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V predkladaném sbornicku je uvedeno 9 laboratornich ¢i praktickych tloh z astrono-
mie. Nejde vzdy o zcela nové a puvodni tlohy. Jsou pfevzaty, inovovany, opraveny piipadné
chyby a doplnény. U vsech tloh je samoziejmé uveden i puvodni zdroj(e), takze uzivatel
muze porovnat tlohu s jejim pfedobrazem. Soubor bude nadéle dopliovan. Vznikl v ramci
projektu Inovace vyuky aplikované fyziky na Piirodovédecké fakulté Masarykovy Univerzity,

CZ. 1.07/2.2.00/15.0181.



ZAKLADY ASTRONOMIE 2
Praktikum 1
HERTZSPRUNGUV-RUSSELLUV
DIAGRAM

1 Uvod

Hertzsprunguv-Russelluv diagram (HR diagram nebo jen HRD) zaujimé mezi astrofyzikdlnimi
diagramy zcela vysadni postaveni. Obrazy hvézd se v ném vyskytuji ve tfech oblastech. Na-
prostd vétsina hvézd (asi 92 %) je zobrazena na tzv. hlavni posloupnosti, 7 % hvézd vypliuje
oblast bilych trpaslikil a jen jedna setina vSech hvézd patii do skupiny obru nebo veleobrt.
I kdyz na podobu HR diagramu maji silny vliv nejruznéjsi vybérové efekty, predstavuje
vyznamnou pomucku pro studium hvézd a hvézdnych uskupeni.

Nejveétsi skupinou hvézd na HR diagramu je hlavni posloupnost. Tam se nachézeji hvézdy,
které v centru spaluji vodik. Protoze tato etapa v zivoté hvézd trva nejdéle, je pravé hlavni
posloupnost nejpocetnéji zastoupenou skupinou HR diagramu. Z podoby HR diagramu ale
mimo jiné vyplyva, ze jasnéjsi hvézdy jsou také velmi horké. Hvézdy v horké ¢asti hlavni
posloupnosti jsou modiejsi a hmotnéjsi. Chladnéjsi, slabsi hvézdy hlavni posloupnosti jsou
cervenéjsi a méné hmotné. Je nutné si také uvédomit, ze poloha hvézdy na hlavni posloupnosti
je hvézdé dana do vinku pfi jejim vzniku. Je odvozena od jeji hmotnosti. Na hmotnosti také
zévisi, jak dlouho se hvézda na hlavni posloupnosti zdrzi. Cim je hvézda hmotnéjsi, tim kratsi
dobu na hlavni posloupnosti stravi.

Kdyz hvézdy opusti hlavni posloupnost, zalezi jejich dalsi vyvoj na jejich poc¢ateéni hmot-
nosti. Hvézdy méné i vice hmotné nez Slunce mohou mit dalsi vyvojovou cestu velmi odlisnou,
ale obé skupiny projdou oblasti ¢ervenych obru.

Oblast cervenych obru (a veleobru) je tvorena rozmanitymi hvézdami, které byly diive
na hlavni posloupnosti. Kdyz je vodik v nitru hvézdy témeéi vycerpan zacne jadro hvézdy
hlavni posloupnosti chladnout, produkce energie klesi a jadro se smrstuje. Kontrakce jadra
ale vede ke zvysSeni jeho teploty a produkce energie. Vétsi mnozstvi energie z jadra zpusobi
expanzi svrchnich vrstev a hvézda se za¢ne nafukovat. Piestoze je teplota jadra vétsi, hustota
zafivého toku (mnozstvi energie, které projde jednotkou povrchu) se zmensi, takze povrch je
chladngjsi a tedy ¢ervenéjsi.

Horké jadro hvézdy zapaluje vodik v okoli jadra a nakonec v samotném jadru i hélium. Tak
obrovsky tok energie z jadra vede spolu se vzrustajici plochou povrchu ke zvyseni zaiivého
vykonu hvézdy. Cerveni obii se tak nachézeji napravo od hlavni posloupnosti a jejich ty-
pickymi charakteristikami jsou nizkd povrchova teplota a vysoky zafivy vykon.

Dalsi skupina hvézd v HR diagramu je tvofena bilymi trpasliky. Bili trpaslici jsou hvézdy
slune¢niho typu v poslednim stddiu svého vyvoje. Poté, co v jadru vyhotelo i hélium, doslo ke
kolapsu téchto hvézd, protoze uz nemély hmotnost tak velkou, aby v nich mohlo dojit k za-
paleni dalsich, tézsich prvka. Béhem smrsténi dosdhne jadro obrovské hustoty. Bili trpaslici
dosahujf velikosti srovnatelné se Zemi, ale jejich hmotnosti jsou ponékud vyssi (typicky mezi
0.5 — 1.0 Mg, Mukremin et al. 2018). Jsou to velmi zhavé objekty, ale protoze jsou malé,
jejich celkovy zarivy vykon je nizky. Na HR diagramu se proto nachazeji vlevo pod hlavni
posloupnosti.

Je vhodné si uvédomit, ze existuje rozdil mezi polohou osamocené hvézdy v HR diagramu
a polohou stejné hvézdy nachéazejici se ve hvézdné soustavé (pro jednoduchost si predstavte,
ze souputnikem je méné jasnd hvézda).




2 Pracovni postup

2.1 Vzhled HR diagramu

Do HR diagramu budete zaznamendvat dvé desitky nejjasnéjsich a nejblizsich hvézd. Na
vodorovnou osu diagramu vyneste posloupnost spektrélnich typu (O-B-A-F-G-K-M). Pro
kazdy spektrdlni typ volte stejné velky tsek. Nezapomente, ze nejteplejsi hvézdy jsou vlevo,
nejchladnéjsi vpravo. Muzete postupovat tak, ze spektralni tiidé pridélite ¢iselnou hodnotu,
napiiklad: K 8 = 6.8, K9 =69, M0 =70, M1 =71, ... Pak jenom sta¢i popisky osy
prejmenovat (je na vés, jestli si oznacite dilky osy indexy 0 nebo stiedy s indexy 5, nebo
oboji, ale nezobrazujte vsechny dilky).

Na svislé ose bude absolutni hvézdna velikost M. I tady pozor na orientaci osy. Jasnost
hvézd ma rust smérem nahoru. A co hvézdné velikost? Potiebny rozsah hodnot pro absolutni
hvézdnou velikost M zjistite v tabulkach 1, 2 a 3 (nebo v souborech na strance predmétu).

V tabulce 1 je uvedeno 22 nejjasnéjsich hvézd noéni oblohy. Dokazete tici, podle jakého
kritéria zde jsou hvézdy sefazeny? Takovy zpusob fazeni je bézny ve hvézdnych katalozich.
Uvedené hvézdy zobrazte v HR diagramu.

Do téhoz HR diagramu vyneste i 26 k ndm nejblizsich hvézd (tabulka 2) a Slunce, pro
néz si potfebné tdaje zjistéte.

Uz letmy pohled na HR diagram naznacuje, ze se zde vyrazné uplatnuji vybérové efekty.
Nejjasnéjsi hvézdy ,sbirame“ z velké oblasti, proto je jich na nasem diagramu podstatné
vice nez by odpovidalo jejich skute¢nému zastoupeni mezi vSemi hvézdami. Zatim jde jen
o nas pocit, nas odhad. Zkusime jej ale kvantifikovat. Porovname vzdalenost nejblizsi hvézdy
z tabulky 2 s rozdélenim vzdalenosti nejjasnéjsich hvézd z tabulky 1. Hvézdy v tabulce 2 maji
paralaxy m > 0.27”. Za typickou paralaxu povazujte m = 0.3”.

Z predchozich informaci vime, ze HR diagram je ovliviiovan riznymi vybérovymi efekty.
Ne vzdy jsou v ném zobrazeny v8echny nejdulezitéjsi ¢asti. Proto doplite vytvareny HR dia-
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hvézd v HR diagramu. Jejich soufadnice nalezneme v tabulce 3.
2.2 Vzdalenost hvézdokup pomoci barevného diagramu

Pokud méame k dispozici fotometrickd data o hvézddch z hvézdokup nebo galaxii, muzeme
také zkonstruovat HR diagram i bez znalosti spektrdlnich tiid téchto hvézd. Vzhledem ke
vzdalenostem téchto objektt Ize jejich rozméry zanedbat. Jinak fe¢eno, objekty v nich budou
od nas stejné daleko. Pak misto zafivého vykonu nebo absolutni hvézdné velikosti muzeme
na osu y vynaSet pozorovanou hvézdnou velikost a 1daje o teploté nebo spektralni tiidé
nam nahradi barevny index. Proto se také této varianté HR diagramu ika barevny diagram.
Barevny diagram ruznych hvézdokup se bude lisit tim, ze hlavni posloupnosti budou vuéi
sobé posunuté ve svislém sméru, protoze kazda z téch hvézdokup ma jiny modul vzdéalenosti
(m — M). Toho lze vyuzit k urceni vzdalenosti hvézdokupy. Pokud zndme vzdalenost jisté
hvézdokupy a v ni mame pro fadu hvézd zjisténé hodnoty pozorované i absolutni hvézdné
velikosti, muzeme s jeji pomoci ur¢it vzdédlenost jiné vétsinou mnohem vzdalengjsi oteviené
hvézdokupy.

Blizkou a zndmou hvézdokupu predstavuji v této praktické tloze Plejady (vzdalenost
150 pc). V souboru M4bgaia.txt naleznete naméfené hvézdné velikosti z druzice Gaia. Ba-
revny index (osa x) je ddn hodnotami Bp — Rp, jasnost zase hvézdnou velikosti ve filtru G
(osa y). Jasnosti hvézd v G prepocitejte na absolutni hvézdné velikosti M.

Budeme zkoumat hvézdokupu NGC 188. Pozadované hodnoty Bp — Rp a G naleznete
v souboru NGC188gaia.txt. Chtéli bychom porovnat zavislost G na Bp — Rp ve hvézdokupé
NGC 188 se vztahem mezi Mg a Bp — Rp v Plejadach. Pokud by se nachazely hvézdokupy
ve stejné vzdélenosti, vliv mezihvézdného prostiedi by byl zanedbatelny, a hvézdokupy by
vznikly ze stejného materidlu (stejny chemicky obsah), pak by se hlavni posloupnosti obou
hvézdokup v barevném diagramu shodovaly a rozdil mezi Mg a G by predstavoval jejich
vzdalenost od nas. Pokud se jejich vzdalenost od nds lisi, muzeme posun v ose y barevného
diagramu vyuzit pfimo pro urceni vzdélenosti NGC 188 s pomoci znalosti vzdalenosti Plejad.



Sta¢i ndm pouze posouvat hodnoty Mg ve hvézdokupé Plejady o konstantni hodnotu (stej-
nou pro vsechny hvézdy), dokud hlavni posloupnost nesplyne s tou v NGC 1888 (G). Tato
konstanta predstavuje pravé modul vzdélenosti studované hvézdokupy. Po nalezeni spravné
konstanty vykreslete graf obou hvézdokup.

Z barevnych diagramu je mozné zjistovat nejen vzdalenost ale také staif hvézdokup. Nej-
jasnéjsi hvézdy na hlavni posloupnosti, které maji také nejvétsi hmotnost, opoustéji hlavni
posloupnost jako prvni. Zakfiveni vrchniho konce hlavni posloupnosti pro hvézdokupu nas
tedy informuje kvalitativné o stéif celé skupiny hvézd. Cim nize je toto zakiiveni na hlavni
posloupnosti, tim je studovand skupina hvézd starsi. Pfesnéjsi urceni se provadi pomoci mo-
deli hvézd a jejich vyvoje. S jejich vyuzitim se konstruuji tzv. izochrony — mista, kterd v HR
diagramu spojuji hvézdy stejného stari. Porovnanim modelovych izochron s hlavni posloup-
nosti pak lze zjistit staif hvézdokup'. V nagsem piipadé postaéi jen srovnani dvou ziskanych
diagramii — pro Plejady a NGC 188. Urcete, kterd z hvézdokup je starsi.

2.3 Dvojhvézdy v barevném diagramu

Predpoklada se, ze az nékolik desitek procent pozorovanych hvézd ma také souputnika.
Uvazujme, ze kazda z uvedenych hvézd v Plejadach je osamocena. Vyneste body do nového
barevného diagramu (B —V, V). Ted si predstavme, Ze kazd4 z téchto hvézd by se nachézela
ve hvézdné soustavé, kde sekundarni hvézda ma V = 9.0 mag a B = 9.5 mag. Vypocitejte
zménu jasnosti v obou filtrech kvuli pfitomnosti souputnika a tato data vyneste do stejného
grafu.

Vznikly barevny diagram predstavuje situaci, kde se presné 50 % hvézd nachézi ve
dvojhvézdéch (jestli je uvedend sekundarni hvézda typickym souputnikem). Diskutujte vzhled
barevného diagramu ovlivnéného existenci dvojhvézd. Existenci takové populace hvézd si
muzete ovérit pohledem na ,skuteény“ barevny diagram z druzice Gaia.
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PRAKTICKA CAST

Uloha: Hertzsprunguv-Russelliv diagram

Shrnuti tkolu:

1. Vyneste do grafu 22 nejjasnéjsich hvézd nasi oblohy z tabulky 1 a 26 nam nejblizsich
hvézd z tabulky 2.2 Graf nezapomeiite pfilozit k protokolu. Body z obou vynasenych
souboru dat odliste barevné nebo pouzitymi symboly. Napiiklad pro oznaceni polohy
nejjasnéjsich hvézd zvolte maly prazdny krouzek, zatimco pro oznaceni polohy hvézd
nejblizsich plny kotoucek. Pokud hvézda patii mezi nejjasnéjsi i nejblizsi, vyplite jen
polovinu kotoucku.

Pokud si nevite rady s odpovédi, vyhledejte si jednotlivé hvézdy na mapé hvézdné
oblohy.

3. Zjistéte spektralni typ Slunce a jeho absolutni hvézdnou velikost a vyznacte polohu
Slunce v HR diagramu.

4. Doplnte v tabulce 1 vzdalenosti uvedenych hvézd. Vypocet bude jisté snadnou zdlezitosti,
v8e potfebné mate piimo v tabulce. Zapiste, jaky vztah budete pouzivat pfi vypoctu:

5. Pro nejblizs§i hvézdy predpokladejte, ze stfedni hodnota paralaxy hvézd z tabulky 2
je priblizné m = 0.3”. Porovnejte rozdéleni (histogram) vzdédlenosti nejjasnéjsich hvézd
s touto vzdalenosti. Graf histogramu pfilozte k praktiku.

Vysledné hodnoty:

e Stfedni vzdélenost nejblizsich hvézd rpjpe = .. . - - . . . . . ..
e Stfedni vzddlenost nejjasnéjsich hvézd rjpsne = . .. . ... ... ..

e Pocet nejjasnejsich hvézd se vzdalenostmi mensimi nez ke = - - - -

Diskuse:

v/

bulce 3. Po zakresleni spojte tyto body plynulou ¢arou a oznaCte nazvem piisluSnou
vétev diagramu.

2Slunce tady neuvazujeme. Mame na mysli hvézdy noéni oblohy.



10.

11.

12.

Dveé z uvedenych nejbliz§ich hvézd jsou bili trpaslici. Odhadnéte jejich svislou vzdalenost
od hlavni posloupnosti.

Bili trpaslici se typicky nachazeji . . ........ mag pod hlavni posloupnosti.

. Vytvoite barevny diagram Plejad a hvézdokupy NGC 188. Data k vytvofeni grafu

naleznete taky v souborech M45gaia.txt a NGC188gaia.txt. Pro Plejady vynésejte do
grafu Mg misto G.

. Grafem Plejad posouvejte ve sméru osy y az se budou hlavni posloupnosti obou grafu

piekryvat, respektive plynule pfechazet jedna v druhou. Shodovat by se mély predevsim
v oblasti chladnéjsich hvézd. Odectéte vzajemny posun skal hvézdnych velikosti na ose
y, ktery predstavuje modul vzdélenosti pro hvézdokupu NGC 188 a z néj vypoctéte
vzdalenost této hvézdokupy. Diskutujte pfesnost urcéeni vzdalenosti touto metodou.

Vysledné hodnoty:

e (m—M)=(V-My)=............
e vzdalenost hvézdokupy NGC 188 r=.........

Diskuse:

Porovnanim barevnych diagramt Plejad a NGC 188 urcete, ktera z téchto otevienych
hvézdokup je starsi a svou odpovéd zdivodnéte. Naleznéte v astronomické literatuie
nebo na internetu bézné udavané stari hvézdokup a uved'te piesnou citaci.

Spocitejte barevny index (B—V') a absolutni hvézdnou velikost My pro vybrané hvézdy
z Plejad a vysledky dopliite do tabulky 4. Vykreslete si tento barevny diagram Plejad
a predpokladejte, ze se jednéd o osamocené hvézdy. Za predpokladu, ze by hvézda (V =
9.0 mag, B = 9.5 mag) byla souputnikem téchto hvézd, vypocitejte jasnosti takovych
dvojhvézd (V, By) a vykreslete je do stejného grafu (ten prilozte k praktiku). Diskutujte
vzhled vzniklého barevného diagramu — zaméite se predevsim na y-ovou vzdalenost mezi
témito dvéma populacemi hvézd.

K praktiku pfilozte barevné diagramy (Bp — Rp, G) obou hvézdokup. Useckou vyznadte
vas odhad polohy hlavni posloupnosti v grafu, pak jinou barvou vyznacte polohu vétve
dvojhvézd. Odhadnéte, jaky je typicky rozdil ve hvézdné velikosti téchto dvou vétvi
barevného diagramu?



Tabulka 1: 22 nejjasnéjsich hveézd

Hvézda m M | Sp r Hvézda m M | Sp r
[mag]| [mag] [pc] [mag]| [mag] [pc]

a Eri 05| 22| B5 a Cru 09| -35| B2

a Tau 09| -07| K5 B Cru 1.3 | 47| BO

o Aur 0.1 -06| G8 «a Vir 1.0 -34| B1

B Ori 01| -70| B8 B Cen 06| -5.0| B1

«a Ori 08| -6.0 M2 a Boo 0.1 02| K2

o Car 0.7 47| FO a Cen 01| 43| G2

aCMa | -1.5| 14| A1 « Sco 1.0 47| M1

e CMa 1.5 ] -5.0| B2 a Lyr 00| 05| A0

o CMi 0.4 27| F5 a Aql 0.8 23| A7

B Gem 1.2 1.0 KO a Cyg 1.3 | -7.3] A2

a Leo 14| 06| B7 o PsA 1.2 19| A3

Tabulka 2: 26 nejblizsich hvézd

Hvézda M [mag]| Sp | Hvézda M [mag]| Sp
HD 1326 A 10.3 | M 1 | Proxima Cen C 155 | M5
HD 1326 B 133 | M6 | a Cen A 4.3 G2
L 726-8 153 | M5 | aCen B 57 | K5
UV Cet 15.8 | M 6 | Barnardova 133 | M5
T Cet 5.7 G 8 | HD 173739 A 11.2 | M4
e Eri 6.1 K2 | HD 173740 B 119 | M5
a CMa A 14 A1 | Ross 154 13.3 | M4
o CMa B 116 | A 61 Cyg A 7.6 K5
a CMi A 26 |F5 |61CygB 84 | K7
a CMi B 13.0 | F € Ind 7.0 K5
Wolf 359 16.7 | M 8 | L 789-6 146 | M7
HD 95735 10.5 | M 2 | HD 217987 9.6 M 2
Ross 128 13.5 | M 5 | Ross 248 14.8 | M6




Tabulka 3: Vétve HR diagramu.

Hlavni posloupnost Obri Veleobti
Sp M [mag] | Sp | M [mag]| Sp | M [mag]
05 -5.8 GO 1.1 BO 6.4
B0 —4.1 G5 0.7 |AO —6.2
B5 -1.1 KO0 0.5 FO —6.0
A0 0.7 K5 0.2 | GO —6.0
A5 2.0 MO 04 | G5 —6.0
F O 2.6 M5 08 | KO 5.0
F5 3.4 K5 -5.0
GO 4.4 MO -5.0
G5 5.1

KO0 5.9

K5 7.3

MO 9.0

M5 11.8

M 8 16.0




Tabulka 4: Fotometrie hvézd v Plejadach. Prevzato z Briick (1990).

B [mag]| V' [mag] (B —V) [mag] | My [mag]
2.78 | 2.87
3.56 | 3.64
3.60 | 3.71
3.81 3.88
412 | 418
420 | 4.31
5.01 5.09
538 | 5.45
572 | 5.76
6.31 6.29
6.84 | 6.82
7.02 | 6.99
7.45 7.35
787 | 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
1042 | 9.88
10.75 | 10.13
11.12 | 10.48
11.63 | 10.83




ZAKLADY ASTRONOMIE 2
pPraktikum 2
VZDALENOST CEFEID

1 Uvod

Urcovani vzdalenosti ve vesmiru patii sice k zdkladnim tkolum astronomie, ale v praxi se
rozhodné nejednd o jednoduchou tlohu. Zasadni problém tkvi v tom, ze neexistuje jedind uni-
verzalni metoda, kterd by ndm pomohla uréovat vzdalenosti ke vSem objektiim ve vesmiru.
Vyuzivame proto mnoha nejriznéjsich metod, kdy jedna metoda slouzi jako zdklad pro jinou,
navazuji na sebe, a proto nékdy mluvime o tzv. kosmickém zebiiku vzdalenosti. Zasadnim
pozadavkem samoziejmeé je, aby vSechny pticky tohoto zebficku byly nélezité presné a zka-
librované.

Jednou z nejrozsitenéjsich metod urcovani vzdalenosti ve svété hvézd je vyuziti jednoho
typu pulsujicich hvézd, tzv. cefeid. Jsou pozorovatelné na velkou vzdélenost, takze s jejich
pomoci Ize urcovat nejen vzddalenosti v nasi Galaxii, ale i v jinych hvézdnych soustavach.
Vyznam cefeid objevila v roce 1912 Henrietta Swan Leavittova. U cefeid v sousedni galaxii
Malém Magellanové oblaku (Small Magellanic Cloud — SMC) zjistila, ze existuje zavislost
mezi jejich stfedni hvézdnou velikosti a periodou svételnych zmén. Cim jsou periody delsf,
tim jsou cefeidy jasnéjsi. Hvézdy v Malém Magellanové mra¢nu muzeme povazovat za stejné
Pozdéjsi vyzkumy potvrdily, ze jde o obecnou vlastnost cefeid.

V tomto praktiku vyuzijeme také cefeidy z Malého Magellanova mra¢na. Dnes uz je iden-
tifikovano v SMC mnoho cefeid, zname hvézdné velikosti a periodu svételnych zmén. Na
zakladé téchto udaju pak muzeme stanovit jejich vzdalenost a tim i urc¢it vzdalenost Malého
Magellanova mracna.

2 Pracovni postup

2.1 Vztah mezi periodou a hvézdni velikosti

Cefeidy jsou velmi zafivé hvézdy. Mnoho jich bylo objeveno poc¢atkem minulého stoleti na
fotografickych deskach Harvardské observatote. K dispozici mate soubor klasickych cefeid
pulsujicich v zdkladnim mddu (Udalski et al. 1999). V souboru ceph.txt jsou uvedeny jejich
periody P a hvézdné velikosti m. Pro dalsi postup vypocitejte logaritmus periody. Vyneste
do grafu veli¢iny log P a m. Linearni zévislost mezi obéma proménnymi by méla byt patrna
jiz na prvni pohled.

Na obrazku 1 jsou zakresleny svételné kiivky c¢tyr cefeid z SMC, které byly pofizeny
v rdmci piehlidkového projektu OGLE (http://ogle.astrouw.edu.pl/). Z obrazku odecté-
te jejich periody svételnych zmén a urcete stfedni hvézdné velikosti mgy = (Mmax + Mmin) /2
Jednotlivé hvézdné velikosti odecitejte s presnosti na desetinu magnitudy. Vysledky zapisujte
do tabulky 5.

Vynesenymi body v grafu prolozte pfimku. Dostanete tak nekalibrovanou zévislost peri-
oda — hvézdna velikost pro cefeidy. Ale vzhledem k tomu, ze vzdalenost vsech cefeid v SMC
od nés je priblizné stejnd, je pozorovand hvézdna velikost zaroven mirou zéarivého vykonu
téchto hvézd.



http://ogle.astrouw.edu.pl/

2.2  Urcéovani vzdalenosti

Kalibraci zavislosti perioda — hvézdna velikost provedeme tak, ze do téhoz grafu vyneseme
absolutni hvézdné velikosti M a logaritmy period P pro 20 cefeid, jejichz vzdalenost byla
urcena jinak. Piislusné hodnoty M a log P v tabulce 6 jsou pievzaty z prace R. P. Krafta
(1961). Také témito novymi body prolozte pfimku.

Z grafu urcete vertikalni rozdil (m — M) mezi obéma piimkami. Prolozené piimky vsak
nejsou rovnobézné. Nastésti, obé rozdéleni bodu maji velice podobny rozsah, takze staci pouze
nalézt stfed rozsahu jednoho z rozdéleni a pocitat v tomhle bodu. Ziskany rozdil (m — M) se
oznacuje jako modul vzdalenosti a plati pro néj

m— M =5logr—5. (1)
Vypocet vzdalenosti r uz je pak snadnou zalezitosti.

2.3 Fitovani dat a nejistoty

Névod popisujici proklddani/fitovani hodnot v grafu je uveden soubézné s praktikem. Je
vénovan postupu v aplikaci QtiPlot nebo v jazyce Python.
Pro odhad nejistoty modulu vzdalenosti

Ay=y1 —y2 = (a1 —az) -z + (b1 — ba),

muzete pouzit nejistoty v parametrech piimek spole¢né se zakonem §iteni chyb

oAy 2 0Ay 2 8Ay 2 8Ay 2
UAy - 6@1 O * aaz $Oas + 8b1 ‘Ubl + 8b2 ‘UbQ ’

Nejistotu vzdalenosti dostaneme diferenciaci rovnice pro modul vzdalenosti, kde diferencial
predstavuje hodnotu nejistoty o piislusné veliciny (ekvivalentni zdkonu sifeni chyb)

5 1
M) = L2
dim = M) =y =g+ dlr),
B In10
Or = Om—M 5 T.

Zde si muzeme taky povsimnout, Ze relativni nejistota vzdédlenosti je rovna soucinu konstanty
a absolutni nejistoty modulu vzdalenosti.
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Obr. 1: Svételné kiivky ¢tyt cefeid v SMC z prehlidky OGLE.

Pouzité zdroje a dalsi materialy 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, ¢. 3, 241-244

Pokorny, Z., Vademecum. Hvézdarna a planetarium M. Kopernika v Brné, 2006
Skarka, M., osobni sdéleni
Stranky projektu OGLE: http://ogle.astrouw.edu.pl/

Udalski, A., et al., 1999, Acta Astronomica, 49, 437
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PRAKTICKA CAST

Uloha: Vzdalenost cefeid

Shrnuti tkolu:

1. S pomoci hodnot v souboru ceph.txt spoctéte logaritmus periody uvedenych hvézd.
Do grafu vyneste veli¢iny log P a m. Nezapomente spravné popsat osy grafu.

2. Prozkoumejte a oméite svételné kiivky na obrdazku 1 a vysledky zaneste do tabulky
5. Ke zjisténi periody zméite vzddlenosti mezi minimy nebo maximy. Mé&feni proved'te
nékolikrat a vysledky zapiste do tabulky. Spoététe prumérnou hodnotu a chybu. Po-
dobné postupujte pii méreni hvézdnych velikosti a uréeni stfedni hvézdné velikosti m,..
Vysledné hodnoty pro ¢tyii cefeidy vyneste do spoleéného grafu s vysledky z bodu 1.
Tyto ¢tyfi body graficky odliste od ostatnich (prézdnym krouzkem, kiizkem apod., aby
nesplyvaly se zbytkem bodu).

3. Vynesenymi body v grafu prolozte ptimku.

4. Doplite do grafu udaje z tabulky 6. Stupnice log P zustane stejna. Nové vynesenymi
body také prolozte primku. Vysledny graf ptilozte k praktiku.

5. Odectéte vertikalni rozdil (m — M) mezi obéma piimkami a doplite nasledujici idaje:
Zjisteny modul vzdalenosti (m — M) = ... ... =

Vzdalenost Malého Magellanova mracna r = . .. ... + ...

6. Diskutujte pfesnost urceni vzdalenosti. Odhadnéte, jak se jednotlivé kroky feseni podilely
na nejistoté urceni vzdalenosti SMC.

12



Tabulka 5: Cefeidy v SMC. Data dle méfeni z projektu OGLE.

Hvézda Meéfeni | mmax Momin Megtr P log P
[mag] [mag] [mag] [dny]
Cep-0793
prumer
chyba
Cep-0387
prumer
chyba
Cep-0374
prumeér
chyba
Cep-0283
prumeér
chyba
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Tabulka 6: Vybrané klasické cefeidy dle Krafta (1961).

Hvézda | log P | M [mag| | Hvézda | log P | M [mag]
SU Cas 0.29 | -1.7 U Sgr 0.83 | -3.5
EV Sct 049 | 24 n 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 Adql 0.65 | 3.1 Z Lac 1.04 | 4.1
CF Cas 0.69 | 34 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 | 34 SV Vul 1.65 | 64
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ZAKLADY ASTRONOMIE 2
Praktikum 3
MERENI VZDALENOSTI
SUPERNOVY SN 1987A

1 Uvod

Supernova predstavuje vybusny konec zivotni drahy urcitych hvézd. Obecné rozlisujeme dva
typy supernov — jedny jsou vysledkem vyvoje ve dvojhvézdé a druhé znamenaji konec zivota
velmi hmotnych osamocenych hvézd. V této laboratorni tloze se budeme vénovat druhému
pripadu. Zatimco komety dostavaly i ve dvacatém stoleti jméno podle svého objevitele, u su-
pernov to neplati. A tak nejvyznamnéjsi supernova minulého stoleti, objevend jako prvni
v roce 1987, mé prosté oznaceni SN 1987A. Objevili ji ve Velkém Magellanové mraénu (LMC)
Tan Shelton a Oscar Duhalde na observatofi Las Campanas v Chile 24. inora a nezavisle na
nich také amatérsky pozorovatel Albert Jones na Novém Zélandu. Jednalo se o prvni pouhyma
o¢ima viditelnou supernovu po ¢tyfech stoletich.

Obr. 2: Velké Magellanovo mra¢no je mald nepravidelna galaxie v blizkosti nasi Galaxie. Je
vyplnéna hvézdami, prachem a plynem a probiha v ni zrod novych hvézd. Snimek byl potizen
Schmidtovym dalekohledem na Evropské jizni observatofi (ESO) na La Silla.

Supernovy typu II jsou vysledkem pomérné rychlého vyvoje masivnich hvézd (o hmotnosti
alespon 8-11 hmot slunec¢nich). Pfi této explozi se uchova z puvodni hvézdy jen malé jadérko,
z néhoz posléze vznikne neutronova hvézda. Vétsina materidlu hvézdy je odhozena do okolniho
prostoru rychlosti az 107 m/s (30% rychlosti svétla, rychlost béhem expanze pomalu klesd).
Expandujici obalka zustava pozorovatelnd po tisice let. Nejprve vytvoii mlhovinu (napiiklad
Krabf mlhovina), kterd se déle rozplyva do okolniho prostoru. Ridké poziistatky supernovy
jsou pak pozorovatelné napiiklad jako tzv. Rasy v souhvézd{ Labuteé.
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Vsechny supernovy jsou velmi jasné. Patii mezi viilbec nejzaiivéjsi objekty ve vesmiru.
Jejich zarivy vykon odpovidé zarivému vykonu nékolika miliard Slunci a to znamen4, Ze jsou
vidét na velkou vzdalenost.

Obr. 3: Mlhovina Tarantule v LMC. Vlevo po vybuchu supernovy SN 1987A 23. tinora 1987,
vpravo pied vybuchem.

vvvvv ’

Urcovéani vzdalenosti ve vesmiru je jednou z nejdulezitéjsich tloh v astronomii. Supernova
SN 1987A nevybuchla v nasi Galaxii, ale nastésti hned v sousedni galaxii Velké Magella-
novo mracno. Pokud se ndm podaii ur¢it vzdélenost supernovy, ur¢ime tim i vzdalenost
LMC. Vzhledem k rozmérum LMC muzeme povazovat vzdalenost k ndm pro vSechny hvézdy
v této galaxii za stejnou. Existuji samoziejmé i dalsi metody urc¢ovani vzdalenosti, lze vyuzit
napfiiklad pulzujici proménné hvézdy, cefeidy. Protoze takové objekty pozorujeme i v dalsich
vzdalenéjsich galaxiich, muzeme pomoci naSeho urceni vzdalenosti pomoci supernovy ko-
rigovat jiné metody urcovani vzdalenosti v tzv. zebiicku vzdalenosti a pouzit je pro jiné,
vzdalenéjsi galaxie nez LMC.

Hubbletv kosmicky dalekohled byl vynesen na obéznou drahu az v dubnu 1990 a tak prvni
snimek SN 1987A s vysokym rozlisenim byl pofizen az 1278 dni po zjasnéni. Na snimku (viz
obr. 4) jsou patrné kruhové ttvary kolem supernovy — vnitini prstenec a dva vnéjsi prstence.
V této praktické tloze vyuzijeme jen vnitini prstenec. Nachazi se piiliS daleko od super-
novy, aby se mohlo jednat o materidl vyvrzeny supernovou pii explozi. Musel byt utvoren
diive, pravdépodobné hvézdnym vétrem v poslednich nékolika tisiciletich pied vybuchem.
Zatim vSak neni presné znam mechanismus, jak byl material z hvézdy zformovan do takového
tenkého, dobte definovaného kruhu. Je vSak ziejmé, ze jakmile k materialu disku doputovalo
infra¢ervené zareni ze supernovy, zacal silné zarit. Predpokladdame, Ze prstenec je perfektné
kruhovy, ale je natocen vuéi zornému paprsku od Zemé, takze jej vidime jako elipsu. Kdyby
byla rovina prstence vuéci sméru k Zemi kolmad, vidéli bychom jej jako kruhovy a v8echny ¢asti
prstence by se zjasnily najednou. Zablesk ze supernovy doputoval k celému prstenci soucasné.
Natoceni prstence ale zpusobilo, Ze k Zemi nejblizsi ¢ast prstence se zjasnila nejdiive, zatimco
nejvzdalenéjsi nejpozdéji (viz obr. 5). Poté, co prstencem zdblesk prosel, plyn v prstenci dél
zaril a jen zvolna ,blednul“. Celkové svétlo vyzarené prstencem dosdhlo maxima priblizné
v dobé, kdy byl osvétlen cely obvod prstence. A pravé toho vyuZzijeme pii feSeni nagi ilohy.

Pti postupu v praktiku budete muset urcovat nejistoty veli¢in — nezapomente, ze pokud
je veli¢ina zavisla od vice proménnych, je nutno pouzit zakon Sifeni chyb.
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Obr. 4: Supernova 1987A uprostied snimku (vytez vpravo nahoie) zanechdva po sobé zbytky
v podobé ti{ prstencu sviticiho plynu. V tomto cvi¢eni poslouzi maly centralni prstenec na
zméteni vzdalenosti k supernové a tedy i LMC. Kolem supernovy je na snimku vidét nejen
mnoho mladych (12 milionu let starych) modrych hvézd, ale také prach a plyn temné cervené
barvy. To ukazuje, Ze oblast kolem supernovy poskytuje stale vhodné podminky pro vznik
novych hvézd. Snimek byl potizen pomoci HST.

Obr. 5: Zjasnéni prstence. Animace ukazuje, jak svétlo ze supernovy SN 1987A doputuje
k prstenci materialu a ten nasledné za¢ne zafit. Prstenec se rozzaril nejvice 400 dni po vzpla-
nuti. Pro pozorovatele na Zemi se ale v dusledku konec¢né rychlosti svétla nejdiive zjasnuji ty
casti prstence, které jsou k nam nejblize. Méfenim tohoto ¢asového zpozdéni je mozné urcit
vzdalenost SN 1987A. Obrazky jsou prevzaty z STScI/NASA.
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Obr. 6: Kdybychom se divali na prstence SN 1987A z vhodného 1hlu, vidéli bychom tii
kruhové prstence se supernovou SN 1987A ve stfedu nejmensiho z nich a dva vétsi prstence
v rovnobéznych rovinach. Na snimku HST se ndm ale promitaji vSechny tfi do jediné roviny.

Prevzato z STScI/NASA.

Obr. 7: Hvézdy kolem supernovy SN 1987A byly zachyceny na snimku pofizeném v dnoru
1994 s Wide Field and Planetary Camera 2 (WFPC2) na palubé HST. Byl pouzity filtr He,
ktery propoustél cervené svétlo vychézejici ze zaiictho vodikového plynu.
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Pouzité zdroje a dalsi materialy ke studiu

Fransson, C., Cassatella, A., Gilmozzi et al. 1989, Ap.J., 336, 429-441: Narrow ultraviolet
emission lines from SN 1987A Evidence for CNO processing in the progenitor.

Gould, A., 1994, Ap.J.,425, 51-56: The ring around supernova 1987A revisited. 1: Ellipticity
of the ring.

Panagia, N., Gilmozzi, R., Macchetto et al.,1991, Ap.J., 380, L23-L26: Properties of the
SN 1987A circumstellar ring and the distance to the Large Magellanic Cloud

Jakobsen, P., Albrecht, R., Barbieri, C. et al.1991, ApJ, 369, L63-L66: First results from the
Faint Object Camera — SN 1987A. Viz také http://www.eso.org/
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PRAKTICKA CAST

Uloha: MéFeni vzdalenosti supernovy SN 1987A

1. Nejprve spocitdme uhlovy prumér vnitiniho prstence, tedy takovy, jak jej pozorujeme
ze Zemé. Vyuzijeme k tomu hvézdy 1, 2, 3 v obrazku 7. V tabulce 7 jsou udany je-
jich vzdalenosti v thlovych vterinach. Zméirte vzdalenost hvézd na snimku. Zapiste do
tabulky a spocitejte odpovidajici méfitko snimku.

Tabulka 7: Méritko snimku na obrazku 7.

Vzdalenost [mm] | Vzdalenost [’] | Méfitko [”/mm]
Hvézdy 2 ke hvézdé 1 3.0
Hvézdy 3 ke hvézdé 1 1.4
Hvézdy 3 ke hvézdé 2 4.3

2. Uhel mezi rovinou prstence a rovinou kolmou na zorny paprsek ze Zemé se nazyva
inklinace nebo inklina¢ni thel ¢. Pokud by inklinace byla nulovd nebo rovna 180°,
pak bychom vidéli prstenec kruhovy. Kdyby byla rovna 90°, pozorovali bychom misto
prstence jen tusecku. Pro vSechny ostatni hodnoty z intervalu (0°,180°) mé pro nés
prstenec tvar elipsy. Zméfeni velké a malé osy vnitiniho prstence ndm pomuze urcit
nejen prumér prstence, ale také velikost inklinace v piipadé prstence u SN 1987A.

Na obrazku 7 zméite velikost malé a velké osy vnitiniho jasného prstence. Méfeni
vztdhnéte ke stfedu jasného pdsu vnitiniho prstence, vypoctéte pruméry a piislugné
chyby. Vse zapiste do tabulky 8.

Tabulka 8: Velikost prstence.

Méteni | Velka osa [mm| | Mald osa [mm)]

1
2
3
4
)

prumeér

chyba

S pomoci obrazku 8 spoctéte inklinaci véetné jeji chyby. Inklinace prstence SN 1987A
je ... + ...

3. Abychom urcili vzdéalenost supernovy SN 1987A potiebujeme znat skuteény prumér
d prstence v roviné kolmé na zorny paprsek. Vybuch supernovy vyvola silny zablesk,
ktery se do okoli s§i#{ rychlosti svétla. V urcitém case ¢t sekund po vybuchu super-
novy, zablesk osvétli prstenec. Kdyz predpoklddame, ze je prstenec presné kruhovy
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Obr. 8: Urceni inklinaé¢niho uhlu. Pfedstavte si, ze se na soustavu divame ze strany, takze
vidime prstenec pod inklina¢nim thlem ¢ vzhledem k roviné kolmé na zorny paprsek. In-
klina¢n{ dhel muzeme urcit z jednoduchého vztahu mezi velkou a malou osou pozorované
elipsy. Vyznaceny jsou nejblizsi ¢ast prstence A a nejvzdalenéjsi ¢ast B.

a jeho stfed souhlasi se stfedem supernovy, pak by mély byt vSechny ¢asti prstence
pii pohledu ze supernovy osvétleny soucasné. Jenze, pii pohledu ze Zemé, pti inklinaci
i # 0°, resp 180° se nejdiive zjasni k Zemi nejblizsi ¢ast prstence, protoze trajektorie
svétla z této Casti prstence je k Zemi nejkratsi. Ale teprve az je vidét ze Zemé cely
prstenec osvétleny, dosdhne svételna kiivka prstence svého maxima. Rozdil mezi nej-
bliz§mi a nejvzdélenéjsimi body prstence muze byt uréen z prodlevy mezi témito jevy
na svételné kiivce. Urcete z obrazku 11 dobu mezi prvnim zdznamem osvétleni prstence
a okamzikem maxima svételné kiivky, kdy zablesk ze supernovy pro pozorovatele na
Zemi dospél k nejvzdalenéjsim castem prstence.

Zjisténa dobat = ... .. ... a ji odpovidajici vzdalenost d, = . . . . . ... pc.
Kdybychom méli inklinaci 90°, bylo by urceni skute¢ného priméru prstence vzhledem
ke zjisténé dobé t snadné. Pro¢? Vysvétlete.

rovina kolma
k zornému
paprsku

>
]

SN1987A
e e
D

prstenec

P
«

Obr. 9: Zablesk ze supernovy SN 1987A zasihne cely prstenec ve stejnou dobu. Také nejblizsi
cast A a nejvzddlenéjsi B byly ozafeny ve stejnou dobu a simultdnné vyslaly zafeni déle
k Zemi. Svétlo vyzaiené ¢asti B méa ale kvuli sklonu prstence delsi trajektorii k Zemi.

4. Bohuzel v nasem piipadé je inklinace i # 90°, takze situace neni tak jednoducha.
Musime provést jisté zjednodusSeni, jak je naznaceno na obrézcich 10. Rozméry prs-
tence jsou vzhledem k uvazované vzdalenosti malé, a proto muzeme zanedbat tihel mezi
zornymi paprsky k bodu A a bodu B a povazovat je za rovnobézné. Uhly i a j jsou pak
shodné a vypocet hodnoty skuteé¢ného prumeéru prstence je uz trividlni zalezitosti.

21



a)

pozorovatel

rovina kolma
" kzomému
paprsku

b)
rovina kolma
¥ Kzomeému
« A paprsku
pozorovatel —>\_
Inod

w4 e _ >

ST

S

AN

+ [e——
dP

Obr. 10: S pomoci obrazku a dfive zjisténych hodnot je mozné urcit skuteény rozmér prstence
d. Obrézek a) ukazuje skutecnou situaci, ale vzhledem k velké vzdalenosti LMC od Zemé lze

provést zjednodusujici predpoklad, ze paprsky mifici k Zemi k ¢asti prstence A i B jsou

rovnobézné, jak je zobrazeno na spodnim obrazku b).

Urcete skuteény prumér prstence v radidnech véetné chyby uréeni. Vnitini prstenec ma

. rad.

5. Diskutujte, jak se nepfesnost v urcéeni ¢asového zpozdéni projevi na piesnosti uréeni

skuteé¢ného prumeéru prstence.

6. Nyni uz zndme, jak pozorovany ihlovy prumér prstence, tak jeho skuteény rozmeér,

takze urceni vzddlenosti je opravdu snadnou ilohou.

Vzdalenost supernovy SN 1987A r =

7. V ptredchozim 1kolu jste diskutovali vliv pfesnost urceni ¢asu ¢t na hodnotu skute¢ného

prumeéru prstence. Dopliite nyni diskusi ivahou, v jakém rozmezi jste stanovili vzdalenost

supernovy (v zavislosti na chybéch veli¢in potFebnych pro jeji urceni).
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8. Na serveru https://ui.adsabs.harvard.edu/ jsou k dispozici astronomické clanky
publikované v odbornych ¢asopisech. Pokuste se nalézt originalni préaci, v niz Panagia
a kol. (1991) publikovali mimo jiné vzdélenost supernovy SN 1987A. Srovnejte jejich
vysledek s vasim a diskutujte mozné pticiny pfipadnych odchylek. V zddném piipadé
vami urcené hodnoty neupravujte! Pro uklidnéni, pokud se vaSe vysledky nelisi od
publikovanych vice nez o soucet nejistoty ze zdroje a vaseho postupu, pracovali jste

dobre.
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Obr. 11: Svételna kiivka prstence ukazuje méteni celkové jasnosti prstence mésice po ex-
plozi supernovy. Jasnost zacala rust, kdyz svétlo ze supernovy dosdhlo k prstenci. Maximum
krivky odpovida situaci, kdy je pfi pohledu Zemé ,,rozsviceny” cely prstenec. Méteni pochazeji
z druzice International Ultraviolet Explorer (IUE). Nejistotu méfeni odhadnéte jako polovinu
nejmensiho dilku v grafu.

23


https://ui.adsabs.harvard.edu/

ZAKLADY ASTRONOMIE 2
Praktikum 4
A) PULSARY

1 Uvod

Vyvoj osamocenych velmi hmotnych hvézd, pfesahujicich na poc¢atku zivota zhruba 11 hmot-
nosti Slunce, konéi vybuchem supernovy typu II. Z ptivodniho obra se zachova pouze malicky
zbytek v podobé velmi husté malé neutronové hvézdy a doslova cary hvézdného obalu, které
leti prostorem od mista exploze. Malé kompaktni neutronové hvézdy v centru takto noveé
vznikajici mlhoviny se ¢asto projevuji kratkymi, vétSinou radiovymi zablesky s periodou
0,001 s az 4 s. Pulsary byly objeveny v roce 1967 na radioastronomické observatori univer-
zity v Cambridge (Velkd Briténie). Perioda pulsaru se udrzuje konstantni s presnosti, kterou
dosahuji nase nejlepsi atomové hodiny. Princip vzniku pulsi je vcelku jednoduchy, ¢asto se
oznacuje jako majikovy efekt. Magnetické pdly, respektive osa magnetického pole neutro-
nové hvézdy obecné nesouhlasi s rotaéni osou. Ale pravé v okoli magnetickych péla jsou diky
velmi silnému magnetickému poli urychlovany nabité ¢astice do vysokych energii — vznika
zde kuzel zafeni namifeny do prostoru. Zasahne-li nds béhem otaceni pulsaru svazek tohoto
zatreni, zaznamename impuls.

Vyvoj télesa vSak nekonci supernovou — neutronova hvézda se v case taky méni, i kdyz
ne az tak vyrazné. Rota¢ni perioda pulsaru se postupné prodluzuje (rotacéni rychlost klesd)
kvuli ztraté energie zpusobené vyzarovanim. Zkracovani periody je taky mozné, pokud kolem
pulsaru obiha dalsi hvézda a dochézi k pretoku latky mezi nimi. Pozorovany jsou také udalosti
pojmenované glitches (v prekladu zdvady), kdy dojde k malému skokovému navyseni rotaéni
rychlosti pulsaru.

b L
e i | ﬂ;T | ) :
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Obr. 12: Svételnd kiivka pulsaru v Krabi mlhoviné. Jedna ¢asova jednotka na ose x je rovna
1.2 milisekund. Zdroj: https://www.eso.org/public/images/es099481i/.
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2 Pracovni postup

2.1 Urcovani vzdalenosti

V soucasné dobé je zndmo piiblizné 1800 pulsaru. Vétsinou jsou oznacovany zkratkou PSR
a soufadnicemi (rektascenzi a deklinaci) ve tvaru napiiklad 0247+12, respektive B0247412.
Nové objevené pulsary uz maji souradnice v ndzvu vztazené k ekvinokciu J2000.0 a oznaceni
je ve tvaru PSR J0247+1218. V prvni ¢asti této praktické tlohy se budeme vénovat tiem
pulsarum, pro néz urcéime jak periodu pulzaci, tedy dobu rotace, tak i jejich vzdélenost.
Pouzijeme zaznamy ukazujici zafeni t¥{ pulsart na nékolika frekvencich na obrazku 13.

1. Z modelu rotujici neutronové hvézdy vyplyva, ze perioda pulsaru nezavisi na frekvenci,
na niz registrujeme aktivitu pulsari. Proto periodu uréime ze zdznamu na vSech frekvencich
a vysledek zprumérujeme. Nejprve je ale tfeba na obr. 13 urcit vzdalenost mezi impulsy
a prevést je z délkové do casové skaly pomoci méritka, které je dole i nahofe u kazdého
zZaznamu.

2. Na obr. 13 vidime, Ze impulsy se sice opakuji se stejnou periodou na ruznych frekvencich,
ale ptrichazeji k ndm se zpozdénim, které na frekvenci zavisi. Pro nizsi frekvence je zpozdéni
vétsi. Pricinou zpozdéni je skutecnost, ze rddiové viny se v prostiedi s nabitymi ¢asticemi po-
hybuji pomaleji nez svétlo ve vakuu. Rozdil rychlosti zavisi na koncentraci volnych elektronu
i na frekvenci®. Zpozdéni At mezi dvéma frekvencemi vy, vo je ddno vztahem

11
At =4.15-10 nr <2 - 2) , (2)
LSS

kde n je stfedni koncentrace elektronti podél trajektorie paprsku v jednom metru krychlovém,
r vzdéalenost pulsaru v parsecich a frekvence v jsou v MHz. Sou¢in nr se oznacuje jako
disperzni mira. Velikost zpozdéni At muzeme uréit proméfenim zaznamu na obrazku 13.
Naméfena zpozdéni At v milimetrech je zapotiebi prevést na sekundy a pomoci vztahu 2 pak
muzeme zjistit disperzni miru nr pro jednotlivé pulsary.

3. Zname-li disperzni miru nr, muzeme za piredpokladu, ze prumérnd koncentrace elek-
trontt v mezihvézdném prostiedi je 3 - 10 m™ uréit vzdalenost r pulsaru. Ulohu lze sa-
moziejmé obratit. Jestlize uréime vzdélenost r jinou metodou, muzeme naopak z disperzni
miry zjistit elektronovou hustotu v mezihvézdném prostoru. Vypocitejte vzdalenosti vSech tii
pulsaru za vyse uvedeného predpokladu a uvazte, zda jsou ziskané vysledky vérohodné.

2.2 Zmeéna v rotacni periodé
Pulsar bude postupné ztracet rotacni energii skrze zafeni, které je produkovano hvézdou

jako magnetickym dipdlem. Odvozeni vztahu mezi vyzarenou energii a zménou v periodé je
trivialni

1 1 472
EI‘Ot = 5[92 - §Iﬁ
. Am?T .
Erot - _?Pa (3)

kde pro pulsar v Krabi mlhoviné plati, Ze moment setrvacnosti I ~ 10%® kg m? a zména
periody P ~ 3.91-10"13 (Lyne et al. 2015). Pomoci obrazku 12 odméite rotaéni periodu
pulsaru a nasledné spoctéte energii vyzarenou magnetickym dipélem hvézdy v jednotkéch
zéfivého vykonu Slunce (L = 3.828 - 1026 W). Vétsina energie je absorbovana okolni latkou
(Krabi mlhovina) a vyuzita k zvyseni teploty.

3Disperze signali z pulsaru ndm umoziuje snadno odligit impulsy pulsaru od pozemniho ruseni, které
samoziejmé zadné zpozdéni nevykazuje.
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Pouzité zdroje a dalsi materialy ke studiu

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

Lyne, A. G., et al. 2015, MNRAS, 446, 857

Pokorny, Z., Vademecum. Hvézdarna a planetarium M. Kopernika v Brné, 2006
Staelin, D. H., & Reifenstein, E. C., III 1968, Science, 162, 1481
https://astro.washington.edu

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

Shrnuti tkolu:

Uloha:

Pulsary

1. Na obr. 13 oméite pétkrat dolni i horni méfitka u kazdého ze tii zdznamu pulsaru.
Méite s presnosti na desetiny milimetru. Méfeni zapiste do tabulky 9. Pokud nebude
obrazek 13 néjak vyrazné deformovan, pfedpokladejte, ze dolni i horni méfitka u kaz-
dého obrazku jsou stejna. Spoctéte pro kazdy pulsar velikost méfitka, to znamend kolik

milimetrt odpovida jedné sekundé. Vysledky opét zapiste do tabulky.

Tabulka 9: Méritko obrazku 13.

Pulsar 0809474 0950+-08 0329454
Méteni skala [mm] skala [mm] skala [mm]
dolni | horni | dolni | horni | dolni | horni
1
2
3
4
5

Prumér [mm)]

Meéritko*

x) Meéfitko vyjadiuje, kolik milimetri odpovida jedné sekundé.

2. Na obr. 13 zméite s presnosti na desetiny milimetru vzdalenosti mezi impulsy. Pokud
mozno neméite sousedni impulsy, ale impulsy od sebe vzdalenéjsi (a méfenou vzdélenost
délte poctem period mezi impulsy). U pulsaru PSR 0809474 odlisujte pravé impulsy
(oznacené na obr. 13 pismenem P) od pozemniho ruseni (I — Interference). Pomoci
méiftka zjisténého v bodé 1 preved'te naméiené vzdélenosti z délkové do éasové skély.
Vysledky méreni a pfevodu zapisujte do tabulky 10.

Tabulka 10: Vzdalenost impulst, periody pulsaru.

Perioda pro frekvenci Primeérné per.
Pulsar 234 MHz 256 MHz 405 MHz 1420 MHz | ze vSech frekv.
o] | ) | o] | ) | o] | [ | o] | [ B
0809474
0950+08
0329454
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Obr. 13: Registrace zafeni ti{ pulsaru (National Radio Astronomy Observatory, Green Bank,
USA).

3. Zméite na obrazku 13 zpozdéni pulst pro rozdilné frekvence. Namétfené hodnoty pre-
ved'te podle zjisténych méiitek na ¢asy At v sekundich a pomoci vztahu 2 spoéitejte
stfedni disperzni miru nr pro jednotlivé pulsary. Vysledky zapisujte do tabulky 11.

Disperzni mira by méla byt pro dany pulsar pro vSechny kombinace frekvenci stejna.
Ve skute¢nosti se bude mirné lisit v duasledku chyb métfeni. V kazdém piipadé je ale
nutné davat pozor na to, abyste prométrovali odpovidajici pulsy. Zejména u pulsaru PSR
0329454 je tieba vybrat ke tfem impulsim na prvnich tfech frekvencich odpovidajici
¢tvrty na frekvenci 1420 MHz.

4. Pomoci vztahu 2 spocitejte vzdalenosti pulsarua. Predpoklddejte pfitom, ze prumérna
koncentrace elektronti v mezihvézdném prostiedi je 3 - 10°® m 3. Nejistotu urcete sta-
tistickym zpracovanim dat. Vysledky zapiste do tabulky 12.
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5. Jak velkou nejistotu v hodnoté vzdéalenosti znamend nepresnost métreni 0,2 mm v za-
znamech na obrazku 137 Jaky vliv na vysledek by méla nejistota 20 % v koncentraci
elektronu? Obé hodnoty porovnejte s nejistotami z tabulky 12.

6. Jak uz vime, je v oznaceni pulsaru zakédovana jeho poloha na hvézdné obloze. Pomoci
mapy hvézdné oblohy zjistéte, ve kterém souhvézdi a pobliz které jasnéjsi hvézdy se
pulsar nachézi. Popiste také, kdy je nejlépe ptislusna ¢ast hvézdné oblohy pozorovatelna
pro pozorovatele v Brné. Sta¢i uvést mésice nebo roéni obdobi. Vysledky zapiste do
tabulky 12.

7. Pomoci rovnice 3 a obriazku 12 urcete rota¢ni periodu pulsaru v Krabi mlhoviné a ener-
gii vyzafenou magnetickym dipdlem hvézdy. Na jaké frekvenci se nachdzi maximum
tohto zafeni?

Tabulka 11: Zpozdéni a mira disperze

Frekvence 0809+74 0950408 0329454

v vy | [mm] | At nr [mm] | At nr [mm] | At nr

234 | 256

234 | 405

234 | 1420

256 | 405

256 | 1420

405 | 1420

Prumér: - - - - - -

Tabulka 12: Vzdélenosti pulsaru

Pulsar r [pc| | o [pc] | Souhvézdi | Jasnd hvézda v okoli | Viditelnost
0809474
0950+08
0329454
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ZAKLADY ASTRONOMIE 2
Praktikum 4
B) KRABI MLHOVINA

1 Uvod

Vyvoj osamocenych velmi hmotnych hvézd, pfesahujicich na pocatku zivota zhruba 8-11
hmotnosti Slunce, konéi vybuchem supernovy typu II. Z puvodniho obra se zachova pouze
malicky zbytek v podobé velmi husté malé neutronové hvézdy a doslova cary hvézdného
obalu, které leti prostorem od mista exploze. Jestlize neni mozné pozorovat neutronovou
hvézdu, dozvime se o misté smrti hvézdy spiSe diky mlhoviné, kterd vznikla z materidlu
hvézdy vyvrzeného do okolniho prostoru. Pozustatky po supernové oznacované SNR, (super-
nova remnants) jsou dulezitym zdrojem kosmickych ¢dstic a mohou nabyvat roztodivnych
tvaru. Na obrazcich 14, 15 jsou jen nejvyraznéjsi piiklady.

Jednim z nejvice fascinujicich objektt zimniho no¢niho nebe je Krabi mlhovina pobliz
by¢iho rohu v souhvézdi Byka. Mlhovinu objevil francouzsky astronom Charles Messier
v roce 1758. Podle jeho katalogu nese také oznaceni M1. Krabi mlhovina je ve skute¢nosti
poztistatkem jasné supernovy z roku 1054. Cinst{ astronomové tehdy zaznamenali, ze byla 23
dnf viditelna ve dne a celé dva roky na noc¢ni obloze. V roce 1968 zjistili radioastronomové
Staelin a Reifenstein, Ze uprostied mlhoviny je neutronova hvézda, kterd se otaci kolem své
osy 30x za sekundu. Jde také o pulsar, ktery je pozorovatelny i v optické ¢dsti spektra. Ale
zpét k samotné mlhoving. Dnes ma primér kolem 10 svételnych let a rozpina se rychlosti
priblizné 1000 km/s. V této ¢dsti praktické tlohy si zkusime ovérit stafi mlhoviny.

Obr. 14: Pozustatky po supernovach. Vlevo: Detaily pozustatku po supernové Cas A. Vpravo:
N49, nejjasnéjsi pozustatek po supernové v optickém oboru ve Velkém Magellanové mracnu.
Prevzato z wikipedie, galerie HST.

Béhem expanze projdou jednotlivé ¢asti SNR nékolika fazemi:

Faze volné expanze (10* — 102 let) — rychlost expanze je konstantni (10% — 10* km/s)

Adiabatickd faze (102 — 10% let) — ztrdta energie v dusledku zéieni je zanedbateln,
expanze se zac¢ina zpomalovat (v ~ f%), nabyva hodnot kolem 1000 km/s

e Féze ,snézného pluhu“ (10* — 105 let) — zachovava se hybnost latky, energie se ztrac
prostfednictvim zateni, rychlost nadéle klesa (10! — 102 km/s)

Faze spojeni s mezihvézdnim prostorem — expanze se zastavila
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V prubéhu expanze samoziejmé latka chladne, a to z pocatecnich nékolika desitek milionu
kelvint na koneéné desitky tisic kelvinu (¢asem moznd i méné).

Obr. 15: Pozustatky po supernovéch. Vlevo: Slozeny obrazek pozustatku Tychonovy super-
novy SN 1572. Vpravo: Slozeny obrazek pozustatku supernovy SNR 0509-67.5. Prevzato
z galerie HST, National Geographic.

2 Pracovni postup

2.1 Analyza snimku

Vyuzijeme dvé fotografie Krabi mlhoviny pofizené v letech 1973 a 2000, na nichz jsou patrné
rozdily a lze z nich zjistit rychlost expanze. Poloha pulzaru je naznaena na nésledujicim
obrazku:

Obr. 16: Snimek Krabi mlhoviny s pulsarem.

Aby bylo mozné odhadnout, jak dlouho se Krabi mlhovina rozpind, je tfeba nejdiive
ziskat méfitko pro kazdou fotografii na obrazcich 17, 18. Ziskdme ho zméfenim vzdalenosti
vyznacenych hvézd, pficemz vime, ze ihlova vzdalenost mezi témito hvézdami je 385”.
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Zidentifikujte pulsar na snimcich 17, 18 dle obrazku 16. Najdéte 10 relativné dobie de-
finovanych zahusténych mist, zhustku nebo uzliku, chcete-li, ve filamentech v okoli pulsaru,
zejména na periférii Krabi mlhoviny na obou snimcich. Dbejte na to, aby vybrané body byly
rozlozeny co nejvice rovnomérné a alespon 4 zhustky byly pobliz koncu malé osy mlhoviny.
Malou osou rozumime nejkratsi rozmér napti¢ mlhovinou. Vybrand mista si jasné, zietelné
oznacte na obou fotografiich, aby nedoglo k jejich zdméné s jinymi zhustky. Davejte pozor,
abyste nevybirali slabé hvézdy misto ¢asti mlhoviny. Hvézdy jsou na uvedenych snimcich
kruhové a tmavsi nez neostré a slabsi zhustky.

2.2 FExpanze Krabi mlhoviny

Nyni zméite vzdalenost kazdého zvoleného bodu k pulsaru na obou snimcich a s vyuzitim
méiitka uréeného v bodé 1 urcete ihlovou vzdalenost jednotlivych zhustkt na obou snimcich,
respektive jejich rozdil Agq pro kazdy zhustek.

Protoze zname casovy interval mezi obéma fotografiemi AT (v nasem piipadé 27 let), lze
zjistit pro vybrané body primeérnou thlovou rychlost w vyvrhovaného materidlu vzhledem
k centrdlnimu pulsaru podle jednoduchého vztahu

w = Aq/AT. (4)
Nakonec muzeme uzitim jednoduchého vztahu
T=q/w (5)

vypocitat i celkovy ¢as T', ktery uplynul od exploze supernovy a vzniku Krabi mlhoviny. Cely
postup urceni stafi Krabi mlhoviny je vcelku jednoduchy, nicméné jsme zatajili jeden zjed-
nodusujici predpoklad, jehoz uplatnéni sice ilohu zjednodusilo, ale také zpusobilo zkresleni
vysledku.

Pouzité zdroje a dalsi materidly ke studiu

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

Pokorny, Z., Vademecum. Hvézdarna a planetarium M. Kopernika v Brné, 2006

Rosswog, S., & Bruggen, M., 2007, Introduction to High-Energy Astrophysics, Cambridge
University Press

Staelin, D. H., & Reifenstein, E. C., III 1968, Science, 162, 1481

https://astro.washington.edu
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PRAKTICKA CAST

Uloha: Krabi mlhovina

Shrnuti tkolu:

1. Na obrazcich 17, 18 je oznaena dvojice hvézd. Jejich thlova vzdéalenost je 385”. Zméite

jejich vzdélenost na snimcich v milimetrech s piesnosti na desetinu milimetru. Naméiené
vzdalenosti zapiste do tabulky 13 spolu se spo¢tenymi prumérnymi hodnotami a chy-
bami. Spocitejte také méfitka obou snimku v thlovych vtefindch na milimetr [? /mm]
a zapiste na posledni fadek tabulky 13.

Tabulka 13: Métitko snimkii Krab{ mlhoviny.

Meéfeni Snimek z r. 1973 Snimek z r. 2000

¢. vzdalenost hvézd [mm] | vzdélenost hvézd [mm]
1

2

3

4

5

Pramér

Chyba

Meéftitko [” /mm]

. Podle obréazku 16 zidentifikujte pulsar na obou snimcich na obrazcich 17, 18.

. Vyberte si na jednom snimku 10 relativné dobfe definovanych bodu, zhustka ve fi-
lamentech mlhoviny, zejména na jeji periferii. Vybrané body si dobfe vyznacte, aby
nemohlo dojit k zdméné s jinym zhustkem. Pozor také na zdménu s hvézdami. Vybrané
body pak naleznéte na druhém snimku a opét peclivé oznacte.

. Na obou snimcich zméfte vzdalenost kazdého zvoleného bodu k pulsaru s presnosti na
desetinu milimetru. Vysledky zapiste do tabulky 14 do sloupct r1973 a 79900, kde 7 znaci
vzdalenost.

. S pouzitim zjisténého méfitka snimku spocitejte thlovou vzdalenost ¢ zhustku od pul-
saru a doplnte tabulku 14.

. Spocitejte rozdil ihlovych vzdalenosti Ag zhustkl od pulsaru mezi roky 1973 a 2000
pro kazdy proméfeny zhustek. Z néj poté urcete prumeérnou rychlost vyvrhovaného
materialu ve vybranych bodech vzhledem k centralnimu pulsaru w v ihlovych vtefinach
za rok a vysledky zapiste do tabulky 14.
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Tabulka 14: Vzdalenosti vyznacenych bodu v Krabi mlhoviné od pulsaru

Uzlik | r1973 | qu973 | 72000 | 92000 Ag w T
¢. | [mm] | ["] | [mm] ]| [] "] [”/rok] | [roky]
1
2
3
4
)
6
7
8
9
10

Stiedni rozptyl v Aq indikuje stochastickou chybu ve vagich méfenich vzdélenosti.
Spoctéte stiedni hodnotu Ag a jeji chybu.

. Poslednim krokem je vypocet celkového ¢asu T, ktery uplynul od exploze supernovy.
Spoctené hodnoty zapiste do posledniho sloupce tabulky 14. Spoctéte stfedni hodnotu
doby rozpinani Krabi mlhoviny 7" a chybu urceni.

Doba T = ... .......... e , takze k explozi supernovy
podle nasich zjistén{ doslo v roce . . . .. ... ... .. Jisté vite, ze spravna hodnota,
tedy rok, kdy doslo k explozi supernovy, je 1054. Srovnejte s vasim vysledkem a disku-
tujte duvod rozdilu. Pomoci by vam mohla i ndpovéda, ze vySe popsané a provedené
urceni staii Krabi mlhoviny bylo u¢inéno za jednoho dosud nevyféeného piedpokladu
o rychlosti plynnych zbytku supernovy. Jakého? Jak moc ovlivnily vas vysledek chyby
vaseho méfeni vzdalenosti na snimcich? Diskutujte.
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8. Krabi mlhovinu poprvé pozoroval v roce 1731 John Bevis. Nezavisle ji znovu objevil
Charles Messier v roce 1758. Spoctéte (i s nasim zjednodusujicim pfedpokladem) jaky
uhlovy rozmér méla Krabi mlhovina v roce, kdy ji pozoroval Charles Messier.

Messier pouzival ke svym pozorovanim refraktor o priaméru piiblizné 100 mm. Jakou
mél jeho piistroj teoretickou rozliSovaci schopnost?

[jhlovy rozmér Krabi mlhoviny v roce 1758 byl . . ... ... .. ... 7, pricemz teoreticka
rozliSovaci schopnost Messierova dalekohledu byla . . ... ....... ..

Pojdme ale jesté ddle do minulosti. Nejvétsi dalekohled Galilea Galileiho mél primér
58 mm. Reknéme, zZe si jej vyrobil uz v roce 1610. Jakou mél teoretickou rozlisovaci
schopnost? Mohl tehdy Krabi mlhovinu pozorovat? Diskutujte.

[jhlovy rozmér Krabi mlhoviny v roce 1610 byl . . .. .... ... .. 7, pricemz teoreticka
rozlisovaci schopnost Galileova dalekohledu byla . .. ... ... ... .

9. Predpokladejte, ze rychlos‘g rozpinani Krabi mlhoviny mtzeme mezi roky 1973 a 2000
popsat rovnici v = K -t 5, kde t predstavuje dobu, kterd uplynula od momentu su-
pernovy. Zjistéte o kolik procent se rychlost expanze v tomhle ¢asovém obdobi snizila.
Projevi se to ve vasich vysledcich? (Nédpovéda: vyuzijte pomér rozdilu Av = v9p00 —v1973
a hodnoty vi973. K vypoctu budete potiebovat pouze hodnoty ¢.)
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Obr. 17: Krabf mlhovina v roce 1973.
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Obr. 18: Krabi mlhovina v roce 2000.
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ZAKLADY ASTRONOMIE 2
praktikum 5
A) DYNAMICKA PARALAXA
HVEZD

1 Uvod

v

slozky dvojhvézdy nerozlisime jako jednotlivé hvézdy, ale pozorujeme jen spoleéné svétlo obou
hvézd. Z prubéhu celkové jasnosti soustavy pak muzeme urcit zejména poméry hmotnosti,
rozméru, zafivych vykonu slozek a sklon trajektorie. Pokud pfiddame i vysledky spektrosko-
pickych pozorovani, zejména kiivku radidlnich rychlosti, muzeme ur¢it hmotnosti a poloméry
v absolutnich hodnotach, tedy piimo v kilogramech a metrech. Parametry dvojhvézd lze
z jejich svételnych kiivek a kfivek radidlnich rychlosti ziskat pomoci fady programu jako
PHOEBE, WD, Nightfall, FOTEL, Binary Maker a jiné, z nichz vétsina je volné dostupnych.

V nasi dloze se ale zaméfime na tzv. vizualni dvojhvézdy, kdy obé slozky dvojhvézdy
zname periodu obéhu P slozek kolem hmotného stiedu soustavy a velkou poloosu a této tra-
jektorie, muzeme zjistit vzddlenost soustavy tzv. dynamickou paralazu dvojhvézdy i hmotnosti
obou slozek. Na rozdil od striktnich, pfesnych metod zminénych vyse, tady se musime spoko-
jit s jistou mirou nepfesnosti a zavislosti vysledku, protoze vyuzijeme empirické vztahy mezi
hmotnosti a zafivym vykonem hvézd. Nicméné i pfesto jsou takto ziskané tidaje velmi cenné,
nebot v fadé pifpadii neni jind moznost, jak napiiklad hmotnosti hvézd zjistit. Velkym kla-
dem metody dynamické paralaxy je jeji jednoduchost. Je vlastné zalozena na aplikaci tfetiho
Keplerova zakona. Podivejme se, v ¢em metoda spoc¢ivd. Necht slozky dvojhvézdy o hmot-

Pak lze tieti Kepleruv zdkon zapsat ve tvaru

a3

B2 = MLt e (6)
Hmotnosti jsou pfitom vyjadfeny v hmotnostech Slunce Mg, perioda obéhu P v rocich
a velkd poloosa a v astronomickych jednotkach au. Z pozorovani vizudlni dvojhvézdy lze
zjistit hvézdné velikosti slozek, jejich periodu obéhu P a také tihlovou vzdalenost v ihlovych
vtefindch a”. Jeji hodnota samoziejmé zavisi na vzdéalenosti dvojhvézdy. Pro soustavu vzda-
lenou od nés r parseku, tedy s paralaxou , lze velkou poloosu trajektorie vyjadiit jako

a=a"r=a"/m. (7)

Dosazenim do Keplerovy rovnice dostavame po tpravé vztah pro dynamickou paralaxu

an?)

3 _
" - P2 (i + o)’ (®)

ktery vyuzijeme v nasi iloze.
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stied hmotnosti
slozka 2 -’ slozka 1

Obr. 19: Obézné trajektorie slozek dvojhvézdy.

2 Pracovni postup

Metoda dynamické paralaxy je iterativni a staci jen nékolik malo kroku k cili. V principu
je snadno algoritmizovatelnd, takze by nemeél byt vétsi problém celou ilohu nebo alespon jeji
podstatnou ¢ast fesit vlastnim kratkym programem nebo vyuzitim funkci napfiklad Excelu
a podobné.

V prvnim kroku pfedpokladejte, ze hmotnosti slozek dvojhvézdy jsou stejné, tedy p1 = po
a navic jsou rovny pravé jedné hmotnosti slunecni. Ze vztahu 8 lze pak snadno vypocitat
odpovidajici hodnotu paralaxy .

Pozorované hvézdné velikosti slozek my, mo nyni vyuzijeme k vypoctu jejich absolutni
hvézdné velikosti My, My pomoci vztahu pro modul vzdéalenosti

M;=m;+5+5logm, i =1,2, (9)

kde indexy znaci slozky 1, 2 dvojhvézdy a 7 je paralaxa systému.

Absolutni hvézdnd velikost je mirou zarivého vykonu hvézdy a ten, jak vime, zdvisi na
hmotnosti. Protoze ale existuji pro ruzné typy hvézd ruzné zavislosti, je zapotiebi zvolit jaky
typ hvézd jsou slozky nasi dvojhvézdy. Nejpravdépodobnéjsi je, ze pujde o hvézdy hlavni
posloupnosti. Za tohoto predpokladu lze pro dalsi feSeni vyuzit zavislost hmotnost - zativy
vykon, respektive absolutni hvézdnd velikost M = f(u) z knihy Harrise et al. (1963). S jeji

.....

vice usnadnili, aproximujeme zavislost M = f(u) linedrnim vztahem
log p1; = pM; + q, (10)

kde M; je absolutni hvézdna velikost i-té slozky a konstanty p, q nabyvaji hodnot podle
tabulky 15. Ted uZ lze snadno spoéitat odhady hmotnosti slozek g1, po.

Tabulka 15: Koeficienty p, q

rozsah M [mag] ) q
M <0 -0.12 | 0.46
0<M<LT75 -0.10 | 0.46
7h5<M<L11 | -0.14 | 0.75

Na pocatku jsme ale v prvnim kroku predpoklddali, Ze obé hmotnosti jsou stejné a jsou
rovny hmotnosti Slunce. To je v poradku, ale pro dalsi cyklus pouzijeme uz piesnéjsi odhad
hmotnosti slozek a vypoc¢tené hodnoty pui, ps dosadime znovu do vztahu 8 a cely postup
zopakujeme. Uz po nékolika cyklech iterativniho procesu zjistite, ze se hodnoty hmotnosti
slozek dale neméni a dospéli jste tak k cili.
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Obr. 20: Dvojhvézda o Centauri.

Pouzité zdroje a dalsi materidly ke studiu

D. L. Harris, K. A. Strand a C. E. Worley: Basic Astronomical Data, Chicago and London
1963, 273

Malkov, O. Yu., et al., 2012, A&A, 546, 69

Pokorny, Z., Vademecum. Hvézdarna a planetarium M. Kopernika v Brné, 2006
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PRAKTICKA CAST

Uloha: Dynamicka paralaxa hvézd

Shrnuti tkolu:

1. Z tabulky 16 si zvolte dvé vizualni dvojhvézdy, pro néz budete urcovat hmotnosti slozek
a vzdalenosti od nas.

2. Za predpokladu, ze hmotnosti slozek dvojhvézdy jsou stejné p; = po = 1 Mg, vypoctéte
ze vztahu 8 odpovidajici hodnotu paralaxy m a zapiste do tabulky 17.

3. Ze zjisténé paralaxy a pozorovanych hvézdnych velikosti slozek mq, meo spocitejte jejich
absolutni hvézdné velikosti M;, Ms a zapiste do tabulky 17.

4. Za piredpokladu, ze slozkami dvojhvézdy jsou hvézdy hlavni posloupnosti, vypoctéte
pomoci vztahu 10 odhady hmotnosti log 1, log o, a posléze i, pe pro obé slozky
a vysledky zapiste do tabulky 17. Vypocétené hodnoty hmotnosti poslouzi jako vstupni
hodnoty do dalsiho cyklu.

5. Postup v bodech 2 az 5 opakujte. Iterativni metodou se tak dostanete ke spravné hod-
noté hmotnosti slozek. Pocet iteraci je dan pozadovanou presnosti vysledku. K tomu,
aby se vyslednad paralaxa ve dvou po sobé nasledujicich vypoctech lisila o méné nez
feknéme 0,017, bude stacit jen nékolik iteraci a vypocet muze skonéit. Cely proces
lze samoziejmé naprogramovat. V takovém piipadé prilozte k protokolu vypis pro-
gramu, jednoduchy popis pouzivani a vypis mezivysledku odpovidajici tabulce 17. Po-
kud nechcete programovat, lze praci urychlit naptiklad tim, ze vypocty budete provadét
v prostiedi tabulkového procesoru Excel.

6. Postup zopakujte pro druhou vybranou dvojhvézdu.

7. Pro zvolené hvézdy vyhledejte na internetu nebo v dostupné literatute hodnoty tri-
gonometrické paralaxy a dopliite je do tabulky 16. Uvedte zdroj, odkud jste hodnoty
prevzali a diskutujte rozdil mezi zjisténymi hodnotami dynamické a trigonometrické
paralaxy.

Tabulka 16: Vybrané vizuélni dvojhvézdy. Data pievzaty z prace Malkov et al. (2012).

Dvojhvézda | my [mag] | mo [mag| | a [arcsec] P [roky] 7 [mas] | Tirig [mas]
70 Oph 4.22 6.17 4.526 £ 0.007 | 88.37 £ 0.04

a Cen 0.14 1.24 17.57£0.02 | 79.91+£0.01

v Vir 3.48 3.53 3.639 £ 0.008 | 169.10 £+ 0.01

a Gem 1.93 2.97 6.78 £0.05 466.8 £+ 6.2
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Tabulka 17: Vypocet dynamické paralaxy.

Dvojhvézda:

Cyklus vypoctu | pu1 | po | @ | My | My | log 1 | log o
1 1.0 | 1.0
2

3

4

5

6

7

8

9

10

Dvojhvézda:

Cyklus vypoctu | pu1 | po | @ | My | My | log py | log o
1 1.0 | 1.0
2

3

4

5

6

7

8

9

10
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ZAKLADY ASTRONOMIE 2
Praktikum 5
B) SPEKTRA HVEZD

1 Uvod

Pozorovéni, ktera provedl Joseph von Fraunhofer béhem 19. stoleti, ukazala, ze slune¢ni spek-
trum obsahuje fadu tmavych ¢ar. Dnes uz vime, Ze tyto tmavé ¢ary ve spektrech hvézd jsou
dusledkem absorpce zareni chladnéjsi latkou mezi ndmi a zdrojem zéreni (mezihvézdna latka,
chladnéjsi vrstvy hvézd). Studiem téchto ¢ar muzeme urcéovat chemické slozeni hvézdnych
atmosfér nebo také mezihvézdné latky. Na to vSak potiebujeme rozumét procesum, které
ovliviiuji §itku studované ¢ary.

Jednim ze zdkladnich zdroju rozsifeni jsou radidlni rychlosti absorbujicich (nebo emi-
tujicich) ¢astic — muze se jednat o tepelny, turbulentni nebo i makroskopicky pohyb (napf.
rotace hvézdy). Rozsifeni ¢ary ovliviiuje také interakce ¢astic v latce, i kdyz tento efekt
byva spiSe zanedbatelny (zavisi na typu interakce a proto také na stavu latky). Nejméné
viditelny je izotopicky jev, ke kterému dochazi kvili existenci vice izotopil jednoho prvku
v latce. I kdyby v8ak vSechny uvedené jevy byly slabé, spektralni ¢dra by neméla nulovou
sitku. To je dtsledek Heisenbergova principu neurcitosti — hodnoty energetickych hladin neni
mozné stanovit dokonale piesné, proto bude vzdy existovat nenulovy rozsah vinovych délek
absorbovanych /vyzarenych fotonu.

Kromeé ¢ar je spektrum hvézdy tvoreno jesté pomérné hladkym kontinuem, které je celkem
dobfe popsano Planckovym zdkonem

2hc? 1
AP ekkh};T -1

B(\T) =

V piipadé dostatecné energetickych fotonti muze byt kontinuum naruSeno absorpci, ktera
povede k ionizaci prvku. Napiiklad u Balmerovy série budou fotony s vlnovou délkou kratsi
nez zhruba 365 nm vzdy ionizovat neutralni vodik (pokud jiz neni vétsina vodiku ionizovéna),
coz povede k snizeni intenzity v modré ¢asti spektra (Balmeruv skok). Odchylku od spektra
dokonale ¢erného télesa muze zpusobit také existence latky kolem hvézdy, ktera je schopna
absorbovat unikajici vysokoenergetické fotony. Pohlcend energie je pak ¢asto vyzarena na
nizsich frekvencich, dochdzi k tzv. zéervendni (reddening).

Spektralni ¢ary predstavuji unikatni ptilezitost studovat rychlost pohybu téles a to piimo
z posunu car ve spektru. Jestlize je radialni slozka rychlosti v pozorovaného objektu vyrazné
mensi nez rychlost svétla ¢ (splnéno vzdy pii studiu pohybu hvézd v nasi Galaxii), plati

A=Xo AN w
=L =- 11
" N o (11)

kde A je pozorovand vinova délka stiedu ¢ary (souhlasi s maximem/minimem intenzity) a Ag
je klidové vinovd délka té samé cary (tedy pro v = 0). AvSak musime byt obezietni, pokud
se dvé ¢ary prekryvaji, maxima (nebo minima) intenzit uz nebudou souhlasit s jejich stiedy!

Cilem praktika je prozkoumat nékteré vliastnosti hvézd ze spekter uvedenych na obrazku 21.
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Obr. 21: Spektra ¢tyt vybranych hvézd potizenych pomoci X-SHOOTER (VLT).
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2 Pracovni postup

2.1 Radialni rychlost

Grafy v levé ¢ésti obrazku 21 ukazuji detail okoli sodikovych ¢ar D1 (A ~ 589.6 nm) a Do
(A =~ 589.0 nm) pochézejicich z hvézdy a mezihvézdného prostiedi. Spektra byla jiz upra-
vena, spektralni ¢ary hvézd se nachazeji na klidovych vlnovych délkach, a naopak, ¢ary me-
zihvézdného prostiedi jsou od jejich hvézdnych protéjsku posunuty o hodnotu souvisejici
s radidlni rychlosti dané hvézdy. Sodikové ¢ary obou zdroju na obrazku vyznacte. Z posunu
ve vlnovych délkach sodikovych ¢ar urcete radialni rychlosti vybranych hvézd. Pokuste se
meéfit s presnosti v fadu ~ 0.01 nm (=~ 5 km/s).

2.2 Efektivni teplota

Pravéa strana obrazku 21 obsahuje spektra hvézd v rozsahu od ~ 300 nm az po ~ 1300
nm. Urcete polohu maxima v kontinuu zafeni. Nenechte se splést jasnosti v ¢arach nebo dis-
kontinuitami. Nejlépe je sledovat spektrum nejprve z levé strany dokud nenarazite na vinovou
délku, kde predpokladate maximum, pak postup zopakovat z pravé strany. Polohu maxima
byste méli urcit s presnosti ptiblizné +50 nm.

Za pomoci Wienova posunovaciho zakona T = ﬁbax (b = 2.898 - 10%, T je v kelvinech,
Amax je v nm) uréete teplotu vybranych hveézd.

2.3 Balmerovy cary
V nejjednodussim popisu jsou energetické hladiny atomu vodiku popsany rovnici
E,=—-——¢V, (12)

kde n je hlavni kvantové ¢islo (n = 1 popisuje zdkladni stav vodiku). Balmerovy absorpéni
¢ary vznikaji prechodem ze stavu n = 2 na néktery z vyssich stava (n > 2). V piipadé emise
se jedna o prechod z vyssiho stavu na nizsi. Vinova délka fotonu, ktery byl absorbovan nebo
emitovan, je pak dana jako rozdil mezi pfislusnymi energetickymi hladinami. Jedna z nej-
studovanéjsich car v astrofyzice je Ha, kterda vznikd pfechodem mezi stavy n =2 an =3
a ma vinovou délku Mg, ~ 656.3 nm. Vasi tlohou je identifikovat prvnich Sest Balmerovych
car (prechody: 2 —+ 3,2 —4,2—5,2—6,2— 7, 2 — 8) ve spektru na obrazku 22.
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Obr. 22: Detailngjsi pohled na ¢asti spektra hvézdy HD 116745.

Pouzité zdroje a dalsi materialy 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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PRAKTICKA CAST

Uloha: Spektra hvézd

Shrnuti tkolu:

1.

Vyberte si dvé hvézdy na obrazku 21 (vybér v obrazku vyznacte). Identifikujte ¢éry
D1 a D2 pochézejici z hvézdy a z mezihvézdného prostiedi (pomuze vam znalost jejich
klidovych vinovych délek).

VI DI = km/s.
VI D2= v km/s.
V2 DI = km/s.
V3 D2=vvvnnn km/s.

. Odhadnéte vinovou délku maxima vyzafovani obou hvézd a spoctéte jejich efektivni

teploty.
)\1 ,max — -+ -+ oe nm ; T1 R K
)\Q,max SR A nm T2 R K

. Na obrazku 22 vyznacte polohy prvnich Sesti Balmerovych ¢ar (prechody: 2 — 3,2 — 4,

2—552—56,2—7,2—28).

. Kterd z hvézd na obrazku 21 vykazuje nejmensi pocet spektralnich car? Jedna se

o hvézdu spise horkou nebo chladnou?
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ZAKLADY ASTRONOMIE 2
praktikum 6
VLASTNOSTI GALAXIE

1 Uvod

Za jasné bezmési¢né noci muzeme na pozorovacim stanovisti bez rusivého osvétleni pozo-
rovat stiibtity pas Mlééné drahy. O tom, ze je tvofen ohromnym mnozstvim hvézd, speku-
lovali uz anti¢ti ucenci pred dvéma a pul tisici lety. Pozorovanim to jako prvni prokédzal az
roku 1609 Galileo Galilei. Ale az v 18. stoleti se objevilo spravné vysvétleni. Nejprve prvni
myslenky v dilech Swedenborga a Wrighta, které zavrsil v roce 1755 Imanuel Kant. Mlééna
drdha v podobé pasu na obloze je podle néj dusledkem toho, Ze Slunce patii do obrovské
soustavy hvézd ve tvaru disku drzenych u sebe gravitaci podobné jako Slune¢ni soustava jen
v mnohem vétsim méritku.

Obr. 23: Centralni ¢ast Mlécné drahy, pohled ke stfedu Galaxie. Snimek byl pfevzato ze
stranek http://www.czechnationalteam.cz/

Dukaz zalozeny na pozorovani predlozil jako prvni roku 1785 William Herschel, ktery
poc¢itanim hvézd v ruznych éastech hvézdné oblohy vytvofil prvni mapu rozlozeni hvézd
v Galaxii a tedy i prvni model nasi Galaxie (viz obrazek 24). Slunce v ném umistil pobliz
stfedu. Takové misto pobliz stfedu Galaxie ale Slunci nendlezi. Pocatkem minulého stoleti
odsunul Slunce déle od stfedu Galaxie Harlow Shapley. Tento vysledek vychazel z jeho studia
rozlozeni kulovych hvézdokup v Galaxii. Shapley vyslovil dle svych slov ”troufaly a ukvapeny
predpoklad”, ze kulové hvézdokupy tvoii jakousi kostru nasi Galaxie. Z jejich rozlozeni by
pak mélo byt mozné uréit polohu stiedu Galaxie. Tento zpusob také vyuzijeme pfi feseni ¢asti
nasi praktické dlohy. Kdyz uz budeme mit rozlozeni kulovych hvézdokup v Galaxii, nabizi se
srovnani jejich rozmisténi s otevienymi hvézdokupami. Poloha hvézdokup do jisté miry sou-
visi s jejich stafim a staiim jejich ¢lenu - jednotlivych hvézd. Proto je dulezité védét, zda se
sledované objekty nachazeji kolem stfedu Galaxie, v galaktické roviné nebo jsou rovnomérné
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rozptyleny po galaktickém halu. Ukolem v praktické 1loze tedy bude prozkoumat rozlozeni
jasnych zafivych hvézd spektralniho typu O a B, nejjasnéjsich hvézd na hvézdné obloze a také
otevienych a kulovych hvézdokup v nasi Galaxii.

Obr. 24: Tvar nasi galaxie, jak jej odvodil W. Herschel v roce 1785. Obrazek byl prevzat
z http://www2.astro.psu.edu.

2 Pracovni postup

2.1 Vzdalenost stredu Galaxie

V této casti praktické tlohy budeme v podstaté opakovat Shapleyho postup, ale samoziejmé
vyuzijeme novéjsich fotometrickych dat. Vyjdeme z predpokladu, ze kulové hvézdokupy jsou
v Galaxii rozlozeny stiedové symetricky. Zjistime-li prostorové rozlozeni kulovych hvézdokup,
muzeme urcit také nasi vzdalenost od stfedu Galaxie. Obecné jsou rozméry kulovych hvézdo-
kup vzhledem k jejich vzdédlenostem od nds malé, takze muzeme vSechny hvézdy z jedné
hvézdokupy povazovat za stejné vzdalené. Pak stac¢i zjistit nebo znat vzdélenost tieba jen
jedné hvézdy hvézdokupy a zndme vlastné vzdalenost celé hvézdné soustavy.

Kulové hvézdokupy jsou uskupeni tvofend zejména starsimi hvézdami populace II. Rada
hvézd uz opustila hlavni posloupnost HR diagramu. Pro nas je nyni dilezitd zejména tzv.
horizontélni vétev v HR diagramu. Na ni se nachazeji pulsujici hvézdy typu RR Lyrae. Jenze
pravé kvuli zménam jasnosti se do HR diagramu vétsinou nezakresluji. Tim vznika v ho-
rizontalni vétvi mezera (viz obrazek 26), kterd ndm prozradi, jakou stfedni pozorovanou
hvézdnou velikost maji v té které hvézdokupé pravé hvézdy typu RR Lyrae. Pfitom abso-
lutni hvézdna velikost je pro vSechny tyto hvézdy piiblizné stejnd (M = 0.6 mag), takze lze
snadno vypocitat jejich vzdalenosti a tim i urcit vzddlenost celé hvézdokupy. A navic - protoze
vime, v jakych smérech se na nasi hvézdné obloze hvézdokupy nachdzeji, muzeme (pii zndmé
vzdalenosti) zjistit prostorové rozlozeni kulovych hvézdokup. Je v8ak tfeba mit na paméti,
ze je tu jesté jeden vyrazny faktor, ktery mize podobu rozlozeni hvézdokup vyrazné ovliv-
nit, a to mezihvézdna extinkce. Pti zpracovani tedy pozorovanou hvézdnou velikost opravte
o vliv extinkce. Vzdyt v roviné Galaxie ve sméru ke stfedu dosahuje ve vizudlni oblasti spektra

Jestlize znate pozorovanou hvézdnou velikost m, opravite ji o extinkci, je snadné spocitat
pomoci vztahu pro modul vzdalenosti vzdédlenost objektu. Samotna vzdédlenost ale nestaci.
Je treba prevést galaktické soutadnice [, b na pravouhlé souradnice z, v, z.

hvézdokupa

[ ]
stied Galaxie

Obr. 25: Poloha objektu.
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Transformaéni vztahy 1ze odvodit z obrazku 25:

x = rcoslcosb,
= rsinlcosb, (13)
z = rsinb.

Vynesete-li polohy kulovych hvézdokup z tabulky 18 ve dvou rovinach - v fezech x — z
a x — y, muzete v kazdé roviné urcit vzdalenost stfedu Galaxie od naseho pozorovaciho sta-
novisté. Kulové hvézdokupy v tabulce 18 predstavuji jen ¢ast z vice nez stovky znamych
galaktickych kulovych hvézdokup. Nicméné i tak se podivejme, jak se zméni urcend poloha
stfedu Galaxie pfidanim kulovych hvézdokup lezicich pobliz galaktického rovniku. Zastinéni
zpusobené jadrem galaxie je po jejich vyneseni do grafu jasné patrné.

2.2 Rozlozeni objektu v Galaxii

Pii studiu rozlozeni objektu v Galaxii je nejvhodnéjsi pouzivat galaktické soutadnice. To
byl ostatné jeden z duvodu jejich vzniku. Prestoze jsme galaktické soufadnice v piredchozi
¢asti praktické tlohy uz pouzili, podivejme se na né nyni detailngéji. Tento soufadny systém je
definovan pomoci roviny galaktického disku, galaktického rovniku a sméru ke stiedu Galaxie.
S pomoci mapy urcete, kterymi souhvézdimi prochéazi galakticky rovnik, kde lezi stted Gala-
xie a ve kterych souhvézdich se nachdzeji galaktické pdly. Pii studiu rozlozeni objektu v nasi
galaxii se nejdiive podivejme na samotné hvézdy. V tabulce 19 je uvedeno 10 nejjasnéjsich
hvézd severni i jizni hvézdné oblohy a v tabulce 20 20 jasnych hvézd spektralniho typu O
a B. Vyneste polohy hvézd obou skupin do grafu a porovnejte jejich rozlozeni.

Podobné zaneste do grafu galaktické soufadnice 30 nejjasnéjsich kulovych hvézdokup z ta-
bulky 21 a 16 mladych otevienych hvézdokup (tabulka 22). Porovnejte a diskutujte jejich
rozlozeni. Porovnejte také populace hvézd kulovych a otevienych hvézdokup.

Vykresleni poloh hvézd i hvézdnych uskupeni v galaktickych soufadnicich by mélo zafi-
xovat vaSe poznatky o rozlozeni urcitych tiid objekti v nasi Galaxii a poukazat na souvislost
jejich polohy a stari.

Pouzité zdroje a dalsi materidly 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, ¢. 6, 498-502

Pokorny, Z., Vademecum. Hvézdarna a planetarium M. Kopernika v Brné, 2006
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PRAKTICKA CAST

Uloha: Vlastnosti Galaxie

Shrnuti tkolu:

1. V tabulce 18 je uvedena pozorovana hvézdné velikost hvézd typu RR Lyrae ve 20 vy-
branych kulovych hvézdokupach a mezihvézdné extinkce ve sméru k nim. Uved'te vztah
pro modul vzdéalenosti obsahujici mezihvézdnou extinkci.

Vztah nyni upravte a pouzijte pro vypocet vzdalenosti hvézd. Absolutni hvézdnd veli-
kost vSech hvézd typu RR Lyrae je priblizné stejnd, M = 0.6 mag. Vypoctené idaje
zapiste do tabulky 18. Data z tabulek jsou k dispozici i v elektronické podobé.

2. 7 galaktickych soutadnic [,b hvézd typu RR Lyrae v tabulce 18 a jejich vzdéalenosti r
vypocitejte pravoihlé soufadnice x, y, z, které budete naddle pouzivat, a jejich hodnoty
pravouhlych soutradnic vepiste do tabulky 18.

3. Vyneste do grafu soutadnice x, z vSech hvézdokup z tabulky 18. V pfipadé poc¢itacového
zpracovani tohoto a dalsich kol praktické ulohy, nezapomeiite piislusné grafy vytisk-
nout a prilozit k protokolu.

4. Zvolte si metodu a urcete stfed rozlozeni kulovych hvézdokup v fezu galaxie v roviné
x — z. Muzete postupovat graficky, napt. délenim na symetrické ¢asti, nebo vypoctem.
Zvoleny postup popiSte. Urceny stied odpovida podle Shapleyho predpokladu stfedu
Galaxie.

5. Do stejného grafu jesté vyneste odlisnym zpusobem (barvou, tvarem znacek) souradnice
kulovych hvézdokup lezicich pobliz galaktického rovniku. Data jsou k dispozici v sou-
boru GCs-galrovnik.txt na strance pfedmétu. Jak by se zménila urcend vzddlenost
ke stfedu Galaxie, pokud bychom vzali v tivahu i tyto kulové hvézdokupy? Diskutujte.
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6. Vyse uvedeny postup zopakujte i pro fez Galaxii v roviné x — y.

7. Vyhledejte v literatufe védecky clanek udavajici souc¢asnou hodnotu pro vzdélenost
sttedu Galaxie (mél by byt méné nez 5 let stary). Piesnou citaci uved'te do prak-
tika. Porovnejte s vami ziskanymi hodnotami a diskutujte nepresnost urcéeni vzhledem
napiiklad k pfesnosti dat nebo metodé urcéeni stfedu rozlozeni kulovych hvézdokup.
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Obr. 26: Barevny diagram kulové hvézdokupy M55. Mochejska (CfA) a Kaluzny (CAMK).
1m Swope Telescope.

8. Pomoci mapy hvézdné oblohy nebo néjakého z programu jako napi. Stellarium, ktery je
volné ke stazeni na http://www.stellarium. org/ urcete, kterymi souhvézdimi prochézi
galakticky rovnik (alespon 10), kde lezi stfed Galaxie, ve kterych souhvézdich se nachazeji
galaktické pdly.

Galakticky rovnik prochézi souhvézdimi:

Stred Galaxie je v souhvézdi:

Ve kterém roénim obdobf je nejlépe pozorovatelny z Ceské republiky severni galakticky
pdl a kdy stied Galaxie?
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9.

10.

11.

12.

V tabulce 19 je uvedeno 10 nejjasngjSich hvézd naseho hvézdného nebe, ale chybi v ni
jejich bézné uzivand jména. Doplite je. Vétsinu byste méli zvlddnout i bez napovédy.
Dopliite také, kdy je mozné danou hvézdu nejlépe pozorovat z Ceské republiky. Staci
s presnosti mésicil.

Zakreslete do grafu polohy nejjasnejsich hvézd z tabulky 19 a také hvézd spektralniho
typu O a B z tabulky 20. Polohy hvézd téchto skupin oznacujte riznou barvou nebo
ruznymi symboly. Lis{ se néjak rozlozeni hvézd téchto skupin? Diskutujte. (Napovéda:
spocitejte prumér a standardni odchylku téchto rozdéleni v souradnici b.)

Analogicky k predchozimu tkolu zobrazte polohy 30 nejjasnéjsich kulovych hvézdokup
a 16 mladych otevienych hvézdokup z tabulek 21 a 22. Opét odliste tyto dvé sku-
piny pomoci rizného znaceni. Diskutujte jejich rozlozeni v Galaxii. Odpovidé ziskané
rozlozeni nasim znalostem o poloze téchto tiid objektu v Galaxii? Pfi podrobnéjsim po-
hledu ale zjistite, ze napiiklad krasna oteviena hvézdokupa Plejady mé oproti ostatnim
otevienym hvézdokupdm z naSeho vzorku relativné velkou galaktickou §itku. Jak je to
mozné?

Slunce obih4 kolem stiedu nasi Galaxie rychlosti pfiblizné 230 km/s. Na zdkladé spoctené
vzdalenosti Slunce, urcete jeho obéznou dobu za predpokladu, zZe situaci muzeme apro-
ximovat jako pohyb po kruznici.
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Tabulka 18: Tabulka hvézd typu RR Lyrae

Hvézdokupa | RR Lyr | Extinkce | Vzdalenost | Galakt. souf. Pravouhlé soutadnice
m [mag] | Ay [mag] | r[kpc] | I[] | 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
M5 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 56 | -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 | -194
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 nejjasnéjsich hvézd

Oznaceni | Jméno hvézdy | [ [°] | b [°] | Pozorovatelnost
a Tau 181 | -20
a Aur 163 5
B Ori 209 | -25
o Car 261 | -25
a CMa 228 | -8
a Cru 300 | -1
a Vir 317 | 50
a Boo 15 69
a Cen 316 | -1
a Lyr 68 19

Tabulka 20: Dvacet jasnych hvézd spektralniho typu O a B.

Oznaceni | I [°] | b [°] | Oznaceni | I [°] | b [°]
~ Cas 124 | -2 | B Cru 303 3

0 Ori 204 | -17 | € Cen 311 8

e Ori 205 | 17 | ¢ Cen 315 | 14
¢ Ori 207 | -16 | B Cen 312 1

k Ori 215 | -18 | n Cen 323 | 16
g CMa 226 | 14 | § Sco 350 | 22
e CMa 240 | -11 | B Sco 353 | 23
n CMa 243 | -6 | ¢ Oph 7 23
¢ Pup 256 | -4 | A Sco 352 | -3
k Vel 276 | -4 | Kk Sco 351 | -5
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Tabulka 21: T¥ticet nejjasnéjsich kulovych hvézdokup.

Oznaceni L°] | b[°] | Oznaceni | 11]°] | 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 (w Cen) | 310 | 50 | NGC 6397 | 338 | 13
M3 41 78 | NGC 6441 | 354 | —6
M5 4 47 | NGC 6541 | 350 | —12
NGC 5986 337 | 13 | M 28 8 -6
M 80 353 | 19 | M 22 10 -8
M4 351 | 15 | NGC 6723 | O -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 | M2 o4 | 36

Tabulka 22: Mladé oteviené hvézdokupy (mladsi nez 10% let)

Oznagen{ L°] | b1]°] | Oznaceni | 11°] | b]°]
M 103 128 | -1 | NGC 2362 | 238 | -6
NGC 869 (h Per) | 135 | -3 | IC 2391 271 | -7
NGC 884 (x 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 | M11 28 | -3
NGC 2264 203 | 3 | M39 93 | -2

56



ZAKLADY ASTRONOMIE 2
Praktikum 7
HMOTNOST CERNE DIRY
V CENTRU (GALAXIE

1 Uvod

Cerné diry mozna vypadaji zahadné, ale vznikly ze stejné obycejné hmoty, z niz se sklada
Slunce, Zemé a vSechno na ni. V cerné dife je ale tato hmota zmdacknuta do neuvéritelné
malého objemu. Kdyby se napiiklad méla cernou dirou stat Zemé, byla by vesSkera hmota
Zemé v kulicce o pruméru 1 cm. Pfipomenme, Ze podle Newtonova gravita¢niho zdkona
v klasické mechanice se pritazliva sila F' mezi dvéma télesy o hmotnostech m, a mg zvysuje
se zmensujicim se ¢tvercem vzajemné vzdélenosti r. Na povrchu Zemé jsme ve vzdalenosti
priblizné 6378 km od stiedu Zemé, ale na povrchu ,,zemské cerné diry”by to bylo jen 0.5
cm od stiedu. Takové obrovské zmenseni poloméru r zpusobi, ze gravita¢ni pusobeni bude
miliardkrat vétsi nez je norméalné na Zemi. Takové extrémni ptusobeni méa na vSechna télesa
v blizkosti nezvyklé ucinky. Kolem ¢erné diry napiiklad naleznete sféru oznacovanou jako
horizont uddlosti. Cesta k ni je vlastné jen jednosmérna. VSechno, co pronikne za horizont
udélosti, se uz nedostane zpét, coz plati i pro svétlo. A navic, jestlize chce néjaké téleso vzdo-
rovat silné gravitaci v bezprostiednim okoli ¢erné diry, musi se pohybovat obrovskou rych-
losti. Nahodné srazky takto urychlenych téles nebo jejich ¢asti maji katastrofalni nasledky a
vznikne pfi ni obrovské mnozstvi tepla a svétla.

Termin éernd dira vymyslel v roce 1967 astrofyzik John A. Wheeler. Nicméné myslenku
existence télesa, ze kterého by nemélo unikat svétlo, poprvé zformuloval John Michell jiz
v roce 1783. O 15 let pozdéji odvodil Pierre Laplace na zdkladé newtonovské mechaniky
velikost objektu, ktery diky své gravitaci zadrzi i svétlo. V roce 1916 provedl v podstaté
totéz Karl Schwarzschild. Uvédomil si ale, ze v okoli takovych objektii se budou projevovat
efekty tehdy nové, obecné teorie relativity. Odvodil charakteristickou vzdélenost pro kazdé
hmotné nerotujici sféricky symetrické téleso, tzv. Schwarzschildiv polomér:

2Gm
Ts = —
c

=1.48-10"%"m, (14)

kde G je gravita¢ni konstanta, ¢ rychlost svétla a m je hmotnost télesa v kilogramech. Do
koule o Schwarzschildové poloméru musi byt veskerd hmota o dané hmotnosti stlacena, aby
bylo jeji zhrouceni do ¢erné diry neodvratné. Schwarzschilduv polomér také popisuje veli-
kost zminéného horizontu udélosti. Zajimavé je srovnani se vztahem odvozenym Laplacem,
ktery prosté do vztahu pro tinikovou rychlost dosadil rychlost svétla. Oba vztahy jsou stejné!
Nicméné takova shoda je ziejmé ¢isté nahodna.

1.1 Cerné dira uprostied Galaxie

V tnoru 1974 objevili Bruce Balick a Robert Brown z americké Narodni radioastronomické
observatofe neobvykly jasny a velmi kompaktni radiovy zdroj v centru nasi Galaxie. Zdroj
oznaceny Sgr A* se nachazi na soufadnicich o = 17045™40°%, § = —29°00'28"” (2000.0) blizko
hranice souhvézd{ Stielce se Stirem (viz obrazek 27). Brzy bylo jasné, ze zdrojem radiového
zatreni v tomto piipadé pravdépodobné neni hvézda. Spekulovalo se, ze takovy nezvykly signal
by mohl byt zptuisoben néjakou hmotou pohybujici se vysokou rychlosti kolem centra Galaxie.
Co by mohlo takto hmotu urychlovat? Mohla by to byt ¢ernd dira, jenze ta by byla vzhledem
ke své hmotnosti extrémné mala a velmi chladna, kompletné ¢ernd, takze jsme nemohli doufat,
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Obr. 27: Asterismus “Gajova konvice” v souhvézdi Stielce. Souhvézdi Stielce je nejlépe pozo-
rovatelné z jizni polokoule. Rddiovy zdroj Sagittarius A* se nachédzi ve stfedu bilého krouzku.

ze ji uvidime pifmo. I kdyz dnes uz mame i prvni pifimé zobrazeni této ¢erné diry v srdci nasi
Galaxie, prokazat jeji existenci lze i nepfimo méfenim dvou veli¢in v jeji blizkosti. Muzeme
mérit rychlosti materidlu obihajiciho kolem uvazované cerné diry a také studovat zateni to-
hoto materialu pfichazejici z okoli ¢erné diry. Rychlost nas informuje o minimalni hustoté
latky soustfedéné v daném objemu prostoru (pod obéznou drahou sledovaného materialu),
zatimco vyzafené svétlo ndm fekne, zda tato hmota muze byt v podobé hvézd. V fijnu 2002
oznamil tym vedeny Rainerem Schédelem z Institutu Maxe Plancka pro mimozemskou fy-
ziku v Némecku vysledky desetiletého pozorovéani pohybu hvézdy S2 blizko Sgr A*. Vysledky
tohoto tymu (Schédel 2002, 2003) vyuzijeme v nasi praktické uloze.

Ty nejhmotnéjsi centralni cerné diry se zjevné nachazeji predevsim v eliptickych galaxiich
v okoli centralnich oblast{ kup galaxii. Existuje jasny vztah medzi hmotnosti centralni ¢erné
diry a rozptylem rychlosti okolitych hvézd v galaktické vyduti (pfipadné taky celkovou hmot-
nosti galaktické vyduté). V soucasnosti se predpoklddd, Ze tohle je jasny dukaz toho, ze
centralni ¢ernd dira galaxie se vyviji soubézné s galaxii. Méjme vSak na védomi, ze hmotnost
téchto ¢ernych dér predstavuje pouze zlomek (< 1 %) hmotnosti celé galaxie.

1.2 Gravitaéni viny

V soucasnosti je veliky zdjem o studovani kompaktnich objektu (naptiklad neutronové hvézdy
a ¢erné diry) pomoci gravitac¢ni astronomie. Zacalo to prvnim pozorovanim gravitac¢nich vin
pomoci zafizeni LIGO (Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory). Gravitacni
viny byly vyvolany spojenim dvou ¢ernych dér s hvézdnymi hmotnostmi (stellar-mass black
hole merger) ve vzdalenosti kolem 400 Mpc. Tato udélost (GW150914) nam poskytla nékolik
zajimavych informaci: bindrni soustavy ¢ernych dér existuji, gravita¢ni viny se 8ifi rychlosti
svétla a prijaty signdl souhlasi s pfedpovédi obecné teorie relativity. Samotnd bindrni sou-
stava pritom ztratila energii o hodnoté priblizné 5 % klidové hmotnosti celé soustavy. Timto
se nam oteviela vratka do nové éry fyziky. Muzeme studovat gravitaci v podminkach, které
neni mozné na Zemi laboratorné vyvolat.
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2 Pracovni postup

Za¢neme mozné trochu prekvapivé pripominkou Keplerovych zakonu popisujicich pohyby
planet kolem Slunce:

1. Planety se pohybuji kolem Slunce po eliptickych drahach, v jejichz jednom ohnisku se
nachdzi Slunce. Rovnice takové elipsy (v polarnich soutadnicich) otocené o uhel ¢ je

a(l —€?)
0) = . 15
r(®) 1 —ecos(6 — 9) (15)
2. Plocha S opsand pruvodi¢em planety za jednotku ¢asu je stéla:
S/ At = konst. (16)

3. Pomér druhych mocnin obéznych dob je stejny jako pomeér tifetich mocnin velkych
poloos obéznych drah.

Kepler publikoval své zakony v letech 1609 az 1619. O nékolik desetileti pozdéji, v roce 1687
Isaac Newton ukazal, ze tyto zdkony jsou v souladu s jeho univerzalnim gravitaénim zdkonem.
To znamend, Ze je mozné je vyuzit nejen pro soustavu dvou téles planeta - Slunce, ale také
pro Meésic obihajici kolem Zemé, umélou druzici na draze kolem Jupiteru nebo hvézdu na
obézné trajektorii kolem cerné diry. Aplikaci Newtonova gravitac¢niho zdkona tak byl tieti
Kepleruv zakon prepsan do podoby:

472 a’

P? = (17)

G mi+mo’

kde G je gravita¢ni konstanta, m; hmotnost Slunce a mo hmotnost planety.
V devadesétych letech minulého stoleti astronomové objevili nékolik hvézd, které se velmi

rychle pohybuji na obézné draze kolem stiedu nasi Galaxie (viz obrazek 28). Dnes uz jich

zname vice nez sto. Otazkou ovSem bylo, zda muze byt jejich vysokd rychlost zpusobena

pritomnosti neviditelného, ale hmotného télesa, tedy onou centralni ¢ernou dirou?

2.1 Pozorovani

Pozorovéani hvézd v blizkosti centra nasi Galaxie je velmi obtizné. Ve vyhledu smérem k centru
Galaxie nam brani mnoho hvézd a oblaki mezihvézdné latky. Témi alespon z¢asti pronikne
infracervené zafeni delSich vlnovych délek, takze zachytime zafeni hvézd z centra Galaxie
zejména v této ¢asti spektra. Po mnoho let tak tym astronomu vedeny Reinhardem Genze-
lem poftizoval snimky centra Galaxie v infracerveném oboru na ESO s pomoci Very Large
Telescope v Chile (viz obrazek 29). V prubéhu ¢asu se hvézdy v blizkosti centra Galaxie tro-
chu posouvaly. Plati to zejména pro hvézdu oznacenou S2. Jeji polohu blizko centra Galaxie
ukazuje obrazek 30.

2.2 Vypocet hmotnosti

Podle tietitho Keplerova zakona v piresnéjSim znéni je mozné zjistit celkovou hmotnost dvojice
na sebe pusobicich téles, pokud zndme obéznou periodu a velkou poloosu obézné trajekto-
rie. V tabulce 23 jsou uvedeny polohy hvézdy S2 v piepoctenych pravouhlych soufadnicich
x,y. Jejich zakreslenim do grafu tedy muzeme zjistit velkou poloosu a a posléze i periodu P.
Jestlize budeme znét tyto dvé hodnoty, vypocteme pomoci Keplerova zakona celkovou hmot-
nost m, danou jako soucet hmotnosti ¢erné diry mpy a hvézdy S2 mg. V této chvili ndm
postaci znalost souctu hmotnosti. Teprve pozdéji se budeme zajimat, kolik z tohoto souctu
pripadd na hmotnost ¢erné diry a kolik na hvézdu S2.
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Obr. 28: Odvozené trajektorie Sesti hvézd v okolf ¢erné diry Sagittarius A* v centru Galaxie
na zakladé dat z Eisenhauer et al. (2005). Poznamka: Pro srovnavaci obrazek je zvolena skala
7940 au na jednu dhlovou vtefinu (1”7 v radidnech x 7.94 kpc v au). V tomto méfitku je
vzdalenost mezi Sluncem a hvézdou Proxima Centauri 33.8krat vétsi (268 000 au + 7940
au/”) nez vyska obréazku.

Po zakresleni poloh hvézdy S2 do grafu a urceni poloos obézné trajektorie pfistoupime ke
zjisténi obézné periody P. Za tuto dobu opiSe pruvodi¢ hvézdy, tedy spojnice hvézda - ¢ernd
dira, plochu Sg;

Sel =T ab, (18)

kde a, b jsou velikost poloos elipsy. Druhy Kepleruv zédkon ik, ze plocha opsand pruvodi¢em
je stala, coz jinak fe¢eno znamend, ze velikost opsané plochy je imérna dobé, za kterou je
tato plocha pruvodi¢em opsana. Jestlize budeme napiiklad uvazovat polovinu obézné doby
P/2, pak plocha opsand pruvodicem bude S /2. Obecné tedy, jestlize se za ¢as At hvézda
presune z bodu 1 do bodu 2, pak plocha opsand priivodi¢em bude

AS = ?Sel. (19)
Pottebné tdaje pro uréeni délky periody AS, At a S, najdeme v tabulce 23 nebo ziskame
s jeji pomoci.

Nyni uz muzeme dosazenim do tietiho Keplerova zdkona vypocitat celkovou hmotnost m
hvézdy a cerné diry. Hvézdy jsou definovany jako gravitaéné vazané objekty s hmotnostmi
v rozmezi zhruba 0.08 My az feknéme piiblizné 300 Mg . Pokud jste vSak neudélali chybu,
dostali jste v pfedchozim kroku feSeni tlohy celkovou hmotnost m mnohem vétsi. Pak ale
neni vubec dulezité, jakého typu je hvézda S2, protoze mpp > mg, je jejl hmotnost mg
zanedbatelnd ve srovnani s hmotnosti ¢erné diry. Takze muZzeme psét, ze celkova hmotnost
m ~ mpp a je tedy vlastné ddna hmotnosti ¢erné diry. Ale moment ... , vime urcité, ze
ta hmota patii ¢erné dife? Zndme hmotnost objektu v oblasti Sgr A*, ale co kdyz to neni
cernd dira, ale ,,jen” uskupeni velkého mnozstvi hvézd? Rozdil mezi témito dvéma moznostmi
spo¢iva v tom, ze hvézdy vyzafuji svétlo, ale ¢erné diry nikoli.
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Obr. 29: Snimek hvézd v centru Galaxie v blizké infracervené oblasti spektra potizeny
pristrojem NACO na VLT. Dvé zluté Sipky oznacuji polohu kandidata cerné diry “Sagit-
tarius A*”. Vyznacena délka jednoho svételného roku odpovidé tihlové vzdalenosti 8”. Zdroj:
ESO.

Obr. 30: Snimek pouhych dvou obloukovych vtefin centralni oblasti nasi Galaxie odpovidajici
zhruba 82 svételnym dnum. Radiovy zdroj Sgr A* je vyznacen kiizkem. Bilé kolecko, prak-
ticky na stejné pozici, je hvézda S2.

2.3 Co je ve stredu Galaxie?

Zkusme zjistit, kolik svétla bychom mohli z oblasti Sgr A* ocekdvat, pokud by se tam
nachéazelo pocetné uskupeni hvézd. Pro prvni odhad predpokladejte, ze veskera hmota tam
pifslusf hvézddm sluneéniho typu. Kolik Slunci o hmotnosti 2 - 103° kg bychom potiebovali,
aby vyvézily oblasti Sgr A*?

Vime, Ze zafivy vykon naseho Slunce je pfiblizné 4 - 1026 W. Astronomové ale ¢asto
poméiuji zafivy vykon hvézd pomoci absolutni hvézdné velikosti. Absolutni hvézdné veli-
kost Slunce Mg = +4.83 mag. Vzdélenost D Slunce k centru nasi Galaxie je zhruba 8.0
kpc. Spoctéte pozorovanou hvézdnou velikost pro Slunce, pokud bychom ho umistili do této
vzdalenosti. Jak velkd by byla pozorovand hvézdna velikost vypocteného mnozstvi hveézd
slunecniho typu umisténého do oblasti Sgr A*?

Uz nyni muzeme prozradit, ze astronomové nenamérili témétr zadné svétlo prichézejici
z centra Galaxie. To muZzeme konec koncu vidét i na obrazcich 29, 30, které ukazuji svétlo
prichézejici prakticky jen z hvézd kolem oblasti Sgr A*. Samotny stfed nasi Galaxie je ale
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mnohem tmavsi nez by odpovidalo obsazeni oblasti Sgr A* hvézdami. Ve stfedu Galaxie tedy
musi byt ¢ernd dira.

2.4 Malé a velké ¢erné diry

Moznéa vas napadne otdzka, zda musi byt kazda cernd dira tak hmotnd, jako ta, kterou
jste pravé odhalili ve stfedu Galaxie. V ivodu jsme definovali éernou diru a Schwarzschilduv
polomér (viz vztah 14 pro velikost nerotujici, symetrické ¢erné diry). Vyuzijme ale nyni opét
uvah klasické mechaniky. Jak jsme jiz uvedli, je vysledny vztah pro velikost nerotujici symet-
rické diry odvozeny z klasické i relativistické fyziky ¢isté ndhodou stejny. Vyuzijme tedy nyni
vztahu pro tinikovou rychlost v, z kulového objektu o hmotnosti m a poloméru r a pohrajme

si trochu s ¢isly:
2G
ve = 1) 2 (20)
r

Spocitejte inikovou rychlost z povrchu Zemé za predpokladu, Ze polomér Zemé je Ry =
6378 km a jeji hmotnost Mz = 6-10%* kg. A ted to zkuste s télesem o hmotnosti Zemé, ale
o poloméru pouhych 0.5 cm. Nakonec, spocitejte inikovou rychlost, pokud by Zemé méla sviij
normalni polomér, ale hmotnost 2200krat vétsi nez Slunce. Uvidite, ze Zemé se transformuje
do ¢erné diry ve dvou piipadech: kdyz ji zna¢né stlacime do velmi malého objemu a nebo kdyz
vyrazné zvétsime jeji hmotnost. Slunce ma polomér vice nez 100krat vétsi nez Zemé. Takze
druhy piipad znamend, ze vméacknete objekt 2200krat tézsi nez Slunce do koule stokrat mensi
nez Slunce. To je ale také extrémni stlaceni. Rozhodujici vlastnosti, ktera déla ¢ernou diru
¢ernou dirou neni tedy velikost, polomér, ale jeji ”kompaktnost”, hustota - pomér hmotnosti k
poloméru a vztah 20 to ukazuje v matematické podobé. Znamena to snad, ze mohou existovat
i ¢erné diry s mnohem mensi hmotnosti nez Zemé, za predpokladu, ze budou také velmi malé?
Vypoctéte na zavér, jak maly by musel byt polomér zhrouceného objektu o vasi hmotnosti,
jinymi slovy spocitejte, jak velkd ¢erna dira by vznikla z vaseho téla. Porovnejte tento polomeér
s typickou velikosti atomu 2 - 10710 m.

Zavérem muzeme tedy konstatovat, ze Cernou dirou by se teoreticky mohlo stat cokoli
- Slunce, Zemé a dokonce i vy, pokud byste byli schopni dostatecné zvysit svoji hustotu.
Jenze ve vesmiru dosud nalézame jen ¢erné diry s hmotnostmi vétsimi nez je zhruba hmot-
nost Slunce. Nékdy jsou dokonce mnohem vétsi, jako napiiklad u oblasti Sgr A* v centru
nasi Galaxie. Ale popravdé feceno, to az tak neocekdvany vysledek neni. Napiiklad vy sami
prosté do cerné diry zkolabovat nemuzete. Vyzadovalo by to ngjaky lis, ktery neexistuje ani
v piirodé ani jej nikdo nezkonstruoval. A stejné je na tom i nae Zemé nebo Slunce. O bu-
doucim osudu vesmirnych téles rozhoduje sudicka gravitace pfi jejich zrodu podle porodni
hmotnosti. O tom, ze hvézda pripadné skonéi jako ¢ernd dira se tedy vi od samého pocatku.

2.5 Detekce gravitacnich vin

Detektor gravita¢nich vin LIGO pozustdva (pfi jednoduchém pohledu) ze dvou navzidjem
kolmych ramen, laseru a interferometru. Konce ramena tvoii zrcadla, kterd jsou od sebe
vzdalend 4 km. Paprsek laseru je rozdélen na dva stejné svazky, které projdou celou délku
ramen k zrcadlim a odrazi se zpét, kde jsou svazky porovnané pomoci inteferometru. Po-
kud jsou vzddlenosti mezi zrcadly obou ramen stejné, fize svételné viny se nebude lisit.
Pruchodem gravita¢ni vlny ramenem detektoru (délka L) dochézi k jeho zkracovéani a pro-
dluzovani s amplitudou AL. To zpusobi, ze svételné paprsky v ramenech musi procestovat
obecné ruznou vzdalenost a proto budeme pozorovat odlisné faze na detektoru. Veli¢ina,
kterou pifimo méfime je gradient gravitacniho zrychleni, z kterého mizeme vypocitat prave
pomér h = AL/L. Jak velkych hodnot vSsak muze AL nabyvat, aby jsme byli schopni viny
detekovat?

2.6 Numerickd integrace
P1i vypocétu hmotnosti ¢erné diry budete mit moznost vyuzit numericky pristup. Existuje

nékolik metod jak zde postupovat. V tomhle praktiku si vysvétlime jeden z jednoduchych
postupu.
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Obr. 31: Piimé pozoravni horizontu udalosti kolem centralni ¢erné diry v galaxii M 87.
Ptevzato z Event Horizon Telescope Collaboration et al. (2019).

Z matematickych prednasek jiz vite, ze urcity integrél funkce f(x) si muzeme predstavit
jako plochu pod kfivkou této funkce na intervalu < x4, xp >. Matematicky zapis:

F= [ f@da,

vlastné oznacuje soucet ploch sloupcu o vysce f(z) a sifce dz, kde dz je infinitezimélné
mald hodnota. Samoziejmé, infinitezimédlni nebo nekonectné hodnoty nemuzeme pouzit pii
numerickém vypoctu. Integral si vSak muzeme upravit timto zpusobem:

T B N
F= [ f@)dem Y faae,
TA n=1

kde Az je mala, ale jasné zadand hodnota, x, = z4 + n Az a interval integrace jsme rov-
nomérné rozdelili na N = #5F4 dilku. Jak tohoto vyuzit?

Zvolme si funkci f(z) = 3z + 1 a urCeme integral mezi hodnotami x4 = 1 a zp = 3.
Analytickym postupem dostaneme vysledek fl‘s f(x) dz = 30—2 = 28. Pokusme se dopracovat
ke stejnemu vysledku numericky. Pro ukazku si nejprve zvolime maly pocet dilka, N = 5.

Postupujeme nasledovné:

o Ar = FETTA — %
o f(x1) =6.88; f(x2) = 10.72 ; f(x3) = 15.52 ; f(xq) = 21.28 ; f(x5) = 28.00
o FrY), flen)Ar=AzY)_, f(xn) = 32.96

Vysledek je sice pomérné blizko k analyticky zjisténé hodnoté, ale jesté s tim spokojeni
nebudeme. Pokud chceme dosdhnout lepsi vysledek, muzeme zmenS$it hodnotu Ax tim, Ze
zvy$ime pocet dilku N. Muzete si snadno (pomoci svého programu nebo pomoci Excelu)
overit, ze se zvySujicim se N dostaneme postupné:
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Obr. 32: Graf kiivky f(z) = 322 + 1. Mizeme vidét, ze plocha sloupcti s vyskou f(z, =
xA + nAzx) je v tomhle piipadé vzdy vétsi nez skuteénd plocha pod kiivkou na daném
intervalu.

Vidime, ze vysledek konverguje ke spravné hodnoté. K dosazeni pozadované piesnosti vSak
potiebujeme az N = 10000 dilki! S timhle se spokojit nemuzeme. Jestli si vykreslime graf se
sloupci, se kterymi pocitame, zjistime velice rychle, ze nds postup systematicky nadhodnocuje
(nebo podhodnocuje, v zavislosti na tvaru funkce) plochu pod kiivkou (obrazek 32). Naopak,
plochu pod kiivkou uvedené funkce bychom podhodnocovali, pokud bychom vysku sloupce
pocitali v bodé z, = x4+ (n — 1) Az.

Idedlnim postupem je proto pouzit néco mezi, tedy napiiklad =, = z4 + (n — 1/2) Ax
(alternativné, muzeme spocitat f(z,) pro n in+ 1 a pak ur¢it prumér téchto hodnot). V ta-
kovém piipadé dostaneme jiz pii N = 10 vysledek F' = 27.98 a pozadovanou pfesnost na dvé
desetinnd mista dosdhneme pii N = 20.

Pfesnost vypoctu timto postupem bude silné zaviset na tvaru funkce. Neocekavejte, ze
dosahnete velké presnosti pti N = 10, pokud se sklon funkce méni prili§ rychle na daném
intervalu! V takovém piipadé budeme muset zvysit /N nebo pouzit sofistikovanéjsi numerickou
metodu. Obecné pro popsany postup plati, ze ¢im je funkce na daném intervalu linearnéjsi,
tim mensi pocet sloupcu budeme potiebovat (pro linedrni funkci f(z) ndm v podstaté staci
jediny sloupec!).
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PRAKTICKA CAST

Uloha: Hmotnost cerné diry v centru Galaxie

Shrnuti tkolu:

1. Zakreslete do grafu polohy hvézdy S2 z tabulky 23 véetné nejistot jejich urceni. Nejis-
toty v obou osach vyznacte jako piislusné dlouhé tsecky.

Tabulka 23: Piepoc¢tené souradnice hvézdy S2. Piedpokladand ¢ernd dira mé soutadnice (0.0,
0.0).

Méfeni | Datum [rok] | x[?] | dx [’] | vy [?] | dy [7]
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 prolozte elipsou a situaci zakreslete do grafu. Nejjednodussi je postupovat podle
navodu, ktery je pfilozen k materidlim pfedmétu (QtiPlot nebo Python). Uvédomte
si, ze elipsa nemusi nutné prochézet piimo vSemi naméfenymi body. Kazdy bod je ptece
urcen s néjakou nejistotou.

3. Hodnoty poloos v tthlovych vtefindch piepocitejte na délku vyjadienou ve svételnych
dnech, jestlize vime, Ze v tomto pifpadé 2” odpovidaji 82 svételnym dnum. Uved'te taky
nejistotu urcéeni délky poloosy zakreslené elipsy a diskutujte. VSechny zjisténé hodnoty
zapiste do tabulky 24.
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Tabulka 24: Velikost poloos obézné trajektorie hvézdy S2.

Poloosa Délka Nejistota urceni

"] [svételné dny] "] [svételné dny]
hlavni
vedlejsi

4. Vypoctéte plochu elipsy obézné trajektorie Sg= . . ... ... ....

5. Urcete periodu obéhu P hvézdy S2 s vyuzitim vztahu 19. Vyuzit muzete nasledujici
pristupy:

a)

pouziti kartonu a pfesnych vah

Elipsu vytisknéte, zkopirujte na tuhy papir (nebo karton) a vystiihnéte. Vystii-
zenou elipsu zvazte na vahéch s pfesnosti 0.01 gramu. Urcéend hmotnost odpovida
plose Sq. Nyni vystiihnéte ¢ast, kterd dle méfeni v tabulce 23 nebyla opséna
pruvodi¢em, a opét ji zvazte. Dostane hodnotu pro plochu AS. Skuteéné plochy
bychom samoziejmé dostali jednoduchym piepoctem, ale protoze potiebujete jen
pomeér ploch, neni takova konverze zapotiebi. Pfesnost metody zvysite, kdyz elipsu
nalepite na néjaky karton, ale pozor, aby bylo lepidlo rozprostifeno rovnomeérné.

pocitani ¢tverecku

Elipsu vyznaéte do grafu, ktery ma nazna¢enou pomérné jemnou soufadnou sit.
Pomoci étverecku této sité urcete plochu elipsy Sq a plochy AS pro pét ruznych
¢asovych intervala At. Okamziky vymezujici piislusné segmenty naleznete v ta-
bulce 23. Do tabulky 25 zapiSte ¢isla méfeni pocatecniho a koneé¢ného bodu zvolené
vysece z tabulky 23, odpovidajici At, vypoctenou plochu AS.

Plocha elipsy Se1 = . .. ... ... ... ¢tvereck.

numerickd integrace

Plochu elipsy urcete pomoci spoc¢tenych hodnot hlavni a vedlejsi poloosy. Plochu
segmentu elipsy zjistite pomoci AS = 0.5 - feejf 72(0) df, kde index A odpovida
pocateénimu a index B koncovému méfeni. Pfi numerické integraci si rovnomeérné
rozdélite tisek mezi 64 a 0 na N dilku (idedlné 100 jestlize pouzivate program
nebo Excel, pro ruéni vypocet muze stacit i 10) s konstantnim thlovym krokem
Af. Pro jednotlivé kroky plati 6, = 64 + (n — 1/2) Af a pro O = 64 + N A#.
Plochu segmentu pak dostanete jako

N
AS =05 r*(0n)A0. (21)
n=1
Ukolem je tedy urcit hodnoty 04 a 0p, tyto tseky rozdélit na N ¢asti, pro kazdé
n spocitat r(6,) pomoci rovnice 15 a ur¢it hodnotu sumy 21.

V kazdém piipadé si zvolte pét ruznych dvojic méfeni. Pro kazdou zvolenou dvojici
spoctéte uvedenym postupem periodu P a zapiSte do tabulky 25. Nakonec urcete
prumérnou hodnotu periody vyplyvajici z vaSich péti zvolenych vyseci a statistickou
nejistotu. Diskutujte nejistoty urceni periody zvolenou metodou.
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Tabulka 25: Vybrané segmenty trajektorie hvézdy S2.

Vyset | Pocatek méfeni | Koncové meéfeni | At [roky] | AS [ ] | Perioda [roky]
1
2
3
4
5
Prumérné hodnota periody: P=......... +.. . roku.

. Dosazenim do ttfetiho Keplerova zdkona vypoctéte celkovou hmotnost hvézdy a cerné
dity m=mpg+ms=............

. Spocitejte kolik hvézd sluneéni hmotnosti (2 - 103 kg) bychom potiebovali, abychom
dostali stejnou hmotnost jako zjisténa hodnota m?
Pocet hvézd N =............

. Vypoctéte pozorovanou hvézdnou velikost Slunce, pokud bychom jej umistili do vzdéle-
nosti centra nasi Galaxie (D = 8.0 kpc), a uréete pozorovanou hvézdnou velikost v pied-
chozim kroku zjisténého poc¢tu hvézd.

Pozorovana hvézdna velikost Slunce ve vzdalenosti D . ... ...
Pozorovana hvézdnd velikost N hvézd ve vzdéalenosti D . ... ...

Ptestoze jsme v ivodu tlohy zminili, ze nas vyhled smérem ke stiedu Galaxie je zastinén
mnozstvim mezihvézdné latky, v naSich ivahéach a vypoctech se zminka o extinkci dosud
neobjevila. Spocitejte znovu pozorovanou hvézdnou velikost Slunce, pokud bychom jej
umistili do vzdélenosti 8.0 kpc, ale tentokrat uvazujte také mezihvézdnou extinkci ve
vizudlnim oboru Ay = 30 mag. Vztah pro modul vzdélenosti pak bude mit podobu

m— M =5logr —5+ A. (22)
Pozorovana hvézdna velikost Slunce ve vzdéalenosti D s uvazovanou extinkei . . . .. ..

Pozorovana hvézdnd velikost N hvézd ve vzdalenosti D s uvazovanou extinkei . . ... ..

. Spocitejte tnikovou rychlost z povrchu Zemé za riuznych predpoklada, kdy budeme
ménit polomér i hmotnost Zemé. Za¢neme ale s témi spravnymi hodnotami, polomérem
Rz = 6378 km a hmotnosti Mz = 6 - 10** kg. Vysledky zapiste do tabulky 26.

Tabulka 26: Unikové rychlosti z riznych téles.

R = 6378 km R=0.5cm R = 6378 km
M=6-10>*kg | M =6-10* kg | M = 2200 M,

Unikové rychlost [km/s]
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10. Jaka by byla velikost ¢erné diry vzniklé z vaSeho téla? Jinak feceno, urcete polomér
télesa o vasi hmotnosti, na jehoz povrchu by byla tUnikova rychlost rovna rychlosti
svétla.

Polomér ¢erné diry z mého téla . ... ....... ..

Porovnejte tento polomér s typickou velikosti atomu 2 - 1071% m. Diskutujte.

11. Prvni detekce gravitac¢nich vin ukdzala maximum amplitudy deformace ramen detek-
toru o hodnoté h = 1072'. Pokud je rameno dlouhé L = 4 km, jakd bude absolutni
zména délky ramena AL?

Jak se zméni vysledek, pokud budeme za L uvazovat polomér Zemé? Porovnejte s ty-
pickou velikosti atomu.
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