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2 Optická astronomie 13
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Kapitola 1

Atmosférická a vněatmosférická
astronomie

1.1 Úvod

Pozorováńı vesmı́rných těles z povrchu Země, na dně vzdušného oceánu, je pro astron-
omy velmi omezuj́ıćı. Zemská atmosféra velmi dobře filtruje zářeńı přicházej́ıćı z vesmı́ru
na povrch Země. Výsledkem je, že že Země můžeme vidět jen velmi omezené rozsahy vl-
nových délek zářeńı, nazývaná

”
okna“. Viditelné světlo spadá do jednoho z takových oken

(obr. 1.1). Okno s viditelným světlem na jedné straně omezuje ozónová vrstva v zemské
atmosféře, která silně zachycuje ultrafialové zářeńı. Na opačné straně okna, při deľśıch
vlnových délkách, se nacháźı oblast infračerveného zářeńı, které zachytávaj́ı předevš́ım
molekuly vody, metanu a oxidu uhličitého. Teprve pro deľśı vlny v rádiové oblasti je obloha
pro zářeńı pr̊uzračná.

1.2 Vliv atmosféry na astronomická pozorováńı

1.2.1 Extinkce v atmosféře

Každé pozorováńı z povrchu Země nebo obecněji ze zemské atmosféry je atmosférou ovlivněno.
Zářeńı je při svém pr̊uchodu atmosférou zeslabeno absorpćı a rozptylem. Souhrnně se tento
jev nazývá extinkce.

Při absorpci je foton zachycen nějakou molekulou. Energie dopadaj́ıćıho fotonu přitom
zp̊usob́ı excitaci této molekuly nebo dokonce vede k jej́ımu rozpadu. Absorpce se projevuje
úbytkem zářeńı na vlnových délkách charakteristických pro jednotlivé druhy molekul a
vytvář́ı ve spektru zdroj̊u absorpčńı čáry nebo pásy. Např́ıklad molekulový a atomárńı
kysĺık a duśık p̊usob́ı absorpci předevš́ım ultrafialového a rentgenové zářeńı, atmosférický
ozón v ultrafialovém oboru a vodńı pára v infračervené oblasti. V optickém oboru nejsou
vzniklé absorpčńı čáry př́ılǐs významné pro astronomická fotometrická měřeńı, zaj́ımavé
jsou snad jen pásy ozónu, jejichž intenzita se měř́ı pro určeńı celkového množstv́ı ozónu v
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Obrázek 1.1: Spektrálńı propustnost zemské atmosféry. Převzato z NASA/IPACP.

atmosféře.
Při srážce fotonu s atmosférickou částićı dojde zpravidla k odchýleńı fotonu z jeho

p̊uvodńıho směru, dojde k jeho rozptylu. Na částićıch větš́ıch než je vlnová délka se světlo
odráž́ı; tento rozptyl pak už nezáviśı na vlnové délce. Na částićıch menš́ıch než je vl-
nová délka procházej́ıćıho zářeńı, se směr měńı difrakćı. V úplně čisté atmosféře se světlo
rozptyluje na shlućıch molekul vzduchu, a to přibližně úměrně λ−4, což s dobrou přesnost́ı
odpov́ıdá Rayleighovu rozptylu. Barevná závislost rozptylu na pevných zrńıčkách a malých
vodńıch kapičkách řádově srovnatelných s vlnovou délkou světla se dá charakterizovat vz-
tahem bλ−g, kde b je faktor turbidity1 a g je parametr, který s rostoućı velikost́ı částic
klesá. Za normálńıch okolnost́ı dosahuje hodnot kolem 1,3 (tomu odpov́ıdá pr̊uměr částic
zhruba 1 mm), ale při znečǐstěńı atmosféry větš́ımi částicemi, např. po výbuchu sopky, může
nabývat hodnot i menš́ıch než 0,5, zat́ımco v mı́stech ovlivněných pr̊umyslovou činnost́ı
produkuj́ıćı velmi malé částice je tento parametr i větš́ı než 1,5.

Optické vlastnosti atmosféry jsou velmi složité a proměnlivé a nedaj́ı se spoč́ıtat z
nějakých snadno měřitelných veličin.

Extinkce je tedy obecně závislá na vlnové délce dopadaj́ıćıho zářeńı a zp̊usobuje kromě
úbytku energie dopadaj́ıćı do detektor̊u také zčervenáńı pozorovaných objekt̊u (obr. 1.2), tj.
zvyšováńı jejich barevného indexu. Proto, stejně jako jasnosti objekt̊u, extinkci studujeme
v barevných fotometrických systémech (viz kaptitola 2.1.5).

Vliv extinkce na jasnosti hvězd je závislý na úhlové výšce pozorovaných hvězd, se
zmenšuj́ıćı se úhlovou výškou (zvětšuj́ıćı se zenitovou vzdálenost́ı z) roste. Tloušt’ku at-

1Turbidita je mı́ra úhrnné energie, která se při pr̊uchodu světelného paprsku vrstvou disperze o jed-
notkové tloušt’ce rozptýĺı na všechny strany od tohoto paprsku. Jej́ı hodnota je úměrná hustotě částic.
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Obrázek 1.2: Celková extinkce se dá rozdělit do dvou složek - Rayleighova rozptylu na
molekulách, který je stálou vlastnost́ı atmosféry, a rozptylu na větš́ıch pevných a kapalných
částićıch (aerosolech), který je velmi proměnný; na obrázku je zachycena situace, která
odpov́ıdá měřeńım na 65cm dalekohledu Astronomického ústavu Ondřejov za poměrně
kvalitńıch podmı́nek s vyšš́ı pr̊uzračnost́ı atmosféry. Absorpce neńı brána v úvahu. Převzato
z http://www.asu.cas.cz/ lenka/prednasky/318ext.htm.

mosféry, kterou muśı světlo překonat, nazýváme vzdušnou hmotou. Velikost vzdušné hmoty
X je nejmenš́ı pro objekt v zenitu, obecně ji lze aproximovat vztahem

X = sec z. (1.1)

tato aproximace nebere v úvahu ani zakřiveńı Země ani refrakci, proto se použ́ıvá přesněǰśı
vztah (Young & Irvine, 1967)

X = sec z
[
1− 0, 0012

(
sec2 z − 1

)]
. (1.2)

Pro hodnoty z = 60◦ maj́ı oba vztahy takřka identické hodnoty. Pro z = 60◦ je
X ≈ 2. Jestliže bychom pozorovali nějakou hvězdu po celou noc a následně zakresĺıme
napozorované instrumentálńı hvězdné velikosti v̊uči vzdušné hmotě, dostaneme př́ımkovou
závislost2. Směrnice př́ımky definuje tzv. extinkčńı koeficient k. Koeficient měńı konstantńı,
měńı se noc od noci, v našich podmı́nkách většinou i během noci.

Hvězdnou velikost hvězdy lze opravit o vliv extinkce dle tzv. Bouguerova3 zákona

mλ0 = mλ − kλX, (1.3)

2To ovšem plat́ı jen za předpokladu, že je atmosféra homogenńı a extinkce stálá, což bohužel v našich
podmı́nkách velmi často neńı splněno a tak běžně zaznamenáme pr̊uběžné změny extinkce v pr̊uběhu jedné
noci. Vı́ce viz např́ıklad na http://www.asu.cas.cz/ lenka/prednasky/318ext.htm.

3čti ”bugérova“
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Obrázek 1.3: Extinkčńı koeficient je směrnićı př́ımky fitované závislost́ı in-
strumetnálńı magnitudy objektu o konstantńı mimoatmosférické jasnosti na
optické hmotě. Atmosféra muśı být homogenńı a extinkce časově stálá. Převzato z
http://www.asu.cas.cz/ lenka/prednasky/318ext.htm.

kde m0 je hvězdná velikost, jakou by pozorovaný objekt měl mimo zemskou atmosféru.
Reálná pozorováńı ale zpravidla vyžaduj́ı pečlivěǰśı korekce a redukce, které jsou podrobně
popsány v Harmanec (2010).

1.2.2 Seeing

Neklid atmosféry, seeing, vzniká, protože se mı́śı atmosférické vrstvy r̊uzných teplot a
tedy i r̊uzných index̊u lomu. Také známé poblikáváńı hvězd na obloze tzv. scintilace je
projevem neklidu atmosféry. Seeing deformuje obrazy hvězd na sńımku velkou rychlost́ı,
typicky častěji než 100krát za sekundu. V běžném sńımku hvězdného pole s expozičńı dobou
sekundy až minuty tak mı́sto bodových obraz̊u hvězd vzniká obraz hvězd rozmazaný do
kotoučk̊u (tzv. seeing disc), který se označuje jako

”
point spread function“ - PSF (viz

2.1.2).
Mı́ru seeingu charakterizujeme pomoćı veličiny FWHM (z anglického full width at half

maximum, což znač́ı š́ı̌rku (obrazu hvězdy) v polovině maxima (obr. 1.4).
Seeing se v ČR pohybuje kolem 2-5 ′′, na nejlepš́ıch pozorovaćıch mı́stech světa zpravidla

klesá k 1 ′′, ale může dosáhnout až 0,4 ′′. Bez adaptivńı optiky je jakýkoliv dalekohled, co do
rozlǐsovaćı schopnosti, srovnatelný s 10-20cm dalekohledem na oběžné dráze kolem Země.

1.3 Balónová astronomie

Jedńım z nejjednodušš́ıch prostředk̊u, jak otevř́ıt daľśı okna do vesmı́ru, která uzavřela
zemská atmosféra, je balónová astronomie. K pozorováńı vesmı́rných objekt̊u se použ́ıvá
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Obrázek 1.4: Definice FWHM plné š́ı̌rky v polovině maxima (full width at half maximum).
Převzato z http://www.skyobserver.net a http://en.wikipedia.org/.

př́ıstroj̊u zavěšených pod balóny a vynášených s jejich pomoćı do výšky až 30 km. Použ́ıvaj́ı
se dalekohledy o pr̊uměru až 1 metr. Př́ıstroje na balónech slouž́ı zejména ke studiu in-
fračerveného, rádiového, rentgenového i gama zářeńı vesmı́rných objekt̊u. Např́ıklad v roce
2007 se ale pomoćı balón̊u vypouštěných v Antarktidě pátralo pomoćı aparatury BESS
po částićıch antihmoty. Za zmı́nku stoj́ı i objev intenzivńıho kosmického rádiového šumu
oznámený počátkem roku 2009, který byl založen na pozorováńıch pomoćı př́ıstroje AR-
CADE na balónu. Vı́ce o balónové astronomii v Reichhardt (2003) nebo na http://en.wikipedia.org/wiki/Balloons for X-
ray astronomy.

1.4 Družicová astronomie

Prvńı zmı́nku o možnosti využit́ı kosmických dalekohled̊u publikoval už Oberth (1923). Po-
drobný rozbor možnost́ı připravil ale až Spitzer (1946), který uvažoval o pozorováńıch po-
moćı dalekohled̊u o rozměrech 0,25 až 15 metr̊u. Spitzer se setkal s kritikou a nepochopeńım
a za uskutečněńı svého snu bojoval daľśı čtyři desetilet́ı. Za hranice atmosféry se lidé
dostali až po 2. světové válce, zejména d́ıky válečnému rozvoji raketové techniky v naci-
stickém Německu. R. Tousey zaznamenal 10. ř́ıjna 1946 spektrometrem umı́stěným v hlavici
ukořistěné německé rakety V-2 poprvé ultrafialové spektrum Slunce. T́ım zahájil éru po-
zorováńı astronomických objekt̊u z vesmı́ru. Rakety však měly zásadńı nedostatky: let
trval maximálně pár minut a zaměřeńı optických př́ıstroj̊u na určitý ćıl bylo značně nes-
nadné. V šedesátých letech pak Tousey se svými spolupracovńıky postavil sedm malých
družic OSO (Orbiting Solar Observatory), které velmi úspěšně zkoumaly Slunce. Spitzer
navrhl po vzniku NASA v roce 1958 družicovou astronomickou observatoř OAO (Orbit-
ing Astronomical Observatory) se zrcadlovým dalekohledem o pr̊uměru až 1,5m. Dvě ze
tř́ı vypuštěných OAO byly velmi úspěšné, pracovaly několik let a na jejich palubách bylo
několik dalekohled̊u o pr̊uměrech od 20 do 80 cm. Spitzer však stále doufal v realizaci
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velkého kosmického teleskopu. Vedeńı NASA začalo o velkém dalekohledu LST4 na oběžné
dráze uvažovat v roce 1962. Po řadě debat a př́ıpravných praćı byla v roce 1974 byla
kv̊uli omezeńı zdroj̊u NASA přizván i evropský předch̊udce ESA. Pro finančńı pot́ıže byl
nakonec pr̊uměr redukován na 2,4 m, ale pak byl projekt v roce 1977 konečně schválen.
Po řadě problémů byl dalekohled připraven k vypuštěńı v roce 1986, ale havárie rake-
toplánu Challenger odsunul vypuštěńı až na duben 1990. Po vypuštěńı se ale ukázalo, že
hlavńı zrcadlo bylo špatně vybroušeno a okraj zrcadla je o několik tiśıcin milimetru plošš́ı,
než se požadovalo. Pro korekci bylo navrženo zař́ızeńı COSTAR. V roce 1993 nahradilo
na palubě HST fotometr pro měřeńı rychlých změn jasnost́ı hvězd. Po několika opravách
HST na oběžné dráze (posledńı v roce 2009) by měl dalekohled pracovat nejméně do roku
2014. Jeho nástupcem se má stát pravděpodobně v roce 2013 JWST (James Webb Space
Telescope), který má pracovat v oblasti dlouhovlnného infračerveného spektra.

Do vesmı́ru se v uplynulých desetilet́ıch dostalo několik deśıtek astronomických družic.
Jejich výběr je uveden v tabulce 1.1. Mezi nejznáměǰśı patř́ı astrometrická družice Hippar-
cos. Ve stelárńı astronomii jsou často využ́ıvána nejen data z Hipparca, ale také z družice
IUE, př́ıpadně současných družic MOST, CoRoT či Kepler.

Z velkých observatoř́ı na oběžné dráze jmenujme ještě americkou družici CGRO (Comp-
ton Gamma Ray Observatory), která měla zejména registrovat gama záblesky. V podobné
oblasti pracuje i mezinárodńı observatoř INTEGRAL (INTErnational Gamma-Ray As-
trophysics Laboratory). V oblasti rentgenového zářeńı pracovaly dvě družice: americká
Chandra (dř́ıve AXAF – Advanced X-ray Astrophysical Facility) a západoevropský New-
ton (p̊uvodně XMM – X-ray Multi-mirror Mission). V oblasti infračerveného zářeńı pracuje
dalekohled SST (Spitzer Space Telescope), dř́ıve nazývaný SIRTF (Space Infra-Red Tele-
scope Facility) a také družice Herschel, jej́ıž hlavńı zrcadlo má pr̊uměr 3,5 metru.

Velké očekáváńı se vkládá do evropské observatoře GAIA, následovńıka Hipparca, která
by měla odstartovat na konci roku 2012.

4LST – Large Space Telescope (Velký Kosmický Dalekohled), mnoźı to ale pokládali za Lyman Spitzer
Telescope. Padl i návrh pojmenovat dalekohled jako Velké Orbitálńı Zař́ızeńı, Great Orbital Device, ve
zkratce GOD, což znamená ”Bůh“. Nakonec byl pojmenován Hubble Space Telescope – HST, protože jeho
hlavńım úkolem mělo být upřesněńı Hubbleovy konstanty.
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Tabulka 1.1: Přehled nejvýznamněǰśıch astronomických družic

Název Vzlet Stát/organizace Obor zářeńı

Ariel 1 26. 4. 1962 Velká Británie X U

Ariel 2 27. 3. 1964 Velká Británie R

Explorer 38/RAE-1 4. 7. 1968 USA R
OAO-2 7. 12. 1968 USA U

Interkosmos 1 14. 10. 1969 Interkosmos (ČSSR) X U
Explorer 42/Uhuru/SAS-1 19. 12. 1970 USA X

TD-1A 12. 3. 1972 ESA G X U

OAO-3 21. 8. 1972 USA, Velká Británie 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 X U
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. 2 1979 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 V
COBE 18. 11. 1989 USA M

Granat 1. 12. 1989 SSSR G

CGRO 5. 4. 1990 USA G
HST 24. 4. 1990 USA U V I

Rosat 1. 6. 1990 Německo 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 U V
RXTE 30. 12. 1995 USA X

BeppoSAX 30. 4. 1996 Itálie X

HALCA 12. 2 1997 Japonsko R

Minisat 1 21. 4. 1997 Španělsko 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 X U V

Integral 17. 10. 2002 Rusko, ESA G
CHIPSat 12. 1. 2003 USA U

GALEX 28. 4. 2003 USA U

MOST 30. 6. 2003 Kanada U V
Spitzer 25. 8. 2003 USA I

Swift 20. 11. 2004 USA G X U V

Suzaku 10. 7. 2005 Japonsko X
Akari 21. 2. 2006 Japonsko I

CoRoT 27. 12. 2006 Francie U V

Kepler 7. 3. 2009 USA V
Herschel 14. 5. 2009 ESA I

Planck 14. 5. 2009 ESA R

Poznámky k tabulce: Spektrálńı obory: G – gama zářeńı; X – rentgenové (X) zářeńı; - U – ultrafialové zářeńı; V – viditelné

zářeńı, I – infračervené zářeńı+ M – mikrovlnné zářeńı; R – rádiové zářeńı. Tabulka byla převzato z http:
technet.idnes.cz a doplněna.
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Kapitola 2

Optická astronomie

2.1 Optické dalekohledy

Přestože se astronomové snaž́ı dostat se svými př́ıstroji za hranice zemské atmosféry, nejv́ıce
observatoř́ı stoj́ı na zemské povrchu a disponuje v naprosté mı́̌re optickými dalekohledy.

Astronomické dalekohledy maj́ı za úkol

• soustředit na detektor co největš́ı světelný tok,

• vytvářet ve své ohniskové rovině obraz sledovaného objektu,

• větš́ı rozlǐsovaćı schopnost - při pozorováńı okem za použit́ı okuláru (!) je obraz úhlově
zvětšený.

2.1.1 Konstrukce dalekohled̊u

• Refraktory (čočkové)

• Reflektory (zrcadlové)

• Katadioptrické (zrcadlo-čočkové)

Refraktory

Jejich objektiv tvoř́ı jedna nebo v́ıce čoček tvoř́ıćıch spojnou soustavu. Podle typu okuláru
rozeznáváme:

• Galile̊uv dalekohled (viz obr. 2.1) – Je historicky starš́ı než dokonaleǰśı Kepler̊uv.
Jeho okulár se chová jako (nebo př́ımo je) rozptylná čočka. Dává vzpř́ımený obraz.
V astronomii se již nepouž́ıvá, nebot’ poskytuje menš́ı zorné pole a zvětšeńı než Ke-
pler̊uv. Dodnes nacháźı využit́ı tam, kde je d̊uležitý vzpř́ımený obraz: např. záměrné
př́ıstroje, hledáčky fotoaparát̊u, divadelńı kukátka (v triedrech ne, zde se obraz
vzpřimuje totálńım odrazem na dvou hranolech).
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Obrázek 2.1: Schéma Galileova dalekohledu. Převzato z http://fyzika.gbn.cz.

Obrázek 2.2: Schéma Keplerova dalekohledu. Převzato z http://fyzika.gbn.cz.

• Kepler̊uv dalekohled (viz obr. 2.2) – I okulár je tvořen spojnou soustavou čoček.
Poskytuje stranově i na výšku převrácený obraz (tj. otočený o 180◦ kolem optické
osy). To však astronomickým účel̊um neńı na překážku.

S jedinou čočkou jako objektivem by měl dalekohled nepř́ıjemně velkou barevnou vadu
(viz str. 25) (Obr. 2.20 Proto objektivy sestavujeme z několika čoček z materiál̊u o r̊uzných
indexech lomu.

• Achromát - Objektiv složený ze dvou čoček o r̊uzných indexech lomu (obr. 2.20).
Skládá se ze spojky z flintového skla a z rozptylky z korunového. Obě čočky jsou
v kontaktu a jsou spojené tmelem. Křivosti optických ploch a materiály jsou voleny
tak, aby soustava měla společné ohnisko pro světlo dvou vlnových délek ze vzdálených
oblast́ı spektra (obr. 2.20 ). Pro ostatńı vlnové délky je barevná vada oproti jednoduché
čočce zmenšena, z̊ustává jen tzv. zbytková barevná vada.

• Apochromát (APO) - Objektiv se skládá ze 3 čoček. Má společné ohnisko pro tři
vlnové délky světla. Barevná vada se stává neznatelnou (obr. 2.5).

Refraktory se v dnešńı době použ́ıvaj́ı jen zř́ıdka, většinou jako pomocné dalekohledy.
Avšak moderńı čočkové dalekohledy dávaj́ı, co do kontrastu obrazu a optických vad, kval-
itněǰśı obraz, než zrcadlové stejných rozměr̊u. Do začátku 20. stolet́ı se většinou stavěly
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Obrázek 2.3: Levný dalekohled s jednoduchou čočkou vytvář́ı rozmazaný obraz s okraji s
falešnými barvami (vlevo). Galileoscope představuje kvalitněǰśı achromát tvořený dvojitou
čočkou. Ohnisko je společné pro modré a červené světlo, ohnisko zeleného světla je lehce
posunuté. Převzato: diagramy – R. Caniatti/Wikipedia, sńımky Měśıce – R. Fienberg.

Obrázek 2.4: Barevnou vadu lze vyjádřit jako odchylku zaostřeńı paprsk̊u ve vztahu k barvě.
Achromatický objektiv ji má korigovanou pro dvě barvy (černé tečky), apochromatický
objektiv ji koriguje pro tři barvy (b́ılé hvězdy). Převzato z http://www.fotoroman.cz.
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Obrázek 2.5: Vlevo: Jednoduchý apochromát. Vpravo: Korekce barevné vady. Barevné
části jsou známy jako sekundárńı spektrum. Převzato z http://en.wikipedia.org;
http://toothwalker.org/optics/chromatic.html.

refraktory. Svého vrcholu dosáhly na přelomu 19. a 20. stolet́ı. Uveden do provozu byl
největš́ı refraktor použitý pro vědecké účely – 102cm dalekohled na Yerkesově observatoři
1. Větš́ı čočky se ale deformuj́ı vlastńı vahou, naproti tomu zrcadlo může být ze zadńı
strany podepřeno. Velké silné čočky se také v́ıce deformuj́ı při změně teploty. V pr̊uběhu
tepelné stabilizace vytvář́ı objektiv obraz zcela degradovaný, jaký by odpov́ıdal nepřesně
vybroušené čočce. Nevýhodou čoček je rovněž náročněǰśı výroba, kdy je nutné přesně opra-
covat obě jej́ı optické plochy, zat́ımco u zrcadla stač́ı pouze jedna.

Reflektory

Objektiv tvoř́ı zrcadlo nebo soustava zrcadel.

• Newton (obr. 2.6) – Objektiv tvoř́ı jediné duté parabolické (část rotačńıho paraboloidu)
zrcadlo. Aby pozorovatel při sledováńı obrazu v ohniskové rovině nebránil svým
tělem vstupu světla do dalekohledu, vyvád́ı se světlo ven z tubusu rovinným, o 45◦ k
optické ose skoněným sekundárńım zrcátkem. Těchto př́ıstroj̊u se pro svou jednodu-
chou výrobu a ńızkou cenu hojně využ́ıvá mezi amatéry. Pro větš́ı př́ıstroje jsou lepš́ı
jiné konstrukce.

1Největš́ım vyrobeným refraktorem byl dalekohled představený na světové výstavě v Pař́ıži r. 1900 o
pr̊uměru 125 cm.
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Obrázek 2.6: Schéma Newtonova dalekohledu. Převzato z http://fyzika.gbn.cz.

Obrázek 2.7: Schéma Cassegrainova dalekohledu. Převzato z http://en.wikipedia.org.

• Cassegrain (obr. 2.7) – Skládá se ze dvou zrcadel - primárńıho parabolického a
sekundárńıho hyperbolického vypuklého zrcadla. Světlo se nejprve odraźı od primáru,
pak od sekundáru a z dalekohledu vycháźı otvorem v primárńım zrcadle. Vypuk-
lost sekundáru zp̊usobuje sńıžeńı sb́ıhavosti světelného svazku a t́ım prodloužeńı
ohniskové vzdálenosti (viz str. 21) primáru, což je výhodné, protože se nemuśı stavět
tak dlouhé př́ıstroje a velké kopule. Ohnisko Cassegrainova dalekohledu je snadno
př́ıstupné, nebot’ se nacháźı za dalekohledem.

Daľśı systémy jsou modifikaćı Cassegrainovy konstrukce.

• Nasmyth (obr. 2.8, 2.9) – Světlo lze po odrazu od dvou sekundárńıch zrcátek směrovat
do boku montáže, kde bývaj́ı uloženy rozměrné detektory. prostým překlopeným
zrcátka pak lze měnit směr paprsk̊u a tedy i detektory měnit.

• Gregory (obr. 2.8) – Sekundárńı zrcadlo má tvar dutého elipsoidu. Paprsky se po
odrazu od primárńıho zrcadla nejprve protnou v primárńım ohnisku a teprve potom
se odraźı zpět od sekundárńıho zrcadla. Z toho d̊uvodu je dalekohled poměrně dlouhý.
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Obrázek 2.8: Schémata dalekohled̊u Nasmythova (nahoře), Gregoryho (uprostřed) a
Ritcheyho-Chrétiena (dole). Převzato z http://en.wikipedia.org.

Daľśı nevýhodou je malé zorné pole. Gregoryho dalekohled je s oblibou použ́ıván k po-
zorováńım Slunce. V primárńım ohnisku totiž lze umı́stit clonku, která odst́ıńı tu část
slunečńıho disku, kterou nechceme pozorovat, takže se dalekohled tolik nepřehř́ıvá.

• Ritchey-Chrétien (čti
”
riči-krétién“) (obr. 2.8) – V současné době nejpouž́ıvaněǰśı

konstrukce velkých moderńıch dalekohled̊u. Primárńı duté zrcadlo má tvar rotačńıho
hyperboloidu (na rozd́ıl od paraboloidu u Cassagrainu) a sekundárńı zrcátko je také
hyperbolické, ale vypuklé. Systém je prostý komy i sférické aberace (viz str. 27).

Katadioptrické systémy

Objektiv dalekohledu se skládá z jednoho nebo v́ıce zrcadel jako u reflektor̊u, ale nav́ıc je
před nimi umı́stěna korekčńı deska nebo meniskus. Korekčńı deska redukuje optické vady
zrcadlových systémů (viz str. 27). Proto můžeme nahradit primárńı parabolické zrcadlo,
které je největš́ı, snadněji a levněji vyrobitelným zrcadlem kulovým.

• Schmidtova komora (obr. 2.10) – Skládá se z korekčńı desky a jednoho primárńıho
kulového zrcadla. Pro své široké zorné pole (až několik stupň̊u) se použ́ıvá k přehĺıdkám
oblohy. Při tak širokém zorném poli by jevil čistý reflektor jakékoliv konstrukce
značnou komu. Obraz se vytvář́ı v prostoru mezi zrcadlem a korekčńı deskou. Obraz se
nerozprost́ırá v rovině, ale na sféře. Tud́ıž se muśı použ́ıt fotografická deska odpov́ıdaj́ıćıho
tvaru, nebo se před detektor umı́st́ı př́ıdavný optický lámavý člen, rovnač pole, jenž
převede obraz na rovinný. Systém se vyznačuje vysokou světelnost́ı 1-3 (viz str. 21).
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Obrázek 2.9: Kresba WHT (William Herschel Telescope) ukazuje cestu světla do
Nasmythova ohniska, kde mohou být umı́stěny i rozměrné př́ıstroje. Převzato z
http://www.ing.iac.es (Isaac Newton Group of Telescopes, La Palma).

Obrázek 2.10: Schéma Schmidtovy komory. Převzato z http://en.wikipedia.org.
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Obrázek 2.11: Schémata katadioptrických systémů Schmidt-Cassegrain (nahoře), Maksutov
(uprostřed) a Baker Super-Schmidt (dole). Převzato z http://en.wikipedia.org a PASP 67,
367 (1955).

Daľśı systémy se hod́ı hlavně pro menš́ı př́ıstroje. Velké korekčńı desky se obt́ıžně vyráb́ı
a jsou př́ılǐs těžké.

• Schmidt-Cassegrain (obr. 2.11) – Od obyčejného Cassegrainova dalekohledu se lǐśı
kulovým primárńım zrcadlem a korekčńı deskou.

• Maksutov (obr. 2.11) – Mı́sto obt́ıžně vyrobitelné asférické korekčńı desky využ́ıvá
meniskus - refrakčńı optický člen, jehož plochy jsou soustředné kulové plochy s mı́rně
odlǐsnými poloměry. Menisky jsou, ve srovnáńı s korekčńımi deskami, poměrně tlusté.
Zrcadla jsou nejčastěji uspořádána jako u Cassegrainova dalekohledu. Při světelnosti
větš́ı než 1,5 se projevuje zbytková barevná a sférická vada.

• komora Baker Super-Schmidt (obr. 2.11) – objektivem kulové primárńı zrcadlo, 2
silné menisky jsou uloženy soustředně se zrcadlem a mezi nimi je asférická korekčńı
deska. Obrazová (ohnisková) plocha je kulová. Pro vysokou světelnost až 0,7 a široké
zorné pole se využ́ıvá k pozorováńı meteor̊u a umělých družic.

Často se setkáme i s dalekohledy, které využ́ıvaj́ı pro cestu paprsk̊u systému coudé (z
franc. lomený (viz obr. 2.12), který umı́stěńım daľśıch zrcadel svede paprsky do pevně
umı́stěného ohniska v polárńı ose montáže dalekohledu. V coudé ohnisku pak můžeme
umı́stit i rozměrné detektory podle toho, jaké vesmı́rné objekty chceme pozorovat a co na
nich chceme měřit (fotografovat je, źıskávat spektrum aj.).
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Obrázek 2.12: Schémata dalekohledu s coudé ohniskem. Převzato z
http://mcdonaldobservatory.org.

2.1.2 Charakteristiky dalekohledu

• Pr̊uměr dalekohledu (apertura, zn. D) – Pr̊uměr primárńıho zrcadla nebo prvńı čočky
dalekohledu.

• Ohnisková vzdálenost (obvyklá značka f) – Pro parabolické zrcadlo nebo velmi
tenkou čočku je to jednoduše vzdálenost od vrcholu paraboloidu resp. středu čočky
k ohnisku. Jak ale definovat obdobnou veličinu pro složitěǰśı soustavy, jako je např.
Cassegrain̊uv dalekohled nebo fotografický objektiv obsahuj́ıćı třeba 8 čoček? Za t́ım
účelem zavád́ıme tzv. efektivńı ohniskovou vzdálenost (obr. 2.13). Je definována jako
vzdálenost hlavńıho bodu optické soustavy (optického středu) od ohniska. Hlavńı bod
představuje pr̊useč́ık optické osy a hlavńı roviny, jež je k ose kolmá. Hlavńı rovinu pro
spojnou soustavu urč́ıme následovně: Představme si, že do spojné soustavy vpust́ıme
paprsek světla rovnoběžný s optickou osou. Paprsek projde soustavou, kde se posune
a zlomı́, a protne optickou osu v ohnisku (dle definice ohniska). Prodlouž́ıme-li nyńı v
př́ımku paprsek, který do optické soustavy vstupuje, i ten vystupuj́ıćı, protnou se obě
př́ımky v bodě, který lež́ı v hlavńı rovině. Hlavńı rovina je, jak v́ıme, kolmá k optické
ose, takže t́ım známe i hlavńı bod. Pro rozptylnou soustavu je definice analogická.
Mı́sto pojmu efektivńı ohnisková vzdálenost se běžně ř́ıká jen ohnisková vzdálenost.

• Světelnost – Může mı́t r̊uzné významy. Zde ji budeme chápat jako poměr ohniskové
vzdálenosti ku pr̊uměru objektivu f/D (zn. f/#) . V optice se pro tuto veličinu
použ́ıvá označeńı relativńı otvor. Světelnost́ı, pak optici mysĺı relativńı otvor vynásobený
účinnost́ı přenosu světla soustavou. Fotografové tuto veličinu označuj́ı jako clonové
č́ıslo. Např. 65cm dalekohled v Ondřejově o ohniskové vzdálenosti 234,2 cm má
světelnost 0,277, což zapisujeme 1:3,6, př́ıpadně f/3,6.
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Obrázek 2.13: Efektivńı ohnisková vzdálenost. Převzato z skripta?????.

Zvětš́ıme-li pr̊uměr zrcadla 2×, soustřed́ı dalekohled 4× v́ıce paprsk̊u světla. Zvětš́ıme-
li ohniskovou vzdálenost 2×, vzroste obsah obrazu sledovaného plošného objektu
4×. T́ım se ale také světlo rozřed́ı na 4× větš́ı plochu. Světelnost je tedy veličina
př́ımo úměrná světelnému toku v ohniskové rovině (

”
jasnost obrazu“). Chceme-li

tedy udělat sńımek nějakého slabého, plošně rozsáhlého objektu (např. mlhoviny),
potřebujeme př́ıstroj s co největš́ı světelnost́ı. Naopak, pro bodové zdroje (např.
hvězdy), nehraje světelnost takovou roli; je výhodněǰśı dalekohled s co největš́ım
pr̊uměrem. (Ačkoliv, bude-li f větš́ı, budou obrazy hvězd dále od sebe, takže se při
fotometrickém měřeńı nebudou překrývat.)

Světelnost také vyjadřuje sb́ıhavost výstupńıho světelného svazku. Při použit́ı př́ıstroje
s velkou světelnost́ı dopadaj́ı na každý bod obrazové roviny paprsky světla v širokém
rozsahu úhl̊u, což zp̊usobuje problémy při použit́ı interferenčńıch filtr̊u.

• Rozlǐseńı (plate scale, měř́ıtko na desce) – Udává, jaký úhel na obloze odpov́ıdá
jednotce délky v ohniskové rovině. Nejčastěji se uvád́ı v jednotkách ′′/mm, při použit́ı
CCD i v pixelech na mm.

Úhel ∆ v ′′, který připadá na délku s v ohniskové rovině dalekohledu je v přibĺıžeńı
pro malé úhly dán vztahem

∆ =
206265 · s

f
. (2.1)

Č́ıselná konstanta v čitateli představuje počet úhlových vteřin v jednom radiánu. Č́ım
je ohnisková vzdálenost dalekohledu větš́ı, t́ım je i rozměr pozorovaného objektu v
ohniskové rovině větš́ı. Dokážeme tedy rozlǐsit drobněǰśı detaily. Rovnice (2.1) je
užitečná např., chceme-li určit jaký výsek oblohy se nám vejde na CCD čip, nebo
jaký úhel připadá na jeden pixel čipu (viz str. 48). Gauss pomoćı tohoto vztahu
dokonce definoval ohniskovou vzdálenost optické soustavy.

• Difrakčńı kroužky – Jsou malým obrazem otvoru, kterým vstupuje světlo do dalekohledu.
Bodový zdroj (hvězda) se proto zobraźı jako kroužek obklopený světlými prstenci, je-
jichž intenzita od středu rychle slábne (obr. 2.14) ovšem jen v př́ıpadě, že neuvažujeme
optické aberace a neklid atmosféry. Airyho disk je kruh kolem středu difrakčńıho
obrazce dosahuj́ıćı prvńıho minima jasnosti.
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Obrázek 2.14: Airyho disk a jeho matematické vyjádřeńı (vlevo). Převzato z
http://astronomy.swin.edu.au. Vpravo difrakčńı obrázek bodového zdroje.

• Rozlǐsovaćı schopnost (difrakčńı limit) – Podle Raylieghova kritéria lze dva bĺızké
bodové zdroje rozlǐsit, jsou-li od sebe vzdálené alespoň tak, že střed prvńıho ohy-
bového obrazce lež́ı v prvńım difrakčńım minimu druhého obrazce, neboli jejich
vzdálenost je poloměr Airyho disku (viz obr. 2.15) . Pro zářeńı vlnové délky λ plat́ı
vztah udávaj́ıćı difrakčńı limit δ dalekohledu

sin δ =
1.220λ

D
, (2.2)

kde δ je v radiánech. Oko je při nočńım viděńı nejcitlivěǰśı pro světlo o vlnové délce
500 nm. Pak pro malé úhly δ vyjádřené v obloukových vteřinách plat́ı vztah

δ =
126

D
, (2.3)

přičemž i zde pr̊uměr objektivu D dosazujeme v milimetrech. Snadno nahlédneme,
že dalekohled větš́ıho pr̊uměru má větš́ı rozlǐsovaćı schopnost.

Dawes (ještě před Rayleighem) zjistil experimentálně, že vynikaj́ıćı pozorovatel za výborných
podmı́nek může rozlǐsit o 8 procent těsněǰśı bodové zdroje než je Rayleighovo kritérium
(obr. 2.16).

• PSF (Point Spread Function, funkce rozmazáńı bodu) – Uvažme bodový zdroj, jehož
světlo procháźı skrz optickou soustavu a je zaznamenáváno dvojrozměrným detek-
torem. Pak jako PSF nazveme funkci dvou proměnných, jej́ıž hodnoty jsou úměrné
světelnému toku na povrchu detektoru. PSF normujeme na 1:∫

R2

PSF (x, y)dxdy = 1. (2.4)
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Obrázek 2.15: Rayleighovo kritérium: Dvě hvězdy jsou jasně rozlǐsitelné, když se jejich
Airyho disky nepřekrývaj́ı (vlevo), a ještě rozlǐsitelné, pokud je vzdálenost střed̊u Airyho
disk̊u větš́ı než jejich poloměr (uprostřed). Převzato z http://astronomy.swin.edu.au.

Obrázek 2.16: Rozlǐsovaćı schopnost dalekohledu (vlevo: Rayleighovo kritérium, vpravo:
Dawesovo kritérium. Převzato z http://posec.astro.cz/.
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PSF si můžeme představit jako obraz hvězdy promı́tnutý na st́ıńıtko. Použ́ıvá se k
hodnoceńı kvality zobrazeńı optické soustavy: má-li dalekohled barevnou vadu, záviśı
PSF na vlnové délce; trṕı-li např. komou, PSF je v r̊uzných mı́stech detektoru r̊uzná.
Podobu PSF dále ovlivňuje vše, co zp̊usobuje

”
rozmazáńı“ obrazu: ohybové jevy

na objektivu (obr. 2.17) vzdálenost objektivu od detektoru (zaostřeńı), nečistoty na
objektivu, atd. Samozřejmě se projevuje i neklid zemské atmosféry (obr. 2.18), takže
je PSF dokonce rychle se měńıćı funkćı času d́ıky turbulenci v atmosféře. Ideálńı
optické soustavě odpov́ıdá PSF tvaru Diracovy δ-funkce. V reálném př́ıpadě jsme
spokojeni, pokud se nám hvězda na sńımku zobraźı jako co nejužš́ı dvojrozměrná
Gaussova funkce. Při velmi klidném ovzduš́ı obraz hvězdy nav́ıc obklopuj́ı difrakčńı
kroužky (obr. 2.18), . Pozorovaný obraz vzniká konvolućı skutečného obrazu s PSF.

Úloha: Odhadněte, kolik pixel̊u CCD na ondřejovském 65cm dalekohledu zabere planetárńı
mlhovina M57 (Prstencová mlhovina v Lyře) s rozměry 1, 4 ′ × 1, 0 ′. Ohnisková vzdálenost
dalekohledu je 234,2 cm, CCD kamera G2-3200 má čip s rozměry 14, 9× 10, 0 mm, který
sestává z 2184×1742 těsně soused́ıćıch pixel̊u. Kolik pixel̊u by asi zabrala centrálńı hvězda -
b́ılý trpasĺık, když zanedbáme neklid atmosféry? Kolik pixel̊u zabere, když neklid započ́ıtáme?
FWHM seeingu na Ondřejově čińı pr̊uměrně 2-3 ′′.

Úloha: Je Hubble̊uv dalekohled schopen rozpoznat otisky bot astronaut̊u, kteř́ı se procházeli
po Měśıci? Jak velké předměty by dokázal rozlǐsit pokud by se z oběžné dráhy pod́ıval na
povrch Země? Hubble̊uv teleskop je dalekokled konstrukce Ritchey-Chretien s parametry
D=2,4 m, f=57,6 m. Ob́ıhá po téměř kruhové dráze ve výšce asi 559 km nad povrchem
Země. Měśıc je v perigeu vzdálen od Zěmě 363 000 km. Detektor s nejdrobněǰśımi pix-
ely, kamera ACS (Advanced Camera for Surveys) s optickým detektorem WFC (Wide
Field Channel), má velikost pixelu 15 mikron̊u. Nebodový objekt považujeme za rozlǐsený,
rozprost́ırá-li se alespoň přes 2 pixely.

2.1.3 Optické vady dalekohled̊u

O optickém př́ıstroji řekneme, že má optickou vadu, pokud nezobraźı bodový zdroj světla
jako bod (např. koma), nebo pokud se jeho obrazy pro r̊uzné vlnové délky lǐśı (např.
barevná vada).

• Barevná vada (obr. 2.20, 2.19) – Vyskytuje se jen u př́ıstroj̊u obsahuj́ıćıch nějaký
lámavý optický prvek – čočku nebo korekčńı desku. Je zp̊usobená t́ım, že index lomu
materiálu čočky je jiný pro každou vlnovou délku světla. T́ım pádem jsou ohniska
kratš́ıch vlnových délek bĺıže čočce, než deľśıch. Pro čočku plat́ı mezi ohniskovou
vzdálenost́ı f (viz str. 21) a indexem lomu n vztah

1

f
= (n− 1)

(
1

r1

− 1

r2

)
, (2.5)

kde r1 a r2 jsou poloměry křivosti předńı a zadńı strany čočky. Jak známo, index
lomu klesá s rostoućı vlnovou délkou.
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Obrázek 2.17: Některé vady objektivu. Zonálńı vada a podbroušené okraje odpov́ıdaj́ı
špatnému tvaru zrcadla. Převzato z http://www.willbell.com.
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Obrázek 2.18: Vliv neklidu atmosféry na obraz hvězdy. Převzato z http://www.willbell.com
.

• Sférická vada (obr. 2.17, 2.19) – Projevuje se u kulových zrcadel nebo u čoček se
sférickými optickými plochami. Koule totiž nemá v přesném geometrickém smyslu
ohnisko, tj. rovnoběžně dopadaj́ıćı paprsky se neprotnou v jednom bodě, nýbrž v ne-
jlepš́ım př́ıpadě v malé plošce. Paprsky vzdáleněǰśı od optické osy se prot́ınaj́ı bĺıže
k zrcadlu, než paprsky bližš́ı optické ose. Kulová zrcadla se přesto někdy použ́ıvaj́ı,
protože při malých světelnostech se sféra jen málo lǐśı od paraboloidu. V takovém
př́ıpadě je celá PSF schovaná uvnitř Airyho disku (viz str. 22), takže se rozd́ıl
od parabolického zrcadla stejně nepozná. Ohnisková vzdálenost kulového zrcadla
s poloměrem R je 2R. Kulovou vadu lze podstatně zredukovat přidáńım korekčńı
desky.

• Koma (obr. 2.17, 2.19) – Vyskytuje se u parabolických zrcadel i čoček. Projevuje
se protažeńım hvězd směrem od optické osy. Na optické ose je protažeńı nulové,
směrem od ńı roste. Obraz bodu pak vypadá jako kometka. Koma zp̊usobená t́ım,
že paraboloid má ohnisko jen pro paprsky přicházej́ıćı rovnoběžně s optickou osou.
Paprsky přicházej́ıćı z jiných směr̊u se v jednom bodě neprotnou. Koma parabolického
zrcadla se dá korigovat př́ıdavným refrakčńım členem, tzv. komakorektorem, který
se umı́st’uje mezi zrcadlo a ohnisko (obr. 2.21 nahoře).

• Astigmatismus (obr. 2.17, 2.19, 2.22) – obraz bodového zdroje popsaný PSF je elipsa
protažená směrem od optické osy. Když paprsek dopadá na čočku šikmo láme se
pod jiným úhlem než paprsky jdoućı ve směru bĺızkém optické ose. S astigmatismem
souviśı i zklenut́ı pole – vada, která zp̊usobuje, že body lež́ıćı v rovině kolmé k optické
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Obrázek 2.19: Hlavńı optické vady. Převzato z http://www.funsci.com.
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Obrázek 2.20: Barevná vada čočky. Převzato z http://www.fotoroman.cz.

ose se nezobrazuj́ı v rovině kolmé k ose, ale na zakřivené ploše (viz obr. 2.19). Vada
bývá odstraněna současně s astigmatismem u tzv. anastigmát̊u.

• Zkresleńı obrazu (obr. 2.19) – Ke zkresleńı docháźı, je-li zvětšeńı vněǰśıch část́ı
předmětu odlǐsné od zvětšeńı vnitřńıch část́ı. Podle tvaru zkresleńı mluv́ıme o zkresleńı
poduškovitém nebo o zkresleńı soudkovitém. Soustava bez zkresleńı se nazývá or-
toskopická.

• Rozptyl a absorpce světla – Docháźı k nim při pr̊uchodu světla každou optickou
komponentou. Rozptyl dává vzniknout tzv. parazitńımu světlu, jež snižuje kontrast
obrazu. Č́ım v́ıce optických prvk̊u soustava obsahuje, t́ım se tyto jevy stávaj́ı významněǰśımi
(obr. 2.23). Na všechny lámavé prvky se proto muśı nanášet antireflexńı vstvy. Na
nich docháźı k destruktivńı interferenci mezi paprskem odraženým od povrchu čočky
a paprskem odraženým od povrchu vrstvy. Povrchy zrcadel dalekohled̊u časem oxiduj́ı
a ztrácej́ı svou reflexńı schopnost. Po několika letech je tedy nutné je znovu pokovit.

2.1.4 Okuláry

Okulár je soustava čoček, j́ıž prohĺıž́ıme při vizuálńım pozorováńı obraz vytvořený objek-
tivem. Lež́ı-li tento obraz před okulárem (okulár lež́ı za ohniskovou rovinou objektivu),
nazýváme takový okulár pozitivńım a můžeme si představovat, že j́ım pozorujeme jako
lupou. Nejjednodušš́ım typem pozitivńıho okuláru je Ramsden̊uv (viz obr. 2.24). Oproti
tomu u tzv. negativńıho okuláru lež́ı ohnisková rovina objektivu až za prvńı čočkou okuláru.
Základńı typy okulár̊u ukazuje obr. 2.24 Různé konstrukce okulár̊u se snaž́ı optimalizovat
nějaké vlastnosti okuláru. Některé okuláry disponuj́ı širokým zorným polem, jiné vynikaj́ı
ostrost́ı kresby, daľśı jsou levněǰśı, nebo maj́ı větš́ı vzdálenost výstupńı pupily, atd.
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Obrázek 2.21: Klasické uspořádáńı. Možné optické konfigurace systému s parabolickým
primárńım zrcadlem. Převzato z http://stelweb.asu.cas.cz.

30



Obrázek 2.22: Zklenut́ı pole a astigmatismus zp̊usobuje změny velikosti a tvaru obrazu
bodového zdroje (PSF) v závislosti na jeho poloze v̊uči optické ose objektivu. Převzato z
http://toothwalker.org/optics.

Obrázek 2.23: Vnitřńı odrazy uvnitř Schmidtovy kamery kolem jasných objekt̊u, zde
Venuše. Paprsky vznikaj́ı ohybem světla na držáćıch nesoućıch detektor. Převzato z
http://www.robertreeves.com/repair1.htm.
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Obrázek 2.24: Nejběžněǰśı typy okulár̊u. Převzato z http://www.funsci.com.
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Obrázek 2.25: Vzdálenost výstupńı pupily. 1 - skutečný obraz, 2 - clonka, 3 - vzdálenost
výstupńı pupily, 4 - výstupńı pupila. Převzato z http://en.wikipedia.org.

Parametry okuláru

Pozorujeme-li okulárem o ohniskové vzdálenosti fok, v kombinaci s objektivem ohniskové
vzdálenosti fob, dostaneme úhlové zvětšeńı

Z =
fob
fok

. (2.6)

Pokud namı́̌ŕıme dalekohled na jasnou oblohu za dne, lze v jisté poloze za okulárem
naj́ıt na st́ıńıtku ostře ohraničený obraz kruhové plošky. Jedná se o obraz prvńı čočky
nebo zrcadla objektivu vytvořený okulárem a ř́ıkáme mu výstupńı pupila. Jelikož touto
ploškou procháźı veškeré světelné paprsky, které dalekohled zachytil, muśıme zvolit takový
okulár, aby byl pr̊uměr výstupńı pupily menš́ı než pr̊uměr zornice pozorovatele. Jinak
z̊ustane část světla nevyužita. Pr̊uměr výstupńı pupily E spočteme ze vztahu

E =
fok
fob

D =
D

Z
, (2.7)

kde D znač́ı pr̊uměr objektivu. Má-li být splněna podmı́nka, že pr̊uměr výstupńı pupily má
být menš́ı než pr̊uměr zorničky oka d, je zapotřeb́ı pozorovat s daným objektivem alespoň
při zvětšeńı

Z ≥ d

D
= 1, 7D , (2.8)

pro pr̊uměr zorničky 6-7 mm, kde D dosazujeme v milimetrech.
Vzdálenost výstupńı pupily (eye relief) je jej́ı odstup od posledńı čočky okuláru.

Jej́ı hodnota by měla být větš́ı, než alespoň 6 mm, pro pozorovatele s brýlemi i v́ıce, kv̊uli
pohodlnému pozorováńı. Při pohledu z větš́ı vzdálenosti bychom neviděli celé zorné pole,
u zrcadlového dalekohledu je vidět st́ın sekundárńıho zrcátka.

Zorné pole okuláru (někde též zdánlivé zorné pole) je dané konstrukćı okuláru. V
praxi nás ale bude v́ıce zaj́ımat zorné pole dalekohledu (někdy též skutečné zorné pole;
v angl.

”
field of view“, FOV). Udává, jaký je úhlový pr̊uměr části oblohy, kterou okulárem

sledujeme. Je-li zorné pole okuláru ϑ, pak zorné pole dalekohledu Θ urč́ıme ze vztahu

Θ =
ϑ

Z
. (2.9)
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Obrázek 2.26: Zorné pole. Převzato z http://www.kalista.cz/lukas/blog.

Při použit́ı př́ılǐs vysokého zvětšeńı dosáhneme tzv. prázdného (mrtvého, jalového)
zvětšeńı, kdy je sice obraz úhlově velký, ale obsahuje stejné podrobnosti, jaké bychom
viděli i při nižš́ım zvětšeńı. Zde se projevuje rozlǐsovaćı mez objektivu (viz str. 23) - zvětšeńı
je tak velké, že úhel odpov́ıdaj́ıćı rozlǐsovaćı schopnosti př́ıstroje je zvětšen natolik, že je
větš́ı, než rozlǐsovaćı schopnost oka, tj. asi 1 ′.

Normálńı zvětšeńı – Takové zvětšeńı, při kterém se rovnaj́ı pr̊uměry výstupńı pupily
př́ıstroje a zornice oka pozorovatele. Při nižš́ım zvětšeńı dopadá část světla mimo oko, při
větš́ım je obraz na śıtnici oka v́ıce roztažen do š́ı̌rky na větš́ı plochu, takže je jeho plošná
jasnost nižš́ı.

Užitečné zvětšeńı – Zvětšeńı v rozmeźı D/2 až 2D, kde znač́ı pr̊uměr objektivu, resp.
vstupńı pupily dalekohledu v milimetrech. Pozorujeme-li se zvětšeńım nižš́ım, z̊ustanou
drobné detaily vytvořené objektivem př́ılǐs malé, než aby mohly být okem postřehnuty.
Při větš́ım zvětšeńı hraje roli nejen optická konfigurace dalekohledu, ale také omezuj́ıćı
vliv atmosféry. Uvedená horńı hranice nav́ıc plat́ı jen při ideálńım stavu atmosféry. Seeing
dokáže znatelně omezit maximálńı použitelné zvětšeńı.

Zvětšeńı dalekohledu můžeme využ́ıt i k potlačeńı jasu oblohy. Při zvětšeńı obrazu
se plošné objekty roztáhnou, č́ımž ztrat́ı na plošné jasnosti. Oproti tomu bodové zdroje
z̊ustanou stejně jasné. Proto v dalekohledu můžeme vidět jasné hvězdy i za dne, je-li
zvětšeńı dostatečné.

Poznámka o zvětšeńı dalekohledu:

Upozorněme pro jistotu, že o zvětšeńı objektivu samotného, bez okuláru, např. při fotografováńı,
nemá smysl mluvit. Na obloze měř́ıme vzdálenosti v úhlové mı́̌re, kdežto v ohniskové rovině v
délkové, např. mikrometrech. Přesto se může zdát obraz oproti pohledu pouhým okem zvětšený.

Úloha: Obraz objektu v nekonečnu promı́táme objektivem dalekohledu na matnici umı́stěnou
v ohniskové rovině. Určete, jakou ohniskovou vzdálenost objektiv muśı mı́t, abychom, při
pohledu z konvenčńı zrakové vzdálenosti 25 cm, viděli obraz úhlově věťśı, než pouhým okem.
Kolikrát

”
zvěťsenou“ planetu Jupiter s úhlovým pr̊uměrem 40 ′′bychom viděli v ohnisku

ondřejovského 2 m dalekohledu? V Cassegrainově ohnisku má f=29,16 m?
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2.1.5 Filtry

Někdy bývá vhodné omezit rozsah světla, resp. zářeńı vstupuj́ıćı do dalekohledu. K tomu
účelu se použ́ıvaj́ı nejr̊uzněǰśı optické filtry, které z celého spektra zářeńı propoušt́ı jen
malou zpravidla přesně definovanou část. Setkáme se i s tzv. neutrálńımi filtry, které zes-
labuj́ı intenzitu zářeńı v́ıceméně rovnoměrně ve všech oblastech.

Změny ve složeńı zářeńı, které prošlo filtrem, jsou zp̊usobeny rozptylem, absorpćı, po-
larizaćı nebo interferenćı. Podle kvality povrchu filtru a úhlu dopadu zářeńı docháźı i k
částečnému odrazu světla. Každý filtr tedy lze charakterizovat čtyřmi parametry:

Propustnost (T - transparentnost) – udává mı́ru propustnosti světla v jednotlivých vl-
nových délkách spektra.

Pohlcováńı (A - absorpce) – udává poměrnou část světla v jednotlivých vlnových délkách,
které je filtrem pohlceno.

Odrazivost (R - reflexivita) – je část dopadaj́ıćıho světla, které se na filtru odraźı.

Rozptylnost (S - z angl. scattering) udává část světla, které se p̊usobeńım filtru rozptýĺı.

Všechny uvedené faktory nabývaj́ı hodnot v intervalu 〈0, 1〉 a jejich součet je roven jedné.

Typy optických filtr̊u:

– kapalinový

– želatinový

– skleněný

– polarizačńı

– interferenčńı

– interferenčńı polarizačńı

Filtry pro vizuálńı pozorováńı, fotografii

• slunečńı filtr – Jeho úkolem je sńıžit intenzitu slunečńıho zářeńı dopadaj́ıćıho do
dalekohledu, protože to by při plné intenzitě mohlo poškodit náš zrak nebo př́ıstroje
umı́stěné v ohnisku dalekohledu. Zpravidla se jedná o reflexńı filtry s vysokou odrazivost́ı.

• měśıčńı filtry – Slouž́ı pouze ke sńıžeńı jasu pozorovaného Měśıce.

• planetárńı filtry – Jedná se o barevné filtry ke zvýrazněńı detail̊u na planetách.

• mlhovinové filtry – Jejich úkolem je propustit zářeńı těch vlnových délek, na nichž
zář́ı pozorovaný objekt, zat́ımco ostatńı, rušivé vlnové délky pohlt́ı. Např. RLP (z
angl.

”
reduction of light pollution“) potlačuj́ı zářeńı sod́ıkových a rtut’ových výbojek.
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Obrázek 2.27: Propustnosti filtr̊u UBVRI v systému Kron-Cousins (vlevo) a Johnson-
Bessell (vpravo). Převzato z Andover corporation, http://www.hi-technology.co.jp.

Fotometrické filtry

Potřeba porovnávat výsledky fotometrických měřeńı hvězd poř́ızených na r̊uzných obser-
vatoř́ıch a r̊uznými př́ıstroji vedla k zavedeńı systému fotometrických filtr̊u a následné stan-
dardizaci měřeńı. Dnes nejběžněǰśı širokopásmový systém UBV zavedli Johnson & Morgan
(1953). Později byl rozš́ı̌ren do infračervené oblasti UBVRI(JHKLMN) (Johnson, 1965).
Uživatelé CCD kamer dnes ale použ́ıvaj́ı jiné varianty tohoto širokopásmového systému,
vy nejčastěji filtry RC , IC v Cousinsově systému (Cousins, 1976)2, př́ıpadně v systému
UBVRI Bessella (1990) (viz obr. 2.27). Z úzkopásmových systémů filtr̊u je nejpouž́ıvaněǰśı
Ströngren̊uv uvby. V současné době existuje několik deśıtek fotometrických systémů. Jejich
přehled lze nalézt např́ıklad v Moro & Munari (2000), př́ıpadně na http://ulisse.pd.astro.it/Astro/ADPS/.

2.1.6 Montáže

Montáž dalekohledu je zař́ızeńı maj́ıćı za úkol dalekohled namı́̌rit na pozorovaný objekt
a poté svým otáčeńım kompenzovat rotaci Země tak, aby dalekohled mı́̌ril stále stejným
směrem v̊uči hvězdám. Jelikož tubus dalekohledu sám může vážit i několik tun a na sle-
dováńı klademe nároky na přesnost ve zlomćıch úhlové vteřiny, bývá montáž často nejdražš́ı
komponentou celého dalekohledu.

2V řadě publikaćı najdeme označeńı ”Kron-Coussins system“. Kron prováděl svá RI fotometrická po-
zorováńı už v padesátých letech 20. stolet́ı, ale jeho filtry se nerozš́ı̌rily. Cousins (1976) použil velmi podobný
systém jako Kron, ale lépe jej definoval a zejména nab́ıdl pozorovatel̊um na jižńı polokouli proměřené stan-
dardńı hvězdy v E-oblastech.
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Obrázek 2.28: Montáže dalekohled̊u. A – E. Paralaktické montáže. A. Německá; B. Anglická
rámová; C. Anglická osová; D. Podkovová; E. Vidlicová. F. Azimutálńı montáž. Převzato
z Grygar, Horský, Mayer, Vesmı́r, MF, Praha 1979.
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Typy montáž́ı (obr. 2.28)

• Rovńıková (ekvatoreálńı, paralaktická) montáž – Jedna z jej́ıch os (tzv. polárńı osa) je
rovnoběžná s osou zemské rotace, druhá, deklinačńı, je k ńı kolmá. Oproti azimutálńı
montáži má výhodu, že při sledováńı nebeského objektu stač́ı otáčet dalekohledem
jen kolem polárńı osy konstantńı rychlost́ı. Největš́ım dalekohledem na paralaktické
montáži je 5m Hale̊uv dalekohled na Mt. Palomar Observatory.

◦ Německá montáž – Polárńı osa spoč́ıvá na jediném piĺı̌ri. Na jednom konci
deklinačńı osy je připevněn tubus dalekohledu, na opačném konci protizávaž́ı. Neńı
př́ılǐs praktická v nižš́ıch zeměpisných š́ı̌rkách, protože sloup, na němž je montáž
upevněna, je namáhán jednostranně. Zde je výhodněǰśı použ́ıt anglickou montáž.

◦ Anglická montáž – Oba konce polárńı osy podṕıraj́ı piĺı̌re. Má dva poddruhy:

∗ Rámová montáž – Dalekohled je uchycen v protáhlém rámu. Jej́ı výhodou je
absence protizávaž́ı, ale nelze pozorovat v okoĺı nebeských pól̊u. Nebeské těleso lze
sledovat nepřerušeně od jeho východu k západu bez nutnosti proložit montáž, jako u
německé montáže.

∗ Osová anglická – Na rozd́ıl od předchoźıho typu jde o montáž asymetrickou.
Částečně zpř́ıstupňuje oblast kolem pólu. Je potřeba protizávaž́ı.

◦ Podkovová montáž – Podobá se rámové montáži, ale rám je uchycen na podkově
otáčivé kolem polárńı osy. Umožňuje pozorovat i v okoĺı pólu.

◦ Vidlicová montáž – Na polárńı ose je umı́stěna vidlice, v ńıž se v deklinačńı ose
otáč́ı tubus dalekohledu. Je použitelná jen pro reflektory.

• Azimutálńı (někdy též alt-azimutálńı) – Montáž se otáč́ı kolem svislé (vzhledem k
povrchu Země) tzv. azimutálńı osy a osy k ńı kolmé, výškové. Během sledováńı ob-
jektu při jeho cestě oblohou se muśı montáž otáčet v obou osách a to nerovnoměrně.
Proto se azimutálńı montáže dočkaly širš́ıho rozš́ı̌reńı až po nástupu poč́ıtač̊u. Větš́ı
nároky na ř́ızeńı montáže jsou vyváženy jednoduchost́ı a nižš́ımi výrobńımi náklady
než pro paralaktické montáže. Proto se dnes použ́ıvaj́ı jak pro amatérské dalekohledy
(montáže typu Dobson), tak pro největš́ı budované dalekohledy světa. Určitou nevýhodu
představuje rotace obrazu sledovaného objektu. Při spektroskopii to př́ılǐs nevad́ı, ji-
nak se použije derotátor pole (soustava dvou rotuj́ıćıch rovinných zrcadel), př́ıpadně
se př́ımo otáč́ı detektorem v ohniskové rovině. Azimutálńı montáž je nav́ıc kom-
paktněǰśı nežli paralaktická, takže se pro ni nemuśı stavět tak velká kopule.

2.2 Optické detektory a jejich využit́ı ve fotometrii

Detektorem rozumı́me zař́ızeńı, které je schopno zaznamenat, tedy pozorovat a měřit tok
foton̊u. Z hlediska stavby detektoru rozlǐsujeme:
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• Bodový detektor – Výstupem měřeńı je jediná hodnota, př́ıp. časová řada. Při foto-
metrickém měřeńı muśıme dovolit př́ıstup jen světlu ze zkoumaného objektu, např.
u fotonásobiče pomoćı clonky.

• Lineárńı detektor/1D – Vytvář́ı jednorozměrné obrázky. Sestává z několika element̊u
(bodových detektor̊u), seřazených za sebou. Výsledkem měřeńı je uspořádaná posloup-
nost hodnot odpov́ıdaj́ıćıch výstup̊um jednotlivých element̊u. Detektory (např. reti-
con, digicon) se použ́ıvaly zejména pro záznam spekter.

• Plošný detektor/2D – Vytvář́ı plošné obrázky. Skládá se z mnoha bodových detek-
tor̊u rozmı́stěných na ploše. Po měřeńı źıskáme matici hodnot. Př́ıkladem je śıtnice
oka. Umı́st́ıme-li plošný detektor do ohniskové roviny objektivu, bude každý element
zaznamenávat informaci o světelném toku přicházej́ıćım z trochu jiného úhlu, takže
vytvoř́ı rovinnou projekci části nebeské sféry (např. fotografická deska, CCD).

2.2.1 Některé obecné charakteristiky fotometrických detektor̊u

• Kvantová účinnost (zn. QE, quantum efficiency) vzhledem k nějaké vlnové délce –
je poměr počtu foton̊u detektorem zaregistrovaných ku počtu foton̊u na detektor
dopadlých. Tato definice, stejně jako nadcházej́ıćı, má přesný smysl jen pro bodové
detektory. V př́ıpadě 1D nebo 2D detektor̊u se kvantová účinnost jednotlivých ele-
ment̊u trochu lǐśı.

• Spektrálńı citlivost – Závislost kvantové účinnosti na vlnové délce, při stejném toku
zářeńı.

• Charakteristická křivka – Závislost odezvy detektoru na osvětleńı (= součin dopadaj́ıćıho
světelného toku a expozičńı doby). Pro fotometrii je výhodné, pokud je charakteri-
stická křivka lineárńı, ale nemuśı tomu tak být vždy, např. fotografická emulze (obr.
2.29).

• Dynamický rozsah – Poměr maximálńı hodnoty, jakou umı́ detektor vyprodukovat,
ku pr̊uměrné hodnotě temného šumu, tj. signálu, který v detektoru vzniká, ale má
p̊uvod jiný než dopad světla. Někdy se mı́sto maximálńı hodnoty mysĺı hodnota horńı
hranice lineárńı části charakteristické křivky.

2.2.2 Oko

Do doby, než byl vynalezen dalekohled, byli astronomové odkázáni jen na vlastńı zrak,
úhloměrné př́ıstroje a matematiku. I tak, jen s t́ımto vybaveńım, dospěli k řadě zaj́ımavých
objev̊u. Stač́ı si uvědomit, že ještě za života slavného Tychona Brahe nebyl dalekohled
znám. Přitom právě z jeho pozorováńı vycházel Kepler, když odvodil své tři zákony o
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Obrázek 2.29: Charakteristická tzv. gradačńı křivka fotografické emulze. Je charakteri-
zována sklonem (gradaćı) lineárńı části. Převzato z Kleczek, Velká encyklopedie vesmı́ru.
Academia, Praha 2002.
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Obrázek 2.30: Lidské oko. Převzato z http://fyzika.gbn.cz/.

oběhu planet. Dalekohledem pozoroval nebe poprvé Galileo Galilei v r. 1609 3. Ve spojeńı
s dalekohledem se okem pozorovalo až do začátku 19. stol, kdy jej nahradila fotografická
emulze.

Oko jako fotometrický př́ıstroj

Optický systém oka

* Ohnisková vzdálenost – asi 15 mm (předńı ohnisko 15.7 mm před rohovkou,
zadńı ohnisko 24.1 mm před śıtnićı – viz obr. 2.30).

* Pr̊uměr plně roztažené zorničky – apertura - asi 8 mm, klesá s věkem.

* Oko je schopno vidět ostře v rozmeźı 1-2◦ kolem své optické osy.

* Úhlové rozlǐseńı asi 1’, uplatňuje se asi stejnou mı́rou ohyb světla na zornici a
vzájemná vzdálenost fotoreceptor̊u na śıtnici.

* Očńı svaly deformuj́ı čočku, č́ımž měńı jej́ı ohniskovou vzdálenost.

* Oko nemá barevnou vadu.

* Propustnost čočky klesá s věkem.

* Oko je složeno ze tř́ı optických prostřed́ı s r̊uzným indexem lomu (rohovka 1,37,
komorová voda 1,33, čočka 1,42).

* Optická mohutnost oka 42 D (rohovka) + 19-28 D dle akomodace.

Detektor - śıtnice – Na śıtnici se nalézaj́ı dva typy detektor̊u - tyčinky a č́ıpky. Jsou to
zakončeńı zrakového nervu. Jde o chemické detektory.

3Galileova pozorováńı jsou nejznáměǰśı, ale zřejmě o několik měśıc̊u dř́ıve zamı́̌ril k obloze sv̊uj
dalekohled Thomas Harriot.
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Obrázek 2.31: Spektrálńı citlivost oka. Převzato z http://www.telescope-optics.net.

Čı́pky Umožňuj́ı barevné (fotopické) viděńı (obr. 2.31). Nacháźı se hlavně v okoĺı
žluté skvrny na optické ose oka, kde čočka vytvář́ı nejostřeǰśı obraz. Č́ıpk̊u jsou
tři poddruhy. Každý má jinou spektrálńı citlivost, č́ımž dohromady vytvářej́ı
barevný vjem. To je také d̊uvod, proč např́ıklad poč́ıtačovým obrazovkám stač́ı
kombinace jen tř́ı barev, aby vytvořily, z pohledu lidského oka, jakoukoliv barvu.
Při ńızkých osvětleńıch přestávaj́ı č́ıpky fungovat a nahrazuj́ı je tyčinky. Také při
př́ılǐs vysokém osvětleńı nejsou č́ıpky schopné vńımat barvu. Např́ıklad slunce
vysoko na obloze se nám zdá b́ılé, protože jsou č́ıpky přehlcené světlem, i když
ve skutečnosti je žluté.

Tyčinky Tyčinek je jen jeden druh, takže umožňuj́ı vńımat pouze intenzitu světla
(skotopické viděńı). Na śıtnici jsou rozmı́stěné kolem oblasti s č́ıpky. Při vyšš́ı
intenzitě světla nepracuj́ı (obr. 2.31).

Úplná adaptace na tmu trvá až 60 min (viz obr. 2.32, 2.31 - vpravo nahoře). Během ńı se
rozšǐruje zornice a aktivizuj́ı tyčinky. Silné světlo adaptaci v několika sekundách zlikviduje.
Pokud je při nočńım vizuálńım třeba, sv́ıt́ı se slabým červeným světlem, které adaptaci
př́ılǐs nenarušuje. Při pozorováńı nějakého slabého objektu je lepš́ı jej sledovat tzv. bočńım
(periferńım) viděńım, to znamená, ned́ıvat se př́ımo na objekt, ale trochu vedle něj. T́ım
nasměrujeme světlo do oblasti śıtnice s vyšš́ı koncentraćı tyčinek.

Oko vńımá při denńım viděńı v rozsahu vlnových délek asi 380-760 nm, rozsah i citlivost
v jednotlivých vlnových délkách jsou individuálńı pro každého člověka. Maximálńı citlivost
se evolučně vyvinula v okoĺı žlutozelené barvy (555 nm). Když uváž́ıme denńı i nočńı viděńı,
dokáže oko pracovat v rozsahu jas̊u pro jiné detektory nev́ıdaném - asi 30 mag, to je poměr
světelných tok̊u 1:1012. Při pozorném pozorováńı dalekohledem (tzn. několikaminutovém)
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Obrázek 2.32: Typická křivka adaptace na tmu. Na ordinátě osvětleńı testovaćı plochy
v mikroluxech, na abscise trváńı adaptace v minutách. Převzato od J. Boguszaková,
http://www.odbornecasopisy.cz.

lze postřehnout asi srovnatelné detaily, jaké by byly zachycené na CCD sńımku s expozičńı
dobou několika sekund, s týmž dalekohledem4. Zkušeńı pozorovatelé jsou schopni v ne-
jlepš́ıch pozorovaćıch podmı́nkách spatřit pouhým okem hvězdy kolem 8 mag. V ČR však
můžeme mezńı hvězdnou velikost (MHV) 7 mag považovat za zcela výjimečnou a nejsṕı̌se
se setkáme s MHV 5-6 mag mimo město.

Přestože vizuálńı pozorováńı jsou dnes většinou nahrazována objektivněǰśımi meto-
dami, i dnes mohou kvalitńı vizuálńı pozorováńı amatérských astronomů přispět k vědeckému
výzkumu např́ıklad pozorováńım změn jasnost́ı proměnných hvězd, sledováńım meteorických
roj̊u nebo při hledáńı jasných supernov. Přesnost vizuálńıch fotometrických odhad̊u se po-
hybuje běžně kolem 0,1 mag, ve výjimečných př́ıpadech řádově setiny magnitudy.

4Při vizuálńım pozorováńı dalekohledem se výrazně uplatňuje i cvik oka. Trénovaný pozorovatel s
horš́ım zrakem může vidět v́ıce podrobnost́ı a rychleji se adaptovat na tmu než př́ıležitostný pozorovatel s
necvičenýma očima.
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2.2.3 Fotografická emulze

Fotografie se začala použ́ıvat v astronomii od r. 18405. Oproti pozorováńı pouhým okem
přinášela fotografie několik významných výhod. Záznam na fotografii je trvalý, zachyt́ı
objektivně a úplně všechny detaily. Obzvláště d̊uležitá výhoda oproti oku je možnost
dlouhodobé integrace světla.

Fotografická emulze převládala až do konce 20. stolet́ı. Fotoelektrická fotometrie se
začala v́ıce uplatňovat až po 2. světové válce (ale stále jen výlučně na profesionálńıch
observatoř́ıch). Od 90. let 20. stolet́ı se začaly použ́ıvat CCD kamery, ale v tu dobu byly
na masové rozš́ı̌reńı př́ılǐs drahé a měly malou plochu detektoru (CCD čipu). V posledńım
desetilet́ı však CCD prvky fotografickou emulzi téměř zcela vytlačily. Přesto i dnes je
potřeba o ńı něco znát, nebot’ jsou k dispozici rozsáhlé archivy fotografických pozorováńı,
ze kterých lze čerpat informace o tom, jak vypadal vesmı́r v době jejich vzniku. Kupř́ıkladu
jde z fotografických desek sestrojit světelné křivky proměnných hvězd, o kterých nebylo v
době vzniku desky ani známo, že jsou proměnné.

V astronomii se uplatňovaly hlavně fotografické desky, tj. skleněné desky s nanese-
nou vrstvičkou světlocitlivé emulze. Filmy, běžně použ́ıvané pro nevědecké účely, nejsou
tolik vhodné, protože se snadno deformuj́ı, což komplikuje zaostřeńı v ohniskové rovině
objektivu (dalekohledu) a znemožňuje přesnou astrometrii. Fotografická emulze sestává z
krystalk̊u halogenidu stř́ıbra, nejčastěji jodidu nebo bromidu stř́ıbrného, rozptýlených v
želatině. Při vystaveńı světu prob́ıhaj́ı v krystalćıch chemické reakce, při nichž v každém
vznikaj́ı molekuly stř́ıbra. Při vyvoláńı slouž́ı tyto molekuly jako katalyzátor, d́ıky kterému
v celém krystalku vylouč́ı z halogenidu veškeré stř́ıbro a vytvoř́ı se zrna složená z molekul
stř́ıbra. Krystalky, kde se žádné molekuly stř́ıbra nevyskytovaly, při vyvoláńı reaguj́ı mno-
hem pomaleji. Zbytky halogenidu se odstrańı v ustalovači.

Jako mı́ra velikosti odezvy emulze na světlo se použ́ıvá denzita (hustota zčernáńı,
opacita). Výraz pocháźı z dob, kdy se velikost zčernáńı určovala tak, že se sńımek prosvětloval
tenkým svazkem světla a měřil se světelný tok na opačné straně desky. Denzita D je pak
definována jako dekadický logaritmus pod́ılu světelného toku F0 před pr̊uchodem deskou
ku světelnému toku po pr̊uchodu zkoumaným bodem desky Fz:

D = log10

(
F0

Fz

)
. (2.10)

Jelikož i čistá deska světlo trochu pohlcuje, je vždy D > 0.
Kvantová účinnost filmu (citlivost) záviśı na velikosti krystalk̊u emulze. Č́ım větš́ı

krystalky, t́ım větš́ı citlivost, ale také hrubš́ı zrno, větš́ı zrnitost sńımku.

5Prvńı astrofotografii (sńımek Měśıce) poř́ıdil 23.3.1840 J. Draper. Krátce nato E. Becquerel a po něm J.
Draper źıskali fotografie slunečńıho spektra. Prvńı úspěšný sńımek (daguerotypii) hvězd (konkrétně Vegy)
poř́ıdili J. A. Whipple s G. Bondem 17. 7. 1850. Prvńı koloidńı sńımek hvězd (Alkora a Mizara) poř́ıdil
G. Bond 27. 4. 1857. V roce 1881 H. Draper poř́ıdil sńımek mlhoviny v Orionu, na ńıž byly zaznamenány
hvězdy až do 14,7 mag. A. Common experimentuj́ıćı se suchými deskami od r. 1879 pak poř́ıdil několik
sńımk̊u mlhoviny (nejlepš́ı v roce 1883) na nichž ukázal, že dlouhými expozicemi na suchých fotografických
deskách je možné źıskat obrazy hvězd, které nejsou stejným dalekohledem vizuálně pozorovatelné (podrob-
nosti viz (podrobnosti viz Hearnshaw, 1996).
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Obrázek 2.33: Charakteristická křivka fotografické emulze (závislost fotografické denzity
na osvětleńı) . Jedná se o film Kodak Ektachrome E200, často použ́ıvaný v amatérské
astrofotografii. Křivka klesá, protože jde o pozitivńı film. Převzato z http://www.kodak.ca.

Fotografická emulze je nelineárńı detektor, jak ukazuj́ı obr. 2.29 a 2.33. Krátkodobé
nebo dlouhodobé expozice maj́ı na citlivou vrstvu menš́ı účinek než v normálńı oblasti, i
když součin intenzity osvětleńı a expozičńı doby je vždy stejný. To znamená, že necháme-li
na desku dopadat 10krát větš́ı světelný tok po stejnou expozičńı dobu, nebude denzita o 1
větš́ı. Nelinearita plat́ı také obráceně: máme-li dva objekty, z nichž prvńı dává třikrát větš́ı
tok než druhý, neźıskáme trojnásobnou expozićı druhého stejnou hustotu zčernáńı, jako
v prvńım př́ıpadě. Tyto odchylky od recipročńıho zákona (reciprocity failure) nazýváme
Schwarzschild̊uv jev.

Oblasti gradačńı křivky, kde se uplatňuje při ńızkých osvětleńıch Schwarzschild̊uv jev,
nebo oblast nasyceńı detektoru při vysokých osvětleńıch, kdy už zreagovala všechna zrna
emulze, samozřejmě nejsou vhodné k fotometrii. Pro ni se použ́ıvá prakticky výhradně
pouze lineárńı část gradačńı křivky. Pro fotometrii je výhodněǰśı zavést tzv. Bakerovu
denzitu (Baker, 1925)

DB = log10

[(
F0

Fz

)γ
− 1

]
, (2.11)

kde γ je experimentálńı konstanta. Závislost na osvětleńı E (světelný tok zdroje krát
expozičńı doba) DB = DB(log10E) je totiž bližš́ı př́ımce než závislost D = D(log10E).

Schwarzschild̊uv jev lze jednoduše vysvětlit takto: Aby v jednom krystalku emulze
proběhla trvalá chemická reakce, která by měla dát vzniknout trvalému obrazu, je potřeba,
aby na něj dopadly řekněme čtyři a v́ıce foton̊u. Proto jsou také hrubozrnné emulze
citlivěǰśı. Pokud je pro dopad požadovaných čtyř foton̊u na zrno potřeba dlouhé doby,
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nejsou dočasné změny vyvolané prvńım nebo druhým fotonem dostatečně stabilńı a vlivem
tepelného pohybu atomů se vyruš́ı a požadovaná reakce neproběhne. Tepelný pohyb tedy
p̊usob́ı proti excitaci krystalku. Uvědomme si rozd́ıl oproti tepelnému šumu u CCD. Tam
se k užitečnému signálu šum jen přič́ıtá, kdežto u emulze tepelný pohyb signál př́ımo nič́ı.

Hlavńı cestou k omezeńı Schwarzschildova jevu je hypersenzibilizace emulze. Nejhorš́ı
vliv na deexcitaci krystalk̊u má tepelný pohyb molekul vody. Hypersenzibilizace spoč́ıvá
v jejich odstraněńı a nasáknut́ı emulze molekulami vod́ıku. Vod́ık bráńı opětovné absorpci
molekul vody z ovzduš́ı. Hypersenzibilizaćı se zvýš́ı kvantová účinnost emulze asi třikrát.

Spektrálńı citlivost́ı emulze lze vhodným chemickým složeńım pokrýt celé atmosférické
optické okno od 250 do 900 nm. Obecně je citlivost větš́ı na modrém konci spektra. Kvan-
tová účinnost se pohybuje kolem 3 % po hypersenzibilizaci asi 10 %.

Výhody oproti CCD: Velmi velká plocha detektoru vhodná k přehĺıdkám oblohy. Větš́ı
rozlǐseńı - zrna emulze jsou menš́ı než pixely CCD čipu. Nevznikaj́ı dlouhé mezery mezi
expozicemi, velké CCD se muśı na konci expozice vyč́ıtat až deśıtky sekund. Zat́ım ne-
jvhodněǰśı detektor ke sledováńı bolid̊u. Nevýhody oproti CCD: mnohem nižš́ı kvantová
účinnost. Z toho plyne potřeba deľśıch expozičńıch dob a menš́ı využit́ı pracovńıho času
dalekohledu. Nelinearita emulze neńı tolik vhodná pro fotometrii. Skleněné fotografické
desky jsou křehké a špatně se skladuj́ı.

2.2.4 Fotonásobiče

Fotonásobiče (photomultiplier, electron multiplier tube, PMT) patř́ı v astronomii k nejčastěji
použ́ıvaným fotometrickým př́ıstroj̊um a zároveň nejpřesněǰśım. Schéma fotonásobiče je
znázorněno na obr. 2.34. Př́ıstroj pracuje na základě vněǰśıho fotoelektrického jevu. Na
předńı straně evakuované trubice se nacháźı fotokatoda (katoda pokrytá tenkou vrstvou
materiálu vykazuj́ıćı silný vněǰśı fotoefekt). Dopadne-li na ńı foton o energii vyšš́ı, nežli
je výstupńı práce, uvolńı jeden nebo v́ıce elektron̊u. Za katodou čeká soustava dynod, z
nichž každá je připojena k vyšš́ımu napět́ı než ta předchoźı. Dynody jsou pokryté látkou
snadno uvolňuj́ıćı elektrony. Elektrony uvolněné z fotokatody pak putuj́ı od předchoźı dyn-
ody k následuj́ıćı. Přitom jim elektrické pole uděluje zrychleńı, takže se při každém nárazu
do dynody uvolňuj́ı daľśı elektrony, dojde k emisi několika sekundárńıch elektron̊u. Když
elektrony doraźı na na anodu na zadńım konci trubice, zmnož́ı se již každý fotelektron až
desetmilionkrát. Na anodě zaregistrujeme proudový pulz v řádu jednotek mA trvaj́ıćı asi
5 ns.

Užit́ı fotonásobiče při fotometrii hvězd ukazuje obr. 2.35 Před fotonásobič se umı́st’uj́ı
barevné filtry a clonka, která v ohniskové rovině dalekohledu vymezuje obraz zkoumané
hvězdy. Sklopným zrcátkem nebo hranolem před zahájeńım měřeńı nasměrujeme světlo
do okuláru, abychom sledovaný objekt přesně zaćılili. Fabryho čočka slouž́ı ke koncen-
traci světelného svazku do jednoho bodu na fotokatodě, aby se eliminovala nerovnoměrná
tloušt’ka světlocitlivé vrstvy, jej́ıž výroba je totiž technologicky náročná.

Měřeńı jasnosti hvězdy fotonásobičem dosahuje přesnosti až 0, 001 mag a časového
rozlǐseńı 10−3 s. Fotonásobič bývá obvykle citlivý v rozsahu vlnových délek 200-650 nm
(zejména v modrém světle), ale modifikaćı chemického složeńı fotokatody lze jeho použitelnost
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Obrázek 2.34: Schéma fotonásobiče. Převzato z http://fyzika.jreichl.com.

Obrázek 2.35: Schéma fotometru. F: clonka, D: hranol, E: okulár, C: filtr, L: Fabryho čočka,
P: fotokatoda fotonásobiče, T: zbytek fotonásobiče. Převzato z skripta????.

47



rozš́ı̌rit do 150 nm (UV zářeńı) nebo až do 1700 nm (IR zářeńı). U slabých zdroj̊u lze deteko-
vat př́ıchody jednotlivých foton̊u, u silněǰśıch se již jednotlivé proudové impulsy překrývaj́ı.
Výstupem měřeńı dnešńıho fotonásobiče je jediné č́ıslo udávaj́ıćı časový integrál proudu,
některé modely dovoluj́ı sledovat i pr̊uběh proudu.

Zdroje šumu a kalibrace. Jako temný proud (dark current) označujeme proud, který
fotonásobič detekuje, ale jehož př́ıčinou nebylo zářeńı sledovaného objektu. Zp̊usobuje ho
hlavně tepelný pohyb atomů ve fotokatodě a dynodách t́ım, že z jejich povrch̊u uvolňuje
elektrony. K temnému proudu se přidávaj́ı ionty vzniklé ze zbytkového plynu v trubici fo-
tonásobiče p̊usobeńım přirozené radioaktivity. Tento falešný signál změř́ıme tak, že urč́ıme
pr̊uměrný proud procházej́ıćı při zatemněném fotometru. Při měřeńı jasnosti hvězdy pak
tento proud od naměřené hodnoty odečteme.

Kromě temného proudu pozorujeme ještě př́ıchody částic kosmického zářeńı. Když se
nějaká střetne s fotokatodou vyvolá záblesk Čerenkovova zářeńı. To snadno poznáme podle
podle silného proudového pulzu asi 100krát silněǰśıho, než běžně dávaj́ı fotony. Tyto pulzy
do měřeńı nezapoč́ıtáváme. Podobně vynecháváme neobvykle dlouhé nebo slabé pulzy.
Toto je však možné jen pro slabé zdroje, kde můžeme sledovat jednotlivé pulzy.

Měřeńı ovlivňuje mnoho daľśıch faktor̊u: úhel dopadu světla na fotokatodu, jeho polar-
izace, orientace fotonásobiče v magnetickém poli Země, která se s otáčeńım dalekohledu
za hvězdami měńı, atd. Projevuj́ı se ve změně kvantové účinnosti př́ıstroje. Proto je třeba
provádět několikrát během noci kalibračńı měřeńı a výsledky poopravit (viz Harmanec
(2010), str. 32)

2.2.5 CCD

Daľśım, velice často použ́ıvaným, fotometrickým detektorem jsou CCD kamery (z angl.
Charge Coupled Device). Na rozd́ıl od fotonásobiče se jedná o detektor dvojrozměrný,
tj. výsledkem měřeńı je matice hodnot (tzn. obrázek). Také pracuj́ı na základě fotoelek-
trického jevu, tentokrát však vnitřńıho. Hlavńı součást́ı je CCD čip. Ten obsahuje destičku
polovodivého materiálu, nejčastěji křemı́ku (obr. 2.36) s nanesenou vrstvičkou pr̊uhledné
elektricky izoluj́ıćı látky (oxid křemičitý). Na povrchu čipu je rovnoměrně rozmı́stěná sous-
tava elektrod, připojených ke kladnému napět́ı zdroje. Na spodńı stranu čipu se přivád́ı
záporné napět́ı. Dopadne-li na čip foton o dostatečné energii, dojde fotoefektem k uvolněńı
elektronu. Elektron si přitáhne nejbližš́ı anoda a vzniklá d́ıra putuje ke katodě. Oblasti,
z ńıž proud́ı elektrony k jedné dané anodě, se ř́ıká pixel. Počet elektron̊u shromážděných
během expozice pod anodou je př́ımo úměrný počtu foton̊u dopadlých na jej́ı pixel. Každý
pixel má samozřejmě jen omezenou kapacitu elektron̊u (full-well capacity). Po dosažeńı
této meze totiž začne úhrnný náboj elektron̊u vyrovnávat náboj anody a elektrony mohou
přej́ıt do sousedńıho pixelu. Jakmile je tedy světla př́ılǐs, vygeneruje se elektron̊u tolik, že
se snaž́ı přetékat do sousedńıch pixel̊u - pozorujeme tzv. blooming. Vzhledem ke konstrukci
CCD se elektron̊um dař́ı nejlépe uniknout v jednom směru, pozorujeme typické protažeńı
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Obrázek 2.36: Anatomie CCD čipu. Převzato z http://www.circuitstoday.com/2010.

obrazu jasných objekt̊u (viz obr. 2.37).6

Po ukončeńı expozice se zavře závěrka kamery, aby již světlo na čip nedopadalo, a zbývá
čip vyč́ıst, tzn. změřit naakumulovaný náboj v každém pixelu. K tomu je vyhrazena jedna
řada pixel̊u na kraji CCD čipu zvaná registry (obr. ??). Elektrony lze v čipu přesouvat t́ım,
že na anodách periodicky měńıme napět́ı, č́ımž vzniknou jakési vlny potenciálu unášej́ıćı s
sebou elektrony. Při vyč́ıtáńı posuneme všemi elektrony o jednu řadu směrem k registru,
č́ımž ho zaplńıme. Na to posunujeme elektrony v registru k jeho konci, kde již čeká AD
převodńık. Ten změř́ı náboj z pixelu, který k němu právě dorazil a převede jej na č́ıselnou
hodnotu v jednotkách ADU (analog-to-digital unit). Celý proces se opakuje, dokud neńı
čip zcela vyčten. Výstupńı hodnoty v ADU jsou celoč́ıselné nezáporné hodnoty v obvykle
16 bitovém rozsahu - 0 až (216 − 1). Počet elektron̊u připadaj́ıćıch na 1 ADU se označuje
jako zisk (gain) AD převodńıku.

CCD dosahuj́ı velmi dobré přesnosti měřeńı, při kvalitńım zpracováńı lepš́ı než 0,01
mag. Spektrálńı citlivost se pohybuje asi od 400 do 1200 nm s maximem v okoĺı 700 nm
(červené světlo). Po naneseńı antireflexńıch vrstev lze obor citlivosti protáhnout k až asi
250 nm do UV oblasti spektra. V dlouhovlnné oblasti spektra nemaj́ı fotony dostatečnou
energii, aby zp̊usobily vnitřńı fotoefekt. Kvantová účinnost může pro vhodnou vlnovou
délku přesáhnout 90%, jinak se pohybuje sṕı̌se kolem 80% (obr. 2.39).

Šum. Podobně jako u fotonásobiče se i u CCD projevuje temný proud. Tepelný šum
tvoř́ı šumové elektrony v množstv́ı s normálńım rozděleńım. Roste exponenciálně s teplo-

6Výrobci CCD kamer odstraňuj́ı tento efekt vřazeńım anti-bloomingových hradel (anti-blooming gate,
ABG), jakýchsi ”odvodňovaćıch kanálk̊u“. Jejich nevýhodou je ale, že zauj́ımaj́ı až 30 % plochy sńımače
a snižuj́ı jeho citlivost v̊uči světlu a protože mezi buňkami je najednou prostor, který se nevyužije ke
shromažd’ováńı obrazové informace, snižuj́ı i rozlǐsovaćı schopnost.
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Obrázek 2.37: Blooming se projevuje charakteristickými
”
ocásky“ kolem jasných hvězd.

Převzato z http://www.ccd.com.

Obrázek 2.38: CCD čip můžeme přirovnat k sadě nádobek, které během deště měř́ı množstv́ı
srážek. Po dešti se nádobky posunuj́ı na dopravńıkových pásech k měř́ıćı stanici. Voda
shromážděná k každé nádobce je pak přelita do měř́ıćı nádobky, množstv́ı je změřeno a na
výstupu dostaneme údaj o množstv́ı vody v každé jedné nádobce. Převzato z Janesick &
Blouke, Sky and Telescope, vol. 74, p. 238.
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Obrázek 2.39: Srovnáńı kvantové účinnosti detektor̊u. Převzato z
http://www.astro.ljmu.ac.uk.

tou, proto je snaha chladit čip CCD kamery na co nejnižš́ı teplotu. U profesionálńıch
př́ıstroj̊u chlazeńım tekutým duśıkem př́ıpadně suchým ledem (pevný CO2). Většina kamer
rozš́ı̌rených i mezi amatéry však použ́ıvá chlazeńı Peltierovým článkem. Zbytkový tepelný
šum je pak třeba korigovat pomoćı tzv. temného sńımku, dark framu (obr. 2.40).

Kromě tepelného šumu je na čipu pro každý pixel nastavena určitá úroveň napět́ı (off-
set), aby výsledný signál byl vždy kladný. AD převodńık při převodu náboje na signál v
ADU přič́ıtá k výsledku konstantu, která se může pro každý pixel trochu lǐsit. Nav́ıc měřeńı
náboje neńı bez chyb. Ke každému obrázku, který kamera vyprodukuje, je tak přičtena jistá
matice - tzv. bias (offset) (obr. 2.40).

Kalibrace. Každý sńımek objektu poř́ızený CCD kamerou je vhodné kalibrovat. Celý
proces kalibrace surového sńımku pomoćı korekčńıch sńımk̊u (bias, dark frame a flat field)
označujeme jako redukci sńımku. Kvalita korekčńıch sńımk̊u zásadńım zp̊usobem rozhoduje
o přesnosti výsledné fotometrie nebo vzhledu astrofotografie.

Proces redukce lze zapsat takto

redukovaný sńımek =
(surový sńımek−master bias−master dark)

master flat
, (2.12)

kde master flat je zpravidla normovaný medián flat field korekčńıch sńımk̊u opravených o
temné sńımky. Je třeba upozornit na to, že pokud máme k dispozici temné sńımky stejné
expozičńı doby jako světlé sńımky, neńı třeba provádět bias korekci.

Bias sńımky źıskáme s nulovou expozićı při zavřené závěrce. Ne všechny kamery to
ale umožňuj́ı. Děláme-li bias v́ıcekrát, bude mı́t konkrétńı pixel bias hodnoty s normálńım
rozděleńım. Č́ım v́ıce sńımk̊u je lépe, protože vyč́ıtaćı šum v master bias sńımku klesá s
druhou mocninou počtu bias sńımk̊u. Jako výsledný, master bias použijeme pr̊uměr nebo
medián ze źıskaných sńımk̊u. Pozor, odeč́ıtáme-li od obrázku dark frame, odeč́ıtáme t́ım
zároveň i bias.
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Obrázek 2.40: Ukázka vlivu použit́ı kalibračńıch sńımk̊u na světlý sńımek pole RX An-
dromedae. Převzato ze CCD Manual 2010, http://www.aavso.org.
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Korekčńı temné sńımky źıskáme expozićı se zavřenou závěrkou (o stejné délce expozice)
jako světlé sńımky, které budeme redukovat. Temných sńımk̊u pořizujeme několik. Celková
expozičńı doba temných sńımk̊u by měla být alespoň 5krát deľśı, než expozičńı doba ob-
jektu, jinak kalibrace povede k nár̊ustu šumu. Z poř́ızených temných sńımk̊u vytvoř́ıme
medián a tak źıskáme tzv. master dark.

Při výrobě CCD čipu se nikdy nepodař́ı udělat všechny pixely úplně stejné, takže každý
má trochu odlǐsnou citlivost. Kalibrace se dělá pomoćı flat field sńımku, resp. master flat
sńımku (obr. 2.40). Flat fieldem se nav́ıc odstrańı vliv vinětace optiky dalekohledu i st́ın̊u
zrńıček prachu na CCD čipu. Pro poř́ızeńı flat field sńımk̊u (flat̊u) je zapotřeb́ı nějaké
rovnoměrně zář́ıćı plochy. K tomu účelu někdy bývá v kopuli dalekohledu k dispozici
rovnoměrně nasv́ıcené b́ılé plátno (home flat). Jinak lze použ́ıt oblohu za soumraku (sky
flat). Flat sńımky je třeba nasńımat pro každý použitý filtr zvlášt’.

Objekt fotografujeme alespoň dvakrát, abychom mohli nalézt a odstranit př́ıpadné
artefakty. Mezi nejběžněǰśı patř́ı nežádoućı zjasněńı jednotlivých pixel̊u, tzv. hot pixely.
To může být zp̊usobeno vadou daného pixelu i např. dopadem vysokoenergetického kos-
mického zářeńı. V pixelu, který takové zářeńı zasáhne se vyprodukuje 103− 104 elektron̊u.
Počet zásah̊u se měńı s nadmořskou výškou pozorovatelny a čińı asi 1-2 částice/cm2/min.

2.3 Spektrografy

Základńı astronomický spektrograf se skládá ze štěrbiny, kolimátoru, disperzńıho prvku
(typicky difrakčńı mř́ıžka nebo hranol), kamery a detektoru. Základńı schéma spektro-
grafu ukazuje obr. 2.41. Štěrbina tvořena dvěma rovnoběžnými břity a je umı́stěna v
ohniskové rovině dalekohledu. Právě štěrbinou vyb́ıráme z celé oblohy objekt, který nás
zaj́ımá (hvězdu, galaxii,..). Kolimátor je tvořen spojkou nebo konkávńım zrcadlem a měńı
rozb́ıhavý svazek paprsk̊u prošlých štěrbinou na svazek rovnoběžných paprsk̊u. Výhodou
použit́ı zrcadla je to, že netrṕı barevnou vadou. Na disperzńı mř́ıžce nebo hranolu docháźı k
rozkladu světla. Paprsky se odchýĺı od svého p̊uvodńıho směru o úhel závislý na své vlnové
délce (tud́ıž paprsky stejné vlnové délky se stanou rovnoběžnými a paprsky r̊uzné vlnové
délky r̊uznoběžnými). Dále světlo pokračuje přes objektiv kamery, kterým je fokusováno
na detektor, např. CCD7.

Základńımi charakteristikami spektrografu jsou (lineárńı) disperze, která vyjadřuje
jaká část spektra, kolik nanometr̊u, se vejde na 1 mm spektrogramu, a rozlǐsovaćı schop-
nost, což je poměr vlnové délky k nejmenš́ımu rozlǐsitelnému rozd́ılu vlnových délek u dané
vlnové délky. Matematicky,

R =
λ

δλ
, (2.13)

kde δλ znač́ı rozd́ıl vlnových délek odpov́ıdaj́ıćıch dvěma sousedńım pixel̊um.

7Pokud je detektorem ”jen“ lidské oko, mluv́ıme o spektroskopu.
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Obrázek 2.41: Schéma spektrografu. Mř́ıžka se otáč́ı jen tehdy, když chceme na detektor
nasměrovat určitou část spektra. Převzato z http://outreach.atnf.csiro.au.
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2.3.1 Hranolový spektrograf

Jako disperzńı člen se použ́ıvá bud’ skleněný hranol nebo mř́ıžka. Hranol je historicky starš́ı.
Na hranolu docháźı k rozkladu světla d́ıky rozd́ılnému indexu lomu materiálu hranolu pro
r̊uzné vlnové délky světla. Pro dosažeńı maximálńıho rozd́ılu mezi odchylkou červených a
modrých paprsk̊u, tzv. úhlové disperze, se někdy použ́ıvá i v́ıce hranol̊u za sebou, ale za
cenu výrazného poklesu množstv́ı prošlého světla. Je zřejmé, že poloha s spektrálńı čáry
v ohniskové rovině spektrografu souviśı s vlnovou délka světla λ, které ji vytvář́ı. Funkci
λ(s) nazýváme disperzńı křivkou spektrografu.

λ = λ0 +
C

(s− s0)α
, (2.14)

kde λ představuje vlnovou délku odpov́ıdaj́ıćı zkoumanému bodu spektra, vzdálenému
s od nějakého, libovolně zvoleného počátku s0. Konstanty λ0,C, α a s0 se muśı určit
experimentálně fitováńım. Vid́ıme, že závislost λ(s) je silně nelineárńı. U dlouhých vlnových
délek je spektrum př́ılǐs zhuštěno, u krátkých zbytečně roztaženo. Dı́ky tomuto jevu a
ztrátám světla absorpćı při pr̊uchodu hranolem a odrazu světla na jeho stěnách se dává
přednost mř́ıžkovým spektrograf̊um. Hranolem také neńı možné zkoumat spektrum zářeńı
v ultrafialové oblasti, protože tato část spektra je sklem pohlcena.

Objektivový hranol

Umı́st’uje se před objektiv. Umožňuje nám sledovat najednou spektra všech hvězd v zorném
poli. Spektra se mohou překrývat. Známý Henry Draper Catalogue (HD) hvězdných spekter
byl vytvořen na základě pozorováńı s objektivovým hranolem.

2.3.2 Mř́ıžkový spektrograf

Na rozd́ıl od hranolového spektrografu je u mř́ıžkového disperze stejná ve všech oborech
spektra. K rozkladu světla se použ́ıvá ohybového jevu na mř́ıžce a následné interference.
V praxi se setkáme s dvěma typy ohybových mř́ıžek. Pr̊uhledové maj́ı vrypy provedeny na
pr̊uhledné planparalelńı, oboustranně broušené skleněné desce. U odrazových mř́ıžek jsou
vrypy ryté do kovového zrcadla nebo napařené vrstvy hlińıku na skleněné destičce. Mř́ıžka
funguje pro světlo obdobně jako systém rovnoběžných úzkých štěrbin, kde docháźı kromě
odrazu také k ohybu světla a následné interferenci. Dopadá-li na mř́ıžku světlo pod úhlem
α a odráž́ı-li se pod úhlem β, nastane pro vlnovou délku λ konstruktivńı interference, pokud
existuje č́ıslo m ∈ {0, 1, 2, . . .} takové, že plat́ı rovnice

mλ = d(sin β + sinα), (2.15)

kde d označuje tzv. mř́ıžkovou konstantu, tj. vzdálenost sousedńıch vryp̊u mř́ıžky.
Odvozeńı vztahu (2.15) (obr. 2.43): Necht’ zářeńı o vlnové délce λ dopadá na mř́ıžku

pod úhlem α. Na vrypu nebo štěrbině mř́ıžky dojde k ohybu světla. Odchylku zvoleného
ohnutého paprsku od kolmice k rovině mř́ıžky označme β. Na sousedńım vrypu též vznikl
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Obrázek 2.42: Spektrogran Hyád poř́ızený objektivovým hranolem. Zdroj: Dean Ketelsen,
http://mcdonaldobservatory.org/teachers/classroom/spectroscopy.

paprsek odchýlený o úhel β. Po pr̊uchodu objektivem kamery dopadnou oba tyto p̊uvodně
rovnoběžné paprsky na stejný bod v ohniskové rovině, kde se obě vlněńı slož́ı. Ke kon-
struktivńı interferenci dojde, maj́ı-li oba paprsky dráhový rozd́ıl ∆S rovný nějakému
celoč́ıselnému násobku své vlnové délky. Jelikož na objektivu kamery dráhový rozd́ıl nevzniká,
zbývá jen dráhový rozd́ıl od mř́ıžky, který čińı ∆S = d(sinα + sin β). Z toho plyne vztah
(2.15).

Ve výsledku tedy źıskáme obraz spektra na detektoru. Mř́ıžka však na rozd́ıl od hra-
nolu nevytvář́ı jedno spektrum, ale celou řadu spekter odpov́ıdaj́ıćıch r̊uzným hodnotám
m, tzv. řád̊um spektra. Spektra r̊uzných řád̊u se částečně překrývaj́ı 2.44. Zkoumáme-li
nějaký neznámý objekt, mı́chala by se spektra přes sebe, což by nám znemožnilo správnou
identifikaci spektrálńıch čar. V tom př́ıpadě před spektrograf zařad́ıme barevný filtr, j́ımž
umožńıme pr̊uchod jen určitému rozsahu vlnových délek tak, aby se r̊uzné řády nepřekrývaly.
Při zkoumáńı již známého spektra může být překrýváńı řád̊u naopak užitečné. Např.
sledujeme-li krátkodobé variace spektra Slunce, můžeme v několikanásobně překrytém
spektru naráz pozorovat velký rozsah vlnových délek na malé ploše detektoru.

Když spektrum zachyt́ıme nějakým plošným nebo lineárńım detektorem, bude na lineárńı
souřadnici s zachycen signál vyprodukovaný světlem vlnové délky λ dané rovnićı

λ =
106d

m

(
sinα + sin

(
s− s0

fcam
+ α− ψ0

))
, (2.16)

kde fcam je ohnisková vzdálenost objektivu kamery, α úhel dopadu světla na mř́ıžku. Kon-
stanty s0 a ψ0 se muśı určit experimentálně. Jak již bylo zmı́něno, na rozd́ıl od hranolového
spektrografu si s a λ odpov́ıdaj́ı téměř lineárně.

Jako spektrálńı rozlǐseńı, někdy též úhlová disperze, označujeme veličinu dβ
dλ

(λ).
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Obrázek 2.43: K odvozeńı mř́ıžkové rovnice 2.15. Převzato z http://www.williams.edu/
Astronomy/Course-Pages.

Obrázek 2.44: Překládáńı řád̊u spekter. Převzato ze skripta????.
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Lineárńı škála na detektoru, tzv. lineárńı disperze je pak dána rovnićı (2.1). Pro mř́ıžkový
spektrograf źıskáme spektrálńı rozlǐseńı derivaćı vztahu (2.15) podle β při konstantńım úhlu
dopadu α. Pak dostaneme

dβ

dλ
=

m

d cos β
. (2.17)

Připomeňme ještě daľśı charakteristiku spektrografu – rozlǐsovaćı schopnost. Dá se
ukázat, že pro mř́ıžkový spektrograf ji lze vyjádřit nejen jako pod́ıl vlnové délky λ, ve
které měř́ıme, k nejmenš́ımu intervalu vlnových délek δλ, které ještě spektrografem ro-
zlǐśıme (např. rozd́ıl vlnových délek odpov́ıdaj́ıćıch dvěma sousedńım pixel̊um), ale také
jako součin řádu spektra m a počtu vryp̊u mř́ıžky N

R =
λ

δλ
(λ) = mN. (2.18)

Pokud tedy máme mř́ıžku s 600 vrypy na 1 mm o délce 50 mm, má mř́ıžka celkem 30 000
vryp̊u a v prvém řádu pak rozlǐsovaćı schopnost 30 000, ve druhém 60 000 atd.

Rowland̊uv spektrograf

U mř́ıžkových spektrograf̊u se setkáme s celou řadou konstrukćı. Nejjednodušš́ı uspořádáńı
s odrazovou mř́ıžkou představuje Rowland̊uv spektrograf (obr. 2.45), který nepotřebuje
ani kolimátor, ani objektiv kamery. Tvoř́ı jej jediná komponenta, vydutá mř́ıžka. T́ım jsou
minimalizovány světelné ztráty absorpćı a rozptylem. Ohnisková plocha tvoř́ı válec.

Blazeované mř́ıžky

Jsou konstruované tak, že většina světla padne do jednoho určitého řádu spektra, takže
je o to jasněǰśı. Dosáhne se toho určitým sklonem vryp̊u v̊uči rovině mř́ıžky. Blazeovaná
mř́ıžka (blazed grating) se vždy optimalizuje pro nějakou vlnovou délku.

Echellete spektrograf

V obyčejném jednomř́ıžkovém spektrografu mř́ıžka sice zp̊usob́ı difrakci, ale jednotlivé řády
spektra se překrývaj́ı. Abychom tomu zabránili použijeme stejný trik ještě jednou: již
rozloženému světlu postav́ıme do cesty daľśı mř́ıžku, jej́ıž vrypy budou kolmé ke směru
disperze (obr. 2.46). T́ım źıskáme tzv. ešeletové spektrum, kde jsou jednotlivé řády spektra
zobrazeny v řádćıch pod sebou (obr. 2.47, 2.48, 2.49). Na plošný detektor pak zachyt́ıme
velkou část spektra.

Mnohovláknová spektroskopie

Klasická spektroskopie má nevýhodu, že lze najednou pozorovat spektrum jen jedné hvězdy.
Celkem nedávno se na velkých observatoř́ıch začala použ́ıvat mnohovláknová spektroskopie.
Do ohniskové roviny se umı́st́ı deska s vyraženými otvory v mı́stech, kde se ve zkoumaném
poli zobrazuj́ı hvězdy. Z otvor̊u se jejich světlo vede optickými vlákny do spektrografu (obr.
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Obrázek 2.45: Rowland̊uv spektrograf s dutou mř́ıžkou. Převzato z
http://www.physics.uc.edu/ sitko/AdvancedAstro/4-Spectroscopy/Spectroscopy.htm.

Obrázek 2.46: Schéma činnosti ešeletového spektrografu. Převzato z
http://pleione.asu.cas.cz/ slechta.
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Obrázek 2.47: Surové spektrum Śıria z ešeletového spektrografu. Převzato z
http://www.astrosurf.com/ buil/echelle/first.htm.

Obrázek 2.48: Spojováńı r̊uzných řád̊u spektra z ešeletového spektrografu. Převzato z
http://pleione.asu.cas.cz/ slechta.

60



Obrázek 2.49: Spektrum Slunce z ešeletového spektrografu s vysokým rozlǐseńım, kde jsou
jednotlivé řády již upraveny a poskládány pod sebe. Barvy jsou pak přidány uměle. 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 Źıskáme tak spektra všech objekt̊u v poli najednou zobrazená nad sebou (obr. 2.50).
Během expozice jednoho hvězdného pole vyráb́ı automatický robot masku pro daľśı pole v
pozorovaćım programu. Zavedeńım této technologie se velmi zvýšilo využit́ı pozorovaćıho
času dalekohledu.
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Obrázek 2.50: Detekčńı deska spektrografu 2dF Anglo-Australského dalekohledu
připravovaná pro pozorováńı robotem. Optická vlákna jsou osvětlena červeně. Převzato
z http://www.2dfquasar.org/Spec Cat/basic.html.

Obrázek 2.51: Vyčǐstěný obrázek 150 spekter galaxíı ze spektrografu 6dF (pole 6, 6◦×6, 6◦)
UK Schmidt Telescope. Převzato z http://www.roe.ac.uk/ifa/wfau/6df/.
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Kapitola 3

Rádiová astronomie

V srpnu 1931 zachytil americký fyzik českého p̊uvodu Karl Guthe Jansky rádiové signály
přicházej́ıćı z vesmı́ru, přesněji ze souhvězd́ı Střelce, od objektu známého dnes jako Sgr A.
Přestože to bylo vlastně náhodou (p̊uvodně totiž hledal možné zdroje rádiových poruch
pro firmu Bell), je pokládán za zakladatele radioastronomie.

Velkou výhodou radioastronomie je, že je možné pozorovat i ve dne a nevad́ı ani
oblačnost. Podle zp̊usobu výzkumu můžeme radioastronomii rozdělit na:

• pasivńı – studuje pouze rádiové vlny pasivně přij́ımané z vesmı́ru. Předmětem studia
jsou tělesa slunečńı soustavy (např. Slunce, Jupiter), objekty ze světa hvězd (hvězdy,
některé dvojhvězdy, mlhoviny, zbytky supernov, planetárńı mlhoviny, molekulová
oblaka) nebo hvězdných soustav (galaxie, galaktická jádra, kvazary).

• aktivńı (radarová astronomie) – pomoćı radaru vyśılá signál, který po odrazu od
ćıle opět přij́ımá a analyzuje. Je omezena jen na Zemi a jej́ı nejbližš́ı okoĺı. Studuje
polárńı záře, meteory, zemskou atmosféru (ionosféru), Slunce, Měśıc, Merkur, Venuši,
planetky.

Oblasti hvězdné oblohy, které jsou v rádiové oblasti jasněǰśı než okolńı hvězdná obloha
se nazývaj́ı rádiové zdroje. Prvńı objevené rádiové zdroje se označovaly latinským jménem
souhvězd́ı + ṕısmeno, např. Cygnus A. V 60.-70. letech minulého stolet́ı pak zkratkou z
č́ısly např. 3C273, což znač́ı 273. objekt ve 3. Cambridgeském katalogu. Nové označeńı
dle IAU v sobě skrývá souřadnice; např. 19N4A znač́ı že objekt lež́ı na rektascenzi mezi
19 − 20h, na severńı polokouli (N), na deklinaci mezi 40-50◦ a nav́ıc je uvedeno pořad́ı
zdroje v oblasti (A). Př́ıklad: Tau A = 05N2A = NGC 1952 = M1 = Krab́ı mlhovina.

Základńımi př́ıstroji jsou rádiové teleskopy, rádiové interferometry, spektrografy a radary.
Rozlǐsovaćı schopnost radioteleskop̊u je dána vztahem (2.2). Vzhledem k vlnové délce
rádiového zářeńı propouštěného zemskou atmosférou (obr. 1.1) v řádech jednotek metr̊u,
stač́ı vyrobit zrcadla s centimetrovou přesnost́ı. Pro rádiové zářeńı tedy můžeme snadno vy-
robit velmi velké pr̊uměry antén. Největš́ı plně pohyblivé radioteleskopy jsou Green Bank
Telescope (USA) s anténou 100 × 110 metr̊u a 100metrový radioteleskop v Effelsbergu
(Německo). Největš́ı nepohyblivá celistvá anténa je o pr̊uměru 305 m v Arecibu na Por-
toriku, ale ve výstavbě je radioteleskop FAST na jihovýchodě Č́ıny, který má mı́t pr̊uměr
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500 metr̊u. Největš́ı samostatný radioteleskop světa RATAN 600 o pr̊uměru 600 metr̊u
pracuje v Rusku.

V roce 1946 byla představena astronomická interferometrie. Astronomické interferom-
etry sestávaj́ı ze soustav klasických parabolických antén (např. One-Mile Telescope) nebo
jde o pole jednorozměrných antén (např. Molonglo Observatory Synthesis Telescope) nebo
dvojrozměrné pole nesměrových dipól̊u (např. Tony Hewish’s Pulsar Array). Jednotlivé
antény jsou spolu spojeny. Zachycené signály z r̊uzných teleskop̊u se pomoćı aperturńı
syntézy skládaj́ı, interferuj́ı tak, že vlny o stejné fázi se posiluj́ı a vlny o fázi opačné se
ruš́ı. Ćılem těchto pozorováńı je předevš́ım zvýšit úhlové rozlǐseńı. Rozlǐsovaćı schopnost
sestavy interferometru je stejná, jakou by měla jediná anténa s pr̊uměrem shodným se
vzdálenost́ı d́ılč́ıch antén. Mezi velké rádiové interferometry patř́ı např́ıklad soustava 27
antén Very Large Array v Novém Mexiku, USA, která dosahuje rozlǐseńı až 0,2 úhlových
vteřin ve 3 cm vlnových délkách. Od 70. let minulého stolet́ı je možné využ́ıvat jako součásti
rádiových interferometr̊u radioteleskopy po celé zeměkouli a dokonce i ve vesmı́ru, vznikla
interferometrie s velmi dlouhou základnou (Very Long Base Interferometry – VLBI).

Při studiu bĺızkých objekt̊u slunečńı soustavy nejsme odkázáni jen na pasivńı př́ıjem, ale
můžeme vyśılat vlastńı rádiové vlny. Jako radar může pracovat i radioteleskop v Arecibu.
Zpracováńım rádiových puls̊u odražených od zkoumaného objektu lze např́ıklad zjistit
vzdálenosti a rotačńı rychlosti planet. Byla tak velmi přesně zjǐstěna i hodnota astro-
nomické jednotky. Při sledováńı meteor̊u pak můžeme určovat jejich rychlost, vzdálenost
a směr. Základńım vztahem radarové astronomie vztah mezi intenzitou přijaté ozvěny,
vlastnost́ı ćıle, jeho vzdálenost́ı a vlastnostmi pozorovaćı aparatury – tzv. radarová rovnice

PR =
PTGTARσ

(4π)2 r4
, (3.1)

AR =
λ2

4π
GR, (3.2)

kde r je vzdálenost objektu, σ [m2] radarový účinný pr̊uřez sledovaného tělesa (je vždy
menš́ı než geometrický pr̊uřez), PT výkon vyśılače, PR [W ] přij́ımaný signál,GT zisk vyśılaćı
antény, GR zisk přij́ımaćı antény, AR apertura antény radaru, λ vlnová délka signálu.
Pomoćı radarové rovnice lze i odhadnout, jaký dosah má zvolený radioteleskop. Po úpravě
vztahu 3.1 dostaneme

rmax = 4

√
σPVA2

4πλ2P0

, (3.3)

kde rmax je vzdálenost, do které lze objekt změřit a P0 je nejmenš́ı signál, jaký může radar
ještě zachytit.
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Kapitola 4

Infračervená astronomie

Infračervená (IR) astronomie je oblast́ı astronomie a astrofyziky, která studuje astro-
nomické objekty na vlnových délkách v intervalu 0.75 až 300 mikrometr̊u (viz tabulka
4.1). Z jedné strany je tato oblast vymezena světlem o vlnových délkách 380 až 750 nm a
z druhé strany submilimetrovými vlnami.

Existenci infračerveného zářeńı ve spektru Slunce objevil roku 1800 W. Herschel. Po
rozkladu slunečńıho světla hranolem zjistil, že teploměr ukazuje největš́ı teplotu tam, kde
už ale žádné zářeńı nebylo okem vidět, za červeným okrajem spektra. Ale až počátkem
20. stolet́ı se podařilo vyvinout dostatečně citlivý detektor pro IR fotometrii několika set
hvězd. Nicméně IR astronomie byla až do konce 50. a začátku 60. let minulého stolet́ı

”
klasickými“ astronomy opomı́jena a byla sṕı̌se výsadou fyzik̊u. Teprve úspěch radioas-

tronomie v 50. letech a nové detektory pro IR zářeńı položily skutečné základy moderńı
infračervené astronomie.

Protože je infračervené zářeńı svou vlnovou délkou bĺızké viditelné části spektra, je
možné zejména pro

”
bĺızkou“ IR oblast použ́ıvat stejné př́ıstroje, dalekohledy jako pro

světlo. Speciálńı teleskopy (jako je např. James Clerk Maxwell Telescope na Mauna Kea)
se použ́ıvaj́ı až ke studiu vzdáleněǰśıch část́ı IR spektra. Při pozorováńı IR zářeńı ale značné

Tabulka 4.1: Infračervená okna

Vlnová délka [µm] Obor Dalekohledy
0,65 - 1,0 R a I prakticky všechny optické dalekohledy
1,25 J většina optických dalekohled̊u a IR dalekohledy
1,65 H většina optických dalekohled̊u a IR dalekohledy
2,2 K většina optických dalekohled̊u a IR dalekohledy
3,45 L většina optických dalekohled̊u a IR dalekohledy
4,7 M většina optických dalekohled̊u a IR dalekohledy
10 N většina optických dalekohled̊u a IR dalekohledy
20 Q většina optických dalekohled̊u a IR dalekohledy
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problémy zp̊usobuje vodńı pára v zemské atmosféře, která absorbuje jeho značnou část.
Atmosféra sama pak v IR oblasti zář́ı. Z tohoto d̊uvodu jsou IR teleskopy umı́st’ovány
do mı́st s velkou nadmořskou výškou a ńızkou vlhkost́ı vzduchu, např́ıklad Mauna Kea
Observatory (4205 m n. m.) nebo ALMA v Chile (5000 m n.m.) v chilské poušti Atacama
či observatoř v Antarktidě. Dalekohledy pro IR astronomie muśı být zpravidla chlazené
na ńızkou teplotu, protože zdroje IR zářeńı maj́ı teplotu řádově stovky kelvin̊u a pokud
by dalekohled a detektor nebyly chlazeny, mohlo by tepelné zářeńı samotného detektoru
kontaminovat studované zářeńı vesmı́rného objektu.

Dnes už existuj́ı i významné přehĺıdkové projekty v IR oblasti spektra, jako např́ıklad
2MASS (Two Micron All Sky Survey). Významné jsou i IR observatoře na oběžné dráze
kolem Země. Z dř́ıvěǰśıch uved’me družici IRAS, která v roce 1983 provedla IR přehĺıdku
95 % hvězdné oblohy v 12, 25, 60 a 100 µm. Našla 250 tiśıc IR zdroj̊u. V okoĺı ekliptiky
našla meziplanetárńı prach, který odráž́ı IR zářeńı Slunce. V současné době jsou to pracuj́ı
na oběžné dráze Herschel Space Observatory a Spitzer Space Telescope (viz tabulka 1.1).

Použ́ıvané IR detektory zaznamenaly během uplynulého p̊ulstolet́ı obrovský vývoj. V
padesátých letech 20. stolet́ı se začalo použ́ıvat PbS (sulfidu olova) chlazeného tekutým
duśıkem na 77 K. Při dopadu IR zářeńı o vlnové délce λ=1-4µm se měńı se elektrický odpor
PbS, který je možné měřit. V roce 1961 byl poprvé použit germaniový bolometr, který byl
několiksetkrát citlivěǰśı než předchoźı detektory. Malý proužek germania byl umı́stěn do
nádoby s malým otvorem. Jakmile dopadne zářeńı na germanium, ohřeje ho a změńı jeho
vodivost. Pak se měř́ı proud procházej́ıćı proužkem. Muśı se chladit na teplotu 4 K, takže
je celá nádobka umı́stěna v tekutém héliu. Detektor je citlivý v celém rozsahu IR vlnových
délek. V současné době nejpouž́ıvaněǰśı IR detektor HgCdTe je z telluridu rtuti a kadmia.
Někdy je označován jako MCT nebo CMT (mercury cadmium telluride) nebo MerCad.
Pracuje podobně jako PbS, jen je mnohem citlivěǰśı k IR zářeńı. Podle složeńı (poměru Hg
a Cd) je schopný pracovat v r̊uzných oblastech IR části spektra.
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Kapitola 5

Rentgenová astronomie

Rentgenová astronomie se zabývá studiem rentgenových zdroj̊u v rozmeźı vlnových délek
8 nm až 8 pm, frekvenćı od přibližně 50 PHz do 50 EHz a enerǵı zhruba 0,12 až 120 keV.
V rozmeźı od 10 nm do 0.1 nm (kolem 0,12 až 12 keV) mluv́ıme o měkkém rentgenovém
zářeńı (soft X-rays) a pro vlnové délky 0.1 nm až 0.01 nm (od přibližně 12 do 120 keV)
jako o tvrdém rentgenovém zářeńı (hard X-rays). Na jedné straně je rentgenové zářeńı
vymezeno ultrafialovým zářeńım a na druhé gama zářeńım.1

Přestože W. C. Röntgen objevil zářeńı, jež nese jeho jméno, v roce 1895, v astronomii
byly využito až po druhé světové válce. Zemská atmosféra rentgenové zářeńı nepropoušt́ı
a tak je nutné vykonávat měřeńı v tomto oboru spektra ve vysokých výškách nebo nejlépe
zcela mimo zemskou atmosféru, v kosmickém prostoru. Zpočátku se využ́ıvalo raket, ale
pozorováńı trvalo jen několik minut. Atmosférické balóny poskytovaly deľśı pozorovaćı čas,
ale jen pro zářeńı s vyšš́ı energíı, protože se nedostaly př́ılǐs vysoko. Jako detektor sloužily
Geigerovy-Müllerovy poč́ıtače. Mnohem přesněǰśı zař́ızeńı k zaznamenáńı rentgenového
zářeńı je rentgenový dalekohled. Při jeho konstrukci bylo nutné vyřešit řadu problémů.
Rentgenové paprsky se téměř nelámou. nav́ıc se tyto vysokoenergetické fotony odráž́ı jen
pod úhlem dopadu větš́ım než 85◦ . Proto jsou na odrazné plochy kladeny velké nároky.
Potahuj́ı se tenkou vrstvou kovu s vysokou elektronovou hustotou (Ni, Au, Pt, Ir) a a hlad-
kost povrchu má být 1 nm. Všechny rentgenové dalekohledy vycházej́ı z Wolterovy kon-
strukce, kdy je rentgenové zářeńı fokusováno pomoćı několika souosých rotačńıch parabol-
ických a hyperbolických ploch vložených do sebe (obr. 5.1). Wolterova zrcadla se použ́ıvaj́ı
ve třech konfiguraćıch. Problémy jsou zat́ım s fokusaćı zářeńı s energiemi nad 100 keV. Jako
detektory se použ́ıvaj́ı CCD prvky ve spojeńı s luminiscenčńımi deskami. CCD samotné
neńı citlivé na rentgenové zářeńı, ale detekuje světélkováńı vhodné luminiscenčńı desky.
Vhodnými materiály mohou být jodid sodný NaI nebo směs jodidu cesia CsI a sod́ıku.
Rentgenové dalekohledy se umı́st’uj́ı na paluby družic a pracuj́ı v kosmické prostoru. Mezi
nejvýznamněǰśı rentgenovém observatoře patř́ı Uhuru, Chandra nebo XMM Newton (viz

1Nedávno došlo k novému odděleńı rentgenového a gama zářeńı. Ve starš́ıch knihách je jako hranice
uváděna vlnová délka 10−11 nm. Ale poté, co byly objeveny nové zdroje rentgenového a gama zářeńı, se
oblasti obou zářeńı překrývaly. Proto se nyńı typ zářeńı rozlǐsuje podle jeho p̊uvodu: rentgenové paprsky
jsou vyzařovány elektrony mimo jádro, zat́ımco zdrojem gama zářeńı je jádro.
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Obrázek 5.1: Schéma rentgenového dalekohledu Wolterovy konstrukce. Převzato z
http://ixo.gsfc.nasa.gov/images/science.

tabulka 1.1).
Nejbližš́ım, ale velmi slabým zdrojem rentgenového zářeńı jsou polárńı záře v at-

mosféře. Nejjasněǰśım je naše Slunce. Nejpočetněji zastoupenými zdroji v naš́ı Galaxii
jsou rentgenové dvojhvězdy (např. dvojhvězda s akrečńım diskem Sco X-1 nebo soustava
tvořená černou d́ırou a masivńı hvězdou Cyg X-1). Méně často se setkáme se zdroji v
podobě zbytk̊u supernov, nov. Ve světě galaxíı jsou vydatnými rentgenovými zdroji ak-
tivńı galaxie, kvazary, rádiové galaxie nebo kupy galaxíı.
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Kapitola 6

Astronomie gama zářeńı

Protože zemská atmosféra je tuto nejenergetičtěǰśı část spektra elektromagnetického vlněńı
nepropustná mohla se gama-astronomie zač́ıt rozv́ıjet až začátkem 60.let minulého stolet́ı.
Prvńı stovka gama-foton̊u byla detekována dalekohledem na gama zářeńı na palubě družice
Explorer 11 v roce 1961. Následovala řada družic, ale nejpodivněǰśı objev pocháźı z přelomu
60. a 70. let a byl učiněn vojenskými satelity Vela. Ty měly p̊uvodně monitorovat gama
zářeńı vzniklé při pokusných výbuš́ıch jaderných zbrańı, ale ukázalo se, že častěji zazna-
menaj́ı gama-záblesk ze vzdáleného vesmı́ru než ze Země. Na přelomu 20. a 21. stolet́ı
pracovalo v kosmu několik gama observatoř́ı, např́ıklad CGRO (Compton Gamma-Ray
Observatory), BeppoSAX, INTEGRAL, GLAST a daľśı.

Pozorováńı gama-zářeńı z vesmı́ru je d̊uležité proto, že některé při určitých významných
jevech ve vesmı́ru jako výbuch supernovy, hypernovy, pád hmoty do černé d́ıry apod. je
velká část energie vyzářena v oblasti gama zářeńı. Nav́ıc gama-detektory odhalily zcela
nové úkazy jako gama-záblesky (gamma ray burst, GRB).

Fotony gama zářeńı maj́ı mnohonásobně vyšš́ı energii než fotony světla. Můžeme je
detekovat sledováńım efekt̊u, které zp̊usob́ı na látce při dopadu. Těchto projev̊u může být
několik. Gama-zářeńı se může srazit s elektronem a zp̊usobit tak Compton̊uv rozptyl nebo
může dostat elektron na vyšš́ı energetickou hladinu, může doj́ıt k fotoionizaci. Ale vzhledem
k vysoké energii gama zářeńı, může se část energie transformovat na hmotu vytvořeńım
daľśı částice – pozitronu (produkce páru). Všechny tyto interakce hýbou s elektrony, takže
vzniká proud. Jeho měřeńı lze odhadnout energii a směr p̊uvodńıho gama zářeńı.

U optických dalekohled̊u pro źıskáńı ostrého obrazu soustřed’ujeme, fokusujeme paprsky
do ohniska, tedy měńıme směr foton̊u, ale bez nějaké velké změny energie. To ale neńı možné
u gama zářeńı. Zrcadla a čočky s gama zářeńım moc dobře nepracuj́ı. Když gama zářeńı
zasáhne materiál (čočky nebo zrcadla), tak s ńım interaguje tak, že se gama zářeńı znič́ı
nebo ztrat́ı velkou část své energie. Výsledkem je pak obraz, který neńı tak ostrý (nemá
tak dobré úhlové rozlǐseńı) jako třeba obraz v optické oblasti spektra.

Pro pozorováńı zdroj̊u gama-zářeńı se použ́ıvaj́ı detektory:

• scintilačńı detektor (při malých energíıch 100 keV až 10 MeV) – pevná nebo tekutá
látka, v ńıž elektron, uvolněný při dopadu gama-fotonu fotoelektrickým jevem nebo
Comptonovým rozptylem, vyvolá světelný záblesk;
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Obrázek 6.1: Scintillator Image. Převzato z http :
//imagine.gsfc.nasa.gov/docs/science/how l1/gamma detectors.html.

Obrázek 6.2: Diagram of a Compton Scatter Telescope. Převzato z http :
//imagine.gsfc.nasa.gov/docs/science/how l1/gamma detectors.html.
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• jiskrová komora (při energíıch 30 MeV až 10 GeV) – gama-foton materializuje dvo-
jici elektron-pozitron, která se pohybuje ve směru dopadaj́ıćıho fotonu. Rozlǐsovaćı
schopnost je asi 1 ◦ .

• optické dalekohledy (při nejvyšš́ıch energíıch) – gama-foton vytvoř́ı ve vysoké at-
mosféře dvojici elektron-pozitron. Obě částice maj́ı vysokou energii a při pr̊uchodu
atmosférou vytvoř́ı elektromagnetickou spršku, v ńıž se stř́ıdá emise sekundárńıch
gama-foton̊u a materializace. Při tom energetické částice vyśılaj́ı Čerenkovovo zářeńı,
které je možné v noci zachytit optickými dalekohledy jako světelný záblesk. Z takových
observatoř́ı jmenujme např́ıklad H.E.S.S., VERITAS, MAGIC, CANGAROO III nebo
HEGRA.

71



72



Kapitola 7

Astronomie gravitačńıch vln

Astronomie gravitačńıch vln se snaž́ı zachytit gravitačńı vlny (chvilkové deformace pros-
toročasu předpovězené Einsteinem v obecné teorii relativity) jako projevy děj̊u prob́ıhaj́ıćıch
u neutronových hvězd, černých děr, při výbuchu supernovy nebo hypernovy či událost́ı
krátce po velkém třesku.

Těleso tvaru protáhlého rotačńıho elipsoidu s malou poloosou r a poměrem poloos a
rotuj́ıćı kolem malé poloosy úhlovou rychlost́ı ω vyzařuje gravitačńımi vlnami výkon

Lg =
GM2ω2r4(a+ 1)6(a− 1)2

64c5
. (7.1)

Gravitačńı vlny byly zat́ım potvrzeny jen nepř́ımo zkracováńım oběžné doby binárńıch
pulsar̊u, např. binárńıho pulsaru PSR 1913+16. I když už roku 1972 J. Weber (obr. ??)
ohlásil, že se mu podařilo gravitačńı vlny detekovat, nejsou jeho výsledky z několika d̊uvod̊u
přijatelné (v́ıce např. v Ullmann (1986)). Weber nicméně postavil skutečně prvńı detektory
gravitačńıch vln (obr. ??). Šlo o několik zavěšených hlińıkových válc̊u (153 cm dlouhých, 66
cm v pr̊uměru). Deformace válce, které by vlny zp̊usobovaly, detekoval pomoćı piezoelek-
trických článk̊u. Jinou možnost́ı detekce gravitačńıch vln jsou interferometrické experi-
menty (obr. ??c). Při pr̊uchodu gravitačńı vlny by se měla měnit vzdálenost mezi tělesy.
Změna vzdálenosti se sleduje interferometricky. Č́ım deľśı ramena interferometru, t́ım snáze
se vlna zaregistruje. V současné době (2010) se o zachyceńı gravitačńıch vln snaž́ı několik
detektor̊u. Největš́ı je americký LIGO (Laser Interferometer Gravitational wave Observa-
tory). V Evropě jsou VIRGO a GEO a v Japonsku TAMA. V r. 2011 se plánuje vypuštěńı
interferometrických družic LISA s rameny interferometru několik milion̊u km.
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Obrázek 7.1: Detekce gravitačńıch vln. a) Harmonický oscilátor tvořený dvěma tělesy
A a B spojenými pružinou je nejjednodušš́ım rezonančńım detektorem gravitačńıch vln.
b) Rezonančńı detektor gravitačńıch vln tvořený masivńım (pružným) válcem v němž
gravitačńı vlny vyvolávaj́ı kmity. Pomoćı vhodných sńımač̊u deformace jsou tyto mechan-
ické kmity převáděny na elektrické signály a dále zpracovávány. Detektor tohoto typu
zkonstruoval J.Weber v r.1968. c) Interferometrický detektor gravitačńıch vln. Převzato z
http://astronuklfyzika.cz/Gravitace2-7.htm.
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Kapitola 8

Neutrinová astronomie

Neutrinová astronomie se zabývá kosmickými neutrinovými zdroji, š́ı̌reńım neutrinového
zářeńı kosmickým prostřed́ım a neutrinovými detektory. Jaderné reakce ve hvězdách, výbuchy
supernov apod. produkuj́ı hojně neutrina, ale jen velmi malé množstv́ı z nich může být
detekováno neutrinovými dalekohledy. Neutrinová astronomie je motivována zejména sna-
hou pozorovat procesy, které nejsou dosažitelné optickými dalekohledy, např́ıklad. děje ve
slunečńım jádru. Nicméně zat́ım je tento obor stále v plenkách. Dosud jediná potvrzená
mimozemská neutrina jsou ze Slunce a supernovy SN1987A.

Neutrina se podařilo experimentálně dokázat až roku 1956. Dnes v́ıme, že existuj́ı tři
formy neutrina – elektronové, mionové a tauoné, přičemž posledně jmenované se podařilo
detekovat až roku 2000. Maj́ı velmi malý účinný pr̊uřez, což velmi ztěžuje jejich detekci.
Prakticky bez problémů procháźı látkou. Např́ıklad naš́ım organismem jsou zachycena jen
jedno nebo dvě neutrina z 1024 slunečńıch neutrin, které naš́ım tělem za dobu života
projdou.

V r. 1968 provedl Davis experiment s 600 tunami C2Cl4. Detekoval pr̊uměrně 1 neutrino
denně. Teoreticky předpovězená frekvence měla být 3× větš́ı. Problém slunečńıch neutrin
se později vyřešil oscilaćı neutrin, kdy část elektronových neutrin na cestě od Slunce k Zemi
měńı svoji identitu. Slunečńı neutrina vypov́ıdaj́ı o okamžitém výkonu slunečńıho nitra. Lze
vytvořit spektrum závislosti energie–tok neutrin(obr. 8.1. Množstv́ı neutrin vyjadřujeme
pomoćı tzv. slunečńı neutrinové jednotky (SNU), tedy jednotky pro měřeńı toku slunečńıch
neutrin, která je definovaná jako 10−36 neutrin zachycených jedńım atomem (37Cl) za 1 s.

Použ́ıvané neutrinové detektory:

• Chlórový detektor. Neutrina se zachycuj́ı ve velké nádrži s C2Cl4. Kolem 1/4 př́ırodńıho
chlóru je izotop 37

17Cl. Má-li neutrino energii alespoň 0,9 MeV, je šance, že nastane
reakce

νe +37
17 Cl −→ 37

18Ar + e−.

Reakce funguje jen pro elektronová neutrina. Vznikne nestabilńı izotop argonu, který
se rozpadá zpět na chlór, přičemž vyzář́ı rentgenový foton. Ten detekuj́ı fotonásobiče
obklopuj́ıćı nádrž.
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Obrázek 8.1: Energetické spektrum slunečńıch neutrin a reakce, které je při p-
p cyklu vyprodukuj́ı. Je naznačeno, jakými detektory se dá neutrino dané en-
ergie zachytit. Převzato 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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Obrázek 8.2: Neutrinový vodńı detektor Super-Kamiokande. Vodńı nádrž obklopuj́ı fo-
tonásobiče. Zdroj: Kamioka Observatory, ICRR, University of Tokyo.

Pr̊ukopńıkem těchto detektor̊u byl R. Davis, Jr., který na konci šedesátých let minulého
stolet́ı experimentoval s perchlorethylenem, ketrý se běžně použ́ıvá na čǐstěńı.

• Vodńı detektor. Na stěnách nádrže s vodou jsou umı́stěny fotonásobiče. Neutrino
může vyrazit elektron nebo mion z molekuly vody, přitom vznikne Čerenkovovo
zářeńı. Dá se zjistit čas př́ıletu neutrina a jeho směr. Plat́ı je pro pro elektronová neu-
trina. Je citlivěǰśı než chlórový detektor. Př́ıkladem je japonský Kamiokande a nový
Super-Kamiokande (obr. 8.2), či SNO (Sudbury Neutrino Observatory) v Kanadě.

• Galiový detektor. Funguje stejně jako chlórový detektor. Galium interaguje s neutriny
nad 0,23 MeV. Prob́ıhá reakce

νe +71
31 Ga −→ 71

32Ge + e−.

Př́ıkladem je experiment SAGE (Soviet–American Gallium Experiment) v Rusku
nebo evropský projekt GALLEX v Itálii.
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Kapitola 9

Př́ıstroje slunečńı fyziky

Pozorováńı Slunce vizuálně

Pozorováńı slunečńı fotosféry a tzv. slunečńıch skvrn je zaj́ımavé zejména v době max-
ima činnosti. Bez speciálńıho vybaveńı je však př́ımé pozorováńı Slunce dalekohledem velmi
nebezpečné! V žádném př́ıpadě se ned́ıvejte do dalekohledu na Slunce, pokud
neńı na dalekohledu umı́stěn helioskopický okulár nebo speciálńı slunečńı filtr.
Pokud neńı filtr ve standardńı výbavě dalekohledu, lze jej i vyrobit z speciálńı folie. Při
vlastńım pozorováńı pak nezapomeňte zaclonit nejen hlavńı dalekohled, ale i hledáček.
Nejbezpečněǰśı metodou pozorováńı je projekce na b́ılý paṕır nebo st́ıńıtko umı́stěný za
ohniskovou rovinu. A ani při mı́̌reńı dalekohledu na Slunce neńı nutné se na něj d́ıvat, stač́ı
sledovat st́ın dalekohledu... Pokud se však přece jen rozhodnete pro př́ımé pozorováńı,
např́ıklad detail̊u slunečńıch skvrn, použijete Herschel̊uv okulár (helioskopický okulár). V
tom př́ıpadě je před klasický okulár vložen pr̊uhledný skleněný kĺın, který odráž́ı většinu
světla mimo okulár, do vlastńıho okuláru odráž́ı jen asi 5 % světla.

Pro pozorováńı slunečńı koróny i mimo slunečńıch zatměńı sestrojil v roce 1930 B.
Lyot koronograf (obr. 9.1) Hlavńım nedostatkem tohoto zař́ızeńı byla vysoká citlivost na
rozptýlené světlo znehodnocuj́ıćı výsledný obraz. Původńı model měl totiž jen jednoduchou
clonu a nepouž́ıval monochromatický filtr. Umı́st’oval se tedy zpravidla na vysokohorské
observatoře. Pomoćı koronografu s filtrem pro některou z koronálńıch čar můžeme stu-
dovat strukturu a vývoj koróny. V optické oblasti pozorujeme zakázané čáry emitované
zakázanými přechody v iontech železa FeX (červená koronálńı čára), FeXIV (zelená) a Ca
XV (žlutá). Pokud je koronograf vybaven Hα filtrem, slouž́ı k pozorováńı protuberanćı a
nazývá se protuberančńı dalekohled.

Velké slunečńı observatoře použ́ıvaj́ı speciálńı slunečńı dalekohledy. Jde o reflektory
nebo refraktory, u nichž velikost slunečńıho disku v ohniskové rovině je přibližně rovna jedné
setině ohniskové vzdálenosti. To znamená, že velikost obrazu Slunce v ohniskové rovině v
centimetrech bude stejná jako délka ohniskové vzdálenosti v metrech, proto maj́ı slunečńı
dalekohledy velkou ohniskovou vzdálenost. Někdy jsou instalovány atypicky vodorovně,
svisle nebo šikmo (viz obr. ??). Otáčeńı dalekohledu nahrazuje tzv. celostat (někdy též
coelostat), který sleduje Slunce na obloze a vrhá jeho světlo do dalekohledu. Coelostat
(obr. 9.3) tvoř́ı dvě (primárńı a sekundárńı) rovinná zrcadla. Primárńı zrcadlo se otáč́ı
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Obrázek 9.1: Schéma p̊uvodńıho Lyotova koronografu: C – clony, O – objektiv, P – pomocná
čočka, I – interferenčńı filtr, Z – okulár. Obraz fotosféry se odráž́ı od pláště clony do
stran a dopadá na vyčerněné stěny tubusu, kde je absorbován. Kuželovitá clona K je
upevněna v pomocné čočce, která přenáš́ı jej́ı obraz do roviny tzv. Lyotovy clony L. Druhý
objektiv O2, který se nacháźı za čočkou, znovu zobraźı rovinu okolo kuželovité clony, která
vlastně představuje okoĺı Slunce těsně nad fotosférou. Tento druhý obraz přecháźı potom
interferenčńım filtrem do okuláru, nebo dopadá na citlivou fotografickou vrstvu. Zdroj:
http://www.astro.cz/clanek/3643.

rovnoměrně kolem světové osy jednou za 48 hodin a odráž́ı paprsky na pevné sekundárńı
zrcadlo. Od něj pak mı́̌ŕı paprsky do slunečńıho dalekohledu.
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Obrázek 9.2: McMath-Pierce Telescope – slunečńı dalekohled observatoře na Kitt Peaku.
Zdroj: http://nsokp.nso.edu/mp/imagetab.html.

Obrázek 9.3: Schéma horizontálńıho celostatu. Převzato z Kleczek: Velká encyklopedie
vesmı́ru.
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Kapitola 10

Doporučená literatura

http://www.star.bris.ac.uk/bjm/lectures/astech/ - Zde najdete prezentace použ́ıvané
na přednášce.
http://www.williams.edu/Astronomy/Course-Pages/211/assignment.html - Kurz bĺızký
přednáškám ZAaA I a II. Obsahuje zaj́ımavé animace a applety.
http://spiff.rit.edu/classes/ - Stránka užitečná ve spojeńım 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
Zdeněk Řehoř, http://astro.posec.cz - část Teorie
Antońın Vı́tek, 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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