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Základy astronomie II

Sb́ırka praktických

a laboratorńıch úloh
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základy astronomie 2
praktikum 1

Hertzsprung̊uv-Russell̊uv
diagram

1 Úvod

Hertzsprung̊uv-Russell̊uv diagram (HR diagram nebo jen HRD) zauj́ımá mezi astrofyzikálńımi
diagramy zcela výsadńı postaveńı. Obrazy hvězd se v něm vyskytuj́ı ve třech oblastech. Na-
prostá většina hvězd (asi 92 %) je zobrazena na tzv. hlavńı posloupnosti, 7 % hvězd vyplňuje
oblast b́ılých trpasĺık̊u a jen jedna setina všech hvězd patř́ı do skupiny obr̊u nebo veleobr̊u.
I když na podobu HR diagramu maj́ı silný vliv nejr̊uzněǰśı výběrové efekty, představuje
významnou pomůcku pro studium hvězd a hvězdných uskupeńı.

Největš́ı skupinou hvězd na HR diagramu je hlavńı posloupnost. Tam se nacházej́ı hvězdy,
které v centru spaluj́ı vod́ık. Protože tato etapa v životě hvězd trvá nejdéle, je právě hlavńı
posloupnost nejpočetněji zastoupenou skupinou HR diagramu. Z podoby HR diagramu ale
mimo jiné vyplývá, že jasněǰśı hvězdy jsou také velmi horké. Hvězdy v horké části hlavńı
posloupnosti jsou modřeǰśı a hmotněǰśı. Chladněǰśı, slabš́ı hvězdy hlavńı posloupnosti jsou
červeněǰśı a méně hmotné. Je nutné si také uvědomit, že poloha hvězdy na hlavńı posloupnosti
je hvězdě dána do v́ınku při jej́ım vzniku. Je odvozena od jej́ı hmotnosti. Na hmotnosti také
záviśı, jak dlouho se hvězda na hlavńı posloupnosti zdrž́ı. Č́ım je hvězda hmotněǰśı, t́ım kratš́ı
dobu na hlavńı posloupnosti stráv́ı.

Když hvězdy opust́ı hlavńı posloupnost, zálež́ı jejich daľśı vývoj na jejich počátečńı hmot-
nosti. Hvězdy méně i v́ıce hmotné než Slunce mohou mı́t daľśı vývojovou cestu velmi odlǐsnou,
ale obě skupiny projdou oblast́ı červených obr̊u.

Oblast červených obr̊u (a veleobr̊u) je tvořena rozmanitými hvězdami, které byly dř́ıve
na hlavńı posloupnosti. Když je vod́ık v nitru hvězdy téměř vyčerpán začne jádro hvězdy
hlavńı posloupnosti chladnout, produkce energie klesá a jádro se smršt’uje. Kontrakce jádra
ale vede ke zvýšeńı jeho teploty a produkce energie. Větš́ı množstv́ı energie z jádra zp̊usob́ı
expanzi svrchńıch vrstev a hvězda se začne nafukovat. Přestože je teplota jádra větš́ı, hustota
zářivého toku (množstv́ı energie, které projde jednotkou povrchu) se zmenš́ı, takže povrch je
chladněǰśı a tedy červeněǰśı.

Horké jádro hvězdy zapaluje vod́ık v okoĺı jádra a nakonec v samotném jádru i hélium. Tak
obrovský tok energie z jádra vede spolu se vzr̊ustaj́ıćı plochou povrchu ke zvýšeńı zářivého
výkonu hvězdy. Červeńı obři se tak nacházej́ı napravo od hlavńı posloupnosti a jejich ty-
pickými charakteristikami jsou ńızká povrchová teplota a vysoký zářivý výkon.

Daľśı skupina hvězd v HR diagramu je tvořena b́ılými trpasĺıky. B́ıĺı trpasĺıci jsou hvězdy
slunečńıho typu v posledńım stádiu svého vývoje. Poté, co v jádru vyhořelo i hélium, došlo ke
kolapsu těchto hvězd, protože už neměly hmotnost tak velkou, aby v nich mohlo doj́ıt k za-
páleńı daľśıch, těžš́ıch prvk̊u. Během smrštěńı dosáhne jádro obrovské hustoty. B́ıĺı trpasĺıci
dosahuj́ı velikosti srovnatelné se Zemı́, ale jejich hmotnosti jsou poněkud vyšš́ı (typicky mezi
0.5 − 1.0 M⊙, Mukremin et al. 2018). Jsou to velmi žhavé objekty, ale protože jsou malé,
jejich celkový zářivý výkon je ńızký. Na HR diagramu se proto nacházej́ı vlevo pod hlavńı
posloupnost́ı.

Je vhodné si uvědomit, že existuje rozd́ıl mezi polohou osamocené hvězdy v HR diagramu
a polohou stejné hvězdy nacházej́ıćı se ve hvězdné soustavě (pro jednoduchost si představte,
že souputńıkem je méně jasná hvězda).
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2 Pracovńı postup

2.1 Vzhled HR diagramu

Do HR diagramu budete zaznamenávat dvě deśıtky nejjasněǰśıch a nejbližš́ıch hvězd. Na
vodorovnou osu diagramu vyneste posloupnost spektrálńıch typ̊u (O-B-A-F-G-K-M). Pro
každý spektrálńı typ volte stejně velký úsek. Nezapomeňte, že nejtepleǰśı hvězdy jsou vlevo,
nejchladněǰśı vpravo. Můžete postupovat tak, že spektrálńı tř́ıdě přiděĺıte č́ıselnou hodnotu,
např́ıklad: K 8 = 6.8, K 9 = 6.9, M 0 = 7.0, M 1 = 7.1, ... Pak jenom stač́ı popisky osy
přejmenovat (je na vás, jestli si označ́ıte d́ılky osy indexy 0 nebo středy s indexy 5, nebo
oboj́ı, ale nezobrazujte všechny d́ılky).

Na svislé ose bude absolutńı hvězdná velikost M . I tady pozor na orientaci osy. Jasnost
hvězd má r̊ust směrem nahoru. A co hvězdná velikost? Potřebný rozsah hodnot pro absolutńı
hvězdnou velikost M zjist́ıte v tabulkách 1, 2 a 3 (nebo v souborech na stránce předmětu).

V tabulce 1 je uvedeno 22 nejjasněǰśıch hvězd nočńı oblohy. Dokážete ř́ıci, podle jakého
kritéria zde jsou hvězdy seřazeny? Takový zp̊usob řazeńı je běžný ve hvězdných kataloźıch.
Uvedené hvězdy zobrazte v HR diagramu.

Do téhož HR diagramu vyneste i 26 k nám nejbližš́ıch hvězd (tabulka 2) a Slunce, pro
něž si potřebné údaje zjistěte.

Už letmý pohled na HR diagram naznačuje, že se zde výrazně uplatňuj́ı výběrové efekty.
Nejjasněǰśı hvězdy

”
sb́ıráme“ z velké oblasti, proto je jich na našem diagramu podstatně

v́ıce než by odpov́ıdalo jejich skutečnému zastoupeńı mezi všemi hvězdami. Zat́ım jde jen
o náš pocit, náš odhad. Zkuśıme jej ale kvantifikovat. Porovnáme vzdálenost nejbližš́ı hvězdy
z tabulky 2 s rozděleńım vzdálenost́ı nejjasněǰśıch hvězd z tabulky 1. Hvězdy v tabulce 2 maj́ı
paralaxy π > 0.27′′. Za typickou paralaxu považujte π = 0.3”.

Z předchoźıch informaćı v́ıme, že HR diagram je ovlivňován r̊uznými výběrovými efekty.
Ne vždy jsou v něm zobrazeny všechny nejd̊uležitěǰśı části. Proto doplňte vytvářený HR dia-
gram o body z nejd̊uležitěǰśıch větv́ı HR diagramu, které byly źıskány z poloh velkého počtu
hvězd v HR diagramu. Jejich souřadnice nalezneme v tabulce 3.

2.2 Vzdálenost hvězdokup pomoćı barevného diagramu

Pokud máme k dispozici fotometrická data o hvězdách z hvězdokup nebo galaxíı, můžeme
také zkonstruovat HR diagram i bez znalosti spektrálńıch tř́ıd těchto hvězd. Vzhledem ke
vzdálenostem těchto objekt̊u lze jejich rozměry zanedbat. Jinak řečeno, objekty v nich budou
od nás stejně daleko. Pak mı́sto zářivého výkonu nebo absolutńı hvězdné velikosti můžeme
na osu y vynášet pozorovanou hvězdnou velikost a údaje o teplotě nebo spektrálńı tř́ıdě
nám nahrad́ı barevný index. Proto se také této variantě HR diagramu ř́ıká barevný diagram.
Barevný diagram r̊uzných hvězdokup se bude lǐsit t́ım, že hlavńı posloupnosti budou v̊uči
sobě posunuté ve svislém směru, protože každá z těch hvězdokup má jiný modul vzdálenosti
(m − M). Toho lze využ́ıt k určeńı vzdálenosti hvězdokupy. Pokud známe vzdálenost jisté
hvězdokupy a v ńı máme pro řadu hvězd zjǐstěné hodnoty pozorované i absolutńı hvězdné
velikosti, můžeme s jej́ı pomoćı určit vzdálenost jiné většinou mnohem vzdáleněǰśı otevřené
hvězdokupy.

Bĺızkou a známou hvězdokupu představuj́ı v této praktické úloze Plejády (vzdálenost
150 pc). V souboru M45gaia.txt naleznete naměřené hvězdné velikosti z družice Gaia. Ba-
revný index (osa x) je dán hodnotami BP − RP , jasnost zase hvězdnou velikost́ı ve filtru G
(osa y). Jasnosti hvězd v G přepoč́ıtejte na absolutńı hvězdné velikosti MG.

Budeme zkoumat hvězdokupu NGC 188. Požadované hodnoty BP − RP a G naleznete
v souboru NGC188gaia.txt. Chtěli bychom porovnat závislost G na BP −RP ve hvězdokupě
NGC 188 se vztahem mezi MG a BP −RP v Plejádách. Pokud by se nacházely hvězdokupy
ve stejné vzdálenosti, vliv mezihvězdného prostřed́ı by byl zanedbatelný, a hvězdokupy by
vznikly ze stejného materiálu (stejný chemický obsah), pak by se hlavńı posloupnosti obou
hvězdokup v barevném diagramu shodovaly a rozd́ıl mezi MG a G by představoval jejich
vzdálenost od nás. Pokud se jejich vzdálenost od nás lǐśı, můžeme posun v ose y barevného
diagramu využ́ıt př́ımo pro určeńı vzdálenosti NGC 188 s pomoćı znalosti vzdálenosti Plejád.
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Stač́ı nám pouze posouvat hodnoty MG ve hvězdokupě Plejády o konstantńı hodnotu (stej-
nou pro všechny hvězdy), dokud hlavńı posloupnost nesplyne s tou v NGC 1888 (G). Tato
konstanta představuje právě modul vzdálenosti studované hvězdokupy. Po nalezeńı správné
konstanty vykreslete graf obou hvězdokup.

Z barevných diagramů je možné zjǐst’ovat nejen vzdálenost ale také stář́ı hvězdokup. Nej-
jasněǰśı hvězdy na hlavńı posloupnosti, které maj́ı také největš́ı hmotnost, opouštěj́ı hlavńı
posloupnost jako prvńı. Zakřiveńı vrchńıho konce hlavńı posloupnosti pro hvězdokupu nás
tedy informuje kvalitativně o stář́ı celé skupiny hvězd. Č́ım ńıže je toto zakřiveńı na hlavńı
posloupnosti, t́ım je studovaná skupina hvězd starš́ı. Přesněǰśı určeńı se provád́ı pomoćı mo-
del̊u hvězd a jejich vývoje. S jejich využit́ım se konstruuj́ı tzv. izochrony – mı́sta, která v HR
diagramu spojuj́ı hvězdy stejného stář́ı. Porovnáńım modelových izochron s hlavńı posloup-
nost́ı pak lze zjistit stář́ı hvězdokup1. V našem př́ıpadě postač́ı jen srovnáńı dvou źıskaných
diagramů – pro Plejády a NGC 188. Určete, která z hvězdokup je starš́ı.

2.3 Dvojhvězdy v barevném diagramu

Předpokládá se, že až několik deśıtek procent pozorovaných hvězd má také souputńıka.
Uvažujme, že každá z uvedených hvězd v Plejádách je osamocená. Vyneste body do nového
barevného diagramu (B−V , V ). Ted’ si představme, že každá z těchto hvězd by se nacházela
ve hvězdné soustavě, kde sekundárńı hvězda má V = 9.0 mag a B = 9.5 mag. Vypoč́ıtejte
změnu jasnosti v obou filtrech kv̊uli př́ıtomnosti souputńıka a tato data vyneste do stejného
grafu.

Vzniklý barevný diagram představuje situaci, kde se přesně 50 % hvězd nacháźı ve
dvojhvězdách (jestli je uvedená sekundárńı hvězda typickým souputńıkem). Diskutujte vzhled
barevného diagramu ovlivněného existenćı dvojhvězd. Existenci takové populace hvězd si
můžete ověřit pohledem na

”
skutečný“ barevný diagram z družice Gaia.
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PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Hertzsprung̊uv-Russell̊uv diagram

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

Shrnut́ı úkol̊u:

1. Vyneste do grafu 22 nejjasněǰśıch hvězd naš́ı oblohy z tabulky 1 a 26 nám nejbližš́ıch
hvězd z tabulky 2.2 Graf nezapomeňte přiložit k protokolu. Body z obou vynášených
soubor̊u dat odlǐste barevně nebo použitými symboly. Např́ıklad pro označeńı polohy
nejjasněǰśıch hvězd zvolte malý prázdný kroužek, zat́ımco pro označeńı polohy hvězd
nejbližš́ıch plný kotouček. Pokud hvězda patř́ı mezi nejjasněǰśı i nejbližš́ı, vyplňte jen
polovinu kotoučku.

2. Prohlédněte si ještě jednou tabulku 1 a napǐste, jak jsou hvězdy řazeny v této tabulce.
Pokud si nev́ıte rady s odpověd́ı, vyhledejte si jednotlivé hvězdy na mapě hvězdné
oblohy.

3. Zjistěte spektrálńı typ Slunce a jeho absolutńı hvězdnou velikost a vyznačte polohu
Slunce v HR diagramu.

Spektrálńı typ Slunce: . . . . . , absolutńı hvězdná velikost . . . . . . . . . .

Údaje byly převzaty z . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .

4. Doplňte v tabulce 1 vzdálenosti uvedených hvězd. Výpočet bude jistě snadnou záležitost́ı,
vše potřebné máte př́ımo v tabulce. Zapǐste, jaký vztah budete použ́ıvat při výpočtu:

. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .

5. Pro nejbližš́ı hvězdy předpokládejte, že středńı hodnota paralaxy hvězd z tabulky 2
je přibližně π = 0.3”. Porovnejte rozděleńı (histogram) vzdálenost́ı nejjasněǰśıch hvězd
s touto vzdálenost́ı. Graf histogramu přiložte k praktiku.

Výsledné hodnoty:

• Středńı vzdálenost nejbližš́ıch hvězd rbĺızké = . . . . . . . . . . . .

• Středńı vzdálenost nejjasněǰśıch hvězd rjasné = . . . . . . . . . . . .

• Počet nejjasneǰśıch hvězd se vzdálenostmi menš́ımi než rbĺızké = . . . .

Diskuse:

6. Doplňte HR diagram o body nejd̊uležitěǰśıch část́ı HR diagramu, které naleznete v ta-
bulce 3. Po zakresleńı spojte tyto body plynulou čárou a označte názvem př́ıslušnou
větev diagramu.

2Slunce tady neuvažujeme. Máme na mysli hvězdy nočńı oblohy.
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7. Dvě z uvedených nejbližš́ıch hvězd jsou b́ıĺı trpasĺıci. Odhadněte jejich svislou vzdálenost
od hlavńı posloupnosti.

B́ıĺı trpasĺıci se typicky nacházej́ı . . . . . . . . . . mag pod hlavńı posloupnost́ı.

8. Vytvořte barevný diagram Plejád a hvězdokupy NGC 188. Data k vytvořeńı grafu
naleznete taky v souborech M45gaia.txt a NGC188gaia.txt. Pro Plejády vynášejte do
grafu MG mı́sto G.

9. Grafem Plejád posouvejte ve směru osy y až se budou hlavńı posloupnosti obou graf̊u
překrývat, respektive plynule přecházet jedna v druhou. Shodovat by se měly předevš́ım
v oblasti chladněǰśıch hvězd. Odečtěte vzájemný posun škál hvězdných velikost́ı na ose
y, který představuje modul vzdálenosti pro hvězdokupu NGC 188 a z něj vypočtěte
vzdálenost této hvězdokupy. Diskutujte přesnost určeńı vzdálenosti touto metodou.

Výsledné hodnoty:

• (m−M) = (V −MV ) = . . . . . . . . . . . .

• vzdálenost hvězdokupy NGC 188 r = . . . . . . . . .

Diskuse:

10. Porovnáńım barevných diagramů Plejád a NGC 188 určete, která z těchto otevřených
hvězdokup je starš́ı a svou odpověd’ zd̊uvodněte. Nalezněte v astronomické literatuře
nebo na internetu běžně udávané stář́ı hvězdokup a uved’te přesnou citaci.

11. Spoč́ıtejte barevný index (B−V ) a absolutńı hvězdnou velikost MV pro vybrané hvězdy
z Plejád a výsledky doplňte do tabulky 4. Vykreslete si tento barevný diagram Plejád
a předpokládejte, že se jedná o osamocené hvězdy. Za předpokladu, že by hvězda (V =
9.0 mag, B = 9.5 mag) byla souputńıkem těchto hvězd, vypoč́ıtejte jasnosti takových
dvojhvězd (Vb, Bb) a vykreslete je do stejného grafu (ten přiložte k praktiku). Diskutujte
vzhled vzniklého barevného diagramu – zaměřte se předevš́ım na y-ovou vzdálenost mezi
těmito dvěma populacemi hvězd.

12. K praktiku přiložte barevné diagramy (BP−RP , G) obou hvězdokup. Úsečkou vyznačte
váš odhad polohy hlavńı posloupnosti v grafu, pak jinou barvou vyznačte polohu větve
dvojhvězd. Odhadněte, jaký je typický rozd́ıl ve hvězdné velikosti těchto dvou větv́ı
barevného diagramu?
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Tabulka 1: 22 nejjasněǰśıch hvězd

Hvězda m M Sp r Hvězda m M Sp r

[mag] [mag] [pc] [mag] [mag] [pc]

α Eri 0.5 -2.2 B 5 α Cru 0.9 -3.5 B 2

α Tau 0.9 -0.7 K 5 β Cru 1.3 -4.7 B 0

α Aur 0.1 -0.6 G 8 α Vir 1.0 -3.4 B 1

β Ori 0.1 -7.0 B 8 β Cen 0.6 -5.0 B 1

α Ori 0.8 -6.0 M 2 α Boo -0.1 -0.2 K 2

α Car -0.7 -4.7 F 0 α Cen -0.1 4.3 G 2

α CMa -1.5 1.4 A 1 α Sco 1.0 -4.7 M 1

ϵ CMa 1.5 -5.0 B 2 α Lyr 0.0 0.5 A 0

α CMi 0.4 2.7 F 5 α Aql 0.8 2.3 A 7

β Gem 1.2 1.0 K 0 α Cyg 1.3 -7.3 A 2

α Leo 1.4 -0.6 B 7 α PsA 1.2 1.9 A 3

Tabulka 2: 26 nejbližš́ıch hvězd

Hvězda M [mag] Sp Hvězda M [mag] Sp

HD 1326 A 10.3 M 1 Proxima Cen C 15.5 M 5

HD 1326 B 13.3 M 6 α Cen A 4.3 G 2

L 726-8 15.3 M 5 α Cen B 5.7 K 5

UV Cet 15.8 M 6 Barnardova 13.3 M 5

τ Cet 5.7 G 8 HD 173739 A 11.2 M 4

ϵ Eri 6.1 K 2 HD 173740 B 11.9 M 5

α CMa A 1.4 A 1 Ross 154 13.3 M 4

α CMa B 11.6 A 61 Cyg A 7.6 K 5

α CMi A 2.6 F 5 61 Cyg B 8.4 K 7

α CMi B 13.0 F ϵ Ind 7.0 K 5

Wolf 359 16.7 M 8 L 789-6 14.6 M 7

HD 95735 10.5 M 2 HD 217987 9.6 M 2

Ross 128 13.5 M 5 Ross 248 14.8 M 6
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Tabulka 3: Větve HR diagramu.

Hlavńı posloupnost Obři Veleobři

Sp M [mag] Sp M [mag] Sp M [mag]

O 5 –5.8 G 0 1.1 B 0 –6.4

B 0 –4.1 G 5 0.7 A 0 –6.2

B 5 –1.1 K 0 0.5 F 0 –6.0

A 0 0.7 K 5 –0.2 G 0 –6.0

A 5 2.0 M 0 –0.4 G 5 –6.0

F 0 2.6 M 5 –0.8 K 0 –5.0

F 5 3.4 K 5 –5.0

G 0 4.4 M 0 –5.0

G 5 5.1

K 0 5.9

K 5 7.3

M 0 9.0

M 5 11.8

M 8 16.0
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Tabulka 4: Fotometrie hvězd v Plejádách. Převzato z Brück (1990).

B [mag] V [mag] (B − V ) [mag] MV [mag]

2.78 2.87

3.56 3.64

3.60 3.71

3.81 3.88

4.12 4.18

4.20 4.31

5.01 5.09

5.38 5.45

5.72 5.76

6.31 6.29

6.84 6.82

7.02 6.99

7.45 7.35

7.87 7.66

8.05 7.85

8.34 8.12

8.63 8.27

8.67 8.37

9.15 8.69

9.80 9.25

9.97 9.45

10.42 9.88

10.75 10.13

11.12 10.48

11.63 10.83
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základy astronomie 2
praktikum 2

Vzdálenost cefeid

1 Úvod

Určováńı vzdálenost́ı ve vesmı́ru patř́ı sice k základńım úkol̊um astronomie, ale v praxi se
rozhodně nejedná o jednoduchou úlohu. Zásadńı problém tkv́ı v tom, že neexistuje jediná uni-
verzálńı metoda, která by nám pomohla určovat vzdálenosti ke všem objekt̊um ve vesmı́ru.
Využ́ıváme proto mnoha nejr̊uzněǰśıch metod, kdy jedna metoda slouž́ı jako základ pro jinou,
navazuj́ı na sebe, a proto někdy mluv́ıme o tzv. kosmickém žebř́ıku vzdálenost́ı. Zásadńım
požadavkem samozřejmě je, aby všechny př́ıčky tohoto žebř́ıčku byly náležitě přesné a zka-
librované.

Jednou z nejrozš́ı̌reněǰśıch metod určováńı vzdálenost́ı ve světě hvězd je využit́ı jednoho
typu pulsuj́ıćıch hvězd, tzv. cefeid. Jsou pozorovatelné na velkou vzdálenost, takže s jejich
pomoćı lze určovat nejen vzdálenosti v naš́ı Galaxii, ale i v jiných hvězdných soustavách.
Význam cefeid objevila v roce 1912 Henrietta Swan Leavittová. U cefeid v sousedńı galaxii
Malém Magellanově oblaku (Small Magellanic Cloud – SMC) zjistila, že existuje závislost
mezi jejich středńı hvězdnou velikost́ı a periodou světelných změn. Č́ım jsou periody deľśı,
t́ım jsou cefeidy jasněǰśı. Hvězdy v Malém Magellanově mračnu můžeme považovat za stejně
vzdálené od Země, takže jasněǰśı cefeidy jsou i ve skutečnosti zářivěǰśı než cefeidy méně jasné.
Pozděǰśı výzkumy potvrdily, že jde o obecnou vlastnost cefeid.

V tomto praktiku využijeme také cefeidy z Malého Magellanova mračna. Dnes už je iden-
tifikováno v SMC mnoho cefeid, známe hvězdné velikosti a periodu světelných změn. Na
základě těchto údaj̊u pak můžeme stanovit jejich vzdálenost a t́ım i určit vzdálenost Malého
Magellanova mračna.

2 Pracovńı postup

2.1 Vztah mezi periodou a hvězdńı velikost́ı

Cefeidy jsou velmi zářivé hvězdy. Mnoho jich bylo objeveno počátkem minulého stolet́ı na
fotografických deskách Harvardské observatoře. K dispozici máte soubor klasických cefeid
pulsuj́ıćıch v základńım módu (Udalski et al. 1999). V souboru ceph.txt jsou uvedeny jejich
periody P a hvězdné velikosti m. Pro daľśı postup vypoč́ıtejte logaritmus periody. Vyneste
do grafu veličiny logP a m. Lineárńı závislost mezi oběma proměnnými by měla být patrná
již na prvńı pohled.

Na obrázku 1 jsou zakresleny světelné křivky čtyř cefeid z SMC, které byly poř́ızeny
v rámci přehĺıdkového projektu OGLE (http://ogle.astrouw.edu.pl/). Z obrázku odečtě-
te jejich periody světelných změn a určete středńı hvězdné velikosti mstr = (mmax+mmin)/2.
Jednotlivé hvězdné velikosti odeč́ıtejte s přesnost́ı na desetinu magnitudy. Výsledky zapisujte
do tabulky 5.

Vynesenými body v grafu proložte př́ımku. Dostanete tak nekalibrovanou závislost peri-
oda – hvězdná velikost pro cefeidy. Ale vzhledem k tomu, že vzdálenost všech cefeid v SMC
od nás je přibližně stejná, je pozorovaná hvězdná velikost zároveň mı́rou zářivého výkonu
těchto hvězd.
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2.2 Určováńı vzdálenosti

Kalibraci závislosti perioda – hvězdná velikost provedeme tak, že do téhož grafu vyneseme
absolutńı hvězdné velikosti M a logaritmy period P pro 20 cefeid, jejichž vzdálenost byla
určena jinak. Př́ıslušné hodnoty M a logP v tabulce 6 jsou převzaty z práce R. P. Krafta
(1961). Také těmito novými body proložte př́ımku.

Z grafu určete vertikálńı rozd́ıl (m −M) mezi oběma př́ımkami. Proložené př́ımky však
nejsou rovnoběžné. Naštěst́ı, obě rozděleńı bod̊u maj́ı velice podobný rozsah, takže stač́ı pouze
nalézt střed rozsahu jednoho z rozděleńı a poč́ıtat v tomhle bodu. Źıskaný rozd́ıl (m−M) se
označuje jako modul vzdálenosti a plat́ı pro něj

m−M = 5 log r − 5 . (1)

Výpočet vzdálenosti r už je pak snadnou záležitost́ı.

2.3 Fitováńı dat a nejistoty

Návod popisuj́ıćı prokládáńı/fitováńı hodnot v grafu je uveden souběžně s praktikem. Je
věnován postupu v aplikaci QtiPlot nebo v jazyce Python.

Pro odhad nejistoty modulu vzdálenosti

∆y = y1 − y2 = (a1 − a2) · x+ (b1 − b2) ,

můžete použ́ıt nejistoty v parametrech př́ımek společně se zákonem š́ı̌reńı chyb

σ∆y =

√(
∂∆y

∂a1
· σa1

)2

+

(
∂∆y

∂a2
· σa2

)2

+

(
∂∆y

∂b1
· σb1

)2

+

(
∂∆y

∂b2
· σb2

)2

.

Nejistotu vzdálenosti dostaneme diferenciaćı rovnice pro modul vzdálenosti, kde diferenciál
představuje hodnotu nejistoty σ př́ıslušné veličiny (ekvivalentńı zákonu š́ı̌reńı chyb)

d(m−M) =
5

ln 10
· 1
r
· d(r) ,

σr = σm−M · ln 10
5

· r .

Zde si můžeme taky povšimnout, že relativńı nejistota vzdálenosti je rovna součinu konstanty
a absolutńı nejistoty modulu vzdálenosti.
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Obr. 1: Světelné křivky čtyř cefeid v SMC z přehĺıdky OGLE.

Použité zdroje a daľśı materiály ke studiu

Kraft, R. P. 1961, Astrophysical Journal 133, 39

Pasachoff J. M., Goebel R. W., 1979, Laboratory Exercises in Astronomy – Cepheid Varia-
bles and the Cosmic Distance Scale, Sky and Telescope 57, č. 3, 241-244

Pokorný, Z., Vademecum. Hvězdárna a planetárium M. Koperńıka v Brně, 2006

Skarka, M., osobńı sděleńı

Stránky projektu OGLE: http://ogle.astrouw.edu.pl/

Udalski, A., et al., 1999, Acta Astronomica, 49, 437
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PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Vzdálenost cefeid

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

Shrnut́ı úkol̊u:

1. S pomoćı hodnot v souboru ceph.txt spočtěte logaritmus periody uvedených hvězd.
Do grafu vyneste veličiny logP a m. Nezapomeňte správně popsat osy grafu.

2. Prozkoumejte a oměřte světelné křivky na obrázku 1 a výsledky zaneste do tabulky
5. Ke zjǐstěńı periody změřte vzdálenosti mezi minimy nebo maximy. Měřeńı proved’te
několikrát a výsledky zapǐste do tabulky. Spočtěte pr̊uměrnou hodnotu a chybu. Po-
dobně postupujte při měřeńı hvězdných velikost́ı a určeńı středńı hvězdné velikostimstr.
Výsledné hodnoty pro čtyři cefeidy vyneste do společného grafu s výsledky z bodu 1.
Tyto čtyři body graficky odlǐste od ostatńıch (prázdným kroužkem, kř́ıžkem apod., aby
nesplývaly se zbytkem bod̊u).

3. Vynesenými body v grafu proložte př́ımku.

4. Doplňte do grafu údaje z tabulky 6. Stupnice logP z̊ustane stejná. Nově vynesenými
body také proložte př́ımku. Výsledný graf přiložte k praktiku.

5. Odečtěte vertikálńı rozd́ıl (m−M) mezi oběma př́ımkami a doplňte následuj́ıćı údaje:

Zjǐstěný modul vzdálenosti (m−M) = . . . . . . ± . . . . . . . .

Vzdálenost Malého Magellanova mračna r = . . . . . . ± . . . . . . . .

6. Diskutujte přesnost určeńı vzdálenosti. Odhadněte, jak se jednotlivé kroky řešeńı pod́ılely
na nejistotě určeńı vzdálenosti SMC.
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Tabulka 5: Cefeidy v SMC. Data dle měřeńı z projektu OGLE.

Hvězda Měřeńı mmax mmin mstr P logP

[mag] [mag] [mag] [dny]

Cep-0793

pr̊uměr

chyba

Cep-0387

pr̊uměr

chyba

Cep-0374

pr̊uměr

chyba

Cep-0283

pr̊uměr

chyba
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Tabulka 6: Vybrané klasické cefeidy dle Krafta (1961).

Hvězda logP M [mag] Hvězda logP M [mag]

SU Cas 0.29 –1.7 U Sgr 0.83 –3.5

EV Sct 0.49 –2.4 η Aql 0.86 –3.5

SS Sct 0.56 –2.4 RX Cam 0.90 –3.7

SU Cyg 0.58 –2.8 DL Cas 0.90 –3.7

Y Lac 0.64 –2.8 S Nor 0.99 –3.7

FF Aql 0.65 –3.1 Z Lac 1.04 –4.1

CF Cas 0.69 –3.4 RW Cas 1.17 –4.5

V350 Sgr 0.71 –3.0 Y Oph 1.23 –5.3

CV Mon 0.73 –3.0 T Mon 1.34 –5.6

RR Lac 0.81 –3.4 SV Vul 1.65 –6.4
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základy astronomie 2
praktikum 3

Měřeńı vzdálenosti
supernovy SN 1987A

1 Úvod

Supernova představuje výbušný konec životńı dráhy určitých hvězd. Obecně rozlǐsujeme dva
typy supernov – jedny jsou výsledkem vývoje ve dvojhvězdě a druhé znamenaj́ı konec života
velmi hmotných osamocených hvězd. V této laboratorńı úloze se budeme věnovat druhému
př́ıpadu. Zat́ımco komety dostávaly i ve dvacátém stolet́ı jméno podle svého objevitele, u su-
pernov to neplat́ı. A tak nejvýznamněǰśı supernova minulého stolet́ı, objevená jako prvńı
v roce 1987, má prosté označeńı SN 1987A. Objevili ji ve Velkém Magellanově mračnu (LMC)
Ian Shelton a Oscar Duhalde na observatoři Las Campanas v Chile 24. února a nezávisle na
nich také amatérský pozorovatel Albert Jones na Novém Zélandu. Jednalo se o prvńı pouhýma
očima viditelnou supernovu po čtyřech stolet́ıch.

Obr. 2: Velké Magellanovo mračno je malá nepravidelná galaxie v bĺızkosti naš́ı Galaxie. Je
vyplněna hvězdami, prachem a plynem a prob́ıhá v ńı zrod nových hvězd. Sńımek byl poř́ızen
Schmidtovým dalekohledem na Evropské jižńı observatoři (ESO) na La Silla.

Supernovy typu II jsou výsledkem poměrně rychlého vývoje masivńıch hvězd (o hmotnosti
alespoň 8-11 hmot slunečńıch). Při této explozi se uchová z p̊uvodńı hvězdy jen malé jadérko,
z něhož posléze vznikne neutronová hvězda. Většina materiálu hvězdy je odhozena do okolńıho
prostoru rychlost́ı až 107 m/s (30% rychlosti světla, rychlost během expanze pomalu klesá).
Expanduj́ıćı obálka z̊ustává pozorovatelná po tiśıce let. Nejprve vytvoř́ı mlhovinu (např́ıklad
Krab́ı mlhovina), která se dále rozplývá do okolńıho prostoru. Ř́ıdké poz̊ustatky supernovy
jsou pak pozorovatelné např́ıklad jako tzv. Řasy v souhvězd́ı Labutě.
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Všechny supernovy jsou velmi jasné. Patř́ı mezi v̊ubec nejzářivěǰśı objekty ve vesmı́ru.
Jejich zářivý výkon odpov́ıdá zářivému výkonu několika miliard Slunćı a to znamená, že jsou
vidět na velkou vzdálenost.

Obr. 3: Mlhovina Tarantule v LMC. Vlevo po výbuchu supernovy SN 1987A 23. února 1987,
vpravo před výbuchem.

Určováńı vzdálenost́ı ve vesmı́ru je jednou z nejd̊uležitěǰśıch úloh v astronomii. Supernova
SN 1987A nevybuchla v naš́ı Galaxii, ale naštěst́ı hned v sousedńı galaxii Velké Magella-
novo mračno. Pokud se nám podař́ı určit vzdálenost supernovy, urč́ıme t́ım i vzdálenost
LMC. Vzhledem k rozměr̊um LMC můžeme považovat vzdálenost k nám pro všechny hvězdy
v této galaxii za stejnou. Existuj́ı samozřejmě i daľśı metody určováńı vzdálenost́ı, lze využ́ıt
např́ıklad pulzuj́ıćı proměnné hvězdy, cefeidy. Protože takové objekty pozorujeme i v daľśıch
vzdáleněǰśıch galaxíıch, můžeme pomoćı našeho určeńı vzdálenosti pomoćı supernovy ko-
rigovat jiné metody určováńı vzdálenost́ı v tzv. žebř́ıčku vzdálenost́ı a použ́ıt je pro jiné,
vzdáleněǰśı galaxie než LMC.

Hubble̊uv kosmický dalekohled byl vynesen na oběžnou dráhu až v dubnu 1990 a tak prvńı
sńımek SN 1987A s vysokým rozlǐseńım byl poř́ızen až 1278 dńı po zjasněńı. Na sńımku (viz
obr. 4) jsou patrné kruhové útvary kolem supernovy – vnitřńı prstenec a dva vněǰśı prstence.
V této praktické úloze využijeme jen vnitřńı prstenec. Nacháźı se př́ılǐs daleko od super-
novy, aby se mohlo jednat o materiál vyvržený supernovou při explozi. Musel být utvořen
dř́ıve, pravděpodobně hvězdným větrem v posledńıch několika tiśıcilet́ıch před výbuchem.
Zat́ım však neńı přesně znám mechanismus, jak byl materiál z hvězdy zformován do takového
tenkého, dobře definovaného kruhu. Je však zřejmé, že jakmile k materiálu disku doputovalo
infračervené zářeńı ze supernovy, začal silně zářit. Předpokládáme, že prstenec je perfektně
kruhový, ale je natočen v̊uči zornému paprsku od Země, takže jej vid́ıme jako elipsu. Kdyby
byla rovina prstence v̊uči směru k Zemi kolmá, viděli bychom jej jako kruhový a všechny části
prstence by se zjasnily najednou. Záblesk ze supernovy doputoval k celému prstenci současně.
Natočeńı prstence ale zp̊usobilo, že k Zemi nejbližš́ı část prstence se zjasnila nejdř́ıve, zat́ımco
nejvzdáleněǰśı nejpozději (viz obr. 5). Poté, co prstencem záblesk prošel, plyn v prstenci dál
zářil a jen zvolna

”
blednul“. Celkové světlo vyzářené prstencem dosáhlo maxima přibližně

v době, kdy byl osvětlen celý obvod prstence. A právě toho využijeme při řešeńı naš́ı úlohy.
Při postupu v praktiku budete muset určovat nejistoty veličin – nezapomeňte, že pokud

je veličina závislá od v́ıce proměnných, je nutno použ́ıt zákon š́ı̌reńı chyb.
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Obr. 4: Supernova 1987A uprostřed sńımku (výřez vpravo nahoře) zanechává po sobě zbytky
v podobě tř́ı prstenc̊u sv́ıt́ıćıho plynu. V tomto cvičeńı poslouž́ı malý centrálńı prstenec na
změřeńı vzdálenosti k supernově a tedy i LMC. Kolem supernovy je na sńımku vidět nejen
mnoho mladých (12 milion̊u let starých) modrých hvězd, ale také prach a plyn temně červené
barvy. To ukazuje, že oblast kolem supernovy poskytuje stále vhodné podmı́nky pro vznik
nových hvězd. Sńımek byl poř́ızen pomoćı HST.

Obr. 5: Zjasněńı prstence. Animace ukazuje, jak světlo ze supernovy SN 1987A doputuje
k prstenci materiálu a ten následně začne zářit. Prstenec se rozzářil nejv́ıce 400 dńı po vzpla-
nut́ı. Pro pozorovatele na Zemi se ale v d̊usledku konečné rychlosti světla nejdř́ıve zjasňuj́ı ty
části prstence, které jsou k nám nejbĺıže. Měřeńım tohoto časového zpožděńı je možné určit
vzdálenost SN 1987A. Obrázky jsou převzaty z STScI/NASA.
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Obr. 6: Kdybychom se d́ıvali na prstence SN 1987A z vhodného úhlu, viděli bychom tři
kruhové prstence se supernovou SN 1987A ve středu nejmenš́ıho z nich a dva větš́ı prstence
v rovnoběžných rovinách. Na sńımku HST se nám ale promı́taj́ı všechny tři do jediné roviny.
Převzato z STScI/NASA.

Obr. 7: Hvězdy kolem supernovy SN 1987A byly zachyceny na sńımku poř́ızeném v únoru
1994 s Wide Field and Planetary Camera 2 (WFPC2) na palubě HST. Byl použitý filtr Hα,
který propouštěl červené světlo vycházej́ıćı ze zář́ıćıho vod́ıkového plynu.
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PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Měřeńı vzdálenosti supernovy SN 1987A

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

1. Nejprve spoč́ıtáme úhlový pr̊uměr vnitřńıho prstence, tedy takový, jak jej pozorujeme
ze Země. Využijeme k tomu hvězdy 1, 2, 3 v obrázku 7. V tabulce 7 jsou udány je-
jich vzdálenosti v úhlových vteřinách. Změřte vzdálenost hvězd na sńımku. Zapǐste do
tabulky a spoč́ıtejte odpov́ıdaj́ıćı měř́ıtko sńımku.

Tabulka 7: Měř́ıtko sńımku na obrázku 7.

Vzdálenost [mm] Vzdálenost [”] Měř́ıtko [”/mm]

Hvězdy 2 ke hvězdě 1 3.0

Hvězdy 3 ke hvězdě 1 1.4

Hvězdy 3 ke hvězdě 2 4.3

2. Úhel mezi rovinou prstence a rovinou kolmou na zorný paprsek ze Země se nazývá
inklinace nebo inklinačńı úhel i. Pokud by inklinace byla nulová nebo rovna 180◦,
pak bychom viděli prstenec kruhový. Kdyby byla rovna 90◦, pozorovali bychom mı́sto
prstence jen úsečku. Pro všechny ostatńı hodnoty z intervalu (0◦,180◦) má pro nás
prstenec tvar elipsy. Změřeńı velké a malé osy vnitřńıho prstence nám pomůže určit
nejen pr̊uměr prstence, ale také velikost inklinace v př́ıpadě prstence u SN 1987A.

Na obrázku 7 změřte velikost malé a velké osy vnitřńıho jasného prstence. Měřeńı
vztáhněte ke středu jasného pásu vnitřńıho prstence, vypočtěte pr̊uměry a př́ıslušné
chyby. Vše zapǐste do tabulky 8.

Tabulka 8: Velikost prstence.

Měřeńı Velká osa [mm] Malá osa [mm]

1

2

3

4

5

pr̊uměr

chyba

S pomoćı obrázku 8 spočtěte inklinaci včetně jej́ı chyby. Inklinace prstence SN 1987A
je . . . . . . ± . . . . . . .

3. Abychom určili vzdálenost supernovy SN 1987A potřebujeme znát skutečný pr̊uměr
d prstence v rovině kolmé na zorný paprsek. Výbuch supernovy vyvolá silný záblesk,
který se do okoĺı š́ı̌ŕı rychlost́ı světla. V určitém čase t sekund po výbuchu super-
novy, záblesk osvětĺı prstenec. Když předpokládáme, že je prstenec přesně kruhový
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Obr. 8: Určeńı inklinačńıho úhlu. Představte si, že se na soustavu d́ıváme ze strany, takže
vid́ıme prstenec pod inklinačńım úhlem i vzhledem k rovině kolmé na zorný paprsek. In-
klinačńı úhel můžeme určit z jednoduchého vztahu mezi velkou a malou osou pozorované
elipsy. Vyznačeny jsou nejbližš́ı část prstence A a nejvzdáleněǰśı část B.

a jeho střed souhlaśı se středem supernovy, pak by měly být všechny části prstence
při pohledu ze supernovy osvětleny současně. Jenže, při pohledu ze Země, při inklinaci
i ̸= 0◦, resp 180◦ se nejdř́ıve zjasńı k Zemi nejbližš́ı část prstence, protože trajektorie
světla z této části prstence je k Zemi nejkratš́ı. Ale teprve až je vidět ze Země celý
prstenec osvětlený, dosáhne světelná křivka prstence svého maxima. Rozd́ıl mezi nej-
bližš́ımi a nejvzdáleněǰśımi body prstence může být určen z prodlevy mezi těmito jevy
na světelné křivce. Určete z obrázku 11 dobu mezi prvńım záznamem osvětleńı prstence
a okamžikem maxima světelné křivky, kdy záblesk ze supernovy pro pozorovatele na
Zemi dospěl k nejvzdáleněǰśım částem prstence.

Zjǐstěná doba t = . . . . . ± . . . . . a j́ı odpov́ıdaj́ıćı vzdálenost dp = . . . . . ± . . . . . pc.
Kdybychom měli inklinaci 90◦, bylo by určeńı skutečného pr̊uměru prstence vzhledem
ke zjǐstěné době t snadné. Proč? Vysvětlete.

Obr. 9: Záblesk ze supernovy SN 1987A zasáhne celý prstenec ve stejnou dobu. Také nejbližš́ı
část A a nejvzdáleněǰśı B byly ozářeny ve stejnou dobu a simultánně vyslaly zářeńı dále
k Zemi. Světlo vyzářené část́ı B má ale kv̊uli sklonu prstence deľśı trajektorii k Zemi.

4. Bohužel v našem př́ıpadě je inklinace i ̸= 90◦, takže situace neńı tak jednoduchá.
Muśıme provést jisté zjednodušeńı, jak je naznačeno na obrázćıch 10. Rozměry prs-
tence jsou vzhledem k uvažované vzdálenosti malé, a proto můžeme zanedbat úhel mezi
zornými paprsky k bodu A a bodu B a považovat je za rovnoběžné. Úhly i a j jsou pak
shodné a výpočet hodnoty skutečného pr̊uměru prstence je už triviálńı záležitost́ı.
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Obr. 10: S pomoćı obrázku a dř́ıve zjǐstěných hodnot je možné určit skutečný rozměr prstence
d. Obrázek a) ukazuje skutečnou situaci, ale vzhledem k velké vzdálenosti LMC od Země lze
provést zjednodušuj́ıćı předpoklad, že paprsky mı́̌ŕıćı k Zemi k části prstence A i B jsou
rovnoběžné, jak je zobrazeno na spodńım obrázku b).

Určete skutečný pr̊uměr prstence v radiánech včetně chyby určeńı. Vnitřńı prstenec má
pr̊uměr . . . . . .± . . . . rad.

Skutečný pr̊uměr prstence d = . . . . . . . ± . . . . . . . pc.

5. Diskutujte, jak se nepřesnost v určeńı časového zpožděńı projev́ı na přesnosti určeńı
skutečného pr̊uměru prstence.

6. Nyńı už známe, jak pozorovaný úhlový pr̊uměr prstence, tak jeho skutečný rozměr,
takže určeńı vzdálenosti je opravdu snadnou úlohou.

Vzdálenost supernovy SN 1987A r = . . . . . . ± . . . . . pc.

7. V předchoźım úkolu jste diskutovali vliv přesnost určeńı času t na hodnotu skutečného
pr̊uměru prstence. Doplňte nyńı diskusi úvahou, v jakém rozmeźı jste stanovili vzdálenost
supernovy (v závislosti na chybách veličin potřebných pro jej́ı určeńı).
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8. Na serveru https://ui.adsabs.harvard.edu/ jsou k dispozici astronomické články
publikované v odborných časopisech. Pokuste se nalézt originálńı práci, v ńıž Panagia
a kol. (1991) publikovali mimo jiné vzdálenost supernovy SN 1987A. Srovnejte jejich
výsledek s vaš́ım a diskutujte možné př́ıčiny př́ıpadných odchylek. V žádném př́ıpadě
vámi určené hodnoty neupravujte! Pro uklidněńı, pokud se vaše výsledky nelǐśı od
publikovaných v́ıce než o součet nejistoty ze zdroje a vašeho postupu, pracovali jste
dobře.

Obr. 11: Světelná křivka prstence ukazuje měřeńı celkové jasnosti prstence měśıce po ex-
plozi supernovy. Jasnost začala r̊ust, když světlo ze supernovy dosáhlo k prstenci. Maximum
křivky odpov́ıdá situaci, kdy je při pohledu Země ,,rozsv́ıcený”celý prstenec. Měřeńı pocházej́ı
z družice International Ultraviolet Explorer (IUE). Nejistotu měřeńı odhadněte jako polovinu
nejmenš́ıho d́ılku v grafu.
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základy astronomie 2
praktikum 4
A) Pulsary

1 Úvod

Vývoj osamocených velmi hmotných hvězd, přesahuj́ıćıch na počátku života zhruba 11 hmot-
nost́ı Slunce, konč́ı výbuchem supernovy typu II. Z p̊uvodńıho obra se zachová pouze maličký
zbytek v podobě velmi husté malé neutronové hvězdy a doslova cáry hvězdného obalu, které
let́ı prostorem od mı́sta exploze. Malé kompaktńı neutronové hvězdy v centru takto nově
vznikaj́ıćı mlhoviny se často projevuj́ı krátkými, většinou rádiovými záblesky s periodou
0,001 s až 4 s. Pulsary byly objeveny v roce 1967 na radioastronomické observatoři univer-
zity v Cambridge (Velká Británie). Perioda pulsar̊u se udržuje konstantńı s přesnost́ı, kterou
dosahuj́ı naše nejlepš́ı atomové hodiny. Princip vzniku puls̊u je vcelku jednoduchý, často se
označuje jako majákový efekt. Magnetické póly, respektive osa magnetického pole neutro-
nové hvězdy obecně nesouhlaśı s rotačńı osou. Ale právě v okoĺı magnetických pól̊u jsou d́ıky
velmi silnému magnetickému poli urychlovány nabité částice do vysokých energíı – vzniká
zde kužel zářeńı namı́̌rený do prostoru. Zasáhne-li nás během otáčeńı pulsaru svazek tohoto
zářeńı, zaznamenáme impuls.

Vývoj tělesa však nekonč́ı supernovou – neutronová hvězda se v čase taky měńı, i když
ne až tak výrazně. Rotačńı perioda pulsar̊u se postupně prodlužuje (rotačńı rychlost klesá)
kv̊uli ztrátě energie zp̊usobené vyzařováńım. Zkracováńı periody je taky možné, pokud kolem
pulsaru ob́ıhá daľśı hvězda a docháźı k přetoku látky mezi nimi. Pozorovány jsou také události
pojmenované glitches (v překladu závady), kdy dojde k malému skokovému navýšeńı rotačńı
rychlosti pulsaru.

Obr. 12: Světelná křivka pulsaru v Krab́ı mlhovině. Jedna časová jednotka na ose x je rovna
1.2 milisekund. Zdroj: https://www.eso.org/public/images/eso9948i/.
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2 Pracovńı postup

2.1 Určováńı vzdálenosti

V současné době je známo přibližně 1800 pulsar̊u. Většinou jsou označovány zkratkou PSR
a souřadnicemi (rektascenźı a deklinaćı) ve tvaru např́ıklad 0247+12, respektive B0247+12.
Nově objevené pulsary už maj́ı souřadnice v názvu vztažené k ekvinokciu J2000.0 a označeńı
je ve tvaru PSR J0247+1218. V prvńı části této praktické úlohy se budeme věnovat třem
pulsar̊um, pro něž urč́ıme jak periodu pulzaćı, tedy dobu rotace, tak i jejich vzdálenost.
Použijeme záznamy ukazuj́ıćı zářeńı tř́ı pulsar̊u na několika frekvenćıch na obrázku 13.

1. Z modelu rotuj́ıćı neutronové hvězdy vyplývá, že perioda pulsaru nezáviśı na frekvenci,
na ńıž registrujeme aktivitu pulsar̊u. Proto periodu urč́ıme ze záznamů na všech frekvenćıch
a výsledek zpr̊uměrujeme. Nejprve je ale třeba na obr. 13 určit vzdálenost mezi impulsy
a převést je z délkové do časové škály pomoćı měř́ıtka, které je dole i nahoře u každého
záznamu.

2. Na obr. 13 vid́ıme, že impulsy se sice opakuj́ı se stejnou periodou na r̊uzných frekvenćıch,
ale přicházej́ı k nám se zpožděńım, které na frekvenci záviśı. Pro nižš́ı frekvence je zpožděńı
větš́ı. Př́ıčinou zpožděńı je skutečnost, že rádiové vlny se v prostřed́ı s nabitými částicemi po-
hybuj́ı pomaleji než světlo ve vakuu. Rozd́ıl rychlost́ı záviśı na koncentraci volných elektron̊u
i na frekvenci3. Zpožděńı ∆t mezi dvěma frekvencemi ν1, ν2 je dáno vztahem

∆t = 4.15 · 109 nr
(

1

ν21
− 1

ν22

)
, (2)

kde n je středńı koncentrace elektron̊u podél trajektorie paprsku v jednom metru krychlovém,
r vzdálenost pulsaru v parsećıch a frekvence ν jsou v MHz. Součin nr se označuje jako
disperzńı mı́ra. Velikost zpožděńı ∆t můžeme určit proměřeńım záznamů na obrázku 13.
Naměřená zpožděńı ∆t v milimetrech je zapotřeb́ı převést na sekundy a pomoćı vztahu 2 pak
můžeme zjistit disperzńı mı́ru nr pro jednotlivé pulsary.

3. Známe-li disperzńı mı́ru nr, můžeme za předpokladu, že pr̊uměrná koncentrace elek-
tron̊u v mezihvězdném prostřed́ı je 3 · 10–8 m–3 určit vzdálenost r pulsaru. Úlohu lze sa-
mozřejmě obrátit. Jestliže urč́ıme vzdálenost r jinou metodou, můžeme naopak z disperzńı
mı́ry zjistit elektronovou hustotu v mezihvězdném prostoru. Vypoč́ıtejte vzdálenosti všech tř́ı
pulsar̊u za výše uvedeného předpokladu a uvažte, zda jsou źıskané výsledky věrohodné.

2.2 Změna v rotačńı periodě

Pulsar bude postupně ztrácet rotačńı energii skrze zářeńı, které je produkováno hvězdou
jako magnetickým dipólem. Odvozeńı vztahu mezi vyzářenou energii a změnou v periodě je
triviálńı

Erot =
1

2
IΩ2 =

1

2
I
4π2

P 2

Ėrot = −4π2I

P 3
Ṗ , (3)

kde pro pulsar v Krab́ı mlhovině plat́ı, že moment setrvačnosti I ≈ 1038 kg m2 a změna
periody Ṗ ≈ 3.91 · 10−13 (Lyne et al. 2015). Pomoćı obrázku 12 odměřte rotačńı periodu
pulsaru a následně spočtěte energii vyzářenou magnetickým dipólem hvězdy v jednotkách
zářivého výkonu Slunce (L⊙ = 3.828 · 1026 W). Většina energie je absorbována okolńı látkou
(Krab́ı mlhovina) a využita k zvýšeńı teploty.

3Disperze signál̊u z pulsaru nám umožňuje snadno odlǐsit impulsy pulsaru od pozemńıho rušeńı, které
samozřejmě žádné zpožděńı nevykazuje.
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Staelin, D. H., & Reifenstein, E. C., III 1968, Science, 162, 1481

https://astro.washington.edu

https://www.eso.org/public/images/

26

https://astro.washington.edu
https://www.eso.org/public/images/


PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Pulsary

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

Shrnut́ı úkol̊u:

1. Na obr. 13 oměřte pětkrát dolńı i horńı měř́ıtka u každého ze tř́ı záznamů pulsaru.
Měřte s přesnost́ı na desetiny milimetru. Měřeńı zapǐste do tabulky 9. Pokud nebude
obrázek 13 nějak výrazně deformován, předpokládejte, že dolńı i horńı měř́ıtka u kaž-
dého obrázku jsou stejná. Spočtěte pro každý pulsar velikost měř́ıtka, to znamená kolik
milimetr̊u odpov́ıdá jedné sekundě. Výsledky opět zapǐste do tabulky.

Tabulka 9: Měř́ıtko obrázku 13.

Pulsar 0809+74 0950+08 0329+54

Měřeńı škála [mm] škála [mm] škála [mm]

dolńı horńı dolńı horńı dolńı horńı

1

2

3

4

5

Pr̊uměr [mm]

Měř́ıtko∗

∗) Měř́ıtko vyjadřuje, kolik milimetr̊u odpov́ıdá jedné sekundě.

2. Na obr. 13 změřte s přesnost́ı na desetiny milimetru vzdálenosti mezi impulsy. Pokud
možno neměřte sousedńı impulsy, ale impulsy od sebe vzdáleněǰśı (a měřenou vzdálenost
dělte počtem period mezi impulsy). U pulsaru PSR 0809+74 odlǐsujte pravé impulsy
(označené na obr. 13 ṕısmenem P) od pozemńıho rušeńı (I – Interference). Pomoćı
měř́ıtka zjǐstěného v bodě 1 převed’te naměřené vzdálenosti z délkové do časové škály.
Výsledky měřeńı a převodu zapisujte do tabulky 10.

Tabulka 10: Vzdálenost impuls̊u, periody pulsar̊u.

Perioda pro frekvenci Pr̊uměrná per.

Pulsar 234 MHz 256 MHz 405 MHz 1420 MHz ze všech frekv.

[mm] [s] [mm] [s] [mm] [s] [mm] [s] [s]

0809+74

0950+08

0329+54
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Obr. 13: Registrace zářeńı tř́ı pulsar̊u (National Radio Astronomy Observatory, Green Bank,
USA).

3. Změřte na obrázku 13 zpožděńı puls̊u pro rozd́ılné frekvence. Naměřené hodnoty pře-
ved’te podle zjǐstěných měř́ıtek na časy ∆t v sekundách a pomoćı vztahu 2 spoč́ıtejte
středńı disperzńı mı́ru nr pro jednotlivé pulsary. Výsledky zapisujte do tabulky 11.

Disperzńı mı́ra by měla být pro daný pulsar pro všechny kombinace frekvenćı stejná.
Ve skutečnosti se bude mı́rně lǐsit v d̊usledku chyb měřeńı. V každém př́ıpadě je ale
nutné dávat pozor na to, abyste proměřovali odpov́ıdaj́ıćı pulsy. Zejména u pulsaru PSR
0329+54 je třeba vybrat ke třem impuls̊um na prvńıch třech frekvenćıch odpov́ıdaj́ıćı
čtvrtý na frekvenci 1420 MHz.

4. Pomoćı vztahu 2 spoč́ıtejte vzdálenosti pulsar̊u. Předpokládejte přitom, že pr̊uměrná
koncentrace elektron̊u v mezihvězdném prostřed́ı je 3 · 10–8 m–3. Nejistotu určete sta-
tistickým zpracováńım dat. Výsledky zapǐste do tabulky 12.
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5. Jak velkou nejistotu v hodnotě vzdálenosti znamená nepřesnost měřeńı 0,2 mm v zá-
znamech na obrázku 13? Jaký vliv na výsledek by měla nejistota 20 % v koncentraci
elektron̊u? Obě hodnoty porovnejte s nejistotami z tabulky 12.

6. Jak už v́ıme, je v označeńı pulsaru zakódována jeho poloha na hvězdné obloze. Pomoćı
mapy hvězdné oblohy zjistěte, ve kterém souhvězd́ı a pobĺıž které jasněǰśı hvězdy se
pulsar nacháźı. Popǐste také, kdy je nejlépe př́ıslušná část hvězdné oblohy pozorovatelná
pro pozorovatele v Brně. Stač́ı uvést měśıce nebo ročńı obdob́ı. Výsledky zapǐste do
tabulky 12.

7. Pomoćı rovnice 3 a obrázku 12 určete rotačńı periodu pulsaru v Krab́ı mlhovině a ener-
gii vyzářenou magnetickým dipólem hvězdy. Na jaké frekvenci se nacháźı maximum
tohto zářeńı?

P = . . . . . . . . . s

Ė = . . . . . . . . . L⊙

Tabulka 11: Zpožděńı a mı́ra disperze

Frekvence 0809+74 0950+08 0329+54

ν1 ν2 [mm] ∆t nr [mm] ∆t nr [mm] ∆t nr

234 256

234 405

234 1420

256 405

256 1420

405 1420

Pr̊uměr: - - - - - -

Tabulka 12: Vzdálenosti pulsar̊u

Pulsar r [pc] σr [pc] Souhvězd́ı Jasná hvězda v okoĺı Viditelnost

0809+74

0950+08

0329+54
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základy astronomie 2
praktikum 4

B) Krab́ı mlhovina

1 Úvod

Vývoj osamocených velmi hmotných hvězd, přesahuj́ıćıch na počátku života zhruba 8-11
hmotnost́ı Slunce, konč́ı výbuchem supernovy typu II. Z p̊uvodńıho obra se zachová pouze
maličký zbytek v podobě velmi husté malé neutronové hvězdy a doslova cáry hvězdného
obalu, které let́ı prostorem od mı́sta exploze. Jestliže neńı možné pozorovat neutronovou
hvězdu, dozv́ıme se o mı́stě smrti hvězdy sṕı̌se d́ıky mlhovině, která vznikla z materiálu
hvězdy vyvrženého do okolńıho prostoru. Poz̊ustatky po supernově označované SNR (super-
nova remnants) jsou d̊uležitým zdrojem kosmických částic a mohou nabývat roztodivných
tvar̊u. Na obrázćıch 14, 15 jsou jen nejvýrazněǰśı př́ıklady.

Jedńım z nejv́ıce fascinuj́ıćıch objekt̊u zimńıho nočńıho nebe je Krab́ı mlhovina pobĺıž
býč́ıho rohu v souhvězd́ı Býka. Mlhovinu objevil francouzský astronom Charles Messier
v roce 1758. Podle jeho katalogu nese také označeńı M1. Krab́ı mlhovina je ve skutečnosti
poz̊ustatkem jasné supernovy z roku 1054. Č́ınšt́ı astronomové tehdy zaznamenali, že byla 23
dńı viditelná ve dne a celé dva roky na nočńı obloze. V roce 1968 zjistili radioastronomové
Staelin a Reifenstein, že uprostřed mlhoviny je neutronová hvězda, která se otáč́ı kolem své
osy 30x za sekundu. Jde také o pulsar, který je pozorovatelný i v optické části spektra. Ale
zpět k samotné mlhovině. Dnes má pr̊uměr kolem 10 světelných let a rozṕıná se rychlost́ı
přibližně 1 000 km/s. V této části praktické úlohy si zkuśıme ověřit stář́ı mlhoviny.

Obr. 14: Poz̊ustatky po supernovách. Vlevo: Detaily poz̊ustatku po supernově Cas A. Vpravo:
N49, nejjasněǰśı poz̊ustatek po supernově v optickém oboru ve Velkém Magellanově mračnu.
Převzato z wikipedie, galerie HST.

Během expanze projdou jednotlivé části SNR několika fázemi:

• Fáze volné expanze (101 − 102 let) – rychlost expanze je konstantńı (103 − 104 km/s)

• Adiabatická fáze (102 − 104 let) – ztráta energie v d̊usledku zářeńı je zanedbatelná,

expanze se zač́ına zpomalovat (v ∼ t−
3
5 ), nabývá hodnot kolem 1000 km/s

• Fáze
”
sněžného pluhu“ (104 − 105 let) – zachovává se hybnost látky, energie se ztráćı

prostřednictv́ım zářeńı, rychlost nadále klesá (101 − 102 km/s)

• Fáze spojeńı s mezihvězdńım prostorem – expanze se zastavila
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V pr̊uběhu expanze samozřejmě látka chladne, a to z počátečńıch několika deśıtek milión̊u
kelvin̊u na konečné deśıtky tiśıc kelvin̊u (časem možná i méně).

Obr. 15: Poz̊ustatky po supernovách. Vlevo: Složený obrázek poz̊ustatku Tychonovy super-
novy SN 1572. Vpravo: Složený obrázek poz̊ustatku supernovy SNR 0509-67.5. Převzato
z galerie HST, National Geographic.

2 Pracovńı postup

2.1 Analýza sńımk̊u

Využijeme dvě fotografie Krab́ı mlhoviny poř́ızené v letech 1973 a 2000, na nichž jsou patrné
rozd́ıly a lze z nich zjistit rychlost expanze. Poloha pulzaru je naznačena na následuj́ıćım
obrázku:

Obr. 16: Sńımek Krab́ı mlhoviny s pulsarem.

Aby bylo možné odhadnout, jak dlouho se Krab́ı mlhovina rozṕıná, je třeba nejdř́ıve
źıskat měř́ıtko pro každou fotografii na obrázćıch 17, 18. Źıskáme ho změřeńım vzdálenosti
vyznačených hvězd, přičemž v́ıme, že úhlová vzdálenost mezi těmito hvězdami je 385”.
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Zidentifikujte pulsar na sńımćıch 17, 18 dle obrázku 16. Najděte 10 relativně dobře de-
finovaných zahuštěných mı́st, zhustk̊u nebo uzĺık̊u, chcete-li, ve filamentech v okoĺı pulsaru,
zejména na periférii Krab́ı mlhoviny na obou sńımćıch. Dbejte na to, aby vybrané body byly
rozloženy co nejv́ıce rovnoměrně a alespoň 4 zhustky byly pobĺıž konc̊u malé osy mlhoviny.
Malou osou rozumı́me nejkratš́ı rozměr např́ıč mlhovinou. Vybraná mı́sta si jasně, zřetelně
označte na obou fotografiıch, aby nedošlo k jejich záměně s jinými zhustky. Dávejte pozor,
abyste nevyb́ırali slabé hvězdy mı́sto část́ı mlhoviny. Hvězdy jsou na uvedených sńımćıch
kruhové a tmavš́ı než neostré a slabš́ı zhustky.

2.2 Expanze Krab́ı mlhoviny

Nyńı změřte vzdálenost každého zvoleného bodu k pulsaru na obou sńımćıch a s využit́ım
měř́ıtka určeného v bodě 1 určete úhlovou vzdálenost jednotlivých zhustk̊u na obou sńımćıch,
respektive jejich rozd́ıl ∆q pro každý zhustek.

Protože známe časový interval mezi oběma fotografiemi ∆T (v našem př́ıpadě 27 let), lze
zjistit pro vybrané body pr̊uměrnou úhlovou rychlost w vyvrhovaného materiálu vzhledem
k centrálńımu pulsaru podle jednoduchého vztahu

w = ∆q/∆T. (4)

Nakonec můžeme užit́ım jednoduchého vztahu

T = q/w (5)

vypoč́ıtat i celkový čas T , který uplynul od exploze supernovy a vzniku Krab́ı mlhoviny. Celý
postup určeńı stář́ı Krab́ı mlhoviny je vcelku jednoduchý, nicméně jsme zatajili jeden zjed-
nodušuj́ıćı předpoklad, jehož uplatněńı sice úlohu zjednodušilo, ale také zp̊usobilo zkresleńı
výsledku.

Použité zdroje a daľśı materiály ke studiu

K. J. Gordon: Laboratory Exercises in Astronomy – Pulsars, Sky and Telescope 53, 1977,
č. 3, 178-180

Pokorný, Z., Vademecum. Hvězdárna a planetárium M. Koperńıka v Brně, 2006
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University Press
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PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Krab́ı mlhovina

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

Shrnut́ı úkol̊u:

1. Na obrázćıch 17, 18 je označena dvojice hvězd. Jejich úhlová vzdálenost je 385”. Změřte
jejich vzdálenost na sńımćıch v milimetrech s přesnost́ı na desetinu milimetru. Naměřené
vzdálenosti zapǐste do tabulky 13 spolu se spočtenými pr̊uměrnými hodnotami a chy-
bami. Spoč́ıtejte také měř́ıtka obou sńımk̊u v úhlových vteřinách na milimetr [”/mm]
a zapǐste na posledńı řádek tabulky 13.

Tabulka 13: Měř́ıtko sńımk̊u Krab́ı mlhoviny.

Měřeńı Sńımek z r. 1973 Sńımek z r. 2000

č. vzdálenost hvězd [mm] vzdálenost hvězd [mm]

1

2

3

4

5

Pr̊uměr

Chyba

Měř́ıtko [”/mm]

2. Podle obrázku 16 zidentifikujte pulsar na obou sńımćıch na obrázćıch 17, 18.

3. Vyberte si na jednom sńımku 10 relativně dobře definovaných bod̊u, zhustk̊u ve fi-
lamentech mlhoviny, zejména na jej́ı periferii. Vybrané body si dobře vyznačte, aby
nemohlo doj́ıt k záměně s jiným zhustkem. Pozor také na záměnu s hvězdami. Vybrané
body pak nalezněte na druhém sńımku a opět pečlivě označte.

4. Na obou sńımćıch změřte vzdálenost každého zvoleného bodu k pulsaru s přesnost́ı na
desetinu milimetru. Výsledky zapǐste do tabulky 14 do sloupc̊u r1973 a r2000, kde r znač́ı
vzdálenost.

5. S použit́ım zjǐstěného měř́ıtka sńımk̊u spoč́ıtejte úhlovou vzdálenost q zhustk̊u od pul-
saru a doplňte tabulku 14.

6. Spoč́ıtejte rozd́ıl úhlových vzdálenost́ı ∆q zhustk̊u od pulsaru mezi roky 1973 a 2000
pro každý proměřený zhustek. Z něj poté určete pr̊uměrnou rychlost vyvrhovaného
materiálu ve vybraných bodech vzhledem k centrálńımu pulsaru w v úhlových vteřinách
za rok a výsledky zapǐste do tabulky 14.
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Tabulka 14: Vzdálenosti vyznačených bod̊u v Krab́ı mlhovině od pulsaru

Uzĺık r1973 q1973 r2000 q2000 ∆q w T

č. [mm] [”] [mm] [”] [”] [”/rok] [roky]

1

2

3

4

5

6

7

8

9

10

Středńı rozptyl v ∆q indikuje stochastickou chybu ve vašich měřeńıch vzdálenost́ı.
Spočtěte středńı hodnotu ∆q a jej́ı chybu.

∆q = . . . . . . . . . . . . .± . . . . . . . . . . . . .

7. Posledńım krokem je výpočet celkového času T , který uplynul od exploze supernovy.
Spočtené hodnoty zapǐste do posledńıho sloupce tabulky 14. Spočtěte středńı hodnotu
doby rozṕınáńı Krab́ı mlhoviny T a chybu určeńı.

Doba T = . . . . . . . . . . . . . ± . . . . . . . . . . . . ., takže k explozi supernovy
podle našich zjǐstěńı došlo v roce . . . . . . . . . . . . . Jistě v́ıte, že správná hodnota,
tedy rok, kdy došlo k explozi supernovy, je 1054. Srovnejte s vaš́ım výsledkem a disku-
tujte d̊uvod rozd́ılu. Pomoci by vám mohla i nápověda, že výše popsané a provedené
určeńı stář́ı Krab́ı mlhoviny bylo učiněno za jednoho dosud nevyřčeného předpokladu
o rychlosti plynných zbytk̊u supernovy. Jakého? Jak moc ovlivnily váš výsledek chyby
vašeho měřeńı vzdálenost́ı na sńımćıch? Diskutujte.
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8. Krab́ı mlhovinu poprvé pozoroval v roce 1731 John Bevis. Nezávisle ji znovu objevil
Charles Messier v roce 1758. Spočtěte (i s naš́ım zjednodušuj́ıćım předpokladem) jaký
úhlový rozměr měla Krab́ı mlhovina v roce, kdy ji pozoroval Charles Messier.

Messier použ́ıval ke svým pozorováńım refraktor o pr̊uměru přibližně 100 mm. Jakou
měl jeho př́ıstroj teoretickou rozlǐsovaćı schopnost?

Úhlový rozměr Krab́ı mlhoviny v roce 1758 byl . . . . . . . . . . . . .”, přičemž teoretická
rozlǐsovaćı schopnost Messierova dalekohledu byla . . . . . . . . . . . . ..

Pojd’me ale ještě dále do minulosti. Největš́ı dalekohled Galilea Galileiho měl pr̊uměr
58 mm. Řekněme, že si jej vyrobil už v roce 1610. Jakou měl teoretickou rozlǐsovaćı
schopnost? Mohl tehdy Krab́ı mlhovinu pozorovat? Diskutujte.

Úhlový rozměr Krab́ı mlhoviny v roce 1610 byl . . . . . . . . . . . . .”, přičemž teoretická
rozlǐsovaćı schopnost Galileova dalekohledu byla . . . . . . . . . . . . ..

9. Předpokládejte, že rychlost rozṕınáńı Krab́ı mlhoviny můžeme mezi roky 1973 a 2000
popsat rovnićı v = K · t−

3
5 , kde t představuje dobu, která uplynula od momentu su-

pernovy. Zjistěte o kolik procent se rychlost expanze v tomhle časovém obdob́ı sńıžila.
Projev́ı se to ve vašich výsledćıch? (Nápověda: využijte poměr rozd́ılu ∆v = v2000−v1973
a hodnoty v1973. K výpočtu budete potřebovat pouze hodnoty t.)
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Obr. 17: Krab́ı mlhovina v roce 1973.
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Obr. 18: Krab́ı mlhovina v roce 2000.
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základy astronomie 2
praktikum 5

A) Dynamická paralaxa
hvězd

1 Úvod

Dvojhvězdy jsou nenahraditelným zdrojem informaćı ze světa hvězd. Nejvýznamněǰśı jsou
z tohoto pohledu zákrytové dvojhvězdy, tedy soustavy, kde se nám při pohledu ze Země je-
jich složky při oběhu kolem těžǐstě soustavy vzájemně zakrývaj́ı. Jsou zpravidla tak daleko, že
složky dvojhvězdy nerozlǐśıme jako jednotlivé hvězdy, ale pozorujeme jen společné světlo obou
hvězd. Z pr̊uběhu celkové jasnosti soustavy pak můžeme určit zejména poměry hmotnost́ı,
rozměr̊u, zářivých výkon̊u složek a sklon trajektorie. Pokud přidáme i výsledky spektrosko-
pických pozorováńı, zejména křivku radiálńıch rychlost́ı, můžeme určit hmotnosti a poloměry
v absolutńıch hodnotách, tedy př́ımo v kilogramech a metrech. Parametry dvojhvězd lze
z jejich světelných křivek a křivek radiálńıch rychlost́ı źıskat pomoćı řady programů jako
PHOEBE, WD, Nightfall, FOTEL, Binary Maker a jiné, z nichž většina je volně dostupných.

V naš́ı úloze se ale zaměř́ıme na tzv. vizuálńı dvojhvězdy, kdy obě složky dvojhvězdy
rozlǐśıme a pozorujeme je při pohybu kolem těžǐstě soustavy. Pokud u takové dvojhvězdy
známe periodu oběhu P složek kolem hmotného středu soustavy a velkou poloosu a této tra-
jektorie, můžeme zjistit vzdálenost soustavy tzv. dynamickou paralaxu dvojhvězdy i hmotnosti
obou složek. Na rozd́ıl od striktńıch, přesných metod zmı́něných výše, tady se muśıme spoko-
jit s jistou mı́rou nepřesnosti a závislosti výsledk̊u, protože využijeme empirické vztahy mezi
hmotnost́ı a zářivým výkonem hvězd. Nicméně i přesto jsou takto źıskané údaje velmi cenné,
nebot’ v řadě př́ıpad̊u neńı jiná možnost, jak např́ıklad hmotnosti hvězd zjistit. Velkým kla-
dem metody dynamické paralaxy je jej́ı jednoduchost. Je vlastně založena na aplikaci třet́ıho
Keplerova zákona. Pod́ıvejme se, v čem metoda spoč́ıvá. Necht’ složky dvojhvězdy o hmot-
nostech µ1, µ2 ob́ıhaj́ı kolem těžǐstě soustavy po trajektorii s velkou poloosou a za dobu P .
Pak lze třet́ı Kepler̊uv zákon zapsat ve tvaru

a3

P 2
= µ1 + µ2. (6)

Hmotnosti jsou přitom vyjádřeny v hmotnostech Slunce M⊙, perioda oběhu P v roćıch
a velká poloosa a v astronomických jednotkách au. Z pozorováńı vizuálńı dvojhvězdy lze
zjistit hvězdné velikosti složek, jejich periodu oběhu P a také úhlovou vzdálenost v úhlových
vteřinách a”. Jej́ı hodnota samozřejmě záviśı na vzdálenosti dvojhvězdy. Pro soustavu vzdá-
lenou od nás r parsek̊u, tedy s paralaxou π, lze velkou poloosu trajektorie vyjádřit jako

a = a”r = a”/π. (7)

Dosazeńım do Keplerovy rovnice dostáváme po úpravě vztah pro dynamickou paralaxu

π3 =
a”3

P 2 (µ1 + µ2)
, (8)

který využijeme v naš́ı úloze.
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Obr. 19: Oběžná trajektorie složek dvojhvězdy.

2 Pracovńı postup

Metoda dynamické paralaxy je iterativńı a stač́ı jen několik málo krok̊u k ćıli. V principu
je snadno algoritmizovatelná, takže by neměl být větš́ı problém celou úlohu nebo alespoň jej́ı
podstatnou část řešit vlastńım krátkým programem nebo využit́ım funkćı např́ıklad Excelu
a podobně.

V prvńım kroku předpokládejte, že hmotnosti složek dvojhvězdy jsou stejné, tedy µ1 = µ2

a nav́ıc jsou rovny právě jedné hmotnosti slunečńı. Ze vztahu 8 lze pak snadno vypoč́ıtat
odpov́ıdaj́ıćı hodnotu paralaxy π.

Pozorované hvězdné velikosti složek m1, m2 nyńı využijeme k výpočtu jejich absolutńı
hvězdné velikosti M1, M2 pomoćı vztahu pro modul vzdálenosti

Mi = mi + 5 + 5 log π, i = 1, 2, (9)

kde indexy znač́ı složky 1, 2 dvojhvězdy a π je paralaxa systému.
Absolutńı hvězdná velikost je mı́rou zářivého výkonu hvězdy a ten, jak v́ıme, záviśı na

hmotnosti. Protože ale existuj́ı pro r̊uzné typy hvězd r̊uzné závislosti, je zapotřeb́ı zvolit jaký
typ hvězd jsou složky naš́ı dvojhvězdy. Nejpravděpodobněǰśı je, že p̊ujde o hvězdy hlavńı
posloupnosti. Za tohoto předpokladu lze pro daľśı řešeńı využ́ıt závislost hmotnost - zářivý
výkon, respektive absolutńı hvězdná velikost M = f(µ) z knihy Harrise et al. (1963). S jej́ı
pomoćı urč́ıme odhady hmotnost́ı pro obě složky dvojhvězdy µ1, µ2. Abychom si práci ještě
v́ıce usnadnili, aproximujeme závislost M = f(µ) lineárńım vztahem

logµi = pMi + q, (10)

kde Mi je absolutńı hvězdná velikost i-té složky a konstanty p, q nabývaj́ı hodnot podle
tabulky 15. Ted’ už lze snadno spoč́ıtat odhady hmotnost́ı složek µ1, µ2.

Tabulka 15: Koeficienty p, q

rozsah M [mag] p q

M < 0 -0.12 0.46

0 ≤ M ≤ 7.5 -0.10 0.46

7.5 < M ≤ 11 -0.14 0.75

Na počátku jsme ale v prvńım kroku předpokládali, že obě hmotnosti jsou stejné a jsou
rovny hmotnosti Slunce. To je v pořádku, ale pro daľśı cyklus použijeme už přesněǰśı odhad
hmotnosti složek a vypočtené hodnoty µ1, µ2 dosad́ıme znovu do vztahu 8 a celý postup
zopakujeme. Už po několika cyklech iterativńıho procesu zjist́ıte, že se hodnoty hmotnost́ı
složek dále neměńı a dospěli jste tak k ćıli.
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Obr. 20: Dvojhvězda α Centauri.
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PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Dynamická paralaxa hvězd

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

Shrnut́ı úkol̊u:

1. Z tabulky 16 si zvolte dvě vizuálńı dvojhvězdy, pro něž budete určovat hmotnosti složek
a vzdálenosti od nás.

2. Za předpokladu, že hmotnosti složek dvojhvězdy jsou stejné µ1 = µ2 = 1 M⊙, vypočtěte
ze vztahu 8 odpov́ıdaj́ıćı hodnotu paralaxy π a zapǐste do tabulky 17.

3. Ze zjǐstěné paralaxy a pozorovaných hvězdných velikost́ı složek m1, m2 spoč́ıtejte jejich
absolutńı hvězdné velikosti M1, M2 a zapǐste do tabulky 17.

4. Za předpokladu, že složkami dvojhvězdy jsou hvězdy hlavńı posloupnosti, vypočtěte
pomoćı vztahu 10 odhady hmotnost́ı logµ1, logµ2, a posléze µ1, µ2 pro obě složky
a výsledky zapǐste do tabulky 17. Vypočtené hodnoty hmotnost́ı poslouž́ı jako vstupńı
hodnoty do daľśıho cyklu.

5. Postup v bodech 2 až 5 opakujte. Iterativńı metodou se tak dostanete ke správné hod-
notě hmotnost́ı složek. Počet iteraćı je dán požadovanou přesnost́ı výsledku. K tomu,
aby se výsledná paralaxa ve dvou po sobě následuj́ıćıch výpočtech lǐsila o méně než
řekněme 0,01”, bude stačit jen několik iteraćı a výpočet může skončit. Celý proces
lze samozřejmě naprogramovat. V takovém př́ıpadě přiložte k protokolu výpis pro-
gramu, jednoduchý popis použ́ıváńı a výpis mezivýsledk̊u odpov́ıdaj́ıćı tabulce 17. Po-
kud nechcete programovat, lze práci urychlit např́ıklad t́ım, že výpočty budete provádět
v prostřed́ı tabulkového procesoru Excel.

6. Postup zopakujte pro druhou vybranou dvojhvězdu.

7. Pro zvolené hvězdy vyhledejte na internetu nebo v dostupné literatuře hodnoty tri-
gonometrické paralaxy a doplňte je do tabulky 16. Uved’te zdroj, odkud jste hodnoty
převzali a diskutujte rozd́ıl mezi zjǐstěnými hodnotami dynamické a trigonometrické
paralaxy.

Tabulka 16: Vybrané vizuálńı dvojhvězdy. Data převzaty z práce Malkov et al. (2012).

Dvojhvězda m1 [mag] m2 [mag] a [arcsec] P [roky] π [mas] πtrig [mas]

70 Oph 4.22 6.17 4.526± 0.007 88.37± 0.04

α Cen 0.14 1.24 17.57± 0.02 79.91± 0.01

γ Vir 3.48 3.53 3.639± 0.008 169.10± 0.01

α Gem 1.93 2.97 6.78± 0.05 466.8± 6.2
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Tabulka 17: Výpočet dynamické paralaxy.

Dvojhvězda:

Cyklus výpočtu µ1 µ2 π M1 M2 logµ1 logµ2

1 1.0 1.0

2

3

4

5

6

7

8

9

10

Dvojhvězda:

Cyklus výpočtu µ1 µ2 π M1 M2 logµ1 logµ2

1 1.0 1.0

2

3

4

5

6

7

8

9

10
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základy astronomie 2
praktikum 5

B) Spektra hvězd

1 Úvod

Pozorováńı, která provedl Joseph von Fraunhofer během 19. stolet́ı, ukázala, že slunečńı spek-
trum obsahuje řadu tmavých čar. Dnes už v́ıme, že tyto tmavé čáry ve spektrech hvězd jsou
d̊usledkem absorpce zářeńı chladněǰśı látkou mezi námi a zdrojem zářeńı (mezihvězdná látka,
chladněǰśı vrstvy hvězd). Studiem těchto čar můžeme určovat chemické složeńı hvězdných
atmosfér nebo také mezihvězdné látky. Na to však potřebujeme rozumět proces̊um, které
ovlivňuj́ı š́ı̌rku studované čáry.

Jedńım ze základńıch zdroj̊u rozš́ı̌reńı jsou radiálńı rychlosti absorbuj́ıćıch (nebo emi-
tuj́ıćıch) částic – může se jednat o tepelný, turbulentńı nebo i makroskopický pohyb (např.
rotace hvězdy). Rozš́ı̌reńı čáry ovlivňuje také interakce částic v látce, i když tento efekt
bývá sṕı̌se zanedbatelný (záviśı na typu interakce a proto také na stavu látky). Nejméně
viditelný je izotopický jev, ke kterému docháźı kv̊uli existenci v́ıce izotop̊u jednoho prvku
v látce. I kdyby však všechny uvedené jevy byly slabé, spektrálńı čára by neměla nulovou
š́ı̌rku. To je d̊usledek Heisenbergova principu neurčitosti – hodnoty energetických hladin neńı
možné stanovit dokonale přesně, proto bude vždy existovat nenulový rozsah vlnových délek
absorbovaných/vyzářených foton̊u.

Kromě čar je spektrum hvězdy tvořeno ještě poměrně hladkým kontinuem, které je celkem
dobře popsáno Planckovým zákonem

B (λ, T ) =
2hc2

λ5

1

e
hc

λkBT − 1
.

V př́ıpadě dostatečně energetických foton̊u může být kontinuum narušeno absorpćı, která
povede k ionizaci prvk̊u. Např́ıklad u Balmerovy série budou fotony s vlnovou délkou kratš́ı
než zhruba 365 nm vždy ionizovat neutrálńı vod́ık (pokud již neńı většina vod́ıku ionizována),
což povede k sńıžeńı intenzity v modré části spektra (Balmer̊uv skok). Odchylku od spektra
dokonale černého tělesa může zp̊usobit také existence látky kolem hvězdy, která je schopna
absorbovat unikaj́ıćı vysokoenergetické fotony. Pohlcená energie je pak často vyzářena na
nižš́ıch frekvenćıch, docháźı k tzv. zčervenáńı (reddening).

Spektrálńı čáry představuj́ı unikátńı př́ıležitost studovat rychlost pohybu těles a to př́ımo
z posunu čar ve spektru. Jestliže je radiálńı složka rychlosti v pozorovaného objektu výrazně
menš́ı než rychlost světla c (splněno vždy při studiu pohybu hvězd v naš́ı Galaxii), plat́ı

λ− λ0

λ0
=

∆λ

λ0
=

v

c
, (11)

kde λ je pozorovaná vlnová délka středu čáry (souhlaśı s maximem/minimem intenzity) a λ0

je klidová vlnová délka té samé čáry (tedy pro v = 0). Avšak muśıme být obezřetńı, pokud
se dvě čáry překrývaj́ı, maxima (nebo minima) intenzit už nebudou souhlasit s jejich středy!

Ćılem praktika je prozkoumat některé vlastnosti hvězd ze spekter uvedených na obrázku 21.
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Obr. 21: Spektra čtyř vybraných hvězd poř́ızených pomoćı X-SHOOTER (VLT).
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2 Pracovńı postup

2.1 Radiálńı rychlost

Grafy v levé části obrázku 21 ukazuj́ı detail okoĺı sod́ıkových čar D1 (λ ≈ 589.6 nm) a D2

(λ ≈ 589.0 nm) pocházej́ıćıch z hvězdy a mezihvězdného prostřed́ı. Spektra byla již upra-
vena, spektrálńı čáry hvězd se nacházej́ı na klidových vlnových délkách, a naopak, čáry me-
zihvězdného prostřed́ı jsou od jejich hvězdných protěǰsk̊u posunuty o hodnotu souvisej́ıćı
s radiálńı rychlost́ı dané hvězdy. Sod́ıkové čáry obou zdroj̊u na obrázku vyznačte. Z posunu
ve vlnových délkách sod́ıkových čar určete radiálńı rychlosti vybraných hvězd. Pokuste se
měřit s přesnost́ı v řádu ∼ 0.01 nm (≈ 5 km/s).

2.2 Efektivńı teplota

Pravá strana obrázku 21 obsahuje spektra hvězd v rozsahu od ∼ 300 nm až po ∼ 1300
nm. Určete polohu maxima v kontinuu zářeńı. Nenechte se splést jasnost́ı v čárách nebo dis-
kontinuitami. Nejlépe je sledovat spektrum nejprve z levé strany dokud nenaraźıte na vlnovou
délku, kde předpokládáte maximum, pak postup zopakovat z pravé strany. Polohu maxima
byste měli určit s přesnost́ı přibližně ±50 nm.

Za pomoci Wienova posunovaćıho zákona T = b
λmax

(b = 2.898 · 106, T je v kelvinech,
λmax je v nm) určete teplotu vybraných hvězd.

2.3 Balmerovy čáry

V nejjednodušš́ım popisu jsou energetické hladiny atomu vod́ıku popsány rovnićı

En = −13.6

n2
eV , (12)

kde n je hlavńı kvantové č́ıslo (n = 1 popisuje základńı stav vod́ıku). Balmerovy absorpčńı
čáry vznikaj́ı přechodem ze stavu n = 2 na některý z vyšš́ıch stav̊u (n > 2). V př́ıpadě emise
se jedná o přechod z vyšš́ıho stavu na nižš́ı. Vlnová délka fotonu, který byl absorbován nebo
emitován, je pak dána jako rozd́ıl mezi př́ıslušnými energetickými hladinami. Jedna z nej-
studovaněǰśıch čar v astrofyzice je Hα, která vzniká přechodem mezi stavy n = 2 a n = 3
a má vlnovou délku λHα ≈ 656.3 nm. Vaš́ı úlohou je identifikovat prvńıch šest Balmerových
čar (přechody: 2 → 3, 2 → 4, 2 → 5, 2 → 6, 2 → 7, 2 → 8) ve spektru na obrázku 22.

45



Obr. 22: Detailněǰśı pohled na části spektra hvězdy HD 116745.

Použité zdroje a daľśı materiály ke studiu

Gonneau, A., et al., 2020, A&A, 634, 133

Tennyson, J., 2011, Astronomical Spectroscopy (2nd Edition), University College London

http://xsl.u-strasbg.fr/page_dr2_all.html
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PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Spektra hvězd

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

Shrnut́ı úkol̊u:

1. Vyberte si dvě hvězdy na obrázku 21 (výběr v obrázku vyznačte). Identifikujte čáry
D1 a D2 pocházej́ıćı z hvězdy a z mezihvězdného prostřed́ı (pomůže vám znalost jejich
klidových vlnových délek).

Hvězda 1: . . . . . . . . . . . .

Hvězda 2: . . . . . . . . . . . .

2. Určete radiálńı rychlosti obou hvězd (pozor na znaménko!).

v1 ,D1 = . . . . . . . km/s.

v1 ,D2 = . . . . . . . km/s.

v2 ,D1 = . . . . . . . km/s.

v2 ,D2 = . . . . . . . km/s.

3. Odhadněte vlnovou délku maxima vyzařováńı obou hvězd a spočtěte jejich efektivńı
teploty.

λ1 ,max = . . . . . . . nm ; T1 = . . . . . . . K.

λ2 ,max = . . . . . . . nm ; T2 = . . . . . . . K.

4. Na obrázku 22 vyznačte polohy prvńıch šesti Balmerových čar (přechody: 2 → 3, 2 → 4,
2 → 5, 2 → 6, 2 → 7, 2 → 8).

5. Která z hvězd na obrázku 21 vykazuje nejmenš́ı počet spektrálńıch čar? Jedná se
o hvězdu sṕı̌se horkou nebo chladnou?
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základy astronomie 2
praktikum 6

Vlastnosti Galaxie

1 Úvod

Za jasné bezměśıčné noci můžeme na pozorovaćım stanovǐsti bez rušivého osvětleńı pozo-
rovat stř́ıbřitý pás Mléčné dráhy. O tom, že je tvořen ohromným množstv́ım hvězd, speku-
lovali už antičt́ı učenci před dvěma a p̊ul tiśıci lety. Pozorováńım to jako prvńı prokázal až
roku 1609 Galileo Galilei. Ale až v 18. stolet́ı se objevilo správné vysvětleńı. Nejprve prvńı
myšlenky v d́ılech Swedenborga a Wrighta, které završil v roce 1755 Imanuel Kant. Mléčná
dráha v podobě pásu na obloze je podle něj d̊usledkem toho, že Slunce patř́ı do obrovské
soustavy hvězd ve tvaru disku držených u sebe gravitaćı podobně jako Slunečńı soustava jen
v mnohem větš́ım měř́ıtku.

Obr. 23: Centrálńı část Mléčné dráhy, pohled ke středu Galaxie. Sńımek byl převzato ze
stránek http://www.czechnationalteam.cz/

Důkaz založený na pozorováńı předložil jako prvńı roku 1785 William Herschel, který
poč́ıtáńım hvězd v r̊uzných částech hvězdné oblohy vytvořil prvńı mapu rozložeńı hvězd
v Galaxii a tedy i prvńı model naš́ı Galaxie (viz obrázek 24). Slunce v něm umı́stil pobĺıž
středu. Takové mı́sto pobĺıž středu Galaxie ale Slunci nenálež́ı. Počátkem minulého stolet́ı
odsunul Slunce dále od středu Galaxie Harlow Shapley. Tento výsledek vycházel z jeho studia
rozložeńı kulových hvězdokup v Galaxii. Shapley vyslovil dle svých slov ”troufalý a ukvapený
předpoklad”, že kulové hvězdokupy tvoř́ı jakousi kostru naš́ı Galaxie. Z jejich rozložeńı by
pak mělo být možné určit polohu středu Galaxie. Tento zp̊usob také využijeme při řešeńı části
naš́ı praktické úlohy. Když už budeme mı́t rozložeńı kulových hvězdokup v Galaxii, nab́ıźı se
srovnáńı jejich rozmı́stěńı s otevřenými hvězdokupami. Poloha hvězdokup do jisté mı́ry sou-
viśı s jejich stář́ım a stář́ım jejich člen̊u - jednotlivých hvězd. Proto je d̊uležité vědět, zda se
sledované objekty nacházej́ı kolem středu Galaxie, v galaktické rovině nebo jsou rovnoměrně
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rozptýleny po galaktickém halu. Úkolem v praktické úloze tedy bude prozkoumat rozložeńı
jasných zářivých hvězd spektrálńıho typu O a B, nejjasněǰśıch hvězd na hvězdné obloze a také
otevřených a kulových hvězdokup v naš́ı Galaxii.

Obr. 24: Tvar naš́ı galaxie, jak jej odvodil W. Herschel v roce 1785. Obrázek byl převzat
z http://www2.astro.psu.edu.

2 Pracovńı postup

2.1 Vzdálenost středu Galaxie

V této části praktické úlohy budeme v podstatě opakovat Shapleyho postup, ale samozřejmě
využijeme nověǰśıch fotometrických dat. Vyjdeme z předpokladu, že kulové hvězdokupy jsou
v Galaxii rozloženy středově symetricky. Zjist́ıme-li prostorové rozložeńı kulových hvězdokup,
můžeme určit také naši vzdálenost od středu Galaxie. Obecně jsou rozměry kulových hvězdo-
kup vzhledem k jejich vzdálenostem od nás malé, takže můžeme všechny hvězdy z jedné
hvězdokupy považovat za stejně vzdálené. Pak stač́ı zjistit nebo znát vzdálenost třeba jen
jedné hvězdy hvězdokupy a známe vlastně vzdálenost celé hvězdné soustavy.

Kulové hvězdokupy jsou uskupeńı tvořená zejména starš́ımi hvězdami populace II. Řada
hvězd už opustila hlavńı posloupnost HR diagramu. Pro nás je nyńı d̊uležitá zejména tzv.
horizontálńı větev v HR diagramu. Na ńı se nacházej́ı pulsuj́ıćı hvězdy typu RR Lyrae. Jenže
právě kv̊uli změnám jasnosti se do HR diagramu většinou nezakresluj́ı. T́ım vzniká v ho-
rizontálńı větvi mezera (viz obrázek 26), která nám prozrad́ı, jakou středńı pozorovanou
hvězdnou velikost maj́ı v té které hvězdokupě právě hvězdy typu RR Lyrae. Přitom abso-
lutńı hvězdná velikost je pro všechny tyto hvězdy přibližně stejná (M = 0.6 mag), takže lze
snadno vypoč́ıtat jejich vzdálenosti a t́ım i určit vzdálenost celé hvězdokupy. A nav́ıc - protože
v́ıme, v jakých směrech se na naš́ı hvězdné obloze hvězdokupy nacházej́ı, můžeme (při známé
vzdálenosti) zjistit prostorové rozložeńı kulových hvězdokup. Je však třeba mı́t na paměti,
že je tu ještě jeden výrazný faktor, který může podobu rozložeńı hvězdokup výrazně ovliv-
nit, a to mezihvězdná extinkce. Při zpracováńı tedy pozorovanou hvězdnou velikost opravte
o vliv extinkce. Vždyt’ v rovině Galaxie ve směru ke středu dosahuje ve vizuálńı oblasti spektra
hodnotu AV = +30 mag! Promyslete si, zda se extinkčńı koeficient přič́ıtá nebo odeč́ıtá.

Jestliže znáte pozorovanou hvězdnou velikost m, oprav́ıte ji o extinkci, je snadné spoč́ıtat
pomoćı vztahu pro modul vzdálenosti vzdálenost objektu. Samotná vzdálenost ale nestač́ı.
Je třeba převést galaktické souřadnice l, b na pravoúhlé souřadnice x, y, z.

Obr. 25: Poloha objektu.
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Transformačńı vztahy lze odvodit z obrázku 25:

x = r cos l cos b,

y = r sin l cos b, (13)

z = r sin b.

Vynesete-li polohy kulových hvězdokup z tabulky 18 ve dvou rovinách - v řezech x − z
a x− y, můžete v každé rovině určit vzdálenost středu Galaxie od našeho pozorovaćıho sta-
novǐstě. Kulové hvězdokupy v tabulce 18 představuj́ı jen část z v́ıce než stovky známých
galaktických kulových hvězdokup. Nicméně i tak se pod́ıvejme, jak se změńı určená poloha
středu Galaxie přidáńım kulových hvězdokup lež́ıćıch pobĺıž galaktického rovńıku. Zast́ıněńı
zp̊usobené jádrem galaxie je po jejich vyneseńı do graf̊u jasně patrné.

2.2 Rozložeńı objekt̊u v Galaxii

Při studiu rozložeńı objekt̊u v Galaxii je nejvhodněǰśı použ́ıvat galaktické souřadnice. To
byl ostatně jeden z d̊uvod̊u jejich vzniku. Přestože jsme galaktické souřadnice v předchoźı
části praktické úlohy už použili, pod́ıvejme se na ně nyńı detailněji. Tento souřadný systém je
definován pomoćı roviny galaktického disku, galaktického rovńıku a směru ke středu Galaxie.
S pomoćı mapy určete, kterými souhvězd́ımi procháźı galaktický rovńık, kde lež́ı střed Gala-
xie a ve kterých souhvězd́ıch se nacházej́ı galaktické póly. Při studiu rozložeńı objekt̊u v naš́ı
galaxii se nejdř́ıve pod́ıvejme na samotné hvězdy. V tabulce 19 je uvedeno 10 nejjasněǰśıch
hvězd severńı i jižńı hvězdné oblohy a v tabulce 20 20 jasných hvězd spektrálńıho typu O
a B. Vyneste polohy hvězd obou skupin do grafu a porovnejte jejich rozložeńı.

Podobně zaneste do grafu galaktické souřadnice 30 nejjasněǰśıch kulových hvězdokup z ta-
bulky 21 a 16 mladých otevřených hvězdokup (tabulka 22). Porovnejte a diskutujte jejich
rozložeńı. Porovnejte také populace hvězd kulových a otevřených hvězdokup.

Vykresleńı poloh hvězd i hvězdných uskupeńı v galaktických souřadnićıch by mělo zafi-
xovat vaše poznatky o rozložeńı určitých tř́ıd objekt̊u v naš́ı Galaxii a poukázat na souvislost
jejich polohy a stář́ı.

Použité zdroje a daľśı materiály ke studiu

Astronomical Picture of the Day, http://apod.nasa.gov/apod/ap010223.html

A. Hirshfeld: Laboratory Exercises in Astronomy – How Far is the Galactic Center? (Sky
and Telescope 68, 1984, č. 6, 498-502

Pokorný, Z., Vademecum. Hvězdárna a planetárium M. Koperńıka v Brně, 2006
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PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Vlastnosti Galaxie

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

Shrnut́ı úkol̊u:

1. V tabulce 18 je uvedena pozorovaná hvězdná velikost hvězd typu RR Lyrae ve 20 vy-
braných kulových hvězdokupách a mezihvězdná extinkce ve směru k nim. Uved’te vztah
pro modul vzdálenosti obsahuj́ıćı mezihvězdnou extinkci.

. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .. . . . . . . . . . . .

Vztah nyńı upravte a použijte pro výpočet vzdálenost́ı hvězd. Absolutńı hvězdná veli-
kost všech hvězd typu RR Lyrae je přibližně stejná, M = 0.6 mag. Vypočtené údaje
zapǐste do tabulky 18. Data z tabulek jsou k dispozici i v elektronické podobě.

2. Z galaktických souřadnic l, b hvězd typu RR Lyrae v tabulce 18 a jejich vzdálenost́ı r
vypoč́ıtejte pravoúhlé souřadnice x, y, z, které budete nadále použ́ıvat, a jejich hodnoty
pravoúhlých souřadnic vepǐste do tabulky 18.

3. Vyneste do grafu souřadnice x, z všech hvězdokup z tabulky 18. V př́ıpadě poč́ıtačového
zpracováńı tohoto a daľśıch úkol̊u praktické úlohy, nezapomeňte př́ıslušné grafy vytisk-
nout a přiložit k protokolu.

4. Zvolte si metodu a určete střed rozložeńı kulových hvězdokup v řezu galaxie v rovině
x− z. Můžete postupovat graficky, např. děleńım na symetrické části, nebo výpočtem.
Zvolený postup popǐste. Určený střed odpov́ıdá podle Shapleyho předpokladu středu
Galaxie.

Vzdálenost Slunce – střed Galaxie: . . . . . . . . . . . . . .

5. Do stejného grafu ještě vyneste odlǐsným zp̊usobem (barvou, tvarem značek) souřadnice
kulových hvězdokup lež́ıćıch pobĺıž galaktického rovńıku. Data jsou k dispozici v sou-
boru GCs-galrovnik.txt na stránce předmětu. Jak by se změnila určená vzdálenost
ke středu Galaxie, pokud bychom vzali v úvahu i tyto kulové hvězdokupy? Diskutujte.
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6. Výše uvedený postup zopakujte i pro řez Galaxíı v rovině x− y.

Vzdálenost Slunce – střed Galaxie: . . . . . . . . . . . . . .

7. Vyhledejte v literatuře vědecký článek udávaj́ıćı současnou hodnotu pro vzdálenost
středu Galaxie (měl by být méně než 5 let starý). Přesnou citaci uved’te do prak-
tika. Porovnejte s vámi źıskanými hodnotami a diskutujte nepřesnost určeńı vzhledem
např́ıklad k přesnosti dat nebo metodě určeńı středu rozložeńı kulových hvězdokup.

Obr. 26: Barevný diagram kulové hvězdokupy M55. Mochejska (CfA) a Kaluzny (CAMK).
1m Swope Telescope.

8. Pomoćı mapy hvězdné oblohy nebo nějakého z programů jako např. Stellarium, který je
volně ke stažeńı na http://www.stellarium.org/ určete, kterými souhvězd́ımi procháźı
galaktický rovńık (alespoň 10), kde lež́ı střed Galaxie, ve kterých souhvězd́ıch se nacházej́ı
galaktické póly.

Galaktický rovńık procháźı souhvězd́ımi:

Střed Galaxie je v souhvězd́ı:

Severńı galaktický pól se nacháźı v souhvězd́ı: . . . . . . . . . a jižńı v souhvězd́ı: . . . . . . .

Ve kterém ročńım obdob́ı je nejlépe pozorovatelný z České republiky severńı galaktický
pól a kdy střed Galaxie?
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9. V tabulce 19 je uvedeno 10 nejjasněǰśıch hvězd našeho hvězdného nebe, ale chyb́ı v ńı
jejich běžně už́ıvaná jména. Doplňte je. Většinu byste měli zvládnout i bez nápovědy.
Doplňte také, kdy je možné danou hvězdu nejlépe pozorovat z České republiky. Stač́ı
s přesnost́ı měśıc̊u.

10. Zakreslete do grafu polohy nejjasneǰśıch hvězd z tabulky 19 a také hvězd spektrálńıho
typu O a B z tabulky 20. Polohy hvězd těchto skupin označujte r̊uznou barvou nebo
r̊uznými symboly. Lǐśı se nějak rozložeńı hvězd těchto skupin? Diskutujte. (Nápověda:
spoč́ıtejte pr̊uměr a standardńı odchylku těchto rozděleńı v souřadnici b.)

11. Analogicky k předchoźımu úkolu zobrazte polohy 30 nejjasněǰśıch kulových hvězdokup
a 16 mladých otevřených hvězdokup z tabulek 21 a 22. Opět odlǐste tyto dvě sku-
piny pomoćı r̊uzného značeńı. Diskutujte jejich rozložeńı v Galaxii. Odpov́ıdá źıskané
rozložeńı našim znalostem o poloze těchto tř́ıd objekt̊u v Galaxii? Při podrobněǰśım po-
hledu ale zjist́ıte, že např́ıklad krásná otevřená hvězdokupa Plejády má oproti ostatńım
otevřeným hvězdokupám z našeho vzorku relativně velkou galaktickou š́ı̌rku. Jak je to
možné?

12. Slunce ob́ıhá kolem středu naš́ı Galaxie rychlost́ı přibližně 230 km/s. Na základě spočtené
vzdálenosti Slunce, určete jeho oběžnou dobu za předpokladu, že situaci můžeme apro-
ximovat jako pohyb po kružnici.
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Tabulka 18: Tabulka hvězd typu RR Lyrae

Hvězdokupa RR Lyr Extinkce Vzdálenost Galakt. souř. Pravoúhlé souřadnice

m [mag] AV [mag] r [kpc] l [◦] b [◦] x y z

47 Tucanae 14.0 0.13 305.9 -44.9

NGC 288 15.3 0.10 149.7 -89.4

NGC 2298 16.4 0.36 245.6 -16

M 68 15.6 0.10 299.6 36

NGC 5466 16.5 0.17 42.1 73.6

IC 4499 17.7 0.79 307.4 -20.5

NGC 5824 17.9 0.46 332.6 22.1

Palomar 5 17.3 0.10 0.9 45.9

NGC 5897 16.2 0.20 342.9 30.3

M 5 15.1 0.10 3.9 46.8

M 80 15.9 0.69 352.7 19.5

M 13 14.9 0.07 59 40.9

NGC 6356 17.7 0.90 6.7 10.2

M 54 17.7 0.46 5.6 -14.1

NGC 6723 15.3 0.03 0.1 -17.3

M 75 17.4 0.56 20.3 -25.8

M 72 16.9 0.10 35.2 -32.7

NGC 7006 18.7 0.43 63.8 -19.4

M 15 15.8 0.38 65 -27.3

M 30 15.2 0.03 27.2 -46.8
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Tabulka 19: Deset nejjasněǰśıch hvězd

Označeńı Jméno hvězdy l [◦] b [◦] Pozorovatelnost

α Tau 181 -20

α Aur 163 5

β Ori 209 -25

α Car 261 -25

α CMa 228 -8

α Cru 300 -1

α Vir 317 50

α Boo 15 69

α Cen 316 -1

α Lyr 68 19

Tabulka 20: Dvacet jasných hvězd spektrálńıho typu O a B.

Označeńı l [◦] b [◦] Označeńı l [◦] b [◦]

γ Cas 124 –2 β Cru 303 3

δ Ori 204 –17 ε Cen 311 8

ε Ori 205 –17 ζ Cen 315 14

ζ Ori 207 –16 β Cen 312 1

κ Ori 215 –18 η Cen 323 16

β CMa 226 –14 δ Sco 350 22

ε CMa 240 –11 β Sco 353 23

η CMa 243 –6 ζ Oph 7 23

ζ Pup 256 –4 λ Sco 352 –3

κ Vel 276 –4 κ Sco 351 –5
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Tabulka 21: Třicet nejjasněǰśıch kulových hvězdokup.

Označeńı l [◦] b [◦] Označeńı l [◦] b [◦]

NGC 104 (47 Tuc) 306 –45 M 62 354 7

NGC 1851 244 –35 M 19 357 9

NGC 2808 282 –11 M 92 68 35

NGC 3201 278 9 NGC 6352 342 –8

NGC 4833 304 –8 NGC 6388 346 –7

NGC 5139 (ω Cen) 310 –50 NGC 6397 338 –13

M 3 41 78 NGC 6441 354 –6

M 5 4 47 NGC 6541 350 –12

NGC 5986 337 13 M 28 8 –6

M 80 353 19 M 22 10 –8

M 4 351 15 NGC 6723 0 –17

M 13 59 41 NGC 6752 337 –26

M 12 16 26 M 55 9 –24

NGC 6235 359 13 M 15 65 –27

M 10 15 22 M 2 54 –36

Tabulka 22: Mladé otevřené hvězdokupy (mladš́ı než 108 let)

Označeńı l [◦] b [◦] Označeńı l [◦] b [◦]

M 103 128 -1 NGC 2362 238 -6

NGC 869 (h Per) 135 -3 IC 2391 271 -7

NGC 884 (χ Per) 134 -3 IC 2602 290 -5

Mel 20 (Perseus) 147 -7 NGC 4755 304 2

M 45 (Plejady) 167 -23 M 21 8 -1

M 38 173 1 M 16 17 0

M 36 175 2 M 11 28 -3

NGC 2264 203 3 M 39 93 -2
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základy astronomie 2
praktikum 7

Hmotnost černé d́ıry
v centru Galaxie

1 Úvod

Černé d́ıry možná vypadaj́ı záhadně, ale vznikly ze stejné obyčejné hmoty, z ńıž se skládá
Slunce, Země a všechno na ńı. V černé d́ı̌re je ale tato hmota zmáčknuta do neuvěřitelně
malého objemu. Kdyby se např́ıklad měla černou d́ırou stát Země, byla by veškerá hmota
Země v kuličce o pr̊uměru 1 cm. Připomeňme, že podle Newtonova gravitačńıho zákona
v klasické mechanice se přitažlivá śıla F mezi dvěma tělesy o hmotnostech m1 a m2 zvyšuje
se zmenšuj́ıćım se čtvercem vzájemné vzdálenosti r. Na povrchu Země jsme ve vzdálenosti
přibližně 6378 km od středu Země, ale na povrchu ,,zemské černé d́ıry”by to bylo jen 0.5
cm od středu. Takové obrovské zmenšeńı poloměru r zp̊usob́ı, že gravitačńı p̊usobeńı bude
miliardkrát větš́ı než je normálně na Zemi. Takové extrémńı p̊usobeńı má na všechna tělesa
v bĺızkosti nezvyklé účinky. Kolem černé d́ıry např́ıklad naleznete sféru označovanou jako
horizont událost́ı. Cesta k ńı je vlastně jen jednosměrná. Všechno, co pronikne za horizont
událost́ı, se už nedostane zpět, což plat́ı i pro světlo. A nav́ıc, jestliže chce nějaké těleso vzdo-
rovat silné gravitaci v bezprostředńım okoĺı černé d́ıry, muśı se pohybovat obrovskou rych-
lost́ı. Náhodné srážky takto urychlených těles nebo jejich část́ı maj́ı katastrofálńı následky a
vznikne při ńı obrovské množstv́ı tepla a světla.

Termı́n černá d́ıra vymyslel v roce 1967 astrofyzik John A. Wheeler. Nicméně myšlenku
existence tělesa, ze kterého by nemělo unikat světlo, poprvé zformuloval John Michell již
v roce 1783. O 15 let později odvodil Pierre Laplace na základě newtonovské mechaniky
velikost objektu, který d́ıky své gravitaci zadrž́ı i světlo. V roce 1916 provedl v podstatě
totéž Karl Schwarzschild. Uvědomil si ale, že v okoĺı takových objekt̊u se budou projevovat
efekty tehdy nové, obecné teorie relativity. Odvodil charakteristickou vzdálenost pro každé
hmotné nerotuj́ıćı sféricky symetrické těleso, tzv. Schwarzschild̊uv poloměr:

rs =
2Gm

c2
= 1.48 · 10−27m, (14)

kde G je gravitačńı konstanta, c rychlost světla a m je hmotnost tělesa v kilogramech. Do
koule o Schwarzschildově poloměru muśı být veškerá hmota o dané hmotnosti stlačena, aby
bylo jej́ı zhrouceńı do černé d́ıry neodvratné. Schwarzschild̊uv poloměr také popisuje veli-
kost zmı́něného horizontu událost́ı. Zaj́ımavé je srovnáńı se vztahem odvozeným Laplacem,
který prostě do vztahu pro únikovou rychlost dosadil rychlost světla. Oba vztahy jsou stejné!
Nicméně taková shoda je zřejmě čistě náhodná.

1.1 Černá d́ıra uprostřed Galaxie

V únoru 1974 objevili Bruce Balick a Robert Brown z americké Národńı radioastronomické
observatoře neobvyklý jasný a velmi kompaktńı rádiový zdroj v centru naš́ı Galaxie. Zdroj
označený Sgr A* se nacháźı na souřadnićıch α = 17h45m40s, δ = −29◦00′28′′ (2000.0) bĺızko
hranice souhvězd́ı Střelce se Št́ırem (viz obrázek 27). Brzy bylo jasné, že zdrojem rádiového
zářeńı v tomto př́ıpadě pravděpodobně neńı hvězda. Spekulovalo se, že takový nezvyklý signál
by mohl být zp̊usoben nějakou hmotou pohybuj́ıćı se vysokou rychlost́ı kolem centra Galaxie.
Co by mohlo takto hmotu urychlovat? Mohla by to být černá d́ıra, jenže ta by byla vzhledem
ke své hmotnosti extrémně malá a velmi chladná, kompletně černá, takže jsme nemohli doufat,
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Obr. 27: Asterismus “čajová konvice” v souhvězd́ı Střelce. Souhvězd́ı Střelce je nejlépe pozo-
rovatelné z jižńı polokoule. Rádiový zdroj Sagittarius A* se nacháźı ve středu b́ılého kroužku.

že ji uvid́ıme př́ımo. I když dnes už máme i prvńı př́ımé zobrazeńı této černé d́ıry v srdci naš́ı
Galaxie, prokázat jej́ı existenci lze i nepř́ımo měřeńım dvou veličin v jej́ı bĺızkosti. Můžeme
měřit rychlosti materiálu ob́ıhaj́ıćıho kolem uvažované černé d́ıry a také studovat zářeńı to-
hoto materiálu přicházej́ıćı z okoĺı černé d́ıry. Rychlost nás informuje o minimálńı hustotě
látky soustředěné v daném objemu prostoru (pod oběžnou dráhou sledovaného materiálu),
zat́ımco vyzářené světlo nám řekne, zda tato hmota může být v podobě hvězd. V ř́ıjnu 2002
oznámil tým vedený Rainerem Schödelem z Institutu Maxe Plancka pro mimozemskou fy-
ziku v Německu výsledky desetiletého pozorováńı pohybu hvězdy S2 bĺızko Sgr A*. Výsledky
tohoto týmu (Schödel 2002, 2003) využijeme v naš́ı praktické úloze.

Ty nejhmotněǰśı centrálńı černé d́ıry se zjevně nacházej́ı předevš́ım v eliptických galaxíıch
v okoĺı centrálńıch oblast́ı kup galaxíı. Existuje jasný vztah medzi hmotnost́ı centrálńı černé
d́ıry a rozptylem rychlost́ı okolitých hvězd v galaktické výduti (př́ıpadně taky celkovou hmot-
nost́ı galaktické výdutě). V současnosti se předpokládá, že tohle je jasný d̊ukaz toho, že
centrálńı černá d́ıra galaxie se vyv́ıj́ı souběžně s galaxíı. Mějme však na vědomı́, že hmotnost
těchto černých děr představuje pouze zlomek (< 1 %) hmotnosti celé galaxie.

1.2 Gravitačńı vlny

V současnosti je veliký zájem o studováńı kompaktńıch objekt̊u (např́ıklad neutronové hvězdy
a černé d́ıry) pomoćı gravitačńı astronomie. Začalo to prvńım pozorováńım gravitačńıch vln
pomoćı zař́ızeńı LIGO (Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory). Gravitačńı
vlny byly vyvolány spojeńım dvou černých děr s hvězdnými hmotnostmi (stellar-mass black
hole merger) ve vzdálenosti kolem 400 Mpc. Tato událost (GW150914) nám poskytla několik
zaj́ımavých informaćı: binárńı soustavy černých děr existuj́ı, gravitačńı vlny se š́ı̌ŕı rychlost́ı
světla a přijatý signál souhlaśı s předpověd́ı obecné teorie relativity. Samotná binárńı sou-
stava přitom ztratila energii o hodnotě přibližně 5 % klidové hmotnosti celé soustavy. T́ımto
se nám otevřela vrátka do nové éry fyziky. Můžeme studovat gravitaci v podmı́nkách, které
neńı možné na Zemi laboratorně vyvolat.
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2 Pracovńı postup

Začneme možná trochu překvapivě připomı́nkou Keplerových zákon̊u popisuj́ıćıch pohyby
planet kolem Slunce:

1. Planety se pohybuj́ı kolem Slunce po eliptických drahách, v jejichž jednom ohnisku se
nacháźı Slunce. Rovnice takové elipsy (v polárńıch souřadnićıch) otočené o uhel ϕ je

r(θ) =
a(1− ϵ2)

1− ϵ cos(θ − ϕ)
. (15)

2. Plocha S opsaná pr̊uvodičem planety za jednotku času je stálá:

S/∆t = konst. (16)

3. Poměr druhých mocnin oběžných dob je stejný jako poměr třet́ıch mocnin velkých
poloos oběžných drah.

Kepler publikoval své zákony v letech 1609 až 1619. O několik desetilet́ı později, v roce 1687
Isaac Newton ukázal, že tyto zákony jsou v souladu s jeho univerzálńım gravitačńım zákonem.
To znamená, že je možné je využ́ıt nejen pro soustavu dvou těles planeta - Slunce, ale také
pro Měśıc ob́ıhaj́ıćı kolem Země, umělou družici na dráze kolem Jupiteru nebo hvězdu na
oběžné trajektorii kolem černé d́ıry. Aplikaćı Newtonova gravitačńıho zákona tak byl třet́ı
Kepler̊uv zákon přepsán do podoby:

P 2 =
4π2

G

a3

m1 +m2
, (17)

kde G je gravitačńı konstanta, m1 hmotnost Slunce a m2 hmotnost planety.
V devadesátých letech minulého stolet́ı astronomové objevili několik hvězd, které se velmi

rychle pohybuj́ı na oběžné dráze kolem středu naš́ı Galaxie (viz obrázek 28). Dnes už jich
známe v́ıce než sto. Otázkou ovšem bylo, zda může být jejich vysoká rychlost zp̊usobena
př́ıtomnost́ı neviditelného, ale hmotného tělesa, tedy onou centrálńı černou d́ırou?

2.1 Pozorováńı

Pozorováńı hvězd v bĺızkosti centra naš́ı Galaxie je velmi obt́ıžné. Ve výhledu směrem k centru
Galaxie nám bráńı mnoho hvězd a oblak̊u mezihvězdné látky. Těmi alespoň zčásti pronikne
infračervené zářeńı deľśıch vlnových délek, takže zachyt́ıme zářeńı hvězd z centra Galaxie
zejména v této části spektra. Po mnoho let tak tým astronomů vedený Reinhardem Genze-
lem pořizoval sńımky centra Galaxie v infračerveném oboru na ESO s pomoćı Very Large
Telescope v Chile (viz obrázek 29). V pr̊uběhu času se hvězdy v bĺızkosti centra Galaxie tro-
chu posouvaly. Plat́ı to zejména pro hvězdu označenou S2. Jej́ı polohu bĺızko centra Galaxie
ukazuje obrázek 30.

2.2 Výpočet hmotnosti

Podle třet́ıho Keplerova zákona v přesněǰśım zněńı je možné zjistit celkovou hmotnost dvojice
na sebe p̊usob́ıćıch těles, pokud známe oběžnou periodu a velkou poloosu oběžné trajekto-
rie. V tabulce 23 jsou uvedeny polohy hvězdy S2 v přepočtených pravoúhlých souřadnićıch
x, y. Jejich zakresleńım do grafu tedy můžeme zjistit velkou poloosu a a posléze i periodu P .
Jestliže budeme znát tyto dvě hodnoty, vypočteme pomoćı Keplerova zákona celkovou hmot-
nost m, danou jako součet hmotnosti černé d́ıry mBH a hvězdy S2 mS . V této chv́ıli nám
postač́ı znalost součtu hmotnost́ı. Teprve později se budeme zaj́ımat, kolik z tohoto součtu
připadá na hmotnost černé d́ıry a kolik na hvězdu S2.
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Obr. 28: Odvozené trajektorie šesti hvězd v okoĺı černé d́ıry Sagittarius A* v centru Galaxie
na základě dat z Eisenhauer et al. (2005). Poznámka: Pro srovnávaćı obrázek je zvolena škála
7940 au na jednu úhlovou vteřinu (1” v radiánech × 7.94 kpc v au). V tomto měř́ıtku je
vzdálenost mezi Sluncem a hvězdou Proxima Centauri 33.8krát větš́ı (268 000 au ÷ 7940
au/”) než výška obrázku.

Po zakresleńı poloh hvězdy S2 do grafu a určeńı poloos oběžné trajektorie přistouṕıme ke
zjǐstěńı oběžné periody P . Za tuto dobu oṕı̌se pr̊uvodič hvězdy, tedy spojnice hvězda - černá
d́ıra, plochu Sel

Sel = πab, (18)

kde a, b jsou velikost poloos elipsy. Druhý Kepler̊uv zákon ř́ıká, že plocha opsaná pr̊uvodičem
je stálá, což jinak řečeno znamená, že velikost opsané plochy je úměrná době, za kterou je
tato plocha pr̊uvodičem opsána. Jestliže budeme např́ıklad uvažovat polovinu oběžné doby
P/2, pak plocha opsaná pr̊uvodičem bude Sel/2. Obecně tedy, jestliže se za čas ∆t hvězda
přesune z bodu 1 do bodu 2, pak plocha opsaná pr̊uvodičem bude

∆S =
∆t

P
Sel. (19)

Potřebné údaje pro určeńı délky periody ∆S,∆t a Sel najdeme v tabulce 23 nebo źıskáme
s jej́ı pomoćı.

Nyńı už můžeme dosazeńım do třet́ıho Keplerova zákona vypoč́ıtat celkovou hmotnost m
hvězdy a černé d́ıry. Hvězdy jsou definovány jako gravitačně vázané objekty s hmotnostmi
v rozmeźı zhruba 0.08 M⊙ až řekněme přibližně 300 M⊙. Pokud jste však neudělali chybu,
dostali jste v předchoźım kroku řešeńı úlohy celkovou hmotnost m mnohem větš́ı. Pak ale
neńı v̊ubec d̊uležité, jakého typu je hvězda S2, protože mBH ≫ mS, je jej́ı hmotnost mS

zanedbatelná ve srovnáńı s hmotnost́ı černé d́ıry. Takže můžeme psát, že celková hmotnost
m ≈ mBH a je tedy vlastně dána hmotnost́ı černé d́ıry. Ale moment ... , v́ıme určitě, že
ta hmota patř́ı černé d́ı̌re? Známe hmotnost objektu v oblasti Sgr A*, ale co když to neńı
černá d́ıra, ale ,,jen”uskupeńı velkého množstv́ı hvězd? Rozd́ıl mezi těmito dvěma možnostmi
spoč́ıvá v tom, že hvězdy vyzařuj́ı světlo, ale černé d́ıry nikoli.
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Obr. 29: Sńımek hvězd v centru Galaxie v bĺızké infračervené oblasti spektra poř́ızený
př́ıstrojem NACO na VLT. Dvě žluté šipky označuj́ı polohu kandidáta černé d́ıry “Sagit-
tarius A*”. Vyznačená délka jednoho světelného roku odpov́ıdá úhlové vzdálenosti 8”. Zdroj:
ESO.

Obr. 30: Sńımek pouhých dvou obloukových vteřin centrálńı oblasti naš́ı Galaxie odpov́ıdaj́ıćı
zhruba 82 světelným dn̊um. Rádiový zdroj Sgr A* je vyznačen kř́ıžkem. B́ılé kolečko, prak-
ticky na stejné pozici, je hvězda S2.

2.3 Co je ve středu Galaxie?

Zkusme zjistit, kolik světla bychom mohli z oblasti Sgr A* očekávat, pokud by se tam
nacházelo početné uskupeńı hvězd. Pro prvńı odhad předpokládejte, že veškerá hmota tam
př́ısluš́ı hvězdám slunečńıho typu. Kolik Slunćı o hmotnosti 2 · 1030 kg bychom potřebovali,
aby vyvážily oblasti Sgr A*?

Vı́me, že zářivý výkon našeho Slunce je přibližně 4 · 1026 W. Astronomové ale často
poměřuj́ı zářivý výkon hvězd pomoćı absolutńı hvězdné velikosti. Absolutńı hvězdná veli-
kost Slunce M⊙ = +4.83 mag. Vzdálenost D Slunce k centru naš́ı Galaxie je zhruba 8.0
kpc. Spočtěte pozorovanou hvězdnou velikost pro Slunce, pokud bychom ho umı́stili do této
vzdálenosti. Jak velká by byla pozorovaná hvězdná velikost vypočteného množstv́ı hvězd
slunečńıho typu umı́stěného do oblasti Sgr A*?

Už nyńı můžeme prozradit, že astronomové nenaměřili téměř žádné světlo přicházej́ıćı
z centra Galaxie. To můžeme konec konc̊u vidět i na obrázćıch 29, 30, které ukazuj́ı světlo
přicházej́ıćı prakticky jen z hvězd kolem oblasti Sgr A*. Samotný střed naš́ı Galaxie je ale
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mnohem tmavš́ı než by odpov́ıdalo obsazeńı oblasti Sgr A* hvězdami. Ve středu Galaxie tedy
muśı být černá d́ıra.

2.4 Malé a velké černé d́ıry

Možná vás napadne otázka, zda muśı být každá černá d́ıra tak hmotná, jako ta, kterou
jste právě odhalili ve středu Galaxie. V úvodu jsme definovali černou d́ıru a Schwarzschild̊uv
poloměr (viz vztah 14 pro velikost nerotuj́ıćı, symetrické černé d́ıry). Využijme ale nyńı opět
úvah klasické mechaniky. Jak jsme již uvedli, je výsledný vztah pro velikost nerotuj́ıćı symet-
rické d́ıry odvozený z klasické i relativistické fyziky čistě náhodou stejný. Využijme tedy nyńı
vztahu pro únikovou rychlost vu z kulového objektu o hmotnosti m a poloměru r a pohrajme
si trochu s č́ısly:

vu =

√
2Gm

r
. (20)

Spoč́ıtejte únikovou rychlost z povrchu Země za předpokladu, že poloměr Země je RZ =
6378 km a jej́ı hmotnost MZ = 6 · 1024 kg. A ted’ to zkuste s tělesem o hmotnosti Země, ale
o poloměru pouhých 0.5 cm. Nakonec, spoč́ıtejte únikovou rychlost, pokud by Země měla sv̊uj
normálńı poloměr, ale hmotnost 2200krát větš́ı než Slunce. Uvid́ıte, že Země se transformuje
do černé d́ıry ve dvou př́ıpadech: když ji značně stlač́ıme do velmi malého objemu a nebo když
výrazně zvětš́ıme jej́ı hmotnost. Slunce má poloměr v́ıce než 100krát větš́ı než Země. Takže
druhý př́ıpad znamená, že vmáčknete objekt 2200krát těžš́ı než Slunce do koule stokrát menš́ı
než Slunce. To je ale také extrémńı stlačeńı. Rozhoduj́ıćı vlastnost́ı, která dělá černou d́ıru
černou d́ırou neńı tedy velikost, poloměr, ale jej́ı ”kompaktnost”, hustota - poměr hmotnosti k
poloměru a vztah 20 to ukazuje v matematické podobě. Znamená to snad, že mohou existovat
i černé d́ıry s mnohem menš́ı hmotnost́ı než Země, za předpokladu, že budou také velmi malé?
Vypočtěte na závěr, jak malý by musel být poloměr zhrouceného objektu o vaš́ı hmotnosti,
jinými slovy spoč́ıtejte, jak velká černá d́ıra by vznikla z vašeho těla. Porovnejte tento poloměr
s typickou velikost́ı atomu 2 · 10−10 m.

Závěrem můžeme tedy konstatovat, že černou d́ırou by se teoreticky mohlo stát cokoli
- Slunce, Země a dokonce i vy, pokud byste byli schopni dostatečně zvýšit svoji hustotu.
Jenže ve vesmı́ru dosud nalézáme jen černé d́ıry s hmotnostmi větš́ımi než je zhruba hmot-
nost Slunce. Někdy jsou dokonce mnohem větš́ı, jako např́ıklad u oblasti Sgr A* v centru
naš́ı Galaxie. Ale popravdě řečeno, to až tak neočekávaný výsledek neńı. Např́ıklad vy sami
prostě do černé d́ıry zkolabovat nemůžete. Vyžadovalo by to nějaký lis, který neexistuje ani
v př́ırodě ani jej nikdo nezkonstruoval. A stejně je na tom i naše Země nebo Slunce. O bu-
doućım osudu vesmı́rných těles rozhoduje sudička gravitace při jejich zrodu podle porodńı
hmotnosti. O tom, že hvězda př́ıpadně skonč́ı jako černá d́ıra se tedy v́ı od samého počátku.

2.5 Detekce gravitačńıch vln

Detektor gravitačńıch vln LIGO poz̊ustává (při jednoduchém pohledu) ze dvou navzájem
kolmých ramen, laseru a interferometru. Konce ramena tvoř́ı zrcadla, která jsou od sebe
vzdálená 4 km. Paprsek laseru je rozdělen na dva stejné svazky, které projdou celou délku
ramen k zrcadl̊um a odraźı se zpět, kde jsou svazky porovnané pomoćı inteferometru. Po-
kud jsou vzdálenosti mezi zrcadly obou ramen stejné, fáze světelné vlny se nebude lǐsit.
Pr̊uchodem gravitačńı vlny ramenem detektoru (délka L) docháźı k jeho zkracováńı a pro-
dlužováńı s amplitudou ∆L. To zp̊usob́ı, že světelné paprsky v ramenech muśı procestovat
obecně r̊uznou vzdálenost a proto budeme pozorovat odlǐsné fáze na detektoru. Veličina,
kterou př́ımo měř́ıme je gradient gravitačńıho zrychleńı, z kterého můžeme vypoč́ıtat právě
poměr h = ∆L/L. Jak velkých hodnot však může ∆L nabývat, aby jsme byli schopni vlny
detekovat?

2.6 Numerická integrace

Při výpočtu hmotnosti černé d́ıry budete mı́t možnost využit numerický př́ıstup. Existuje
několik metod jak zde postupovat. V tomhle praktiku si vysvětĺıme jeden z jednoduchých
postup̊u.
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Obr. 31: Př́ımé pozorávńı horizontu události kolem centrálńı černé d́ıry v galaxii M 87.
Převzáto z Event Horizon Telescope Collaboration et al. (2019).

Z matematických přednášek již v́ıte, že určitý integrál funkce f(x) si můžeme představit
jako plochu pod křivkou této funkce na intervalu < xA, xB >. Matematický zápis:

F =

∫ xB

xA

f(x) dx ,

vlastně označuje součet ploch sloupc̊u o výšce f(x) a š́ı̌rce dx, kde dx je infinitezimálně
malá hodnota. Samozřejmě, infinitezimálńı nebo nekonečné hodnoty nemůžeme použ́ıt při
numerickém výpočtu. Integrál si však můžeme upravit t́ımto zp̊usobem:

F =

∫ xB

xA

f(x) dx ≈
N∑

n=1

f(xn)∆x ,

kde ∆x je malá, ale jasně zadaná hodnota, xn = xA + n∆x a interval integrace jsme rov-
noměrně rozdělili na N = xB−xA

∆x d́ılk̊u. Jak tohoto využ́ıt?
Zvolme si funkci f(x) = 3x2 + 1 a určeme integrál mezi hodnotami xA = 1 a xB = 3.

Analytickým postupem dostaneme výsledek
∫ 3
1 f(x) dx = 30−2 = 28. Pokusme se dopracovat

ke stejnemu výsledku numericky. Pro ukázku si nejprve zvoĺıme malý počet d́ılk̊u, N = 5.
Postupujeme následovně:

• ∆x = xB−xA
N = 2

5

• f(x1) = 6.88 ; f(x2) = 10.72 ; f(x3) = 15.52 ; f(x4) = 21.28 ; f(x5) = 28.00

• F ≈
∑5

n=1 f(xn)∆x = ∆x
∑5

n=1 f(xn) = 32.96

Výsledek je sice poměrně bĺızko k analyticky zjǐstěné hodnotě, ale ještě s t́ım spokojeni
nebudeme. Pokud chceme dosáhnout lepš́ı výsledek, můžeme zmenšit hodnotu ∆x t́ım, že
zvýš́ıme počet d́ılk̊u N . Můžete si snadno (pomoćı svého programu nebo pomoćı Excelu)
ověřit, že se zvyšuj́ıćım se N dostaneme postupně:
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• F (N = 101) = 30.44

• F (N = 102) = 28.24

• F (N = 103) = 28.02

• F (N = 104) = 28.00

Obr. 32: Graf křivky f(x) = 3x2 + 1. Můžeme vidět, že plocha sloupc̊u s výškou f(xn =
xA + n∆x) je v tomhle př́ıpadě vždy větš́ı než skutečná plocha pod křivkou na daném
intervalu.

Vid́ıme, že výsledek konverguje ke správné hodnotě. K dosažeńı požadované přesnosti však
potřebujeme až N = 10000 d́ılk̊u! S t́ımhle se spokojit nemůžeme. Jestli si vykresĺıme graf se
sloupci, se kterými poč́ıtáme, zjist́ıme velice rychle, že náš postup systematicky nadhodnocuje
(nebo podhodnocuje, v závislosti na tvaru funkce) plochu pod křivkou (obrázek 32). Naopak,
plochu pod křivkou uvedené funkce bychom podhodnocovali, pokud bychom výšku sloupce
poč́ıtali v bodě xn = xA + (n− 1)∆x.

Ideálńım postupem je proto použ́ıt něco mezi, tedy např́ıklad xn = xA + (n − 1/2)∆x
(alternativně, můžeme spoč́ıtat f(xn) pro n i n+1 a pak určit pr̊uměr těchto hodnot). V ta-
kovém př́ıpadě dostaneme již při N = 10 výsledek F = 27.98 a požadovanou přesnost na dvě
desetinná mı́sta dosáhneme při N = 20.

Přesnost výpočtu t́ımto postupem bude silně záviset na tvaru funkce. Neočekávejte, že
dosáhnete velké přesnosti při N = 10, pokud se sklon funkce měńı př́ılǐs rychle na daném
intervalu! V takovém př́ıpadě budeme muset zvýšit N nebo použ́ıt sofistikovaněǰśı numerickou
metodu. Obecně pro popsaný postup plat́ı, že č́ım je funkce na daném intervalu lineárněǰśı,
t́ım menš́ı počet sloupc̊u budeme potřebovat (pro lineárńı funkci f(x) nám v podstatě stač́ı
jediný sloupec!).
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Schödel, R., Ott, T., Genzel, R., Eckart, A., Mouawad, N., & Alexander, T. 2003, Astro-
physical Journal, 596, 1015

Volonteri, M., 2010, Formation of supermassive black holes, A&ARv, 18, 279

65



PRAKTICKÁ ČÁST

Úloha: Hmotnost černé d́ıry v centru Galaxie

Jméno: . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Datum odevzdáńı: . . . . . . . . .

Shrnut́ı úkol̊u:

1. Zakreslete do grafu polohy hvězdy S2 z tabulky 23 včetně nejistot jejich určeńı. Nejis-
toty v obou osách vyznačte jako př́ıslušně dlouhé úsečky.

Tabulka 23: Přepočtené souřadnice hvězdy S2. Předpokládaná černá d́ıra má souřadnice (0.0,
0.0).

Měřeńı Datum [rok] x [”] dx [”] y [”] dy [”]

1 1992.226 0.104 0.003 -0.166 0.004

2 1994.321 0.097 0.003 -0.189 0.004

3 1995.531 0.087 0.002 -0.192 0.003

4 1996.256 0.075 0.007 -0.197 0.010

5 1996.428 0.077 0.002 -0.193 0.003

6 1997.543 0.052 0.004 -0.183 0.006

7 1998.365 0.036 0.001 -0.167 0.002

8 1999.465 0.022 0.004 -0.156 0.006

9 2000.474 -0.000 0.002 -0.103 0.003

10 2000.523 -0.013 0.003 -0.113 0.004

11 2001.502 -0.026 0.002 -0.068 0.003

12 2002.252 -0.013 0.005 0.003 0.007

13 2002.334 -0.007 0.003 0.016 0.004

14 2002.408 0.009 0.003 0.023 0.005

15 2002.575 0.032 0.002 0.016 0.003

16 2002.650 0.037 0.002 0.009 0.003

17 2003.214 0.072 0.001 -0.024 0.002

18 2003.353 0.077 0.002 -0.030 0.002

19 2003.454 0.081 0.002 -0.036 0.002

2. Body proložte elipsou a situaci zakreslete do grafu. Nejjednodušš́ı je postupovat podle
návodu, který je přiložen k materiál̊um předmětu (QtiPlot nebo Python). Uvědomte
si, že elipsa nemuśı nutně procházet př́ımo všemi naměřenými body. Každý bod je přece
určen s nějakou nejistotou.

3. Hodnoty poloos v úhlových vteřinách přepoč́ıtejte na délku vyjádřenou ve světelných
dnech, jestliže v́ıme, že v tomto př́ıpadě 2” odpov́ıdaj́ı 82 světelným dn̊um. Uved’te taky
nejistotu určeńı délky poloosy zakreslené elipsy a diskutujte. Všechny zjǐstěné hodnoty
zapǐste do tabulky 24.
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Tabulka 24: Velikost poloos oběžné trajektorie hvězdy S2.

Poloosa Délka Nejistota určeńı

[”] [světelné dny] [”] [světelné dny]

hlavńı

vedleǰśı

4. Vypočtěte plochu elipsy oběžné trajektorie Sel= . . . . . . . . . . . .

5. Určete periodu oběhu P hvězdy S2 s využit́ım vztahu 19. Využ́ıt můžete nasleduj́ıćı
př́ıstupy:

a) použit́ı kartonu a přesných vah
Elipsu vytiskněte, zkoṕırujte na tuhý paṕır (nebo karton) a vystřihněte. Vystři-
ženou elipsu zvažte na vahách s přesnost́ı 0.01 gramu. Určená hmotnost odpov́ıdá
ploše Sel. Nyńı vystřihněte část, která dle měřeńı v tabulce 23 nebyla opsána
pr̊uvodičem, a opět ji zvažte. Dostane hodnotu pro plochu ∆S. Skutečné plochy
bychom samozřejmě dostali jednoduchým přepočtem, ale protože potřebujete jen
poměr ploch, neńı taková konverze zapotřeb́ı. Přesnost metody zvýš́ıte, když elipsu
naleṕıte na nějaký karton, ale pozor, aby bylo lepidlo rozprostřeno rovnoměrně.

Hmotnost elipsy: . . . . . . . . . . . .

b) poč́ıtáńı čtverečk̊u
Elipsu vyznačte do grafu, který má naznačenou poměrně jemnou souřadnou śıt’.
Pomoćı čtverečk̊u této śıtě určete plochu elipsy Sel a plochy ∆S pro pět r̊uzných
časových interval̊u ∆t. Okamžiky vymezuj́ıćı př́ıslušné segmenty naleznete v ta-
bulce 23. Do tabulky 25 zapǐste č́ısla měřeńı počátečńıho a konečného bodu zvolené
výseče z tabulky 23, odpov́ıdaj́ıćı ∆t, vypočtenou plochu ∆S.

Plocha elipsy Sel = . . . . . . . . . . . . čtverečk̊u.

c) numerická integrace
Plochu elipsy určete pomoćı spočtených hodnot hlavńı a vedleǰśı poloosy. Plochu
segmentu elipsy zjist́ıte pomoćı ∆S = 0.5 ·

∫ θB
θA

r2(θ) dθ, kde index A odpov́ıdá
počátečńımu a index B koncovému měřeńı. Při numerické integraci si rovnoměrně
rozděĺıte úsek mezi θA a θB na N d́ılk̊u (ideálně 100 jestliže použ́ıváte program
nebo Excel, pro ručńı výpočet může stačit i 10) s konstantńım úhlovým krokem
∆θ. Pro jednotlivé kroky plat́ı θn = θA + (n − 1/2)∆θ a pro θB = θA + N ∆θ.
Plochu segmentu pak dostanete jako

∆S = 0.5 ·
N∑

n=1

r2(θn)∆θ . (21)

Úkolem je tedy určit hodnoty θA a θB, tyto úseky rozdělit na N část́ı, pro každé
n spoč́ıtat r(θn) pomoćı rovnice 15 a určit hodnotu sumy 21.

V každém př́ıpadě si zvolte pět r̊uzných dvojic měřeńı. Pro každou zvolenou dvojici
spočtěte uvedeným postupem periodu P a zapǐste do tabulky 25. Nakonec určete
pr̊uměrnou hodnotu periody vyplývaj́ıćı z vašich pěti zvolených výseč́ı a statistickou
nejistotu. Diskutujte nejistoty určeńı periody zvolenou metodou.
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Tabulka 25: Vybrané segmenty trajektorie hvězdy S2.

Výseč Počátek měřeńı Koncové měřeńı ∆t [roky] ∆S [ ] Perioda [roky]

1

2

3

4

5

Pr̊uměrná hodnota periody: P = . . . . . . . . . ± . . . . . . . rok̊u.

6. Dosazeńım do třet́ıho Keplerova zákona vypočtěte celkovou hmotnost hvězdy a černé
d́ıry m = mBH +mS = . . . . . . . . . . . .

7. Spoč́ıtejte kolik hvězd slunečńı hmotnosti (2 · 1030 kg) bychom potřebovali, abychom
dostali stejnou hmotnost jako zjǐstěná hodnota m?
Počet hvězd N = . . . . . . . . . . . .

8. Vypočtěte pozorovanou hvězdnou velikost Slunce, pokud bychom jej umı́stili do vzdále-
nosti centra naš́ı Galaxie (D ≈ 8.0 kpc), a určete pozorovanou hvězdnou velikost v před-
choźım kroku zjǐstěného počtu hvězd.
Pozorovaná hvězdná velikost Slunce ve vzdálenosti D . . . . . . .
Pozorovaná hvězdná velikost N hvězd ve vzdálenosti D . . . . . . .

Přestože jsme v úvodu úlohy zmı́nili, že náš výhled směrem ke středu Galaxie je zast́ıněn
množstv́ım mezihvězdné látky, v našich úvahách a výpočtech se zmı́nka o extinkci dosud
neobjevila. Spoč́ıtejte znovu pozorovanou hvězdnou velikost Slunce, pokud bychom jej
umı́stili do vzdálenosti 8.0 kpc, ale tentokrát uvažujte také mezihvězdnou extinkci ve
vizuálńım oboru AV = 30 mag. Vztah pro modul vzdálenosti pak bude mı́t podobu

m−M = 5 log r − 5 +A. (22)

Pozorovaná hvězdná velikost Slunce ve vzdálenosti D s uvažovanou extinkćı . . . . . . .

Pozorovaná hvězdná velikost N hvězd ve vzdálenosti D s uvažovanou extinkćı . . . . . . .

9. Spoč́ıtejte únikovou rychlost z povrchu Země za r̊uzných předpoklad̊u, kdy budeme
měnit poloměr i hmotnost Země. Začneme ale s těmi správnými hodnotami, poloměrem
RZ = 6378 km a hmotnost́ı MZ = 6 · 1024 kg. Výsledky zapǐste do tabulky 26.

Tabulka 26: Únikové rychlosti z r̊uzných těles.

R = 6378 km R = 0.5 cm R = 6378 km

M = 6 · 1024 kg M = 6 · 1024 kg M = 2200 M⊙

Úniková rychlost [km/s]
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10. Jaká by byla velikost černé d́ıry vzniklé z vašeho těla? Jinak řečeno, určete poloměr
tělesa o vaš́ı hmotnosti, na jehož povrchu by byla úniková rychlost rovna rychlosti
světla.

Poloměr černé d́ıry z mého těla . . . . . . . . . . . ..

Porovnejte tento poloměr s typickou velikost́ı atomu 2 · 10−10 m. Diskutujte.

11. Prvńı detekce gravitačńıch vln ukázala maximum amplitudy deformace ramen detek-
toru o hodnotě h = 10−21. Pokud je rameno dlouhé L = 4 km, jaká bude absolutńı
změna délky ramena ∆L?

Jak se změńı výsledek, pokud budeme za L uvažovat poloměr Země? Porovnejte s ty-
pickou velikost́ı atomu.
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