timto vybavenim, dospéli k fadé zajimavych
objevu. Stac¢i si uvédomit, ze jesté za zivota slavného Tychona Brahe nebyl dalekohled
znam. Pritom pravé z jeho pozorovani vychéazel Kepler, kdyz odvodil své tii zdkony o
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Obréazek 2.29: Charakteristickd tzv. gradacni kiivka fotografické emulze. Je charakteri-

zovana sklonem (gradaci) linedrni ¢asti. Prevzato z Kleczek, Velkd encyklopedie vesmiru.
Academia, Praha 2002.
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Obrazek 2.30: Lidské oko. Prevzato z http://fyzika.gbn.cz/.

obéhu planet. Dalekohledem pozoroval nebe poprvé Galileo Galilei v r. 1609 2. Ve spojeni
s dalekohledem se okem pozorovalo az do zacatku 19. stol, kdy jej nahradila fotograficka

emulze.

Oko jako fotometricky priistroj

Opticky systém oka

*

Ohniskovéd vzdalenost — asi 15 mm (pfedni ohnisko 15.7 mm pied rohovkou,
zadni ohnisko 24.1 mm pfed sitnici — viz obr. 2.30).

Prameér plné roztazené zornicky — apertura - asi 8 mm, klesa s vékem.
Oko je schopno vidét ostie v rozmezi 1-2° kolem své optické osy.

Uhlové rozliseni asi 1’, uplatnuje se asi stejnou mirou ohyb svétla na zornici a
vzajemna vzdéalenost fotoreceptoru na sitnici.

Oc¢ni svaly deformuji ¢ocku, ¢imz meén{ jeji ohniskovou vzdalenost.
Oko nema barevnou vadu.
Propustnost cocky klesa s vékem.

Oko je slozeno ze tif optickych prostiedi s ruznym indexem lomu (rohovka 1,37,
komorové voda 1,33, cocka 1,42).

Optickd mohutnost oka 42 D (rohovka) 4+ 19-28 D dle akomodace.

Detektor - sitnice — Na sitnici se nalézaji dva typy detektoru - tycinky a éipky. Jsou to
zakonceni zrakového nervu. Jde o chemické detektory.

3QGalileova pozorovani jsou nejzndméjsi, ale ziejmé o nékolik mésicii difve zamiiil k obloze sviij
dalekohled Thomas Harriot.
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Obrazek 2.31: Spektralni citlivost oka. Pfevzato z http://www.telescope-optics.net.

Cipky Umoziiuji barevné (fotopické) vidéni (obr. 2.31). Nachézi se hlavné v okolf
zluté skvrny na optické ose oka, kde ¢ocka vytvaif nejostiejsi obraz. Cipku jsou
tfi poddruhy. Kazdy ma jinou spektralni citlivost, ¢imz dohromady vytvareji
barevny vjem. To je také duvod, pro¢ napiiklad pocitacovym obrazovkam staci
kombinace jen tii barev, aby vytvotily, z pohledu lidského oka, jakoukoliv barvu.
P1i nizkych osvétlenich prestavaji ¢ipky fungovat a nahrazuji je tycinky. Také pti
prilis vysokém osvétleni nejsou ¢ipky schopné vnimat barvu. Naptiklad slunce
vysoko na obloze se nam zd4 bilé, protoze jsou ¢ipky prehlcené svétlem, i kdyz
ve skutecnosti je zluté.

Tycinky Tycinek je jen jeden druh, takze umoznuji vnimat pouze intenzitu svétla
(skotopické videéni). Na sitnici jsou rozmisténé kolem oblasti s ¢ipky. Pii vyssi
intenzité svétla nepracuji (obr. 2.31).

Uplné adaptace na tmu trva az 60 min (viz obr. 2.32, 2.31 - vpravo nahote). Béhem ni se
rozsituje zornice a aktivizuji ty¢inky. Silné svétlo adaptaci v nékolika sekundach zlikviduje.
Pokud je pfi nocnim vizualnim tieba, sviti se slabym cervenym svétlem, které adaptaci
prilis nenarusuje. Pii pozorovani néjakého slabého objektu je lepsi jej sledovat tzv. boénim
(perifernim) vidénim, to znamend, nedivat se piimo na objekt, ale trochu vedle néj. Tim
nasmeérujeme svétlo do oblasti sitnice s vyssi koncentraci tycinek.

Oko vnima pti dennim vidéni v rozsahu vinovych délek asi 380-760 nm, rozsah i citlivost
v jednotlivych vlnovych délkach jsou individudlni pro kazdého ¢lovéka. Maximélni citlivost
se evoluéné vyvinula v okoli zlutozelené barvy (555 nm). Kdyz uvazime denni i no¢ni vidént,
dokaze oko pracovat v rozsahu jasu pro jiné detektory nevidaném - asi 30 mag, to je pomér
svételnych toku 1:10'. Pii pozorném pozorovéni dalekohledem (tzn. nékolikaminutovém)
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Obréazek 2.32: Typickd kiivka adaptace na tmu. Na ordindté osvétleni testovaci plochy
v mikroluxech, na abscise trvani adaptace v minutiach. Prevzato od J. Boguszakova,
http://www.odbornecasopisy.cz.

lze postifehnout asi srovnatelné detaily, jaké by byly zachycené na CCD snimku s expoziéni
dobou nékolika sekund, s tymZ dalekohledem?. Zkuseni pozorovatelé jsou schopni v ne-
jlepsich pozorovacich podminkéch spatiit pouhym okem hvézdy kolem 8 mag. V CR vsak
muzeme mezni hvézdnou velikost (MHV) 7 mag povazovat za zcela vyjimeénou a nejspise
se setkame s MHV 5-6 mag mimo mésto.

Ptestoze vizualni pozorovani jsou dnes vétsinou nahrazovana objektivnéjsimi meto-
dami, i dnes mohou kvalitni vizualni pozorovani amatérskych astronomu ptispét k védeckému
vyzkumu naptiklad pozorovanim zmén jasnosti proménnych hvézd, sledovanim meteorickych
roju nebo pii hledani jasnych supernov. Presnost vizudlnich fotometrickych odhadu se po-
hybuje bézné kolem 0,1 mag, ve vyjimecénych piipadech fadové setiny magnitudy.

4P#i vizudlnim pozorovéni dalekohledem se vyrazné uplatiiuje i cvik oka. Trénovany pozorovatel s
horsim zrakem muze vidét vice podrobnosti a rychleji se adaptovat na tmu nez piilezitostny pozorovatel s
necvi¢enyma o¢ima.
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2.2.3 Fotograficka emulze

Fotografie se zacala pouzivat v astronomii od r. 1840°. Oproti pozorovani pouhym okem
prinasela fotografie nékolik vyznamnych vyhod. Zaznam na fotografii je trvaly, zachyti
objektivné a 1plné vsechny detaily. Obzvlasté dulezitd vyhoda oproti oku je moznost
dlouhodobé integrace svétla.

Fotografickd emulze prevladala az do konce 20. stoleti. Fotoelektrickd fotometrie se
zacala vice uplatiiovat az po 2. svétové vélce (ale stdle jen vyluéné na profesiondlnich
observatorich). Od 90. let 20. stoleti se zacaly pouzivat CCD kamery, ale v tu dobu byly
na masové rozsireni prili§ drahé a mély malou plochu detektoru (CCD ¢ipu). V poslednim
desetileti vsak CCD prvky fotografickou emulzi témér zcela vytlacily. Presto i dnes je
potieba o ni néco znat, nebot jsou k dispozici rozséhlé archivy fotografickych pozorovani,
ze kterych lze ¢erpat informace o tom, jak vypadal vesmir v dobé jejich vzniku. Kuptikladu
jde z fotografickych desek sestrojit svételné krivky proménnych hvézd, o kterych nebylo v
dobé vzniku desky ani znamo, ze jsou proménné.

V astronomii se uplatniovaly hlavné fotografické desky, tj. sklenéné desky s nanese-
nou vrstvickou svétlocitlivé emulze. Filmy, bézné pouzivané pro nevédecké ucely, nejsou
tolik vhodné, protoze se snadno deformuji, coz komplikuje zaostfeni v ohniskové roviné
objektivu (dalekohledu) a znemoznuje piesnou astrometrii. Fotografickd emulze sestava z
krystalku halogenidu stiibra, nejc¢astéji jodidu nebo bromidu stiibrného, rozptylenych v
zelatiné. PTi vystaveni svétu probihaji v krystalcich chemické reakce, pii nichz v kazdém
vznikaji molekuly stiibra. Pfi vyvolani slouzi tyto molekuly jako katalyzator, diky kterému
v celém krystalku vylouci z halogenidu veskeré stiibro a vytvoii se zrna slozena z molekul
sttibra. Krystalky, kde se zadné molekuly stiibra nevyskytovaly, pti vyvolani reaguji mno-
hem pomaleji. Zbytky halogenidu se odstrani v ustalovaci.

Jako mira velikosti odezvy emulze na svétlo se pouzivd denzita (hustota zcerndni,
opacita). Vyraz pochézi z dob, kdy se velikost zéernani urcovala tak, ze se snimek prosvétloval
tenkym svazkem svétla a méril se svételny tok na opacné strané desky. Denzita D je pak
definovana jako dekadicky logaritmus podilu svételného toku Fy pred pruchodem deskou
ku svételnému toku po pruchodu zkoumanym bodem desky F.:

Fy
D=1lo — . 2.10
&10 ( Fz) ( )
Jelikoz i ¢ista deska svétlo trochu pohlcuje, je vzdy D > 0.

Kvantova uéinnost filmu (citlivost) zavisi na velikosti krystalki emulze. Cim veétsi
krystalky, tim vétsi citlivost, ale také hrubsi zrno, vétsi zrnitost snimku.

SPrvnf astrofotografii (snimek Mésice) poiidil 23.3.1840 J. Draper. Kratce nato E. Becquerel a po ném J.
Draper ziskali fotografie sluneéniho spektra. Prvn{ tispésny snimek (daguerotypii) hvézd (konkrétné Vegy)
poiidili J. A. Whipple s G. Bondem 17. 7. 1850. Prvn{ koloidn{ snimek hvézd (Alkora a Mizara) poridil
G. Bond 27. 4. 1857. V roce 1881 H. Draper potidil snimek mlhoviny v Orionu, na niz byly zaznamenany
hvézdy az do 14,7 mag. A. Common experimentujici se suchymi deskami od r. 1879 pak poridil nékolik
snimkt mlhoviny (nejlepsi v roce 1883) na nichz ukézal, ze dlouhymi expozicemi na suchych fotografickych
deskéch je mozné ziskat obrazy hvézd, které nejsou stejnym dalekohledem vizudlné pozorovatelné (podrob-
nosti viz (podrobnosti viz Hearnshaw, 1996).
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Obrézek 2.33: Charakteristickd kiivka fotografické emulze (zavislost fotografické denzity
na osvétleni) . Jednd se o film Kodak Ektachrome E200, casto pouzivany v amatérské
astrofotografii. Kiivka klesa, protoze jde o pozitivni film. Prevzato z http://www.kodak.ca.

Fotografickd emulze je nelinearni detektor, jak ukazuji obr. 2.29 a 2.33. Kratkodobé
nebo dlouhodobé expozice maji na citlivou vrstvu mensi tc¢inek nez v normalni oblasti, i
kdyz soucin intenzity osvétleni a expoziéni doby je vzdy stejny. To znamenad, ze nechame-li
na desku dopadat 10krat vétsi svételny tok po stejnou expoziéni dobu, nebude denzita o 1
vétsi. Nelinearita plati také obracené: mame-li dva objekty, z nichz prvni dava trikrat veétsi
tok nez druhy, neziskdme trojnasobnou expozici druhého stejnou hustotu zcéernani, jako
v prvnim piipadé. Tyto odchylky od reciproéniho zékona (reciprocity failure) nazyvame
Schwarzschilduv jev.

Oblasti gradaéni krivky, kde se uplatinuje pti nizkych osvétlenich Schwarzschilduv jev,
nebo oblast nasyceni detektoru pii vysokych osvétlenich, kdy uz zreagovala vSechna zrna
emulze, samoziejmé nejsou vhodné k fotometrii. Pro ni se pouziva prakticky vyhradné
pouze linearni ¢ast gradacni kiivky. Pro fotometrii je vyhodnéjsi zavést tzv. Bakerovu

denzitu (Baker, 1925)
F Y
Dy = logy, [(FO) - 1} : (2.11)

z

kde v je experimentalni konstanta. Zavislost na osvétleni E (svételny tok zdroje krat
expoziéni doba) Dp = Dg(log,, E) je totiz blizsi ptimce nez zavislost D = D(log,o E).
Schwarzschilduv jev lze jednoduSe vysvétlit takto: Aby v jednom krystalku emulze
probéhla trvald chemicka reakce, ktera by méla dat vzniknout trvalému obrazu, je potieba,
aby na néj dopadly feknéme ctyfi a vice fotonu. Proto jsou také hrubozrnné emulze
citlivéjsi. Pokud je pro dopad pozadovanych ¢tyf fotonu na zrno potieba dlouhé doby,
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nejsou docasné zmény vyvolané prvnim nebo druhym fotonem dostatecné stabilni a vlivem
tepelného pohybu atomiu se vyrusi a pozadovana reakce neprobéhne. Tepelny pohyb tedy
pusobi proti excitaci krystalku. Uvédomme si rozdil oproti tepelnému sumu u CCD. Tam
se k uzitecnému signalu Sum jen pricitd, kdezto u emulze tepelny pohyb signal piimo nici.

Hlavni cestou k omezeni Schwarzschildova jevu je hypersenzibilizace emulze. Nejhorsi
vliv na deexcitaci krystalki ma tepelny pohyb molekul vody. Hypersenzibilizace spociva
v jejich odstranéni a nasdknuti emulze molekulami vodiku. Vodik bréani opétovné absorpci
molekul vody z ovzdusi. Hypersenzibilizaci se zvysi kvantova ti¢innost emulze asi tiikrat.

Spektralni citlivosti emulze lze vhodnym chemickym slozenim pokryt celé atmosférické
optické okno od 250 do 900 nm. Obecné je citlivost vétsi na modrém konci spektra. Kvan-
tova ucinnost se pohybuje kolem 3 % po hypersenzibilizaci asi 10 %.

Vyhody oproti CCD: Velmi velka plocha detektoru vhodné k prehlidkam oblohy. Vétsi
rozliSeni - zrna emulze jsou mensi nez pixely CCD ¢ipu. Nevznikaji dlouhé mezery mezi
expozicemi, velké CCD se musi na konci expozice vyéitat az desitky sekund. Zatim ne-
jvhodnéjsi detektor ke sledovani bolidi. Nevyhody oproti CCD: mnohem nizsi kvantova
ucinnost. Z toho plyne potieba delsich expozi¢nich dob a mensi vyuziti pracovniho c¢asu
dalekohledu. Nelinearita emulze neni tolik vhodnd pro fotometrii. Sklenéné fotografické
desky jsou krehké a Spatné se skladuji.

2.2.4 Fotonasobice

Fotondsobice (photomultiplier, electron multiplier tube, PMT) patii v astronomii k nejcastéji
pouzivanym fotometrickym ptistrojum a zaroven nejpresnéjsim. Schéma fotondsobice je
znazornéno na obr. 2.34. Piistroj pracuje na zdkladé vnéjsiho fotoelektrického jevu. Na
predni strané evakuované trubice se nachézi fotokatoda (katoda pokrytd tenkou vrstvou
materidlu vykazujici silny vnéjsi fotoefekt). Dopadne-li na ni foton o energii vyssi, nezli
je vystupni prace, uvolni jeden nebo vice elektronu. Za katodou ¢eka soustava dynod, z
nichz kazda je pripojena k vyssimu napéti nez ta predchozi. Dynody jsou pokryté latkou
snadno uvolnujici elektrony. Elektrony uvolnéné z fotokatody pak putuji od predchozi dyn-
ody k nasledujici. Pfitom jim elektrické pole udéluje zrychleni, takze se pri kazdém narazu
do dynody uvolnuji dalsi elektrony, dojde k emisi nékolika sekundéarnich elektronu. Kdyz
elektrony dorazi na na anodu na zadnim konci trubice, zmnozi se jiz kazdy fotelektron az
desetmilionkrat. Na anodé zaregistrujeme proudovy pulz v fadu jednotek mA trvajici asi
5 ns.

Uzit{ fotondsobice pii fotometrii hvézd ukazuje obr. 2.35 Pfed fotondsobi¢ se umistuji
barevné filtry a clonka, kterd v ohniskové roviné dalekohledu vymezuje obraz zkoumané
hvézdy. Sklopnym zrcdtkem nebo hranolem pted zahdjenim meéreni nasmérujeme svétlo
do okularu, abychom sledovany objekt piesné zacilili. Fabryho ¢ocka slouzi ke koncen-
traci svételného svazku do jednoho bodu na fotokatodé, aby se eliminovala nerovnomérna
tloustka svétlocitlivé vrstvy, jejiz vyroba je totiz technologicky ndro¢na.

Meéfteni jasnosti hvézdy fotonasobicem dosahuje presnosti az 0,001 mag a ¢asového
rozlisSeni 1073 s. Fotondsobi¢ byva obvykle citlivy v rozsahu vinovych délek 200-650 nm
(zejména v modrém svétle), ale modifikaci chemického slozeni fotokatody 1ze jeho pouzitelnost
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Obrazek 2.34: Schéma fotondsobice. Prevzato z http://fyzika.jreichl.com.
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Obrazek 2.35: Schéma fotometru. F: clonka, D: hranol, E: okular, C: filtr, L: Fabryho ¢ocka,
P: fotokatoda fotondsobice, T: zbytek fotonasobice. Prevzato z skripta????.
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rozsitit do 150 nm (UV zafeni) nebo az do 1700 nm (IR zéfeni). U slabych zdroju 1ze deteko-
vat prichody jednotlivych fotonu, u silnéjsich se jiz jednotlivé proudové impulsy prekryvaji.
Vystupem méteni dnesniho fotondsobice je jediné ¢islo udavajici casovy integral proudu,
nékteré modely dovoluji sledovat i prubéh proudu.

Zdroje Sumu a kalibrace. Jako temny proud (dark current) oznacujeme proud, ktery
fotondsobi¢ detekuje, ale jehoz pricinou nebylo zareni sledovaného objektu. Zpusobuje ho
hlavné tepelny pohyb atomu ve fotokatodé a dynodach tim, Ze z jejich povrchu uvolnuje
elektrony. K temnému proudu se pridavaji ionty vzniklé ze zbytkového plynu v trubici fo-
tonasobic¢e pusobenim prirozené radioaktivity. Tento falesny signdl zmeérime tak, ze uréime
prumérny proud prochéazejici pii zatemnéném fotometru. Pii méteni jasnosti hvézdy pak
tento proud od nameérené hodnoty odecteme.

Kromé temného proudu pozorujeme jesté prichody ¢astic kosmického zareni. Kdyz se
néjaks stietne s fotokatodou vyvold zablesk Cerenkovova zafeni. To snadno poznédme podle
podle silného proudového pulzu asi 100krat silnéjsiho, nez bézné dévaji fotony. Tyto pulzy
do méfreni nezapocitavame. Podobné vynechavame neobvykle dlouhé nebo slabé pulzy.
Toto je vSak mozné jen pro slabé zdroje, kde muzeme sledovat jednotlivé pulzy.

Meéfteni ovliviiuje mnoho dalsich faktoru: thel dopadu svétla na fotokatodu, jeho polar-
izace, orientace fotonasobice v magnetickém poli Zemé, ktera se s otacenim dalekohledu
za hvézdami méni, atd. Projevuji se ve zméné kvantové uc¢innosti piistroje. Proto je tieba
provadét nékolikrdt béhem noci kalibraéni méteni a vysledky poopravit (viz Harmanec
(2010), str. 32)

2.2.5 CCD

Dalsim, velice casto pouzivanym, fotometrickym detektorem jsou CCD kamery (z angl.
Charge Coupled Device). Na rozdil od fotondsobice se jednd o detektor dvojrozmérny,
tj. vysledkem méfeni je matice hodnot (tzn. obrézek). Také pracuji na zdkladé fotoelek-
trického jevu, tentokrat vsak vnitiniho. Hlavni soucasti je CCD ¢ip. Ten obsahuje desticku
polovodivého materidlu, nejéastéji kifemiku (obr. 2.36) s nanesenou vrstvickou pruhledné
elektricky izolujici latky (oxid kfemiéity). Na povrchu ¢ipu je rovnomérné rozmisténa sous-
tava elektrod, pripojenych ke kladnému napéti zdroje. Na spodni stranu ¢ipu se privadi
zaporné napéti. Dopadne-li na ¢ip foton o dostatecné energii, dojde fotoefektem k uvolnéni
elektronu. Elektron si ptitdhne nejblizsi anoda a vznikla dira putuje ke katodé. Oblasti,
z niz proudi elektrony k jedné dané anodé, se ika pixel. Pocet elektronu shromazdénych
béhem expozice pod anodou je piimo imérny poctu fotonu dopadlych na jeji pixel. Kazdy
pixel ma samoziejmé jen omezenou kapacitu elektronu (full-well capacity). Po dosazeni
této meze totiz zacne ihrnny naboj elektronu vyrovnavat naboj anody a elektrony mohou
prejit do sousedniho pixelu. Jakmile je tedy svétla piilis, vygeneruje se elektronu tolik, ze
se snazi pretékat do sousednich pixelu - pozorujeme tzv. blooming. Vzhledem ke konstrukei
CCD se elektronim dafi nejlépe uniknout v jednom sméru, pozorujeme typické protazeni
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Anatomy of a Charge Coupled Device (CCD)
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Obrazek 2.36: Anatomie CCD ¢ipu. Prevzato z http://www.circuitstoday.com/2010.

obrazu jasnych objekti (viz obr. 2.37).5

Po ukonceni expozice se zavie zavérka kamery, aby jiz svétlo na ¢ip nedopadalo, a zbyva
¢ip vycist, tzn. zmérit naakumulovany naboj v kazdém pixelu. K tomu je vyhrazena jedna
fada pixelu na kraji CCD ¢ipu zvand registry (obr. ?7). Elektrony lze v ¢ipu presouvat tim,
ze na anodach periodicky ménime napéti, ¢imz vzniknou jakési viny potencialu unésejici s
sebou elektrony. Pii vyéitani posuneme vsemi elektrony o jednu fadu smérem k registru,
¢imz ho zaplnime. Na to posunujeme elektrony v registru k jeho konci, kde jiz ¢ekd AD
prevodnik. Ten zméii ndboj z pixelu, ktery k nému pravé dorazil a prevede jej na ¢iselnou
hodnotu v jednotkiach ADU (analog-to-digital unit). Cely proces se opakuje, dokud neni
¢ip zcela vycten. Vystupni hodnoty v ADU jsou celo¢iselné nezéporné hodnoty v obvykle
16 bitovém rozsahu - 0 az (2'® — 1). Pocet elektronu piipadajicich na 1 ADU se oznacuje
jako zisk (gain) AD prevodniku.

CCD dosahuji velmi dobré pfesnosti méteni, pii kvalitnim zpracovani lepsi nez 0,01
mag. Spektralni citlivost se pohybuje asi od 400 do 1200 nm s maximem v okoli 700 nm
(Cervené svétlo). Po naneseni antireflexnich vrstev lze obor citlivosti protahnout k az asi
250 nm do UV oblasti spektra. V dlouhovlnné oblasti spektra nemaji fotony dostatecnou
energii, aby zpusobily vnitini fotoefekt. Kvantova tc¢innost muze pro vhodnou vlnovou
délku presahnout 90%, jinak se pohybuje spise kolem 80% (obr. 2.39).

Sum. Podobné jako u fotondsobice se i u CCD projevuje temny proud. Tepelny sum
tvofi sumové elektrony v mnozstvi s normalnim rozdélenim. Roste exponencialné s teplo-

6Vyrobci CCD kamer odstraiuji tento efekt viazenim anti-bloomingovych hradel (anti-blooming gate,
ABG), jakychsi ,odvodiiovacich kandlku“. Jejich nevyhodou je ale, ze zaujimaji az 30 % plochy snimace
a snizuji jeho citlivost vuci svétlu a protoze mezi bunkami je najednou prostor, ktery se nevyuzije ke
shromazd ovani obrazové informace, snizuji i rozliovaci schopnost.
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Obréazek 2.37: Blooming se projevuje charakteristickymi ,,ocasky“ kolem jasnych hvézd.
Ptevzato z http://www.ccd.com.

Obrazek 2.38: CCD ¢ip muzeme prirovnat k sadé nadobek, které béhem desté méri mnozstvi
srazek. Po desti se nddobky posunuji na dopravnikovych pasech k méfici stanici. Voda
shromazdéna k kazdé nadobce je pak prelita do méfici nadobky, mnozstvi je zméfeno a na
vystupu dostaneme 1idaj o mnozstvi vody v kazdé jedné nadobce. Prevzato z Janesick &
Blouke, Sky and Telescope, vol. 74, p. 238.
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Obrézek 2.39: Srovnani kvantové Uc¢innosti detektoru. Prevzato z

http://www.astro.ljmu.ac.uk.

v/

pristroju chlazenim tekutym dusikem pripadné suchym ledem (pevny COs). Vétsina kamer
rozsitenych i mezi amatéry vSak pouziva chlazeni Peltierovym clankem. Zbytkovy tepelny
Sum je pak t¥eba korigovat pomoci tzv. temného snimku, dark framu (obr. 2.40).

Kromé tepelného sumu je na ¢ipu pro kazdy pixel nastavena urcitd troven napéti (off-
set), aby vysledny signal byl vzdy kladny. AD pfevodnik pfi prevodu nédboje na signal v
ADU pricita k vysledku konstantu, ktera se muze pro kazdy pixel trochu lisit. Navic méteni
naboje neni bez chyb. Ke kazdému obrazku, ktery kamera vyprodukuje, je tak ptictena jista
matice - tzv. bias (offset) (obr. 2.40).

Kalibrace. Kazdy snimek objektu pofizeny CCD kamerou je vhodné kalibrovat. Cely
proces kalibrace surového snimku pomoci korekénich snimku (bias, dark frame a flat field)
oznacujeme jako redukei snimku. Kvalita korekénich snimku zdsadnim zpusobem rozhoduje
o presnosti vysledné fotometrie nebo vzhledu astrofotografie.

Proces redukce lze zapsat takto

(surovy snimek — master bias — master dark) (2.12)

redukovany snimek =
master flat

kde master flat je zpravidla normovany median flat field korekénich snimku opravenych o
temné snimky. Je tfeba upozornit na to, ze pokud mame k dispozici temné snimky stejné
expozi¢ni doby jako svétlé snimky, neni tfeba provadét bias korekci.

Bias snimky ziskame s nulovou expozici pii zaviené zavérce. Ne vSechny kamery to
ale umoznuji. Délame-li bias vicekrat, bude mit konkrétni pixel bias hodnoty s normalnim
rozdélenim. Cim vice snimku je 1épe, protoze vyéitaci sum v master bias snimku klesd s
druhou mocninou poctu bias snimku. Jako vysledny, master bias pouzijeme prumér nebo
median ze ziskanych snimku. Pozor, ode¢itame-li od obrazku dark frame, odecitame tim
zaroven i bias.
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Obrazek 2.40: Ukazka vlivu pouziti kalibraénich snimku na svétly snimek pole RX An-
dromedae. Prevzato ze CCD Manual 2010, http://www.aavso.org.
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Korekéni temné snimky ziskdme expozici se zavienou zavérkou (o stejné délce expozice)
jako sveétlé snimky, které budeme redukovat. Temnych snimku porizujeme nékolik. Celkova
expozicni doba temnych snimku by méla byt alespon bkrat delsi, nez expozic¢ni doba ob-
jektu, jinak kalibrace povede k narustu Sumu. Z porizenych temnych snimku vytvorime
medidn a tak ziskdame tzv. master dark.

Pti vyrobé CCD ¢ipu se nikdy nepodaii udélat vsechny pixely tiplné stejné, takze kazdy
ma trochu odlisnou citlivost. Kalibrace se déla pomoci flat field snimku, resp. master flat
snimku (obr. 2.40). Flat fieldem se navic odstrani vliv vinétace optiky dalekohledu i stina
zrnicek prachu na CCD ¢ipu. Pro potizeni flat field snimku (flatu) je zapotiebi néjaké
rovnomérné zafici plochy. K tomu tcelu nékdy byva v kopuli dalekohledu k dispozici
rovnomérné nasvicené bilé platno (home flat). Jinak lze pouzit oblohu za soumraku (sky
flat). Flat snimky je tfeba nasnimat pro kazdy pouzity filtr zvIast.

Objekt fotografujeme alespon dvakrat, abychom mohli nalézt a odstranit piipadné
artefakty. Mezi nejbéznéjsi patii nezadouci zjasnéni jednotlivych pixelu, tzv. hot pixely.
To muze byt zpusobeno vadou daného pixelu i napf. dopadem vysokoenergetického kos-
mického zafeni. V pixelu, ktery takové zéfeni zasahne se vyprodukuje 10% — 10* elektronii.
Pocet zdsahu se méni s nadmorskou vyskou pozorovatelny a ¢inf asi 1-2 ¢astice/cm? /min.

2.3 Spektrografy

Zékladni astronomicky spektrograf se sklada ze stérbiny, kolimatoru, disperzniho prvku
(typicky difrakéni miizka nebo hranol), kamery a detektoru. Zékladni schéma spektro-
grafu ukazuje obr. 2.41. Stérbina tvofena dvéma rovnobéznymi bfity a je umisténa v
ohniskové roviné dalekohledu. Praveé stérbinou vybirame z celé oblohy objekt, ktery nés
zajimé (hvézdu, galaxii,..). Kolimator je tvotren spojkou nebo konkdvnim zrcadlem a méni
rozbthavy svazek paprski proslych stérbinou na svazek rovnobéznych paprsku. Vyhodou
pouziti zrcadla je to, ze netrpi barevnou vadou. Na disperzni miizce nebo hranolu dochézi k
rozkladu svétla. Paprsky se odchyli od svého puvodniho sméru o thel zavisly na své vinové
délce (tudiz paprsky stejné vinové délky se stanou rovnobéznymi a paprsky ruzné vlnové
délky ruznobéznymi). Déale svétlo pokracuje pres objektiv kamery, kterym je fokusovano
na detektor, napi. CCD7.

Zakladnimi charakteristikami spektrografu jsou (linedrni) disperze, kterd vyjadiuje
jaka ¢ast spektra, kolik nanometru, se vejde na 1 mm spektrogramu, a rozliSovaci schop-
nost, coz je pomér vinové délky k nejmensimu rozlisitelnému rozdilu vlnovych délek u dané
vlnové délky. Matematicky;,

= — 2.1

kde 6\ znaci rozdil vlnovych délek odpovidajicich dvéma sousednim pixeltum.

"Pokud je detektorem ,jen* lidské oko, mluvime o spektroskopu.
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Obréazek 2.41: Schéma spektrografu. Mriizka se otaci jen tehdy, kdyz chceme na detektor
nasmeérovat urcitou ¢ést spektra. Prevzato z http://outreach.atnf.csiro.au.
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2.3.1 Hranolovy spektrograf

Jako disperzni ¢len se pouziva bud sklenény hranol nebo miizka. Hranol je historicky starsi.
Na hranolu dochéazi k rozkladu svétla diky rozdilnému indexu lomu materialu hranolu pro
ruzné vinové délky svétla. Pro dosazeni maximalniho rozdilu mezi odchylkou cervenych a
modrych paprsku, tzv. ihlové disperze, se nékdy pouziva i vice hranolu za sebou, ale za
cenu vyrazného poklesu mnozstvi proslého svétla. Je ziejmé, ze poloha s spektralni cary
v ohniskové roviné spektrografu souvisi s vlnovou délka svétla A, které ji vytvari. Funkci
A(s) nazyvame disperzni kiivkou spektrografu.

C

(s — sg)’
kde X\ predstavuje vlnovou délku odpovidajici zkoumanému bodu spektra, vzdalenému
s od néjakého, libovolné zvoleného pocatku sg. Konstanty A\g,C', a a sg se musi uréit
experimentalné fitovanim. Vidime, ze zdvislost A(s) je silné nelinearni. U dlouhych vinovych
délek je spektrum piilis zhusténo, u kratkych zbytecné roztazeno. Diky tomuto jevu a
ztratam svétla absorpci pii pruchodu hranolem a odrazu svétla na jeho sténach se dava
prednost mtizkovym spektrografim. Hranolem také neni mozné zkoumat spektrum zafeni
v ultrafialové oblasti, protoze tato ¢ast spektra je sklem pohlcena.

A=+ (2.14)

Objektivovy hranol

Umistuje se pred objektiv. Umoziiuje ndm sledovat najednou spektra vsech hvézd v zorném
poli. Spektra se mohou prekryvat. Znamy Henry Draper Catalogue (HD) hvézdnych spekter
byl vytvoten na zakladé pozorovani s objektivovym hranolem.

2.3.2 Mrizkovy spektrograf

Na rozdil od hranolového spektrografu je u mtizkového disperze stejna ve vsech oborech
spektra. K rozkladu svétla se pouziva ohybového jevu na mrizce a nasledné interference.
V praxi se setkdme s dvéma typy ohybovych mtizek. Pruhledové maji vrypy provedeny na
pruhledné planparalelni, oboustranné brousené sklenéné desce. U odrazovych miizek jsou
vrypy ryté do kovového zrcadla nebo naparené vrstvy hliniku na sklenéné desti¢ce. Miizka
funguje pro svétlo obdobné jako systém rovnobéznych tuzkych stérbin, kde dochazi kromé
odrazu také k ohybu svétla a nasledné interferenci. Dopada-li na mtizku svétlo pod thlem
a a odrazi-li se pod tihlem (3, nastane pro vlnovou délku A konstruktivni interference, pokud
existuje ¢islo m € {0,1,2,...} takové, ze plati rovnice

mA = d(sin § + sin «), (2.15)

kde d oznacuje tzv. miizkovou konstantu, tj. vzdédlenost sousednich vrypu miizky.
Odvozeni vztahu (2.15) (obr. 2.43): Necht zdfeni o vinové délce A dopadd na mrizku

pod tdhlem «. Na vrypu nebo §térbiné miizky dojde k ohybu svétla. Odchylku zvoleného

ohnutého paprsku od kolmice k roviné mfizky ozna¢me (3. Na sousednim vrypu téz vznikl
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Obrazek 2.42: Spektrogran Hyad potizeny objektivovym hranolem. Zdroj: Dean Ketelsen,
http://medonaldobservatory.org/teachers/classroom/spectroscopy.

paprsek odchyleny o tihel 5. Po pruchodu objektivem kamery dopadnou oba tyto puvodné
rovnobézné paprsky na stejny bod v ohniskové roviné, kde se obé vinéni slozi. Ke kon-
struktivni interferenci dojde, maji-li oba paprsky drdhovy rozdil AS rovny néjakému
celociselnému nasobku své vlinové délky. Jelikoz na objektivu kamery drahovy rozdil nevznika,
zbyvé jen drdhovy rozdil od miizky, ktery ¢ini AS = d(sin« + sin 3). Z toho plyne vztah
(2.15).

Ve vysledku tedy ziskame obraz spektra na detektoru. Mtizka vSak na rozdil od hra-
nolu nevytvaii jedno spektrum, ale celou fadu spekter odpovidajicich ruznym hodnotam
m, tzv. fadtm spektra. Spektra ruznych radu se ¢astecné prekryvaji 2.44. Zkoumame-li
néjaky neznamy objekt, michala by se spektra pfes sebe, coz by ndm znemoznilo spravnou
identifikaci spektralnich car. V tom pripadé pred spektrograf zaradime barevny filtr, jimz
umoznime pruchod jen urcitému rozsahu vinovych délek tak, aby se rizné tady nepiekryvaly.
Pii zkoumani jiz znamého spektra muze byt prekryvani fadu naopak uzitecné. Napf.
sledujeme-li kratkodobé variace spektra Slunce, muzeme v nékolikanasobné prekrytém
spektru naraz pozorovat velky rozsah vinovych délek na malé plose detektoru.

Kdyz spektrum zachytime néjakym plosnym nebo linearnim detektorem, bude na linearni
soutadnici s zachycen signal vyprodukovany svétlem vinové délky A dané rovnici

106 _
) o 0% (sina+sin (S %0 +oz—2/10)) , (2.16)

m f cam

kde feqm je ohniskova vzdalenost objektivu kamery, o ithel dopadu svétla na miizku. Kon-
stanty sg a ¥y se musi urc¢it experimentéalné. Jak jiz bylo zminéno, na rozdil od hranolového
spektrografu si s a A odpovidaji témér linearneé.

Jako spektralni rozliSeni, nékdy téz thlova disperze, oznacujeme veli¢inu %()\).
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Proof of the Grating Equation Fig. 13

Path difference AS = d{sina £ sinf)

Obrazek 2.43: K odvozeni mfizkové rovnice 2.15. Prevzato z http://www.williams.edu/
Astronomy /Course-Pages.
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Obrazek 2.44: Prekladani fadu spekter. Prevzato ze skripta???7?.



Linearni skala na detektoru, tzv. linedrni disperze je pak dana rovnici (2.1). Pro miizkovy
spektrograf ziskdme spektralni rozliseni derivaci vztahu (2.15) podle 3 pii konstantnim tihlu
dopadu «. Pak dostaneme

dg m

A\ dcosB’
Pripomenme jesté dalsi charakteristiku spektrografu — rozliSovaci schopnost. D& se
ukazat, ze pro miizkovy spektrograf ji lze vyjadrit nejen jako podil vinové délky A, ve
které meétrime, k nejmensimu intervalu vlnovych délek o\, které jesté spektrografem ro-
zlisime (napf. rozdil vlnovych délek odpovidajicich dvéma sousednim pixelum), ale také
jako soucin fadu spektra m a poc¢tu vrypu miizky N

A
D)

(2.17)

R (A) = mN. (2.18)
Pokud tedy médme miizku s 600 vrypy na 1 mm o délce 50 mm, mé miizka celkem 30000
vrypu a v prvém fadu pak rozliSovaci schopnost 30000, ve druhém 60 000 atd.

Rowlandiv spektrograf

U mrizkovych spektrografu se setkame s celou fadou konstrukei. Nejjednodussi usporadani
s odrazovou mfizkou predstavuje Rowlanduv spektrograf (obr. 2.45), ktery nepotiebuje
ani kolimator, ani objektiv kamery. Tvoii jej jedind komponenta, vyduta mtizka. Tim jsou
minimalizovany svételné ztraty absorpci a rozptylem. Ohniskova plocha tvori vélec.

Blazeované miizky

Jsou konstruované tak, ze vétsina svétla padne do jednoho urc¢itého radu spektra, takze
je o to jasnéjsi. Dosdhne se toho uréitym sklonem vrypu vuéi roviné miizky. Blazeovand
miizka (blazed grating) se vzdy optimalizuje pro néjakou vlnovou délku.

Echellete spektrograf

V obycejném jednomiizkovém spektrografu miizka sice zpusobi difrakei, ale jednotlivé rady
spektra se prekryvaji. Abychom tomu zabranili pouzijeme stejny trik jesté jednou: jiz
rozlozenému svétlu postavime do cesty dalsi miizku, jejiz vrypy budou kolmé ke smeéru
disperze (obr. 2.46). Tim ziskdme tzv. eseletové spektrum, kde jsou jednotlivé fady spektra
zobrazeny v Fadcich pod sebou (obr. 2.47, 2.48, 2.49). Na plosny detektor pak zachytime
velkou c¢ast spektra.

Mnohovlaknova spektroskopie

Klasicka spektroskopie méa nevyhodu, ze 1ze najednou pozorovat spektrum jen jedné hvézdy.
Celkem nedavno se na velkych observatotich zacala pouzivat mnohovlaknova spektroskopie.
Do ohniskové roviny se umisti deska s vyrazenymi otvory v mistech, kde se ve zkoumaném
poli zobrazuji hvézdy. Z otvoru se jejich svétlo vede optickymi vldkny do spektrografu (obr.
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Figure 4.1.12. Schematic diagram of a spectroscope based upon a Rowland circle, using
a curved grating blazed for the second order.

Obrazek  2.45:  Rowlanduv  spektrograf s  dutou  mfizkou.  Prevzato
http://www.physics.uc.edu/ sitko/AdvancedAstro/4-Spectroscopy/Spectroscopy.htm.
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Obrazek  2.46:  Schéma  cinnosti  eSeletového  spektrografu.  Prevzato

http://pleione.asu.cas.cz/ slechta.
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Obrazek 2.47: Surové spektrum Siria z eSeletového spektrografu.

http://www.astrosurf.com/ buil/echelle/first.htm.
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Obrazek 2.48: Spojovani ruznych tadu spektra z eSeletového spektrografu. Prevzato z

http://pleione.asu.cas.cz/ slechta.
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Obréazek 2.49: Spektrum Slunce z eSeletového spektrografu s vysokym rozliSenim, kde jsou
jednotlivé tady jiz upraveny a poskladany pod sebe. Barvy jsou pak ptridany umeéle. Zdroj:
Nigel Sharp, National Optical Astronomical Observatories/National Solar Observatory at
Kitt Peak/Association of Universities for Research in Astronomy a the National Science
Foundation.

2.51 Ziskdme tak spektra vsech objektu v poli najednou zobrazena nad sebou (obr. 2.50).
Béhem expozice jednoho hvézdného pole vyrabi automaticky robot masku pro dalsi pole v
pozorovacim programu. Zavedenim této technologie se velmi zvysilo vyuziti pozorovaciho
casu dalekohledu.
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Obréazek 2.50: Detekéni deska spektrografu 2dF  Anglo-Australského dalekohledu
pripravovana pro pozorovani robotem. Opticka vlakna jsou osvétlena cervené. Ptrevzato
z http://www.2dfquasar.org/Spec_Cat/basic.html.

Obrazek 2.51: Vycistény obréazek 150 spekter galaxii ze spektrografu 6dF (pole 6,6° x 6, 6°)
UK Schmidt Telescope. Prevzato z http://www.roe.ac.uk/ifa/wfau/6df/.



Kapitola 3

Radiova astronomie

V srpnu 1931 zachytil americky fyzik ¢eského puvodu Karl Guthe Jansky radiové signély
prichéazejici z vesmiru, presnéji ze souhvézdi Stielce, od objektu znamého dnes jako Sgr A.
Prestoze to bylo vlastné ndhodou (puvodné totiz hledal mozné zdroje réddiovych poruch
pro firmu Bell), je pokladan za zakladatele radioastronomie.

Velkou vyhodou radioastronomie je, Ze je mozné pozorovat i ve dne a nevadi ani
obla¢nost. Podle zpusobu vyzkumu muzeme radioastronomii rozdélit na:

e pasivni — studuje pouze radiové viny pasivné prijimané z vesmiru. Predmétem studia
jsou télesa slunecéni soustavy (napf. Slunce, Jupiter), objekty ze svéta hvézd (hvézdy,
nékteré dvojhvézdy, mlhoviny, zbytky supernov, planetarni mlhoviny, molekulova
oblaka) nebo hvézdnych soustav (galaxie, galaktickd jadra, kvazary).

e aktivni (radarovd astronomie) — pomoci radaru vysild signdl, ktery po odrazu od
cile opét prijima a analyzuje. Je omezena jen na Zemi a jeji nejblizsi okoli. Studuje
polarni zafe, meteory, zemskou atmosféru (ionosféru), Slunce, Mésic, Merkur, Venusi,
planetky.

Oblasti hvézdné oblohy, které jsou v radiové oblasti jasnéjsi nez okolni hvézdné obloha
se nazyvaji rddiové zdroje. Prvni objevené radiové zdroje se oznacovaly latinskym jménem
souhvézdi 4+ pismeno, napi. Cygnus A. V 60.-70. letech minulého stoleti pak zkratkou z
¢isly napt. 3C273, coz znadci 273. objekt ve 3. Cambridgeském katalogu. Nové oznaceni
dle TAU v sobé skryva souradnice; napt. 19N4A znaci ze objekt lezi na rektascenzi mezi
19 — 20", na severni polokouli (N), na deklinaci mezi 40-50° a navic je uvedeno pofadi
zdroje v oblasti (A). Piiklad: Tau A = 05N2A = NGC 1952 = M1 = Krabi mlhovina.

Zakladnimi ptistroji jsou radiové teleskopy, radiové interferometry, spektrografy a radary.
Rozlisovaci schopnost radioteleskopu je dana vztahem (2.2). Vzhledem k vInové délce
radiového zareni propousténého zemskou atmosférou (obr. 1.1) v tddech jednotek metru,
sta¢i vyrobit zrcadla s centimetrovou presnosti. Pro radiové zareni tedy muzeme snadno vy-
robit velmi velké pruméry antén. Nejvetsi plné pohyblivé radioteleskopy jsou Green Bank
Telescope (USA) s anténou 100 x 110 metru a 100metrovy radioteleskop v Effelsbergu
(Némecko). Nejvétsi nepohyblivéd celistva anténa je o pruméru 305 m v Arecibu na Por-
toriku, ale ve vystavbé je radioteleskop FAST na jihovychodé Ciny, ktery ma mit prameér
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500 metru. Nejvetsi samostatny radioteleskop svéta RATAN 600 o pruméru 600 metru
pracuje v Rusku.

V roce 1946 byla predstavena astronomickd interferometrie. Astronomické interferom-
etry sestdvaji ze soustav klasickych parabolickych antén (napi. One-Mile Telescope) nebo
jde o pole jednorozmérnych antén (napt. Molonglo Observatory Synthesis Telescope) nebo
dvojrozmérné pole nesmérovych dipdlu (napt. Tony Hewish’s Pulsar Array). Jednotlivé
antény jsou spolu spojeny. Zachycené signdly z ruznych teleskopu se pomoci aperturni
syntézy skladaji, interferuji tak, ze vlny o stejné fazi se posiluji a viny o fazi opacné se
rusi. Cilem téchto pozorovani je predevsim zvysit thlové rozliseni. RozliSovaci schopnost
sestavy interferometru je stejna, jakou by méla jedind anténa s prumérem shodnym se
vzdalenosti diléich antén. Mezi velké radiové interferometry patii napiiklad soustava 27
antén Very Large Array v Novém Mexiku, USA, ktera dosahuje rozliseni az 0,2 thlovych
vtefin ve 3 cm vinovych délkach. Od 70. let minulého stolet{ je mozné vyuzivat jako soucasti
radiovych interferometru radioteleskopy po celé zemékouli a dokonce i ve vesmiru, vznikla
interferometrie s velmi dlouhou zékladnou (Very Long Base Interferometry — VLBI).

P1i studiu blizkych objektu sluneéni soustavy nejsme odkazani jen na pasivni piijem, ale
muzeme vysilat vlastni radiové vlny. Jako radar muze pracovat i radioteleskop v Arecibu.
Zpracovanim radiovych pulsu odrazenych od zkoumaného objektu lze napiiklad zjistit
vzdalenosti a rotac¢ni rychlosti planet. Byla tak velmi presné zjisténa i hodnota astro-
nomické jednotky. Pri sledovani meteoru pak muzeme urcovat jejich rychlost, vzdalenost
a smér. Zakladnim vztahem radarové astronomie vztah mezi intenzitou ptijaté ozvény,
vlastnosti cile, jeho vzdalenosti a vlastnostmi pozorovaci aparatury — tzv. radarova rovnice

P A
PR = —TGT2 RJ, (31)
(4m)” rd
)\2
Ap = Z-Gp, (3.2)
4

kde 7 je vzdalenost objektu, o [m?] radarovy wcinny pruiez sledovaného télesa (je vzdy
mensi nez geometricky prutez), Pr vykon vysilace, Pg [W] pfijimany signal, G zisk vysilaci
antény, Gr zisk prijimaci antény, Ag apertura antény radaru, A vlinova délka signalu.
Pomoci radarové rovnice 1ze i odhadnout, jaky dosah ma zvoleny radioteleskop. Po tprave

vztahu 3.1 dostaneme
4 O'PvA2
maxr — X 3.3
" \ 4ma2 P, (3.3)

kde 7,42 je vzdalenost, do které lze objekt zmérit a Py je nejmensi signal, jaky muze radar
jesté zachytit.
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Kapitola 4

Infracervena astronomie

Infracervend (IR) astronomie je oblasti astronomie a astrofyziky, kterd studuje astro-
nomické objekty na vlnovych délkéch v intervalu 0.75 az 300 mikrometru (viz tabulka
4.1). Z jedné strany je tato oblast vymezena svétlem o vinovych délkach 380 az 750 nm a
z druhé strany submilimetrovymi vlnami.

Existenci infracerveného zatreni ve spektru Slunce objevil roku 1800 W. Herschel. Po
rozkladu slunec¢niho svétla hranolem zjistil, ze teplomér ukazuje nejveétsi teplotu tam, kde
uz ale zadné zareni nebylo okem vidét, za ¢ervenym okrajem spektra. Ale az pocatkem
20. stoleti se podafilo vyvinout dostatecné citlivy detektor pro IR fotometrii nékolika set
hvézd. Nicméné IR astronomie byla az do konce 50. a zacatku 60. let minulého stoleti
»klasickymi“ astronomy opomijena a byla spiSe vysadou fyziku. Teprve uspéch radioas-
tronomie v 50. letech a nové detektory pro IR zéateni polozily skuteéné zaklady moderni
infracervené astronomie.

Protoze je infracervené zareni svou vlnovou délkou blizké viditelné césti spektra, je
mozné zejména pro ,,blizkou® IR oblast pouzivat stejné pristroje, dalekohledy jako pro
svétlo. Specidlni teleskopy (jako je napt. James Clerk Maxwell Telescope na Mauna Kea)
se pouzivaji az ke studiu vzdalenéjsich ¢asti IR spektra. Pti pozorovani IR zareni ale zna¢né

Tabulka 4.1: Infracervend okna

Vlnové délka [pm] Obor Dalekohledy
0,65 - 1,0 R al prakticky vSechny optické dalekohledy

1,25 J vétsina optickych dalekohledu a IR dalekohledy
1,65 H vétsina optickych dalekohledt a IR dalekohledy
2,2 K vétsina optickych dalekohledt a IR dalekohledy
3,45 L vétsina optickych dalekohledu a IR dalekohledy
4,7 M vétsina optickych dalekohledu a IR dalekohledy
10 N vétsina optickych dalekohledu a IR dalekohledy
20 Q vétsina optickych dalekohledu a IR dalekohledy
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problémy zpusobuje vodni para v zemské atmosfére, kterd absorbuje jeho znacnou ¢ast.
Atmosféra sama pak v IR oblasti zdfi. Z tohoto duvodu jsou IR teleskopy umistoviny
do mist s velkou nadmotskou vyskou a nizkou vlhkosti vzduchu, napiiklad Mauna Kea
Observatory (4205 m n. m.) nebo ALMA v Chile (5000 m n.m.) v chilské pousti Atacama
¢i observator v Antarktidé. Dalekohledy pro IR astronomie musi byt zpravidla chlazené
na nizkou teplotu, protoze zdroje IR zafeni maji teplotu fadové stovky kelvinu a pokud
by dalekohled a detektor nebyly chlazeny, mohlo by tepelné zareni samotného detektoru
kontaminovat studované zareni vesmirného objektu.

Dnes uz existuji i vyznamné piehlidkové projekty v IR oblasti spektra, jako napriklad
2MASS (Two Micron All Sky Survey). Vyznamné jsou i IR observatore na obézné dréze
95 % hveézdné oblohy v 12, 25, 60 a 100 pum. Nasla 250 tisic IR zdroju. V okoli ekliptiky
nasla meziplanetarni prach, ktery odrazi IR zareni Slunce. V soucasné dobé jsou to pracuji
na obézné dréze Herschel Space Observatory a Spitzer Space Telescope (viz tabulka 1.1).

Pouzivané IR detektory zaznamenaly béhem uplynulého pulstoleti obrovsky vyvoj. V
padesétych letech 20. stoleti se zacalo pouzivat PbS (sulfidu olova) chlazeného tekutym
dusikem na 77 K. Pti dopadu IR zateni o vlnové délce A=1-4pm se méni se elektricky odpor
PbS, ktery je mozné mérit. V roce 1961 byl poprvé pouzit germaniovy bolometr, ktery byl
nékoliksetkrat citlivéjsi nez predchozi detektory. Maly prouzek germania byl umistén do
nadoby s malym otvorem. Jakmile dopadne zafeni na germanium, ohieje ho a zméni jeho
vodivost. Pak se méfi proud prochéazejici prouzkem. Musi se chladit na teplotu 4 K, takze
je cela nadobka umisténa v tekutém héliu. Detektor je citlivy v celém rozsahu IR vlnovych
délek. V soucasné dobé nejpouzivanéjsi IR detektor HgCdTe je z telluridu rtuti a kadmia.
Nékdy je oznacovan jako MCT nebo CMT (mercury cadmium telluride) nebo MerCad.
Pracuje podobné jako PbS, jen je mnohem citlivéjsi k IR zafeni. Podle slozeni (poméru Hg
a Cd) je schopny pracovat v ruznych oblastech IR ¢asti spektra.
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Kapitola 5

Rentgenova astronomie

Rentgenova astronomie se zabyva studiem rentgenovych zdroju v rozmezi vlnovych délek
8 nm az 8 pm, frekvenci od piiblizné 50 PHz do 50 EHz a energi zhruba 0,12 az 120 keV.
V rozmezi od 10 nm do 0.1 nm (kolem 0,12 az 12 keV) mluvime o mékkém rentgenovém
zéreni (soft X-rays) a pro vlnové délky 0.1 nm az 0.01 nm (od ptiblizné 12 do 120 keV)
jako o tvrdém rentgenovém zafeni (hard X-rays). Na jedné strané je rentgenové zareni
vymezeno ultrafialovym zéienim a na druhé gama zienim.!

Prestoze W. C. Rontgen objevil zafeni, jez nese jeho jméno, v roce 1895, v astronomii
byly vyuzito az po druhé svétové valce. Zemskd atmosféra rentgenové zareni nepropousti
a tak je nutné vykonavat méreni v tomto oboru spektra ve vysokych vyskach nebo nejlépe
zcela mimo zemskou atmosféru, v kosmickém prostoru. Zpocatku se vyuzivalo raket, ale
pozorovani trvalo jen nékolik minut. Atmosférické balény poskytovaly delsi pozorovaci cas,
ale jen pro zareni s vySsi energii, protoze se nedostaly prilis vysoko. Jako detektor slouzily
Geigerovy-Miillerovy pocitace. Mnohem presnéjsi zarizeni k zaznamenani rentgenového
zafeni je rentgenovy dalekohled. Pii jeho konstrukci bylo nutné vyftesit fadu problémii.
Rentgenové paprsky se témér neldmou. navic se tyto vysokoenergetické fotony odrazi jen
pod thlem dopadu vétsim nez 85° . Proto jsou na odrazné plochy kladeny velké naroky.
Potahuji se tenkou vrstvou kovu s vysokou elektronovou hustotou (Ni, Au, Pt, Ir) a a hlad-
kost povrchu ma byt 1 nm. VSechny rentgenové dalekohledy vychézeji z Wolterovy kon-
strukce, kdy je rentgenové zareni fokusovano pomoci nékolika souosych rotac¢nich parabol-
ickych a hyperbolickych ploch vlozenych do sebe (obr. 5.1). Wolterova zrcadla se pouzivaji
ve trech konfiguracich. Problémy jsou zatim s fokusaci zareni s energiemi nad 100 keV. Jako
detektory se pouzivaji CCD prvky ve spojeni s luminiscenénimi deskami. CCD samotné
neni citlivé na rentgenové zareni, ale detekuje svétélkovani vhodné luminiscencéni desky.
Vhodnymi materialy mohou byt jodid sodny Nal nebo smés jodidu cesia Csl a sodiku.
Rentgenové dalekohledy se umistuji na paluby druZic a pracuji v kosmické prostoru. Mezi
nejvyznamnéjsi rentgenovém observatore patii Uhuru, Chandra nebo XMM Newton (viz

!Nedavno doglo k novému oddéleni rentgenového a gama zafeni. Ve starsich knihdch je jako hranice
uvadéna vinova délka 10~ nm. Ale poté, co byly objeveny nové zdroje rentgenového a gama zéfeni, se
oblasti obou zéareni prekryvaly. Proto se nyni typ zafeni rozliSuje podle jeho puvodu: rentgenové paprsky
jsou vyzatrovany elektrony mimo jadro, zatimco zdrojem gama zafeni je jadro.
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Obréazek 5.1: Schéma rentgenového dalekohledu Wolterovy konstrukce. Prevzato z
http://ixo.gsfc.nasa.gov /images/science.

tabulka 1.1).

Nejbliz§im, ale velmi slabym zdrojem rentgenového zafeni jsou polarni zafe v at-
mosfére. Nejjasnéjsim je nase Slunce. Nejpocetnéji zastoupenymi zdroji v nasi Galaxii
jsou rentgenové dvojhvézdy (napi. dvojhvézda s akreénim diskem Sco X-1 nebo soustava
tvorena Cernou dirou a masivni hvézdou Cyg X-1). Méné casto se setkame se zdroji v
podobé zbytku supernov, nov. Ve svété galaxii jsou vydatnymi rentgenovymi zdroji ak-
tivni galaxie, kvazary, radiové galaxie nebo kupy galaxii.
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Kapitola 6

Astronomie gama zareni

Protoze zemska atmosféra je tuto nejenergetictéjsi ¢ast spektra elektromagnetického vinéni
nepropustna mohla se gama-astronomie zacit rozvijet az zacatkem 60.let minulého stoleti.
Prvni stovka gama-fotonu byla detekovana dalekohledem na gama zafeni na palubé druzice
Explorer 11 v roce 1961. Nésledovala fada druzic, ale nejpodivnéjsi objev pochézi z prelomu
60. a 70. let a byl u¢inén vojenskymi satelity Vela. Ty mély puvodné monitorovat gama
zateni vzniklé pri pokusnych vybusich jadernych zbrani, ale ukazalo se, ze ¢astéji zazna-
menaji gama-zablesk ze vzdaleného vesmiru nez ze Zemé. Na prelomu 20. a 21. stoleti
pracovalo v kosmu nékolik gama observatori, napiiklad CGRO (Compton Gamma-Ray
Observatory), BeppoSAX, INTEGRAL, GLAST a dalsi.

Pozorovani gama-zareni z vesmiru je dulezité proto, ze nékteré pii urcitych vyznamnych
jevech ve vesmiru jako vybuch supernovy, hypernovy, pad hmoty do ¢erné diry apod. je
velka cast energie vyzarena v oblasti gama zafeni. Navic gama-detektory odhalily zcela
nové tkazy jako gama-zablesky (gamma ray burst, GRB).

Fotony gama zareni maji mnohonasobné vyssi energii nez fotony svétla. Muzeme je
detekovat sledovanim efektu, které zpusobi na latce pii dopadu. Téchto projevi muze byt
nékolik. Gama-zareni se muze srazit s elektronem a zpusobit tak Comptontuv rozptyl nebo
muze dostat elektron na vyssi energetickou hladinu, muze dojit k fotoionizaci. Ale vzhledem
k vysoké energii gama zareni, muze se ¢ast energie transformovat na hmotu vytvorenim
dalsi ¢astice — pozitronu (produkece péru). Viechny tyto interakce hybou s elektrony, takze
vznika proud. Jeho méfeni lze odhadnout energii a smér puvodniho gama zafeni.

U optickych dalekohledu pro ziskani ostrého obrazu soustied ujeme, fokusujeme paprsky
do ohniska, tedy ménime smér fotonu, ale bez néjaké velké zmény energie. To ale neni mozné
u gama zafeni. Zrcadla a ¢ocky s gama zafenim moc dobte nepracuji. Kdyz gama zareni
zasdhne materidl (Cocky nebo zrcadla), tak s nim interaguje tak, ze se gama zafeni znici
nebo ztrati velkou ¢dst své energie. Vysledkem je pak obraz, ktery neni tak ostry (neméd
tak dobré thlové rozliseni) jako tfeba obraz v optické oblasti spektra.

Pro pozorovani zdroju gama-zafeni se pouzivaji detektory:

o scintila¢ni detektor (pfi malych energiich 100 keV az 10 MeV) — pevna nebo tekutd
latka, v niz elektron, uvolnény pii dopadu gama-fotonu fotoelektrickym jevem nebo
Comptonovym rozptylem, vyvola svételny zablesk;
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e jiskrova komora (pfi energiich 30 MeV az 10 GeV) — gama-foton materializuje dvo-
jici elektron-pozitron, kterd se pohybuje ve sméru dopadajicitho fotonu. RozliSovaci
schopnost je asi 1 ° .

e optické dalekohledy (pfi nejvyssich energiich) — gama-foton vytvoii ve vysoké at-
mosfére dvojici elektron-pozitron. Obé ¢astice maji vysokou energii a pii pruchodu
atmosférou vytvori elektromagnetickou sprsku, v niz se stiida emise sekundarnich
gama-fotonti a materializace. Pii tom energetické ¢éstice vysilaji Cerenkovovo zéfent,
které je mozné v noci zachytit optickymi dalekohledy jako svételny zablesk. Z takovych
observatoii jmenujme naptiklad H.E.S.S., VERITAS, MAGIC, CANGAROO III nebo
HEGRA.
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Kapitola 7

Astronomie gravitacnich vin

Astronomie gravitacnich vin se snazi zachytit gravitaéni viny (chvilkové deformace pros-
torocasu predpovézené Einsteinem v obecné teorii relativity) jako projevy déju probihajicich
u neutronovych hvézd, cernych dér, pti vybuchu supernovy nebo hypernovy ¢i udalosti
kratce po velkém tresku.

Teéleso tvaru protahlého rotacniho elipsoidu s malou poloosou r a pomérem poloos a
rotujici kolem malé poloosy tihlovou rychlosti w vyzatuje gravitacnimi vlnami vykon

_ GMPwrt(a+1)%(a —1)°

Lg 64c®

(7.1)

Gravitacni viny byly zatim potvrzeny jen nepiimo zkracovanim obézné doby bindrnich
pulsaru, napt. bindrniho pulsaru PSR 1913+16. I kdyz uz roku 1972 J. Weber (obr. ?77?)
ohlasil, ze se mu podarilo gravitac¢ni viny detekovat, nejsou jeho vysledky z nékolika duvodu
ptijatelné (vice napt. v Ullmann (1986)). Weber nicméné postavil skutecné prvni detektory
gravitacnich vin (obr. ??). Slo o nékolik zavésenych hlinfkovych valci (153 cm dlouhych, 66
cm v pruméru). Deformace vélce, které by viny zpusobovaly, detekoval pomoci piezoelek-
trickych clanktu. Jinou moznosti detekce gravita¢nich vin jsou interferometrické experi-
menty (obr. ??c). Pfi pruchodu gravitacni viny by se méla ménit vzddlenost mezi télesy.
Zména vzdalenosti se sleduje interferometricky. Cim delsf ramena interferometru, tim snéze
se vlna zaregistruje. V soucasné dobé (2010) se o zachyceni gravitac¢nich vln snazi nékolik
detektoru. Nejvetsi je americky LIGO (Laser Interferometer Gravitational wave Observa-
tory). V Evropé jsou VIRGO a GEO a v Japonsku TAMA. V r. 2011 se pldnuje vypusténi
interferometrickych druzic LISA s rameny interferometru nékolik milionu km.
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Obréazek 7.1: Detekce gravitacnich vin. a) Harmonicky oscildtor tvoreny dvéma télesy
A a B spojenymi pruzinou je nejjednodussim rezonanc¢nim detektorem gravitac¢nich vin.
b) Rezonanéni detektor gravitaénich vin tvofeny masivnim (pruznym) vélcem v némsz
gravitacni viny vyvolavaji kmity. Pomoci vhodnych snimact deformace jsou tyto mechan-
ické kmity prevadény na elektrické signaly a dale zpracovavany. Detektor tohoto typu
zkonstruoval J.Weber v r.1968. ¢) Interferometricky detektor gravitaénich vin. Pievzato z
http://astronuklfyzika.cz/Gravitace2-7.htm.
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Kapitola 8

Neutrinova astronomie

Neutrinova astronomie se zabyva kosmickymi neutrinovymi zdroji, Sitenim neutrinového
zateni kosmickym prostfedim a neutrinovymi detektory. Jaderné reakce ve hvézdach, vybuchy
supernov apod. produkuji hojné neutrina, ale jen velmi malé mnozstvi z nich muze byt
detekovano neutrinovymi dalekohledy. Neutrinova astronomie je motivovana zejména sna-
hou pozorovat procesy, které nejsou dosazitelné optickymi dalekohledy, naptiklad. déje ve
sluneénim jadru. Nicméné zatim je tento obor stale v plenkach. Dosud jedind potvrzena
mimozemska neutrina jsou ze Slunce a supernovy SN1987A.

Neutrina se podafilo experimentalné dokéazat az roku 1956. Dnes vime, ze existuji tii
formy neutrina — elektronové, mionové a tauoné, pricemz posledné jmenované se podarilo
detekovat az roku 2000. Maji velmi maly Gcinny prufez, coz velmi ztézuje jejich detekei.
Prakticky bez problému prochézi latkou. Naptiklad nasim organismem jsou zachycena jen
jedno nebo dvé neutrina z 10°4 slunec¢nich neutrin, které nasim télem za dobu Zivota
projdou.

V r. 1968 provedl Davis experiment s 600 tunami C,Cly. Detekoval prumérné 1 neutrino
denné. Teoreticky predpovézena frekvence méla byt 3x vétsi. Problém slunecnich neutrin
se pozdéji vytesil oscilaci neutrin, kdy ¢ést elektronovych neutrin na cesté od Slunce k Zemi
meéni svoji identitu. Slune¢ni neutrina vypovidaji o okamzitém vykonu slunecniho nitra. Lze
vytvorit spektrum zavislosti energie-tok neutrin(obr. 8.1. Mnozstvi neutrin vyjadfujeme
pomoci tzv. sluneéni neutrinové jednotky (SNU), tedy jednotky pro méfeni toku slunecnich
neutrin, kterd je definovand jako 1073¢ neutrin zachycenych jednim atomem (37Cl) za 1 s.

Pouzivané neutrinové detektory:

e Chlérovy detektor. Neutrina se zachycuji ve velké nddrzi s CoCly. Kolem 1/4 piirodniho
chléru je izotop 37Cl. M&-li neutrino energii alespoii 0,9 MeV, je Sance, Ze nastane
reakce

Ve +52 Cl — STAT 4+ e,

Reakce funguje jen pro elektronova neutrina. Vznikne nestabilni izotop argonu, ktery
se rozpada zpét na chlér, pricemz vyzaii rentgenovy foton. Ten detekuji fotondsobice
obklopujici nadrz.
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e+ Be — “Li+w (Ey = 0.86 MeV (90%), 0.38 MeV (10%) )
BB~ "Be*t+et+we (Ey < 15 MeV)
*He+p — ‘He+e' +v, (Ey < 18.8 MeV)

Obrazek 8.1: FEnergetické spektrum sluneénich neutrin a reakce, které je pii p-
p cyklu vyprodukuji. Je naznaceno, jakymi detektory se d& neutrino dané en-
ergie zachytit. Pfevzato z http://www.chemistry.bnl.gov/SciandTech/SN/default.htm a
http://www.slac.stanford.edu/econf/C990809/docs/suzuki.pdf.
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Obréazek 8.2: Neutrinovy vodni detektor Super-Kamiokande. Vodni nadrz obklopuji fo-
tonasobice. Zdroj: Kamioka Observatory, ICRR, University of Tokyo.

Prukopnikem téchto detektoru byl R. Davis, Jr., ktery na konci Sedesatych let minulého
stoleti experimentoval s perchlorethylenem, ketry se bézné pouziva na ¢isténi.

e Vodni detektor. Na sténdch nadrze s vodou jsou umistény fotonasobice. Neutrino
muze vyrazit elektron nebo mion z molekuly vody, piitom vznikne Cerenkovovo
zareni. D4 se zjistit ¢as priletu neutrina a jeho smér. Plati je pro pro elektronové neu-
trina. Je citlivéjsi nez chlérovy detektor. Piikladem je japonsky Kamiokande a novy
Super-Kamiokande (obr. 8.2), ¢i SNO (Sudbury Neutrino Observatory) v Kanadé.

o Galiovy detektor. Funguje stejné jako chlérovy detektor. Galium interaguje s neutriny
nad 0,23 MeV. Probiha reakce

Ve +151 Ga — DGe+e.

Prikladem je experiment SAGE (Soviet—American Gallium Experiment) v Rusku
nebo evropsky projekt GALLEX v Itélii.
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Kapitola 9
Pristroje slunecni fyziky

Pozorovani Slunce vizualné

Pozorovani slunecni fotosféry a tzv. slunec¢nich skvrn je zajimavé zejména v dobé max-
ima ¢innosti. Bez specidlniho vybaveni je vSak pfimé pozorovani Slunce dalekohledem velmi
nebezpeéné! V zadném piipadé se nedivejte do dalekohledu na Slunce, pokud
neni na dalekohledu umistén helioskopicky okular nebo specialni sluneé¢ni filtr.
Pokud neni filtr ve standardni vybavé dalekohledu, 1ze jej i vyrobit z specialni folie. Pti
vlastnim pozorovani pak nezapomernite zaclonit nejen hlavni dalekohled, ale i hledacek.
ohniskovou rovinu. A ani pii miteni dalekohledu na Slunce neni nutné se na néj divat, staci
sledovat stin dalekohledu... Pokud se vSak pfece jen rozhodnete pro primé pozorovani,
napiiklad detailt sluneénich skvrn, pouzijete Herscheluv okular (helioskopicky okuldr). V
tom pripadé je ptred klasicky okular vlozen pruhledny sklenény klin, ktery odrézi vétsinu
svétla mimo okular, do vlastniho okularu odrézi jen asi 5 % svétla.

Pro pozorovani slunecni korény i mimo slunecnich zatmeéni sestrojil v roce 1930 B.
Lyot koronograf (obr. 9.1) Hlavnim nedostatkem tohoto zatizeni byla vysok4 citlivost na
rozptylené svétlo znehodnocujici vysledny obraz. Puvodni model mél totiz jen jednoduchou
clonu a nepouzival monochromaticky filtr. Umistoval se tedy zpravidla na vysokohorské
observatore. Pomoci koronografu s filtrem pro nékterou z korondlnich ¢ar muzeme stu-
dovat strukturu a vyvoj korony. V optické oblasti pozorujeme zakazané cary emitované
zakdzanymi prechody v iontech zeleza Fe X (¢ervend korondlni ¢dra), Fe XIV (zelend) a Ca
XV (zlutd). Pokud je koronograf vybaven Ha filtrem, slouzi k pozorovéni protuberanci a
nazyva se protuberancéni dalekohled.

Velké slunecéni observatore pouzivaji specidlni slunecni dalekohledy. Jde o reflektory
nebo refraktory, u nichz velikost slunecniho disku v ohniskové roviné je ptiblizné rovna jedné
setiné ohniskové vzdalenosti. To znamena, ze velikost obrazu Slunce v ohniskové roviné v
centimetrech bude stejné jako délka ohniskové vzdalenosti v metrech, proto maji sluneéni
dalekohledy velkou ohniskovou vzdalenost. Nékdy jsou instalovany atypicky vodorovneé,
svisle nebo sikmo (viz obr. ??). Otéceni dalekohledu nahrazuje tzv. celostat (nékdy téz
coelostat), ktery sleduje Slunce na obloze a vrha jeho svétlo do dalekohledu. Coelostat
(obr. 9.3) tvoii dvé (priméarni a sekunddrni) rovinnd zrcadla. Primarni zrcadlo se otdci
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Obrazek 9.1: Schéma puvodniho Lyotova koronografu: C — clony, O — objektiv, P — pomocna
cocka, I — interferen¢ni filtr, Z — okular. Obraz fotosféry se odrazi od plasté clony do
stran a dopadd na vycernéné stény tubusu, kde je absorbovan. Kuzelovitd clona K je
upevnéna v pomocné cocce, kterd prendsi jeji obraz do roviny tzv. Lyotovy clony L. Druhy
objektiv O2, ktery se nachazi za ¢ockou, znovu zobrazi rovinu okolo kuzelovité clony, ktera
vlastné ptredstavuje okoli Slunce tésné nad fotosférou. Tento druhy obraz prechazi potom
interferenénim filtrem do okularu, nebo dopada na citlivou fotografickou vrstvu. Zdroj:
http://www.astro.cz/clanek /3643.

rovnomeérné kolem svétové osy jednou za 48 hodin a odrazi paprsky na pevné sekundarni
zrcadlo. Od néj pak miii paprsky do slunec¢niho dalekohledu.
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Obréazek 9.2: McMath-Pierce Telescope — slunecni dalekohled observatore na Kitt Peaku.
Zdroj: http://nsokp.nso.edu/mp/imagetab.html.
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Obréazek 9.3: Schéma horizontdlniho celostatu. Prevzato z Kleczek: Velka encyklopedie
vesmiru.
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Kapitola 10

Doporucena literatura

http://www.star.bris.ac.uk/bjm/lectures/astech/ - Zde najdete prezentace pouzivané
na prednasce.
http://www.williams.edu/Astronomy/Course-Pages/211/assignment.html - Kurz blizky
prednaskam ZAaA I a II. Obsahuje zajimavé animace a applety.
http://spiff.rit.edu/classes/ - Stranka uzitecnd ve spojenim s Googlem.
http://www.astro.ufl.edu/~oliver/ast3722/ast3722.htm
http://outreach.atnf.csiro.au/education/senior/astrophysics/
http://www.telescope-optics.net/ - Optické dalekohledy.

Ivo Zajonc, Teleskopie, http://www.jiast.cz/category /teleskopie

Zdenék Rehof, http://astro.posec.cz - ¢ast Teorie

Antonin Vitek, Karel Pacner: http : //technet.idnes.cz/jak — lidstvo — otviralo — okno —
do — vesmiru — exkluzivni — serial — o — dobyvani — kosmu — 1qg — /tec_vesmir.asp?c =
A071231.192624 _tec_vesmir_vse
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