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KApriTOLA 1.

UVOD

Astronomie by bez astronomického pozorovani nemohla existovat, nebot pravé
pozorovanim jsme ziskali nepfeberné mnozstvi informaci o vesmiru, ktery néas ob-
klopuje. Tato skripta maji za cil sezndmit studenty bakalarského oboru Fyzika —
astrofyzika s riznymi pozorovacimi metodami, pozorovaci technikou a atmosférou,
kterd ma na pozemska pozorovani velky vliv.



KAPITOLA 2.

ZEMSKA ATMOSFERA A JEJI VLIV
NA POZOROVANI

Zemska atmosféra je plynny vnéjsi obal Zemé, ktery spojité prechazi do okolniho
kosmického prostoru. VétsSina astronomickych pozorovani se provadi ze zemského
povrchu, takze je i pfitomnou atmosférou vyrazné ovlivnéno.

Atmosféra je v mengich vyskidch od zemského povrchu pomérné stejnoroda
a sféricka, ve vétsich vzdalenostech jsou jiz patrny vétsi odchylky od kulového tvaru
a homogenity. Pasobenim Slunce (jeho zafeni a sluneéni vitr) je vné&jsi atmosféra
postupné obrusovina a zaroven je protazena ve sméru od Slunce az na vzdéalenost
mezi 20-40 Rg.

Zemské atmosféra je ptiblizné ve stavu hydrostatické rovnovahy, smérem od po-
vrchu Zemé pak klesa atmosféricky tlak a s nim se méni i teplota. Tyto zmény tlaku
a teploty davaji za vznik rozvrstveni atmosféry (viz obr. 1).

Chemické slozeni soucasné atmosféry je tercidlni a je vysledkem piredchoziho
vyvoje. Prvotni atmosféra byla slozena hlavné z vodiku a hélia, které byly také
hlavnimi plynnymi slozkami v prachové-plynném disku kolem vznikajiciho Slunce
a rodicich se planet. Vlivem vysoké povrchové teploty mladé Zemé vsak doslo
k jejich tniku ze zemské atmosféry, do které se vlivem vulkanické ¢innosti dostalo
mnozstvi CO,, NHj3 a dalSich plynu véetné vody, kterd se na Zemi dostavala také
z okrajovych ¢asti slune¢ni soustavy pii dopadech komet a meteoriti s jejim ob-
sahem. Tim vznikly prvni praoceany, ve kterych se postupné absorboval plynny
COs a se vznikem Zivota se do atmosféry dostal diky rostlindm také kyslik O,. Dle
Morbidelliho a kol. (2000) je vétsina vody z meteoriti, které byly puvodem z vnéj-
siho pasu asteroidu (2,5-4 AU), kometéarni puvod ma pouze 10 % pozemské vody.
Toto tvrzeni je postaveno na zjisténém pomeéru zastoupeni deuteria vici vodiku
v pozemskych ocednech, kometach a asteroidech (uhlikatych chondridech).

Mnozstvi kysliku v atmosféfe Zemé se postupné ménilo a na jeho zakladé tak
mizeme odliSit pét obdobi. Jeho maximéalniho mnozstvi bylo dosazeno pied 280
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Obrazek 1: Graf zavislosti teploty a tlaku na vySce atmosféry [E1].
miliony lety, kdy ho bylo asi 30 % (viz obr.2), v sou¢asnosti je to kolem 21 %. Toto

kolisani souvisi s fotosyntézou rostlin, absorpci v oceanech a sope¢nou ¢innosti.

Stages
1 2 3 4 5

0.5

04— —]

0.3— —

01— / —

Atmosphere
Poz (atm)

Obrazek 2: Graf procentualniho zastoupeni kysliku v zemské atmosfére v obdobich
3,85-2,45 miliardy let (1), 2,45-1,85 miliardy let (2), 1,85-0,85 miliardy let (3), 0,85—
0,54 miliardy let (4) a 540 milioni let az po soucasnost (5) (Holland 2006).



plyn | objem [%] | hmotnost [%]
N, | 78.08 75,52
0, | 2095 23,14
Ar 0,93 1,29
CO, 0,04 0,05
H20O <04 < 1.7

Tabulka 1: Soucasné sloZeni zemské atmosféry, vodni pary je v blizkosti zemského po-
vrchu mezi 1 az 4 % a miize se velice ménit.

Vertikalni struktura atmosféry je urcena tihovym polem Zemé, jeji teplotou
a chemickym slozenim. Pro izotermickou a chemicky homogenni atmosféru plati
tzv. barometrickd formule

ho —h
H

ﬂ(h)zp(ho)exp[ ] a p<h>=p<ho>e><p{°

H

kde H je vyska homogenni atmosféry, kterd je reprezentovana vyskou atmosféric-
kého sloupce, ve kterém klesne tlak (hustota) na hodnotu 1/e. Pro tuto vysku

plati

§o T _RT @

mg Ky

kde m je hmotnost Céstice atmosféry, g je gravitaéni zrychleni, R plynova kon-
stanta, 17" je absolutni teplota a u je stfedni atomova hmotnost ¢astice vzduchu
(e = m/my). Uvazime-li, Ze pramérnd molekulovou hmotnost vzduchu je rovna
7T = 28,97, priimérna hmotnost m = 4,81.107%6 kg a Boltzmanova konstanta je
rovna k = 1,3807.10~23 JK~!, pak pii stiedni teploté vzduchu 0 stupit Celsia
(273,15 K) vychazi vyska homogenni atmosféry rovna

~1,3807.107*%.273,15

181 105 981 000w, )

coZ pii srovnani s vyskou standardni (stfedni) atmosféry H = 7996 m mezi nimi
necini velky rozdil.

Barometricka formule plati jen pro homogenni atmosféru, ve které je stiedni
molekulovd hmotnost ¢astic s vyskou konstantni @ = konst, coZ je splnéno jen
v nizsich vrstvich atmosféry. Vlivem konvekce a turbulence dochéazi k promichéa-
vani jednotlivych slozek atmosféry, coz vede k jejimu sjednocenému chemickému
slozeni a skala vySek je pro vSechny slozky atmosféry stejna. Opacny trend vSak
zpusobuje chemickéa diftze, kterd se snazi pro kazdy plyn realizovat vlastni Skalu
vysek. Difiize prevladne nad konvekci ve vyskach mezi A > 100 + 120km, kde je
koncentrace ¢astic atmosféry rovna n ~ 10'® — 10! na jeden metr kubicky. Této
hranici se fikd homeopauza, pod ni je atmosféra chemicky homogenni, hovofime
o homosféfe, nad ni se nachazi heterosféra s atmosférou chemicky riznorodou.
Hlavnimi slozkami heterosféry jsou He a H, které kolem Zemé vytvareji rozsahlou
vodikovou geokoronu (v fadek tisici kilometrii od Zemé), ktera postupné disi-
puje vlivem slunec¢niho vétru a s ¢asem tak v ni klesi zastoupeni vodiku a hélia.



U velkych planet se vlivem velkého gravitacniho zrychleni a nizkych teplot vyrazna
disipace této atmosféry neprojevila.

Teplota atmosféry je primarné urcena jeji tepelnou rovnovahou (viz obr. 1).
Atmosféra je primarné ohiivana prichazejicim sluneénim zarfenim. Ve spodnich
vrstvach je atmosféra schopna témér zcela infracervené zareni pohltit, coz se déje
zejména diky piitomnosti tifatomovych molekul (COy, HyO aj.). Sluneéni zareni
prochézejici atmosférou ohiiva jak atmosféru tak i samotny zemsky povrch, ktery
¢ast energie zpétné vyzaruje hlavné v infracervené oblasti spektra a ¢ast tohoto
zafeni atmosféra opétovné absorbuje, coz dale zvysuje jeji teplotu. Tomuto efektu
se Tika sklenikovy jev. Oblast atmosféry, ve které s vyskou klesa jeji teplota ¥i-
kédme troposféra. V této ¢asti atmosféry (h = 0 =+ 12km) se tvoii pocasi, je to
nejhustsi ¢ast, kterd také nejvice ovliviiuje astronomicka pozorovani. Horni hranici
troposféry tvoii tropopauza, ve které klesa teplota k —55°C, od této hranice je
hustota jiz natolik nizka, Ze je pro infracervené zatfeni zcela prihledna. Od vysky
12 kilometrii dochéazi k inverznimu chodu teploty az do cca 50 kilometri, kde tep-
lota dosahuje 0°C. Této ¢asti atmosféry se fika stratosféra. Stratosféra je opétovné
oddélena stratopauzou od dalsi, vyssi vrstvy, mezosféry, ve které je opétovné nor-
malni chod teploty az do vysky 80 km, ve které je teplota —90°C. Ve vysce 85 km
se naléza tzv. mezopauza, kde mohou na ¢asteckach meziplanetarniho prachu kon-
denzovat krystalky ledu, coZ dava za vznik sviticim no¢nim oblakiim (perletové
mraky na obr. 3).

Obrazek 3: Perletové mraky [E2].



Nad mezopauzou zac¢ina termosféra, ve které roste teplota s vyskou. Tato tep-
lota je udrzovana pohlcovani ultrafialové casti spektra s vinovymi délkami mensimi
nez A < 120 nm. Absorpce pak vede k fotodisociaci molekul a ionizaci atomi, vzni-
kaji nabité castice, ionty. Od vysky 70 km tak hovorime o vrstvé zvané ionosféra,
ktera zapficinuje odraz radiovych vin dlouhych vinovych délek. Atmosféra pak
volné piechazi do meziplanetarniho prostoru, od vySek pétset az tisic kilometrii,

v zéavislosti na slune¢ni aktivité, hovoiime o exosfére.

Teplota Tlak [Pa]
-70°C 0°C +30 °C +100 °C
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Obrazek 4: Zavislost teploty a tlaku vzduchu s rostouci vyskou nad povrchem Zemé.

Atmosféra je chranéna pred nabitymi ¢asticemi slune¢niho vétru magnetickym
polem Zemé, které diky interakci se slune¢nim vétrem zpisobuje jeji deformaci.
Exosféra se ve sméru ke Slunci rozléhé az na 10,5 ndsobek Ry, ve sméru od Slunce
pak na 13,5 nasobek Rg, kterd je navic protazena do chvostu rozléhajictho se az
na 18 nasobek zemského poloméru.

Atmosféricky tlak klesa s vyskou, na hladiné mote je tlak p(0) = 1013 hPa.
Ve vysce 16 km je tlak roven 1/10 tlaku pii hladiné mote, ve vysce 160 km pak



2.1 Obecna cirkulace v atmosfére

1072 p(0), od téchto vysek jiz mohou létat umélé druZice Zems, v niz$ich vrstvach
jesté dochazi k velkému brzdéni a druzice se tak dlouho na svych drahach neudrzi.

Prubéh zmény tlaku, hustoty i teploty neni konstantni, vykazuje periodické
a aperiodické zmény, které souviseji se stiidanim rocnich obdobi, slapovym pii-
sobenim Slunce a Mésice i samotnym slune¢nim cyklem. Rovnéz lze pozorovat

2 NN

variace v zavislosti na geografické sifce spole¢né s vlivem rotace Zemé. Diky tomu

muze vznikat pocasi, které se omezuje prevazné na nejnizsi vrstvu atmosféry -
troposféru.

2.1  Obecné cirkulace v atmosfére

Uhel zemské rotacni osy a roviny obéhu Zemé se méni v rozmezi od 66,5° do 90°,
coz ma za néasledek, Ze polarni oblasti dostavaji méné zafeni nez oblasti rovnikové.
To nasledné vede ke vzniku cirkulace, ktera se snazi vyrovnat teplotni rozdily mezi
polarnimi a rovnikovymi oblastmi. Vzduch na rovniku se zahtiva a putuje vzhiru
smérem k polum, od pola se pak vraci k rovniku chladny vzduch. Tento rezim
cirkulace (meridialni), vSak narusuji Corriolisovy sily, které odchyluji ustaleny tok
v meridionalnim sméru (viz obr. 5).

Polar cell
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Obrazek 5: Meridionélni proudéni vzduchu bez a se zapo¢tenim Corriolisovy sily [E3|.

Obecné tak miizeme hovorit o dvou rezimech vzdusné cirkulace a to symetric-
kém, ktery po spirale odvadi teply vzduch od rovniku k pélim a vinovém, ktery je
schopen pienosu vétstho mnozstvi tepla a ktery se uplathuje u nasi Zemé. Na se-
verni polokouli je ve stiednich zemépisnych §itkach prevlddajici smér proudéni
od zapadu na vychod, tlakové vyse byvaji obvykle v nizsich zemépisnych Sitkach
nez tlakové nize. Proudéni vzduchu kolem stiedu tlakovych vysi je v matematicky
zaporném sméru, kolem tlakovych nizi ve sméru matematicky kladném. Clenitost
povrchu (mofe, kontinenty, pohoii) ma vliv na proudéni vzduchu, zpusobuje jeho

poruchy, coz zapticinuje, ze se povétrnostni situace daného mista diametralné 1isi
od mist blizkych.



2.2 Prachové castice, aerosoli

2.2 Prachové c¢éstice, aerosoli

V atmosfére jsou kromé vzduchu pritomny i drobné ¢astice prachu, motské soli
a primyslového odpadu s polomérem obvykle kolem r = 107® m (méné pak kolem
r = 107° m). Prachové ¢astice jsou velice diilezité a slouf jako kondenzaéni jadra,
na kterych se mize vodni para srazet a vytvaret drobné kapicky. To méa za nésledek
vznik obla¢nosti. Vodni kapicky jsou ve vzduchu pritomny i za velmi nizkych teplot
(kolem -40°). Postupnym srazenim vodnich kapi¢ek dochazi k tvorbé obla¢nosti
a vzniku mraki. Rozlisujeme zakladni ¢tyfi typy: cirrus, stratus, cumulus a nimbus,
jejichz nazvy miizeme mezi sebou vzajemné kombinovat.

Obréazek 6: Typy mraki: stratus (vlevo nahote), bourkovy mrak - cumulonimbus (vpravo
nahote), cirrus (vlevo dole) a cumulus (vpravo dole).

Typické mraky obsahuji 10° kapicek v 1 m?, coz odpovida piiblizné hmotnosti
jednoho gramu tekuté vody. Rozméry kapicek jsou v rozmezi od 1-100 pm. Kapka
desté méa v priméru 1 mm a vznika priblizné z jednoho miliénu kapi¢ek mraku.

2.3 Vliv atmostéry na pozorovani

S rostouci vyskou nad povrchem Zemé dle barometrické formule (1) klesa hustota
vzduchu a zaroven také jeho index lomu. Protoze je vzduch optické prostiedi,
ve kterém dochazi i k lomu svétla, ma zména indexu lomu vliv na smér jeho Sifeni.
Této zméné se ¥ika atmosférickd refrakce a znaci se R. Dusledkem refrakce je
posun smérti v8ech pozorovanych objektii blize zenitu (viz obr. 7). Refrakéni thel

lze ziskat jako rozdil
R=hW—-h=z-2, (4)

10



2.3 Vliv atmosféry na pozorovani

kde h je vyska objektu nad obzorem a z jeho jeho zenitovou vzdélenosti (z =90°—
h) v piipadé bez atmosféry (skutecné vyska). Carkované hodnoty pak odpovidaji
hodnotam naméienym, které jsou ovlivnény refrakci. Nejjednodussi aproximaci

pro refrakci je vztah
R = 58" tan z. (5)

Pro pozorované objekty, jejichz zenitové vzdalenosti jsou v rozmezi 0° < z < 80°,
muzeme vyuZzit presnéjsi vyjadieni refrakce dané vztahem

R =58,3"tanz — 0,067 tan® z. (6)

Obréazek 7: Vznik refrakce v atmosféie: h je skute¢na (refrakei neovlivnénd) vyska hvézdy
nad obzorem, I’ je pozorovana vygka hvézdy.

Pro presné najizdéni dalekohledi na pozice objekti, které chceme pozorovat,
je nutné pii vypoctech refrakce rovnéz zahrnout aktuélni stav atmosféry. Musime
uvazovat aktualni teplotu i tlak v misté pozorovani, protoze jejich hodnoty rov-
néz ovliviuji velikost refrakce. Zatimco s rostouci teplotou se vysledna refrakce
zmensuje, s rostoucim tlakem hodnota refrakce naopak roste. Nesmime také za-
pomenout, ze s rostouci vlnovou délkou, na které pozorovani provadime, hod-
nota refrakce klesa (kratkovlnné - modré svétlo se ohybé vice). Jestlize je objekt
ve skutecné zenitové vzdalenosti z = 90°, jeho pozorovana zenitova vzdalenost
je 2/ = 89,54°, coz odpovida refrakci o velikosti R = 1760”. Pozorujeme-li ob-
jekt pfesné na horizontu, je jeho skute¢né zenitova vzdalenost rovna z = 90° 35’
a refrakce je R = 2123".

Muzeme si polozit otazku: ,,Jak daleko je od zenitu Slunce, kdyz pravé za-
pada?* Slunec¢ni kotou¢ méa prumér 16’, horni okraj Slunce méa pozorovanou zeni-
tovou vzdalenost 2z’ = 90°, skute¢né zenitova vzdalenost je tedy z = 90° 35'. Stied

11



2.3 Vliv atmosféry na pozorovani

Slunce je pak vzdalen od zenitu z + 16" = 90°51’. To nam umoziuje velice lehce
vysvétlit, pro¢ je Slunce (i Mésic) v blizkosti horizontu zplostélé. Refrakce zkresluje
(deformuje) ve vertikdlnim sméru, v horizontalnim zustavaji télesa refrakei nezme-
néna. Extrémni piipad nastava tehdy, kdyz je spodni okraj Slunce na obzoru,
ve skute¢nosti je jiz 35" pod nim, horni okraj Slunce je pak pozorovan ve vysce
27, prestoze ve skutec¢nosti je jen 3’ nad horizontem. Kruhovy obraz Slunce je pak
refrakci deformovan na ovél o rozmérech 32" x 27" (viz obr.8).

Obrazek 8: Refrakci deformovany obraz zapadajiciho Slunce.

U objektii blizkych, kterymi jsou druZzice ¢i Mésic, neni refrakce tak vyrazna,
je zkracena o tzv. paralaktickou rekfrakci

4747

"TA

(1 + tan? 2) sin z, (7)

kde A je vzdalenost pozorovaného objektu v kilometrech. Vysledna refrakce je
pak dana rozdilem R a r. Refrakce méa vliv na pozorované rovnikové souiadnice,
musime pak vypocitat korekce jak v rektascenzi tak i v deklinaci.

o —a=—Rsingsecd a & —d= Rcosg, (8)

kde ¢ je paralakticky ahel (ihel mezi polem, objektem a zenitem) a je dan vztahem

sin g = cos ¢ sint cosec z. (9)

12



2.4 Scintilace svétla hvézd a planet

2.4 Scintilace svétla hvézd a planet

Pro realnou oblohu je typické ,blikdni“ bodovych zdroju. Vzdalené svételné zdroje
vlivem zmén indexu lomu vzduchu v ménici se atmosfére nejsou konstantni. Divo-
dem zmén indexu lomu jsou teplotni a hustotni nehomogenity ¢i riizna koncentrace
vodnich par. Zakladni nehomogenity jsou vytvareny vzdu$nymi viry, které maji
v pruméru kolem desitek centimetri.

Scintilace se pak projevuje variaci jasnosti objektt, do levého a pravého oka
smétuje svételny tunel s riznou propustnosti. Rovnéz dochazi ke zméné sméru,
okem v8ak nepostiehnutelnému, kterd mize byt az 20”. Zméné sméru se také iika
seeing (obr. 9), ktery je hlavnim nepfitelem spektroskopie. Hvézdy jsou roztazeny
do vétsi plochy, do spektroskopu prichazi méné svétla a my musime pro ziskani vét-
§itho poméru signal /Sum prodluzovat zbyteéné délku expozic. Typicky seeing na ob-
servatoii v Ondrejové se béhem roku pohybuje kolem 5”, zatimco na observatoii
La Silla, kde Ustav teoretické fyziky a astrofyziky PiF MU vyuziva ke vzdalenému
pozorovani dansky dalekohled DK154, je hodnota primérného seeingu cca 0,8"
béhem celého roku.

Obrazek 9: Seeingem ovlivény obraz hvézdy, na snimku je z¥etelné vidét celd fada jejich
obrazi [E4].

K scintilaci rovnéz prispiva index lomu vzduchu, mizeme tak pozorovat vy-
razné barevné odstiny. Paprsky od jednoho objektu vstupuji do oka po riznych
drahach podle jejich vilnové délky. Hvézdy pak vidime jako malinké tsecky, které
vznikaji rozkladem svétla v atmosfére, tento jev je nejvyraznéjsi u obzoru a sou-
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2.5 Nebeska sféra

visi s refrakci. Vétsinou je tento jev dobie pozorovatelny s pomoci dalekohledu,
u obzoru je rozdil mezi modrym a Cervenym paprskem kolem 1’. Na obrazku 10
vlevo jsou viditelné barevné zmény obrazu VenusSe, vpravo pak planety Merkur.
Scintilace je vyraznéjsi u bodovych objekti, u plosnych jiz tolik vyrazna neni. Diky
tomu miuzeme velice rychle odliSit hvézdy od planet, které se nam bez pouziti da-
lekohledu jevi sice jako bodové zdroje, ale oproti hvézdam maji nezanedbatelné
tihlové pruméry a jsou scintilaci postizeny méné.

Obréazek 10: Zména barev zapadajicich planet vlivem indexu lomu vzduchu (refrakce)
u Venuse (vlevo) a Merkura (vpravo).

2.5 Nebeska sféra

Vnimani oblohy a nebeskych téles je velmi individuélni, zavisi na zkuSenosti po-
zorovatele. Vnimani okoli, které mame vstépené od malicka, se nam podvédomé
prendsi i pfi posuzovani oblohy. Podvédomé chapeme oblohu nikoliv jako polo-
kouli, ale jako zplostélou klenbu, tudiz i objekty blizko horizontu se nam zdaji
vétsi. Dochézi tak ke zkresleni, diky kterému se ndm jevi nebeské objekty az tii-
krat vétsi. Rovnéz odhad vysky nad obzorem, poloha zenitu i velikosti téles jsou
zveli¢eny. Toto sukjektivni ,,zvétSeni“ priuméru Mésice a Slunce je hlavné pii jejich
vychodech a zapadech, télesa se nam zdaji byt impozantnimi. Tento subjektivni
jev souvisi se srovnanim vzdalenych objektu s témito nebeskymi télesy, coz méa
za nasledek | zvétseni“ jejich pruméru (viz obr. 11). Vezmeme-li si do ruky oby¢ej-
nou trubku a podivame-li se pfes ni na vychazejici & zapadajici Mésic (Slunce),
dojem ,zvétSeni* ihned zmizi. Pobliz obzoru se ¢asto nachazi mnoho objekti, se
kterymi miazeme velikost Slunce nebo Mésice srovnavat, zatimco vysoko na obloze
neni pobliz nic zndmého a objekty tak v prazdném prostoru nemiizeme s ni¢im
porovnat.
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2.6 Svétlo oblohy

zenit

Obréazek 11: Vysvétleni subjektivniho ,zvétseni“ vychéazejiciho (zapadajiciho) Slunce
a Mesice (vlevo), vpravo vychézejici Mésic mezi mrakodrapy.

2.6 Svétlo oblohy

Obloha béhem dne mé specifické zabarveni, které vznika rozptylem slunec¢niho
zafeni na shlucich molekul vzduchu. Hlavnim jevem, ktery je za tento rozptyl,
a zaroven i za barvu denni oblohy, zodpovédnym, je tzv. Rayleighuv rozptyl. Ray-
leightiv rozptyl je nep¥imo imérny ¢tvrté mocning vlnové délky (R ~ A™). Svétlo
denni oblohy neni ¢isté modré, ve skutecnosti je to smés vSech spektralnich barev.
Maximum vyzaFovani denni oblohy je na vlnové délce 430 nm (viz obr. 12), coZ
odpovida spiSe blankytné modré nez ¢isté modré barvé.
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Obrazek 12: Barva oblohy vznik4 na zakladé konvoluci nékolika funkci. Prvni z nich
odpovida barevnému vnimani lidského oka (vlevo nahoie), druhou je néasledné spektrum
Slunce, které je propusténo atmosférou k zemskému povrchu (vpravo nahote) a vysled-
nou podobu barvy oblohy pak obstara Rayleightiv rozptyl (vlevo dole). Obloha je tak
blankytné modra s maximem vyzafovani na vinové délce 430 nm (vpravo dole) [E5].
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2.6 Svétlo oblohy

Protoze denni obloha intenzivné zafi, nejsme schopni pozorovat hvézdy na jas-
ném pozadi piimo o¢ima. Zname-li v8ak smér, pak muzeme za dobrych podminek
i béhem dne pozorovat i bez dalekohledu napf. jasnou Venusi. Budeme-li se na-
chazet ve vyssich nadmotskych vyskach, jas denni oblohy bude postupné klesat,
ve vysokohorskych vyskach je jeji barva jiz tmavé modra. Po zapadu Slunce obloha
zistava i po 15 minutach stale natolik jasna (ob¢ansky soumrak), ze se k astrono-
mickym pozorovani stale nehodi. Nezbyva tedy nic jiného nez si pockat, az bude
Slunce alespon 12 stupiiti pod obzorem, kdy zac¢iné astronomicky soumrak a zac¢ina
astronomicka noc. Pti 18 stupnich Slunce pod obzorem pak hovoifime o nautickém
soumraku. Na obrazku 14 je zobrazena situace z noci z 15. na 16. listopadu 2012,
ve které byla pozorovana oteviena hvézdokupa NGC 7142 v souhvézdi Cephea
na observatoii Suhora, kterd se nachazi v polskych horach Gorce 40 km severné
od Tater. Pozorovani bylo provadéno ve ¢tyfem fotometrickych filtrech BVRI s ex-
pozi¢nimi casy 60, 40, 30 a 20 sekund. Jak je z grafu patrno, hodnota pozadi se
po zapadu Slunce postupné snizovala, pozvolny nértust béhem noci je zptisoben
zménou vysky pozorované hvézdokupy nad obzorem. Za zminku rovnéz stoji vidi-
telnd fluktuace jasnosti pozadi ve filtru I, které jsou zptisobeny zménami vodnich
par v atmosfére béhem pozorovani. Velky vliv na jasnost pozadi mé aktualni stav
atmosféry (napf. jiz zminéné mnoZstvi vodnich par), ale rovnéz pozorovana faze
Mésice, jehoz svétlo se velice dobie v atmosféfe na vodnich parach rozptyluje, jak
je ztetelné vidét na obr. 15. Jak Mésic postupné zapada, klesd hodnota jasu oblohy
(pozadi) ve v8ech fotometrickych barvach.

Obréazek 13: Tmaveé modra obloha z vrcholku nejvyssi hory svéta Mont Everestu (Roddy
Mackenzie [E6]).

Kromé Mésice prispivaji k celkovému pfirozenému svétlu no¢ni oblohy také
Mlécéna draha,

protisvit,

a
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zvitetnikové svétlo,
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Obrazek 14: Zména jasnosti nebe ve fotometrickych barvich BVRI béhem pozorovaci
noci z 15. na 16. listopadu 2012 na observatoii Suhora v polskych Gorcich.
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Obrazek 15: Zména jasnosti nebe pfi zapadajicim Mésici ve fotometrickych barvach

BVRI béhem pozorovaci noci z 20. na 21. prosince 2012 na observatofi Suhora v polskych
Gorcich.
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2.6 Svétlo oblohy

Mlécna draha je slozena z tisici hvézd, které lze dobfte rozlisit pii pozorovanti jiz
velmi malym dalekohledem. Zatimco pobliz poli Galaxie je jas Mlécné drahy roven
jasu pfiblizné 16 hvézd o stfedni hvézdné velikosti 10 mag, které by se nachazely
na 1 ¢tvere¢ném stupni nebe, v roviné Mléc¢né drahy je jas jiz roven 140 takovymto
hvézdam. Protisvit je pozorovatelny béhem mistni ptilnoci, kdy se Slunce nachazi
na protéjsi strané Zemé a zemska atmosféra funguje jako optické prostiedni, které
,fokusuje“ slune¢ni svétlo na no¢ni oblohu. Celkova jasnost protisvitu mize byt az
kolem 50 hvézd 10 mag na 1 stupni ¢tvere¢ném nebe. Po zapadu a pied vychodem
Slunce ndm od horizontu vystupuje vyrazny jasny pés, ktery vznikd rozptylem
slune¢niho zafeni na Casticich meziplanetarni hmoty podél roviny ekliptiky. Tento
pés pak pozorujeme jako zvitetnikové svétlo (60 az 100 hvézd 10 mag na 1 stupni
¢tveretném nebe). Carové spektrum atmosféry (airglow - objeveno v roce 1868
Andersem Angstromem) je nutné uvazovat pii spektroskopickych pozorovanich
(¢ary kysliku, dusiku, vodnich par). Se slune¢ni aktivitou jsou spojeny polarni
zare, které mohou vyrazné znepiijemnit astronomické pozorovani a jejichz vyskyt je
korelovan s vyrony solarni hmoty do meziplanetarniho prostoru. Obecné si miizeme
fici ze intenzita zafeni no¢ni oblohy je funkci slune¢ni ¢innosti.

Obrazek 16: Na hornim obrazku je vidét Mlécna draha, airglow a napravo od stfedu
snimku pak protisvit (gegenshein) [E7|, na dolnim obrézku je pak znamy snimek zodia-
kalniho panoramatu od prof. Miloslava Druckmiillera [ES8].
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2.7 Propustnost zemské atmosféry

Jas oblohy no¢niho nebe zavisi na koncentracich rozptylovych center (shluky
molekul, aerosoli), ale také na urovni svételného toku, ktery vystupuje od povrchu
Zemé vzhiru. Kromé pfirodniho jasu no¢niho nebe tak bohuzel v posledni dobé
velmi vyrazné prispiva k jeho zvySovani i lidskd ¢innost. Svételné znecisténi at-
mosféry je jiz natolik vyrazné, Ze kvalitni astronomickd pozorovani jsou mozné
pouze ve vybranych lokalitdch daleko od civilizace ve vysokych nadmotskych vys-
kach (mensi sloupec atmosféry, méné vodnich par). Svételné znecisténi je hlavnim
nepiitelem astronomickych pozorovani, omezuje mezni hvézdnou velikost, z pre-
svétlenych mést muzeme pozorovat pouze nejjasnéjsi hvézdy a Mlécénou drahu ¢i
zodiakalni svétlo miZzeme pozorovat pouze v knizkach & na internetu. Uroven jasu
znedisténi vénuje patii¢na pozornost, vznikly jiz dva parky tmavé oblohy (Jizerska
a Beskydska oblast tmavé oblohy). Jizersky park byl zalozen 4. listopadu 2009
v ramci Mezinarodniho roku astronomie jako prvni mezindrodni park tmavé ob-
lohy na svété (spoleéné s polskou ¢asti). Beskydna oblast tmavé oblohy pak byla
ustavena 4. bfezna 2013 (¢astetné zasahuje i na tizemi Slovenska).

Obrazek 17: Svételné znecisténi v Ceské republice vlevo [E9] ve srovnanim s celou
Evropou [E10].

2.7 Propustnost zemské atmostéry

Atmosféra Zemé je opticky aktivni prostiedi, které s prichazejicim zafenim intera-
guje. Zafeni muZe byt jak absorbovano (pohlceni ozonem, transformace na tepelny
pohyb a zpétné vyzatreni v IR oboru spektra) ale také rozptyleno (odchyleni z pii-
vodniho sméru §iteni - Rayleightiv a Miiv rozptyl). Absorpce a rozptyl ptichaze-
jictho zareni pak dava za vznik extinkci - zeslabeni svétla.

Na dné zemské atmosféry miazeme pozorovat kosmické objekty jen v omeze-
ném intervalu vinovych délek (viz obr. 18). Ostatni jsou atmosférou zcela pohlceny
a rozptyleny. To se tyka hlavné nejenergetictéjsich fotoni s nejkrat§imi vlnovymi
délkami od 0 do 300 nm. Jejich absorpce je dana piitomnosti ozonu (O3) a vyraz-
nému Rayleighovu rozptylu, ktery je nepfimo imérny ¢tvrté mocniné vinové délky
zateni. Od 400 nm pak nasleduje optické okno, ve kterém je atmosféra prithledna
a k absorpci svétla jiz tolik nedochazi. Optické okno kon¢i u vlnovych délek vétsich
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2.7 Propustnost zemské atmosféry

nez 700 nm. V infracervené oblasti je propustnost atmosféry ovliviiovana piitom-
nosti vodnich par (absorpéni pasy vody), proto se stavi observatoie pro pozorovani
v IR oboru v mistech s nizkou vlhkosti vzduchu a vysokou nadmotskou vyskou.

Ze zemského povrchu mizeme jesté pozorovat v nékolika oknech JHKLMN,
ktera jsou rozmisténa na vlnovych délkach od 1,1 az do 40 mikrometri. V nich
je propustnost atmosféry vysoka, s rostouci vlnovou délkou v8ak postupné klesa.
V submilimetrové oblasti mezi 330 az 370 mikrometry je atmosféra pro zafeni jiz
témef neprostupna (stavba milimetrové/submilimetrové observatoie ALMA v 5 ti-
sicich metrech nad motem v chilské pousti Atacama).
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Obrazek 18: Propustnost zemské atmosféry v zavislosti na vlnové délce svétla [E11].

Jak je z obrazku 18 patrno, velké radiové okno se otevird od vlnovych délek
nékolika centimetru az k metrovym vlnam. Zde je atmosféra bez absorpce a velkou
vyhodou radioteleskopii je mozZnost pozorovani i béhem dne (s vyjimkou blizkého
okolf Slunce).

Ostatni, ze zemského povrchu nepozorovatelné Casti spektra, lze pozorovat
pouze za pouziti stratosférickych balonu ¢i letadel, druzic Zemé a kosmickych sond.
Rozvoj gama, rentgenové, ultrafialové a infracervené astronomie byl dén s rozvo-
jem kosmonautiky. Idedlem je samoziejmé sledovani vesmiru na vSech vlnovych
délkach elektromagnetického spektra, coz je v8ak nemozné (jednak tomu brani
zemska atmosféra a navic neméme detektory s tak velkym dynamickym rozsahem
pies pozorované vinové délky (frekvence)). V optickém oboru se nastésti produkuje
nejvetsi ¢ast zareni kosmickych objekti, k zakladni diagnostice je tento obor ideal-
nim. Pro exotické objekty (supernovy, pulzary, bouflivé jevy na hvézdach apod.)
je nutné provadét pozorovani i na jinych vinovych délkéich.
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2.8 Extinkce, vzdusna hmota

2.8 Extinkce, vzdusna hmota

K extinkci nebo-li zeslabeni svétla dochazi, jak jsme si jiz diive fekli, z divodu
absorpce a rozptylu v atmosféfe. Pfedstavme si nyni jednotkovy objem vzduchu,
pres ktery prochézi elektromagnetické zareni, jak je tomu na obr. 19. Prichazejici
intenzita svétla je rovna Iy, svétlo pak projde vzdalenost Al opticky aktivnim
prostiedim, pii které dojde ke ztraté intenzity svétla o velikosti Al. Vystupujici
zafeni ma pak vyslednou intenzitu I, kterd se rovna I = Iy — Al. Pii malych

Al

M
W

!
s
A ,

Obrazek 19: Extinkce - zeslabeni prochézejiciho svétla.

hodnotach prochazejictho zareni, mizeme aproximovat ztratu svétla pii prichodu
pomoci

AT~ IgAlky = dI ~ Ikydl, (10)

kde k) je extink¢ni koeficient na vlnové délce A\, pak muzeme fici, kolik svétla
ubude po priichodu 1 metrem (jednotkou délky). Extink¢ni koeficient méa fyzikalni
rozmér [ky] = m™! = m?/m3, coz odpovida poméru é¢inného prifezu a objemu.
Resenim je pak diferenciélnf rovnice

I = Ipe ™ (11)

za predpokladu, ze k) je konstantni. Rovnici (11) se fikd exponenciélni zakon ex-
tinkce nebo také Lambertiv zakon. Rovnici miizeme nasledné matematicky upravit
a to tak, ze ji zlogaritmujeme a tim ziskdme

—2.5logI = —2,5log Iy + 1,086kl = Am = 1,086kl (12)
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2.8 Extinkce, vzdusna hmota

kde soucin k)l je nazyvan exponencialni extinkci (absorpci). Pii absorpci svétla je
extink¢ni koeficient kladny, v pripadé zaporné hodnoty extinkéniho koeficientu je
svétlo zesilovano.

Pozorujeme-li objekty pobliz zenitu, svétlo prochazi nejkratsi drahou v atmo-
sféfe. Tuto nejkratsi vzdalenost nazyvame jednou vzdusnou hmotou a znac¢ime ji X.
Na obrazku 20 je znazornéna velikost vzdusné hmoty pro objekty pozorované v ze-
nitu, kdy X = 1, déle ve vysce 30° od zenitu (X = 1,15) a 60° zenitové vzdéalenosti
(30° nad obzorem, X = 2), kdy se daji jesté smysluplné astronomické objekty
napi. pro ucely presné fotometrie pozorovat. Pii vétsich zenitovych vzdalenostech
velikost vzdusné hmoty rychle nartsta, roste rovnéz extinkce a pozorovani slabsich
objektu je vyrazné ztizeno (nutno prodluzovat expozi¢ni ¢asy). Vyslednou extinkci
rovnéz nepiiznivé ovliviiuje ten fakt, ze ta je funkci vinové délky, modré svétlo je
ovlivnéno extinkci vice nez svétlo ¢ervené.

smer k zenitu
N

X

1 X=1,15 X=2

Obrazek 20: Velikost vzdus$né hmoty X v zavislosti na vysce pozorovaného objektu
nad horizontem h (zenitové vzdalenosti z) pro zenit (X = 1), 30° od zenitu (X = 1,15)
a 60° od zenitu (X = 2).

Atmosféricka extinkce je vytvarena jak konstatnimi tak proménnymi slozkami.
Mezi slozky konstantni patii Rayleightiv rozptyl, ktery je také zavisly pfimo imérné
na tlaku vzduchu v doty¢ném misté. Dalsim konstantnim pfispévkem je pak ex-
tinkce, kterou zpusobuje vrstva piizemniho ozonu, ktera se projevuje hlavné ve vidi-
telné oblasti, coz odpovida fotometrické barvé V. Vyjadiime-li si Rayleightiv roz-
ptyl v poméru k pozorovani na vlnové délce 550 nm, coz odpovida fotometrickému
filtru V' a tlak vzduchu budeme pomérovat s tlakem vzduchu u hladiny mofe,
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2.8 Extinkce, vzdusna hmota

barva | Ry (Brno) | ozén (Brno) | Brno Skalnaté Pleso
R 700 nm | 0,04 mag 0,04 mag 0,03 mag
V 550 nm | 0,10 mag 0,03 mag | 0,13 mag 0,11 mag
B 440 nm | 0,25 mag 0,25 mag 0,21 mag
U 365 nm | 0,53 mag 0,53 mag 0,44 mag

Tabulka 2: Hodnoty Rayleighova rozptylu pro observato Masarykovy univerzity a ob-
servatof na Skalnatém Plese.

muzeme si jej poté zapsat jako

A\t P(h A\
Ry = 0,107 <)\j> PE(J; [mag| = 0, 107 e 795 (/\—j> mag|.  (13)

V tabulce 2 je srovnani extinkce zpusobené Rayleighovym rozptylem ve fotomet-
rickych barvach BVRI pro tyto dvé observatore. Jak je z tabulky patrné, vyhodou
vysokohorské observatore je mensi vzduchovy sloupec nad ni, coz znamena i mensi
rozptyl svétla.

Extinkce na prachovych ¢asteckach, aerosolech a extinkce nezndmého ptvodu
(hlavné v okoli mést) je proménnou veli¢inou, ktera je ddna okamzitym stavem
ovzdusi (jeho zapréaseni). V publikacich Z. Mikulaska a kol. (2000, 2001 a 2003)
jsou nézorné porovnany dlouhodobé a sezénni trendy zmén extinkcénich koeficientu
pro observatot Masarykovy univerzity (MUQO) na Kravi hofe v Brné a observator
Astronomického tstavu SAV na Skalnatém plese. Brnénska observatof mé nad-
moiskou vysku 310 m n.m., slovenska pak 1783 m n.m. V tabulce 3 jsou uvedeny
medidny extinkcnich koeficientt, které byly ziskany na zakladé astronomickych
pozorovani na téchto obsevatorich.

exktinkéni Brno Skalnaté Pleso
koeficient
Ky 0,416 mag 0,190 mag
Kp 0,676 mag 0,315 mag
Ky 1,078 mag 0,634 mag

Tabulka 3: Dlouhodobé hodnoty (median) extikénich koeficientt v barvach U BV pro ob-
servatof Masarykovy univerzity a observatof na Skalnatém Plese (Mikulasek a kol. 2000,
2001 a 2003).

Jak je vidét z tabulek 2 a 3, v méstskych podminkach je rozhodujici extinkce
na horéach. Proto je nutné pozorovat v blizkosti zenitu a pozorovani omezit na vzda-
lenost do 50 stupiii od né&j (pozorovany objekt ve vysce minimélné 40 stupni nad
obzorem) a zaroven se zaméiit na pozorovani v dlouhovinné oblasti (od filtru B
déle, filtr U se v soucasnosti pro pozorovani v Brné jiz ned& téméf pouzit).
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2.9 Zjistovani - méreni extinkce

2.9 7Zjistovani - méteni extinkce

K méfeni extinkce je mozné pouzit tzv. extinkénich hvézd. Tyto hvézdy jsou hveé-
zdami standardnimi s dobfe znamymi (proméfenymi) hvézdnymi velikostmi. Mezi
standardnimi hvézdami jsou jak hvézdy extrémné chladné tak i hvézdy horké.
Méfime-li pfichazejici zafeni (signal S) v urcité fotometrické barvé, pak muzeme
viéi maximalnimu méfenému signalu (Smayx), ktery by mél byt tim maximalnim
pro pripad, kdyz je hvézda nejbliZe zenitu, porovnavat zmény jasnosti hvézdy jako

Mobs = —2, D log (14)

Y
Smax
kde mgps je pozorovana hvézdna velikost. Pozorovani pak muzeme navézat na sku-
te¢nou hvézdnou velikost Mgk podle rovnice

Maobs — MSK + Am + KX, (15)

kde Am urcuje nulovy bod méfeni, X jsou hodnoty vzdus$né hmoty pro rizné
¢asy a vySky pozorované hvézdy nad obzorem. Jak je vidét z tohoto jednoduchého
vztahu, je hodnota extinkéniho koeficientu K brana jako konstatni, coz v obecnosti
samoziejmé neni. Vypocet nulového bodu Am a extinkéniho koeficientu K je pak
otazkou vytesSeni rovnice primky metodou nejmensich ¢tvercli. Ve skutecnosti jde
o vztah komplikovanéjsi, protoze extinkce zavisi na barevném indexu pozorovaného
objektu a pro presnd méfeni s chybami kolem 0,01 mag je nutné brat do tvahy
nejen druhé, ale i tieti mocniny barevného indexu (B — V).

Am {

v

Obrazek 21: Boguerova extinkéni{ pifimka pro pozorovani hvézdy mezi vzdusnymi hmo-
tami 1 a 2. Pfi extrapolaci Boguerovy piimky do hodnoty X = 0 ziskdme jasnost hvézdy
bez atmosféry. Hodnota Am pak udéva posun nulového bodu mezi standardnim (napft.
UBYV) a nagim fotometrickym filtrem.
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2.9 Zjistovani - méreni extinkce

Na zékladé jednoduchého vztahu 15 muzeme sestrojit tzv. Boguerovu primku
(obr. 21), pro jejiz konstrukei sta¢i béhem noci pozorovat pouze jednu hvézdu. Aby
nam vysla linedrni zavislost, musi byt dobfe splnéno, Ze hvézda neni proménna a Ze
se extinkce béhem noci neméni.
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KAPITOLA 3.

DETEKTORY ZARENI

Jak jiz bylo dfive zminéno, vétSina astronomickych informaci k nadm pfichézi
ve formeé elektromagnetického zateni. K jeho detekci astronomiim po staleti slouzily
ani dnes nemohli vidét a zpracovavat data témi nejmodernéjSimi zpiisoby.

V této kapitole se tedy budeme vénovat detektorim elektromagnetického za-
feni, zacneme u lidského oka, poté si priblizime fotografickou emulzi, fotonasobic¢
a jako poslednim v fadé bude CCD detektor.

3.1 Lidské oko

Lidské oko, jako jeden z nagich smyslovych organii, nebylo primarné béhem jeho
vyvoje uzpusobené astronomickym pozorovanim. Hlavnim cilem bylo dobré a ostré
vidéni béhem dne, kdy je ¢lovék aktivni, béhem noci jiz zrak neni tak ostrym, rov-
néz vnimani barev se se snizujicim osvétlenim zmensuje az do té miry, Ze barvocit
uplné vymizi a jsme schopni vnimat pouze odstiny Sedi.

Tyto rozdily mezi dennim a no¢nim vidénim jsou zptusobeny stavbou lidského
oka. Oko je slozeno z vice ¢asti, viz obr. 22. Svétlo prochazi nejdfive rohovkou,
kterd méa optickou mohutnost 42 dioptrii. Odtud se dostava na zornicku, ktera
v oku funguje jako clona. Béhem jasného dne je zornice stazend, v pruméru ma
od 2 do 4 mm. Do oka se tak dostava mensi mnozstvi svétla, diky tomu je ale denni
vidéni ostiejsi. Se snizujicim se osvétlenim se zornicka rozsifuje a béhem noci je
schopna se roztahnout az na 1 cm v primeéru.

Za zornickou se nachézi cocCka, kterd je zavéSena na fasnatém télisku pomoci
zonularnich vldken. U dospélého ¢lovéka je pfiblizné 4 mm Sirokd a v priméru mé
1 cm. Cocka je pruzna a jeji vyklenuti kontroluji ciliarni svaly. Ze 2/3 je slozena
z prihlednych proteini zvanych krystaliny, které jsou usporadany do 20 tisic sou-
stfednych vrstev s indexem lomu ve viditelném svétle od 1,406 v centralni vrstve
po 1,386 v tidsich okolnich ¢astech. Diky tomuto slozeni je opticka mohutnost
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3.1 Lidské oko

¢ocky 20 dioptrii, coz je ptiblizné ¢tvrtina celkové optické mohutnosti oka. Hlavni
funkci ¢ocky je akomodace svétla na svétlo¢ivnou ¢ast oka zvanou sitnice.

okohybny
sval
sklivec
spojivka cilidgrni sval b&lima
A cévnatka
duhovka ."
zornitka Zluta skvrna
.-":
slepa skvrna
rohovka
cotka
. zrakovy nerv
Cotkavy sitnice

vaz

Obrazek 22: Rez lidskym okem [E12].

Po prichodu ¢ockou se dostava svétlo do nejvétsi ¢asti oka, kterou je sklivec.
Jde o pruhledné, ¢iré a bezbarvé rosolovité téleso s fidkou vlaknitou strukturou,
které vypliuje 2/3 vnitiniho prostoru o¢ni koule (lat. bulbus oculi). Sklivec se
sklada z 98 % vody, chloridu sodného, primési bilkovin a kyseliné hyaluronové,
diky niz mé gelovitou konzistenci.

Obrazek 23: Rez sitnici s vykreslenym jednim Gipkem a 9 tycinkami [E13].

Svétlo se na své cesté dostava az na zadni ¢ast oka, kterd se jmenuje sitnice
(lat. retina, viz obr. 23). Jedna se o tenkou vrstvu, na kterd jsou umistény buiky
schopné zachytit dopadajici svételna kvanta. Sitnice je slozena z deseti vrstev,
nas vsak budou zajimat hlavné vnitini jadrova vrstva obsahujici tyc¢inky a c¢ipky.
Jde o modifikované neurony, které jsou schopny reagovat na dopadajici svétlo.
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3.1 Lidské oko

Tycinky jsou podlouhlé buiiky, které maji na délku az 50 pm, Siroké jsou jen
3 pm. Ve vnéjsi ¢asti se nachazi 600-1000 diski obsahujici o¢ni purpur - rodopsin.
Jde o latku, kterd se po dopadu fotonu rozpadé na fadu jednotlivych slozek, coz
je doprovizeno vznikem receptorového potencidlu, ktery nasledné dava za vznik
potencidlu akénimu v o¢nim nervu a pfedani informace o dopadu svétla do mozku.

U vétSiny savcid se v sitnici nachazeji pouze dva typy ¢ipki, takze jim umoz-
nuji dichromatické vidéni (oranzova a fialova oblast spektra). Béhem vyvoje doslo
u lidoopt ke vzniku tfettho typu ¢ipku v zelené oblasti. Proto mame schopnost
vnimat svétlo v modrofialové (425 nm), zelené (530 nm) a oranzové oblasti (560
nm), viz obr. 24. éipky jsou protahlé bunky o rozmeérech 60 x 15 um. V ¢ipko-
vité Casti (odtud samotny nézev) se nachézeji disky s velkym mnozstvim latky
jodopsin, ktery je v kazdé ze tii bunék specializovan na konkrétni barvu (zelenou,
modrou a ¢ervenou). Ke své aktivaci potiebuje jodopsin daleko vice svétla rodo-
psin v ty¢inkadch. Proto nam ty¢inky umoznuji vidéni v noci, ¢ipky pak barevné
vidéni béhem dne. V lidské sitnici se nachazi asi 120 miliénu tycinek, ¢ipki je pak
kolem 6 miliéni, tedy dvacetkrat méné.

1 w Red
— Rhodospin
pal = (Green
o
206}
2
=]
204}
=
0.2F
1]

400 500 600 700
Wavelength (Nanometers)

Obrazek 24: Spektralni citlivost fotocitlivych bunék v lidském oku [E14].

K objasnéni barevného vidéni existuje celd tada teorii. Mezi nejnézornéjsi
a v praxi ¢asto pouzivané patii klasickd Youngova — Helmholtzova teorie. Je po-
stavena na existenci tii typu svétloC¢ivnych bunék a nasledném sloZzeni t¥i odpo-
vidajicich neurofyziologickych procesii ve zrakovém centru mozkové kury ¢lovéka.
Popsané trojbarevné vidéni spociva ¢Cisté na fyziologickém zékladé a pouzitelné
vysledky dava jen pfi pozorovani jednotlivych barev. U vniman{ skupin barev byva
zrakovy vjem ovliviiovan i psychicky, zde uz pii popisu s jednoduchym fyziologic-
kym zékladem nevystac¢ime. Zrakovy vjem je v soucasnosti posuzovan jako slozity
fyzikalni, neurofyziologicky a psychicky proces zprostiedkovany zrakovym orgé-
nem.

7 makroskopického hlediska jsou na sitnici viditelné dva dtvary - zluta (lat.
macula lutea) a slepa skvrna, kterou objevil v roce 1668 fyzik Edme Mariotte.
Zluta skvrna je centralni oblast na oc¢ni sitnici, kde je nejvétsi koncentrace ¢ipki
a nenalézdme zde téméf zadné tycinky. Jde o misto s prumérem kolem 5 mm,
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3.1 Lidské oko

na které dopada svétlo pii divani se zpiima, z fyzikalniho hlediska muzeme hovofit
o misté na sitnici v optické ose o¢ni cocky. Prestoze se hovoii o zluté skvrné,
tuto barvu ve skute¢nosti nema. Je o néco cervenéjsi nez okoli, Zlutou se pak jevi
u mrtvol, odtud pochézi i jeji nazev. Slepou skvrnou nazyvame misto na sitnici,
kde zrakovy nerv usti do o¢ni bulvy a neni jesSté rozvétven na jemna nervova
vldkna. Zde se nenachéazeji zadné svétloc¢ivé buiky, dopadé-li svétlo pravé zde,
neregistrujeme jej, coz muze byt velice nebezpeéné (napf. tzv. slepy uhel pii fizeni
motorovych vozidel).

Lidsky zrak se béhem zivota méni. Postupné dochazi k jeho zhorSovani, coz je
zapric¢inéno fyziologickymi zménami ve sklivci, ¢occe i na sitnici. Hlavni nevyho-
dou lidského zraku je vSak fakt, ze nervové vzruchy, které piichézeji z oka, jsou
zpracovavany mozkem, ktery je mozné celkem dobfie obelstit a my pak vnimame
celou fadu tzv. o¢nich klami (viz obr. 25). Jednim z nich je tzv. iradiace, ktera je
zpusobena prebuzenim odezvy i neaktivnich receptori, které jsou spojeny jednim
nervovym vldknem. Proto se nam jevi svétlé plochy vétsi, nez ve skutec¢nosti jsou.

Obrazek 25: O¢ni klamy: vlevo zdanlivé nerovnobézné piimky, vpravo pak zkus spocitat
viechny Cerné tecky [E15].

Difrakéni limit oka je ve tmé kolem 20”. Tehdy je zornicka roztazena na maxi-
malni miru. Ve skute¢nosti této hodnoty ale nedosdhneme, rozliSovaci schopnost je
mens$i. Musime si totiz uvédomit, ze pro rozliSeni dvou blizkych bodii, které jsou re-
prezentovany aktivovanymi fotoreceptrory, je zapotiebi splnit podminku, aby mezi
nimi zustal aspon jeden receptor neaktivovany. RozliSovaci schopnost oka je tedy
kolem jedné dhlové minuty. Toto rozliSeni plati pro oblast s nejvétsi koncentraci
svétloc¢ivnych bunék, zlutou skvrnu, od nf se rozliSovaci schopnost zmensuje.

Oko jako astronomicky detektor neni tedy moc vhodné, vstupuji zde do hry
subjektivni vjemy, za které miize zpracovani mozkem kazdého z nés. Co se tyce dy-
namického rozsahu vnimani svétla, je vSak nesrovnatelné lepsi nez jiné detektory.
Oko je schopno detekovat zafeni o toku 107 cd /m? az do 10® cd/m? (Kaschke a kol.
2013), tedy zmény jasu v rozsahu 14 fadua! MiZzeme tak okem pozorovat jak Mésic
v upliku, tak i slabé hvézdy bez pouziti dalekohledu. Piimé pozorovani Slunce
je jiz mimo schopnosti lidského oka, je nutné vyuzit vhodnych filtra k zeslabeni
svétla. Slune¢ni kotouc lze pfimo pozorovat bez problémi pouze pii vychodech ¢
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3.2 Fotograficka emulze

zapadech Slunce, pfipadné pies dostatecnou vrstvu mraki a mlhy. Divame-li se
dlouho na jedno misto (svételny zdroj), zda se nam, ze slabne. To je zptsobeno
vycerpanim vSech receptori v dotyéném sméru. Pri zavieni o¢i pak vidime tento
zdroj stale, je potieba relaxace svétlo¢ivnych bunék. Tomu se oko samo brani, vy-
konava chvéjivé pohyby s frekvenci nékolika herzi, ¢imz svétlo dopadd na rizna
mista na sitnici. Diky tomu se neosvétluji stile ty samé receptory, ale zaroven se téz
eliminuje zrnitost vidéni. Snimkovaci frekvence oka odpovid4 zhruba 10-12 obraz-
kiim za sekundu (Read 2000). Co se tyce jednotlivych vjemii, jsou dokumentovany
piipady zaznamenavanych zmén i v fadech desitek milisekund (Efron 1973).

Fyziologicka odezva na svételné podnéty je logaritmicka. Plati-li pro intenzitu
vjemu tii svételnych zdroju

1
§(LA +Lp) = Le, (16)
pak pro osvétleni plati
Er  Ec
e~ By o

coz je znamo jako Weberuv-Fechneruv psychofyzicky zakon. Z néj pak ptirozené
vychazi, ze stupnice hvézdnych velikosti je logaritmicka, tak jak ji zavedl v roce
1856 Norman Robert Pogson.

3.2 Fotografickd emulze

Potizeni fotografie je proces ziskdvani a uchovavani obrazu za pomoci specifickych
reakci na svétlo. Slovo fotografie pochézi z feckych slov pws (fos - svétlo) a ypagprs
(grafis - Stétec, psaci hrot) nebo ypagn (graphé), coZ znamena kresleni svétlem,
zprostiredkovani pomoci obrysu nebo jen zjednodusené kresleni. Tento termin byl
pravdépodobné poprvé pouzit Johnem Herschelem 14. bfezna 1839, kdy Kralov-
skou spole¢nost seznamil se svym ¢lankem Note on the art of Photography, or The
Application of the Chemical Rays of Light to the Purpose of Pictorial Represen-
tation.

V roce 1725, vice nez sto let pied prvnim pouzitim slova fotografie, Johann
Heinrich Schulze objevil, Ze soli st¥ibra jsou citlivé na svétlo, pfestoze chemici jiz
v 16. a 17. stoleti védéli, ze nékteré latky, které se nechaji na otevieném prostran-
stvi, méni svou barvu. Tuto zménu ale piic¢itali spiSe ptusobeni vzduchu ¢i tepla
nez svétla. V roce 1813 Joseph Nocéphore Niépce ponofiil papir do roztoku chlo-
ridu sodného a pak ho proplachl v roztoku dusi¢nanu stiibrného, ktery se nasledné
na papir vysrazel. Po expozici se na papiru objevil negativni obraz, ktery vsak
brzy zmizel. Bylo to dédno tim, Ze ustéleni v té dobé jesté nebylo zndmo a expozice
tak pokracovala dale, az cely papir zCernal. Po netispésSnych zacatcich zacal Niépce
délat pokusy se zinkovymi deskami potifenymi rozpuSténym asfaltem. Roku 1816
se mu podafrilo obrazy zachytit, ustalit a vyleptat. Zhotovil tak nejstarsi heliogra-
vuru. Tento proces vyzadoval velmi dlouho expozici na sluneénim svétlem, ktera
trvala 8 hodin!. Prvnimi fotografickymi objekty se tak mohly stat pouze budovy,
které byly béhem expozice stale v klidu. Tento zdlouhavy proces se ukéazal byt
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3.2 Fotograficka emulze

slepou uli¢kou a Niépce zacal experimentovat znovu se slou¢eninami stiibra. Spo-
lecné s Jacquesem Daguerrem zdokonalili existujici proces na této bazi. Daguerre
po smrti Niépceho uéinil dva klicové objevy. V roce 1835 zjistil, Ze pokud st¥ibro
nejprve vystavi jodovym param, nasledné snimek exponuje a nakonec na néj neché
pusobit rtutové vypary, ziskd viditelny ale nestaly obraz. Ten lze ustalit ponofenim
desky do solné lazné. Tak byla vynalezena daguerrotypie, zdklad techniky fotogra-
fovani. Na osvit stacilo par minut. Podobny proces dodnes vyuzivaji fotoaparaty
Polaroid.

Obrazek 26: Prvni daguerrotypie sluneéniho zatméni 28. ¢ervence 1851 (Berkowski)
[E16].

Av8ak i daguerrotypie méla své problémy. Kazdy obrazek byl originidlem a ne-
bylo mozno z ného zhotovit dalsi kopie. Také povrch byl velmi citlivy na dotek
a obrazky musely byt uchovavany za sklem jako umélecké dilo. Obraz byl zrca-
dlové prevraceny, coz se pozdéji podafilo odstranit zrcadlem, ostatni problémy ale
pretrvavaly. Velkym problémem také byla vysoka toxicita pouzitych chemickych
latek.

Anglicky fyzik Wiliam Henry Fox Talbot se pustil jinou cestou. Kus papiru
natiel slabym roztokem soli a ususil. Pak ho natfel jesté slabym roztokem dusic-
nanu stiibrného a opét ususil. Tim na papiru vznikla vrstvicka chloridu st¥ibrného.
Takto pripraveny papir byl asi ptl hodiny exponovan. Nésledovalo ustaleni v jo-
didu draselném. Pozdéji jesté Talbot objevil, Ze kdyZz prida kyselinu dubenkovou,
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3.2 Fotograficka emulze

papir se stane na svétlo mnohem citlivéjsi a expozice se tak vyrazné zkrati. Pozitiv
se pak zhotovil tak, ze se negativ polozil na dalsi, stejnym zpusobem piipraveny
papir a osvétlil se na slunci. Pak se stejnym zptsobem vyvolal a ustalil. Tak vznikla
roku 1839 kalotypie (nebo také talbotypie), ktera méla oproti daguerrotypii fadu
vyhod. Pfedevs$im to byla moznost zhotoveni neomezeného mnozstvi kopii. Retus
se mohla délat jak na negativu tak na otisku. Lépe se prohlizela, méla teplejsi tony
v Americe bylo v roce 1853 na 10 000 daguerrotypisti, kteii zhotovili kolem 3 mi-
lioni obrazk). Vétsimu rozsiteni kalotypie branilo mnoho Talbotovych patenti.
Brzy ale byly obé vySe uvedené techniky nahrazeny novéjsimi.

Obrazek 27: Srovnani dvou snimkt mlhoviny M42. Vlevo prvni snimek Henryho Dra-
pera z roku 1880 ukazuje preexponované hvézdy, které jsou mnohem jasnéjsi nez samotné
mlhovina. Na snimku vpravo, ktery pofidil Andrew Ainslie Common v roce 1883, je vi-
dét struktura mlhoviny, kterd vynikla diky pouziti suchych desek a slozeni vice snimku
s celkovou expozi¢ni dobou vétsi nez 60 minut [E16].

Slo o tzv. mokry kolodiovy proces, ktery v roce 1851 vynalezl Frederick Scott
Archer (samotné kolodium objevil roku 1846 némecky profesor chemie v Basileji
Christian Friedrich Schénbein). V tomto procesu byla ¢ista sklenéna deska pota-
zena kolodiem obsahujicim jodid draselny a bromid draselny. Zcitlivéni emulze se
dosahlo jejim ponotfenim do roztoku dusi¢nanu stiibrného. Expozice se provadéla
ve specidlnim drzdku. Dal$im krokem bylo vyvolani v roztoku siranu zeleznatého
a ustaleni v kyanidu draselném. Proces se ukonc¢il vypranim a usuSenim. Vysled-
kem byl extrémné kontrastni, jemnozrnny negativ, z kterého se mohly zhotovit
pozitivni otisky jako u calotypie.

Novy proces mél celou fadu vyhod. Zejména to byla jeho vysoka citlivost,
osvit trval jen nékolik sekund, coz davalo vétsi moznost fotografovat i osoby. Cena
byla pouhou jednou desetinou ceny daguerrotypie. Velkému rozsiteni napomohlo
i to, ze koloidovy proces nebyl patentovan. Stéle vSak zustévala jedna nevyhoda.
Fotografické desky musely byt pfipravovany piimo na misté porizovani fotografie,
proto se v té dobé objevilo mnozstvi fotografickych stanu a karavanu.

Konec¢ny krok ve vyvoji fotografie se uskutecnil v roce 1871. V tomto roce vy-
tvoril Richard Leach Maddox bromostiibrné desky s zelatinovou emulzi. I kdyz
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3.2 Fotograficka emulze

byly desky v pocatku méné citlivé nez jejich predchidkyné, mély rozhodujici vy-
hodu v tom, ze byly suché. To si uvédomil i George Eastman a po urcitém zlepSeni
téchto desek zavadi roku 1880 jejich vyrobu. Ve fotografickych ateliérech se udr-
zely az do 2. poloviny 20. stoleti. Pti fotografovani mimo atelier vS§ak mély jednu
nevyhodu, po kazdém snimku bylo nutné vymeénit desku. Tento posledni nedo-
statek pomohl odstranit American Hannibal Goodwin, ktery roku 1887 vynalézé
film, novy podkladovy material pro fotografickou emulzi. Jeho vynélez roku 1889
uplatnil Eastman pii vyrobé svitkovych filmi do svych pfistroji zn. Kodak, které
zacal ihned vyrabét. Masovému rozvoji ¢ernobilé fotografie uz nic nestalo v cesté.

Obrazek 28: Typickd fotografie mnoha set hvézd pofizend hranolovym spektrogra-
fem (prizmatem) umisténym na 0,9m Schmidtové dalekohledu observatoie Cerro Tololo
v Chile (deska ¢. CTIO-5873 - program Michigan Objective Prism Blue Survey) [E18].

V astronomii se fotografie uchytila hned od svého zacatku. Prvni astrofoto-
grafie je pfipisovdna Johnovi W. Draperovi, ktery vyfotografoval Mésic jiz v roce
1840. V roce 1845 se Leonu Foucaltovi a Armandu Fizeauovi podarilo poridit
prvni fotografii (daguerrotypii) Slunce, na které byly zachyceny zcela jasné vidi-
telné slune¢ni skvrny. Se zlepSenim fotografické techniky se v roce 1857 podaiilo
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3.2 Fotograficka emulze

nasnimat na koloidovou desku dvojhvézdu Alkor a Mizar, zatimco prvni hvézda
(Vega) byla zachycena daguerrotypii v roce 1850 Williamem Cranchem Bondem
a Johnem Adamsem Whipplem. Syn Johna Drapera Henry patiil k prikopnikiam
astrofotograie. V letech 1862-63 vytvoril nékolik fotografii hvézdné oblohy, v 1été
roku 1863 potidil kolem 1500 fotografii Mésice a koncem zaii 1872 zaznamenal jako
prvni ¢lovék hvézdné spektrum (hvézda Vega) na fotografickou desku.

Fotografie se zacala uplathovat pii hledani planetek (napi. George Henry Pe-
ters objevil t¥i planetky v letech 1905-1921) ¢ komet (napt. Ludmila Pajdusa-
kova, Antonin Be¢var, Antonin Mrkos a Lubor Kresdk objevili v letech 1946-1959
na observatofi na Skalnatém Plese 18 komet). Dlouhé expozice umoznily studovat
strukturu galaxii a ziskavat hvézdna spektra (Hanry Draper katalog), coz mélo
za nasledek rychly rozvoj astrofyziky.

Semzitometricl charalderistika papiru
D Dimax
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Obrazek 29: Gradac¢ni kiivka fotografického papiru. Na svislé ose je vynesena hustota
zéernani fotopapiru D (opticka hustota), na vodorovné ose pak logaritmus expozice H
[E17].

Hlavnim problém fotografie je nelinearita z¢ernani v zavislosti na case expo-
zice, kterou charakterizuje tzv. grada¢ni kiivka (viz obr. 29). Na ose y je hustota
z¢ernani D, na ose x pak logaritmus osvitu H, ktery je dan jako

H =1It, (18)

kde I je intenzita dopadajiciho svétla a t je cas expozice. Prvni ¢ast gradacni kiivky
zvand, podezrpozice se nachazi od hodnoty log H = 0 az do hodnoty log H = Hjy.
Od ni az do hodnoty log H = Hg nasleduje piiblizné linedrni cist, ve které by
se mély pohybovat vyuzitelné rozsahy expozic. Od hodnoty log H > H, nastava
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oblast saturace a my jiz nejsme schopni urc¢it presnou hodnotu zcernani. Sklon
linearni casti gradacni kiivky rozdéluje fotoemulze na tvrdé a mékce pracujici.
Budeme-li mit kiivku v této ¢asti pozvolné rostouci, mizeme vyuzivat i vétsich
rozsaht expozic. Bude-li naopak tato funkce strméa, musime expozice volit jen
ve velmi malém rozsahu casti. Této vlastnosti se fika expozi¢ni pruznost, ktera
odpovida délce linedrni ¢asti gradacni kiivky.

Fotoemulze mohou byt zhotoveny z rtznych chemickych latek, které reaguji
na svétlo raznych vinovych délek rizné. Hovorime pak o modré ¢i ¢ervené emulzi.
Zde muzeme zminit fotografické desky firmy Kodak typu 103a0O a 103aF s maxi-
mum citlivosti pravé v modré a Cervené oblasti spektra, které byly pouzivany pii
ziskavani fotografii schmidtovou komorou na observatoii Mount Palomar (1,2m
Samuel Oschin Telescope).

Dilezitym parametrem je u fotoemulzi jejich rozliSovaci schopnost, ktera je
déana velikosti jednotlivych zrn (tzv. zrnitosti). Jsou-li zrna emulze mald, mizeme
docilit vétsiho rozliSeni nez u zrn vétsich, ktera maji zase vyhodu kratsich expozic,
které souviseji s jejich ic¢innou plochou. Proto je potiebné volit vhodny kompromis
mezi obéma hodnotami. RozliSovaci schopnost je diilezita hlavné ve spektroskopii
1 astrometrii.

Fotografie i v dnesni dobé hraje dilezitou roli, protoze pouze na nich byvaji
zachyceny objekty v minulém a predminulém stoleti. Velké sklenéné desky Palo-
marské pfehlidky oblohy poslouzily k vytvoreni navidéciho katalogu GSC (Guide
Star Catalogue) pro Hubbletuv kosmicky dalekohled.

3.3 Fotonasobic

Pri zkouméni vzdjemného pusobeni zafeni a latky byl v 19. stoleti objeven foto-
elektricky jev (fotoefekt), ktery poprvé popsal v roce 1887 Heinrich Hertz. Expe-
rimentalné bylo zjisténo, ze dopadajici zateni uvoliiuje z povrchu nékterych latek
elektrony, které pak mohou v uzavieném obvodu ptrenaset elektricky proud. Mistu
dopadu, ve kterém se vyrazeji (emituji) elektrony, se fika fotokatoda.

Dle klasické fyziky by elektrontim méla byt predédna kinetickd energie dopada-
jiciho zatreni. Energie elektromagnetického zafeni souvisi s intenzitou zareni, tzn.
ze energie emitovanych elektront by méla zaviset na intenzité dopadajictho zafeni.
To se vSak nepozorovalo. Experimenty naopak odhalily zajimavou véc, ze kine-
tickd energie emitovanych elektront je zavisla na frekvenci a nikoliv na intenzité
dopadajiciho zareni. Tato mezni, prahova, frekvence je charakteristickou vlastnosti
kazdé latky. Pokud je frekvence v dopadajiciho zareni vyssi nez mezni frekvence
vy, maji fotoelektrony energii v rozmezi od nuly po urc¢itou maximélni hodnotu
ELax. Maximalni hodnota energie je linearni funkci frekvence a plati pro ni vztah

FErax = h(v — 1) = hv — huy, (19)
kde h je Planckova konstanta. Toto podivné chovani svétla pii interakeci s pevnou
latkou vysvétlil az v roce 1905 Albert Einstein s vyuZzitim rodici se kvantové te-
orie. Dopadajici zafeni predava pii interakci s jinymi ¢asticemi energii nespojité
(po kvantech), jejichz velikost zavisi na frekvenci (vlnové délce), pii¢emz plati

E = hv = hw, (20)
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Popis soustavy Obrazek

Zaluziovy systém pozlistava a) prvni dynoda posledni dynoda
z dynod tvorenych souborem mfizka / Dya

malych desti¢ek uspofadanych

v Ghlu 45° vzhledem k ose <vétlo ‘\h\%bﬁkbbkbbl—ﬁ :
elektronky. Sklon téchto ani RERERERERCZR I
desticek je v nasleduiicim BERESER !f*is 2Nt

stupni opaény. Pfed kaZdou L——’D o ﬁtmm D':Dg )

dynodou je jemna miizka, ' ‘ A

jejimz acelem je zachycovani poloprithledna fotokatoda \
nizkoenergetickych mibhové anoda
sekundarnich elektronti.

Komiirkovy systém s mrizkami | b) prni dynoda

pouZivany u fotonasobiéd
s meniim primérem bariky. {0 Do~ ~Ds D: o~ ~Ds

Pfi vétsich anodovych svétio N‘\( N ( ™N
proudech u ného nastavaji - I =l (I} u
problémy s prostorovym | D P N Y

nabojem.

poloprihledna fotokatoda \
posledni dynoda anoda
I:?11

Linearné fokusovany systém, ) fokusagni elekiroda

navrzeny k téelné fokusaci posledni dynoda
elektronovych drah, ktera

zajistuje rychlou odezvu a maly svitlo =:| Eﬁ-——f‘/"\}ﬂ'n}-ﬁm“
rozptyl doby priletu elektronii _— . S S,

mezi stupni. Pro optimalizaci \ ;'] g\ D B B D
dopadu fotoelektroni na prvni - k
dynodu je v systému specialni . \
fokusaéni elektroda i tvar prvni ] prvni dynada anoda
dynody. poloprihledna fotokatoda

Kruhové fokusacni systém, d)

ktery umoZiuje konstrukci

prvni dynoda
kompaktnich malych

- ey . g o . mfizka
fotonasobiél, u nichZ neni
fotokatoda na éelni desce
elektronky, ale na kovové — svétlo
(napf. niklové) desticce.
fotokatoda

Jjednotlivé dynody jsou v obrdzeich
aznadeny D1 D2..012

Obrazek 30: Mozné typy uspoiadani fotonasobic¢u (Jedlicka 2009).

kde h je Planckova konstanta, v je frekvence elektromagnetického zéfeni, w = 2wv
je jeho kruhova frekvence a i = h/2m je redukovana Planckova konstanta. Pro toto
kvantum svétla se vzil nazev foton. P¥i nizkych frekvencich (velkych vinovych
délkach) je dopadajici energie fotonu nedostateéna, nedochazi proto k fotojevu.
Pokud zkratime vinové délky dopadajiciho zafeni na hodnoty pod mezni hranici,
zac¢iname pozorovat fotoefekt, vyrazené elektrony maji kinetické energie vétsi nez
je hodnota vystupni prace. Z téchto tvah Einstein ziskal rovnici pro fotoelektricky
jev

hv = hvy + Epax, (21)

kde hv je energie dopadajicitho fotonu, hvy je minimalni energie potifebné k vy-
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razeni elektronu (vystupni prace) a Ep.x je maximalni mozna energie vyrazeného
elektronu. Fotoelektricky jev umoznuje vyuziti solarni energie a vytvoreni foto-
¢lankt, napt. fotodiody nebo fototranzistoru.

Obrazek 31: Fotometr na 20” dalekohledu South African Astronomical Observatory
v Sutherlandu (foto autor).

V astronomii se fotoelektricky jev vyuziva ve fotonasobici. Jde o zafizeni, ve kte-
rém jsou vyrazené fotoelektrony urychlovany vysokym napétim na dalsi elektrodu
(tzv. dynodu). Dynody jsou umistény ve vakuované sklenéné baice, mezi fotoka-
todou a anodou byva napéti mezi jednim az tfemi tisici volty. Diky takto velkému
rozdilu potencidlu ziskavaji elektrony vyssi energii, nez kterou mély pii vyrazeni,
a po dopadu na dynodu emituji vétsi mnozstvi elektront, nez jich bylo pred dopa-
dem na ni. Tato nova elektronova emise je nésledné urychlovana na dalsi dynodu
a tim postupné vzniké zesileny proud elektronu (lavina). Celkové zesileni muize byt
az 10 miliént, coz umoziuje pomoci fotonasobice detekovat i jednotlivé fotony.
Priamérna hodnota koeficientu sekundarni emise 6 na dynodach ve fotoelektric-
kém néasobici se pohybuje od 3 do 5. K vyrobé dynod se pouzivaji rizné slitiny
AgMg, CuBe a NiAl, ale az po opatieni jejich povrchi oxidy, kterymi mohou byt
MgO, BeO ¢i AlyO3, zac¢nou vykazovat dostate¢nou sekundarni emisi. Zesileni fo-
tonasobice udava veli¢ina M, pro niz plati zjednodusujici predpoklad, Ze vSechny
elektrony vystupujici z predchéazejici dynody dopadnou na dalsi dynodu a koefici-
ent sekundarni emise je u v8ech dynod stejny. Pak muzeme M zapsat jako

M =", (22)
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3.4 Zarizeni s vazanymi naboji - CCD

kde n je celkovy pocet dynod a ¢ je koeficient sekundarni emise. Uvazime-li jako
piiklad devitidynodovy fotonasobi¢ s béznou velikosti § = 4,5, pak nam celkové
zesileni vyjde pfiblizné 106,

Mezi prednosti fotonasobicu patii velkd sbérna plocha pro piijem svétla a elek-
tromagnetického zafeni z jeho blizkého okoli, dale velmi rychla odezva a kratka
doba prichodu signalu k vystupu a velky zisk signalu s malym Sumem a také
linearni zéavislost dopadajiciho svétla na vysledném proudu. Diky velkému dyna-
mickému rozsahu jsme schopni béhem fotometrickych noci méfit zmény jasnosti
objektu s presnosti na tisiciny magnitudy.

3.4 Zarizeni s vazanymi naboji - CCD

Zafizeni s vazanymi naboji (z angl. charge-coupled devices) byly vynalezeny v Bello-
vych laboratotich v roce 1969 Willardem Boylem a Geore E. Smithem. CCD je
polovodicovy obrazovy senzor, ktery umoziuje kumulovat naboje vyrazené dopa-
dajicimi fotony. Tém je zabranéno systémem vodorovnych elektrod s negativnim
nabojem volné se pohybovat po povrchu ¢ipu a jsou drzeny v potencidlové jamé
(tzv. pixelu - obrazovém elementu). Pixely mohou byt v CCD ¢ipu uspoiadany
nékolika zptusoby a to bud do jediné fady (linearni CCD) & matice (plosné CCD).
Velikost pixelu byva zpravidla nékolik mikrometri.

Obrazek 32: Kodak Full Frame (FF) CCD: KAF-0402ME, KAF-1603ME, KAF-3200ME
a KAF-6303E [E19].

CCD kamera je tzv. zobrazovaci detektor, ktery zaznamenava obraz vytvoreny
v ohniskové roviné objektivem dalekohledu. Ten je na rtznych mistech svétlejsi
nebo tmavsi a to imérné poctu dopadajicich fotoni. CCD detektor je schopen
zachycené fotony po uréitou dobu stfadat (integrovat) a prevést na elektricky signal
(zdigitalizovat). Kapacita typického detektoru je nékolik desitek az stovek tisic
elektront.
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v

CCD nahrazuje fotografickou desku, je vSak mengi, ale citlivéjsi a mnohem
ucinnéjsi v registraci fotona nez klasicka fotografie. Zatimco CCD je schopno za-
registrovat i vice nez 75 % dopadajicich fotoni, fotografickd emulze pouze kolem
1 %. Pouzivanim CCD se tak docililo vyrazného zkraceni expozic, ale také se zvétsil
maximalni dosah dalekohledi, nez tomu bylo u klasické fotografie.

Jak CCD funguje? Na tenké polovodicové desti¢ce (napt. kiemikové) jsou sefa-
zeny velmi jemné zobrazovaci elementy (pixely) citlivé na fotony. Velikost jednoho
pixelu je riznda, obvykle se pohybuje mezi 7-24 pym. Pixely jsou fazeny do néko-
lika tisicu fad a nékolika tisicu sloupcu. Dopadem fotonu se uvolni elektron, takze
pocet uvolnénych elektront v pixelu odpovida mnozstvi zafeni, které na pixel do-
padlo. Jednotlivy pixel mize mit kapacitu az pil milionu elektronii. Velkou pied-
nosti je linearni charakteristika ve velkém rozsahu expozi¢nich ¢asu (viz obr. 33).
V dnesni dobé se CCD staly nejpouzivanéjsimi detektory v astronomii a témeér
vytésnily klasickou fotografickou emulzi. Ta si udrzela postaveni pouze pfi snimani
velkych ¢asti hvézdné oblohy, protoze je stile velice nadkladné vyrobit velky CCD
¢ip, ktery by byl rozmérové srovnatelny s fotografickou deskou, kterd se pouzivi
napt. ve Schmidtovych komorach.
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Obrazek 33: Linearita CCD chipu v kamefe ATIK 314L+ [E20].

CCD ¢ipy je nutné chladit, protoze s rostouci teplotou nartsté termicky Sum,
ktery méa za nasledek vznik tzv. temného proudu. Efekt tohoto temného proudu
v praxi znamenad, 7e se CCD ¢ipem nemiize byt provedena libovolné dlouha expo-
zice. V extrémnim piipadé by byl pixel uz jenom diky tepelné uvolnénym elektro-
num nasycen a zadny dalsi elektron uvolnény pripadnym svételnym zarenim by
nemdl misto. Cim men3f je tedy temny proud, tim delsi miize byt maximalni doba
expozice. Pro snizeni tepelného sumu je proto CCD ¢ip chlazen (Peltiérav ¢lanek,
kapalny dusik, suchy led apod.).

Existuje vice zdroju nezadoucich elektront, jednim z nich je vgstupni Sum (read
out noise), ktery je zpisoben procesem vycitani elektronit z CCD chipu a pfeno-
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sem dat do pocitace. Vystupni Sum vstupuje do hry samoziejmé pouze jednou
a to pii vy¢itani snimku na konci expozice a je vzdy konstantni (nezavisly na dobé
expozice). Kazdy typ CCD ¢ipu méa riznou hodnotu vystupniho Sumu. Vétsina
ostatnich Sumu je pfimo imérna druhé odmocniné doby expozice, elektrony uvol-
néné dopadem svétla jsou tmérné dobé expozice pfimo. Z toho vyplyva, ze ¢im
déle trva expozice, tim mensi vyznam budou mit ostatni Sumy v poméru ke sku-
tecnému signalu (snimku). Rikame, 7e pomér signal /Sum (S/N) roste s rostouci
dobou expozice. Snimky s del$i expozici maji tedy kromé skutecnosti, ze ziskame
vice svétla, dalsi vyhodu v tom, Ze Sum pozadi ztraci na vyznamu.

Obrazek 34: Srovnani bias snimku (vlevo) a dark snimku s expozici 360 sekund (vpravo).

S vétsi délkou expozice se zacina objevovat problém s temnym proudem, ktery
je dan terméalnim Sumem elektroni. Pro eliminaci temného proudu pofizujeme
tzv. temny snimek (dark), ktery mé stejnou dobu expozice jako samotny snimek
objektu, ale na CCD chip nedopada zadné svétlo. Temny proud lze velmi dobie
zmérit pro konkrétni teplotu chipu a expozi¢ni dobu. Kromé temného proudu vsak
s rostouci expozici roste i pravdépodobnost zasazeni povrchu chipu kosmickym za-
fenim (tzv. kosmiky). Pro eliminaci tohoto jevu se zpravidla pofizuje vice temnych
snimki, které se nasledné slozi a tim se docili odstranéni kosmiku ze snimku.

Jednotlivé pixely nemaji uplné stejnou citlivost na dopadajici fotony. Tato sku-
teCnost je zpisobena samotnou vyrobou, kdy byt i malé rozdily v tloustce zna-
menaji rozdilnou citlivost mezi dvéma libovolnymi pixely o 5 i 10 %. U nékterych
optickych systému miize navic dojit k tomu, Ze svétlo nedopadé na celou plochu
¢ipu rovnomeérné, hovorime zde o tzv. vinétaci. Pokud pofidime snimek rovnomérné
osvétlené plochy, ziskdme tzv. flat field, neboli snimek teoreticky stejnych hodnot
jasnosti, kterym pak odstranime jak ritiznou citlivost pixeli tak i nerovnomérné
osvétleni chipu. Flaty se pofizuji pied vychodem ¢ po zapadu Slunce, kdy jesté
nejsou oc¢ima vidét hvézdy.

Extrémné jasné objekty, napt. hvézdy prvni velikosti, zpusobuji nékdy efekt,
kterému se iika preteceni (blooming). Preteceni je rozeznatelné jako jisty druh svét-
lych car, které vychazeji z jasného objektu (podobné jako ohybovy efekt na drzaku
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sekundérniho zrcadla u optického systému Newton). Blooming vznika tak, Ze jeden
pixel je zcela nasycen a jednodusSe pietece, pricemz elektrony prebihaji do nésle-
dujictho pixelu ve stejné fadeé.

Obrazek 35: Flat snimek v R filtru z kamery APOGEE AltaU-47 (Mt. Suhora Observa-
tory), na kterém je zieteln& vidét vinétace dalekohledu a prasné zrna na chipu (ostré bilé
tecky).

V soucasné dobé se pouzivaji matice velikosti od 1kx1k az do 8k x8k, které je
mozné spojovat, ¢imz miuzeme ziskat chipy o linedrnich rozmeérech desitek centime-
tru. Jako priklad muze slouzit mozaika na druzici GAIA, ktera je slozena z jednoho
gigapixelu a plochou zabira ptl ¢tvere¢ntho metru!
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KAPITOLA 4.

ASTRONOMICKE DALEKOHLEDY

Je tomu jiz vice nez 400 let, kdy poprvé clovek zamifil dalekohled na hvézdnou
oblohu. Stalo se tomu na pielomu let 1609-10, kdy Galileo Galilei svym primi-
tivnim pftistrojem odhalil povahu Mlécné drahy, objevil mésice planety Jupiter,
spatfil na mési¢nim povrchu mofe, hory a kratery, faze Venuse i skvrny na Slunci.
Prestoze jeho dalekohled mél priumeér pouhych péar centimetri, posunul hranici lid-
ského poznani o velky kus dopfedu. Od této doby patii dalekohled k neocenitelnym
pomocnikim astronomd.

4.1 Historie

vvvvvv

se prvni relativné kvalitni a levné cocky objevily uz koncem tfinéctého stoleti
a kolem roku 1450 se bézné vyrabély spojky i rozptylky pro korekci zrakovych vad,
dalekohled nebyl dlouhou dobu znam. Dnes ani netusime, pro¢ byl sestaven az o dvé
vynalez se tak pric¢itd G. Galileimu, ktery si dalekohled sam sestrojil a pouzil jej
k pozorovani no¢ni oblohy. Historicky si v8ak vynalez dalekohledu mtizeme umistit
do Holandska na pocatek 17. stoleti, kdy v roce 1608 Hans Lippershey zkonstruoval
viitbec prvni pfistroj tohoto druhu.

Objektivy Galileovych dalekohledi (viz obr. 36 vlevo) tvofily spojky s ohnis-
kovou vzdalenosti 75 az 100 centimetri, okuldrem byly rozptylky s ohniskovou
vzdalenosti asi pét centimetru. Primér objektivu se pohyboval kolem jednoho az
tii centimetrt, zvétSovaly 15 az 20x a poskytovaly jenom malé zorné pole kolem
patnacti minut. Pozorovatel tedy sledovat nanejvys ¢tvrtinu tpliikového Mésice.
Ptresto i tento jednoduchy dalekohled pfinesl obrovsky pokrok. Byly objeveny kra-
tery na Meésici, slunecni skvrny, ¢tyfi nejvétsi mésice Jupitera, dnes po objeviteli
nazvané Galileiho mésice, Saturniv prstenec, a¢ Galileo s nedokonalou optikou
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4.1 Historie

nebyl schopen rozpoznat jeho povahu. Galileo rovnéz sledoval faze planety Venuse,
odhalil podstatu Mlécné drahy a nékterych otevienych hvézdokup.

Obrazek 36: Galileiv dalekohled (vlevo) [E21] a jeho kresba povrchu Mésice (Galilei
1610) (vpravo).

Obraz u Galileova dalekohledu nebyl piilis kvalitni a dalsi zvétSovani obrazu ne-
mélo velkého vyznamu. A tak Johannes Kepler navrhl dalekohled s dvéma konvex-
nimi ¢ockami a Christopher Scheiner ho v roce 1611 podle jeho nakresu zkonstru-
oval. Tato konstrukce dalekohledu poskytovala obraz sice prevraceny ale ostiejsi
(viz obr. 37 dole). Dalekohledy této konstrukce se postupné zlepsovaly a nabyvaly
neobvyklych rozmérii: tak zatimco dalekohled Galileovy konstrukce byl dlouhy
1,5-2 m, Johannes Hevelius postavil koncem 70. let 17. stoleti dalekohled dlouhy
42 m!

Obrazek 37: Srovnani konstrukce Galileova (nahote) a Keplerova dalekohledu (dole).
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Obrazek 38: Newtonova konstrukce dalekohledu (reflektor).

U dalekohledi, které pouzivaly jako objektiv ¢oc¢ku, dochazelo k celé fadé optic-
kych vad. Jednou z hlavnich byla vada barevné, kterou se v8ak podafilo eliminovat
za pouziti achromatického objektivu. Projevovaly se vSak také vady astigmatické,
kulové a koma.

Obrazek 39: Znama fotografie A. Einsteina u nejvétsiho refraktoru na svété (Yerkes
Telescope) z 6. kvétna 1921 [E22].

Dalsi zlom nastal v roce 1672, kdy Anglican Isaac Newton experimentoval
s prizmatem, tj. sklenénym trojbokym hranolem a objevil, Ze dokaze rozlozit svétlo
na jednotlivé barvy spektra, z nichz se da opét poskladat bilé svétlo. Newton tak
doSel k poznani, ze vady dalekohledi zptusobuje sklo, které Spatné rozklada barvy.
Proto nahradil jednu z ¢ocek zrcadlem, a polozil tak zaklady ke konstrukei vSech
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4.2 Optické systémy

pozdéjsich zrcadlovych dalekohledi uzivanych pro astronomické badani (obr. 38).
Prvni zrcadlové dalekohledy (reflektory) mély zrcadla vyrobena z kovu, protoze
v té dobé nebyla znama technologie chemického ¢i vakuového nanaseni hliniku
na sklo, jak se pouziva v soucasné dobé.

Az do konce 19. stoleti byly reflektory a refraktory co do velikosti shérné plo-
chy srovnatelné. Roku 1897 byl postaven nejvétsi refraktor (obr. 39) s prumérem
objektivu 1,02 m a ohniskovou délkou 19,36 m, ktery se nachazi na Yerkesové
observatoii ve staté Wisconsin (USA). Tento refraktor dosahl maximalnich moz-
nosti v konstrukei dalekohledii tohoto typu. S naristajicim primérem cocek do-
chazi k nezanedbatelné ztraté svétla jiz béhem samotného prichodu svétla ¢oc-
kou, rovnéz se zvétsuje deformace tvaru ¢ocky od okraje k jejimu stiedu vlivem
rostouci hmotnosti (musime uvazit, 7e ¢ocka je drzena v tubusu pouze na okraji
v objimce). Od této chvile proto zac¢inaji hrat hlavni roli v pozorovaci technice
reflektory. Kromé klasického Newtonova systému se objevuji u reflektoru systémy
dalsi: Cassegrainiiv, Ritchey-Chrétien a Coudé systém, pro fotografie s velkym
zornym polem pak Schmidtova a Maksutova komora.

4.2 Optické systémy

Cassegrainiv dalekohled byl zkonstruovan francouzskym fyzikem G. Cassegrainem
v roce 1672. Od primarniho parabolického zrcadla se svazek paprskii soustie-
duje k malému sekundarnimu zrcadlu ve tvaru vypuklého hyperboloidu. Svazek
se po odrazu vraci zpét k primérnimu zrcadlu, jehoz otvorem ve stfedu prochazi
do Cassegrainova ohniska. Pfi odrazu na sekundarnim zrcadle se sbihavost paprsku
zmensi, ¢imz se prodlouzi ohniskova vzdélenost. To dovoluje prodlouzit ohnisko
primarniho zrcadla 2-5x. Ohnisko je daleko p¥istupnéjsi nez v samotném tubusu.

Obrazek 40: Dalekohled systému Ritchey-Chrétien New Technology Telescope (NTT)
na observatofi La Silla [E23].
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4.3 Vlastnosti dalekohledu

Systém Coudé neni piimo typem dalekohledu, ale systémem nastaveni drahy
svételného paprsku. Ten vystupuje vétSinou ve sméru kolmém na polérni osu a zi-
stava stale stejny, zatimco pozorovany objekt se na obloze vlivem otéceni Zemé
pohybuje. Toto uspoiradani je velmi casto pouzivané pii studiu svétla spektrografy,
které jsou umistény stabilné pravé v coudé ohnisku.

Systém Ritchey-Chrétien je v Pafizi zkonstruovany dalekohled Ameri¢canem Ge-
orge Ritcheyem a Francouzem Henri Chrétienem. Na vypoctech se podilel i nag
astronom Vincenc Nechvile. Tento systém je v soucasné dobé nejpouzivanéjsim
u vétsiny velkych dalekohledi (viz obr. 40). Je obdobou Cassegrainova systému
s tim rozdilem, ze primarni zrcadlo neni paraboloid, ale je mirné hyperbolické.
Sekundérni zrcadlo je silné hyperbolické. Dalekohled odstraiiuje hlavni vadu zrca-
dlovych dalekohledi - komu. Proto je vyhodny pro svételnosti (viz rovnice 26)
veétsi nez 1:10. Primarni ohnisko vSak nelze pfimo pouzit, je nutné jesté pridat
korekéni ¢len. Nejznaméjsim piikladem pouziti Ritchey-Chrétienova dalekohledu
je Hubbletv teleskop.

Pro sniméani vétsi ¢asti oblohy slouzi Schmidtova komora. Jde o katadioptricky
(kombinace zrcadel a ¢oc¢ek) dalekohled, ktery zkonstruoval roku 1930 estonsky
astronom a optik Bernhard Schmidt. Objektivem je kulové zrcadlo, které méa
vSak kulovou vadu. Vétsinou se tato vada odstrani tim, Ze se kulova plocha pfe-
brousi na parabolickou. To je vS§ak mozné jen pro mald zorna pole. Vétsi pole jsou
na krajich zatizena komou. U Schmidtovy komory je ponechano kulové primérni
zrcadlo, které nemé komatickou vadu, a kulova vada je odstranéna sklenénou ko-
rek¢ni deskou. Obraz vznikd mezi korekéni deskou a primarnim zrcadlem, neni
vSak rovinny, ale prostira se na kulové plose. Do ohniska jsou proto umistovany
kulové zprohybané fotografické desky. Zorné pole Schmidtovy komory muze byt
az 10 stupnu.

Obdobou Schmidtovy komory je komora Maksutova. Tento katadioptricky dale-
kohled navrhl a zkonstruoval v roce 1944 D. D. Maksutov. Jako korekéni deska je
pouzit hluboky Maksutiv meniskus, jehoz poloméry kiivosti se malo lisi. Tento typ
dalekohledu ma odstranén jak kulovou tak i astigmatickou vadu. Primarni zrcadlo
i obé plochy menisku jsou kulové, proto lze Maksutovu komoru mnohem snadnéji
zkonstruovat nez komoru Schmidtovu.

4.3 Vlastnosti dalekohledu

Hodneé lidi se mylné domniva, Ze hlavnim parametrem kazdého dalekohledu je jeho
zvétSeni, které je dano pomérem ohniskové vzdalenosti objektivu f,, a okularu fo

Z = fob/fok- (23)

S touto otézkou se zcela jisté setkava vétsina profesionalnich astronomi, kdyz
k jejich pfistroji zavita neodborna navstéva. Hlavni vyznam dalekohledu vsak spo-
¢iva ve schopnosti sbirat svétlo z velké plochy a v rozliSeni detaili, které jsme
schopni dalekohledem rozlisit. Teoretickd rozliSovaci schopnost dalekohledu s kru-
hovou aperturou je ddna Rayleighovym kritériem

Omin = 1,22)/D, (24)

46



4.3 Vlastnosti dalekohledu

kde D je prumér objektivu v metrech a vinova délka A dopadajicitho svétla v an-
gstremech [A]. Pro oko a efektivni vinovou délku 555 nm je rozliSovaci schopnost

dalekohledu dana vztahem
R =0,138/d,

trubka
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Obréazek 41: Konstrukce Cassegrainova dalekohledu (nahofe), Schmidtovy (uprostied)

a Maksutovy komory (dole).
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4.4 Montaz dalekohledu

kde d je pramér objektivu v metrech a R je rozliSovaci schopnost v tthlovych vtefi-
nach. S rostoucim primeérem dalekohledu tak roste jeho rozliSovaci schopnost a za-
roven se zvétsuje i jeho sbérné plocha. Bohuzel se nachézime na Zemi, pod vrstvou
atmosféry, ktera nam tuto teoretickou rozlisovaci moznost zmensuje (velky nepfitel
astronomi je zndm pod pojmem seeing, ktery lze eliminovat spojenim adaptivni
a aktioni optiky).

Dalsim dilezitym parametrem, ktery popisuje dalekohled, je jeho svételnost.
Svételnost je pomér ohniskové vzdélenosti f zrcadla (¢oc¢ky) k jeho priméru D a je
rovna

F = f/D. (26)

Svételnost souvisi s mnozstvim svétla, které se dostane po prichodu dalekohledem
vystupni pupilou ven. U refraktori je bézné svételnost mensi nez 1:15, coz je déno
celou fadou optickych vad, které se timto eliminuji. To méa pak ale za nésledek,
ze refraktory musi byt konstruovany jako velice dlouhé trubky, jak bylo jiz diive
zminéno u Yerkesova dalekohledu. S rostouci délkou tubusu jsou tak kladeny i vétsi
naroky na samotné montaze, které s refraktory pohybuji. P¥i malych svételnostech
refraktori bylo nutné exponovat daleko vétsi dobu, nez je tomu u svételnéjsich re-
flektorii. Klasicka kulova zrcadla je mozné pouzivat pro svételnosti od 1:10 a méné,
pii dalsim narustu svételnosti je nutné piejit od kulové plochy zrcadla k parabo-
loidu (parabolizace kulové plochy). Diky tomu se muzeme dostat az ke svételnos-
tem 1:4. Pozadujeme-li vétsiho zisku svétla, musime vyuzit katadoptrické ptistroje,
ve kterych se kombinuji vlastnosti ¢ocek a zrcadel.

At je dalekohled zhotoven sebelépe, co se tyce optiky, bez kvalitni montaze
bychom nebyli schopni naplno vyuzit jeho moznosti.

4.4 Montaz dalekohledu

Nedilnou soucasti kazdého astronomického dalekohledu je montaz. Montaz slouzi
k jeho pohybu a navadéni na poZadované misto (souradnice) na hvézdné obloze.
Prvni montaze byly zhotoveny ze dieva a presnost navadéni dalekohledu byla dana
manualni zru¢nosti pozorovatele a hlavné jeho pomocniki (viz obr. 42). Podobné
typy azimutalnich montézi (tzv. dobsonovy) konstruoval také jeho nésledovnik
William Herschel (1738-1822), ktery vsSak jiz pouzival newtonuv typ dalekohledu
s uzavienym tubusem (viz obr. 43). Dalekohled byl umistén na konstrukei, ktera
umoziovala otacet s celym pristrojem kolem zenitové osy, druhy pobyt souvisel
s nastavenim spravného thlu tubusu dalekohledu vici horizontu. Toto usporadéani
kladlo naroky na dobrou synchronizaci béhem pozorovéni, co se otaceni a pohybu
dalekohledu tykalo.

Otéaceni celou konstrukei bylo problematické, jeji odstranéni umoznilo lordu
Rossovi (William Parsons (1800-1867)) zkonstruovat v roce 1845 dalekohled Le-
viathan of Parsonstown o priméru priméarniho zrcadla 1,52 m (72”). Dalekohled
byl umistén mezi dvéma zdmi, §lo o tzv. pasdzZnikovy dalekohled, u kterého se méni
pouze vyska dalekohledu v roviné mistniho poledniku od roviny horizontu. Pozoro-
vani tak bylo omezeno na nékolik malo minut, kdy objekt béhem noci kulminoval.
Po smrti lorda Rosse napozoroval J. L. E. Dreyer (1852-1926) celou fadu novych
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4.4 Montaz dalekohledu

Obrazek 42: Dalekohled Johannese Hevelia (1611-1687) o ohniskové délce 46 metri,
ktery postavil mimo mésto Gdansk (Hevelius 1673).

»of Ve j TForty Feet Felasecpee/!
Drewer of LYK rsetoels If@ Teet Selareopee/: THE 90-FOOT TELESCOPE.

Obréazek 43: Dalekohledy a dobsonovy montéaze W. Herschela o priméru 40”7 (vlevo)
a 20” (vpravo) [E24].

galaxii a hvézdnych soustav, které nasledné daly za vznik Novému generdlnimu
katalogu mlhovin a hvézdnych soustav (NGC - New General Catalogue of Nebulae
and Clusters of Stars) a dvéma doplitkkovym katalogim (IC - Index Catalogue).
Pasaznikové typu dalekohledii slouzily hlavné pro méreni ¢asu v zavislosti na rotaci
Zemé az do zavedeni atomového Casu v roce 1958.
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4.4 Montaz dalekohledu

Obrazek 45: Riizné varianty paralaktickych montazi (foto autora s vyjimkou Mt. Pa-
lomaru [E26]): némecka (Mt. Suhora observatory - vlevo nahote), vidlicova (Observator
Masarykovy univerzity - vpravo nahote), anglickd (South Africa Astronomical Observa-
tory - vlevo dole) a podkovovita (Mt. Palomar Hale Telescope (5 m) - vpravo dole).
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4.5 Aktivni optika

S rostoucimi naroky na piesny pohyb dalekohledu, ktery by eliminoval rotaci
Zemé, se objevuje paralaktickd (ekvatorialni) montaz. Rota¢ni osa je rovnobézna
s rota¢ni osou Zemé, staci tedy pouze pii pozorovani hodinovym strojem postupné
otacet dalekohledem pravé kolem této osy. Diky tomu se mohly délat dlouhé expo-
zice na fotografické desky a my mohli nahlédnout do vzdalenych hlubin vesmiru.
Prvni ekvatoridlni montaz pohanénou hodinovym strojem zkonstruoval Joseph von
Franhoufer (1787-1826) v roce 1824 pro Velky Dorpatsky refraktor. Paralaktické
montaze mohou byt némecké, anglické, vidlicové ¢ podkovovité (viz obr. 45).

S rozvojem vypocetni techniky se za¢inaji objevovat i alt-azimutalni montdZe.
Prvni tohoto druhu byla uvedena do provozu v roce 1975 na 6m dalekohledu BTA
(Bolshoi Teleskop Alt-azimutalnyi) v tehdejsim Sovétském svazu (2070 m n.m.
v pohoii Kavkaz). Jeji vyhodou je mensi mechanické namahani konstrukce mon-
taze nez tomu je u montazi paralaktickych. Narustajici namahani souviselo s po-
tfebou vétsich sbérnych ploch zrcadel, coz mélo za nasledek netiimérny narust jejich
hmotnosti (hovorime-1i o klasickych zrcadlech). V souc¢asné dobé jsou konstruovany
nejvétsi dalekohledy pravé na tomto typu montaze.

Obrazek 46: Srovnani zrcadel Hookrova (vlevo |E27]) a Haleova dalekohledu (vpravo
[E28]). Zrcadlo Hoorkova je zhotoveno ze zeleného lahvového skla a mé 4,5 tuny, zrcadlo
Haleova dalekohledu pak z pyrexu a diky Zebrovan{ ma jen 14,5 tuny.

4.5 Aktivni optika

Se snahou ziskat co nejvice svétla, bylo nutné stale zvétSovat priméry astrono-
mickych zrcadel. To vSak kladlo velké naroky na mechanické soucasti dalekohledu.
Prvni zrcadla byla vyrabéna nejdiive z kovu, ktery Sel lehce vybrousit. Odrazova
plocha bohuzel velice rychle korodovala a bylo nutné jejich povrch casto distit.
S objevem chemického pokoveni skla piisli az v letech 1856-57 Karl August von
Steinheil (1801-1870) a Léon Foucalt (1819-1868), ktefi na sklenény podklad na-
nesli ultra tenkou vrstvicku stiibra. Vakuova depozice se objevila mnohem pozdéji
az v roce 1930 na Caltechu, kde John Strong pouzil hlinik k pokoveni zrcadla.
Po zrcadlech z kovu se zacala brousit zrcadla z lahvového skla, pozdéji se preslo
na teplotné stalejsi material pyrer. Ten ma navic i mensi hustotu, coz snizuje
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4.5 Aktivni optika

vyslednou hmotnost zhotoveného zrcadla, nez kdyby bylo vyrobeno z lahvového
skla. Na obr. 46 jsou zrcadla Hookrova (Mt. Wilson Observatory, 100” - 2,5 m)
a Haleova (Mt. Palomar Observatory, 200” - 5,1 m) dalekohledu. Pfestoze jsou
jejich plochy v poméru 1/4, hmotnostni pomér je pouze 1/3, coz je dano riznymi
materidly, které byly pouzity a také Zebrovanim zrcadla u Haleova dalekohledu,
které rovnéz vyrazné snizuje jeho hmotnost, ale na stranu druhou zvysuje tvarovou
stalost zrcadla.

Pro spravné zobrazeni je nutné, aby se optickad plocha zrcadel béhem pozorovani
pokud mozno viibec neménila. Potfebujeme dostat co nejvice svétla do ohniska,
ve kterém jsou umistény astronomické piistroje, a deformace optické plochy by
nam v tom branila. Maze se jednat o deformaci vlivem zmén teplot ¢i mecha-
nickou, ktera souvisi s pohybem dalekohledu a rtiznymi pozicemi zrcadla béhem
pozorovani. Teplotni deformace se eliminuji vhodné pouzitymi, mélo teplotné roz-
taznymi, materidly, mechanické deformace pak vétsim prumérem zrcadel, ktery
napoméha udrzet jejich staly tvar. Jak jiz bylo diive zminéno, s rostoucim prii-
mérem zrcadel vyrazné narista i hmotnost a to je omezujici faktor pro konstrukei
montazi dalekohledu. Jako piiklad si miuzeme uvést zrcadlo 6m dalekohledu BTA,
které vazi 42 tun, je zhotoveno z pyrexu a vlivem deformaci se dostava pouze 61 %
svétla do oblasti o velikosti 0,5” (mnozstvi svétla bude vyrazné klesat p¥i rostouci
zenitové vzdalenosti pozorovaného objektu). Teplotni rozdil mezi vnéjsi a vnitini
¢asti muze dosahovat pouze kolem 2 stupnti, kdy je vysledny obraz jesté pouzitelny.
Pti rozdilu vétsim nez 10 stupnd jsou pozorovani neuskutec¢nitelné.

e

Obrazek 47: Spodni strana zrcadla dalekohledu NTT na La Silla, na které je patrna
elektronika aktivni optiky [E29].

Konstrukce modernich zrcadel se vyrazné lisi. Misto velkych a hmotnych bloki
skla se preslo na zrcadla tenka, podobna Wichterleho kontaktnim ¢ockam, ¢i na zr-
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4.6 Adaptivni optika

cadla skladana (segmentova). Koncepce tenkého zrcadla byla poprvé vyzkouSena
na dalekohledu N'T'T, jehoz zrcadlo o prameéru 3,5 metru je zhotoveno z materiélu
Schott Zerodur a jeho tloustka je pouhych 24 cm (zrcadlo BTA ma pro srovnéani
60 cm, u Halova dalekohledu je tloustka od 49,8 ve stfedu do 59,7 cm na krajich
zrcadla). Zrcadlo je usazeno na 3 pevnych, 24 lateralnich (boc¢nich) a 75 axial-
nich (kolmych) hydraulickych pistech (viz obr. 47), které jsou schopny ve velice
kratkém case deformovat pozitivnim zpisobem zrcadlo tak, 7e je tim zajiSténa
optiméalni optickd plocha zrcadla. Zrcadlo je nékolikrat za sekundu promérovano
a nasledné korigovano. Diky tomu je soustfedéno z plochy zrcadla do oblasti 0,15”
celych 80 % dopadajiciho svétla ve vSech dostupnych pozicich dalekohledu pro po-
zorovani (od 0 do 80 stupiii zenitové vzdalenosti). Této metodé se fika aktivni
optika.

Aktivni optika je nedilnou soucésti segmentovych zrcadel, bez které by jejich
pouziti pro konstrukei velkého skladaného zrcadla nebylo mozné. Jejich zavedeni
souvisi s vyslednou nizsi cenou, kterd je dana jejich sériovou vyrobou. Jednotliva
zrcadla maji pruméry od 1 do 2 metri a hexagonalni tvary (viz obr. 48). Jdou
usazeny do mozaiky pfipominajici oko mouchy. Kazdy segment je na tfech bodech,
kterymi je mozné hydraulickymi pisty pohybovat a tim docilit co nejidealnéjsi
odrazové plochy vysledného zrcadla. Segmentové zrcadlo m& rovnéz vyhodu, ze
je mozné s nim pozorovat, i kdyZ jsou nékteré ¢asti vyjmuty (béhem pokoveni)
a nedochazi tak ke ztraté pozorovaciho casu.

Obrazek 48: Segmentové zrcadlo dalekohledu SALT (South African Large Telescope,
Sutherland - vlevo), na kterém je vidét rtzna kvalita odrazové plochy, vpravo je pak
drzak jednotlivého segmentu (foto autor).

4.6 Adaptivni optika

Adaptivni optika (AO) je systém slozeny ze tii ¢asti: ¢idla, které méfi deformaci
vlnoplochy prichéazejici viny, korekéniho zafizeni upravujiciho odrazovou plochu
zrcadla a velmi rychlého pocitace. Jako prvni ji navrhl v roce 1953 Horace W. Bab-
kock (1912-2003), ale prvné mohla byt realizovana az na pfelomu osmdeséatych
a devadesatych let 20. stoleti.
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4.6 Adaptivni optika

Rovinna vlnoplocha z hvézdy & jiného vesmirného objektu je deformované
predevsim v troposféfe. Pro jeji rekonstrukci do ptivodniho stavu pred vstupem
do atmosféry muzeme vyuzit tii metod: fizace vinoplochy, umeélé hvézdy a systémy
mereni zakriveni vinoplochy. Prvni z metod je pouzitelna jen pro jasné hvézdy.
Déli¢ svétla odvede ¢ast na detektor vlnoplochy. Tim je matice tenkych cocek,
kazda z nich je vybavena vlastnim detektorem. Zatimco idealni vlnoplocha se zob-
razi v kazdém detektoru piesné ve stfedu, u deformované tomu tak neni. Odchylka
od stfedu se tedy stava mirou deformace a lze z ni vypocitat adaje pro korekéni
¢len. Pro slabsi objekty je metoda pouzitelnd jen pro pfipady, kdyZz je v okoli
nékolika thlovych vtefin dostateéné jasnd hvézda, kterd poslouzi ke stanoveni de-
formace vinoplochy a stejné je pak opraven i obraz slabého objektu.

Pokud neni v okoli objektu zadné jasna hvézda, je nutné pouzit tzv. umeélou
hvézdu. Ta se vytvari silnym laserovym svazkem (o vinové délce 589 nm) tak,
ze je nabuzen sodik v atmosfére ve vysce asi 90 kilometri (viz obr. 50). Tim je
vytvorena uméla hvézda zluto-oranzové barvy. Protoze se adaptivni optiky uziva
hlavné v blizké infracervené oblasti, nedochézi k ruseni laserovym svazkem, ktery
je v oblasti viditelné. Stavba laseru o vykon kolem 20 W je vsak nakladna, lase-
rovy paprsek navic miize ohrozovat piloty letadel. Uméla hvézda sice umozni ziskat
informace o deformaci vlnoplochy, ale nikoliv o zméné polohy objektu (pieskako-
vani ze strany na stranu). K tomu je nutné pouzit skutecnou hvézdu, ktera uz
nemusi byt tak jasna, jak je tomu u metody fixace vlnoplochy.

Obrazek 49: Dalekohledy VLT na observatoii Paranal s referen¢ni hvézdou (laser guide
star) [E30].

Tteti metoda, systém mérici zakiiveni vlinoplochy, je vlastné variantou prvni
metody. Hodnoceni tvaru vlnoplochy je provedeno pouze jednim senzorem kiivosti
vinoplochy. Je sniman neostry obraz hvézdy ve stejné vzdalenosti pred a za ohni-
skem. V piipadé idedlni vinoplochy jsou oba obrazy shodné. V praxi jsou vSak
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4.7 Dalekohledy ve vesmiru

oba obrazy rozdilné, jejich porovnanim lze rekonstruovat skute¢ny tvar vinoplochy.
Protoze nedochazi k déleni svazku, muze byt referen¢ni hvézda slabsi nez v piipadé
metody fixace vlnoplochy.

4.7 Dalekohledy ve vesmiru

Atmosféra funguje jako velice dobry filtr (viz kapitola 2), ktery zabraiuje $ifeni
nejen kratkovinného ale i zafeni v milimetrové oblasti. Jedinou moznosti, jak po-
zorovat i na téchto vinovych délkach je umistit piistroje mimo zemskou atmosféru.
Dalekohledi na palubach druZic byla vynesena mimo Zemi celd ¥fada (RTG —
Uhuru, Rosat, XMM-Newton a Chandra, UV — IUE, FUSE, GALEX, Rosat,
submilimetrova oblast — COBE, Planck, WMAP, milimetrova oblast — HSO).
V krétkosti se zminime jen o nékterych z nich.

Nejvétsi opticky dalekohled obihajici kolem Zemé, Hubbletiv kosmicky dale-
kohled (HST), byl vypustén v roce 1990. Vznikl spolupraci americké NASA a Ev-
ropské kosmické agentury ESA. Byl koncipovan jako trvald druzicova observator
s minimalni trvanlivosti 15 let, ktery vSak po 25 letech provozu (23. dubna 2015)
stale v omezené mite funguje.

Prvni navrh dalekohledu podala uz v roce 1962 skupina astronomi z Prin-
cetonu. Kone¢ny névrh predlozila v roce 1977 skupina védcu z 38 tstaviu. Dale-
kohled byl dokoncen v roce 1985. Vypusténi bylo ale zpozdéno havérii raketoplanu
Challenger (26. ledna 1986).

Obrazek 50: Hubbletv kosmicky dalekohled [E31].

HST m&a hmotnost 12 t a obih& Zemi jednou za 95 minut ve vysce 600 km.
Primarni zrcadlo mé& prumér 2,4 m, hmotnost 820 kg a je vyrobeno z kiemene
s velmi malou teplotni roztaznosti. Nerovnosti zrcadla neptresahuji 10 nm. Ve vysce
5 m nad priméarnim zrcadlem je umisténo sekundarni zrcadlo o priméru 30 cm.
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4.7 Dalekohledy ve vesmiru

V ohnisku optického systému Ritchey-Chrétien se vytvaii obraz témér tihlové ve-
likosti Mésice (29’). Dalekohledem se pozoruje ve viditelném svétle, infracervené
a blizké ultrafialové oblasti spektra.

Mezi piistroje, které jsou na HST nainstalovany, patii Sirokotuhla planetarni
kamera (WF /PC2), ktera v roce 1993 nahradila starsi WF /PC1. V roce 1997 ast-
ronauti provedli vyménu kamery pro slabé objekty FOC, kterou vybudovala agen-
turou ESA, za zobrazovaci spektrograf STIS. Déle se na HST nachazi spektrograf
pro slabé objekty FOS. Goddarduv spektrograf s vysokym rozlisenim GHRS byl
nahrazen v roce 1997 infracervenou kamerou se spektrografem NICMOS. Tyto
pristroje pouzivaji vnitini ¢ast zorného pole dalekohledu. Vnéjsi ¢ast je vyuzivana
jemnymi ¢idly pro navadéni dalekohledu (Guide Star Catalog), ale pro jejich citli-
vost jsou také pouzivina pro astrometricka pozorovani. Dalekohled od zacatku tr-
pél optickou vadou, na kterou se vSak prislo prilis pozdé, az na obézné draze kolem
Zemé. HST je znam také jako nejdokonaleji vyrobeny zmetek. Proto prvni mise,
ktera byla k dalekohledu vyslana, nainstalovala korekéni opticky ¢len COSTAR
(Cerrective Optics Space Telescope Axial Replacement), ktery eliminoval chyby
vzniklé $patnym vybrouSenim priméarniho zrcadla.

Vysoka rozlisovaci schopnost (setiny ahlové vtefiny) umoznila pozorovat detaily
na povrchu planet, disky hvézd Betelgeuze a Miry, prekotny vznik hvézd atd.
Hubbletuv kosmicky dalekohled podstatné rozsitil nas vesmirny obzor.

Obrazek 51: Aluminizace primérniho zrcadla Herschlovy vesmirné observatofe [E32].

V roce 2009 (14. kvétna) byla vypusténa Herschlova vesmirna observator (Her-
schel Space Observatory - HSO), ktera byla a7 do svého zaniku 17. ¢ervna 2013
nejvétsim infracervenym dalekohledem a soucasné i nejvétsim dalekohledem ve ves-
miru. Herscheluv kosmicky dalekohled byl asi 7,5 metru dlouhy a 4 m Siroky. Vazil
3400 kg a byl rozdélen na dvé ¢asti. Servisni ¢ast obsahovala polohovaci zafi-
zeni, zdroj energie, misto pro ukladani dat a centrum pro komunikaci. Ve druhé
¢asti bylo umisténo primarni zrcadlo o praumeéru 3,5 m (viz obr. 51) a sekundarni
s prumérem 0,3 m. Svétlo bylo mozné smérovat do tii piistroju HIFI (Hetero-
dyne Instrument for the Far Infrared - spektrometr s vysokym rozliSenim pracujici
ve dvou vlnovych délkach 157-212 pm a 240-625 pm), PACS (Photodetector Array
Camera and Spectrometer - fotometr a spektrometr stiedniho rozliSeni pracujici
na vinovych délkach 55-210 um)a SPIRE (Spectral and Photometric Imaging Re-
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4.7 Dalekohledy ve vesmiru

ceiver - fotometr a spektrometr pracujici ve vinovych délkach 194-672 pm). Cela
aparatura byla chlazena tekutym heliem, kazdy ze tii detektoru k tomu mél jesté
zvlastni chlazeni, které dokazalo snizit teplotu az k hodnoté 0,3 K. Chladici ka-
paliny mél teleskop k dispozici 2000 litru, jeho zasoba dosla v dubnu 2013, proto
v ¢ervnu téhoz roku byla stanice navedena na drahu ke Slunci.

Hlavnimi cili mise bylo studium tvorby galaxii v raném vesmiru a jejich né-
sledny vyvoj, chemické slozeni blizkych chladnych objektu (komety, exoplanety,
hnédi trpaslici), atmosféry planet a mezihvézdna hmota.

Rentgenové zareni je jiz natolik energetické, Ze je nutné pii konstrukei daleko-
hledu pristoupit ke zcela jiné ploSe zrcadel, nez je tomu v UV, optické ¢i infra-
cervené ¢asti obvyklé. Piesuneme-li se do jeSté energetictéjsi casti spektra, zde jiz
o dalekohledech hovofit nemtzeme, jde spiSe o detektory zareni.

4 Nested Paraboloids
4 Nested Hyperboloids

il e —
Doubly /  — s
Reflected / — /
X-rays /
==

-
Field of View
+5Deg - -
e — —
-
Focal
Surface —

X-rays
10 meters

Mirror elements are 0.8 m long and from 0.6 m to 1.2 m diameter

Obrazek 52: Chod paprskii v rentgenovém dalekohledu Chandra [E33].

Prvni konstrukci RTG dalekohledu navrhl v roce 1952 Hans Wolter, ktery pre-
zentoval tii razné tzv. Wolterovy typy (viz obr. 53). Nejcastéjsi provedeni Wol-
terova objektivu typu I je podobné struktuie cibule. K idedlu se velmi pfiblizil
zatim posledni vyktik techniky v RTG oboru, teleskop NuStar se svymi 132 sou-
stiednymi zrcadly. Jednou z vyhod objektivu Wolterova typu I je relativné snadné
zvySovani svételnosti prostym piidanim vnofeného segmentu zrcadel zvétSujicim
sbérnou plochu. Uvazime-li dalsi vyhody, jako proti ostatnim typim vychézejici
kratsi ohniskova vzdalenost zjednodusujici mechanickou konstrukei a kvalitu zob-
razeni objektu lezicich v ose dalekohledu neni se co divit dominantnimu postaveni
tohoto typu. Vyuziva jej napt. observator Chandra (viz obr. 52), kterou blize pied-
stavime.

Rentgenovy dalekohled Chandra o priméru 1,2 m s ohniskovou vzdalenosti
10,05 m je tvoreny 4 soubory parabolickych zrcadel a 4 soubory hyperbolickych
zrcadel s délkou 0,85 m, zornym polem o priméru jednoho stupné a thlovym roz-
lisSenim 0,5”. Zrcadla jsou sestavena okolo spole¢né optické osy. Jejich povrch je
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Obrazek 53: Tt typy Wolterovych rentgenovych dalekohledu [E34].

pokryty iridiem s vysokym stupném odrazu. Dopadajici rentgenové zareni se nej-
prve odrazi od vnitinich ploch parabol, poté od vnitfnich ploch hyperbol a pak
dopadé na kameru s vysokym rozliSenim. Na palubé jsou umistény ¢tyfi pfistroje:
ACIS (Advanced CCD Imaging Spectrometer — zobrazujici spektrometr pro roz-
sah energii 0,2-10 keV), HRC (High Resolution Camera — kamera s vysokym
rozliSenim pro zorné pole 31’x31’ s thlovym rozligenim 0,5" a ¢asovym 16 ms),
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4.7 Dalekohledy ve vesmiru

HETG (High Energy Transmission Grating — transparentni miizka pro vysoké
energie se spektralnim rozlisenim 60-1000 a rozsahem energii od 0,4 do 10 keV)
a LETG (Low Energy Transmission Grating — transparentni miizka pro nizké
energie se spektralnim rozlisenim 40-2000 a rozsahem energii mezi 0,09-3 keV).
Miizky slouzi pro odklon chodu rentgenovych paprski v zavislosti na jejich ener-
giich. Jsou soucasti miizkového spektrografu. Na rozdil od hranolového spektro-
grafu je u mrizkového spektrografu disperze stejna ve v8ech ¢astech spektra. Miizky
se zasouvaji do drahy paprsku mezi objektiv a ohniskovou rovinu, kdyz jsou miizky
zatazené za zrcadla, dalekohled pracuje jako rentgenovy spektrograf.

Woltertuv typ II vyuziva odrazu na vnéjsi ploSe hyperbolického zrcadla. Diky
tomu se obraz vytvari ve vzdalen&jsim ohnisku hyperboly, coz prodluzuje kon-
strukci dalekohledu. Tento typ ma z principu vyssi svételnost, protoze prichazeji-
cim paprski nastavuje vétsi plochu. Na druhou stranu vnorovani segmenti, jako
je tomu u typu I, které by zvysilo svételnost, u tohoto typu mozné neni.

Poslednim z dalekohledi, o kterych zde bude zminka, je dalekohled na sondé
WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe). Konstrukce dalekohledu je Gre-
rogyho typu, dvé primarni zrcadla o pruméru 1,4x1,6 m, které fokusuji svétlo
ze dvou protilehlych sméri na par sekundérnich zrcadel o rozmérech 0,9x1,0 m.
Zrcadla jsou zhotoveny z Korexového jadra obaleného karbonovymi vldkny, po-
koveny hlinikem a oxidem kiemiku. Ze sekundarnich zrcadel je signal sméfovan
vlnitymi rohy (feedhorns) do ¢ty para detektori, které jsou umistény pod pri-
marnimi zrcadly v krabici v ohniskové roviné, coz umoznilo pozorovani na péti
riznych frekvencich od 23 do 94 GHz.

Obrazek 54: Anizotropie reliktniho zéfeni na zakladé 9 let méfeni WMAP [E35].

Pro presné méteni anisotropie reliktniho zafeni byla sonda 14. zaii 2001 nave-
dena do blizkosti libra¢niho bodu Lo, ktery se nachazi ve vzdéalenosti 1,5 milionu
kilometri od Zemé. Puvodni délka mise byla planovana na 27 mésicli, nakonec se
protéhla az na 9 let. Vysledkem byla velice kvalitni mapa fluktuaci reliktniho zareni
(viz obr. 54), které je velice homogenni s relativnimi variacemi 5 x 10™° od st¥edni
hodnoty 2,7 K, coz umoznilo zmérit staii vesmiru na 13,74 + 0, 11 miliard let.
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KAPITOLA 5.

METODY POZOROVANI

V této kapitole se budeme vénovat riznym metodam astronomickych pozorovani.
Dozvime se, jak se méfi astrometrii pfesné pozice nebeskych objekti, fotometrii
jejich jasnosti, spektroskopii teploty, chemické slozeni a radialni rychlosti a polari-
metrie ndm dava informace o polarizaci prichazejici svétla. Interferometrie je velice
mocny nastroj, kterym jsme mohli zméfit praiméry hvézd, struktury diska kolem
hvézd ¢ zmérili presné pozice vzdalenych kvasart a galaxii. VySe uvedené metody
patii k tém zakladnim, se kterymi se kazdy profesionalni astrofyzik béhem své
préace setka.

5.1 Astrometrie

Astrometrie je odvétvim astronomie, které se zabyva presnymi méfenimi a vysveét-
lovanim pozice a pohybii hvézd a ostatnich nebeskych téles. Prvni astrometricka
méame zpravy, provadél Eudoxos z Knidu (asi 408-355 pf. n. 1.), zFejmé mezi lety
368-352 pf. n. 1. Jeho katalog obsahuje 25 nejjasnéjSich hvézd. Nejvétsim sta-
rovékym pozorovatelem a jednim z prikopniki pfesnych méfeni byl Hipparchos
(asi 190-125 pi. n. 1.). Pravé Hipparchos vymyslel nové piistroje pro métreni vysky
hvézd nad obzorem, diky tomu se mu podafilo stanovit sklon zemské osy k eklip-
tice. Rovnéz urcil délku slune¢niho roku s chybou jen 6 minut a také objevil kaz-
doro¢ni nepatrné posouvani jarniho bodu po ekliptice (precese zemské osy). Jeho
nejvétsim dilem je katalog hvézd, ktery obsahuje presné polohy vice nez 800 nej-
jasnéjsich z nich. K vytvoteni tohoto katalogu jej pfimélo vzplanuti nové hvézdy
v souhvézdi Stira roku 134 pt. n. l. Pfesnost Hipparchovym méteni byla nékolik tih-
lovych minut. Jako zékladni rovinu vyuzival rovinu ekliptiky, kterou obklopovaly
referenéni hvézdy ve zvifetnikovych souhvézdich. Vu¢i nim pak méril pozice dal-
sich nebeskych objekti. Hipparchova métreni vyuzil pro konstrukei katalogu 1025
hvézd dalsi vyznamny astronom Ptolemaios (asi 85-165), ve kterém uvedl jejich

60



5.1 Astrometrie

ekliptikalni délky a $ifky. Pozdéji se polohy hvézd z Ptolemaiova katalogu znovu
urcovaly a sestavovaly se nové katalogy.

Tycho Brahe (1546-1601) je dosud povazovan za jednoho z nejlepSich a nej-
presnéjsich astronomu pied vynalezem dalekohledu. Jeho pozi¢ni méreni se dostala
az na samou hranici presnosti urc¢ovani poloh jen za pomoci oka (pfesnost mezi jed-
nou a dvéma thlovymi minutami). Mezi Tychonova nejslavnéjsi pozorovani patii
vybuch supernovy v roce 1572 a poloh obrovského mnozstvi hvézd i planety Mars.
Vysledky jeho prace pozdéji vyuzil Kepler pro formulaci svych zdkonu nebeské
mechaniky a velmi napomohly i rozvoji ndmoini dopravy.

Obrazek 55: Astrometricka fotografie okoli hvézdokupy M46 o rozmérech 2x2 stupné
pofizena roku 1909 na observatofe Tacubaya v Mexiku (Gingerich 1984).

K tvorbé presnéjsich hvézdnych katalogui a map prispél vynalez dalekohledu.

Zvlastni postaveni mezi nimi zaujimaji katalogy pulkovské observatore, jejichz vyji-
mecna presnost piinesla této observatori svétové uznani. Pro soudobou astronomii
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maji nemaly vyznam katalogy greenwichské, washingtonské, kapské (pro jizni polo-
kouli) a dalsi.

Prvni ¢isté teleskopicky katalog Historia Coelestis Britanica, ktery obsahuje
kolem 3000 hvézd, predstavil John Flamsteed (1646-1719). Prvni pozi¢ni méfeni
341 hvézd jizni oblohy provedl Edmond Halley (1656-1742). Pfesnost Flamstee-
dovych pozorovani byla kolem roku 1690 jen nékolik obloukovych vtefin. Je dobré
si uvédomit, 7e zvySovani presnosti v urc¢ovani rektascenzi a deklinaci je uz tzce
spjato s presnéjsim mérenim casu. V roce 1725 tak byla odhalena aberace hvézd,
coz potvrdilo Kopernikiv heliocentricky model slune¢ni soustavy.

Za zakladatele moderni astrometrie je povazovan Friedrich Bessel (1784-1846)
diky jeho dilu Fundamenta astronomiae. To obsahuje polohy 3222 hvézd pozoro-
vanych v obdobi mezi lety 1750 az 1762 Jamesem Bradleym (1693-1762). Bessel
stanovil roku 1838 paralaxu hvézdy 61 Cygni a objevil vlastni pohyb Siria.

Za zrod fotografické astrometrie povazujeme rok 1850, kdy William Cranch
Bond (1789-1859) na harvardské observatoii pofidil prvni fotografie Vegy a Mé-
sice. Tyto fotografie vSak nebyly urceny k prométrovani. Prvni proméfené fotografie
jsou opét spjaty s Bondem o sedm let pozdéji, kdy potidil fotografie Slunce a hvézdy
Mizar. Pro potieby odvozeni heliografickych souradnic slune¢nich skvrn a prvku
rotace se od roku 1873 Slunce soustavné fotografuje na observatoii v Greenwichi.
S rostouci citlivosti fotografickych desek dochézi k masivnimu naristu fotografo-
vani oblohy. Prvni moderni etapa fotografické astrometrie je zce spjata s Frankem
Schlesingerem (1871-1943), ktery spésné zavrsil doktorské studium na zakladé
experimentalniho méfeni hvézdnych pozic v oboru astronomie na Columbia Uni-
versity v New Yorku v roce 1889. Poté pracuje na Yerkes Observatory (University
of Chicago), kde se snazi vyuzit pravé fotografii k uréeni hvézdnych paralax, coz
vedlo ke vzniku dvou rozsahlych katalogi paralax zndmych jako General Catalo-
gue of Trigonometric Parallaxes, ve kterych jsou data pro 4 260 hvézd. Schlesinger
je povazovan za zakladatele metody dependenci, ktera slouzi pro prepocet pravo-
uhlych soutadnic z fotografickych snimku na rovnikové soutradnice druhého druhu
(rektascenze a deklinace). Stejné praktickou je i Turnerova metoda, kterou si dale
priblizime.

Astrometrie z fotografii ¢i CCD snimk je zalozena na velice jednoduchém prin-
cipu. Objekty z nebeské sféry se promitaji z kulové plochy do roviny (vétsinou).
Toto zobrazeni je jednoznacné a my tedy muzeme kazdému objektu na snimku pii-
fadit pravé jednu dvojici souradnic («, 9). Situaci si znazornime na obr.tefprojekce,
kde je zobrazen chod paprsku z objektti na nebeské sfére pres opticky systém az
do projekéni roviny. Bod O je stfedem nebeské sféry, v bodé A je vedena te¢na ro-
vina k této sféfe, ktera je rovnobézna s rovinou projekce. Objekty na sféie (hvézdy)
jsou reprezentovany body A,B,C, jejich projekce do te¢né roviny jsou reprezento-
vany body A”,B”.C" a do roviny projekce pak body A’,B’.C". Usetka OO’ udava
smér optické osy. Oznac¢ime-li v obr.56 ® jako thel mezi body O'OC’, coz je také
rovno thlu mezi body AOC). Z toho hned plyne, Ze pro tangentu ® plati

0'C’  AC”

tan(ID:O,Of 10

(27)

Bod C” na te¢né roviné mé soufadnice [£',0] a jemu odpovidajici obraz v projekéni
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roviné pak soufadnice [£,0]. Z toho vyplyva, ze
& =0Atan® a &= 00"tan®. (28)

Obdobnou tvahou bychom dosli i k bodiam, které lezi na ose n’. Odtud pak dostéa-
vame transformacni rovnice

00! 00’ ,

Tecna rovina — EI
cll BII
S S G
~ -7 C \\ : A f'fB h
~ \ : /

Nebeska sféra

ProjekEni rovina

Obréazek 56: Projekce hvézd z nebeské sféry na te¢nou rovinu a snimek (projekéni rovina)
(Zizka 2007).

Nyni se muzeme podivat na redlnou situaci, jak je tomu na obr. 57. Dalekohled
miii ve sméru bodu A, pobliz kterého se nachazi hvézda S. Projekce hvézdy S
do te¢né roviny odpovida bodu T'. KruzZnice, ktera vede body A a S se promitne
do této roviny jak pirimka mezi body A a T. Bod P na nebeské sféfe reprezentuje
polohu severniho svétového poélu. Kruznice uréend body P a A utvaii polednik,
ktery se promita do te¢né roviny jako piimka mezi body @ (projekce polu) a A.
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Tato piimka je prvni osou te¢né roviny, kolma druhé je dana body A a U. Z obrazku
je také patrné, ze trojihelnik v tec¢né roviné QAT definuje sféricky tuhel PAS,
¢ili dhly jsou shodné a jejich velikost je . Rovnéz je rovnou vidét, Ze thel mezi
dvéma hlavnimi kruznicemi, jejichZ oblouky se promitnou na tec¢nou rovinu, jak
je na znazornéno na obr. 57, je roven thlu mezi promitnutymi primkami na tecné
roviné. To v8ak plati pouze na kruznice, které prochazeji tangencialnim bodem A.
Oznacme nyni tthel mezi A a S jako ¢. Nasledujici rovnice vychéazeji opét z obr. 57

VT =¢ = AT sin 0, (30)
UT =n' = AT cos (31)

a
AT = AO tan ¢. (32)

Kombinaci téchto rovnic ziskdme
& =0Atan¢sinf a 1 = OAtan¢cosb. (33)
S vyuzitim rovnic 29 mame
§=00"tan¢sinf a n= OO0 tan¢cosb. (34)
Budeme-li mit jednotkovou ohniskovou vzdalenost, dostaneme
¢ =tang¢sinfd a n=tan¢cosb, (35)

kde £ a 1 jsou zminéné standardni soutadnice, které poprvé definoval H. H. Turner
(1861-1930).

Obrazek 57: Pohled na nebeskou sféru z boku tetné roviny (Zizka 2007).

Nyni si jiz mizeme vypocitat soufadnice hvézdy S («,0), mame-li rovnikové
soufadnice druhého druhu bodu A dané jako A pro rektascenzi a D pro jeho
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deklinaci. Budeme vychézet ze sférického trojuhelniku ur¢eného body ASP, jak je
patrno z obr. 57. Protoze zndme soufadnice bodu A a vime také, ze bod P odpovida
severnimu svétovému polu, okamzité zname tihlovou vzdalenost mezi body P a A,
ktera je rovna 90° — D, obdobné plati pro hvézdu S a pol 90° — 6. Podobny princip
plati i pro rektascenzi, ihel dany body APS = a — A. Jesté vyuzijeme dvou uhlu
mezi body AS = ¢ a SAP = 6.

S vyuzitim sférické trigonometrie, zejména kosinovy véty pro stranu a véty
sinovy, dostaneme tyto 3 rovnice

cos ¢ = sindsin D + cos D cos (a — A), (36)
sin ¢ = cosd sin (o — A) (37)

a
sin g cosf = sind cos D — cosd sin D cos (v — A). (38)

Podélime-li nyni rovnici 38 levou stranou rovnice 36 s uvazenim rovnice 35 pro 7,
ziskdme prvni transformadcni rovnici pro n

cos D — cot § sin D cos (o — A)
sin D + cot d cos D cos (a — A)

n= (39)

Stejné tak podélime-li rovnici 37 levou stranou rovnice 36 s uvazenim rovnice 35

pro &, ziskdme druhou transformaéni rovnici pro &

- cot dsin (v — A)
~ sinD + cot §cos Dcos (a — A)

(40)

V praxi se ale spiSe vyuziva inverznich transformaci, protoze chceme idedlnim sou-
fadnicim pfifadit soufadnice rovnikové soustavy druhého druhu. Inverzni vztahy
jsou pak

_ §
tan (o — A) = (1 —ntan D) cos D (41)
a
| B ¢
cotdsin (o — A) = (0 tanD)cos D (42)

Nejdrive by se vypodital rozdil (¢« — A) a néasledné po dosazeni do rovnice 42
i deklinace 9.

Ideéalni soutadnice jsou pouze modelovym piipadem projekce urcitého bodu
z nebeskeé sféry do roviny snimku. Skuteéné (astrografické) souradnice se od sou-
fadnic idealnich vyrazné lisi. Rozdily mezi naméfenymi soufadnicemi x, y a stan-
dardnimi soufadnicemi &, 1 se mohou rozdélit do dvou skupin.

Prvni odpovidé riznym poc¢atkiim soutadnicovych soustav, protoze v obecnosti
lze té7ko umistit pocatek soustavy (x,y) do optického stFedu snimku. Navic je
nutné umistit osu y rovnobézné s deklina¢nim kruhem. Soutadnice £, 1 jsou na sebe
kolmé, x a y v obecnosti byt kolmé nemusi.

Druhé skupina rozdili je dédna ovlivnénim hodnot x a y zkreslenim vlivem
diferencialni refrakce, aberace, distorze objektivu atp. v okamziku pofizeni snimku.
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5.2 Fotometrie

Fotometrie pat¥i s astrometrii k nejstarsim pozorovacim metodam v astronomii.
Prvni fotometrickd méfeni hvézd provadél Hipparchos jiz ve druhém stoleti pied
nasim letopoctem. Nejjasnéjsi hvézdy si oznacil jako hvézdy prvni magnitudy, nej-
slabsim, které jesté vidél okem, pak priradil Sestou magnitudu. Jak jiz bylo zminéno
v ¢asti o lidském oku (viz kapitola 3.1), lidsky zrak se ¥idi Weber-Fechnerovym za-
konem, coZ znamené, Ze odezva na svételny podnét je logaritmickou funkci. Diky
tomu mizeme vidét velky rozsah jasnosti (dynamicky rozsah cca 14 Fadu). Vztah
mezi magnitudou a intenzitou ndm dava Pogsonova rovnice z roku 1856

I

my —mg = —2,5logy, (I_> g (43)
2

ve které jsou mq, mo magnitudy objekti a Iy, I5 jejich zarivé toky. Rozdil jasnosti
5 magnitud mezi dvéma hvézdami odpovida poméru jejich zarivych toku 1:100.
Pti méteni pristroji vSak nemérime piimo hvézdnou velikost objektu, ale zazna-
menavame mnozstvi zafivé energie jako aditivni velicinu. Hvézdy a ostatni objekty
vydavaji do svého okoli energii v podobé elektromagnetického zateni. Mnozstvi
zalivé energie vydané za jednotku casu se nazyva zarivy vykon L. Vykon L se
vyjadiuje bud ve wattech nebo ve vykonech nominalniho Slunce L (definovano
Lo = 3,846 - 10% W). Definujeme jesté dalsi dvé veliciny. Zaiivost I (zafivy tok
vysflany do prostorového thlu 1 steradidnu [Wm™2 sr™!|) a bolometrickou jasnost
(hustotu zafivého toku) F (tok zafent, ktery za 1 sekundu projde 1 m? plochy kolmé
ke sméru prichazejiciho zéreni [Wm™?]). Pokladame-li hvézdy za izotropni zafice
(coz neni vzdy splnéno), muzeme pro pozorovatele ve vzdalenosti r od hvézdy psat

L = 4n] = 47r®F. (44)
Pro hvézdu s bolometrickou hvézdnou velikosti my, = 0 plati
Fy=2,553- 10" Wm ™2, (45)

Bolometrickou hvézdnou velikost ziskdme z méreni celkového toku zateni hvézdy
na vSech vlnovych délkach. Tento zptsob urceni je vSak problematicky, proto se
pomoci jinych metod urcéi bolometricka korekce BC'. Pro bolometrickou hvézdnou
velikost miizeme napsat vztah

Mbol = Mobs + BC, (46)

ve kterém ma bolometrickd korekce BC vzdy zapornou hodnotu. Pro absolutni
hvézdnou velikost My, = 0 plati, Ze svitivost je rovna Ly = 3,055 - 10® W =
79,43 Lo. Pro kalibrovanou hvézdnou velikost m tedy plati Pogsonova rovnice
ve tvaru

m = —2,5log,, (i) , (47)
Jo

kde za 7 mohou byt obecné dosazeny jak L, F' ¢i I.

66



5.2 Fotometrie

5.2.1 Fotometrické systémy

Jak je jiz na prvni pohled z rovnice 43 zfejmé, tato nedefinuje nulovy bod skaly
hvézdnych velikosti. Soucasné je nutné si uvédomit, ze zafeni hvézd je rozlo-
zeno do celé site elektromagnetického spektra, proto pii méreni je nutné uvadeét,
pro jakou vlnovou délku hvézdnou velikost uvadime. Zédny’ z detektori neumoz-
nuje sledovat objekty v celé §ifi vinovych délek. Proto se obvykle hvézdné velikosti
v riznych mezindrodné uznavanych fotometrickych systémech voli tak, aby nulovy
bod skaly odpovidal historicky vzniklé skdle hvézdnych velikosti.

Kromé toho, ze zadny detektor neni schopen se stejnou ucinnosti registrovat
tok zafeni na rtznych vlnovych délkach, tak ma pro urcitou vinovou délku maxi-
mum citlivosti, od které na obé strany citlivost klesa. Vysledna funkce relativni
citlivosti detekéni soustavy v zavislosti na vinové délce se oznacuje jako spekt-
ralni propustnost Ry. Jsme ji schopni zasadnim zptsobem ovliviiovat a to tak, Ze
pred detektor zafadime vhodné zvoleny barevny filtr, ktery propousti zdfeni pouze
v ur¢itém znamém intervalu vlnovych délek. Obecné tak mizeme (pouzijeme-li filtr
¢i nikoliv) psat pro tok zafivé energie zaznamenany detektorem

I= / h I()\) R(\) dA. (48)

Lidské oko je nejcitlivéjsi ke zluté barvé, proto je z historického hlediska ské-
lovani hvézdnych velikosti vazdno na jasnosti hvézd v této c¢asti spektra. Vizualni
odhady jasnosti mys jsou obsazeny v fadé velkych katalogii pfedminulého stoleti
(viz kapitola 6). Pfesnost vizuéalnich odhadi je ve vétsiné piipada kolem nékolika
desetin magnitudy, zkuSeni pozorovatelé jsou schopni presnosti az do péti setin
magnitudy. To je ddno jednak osobnimi dispozicemi pro konkrétni pozorovatele
ale také tim, ze méfeni vztahuji disledné na fotoelektricky zjisténé vizualni jas-
nosti vSech pouzitych srovnavacich hvézd.

S vynalezem fotografickych emulzi se zac¢aly proméfovat fotografie hvézd a z nich
urcovat jejich jasnosti (fotografickd hvézdna velikost mpe. Tim se sice zvysila pies-
nost urceni jasnosti az na desetinu magnitudy, ale maximum citlivosti je pro bézné
fotografie posunuté do modré ¢asti spektra. Proto se lisi takto ziskané jasnosti
hvézd od vizuélnich odhadu v zavislosti na efektivni povrchové teploté hvézdy,
coz velice dobfe definuje vztah mezi spektralnim typem a mezi barevnym indexem
(Mpg — Mvis)-

Vyrazné zpresnéni fotometrickych méfeni ptichazi se zavedenim fotonésobice,
které jako prvni pouzivali na Lickové observatoii v USA (Stebbins 1916) a Guthnick
s Pragerem (1918) v Potsdamu v Némecku. Ptesnost jednotlivych méteni vzrostla
na jednu az dvé setiny magnitudy. Maximum citlivosti fotodiody, kterou pouzival
Stebbins, byla v zelené barvé kolem 500 nm, zatimco v Potsdamu bylo maximum
citlivosti v okoli modré barvy. To vedlo k nutnosti zavést barevné filtry, kterymi se
méieni standardizovala a mohla se tak porovnavat data ziskdna ruznymi detektory
na ruznych dalekohledech.

Prukopnikem v zavedeni standardnich fotometrickych systému byl Johnson
a jeho kolegové (Johnson a Morgan 1953, Johnson a kol. 1966). Jejich systém U BV
je zalozen na Sirokopasmovych filtrech, které maji propustnosti 300-420 nm s ma-
ximem na 360 nm pro U, 360-560 nm s maximem na 420 nm pro B a 460-740 nm
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s maximem na 535 nm pro filtr V. Johnson a spolupracovnici proméfili s fotonaso-
bi¢em 1P21 mnoho tisic hvézd a publikovali jejich U BV magnitudy. Diky tomu lze
pocitat barevné indexy (U — B) a (B — V), které charakterizuji efektivni teploty
hvézd. Johnsoniiv systém je jednim z nejpouzivanéjsich. Nulovy bod barevnych in-
dexit (U — B) a (B —V) byl definovan pro hvézdy spektralniho typu A0 V, jejichz
zatfeni neni ovlivnéno mezihvézdnym zc¢ervenanim.

Jehnson-
Cousins

N‘r’a shington

~
piolaealapslonilige

0.60

Hipparcos-Tycho

HST WFPC2

0.80

439

3000 4000 5000 2000 7000 BOOO 2000 10000

Wavelength (&)

Obrazek 58: Néktere fotometrické systémy a jejich filtry (Bessell 2005).

Mensi nevyhodou Johnsonova systému je fakt, ze filtr U v sobé zahrnuje oblast
vlnovych délek, ve kterych se nachézi Balmertiv skok. Aby bylo mozné z fotometrie
stanovit jeho vysku, navrhl Strémgren v roce 1966 stiednépasmovy systém uvby.
Diky uzsim pasmim propustnosti umoziuje tento systém lépe definovat zakladni
fyzikalni vlastnosti hvézd, nez je tomu u Johnsonova systému. Kalibrovan& hodnota
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magnitudy ¥y je pfimo navazana na Johnsonovu magnitudu V', coz je umoznéno diky
hladkému prubéhu spojitého zaieni ve zluté oblasti spektra. Kromé samotnych
filtri zavedl Stromgren rovnéz nékolik barevnych indexi. Kromé indexi (b — y)
a (u—10), které jsou obdobou indexii v Johnsonové systému, jesté zavedl dalsi dva,
které definoval jako

—(v=b)=u+b—2v

= )
mi=(v—"0)—(b-y)=v+y—2b (49)

S pfichodem CCD detektoru bylo nutné rozsifit Johnsoniiv systém do ¢ervené
a blizké infracervené oblasti spektra, ve kterych jsou tyto detektory nejcitlivéjsi.
Systém tak byl rozsifen o dalsi Sirokopasmové filtry R (700 nm), I (900 nm),
J (1250 nm), K (2200 nm) a L (3400 nm).

Znamy je také sedmibarevny systém stiedné a Sirokopasmové fotometrie, ktery
se od roku 1960 pouziva na zenevské observatofi (viz tab. 4).

Stromgreniv systém
filtr u (% b Yy /BW ﬁn
Aef [N 352,0 | 410,0 | 468,8 | 548,0 | 489,0 | 486,0
pologitka [nm| | 31,4 | 17,0 | 18,5 | 22,6 | 15,0 30
Zenevsky systém
filtr U B V By By Vi G
Aef [N 343,8 | 424,8 | 550,8 | 402,2 | 448,0 | 540,8 | 581,4
pologitka [nm| | 17,0 | 28,3 | 29,8 | 17,1 | 164 | 20,2 | 20,6

Tabulka 4: Priklady nékolika fotometrickych systémi.

Velice uzite¢nym se stal Sirokopasmovy fotometricky systém H, z astromet-
rické druzice Hipparcos, ve kterém byly proméieny vSechny jasné hvézdy, jejichz
jasnosti byly dobie standardizovany. Harmanec (1998) publikoval nasledujici pie-
vodni vztah mezi Johnsonovou V' a Sirokopasmovou H, magnitudou jako

V = H, —0,2964(B — V) + 0,0050(U — B) + (50)
+0,1110(B — V)2 + 0,0157(B — V))? + 0,0072.

5.2.2  Absolutni fotometrie

Jiz Hipparchova pozorovani byla provadéna jako absolutni fotometrie. Hvézdam
prifazoval hvézdné velikosti podle jejich jasnosti. K pofizeni absolutni fotometrie
slouzi standardni hvézdy, jejichz jasnosti byly zméfeny v ruznych fotometrickych
filtrech s vysokou pfesnosti. Zaroven je jejich dlouhodobym sledovanim vyloucena
jejich proménnost. Standardni hvézdy by mély byt pozorovany vzdy jako prvni
objekty, na konci pozorovaci noci pak jako posledni. Diky tomu se mohou zafixo-
vat krajni body, ze kterych se vypocitavaji extinkéni koeficienty pro danou noc.
Standardni hvézdy se pak pozoruji v jedno a7 dvouhodinovych intervalech (zalezi
na aktualnich pozorovacich podminkach). Vzhledem k extinkei, které je funkei vl-
nové délky, je nutné méfit jak modré (horké) tak i ¢ervené (chladné) standardni
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hvézdy. Modré hvézdy maji zdporné barevné indexy (U—B) a (B—V), u ¢ervenych
standardi jsou ve vét§iné piipadi hodnoty barevnych indexiu (U — B) a (B — V)
diferencialni. Chceme-li ziskat absolutni jasnosti s malou chybou (obvykle na tisi-
ciny magnitudy), musime hvézdy pozorovat delsi dobu nez je jedna noc.

5.2.3 Diferencialni fotometrie

Diferencialni fotometrie vyuziva porovnéavaci hvézdy, u které predpokladame stejné
rozlozeni zafeni ve spektru jako u nami sledovaného objektu. Zaroven by se mély
vyskytovat co nejblize u sebe, aby rozdil ve vzdusné hmoté byl zanedbatelny. Je-
li tomu tak, muZzeme velice rychle a efektivné ziskdvat data proménnych objektu
s vysokou piesnosti (tisiciny magnitudy). Diferencialni fotometrie se hojné vyuziva
pro svou ¢asovou nenaroc¢nost, s vétsi vzdalenosti od zenitu musime pocitat s vétsi
chybou, totéz plati pro méné podobné spektralni typy objekti.

5.2.4 Aperturni fotometrie

Nejpouzivanéjsi fotometrickou metodou je aperturni fotometrie. Objekt, ktery je
sledovan, se umisti do clonky ve fotometru o urcitém praméru (apertuie), zby-
tek zorného pole je zastinén. Do detektoru tedy dopada pouze svétlo z objektu,
o ktery se zajimame. Takto ziskdme informaci o zafeni objektu, které je ale kon-
taminovano zarenim pozadi. Proto je nutné jesté provést druhé meéieni v blizkosti
objektu tak, ze clonkou uvidime pouze pozadi. Poté muzeme od prvniho méfeni
odecist hodnotu pozadi a ziskame zafivy tok. Vyse popsany mechanizmus odpovida
fotometrii, ktera se déla s pouzitim jednokanalového fotonasobice, stejny postup
ale lze uplatnit i pfi zpracovavani fotografickych ¢i CCD snimki s tim rozdilem,
ze si clonky kolem hvézd volime az po samotném pozorovani. Vyhodou fotografii
a CCD snimki je ziskani fotometrie velkého mnozstvi hvézd najednou, u fotometru
lze s vyuzitim tii kanali maximalné ziskat jasnost studovaného objektu, pozadi
a srovnavaci hvézdy.

Aperturni fotometrie se hodi na vétsinu pfipadu s vyjimkou hustych hvézdnych
poli (kulové hvézdokupy), kde je potieba pouzit fotometrii profilovou.

Rozdil v urceni jasnosti ve srovnani s profilovou fotometrii neni velky a pro vét-
Sinu piipadi aperturni fotometrie poskytuje stejné vysledky.

5.2.5 Profilova fotometrie

Profilova fotometrie, jejiz postup je zevrubné popsan v Massey & Davis (1992),
vyuziva ke zjistovani instrumentalni magnitudy m tzv. profilové funkce (PSF -
Point Spread Function). Tvar této funkce F'(n) v ideadlnim p¥ipadé kopiruje profil
rozptylu fotonti na pixely sousedici s maximem toku. Instrumentélni magnituda
se ziska integraci zpod kiivky (fitované na danou hvézdu), kterd ma tvar pravé
funkce F'(n), tedy

m= -2, 510g/ F(n)dxdy + C. (51)
Ty

)
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V nultém piiblizeni je tvar této kifivky Gaussovska funkce

1 2 2
Fy(n) = ——— e~ (m7m0)*/o", 52
o) =~ 52

kde n je proménnd, ng jeji nulovy bod a o polositka rozptylu této funkce.

Pro kazdy snimek je nutné fitovat jinou PSE, protoze snimky vznikaly za jinych
podminek (teplota, fitr, zaost¥eni kamery), takze i funkce nabyva jiného tvaru.
Rozdily mezi aperturni a profilovou fotometrii jsou miniméalni, proto se ve vétsiné
pripada voli aperturni fotometrie. Profilova fotometrie je

e vhodné k rozligeni jasnosti dvou blizkych, slévajicich se hvézd (husté hvézdo-
kupy),

e robustnéjsi a komplikovanéjsi nez aperturni fotometrie,
e necitlivd na Sum,
e piesnéjsi pro absolutni kalibraci nez aperturni fotometrie a

e umoznuje najit fitovinim profilové funkce na hvézdném pozadi snimku i slabé
hvézdy, ktery by jinak byly schované standardnimi metodami v Sumu.

5.2.6 Rozdilova fotometrie

Zjisténi fotometrické informace z obrazu, na kterém je husté hvézdné pole je
s prekryvajicimi se obrazy hvézd. Za téchto podminek je prakticky nemozné ziskat
spolehlivy odhad pozadi, PSF funkce jsou Spatné definované, existuji degenerace
ve vicenasobnych parametrickych fitech a tezisté centroidu svétla u proménnych
hvézd je ovlivnéno okolnimi hvézdami. Jakykoli pokus identifikovat slabsi zdroje
vede ve vét§iné pripadu k $patnym vysledkim. Dlouhou dobu fesili tento problém
pozorovatelé pomoci baliku DOPHOT (Schechter, Mateo a Saha 1993), obvykle
prizpusobeného pro konkrétniho pripad.

Tento balicek vyuziva tradicni piistup, kterym je modelovani silné kontami-
novaného okoli pro kazdou hvézdu, ktery stoji za vétSinou dilezitych védeckych
vysledku z oblasti mikrococek. Ruzni autoii se pokouSeli v minulych desetiletich
dojit odec¢tenim obrazii hvézdnych poli k odstranéni problému s vicenasobnym
PSF fitovanim, bohuzel tspésné aplikace byly ve vétsiné piipadi omezeny pouze
na nejkvalitnéjsi datové sady a zamérovaly se na jen na konkrétni typ projekti.
Pozadavky, které prichézely ze studia mikrococ¢kovani, spustily v této oblasti nové
snahy o feSeni. V soucasné dobé se vyuziva pro od¢itani obrazii algoritmu zalo-
zenych na bazi konvoluc¢niho jadra odvozeného z PSF funkce, pro kterou je velky
pomér signalu vici Sumu. Zakladni rovnici pro tuto metodu lze vyjadiit jako

FFTU%TU)'

FFT(PSF,) (53)

Kw:FmH<

V posledni dobé byl navrzen algoritmus, ve kterém vysledny rozdil dvou obrazi
ze stejného hvézdného pole je témér idedlnim feSenim. Tuto metodu optimdlniho
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5.2

Fotometrie

odc¢itani obrdzki poprvé popsali Alard a Lupton (1998) a Alard (2000). Zakladni
myslenkou je, Ze se pracuje s celym obrazem CCD c¢ipu obou snimki a provadi se
vypocet v redlném prostoru jako

Im(x,y) = Ker(z,y,u,0) ® Ref(u,v) + Bkg(x,y),

(54)

kde Ref(u,v) je referen¢ni obraz, Ker(z,y,u,v) je konvolu¢ni jadro, Bkg(z,y) je
rozdilové pozadi a Im(x,y) je programovy obrazek. ProtoZe piedpokladame, Ze se
vétsina hvézd na snimku neméni, proto je hodnota vétsiny pixeld stejnéd a lisi se
jen nepatrné vlivem variaci zptsobenych seeingem.

1E+04 3E+04

0o 200 100 0 100 z00

Obrazek 59: Obraz pfed odectenim (nahofe) a po odecteni vzorového obrazu (dole)

[£33].
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5.3  Spektroskopie

5.3 Spektroskopie
5.4 Interferometrie

5.5 Polarimetrie
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