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Abstrakt

Cilem bakalarske prace je studium supernovy SN 201 1fe, identifikace jednotlivych spektralnich
¢ar a urceni jejich radidlnich rychlosti a efektivnich teplot. Prvni kapitoly prace jsou zamétené
na zékladni podminky vzplanuti supernovy. Okrajove nahliZime i do hlavniho rozdé€leni supernov
podle chemického sloZeni a mechnismu vzniku. Tato prace obsahuje také postup zpracovéni spekter

2

v programu IRAF. Na zavér se zaméfime na shrnuti a analyzu dosazenych vysledku.



Abstract

The main task of this bachelor thesis is the spectral study of the supernova SN 2011fe, the
identification of spectral lines and the determination of radial velocity and the efective temperature.
First parts are focused on the astrophysical description of the supernova explosion. The short
description of the distribution of supernovae by its chemical composition and the mechanism of
origin will be given. This thesis contains the process of processing spectrum using the IRAF
software. In the last part we will concentrate on the summary set and the analysis of the results we
obtian.

Abstrakt

Cilem bakalaiske prace je studium supernovy SN 201 1fe, identifikace jednotlivych spektralnich
¢ar a urceni jejich radidlnich rychlosti a efektivnich teplot. Prvni kapitoly prace jsou zamétené
na zdkladni podminky vzplanuti supernovy. Okrajové nahliZime i do hlavniho rozdéleni supernov
podle chemického sloZeni a mechnismu vzniku. Tato préce obsahuje také postup zpracovéni spekter
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v programu IRAF. Na zavér se zaméfime na shrnuti a analyzu dosazenych vysledkd.
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Uvod

Supernovy patria k najdramatickej$im procesom/jav vo vesmire. Pre nds predstavuji vyznamné
astrofyzikdlne laborétoria, vdaka ktorym sme schopni skimat aj vzdialenejSie vesmirne Casti.
Dokonca niektoré typy supernov zndme ako Standardné sviecky ndm sliZia napriklad na uréovanie
vzdialenosti galaxii, v ktorej explodovali. Bol to prave tento typ, supernovy typu la, ktorych Stidium
ziskalo v roku 2011 trom fyzikom Nobelovi cenu za potvrdenie zrychlovania rozpinania vesmiru.
Hoci sa s novymi technolégiami prehlbuje Stidium supernov, stale nie sme schopni niektoré procesy
a javy tplne vysvetlit. Stadium predchodcov, hlavne pri supernovéch typu Ia, je velmi naroéné.
Podl’a predpokladov by sa malo jednat o bielych trpaslikov, ktorych jasnost a rozmery sd velmi
malé. VSeobecné informacie o tychto vesmirnych divadlach ziskavame hlavne z vyskumu spektier
a svetelnych kriviek.

V tejto praci sa postupne definuji zakladne vlastnosti, charakteristiky, vyznam, delenia supernov
a rozoberieme priaznivé podmienky, pri ktorych moZze k takej obrovskej explézii dojst. Ddlezitou
castou mojej prace je spracovanie a rozbor spektra supernovy s ozna¢enim SN2011fe z konca
augusta roku 2011. S tym je spojené aj stanovenie veli¢in prislichajicim rozpinajicej sa obalke
(odhodenej po vybuchu) ako su jej rychlost a teplota.

supernovy sice znacia koniec Zivota hviezdy, no ddlezité je samozrejme aj to, o sa odohrdvalo
predtym. Najskor sa teda zameriame na samotny vyvoj hviezd.



Kapitola 1

Strucny uvod do problematiky supernov

1.1 Hyviezdny vyvoj

Kazda hviezda, ¢i uz viac alebo menej hmotnd, ma svoje rodisko v obrovskych gravita¢ne viazanych
objektoch, velkych molekuldrnych mraéndch. Zahriiujui v sebe podstatni ¢ast' medzihviezdnej latky
v ramci galaxii. K zdkladnym charakteristikdm tychto mracien patrf rozmer priblizne 50 parsekov,
hmotnosti od 10° M, do 10® M. Ked%e ide o rodiskd hviezd, rozprestieraji sa hlavne v oblasti
Spirdlnych ramien galaxii.

Prvym krokom pri vyvoji hviezd je formovanie protohviezdy z vySSie spominaného moleku-
larneho oblaku. V niektorych oblastiach oblaku dochadza k fluktudcii hustoty. Vzniknuté zhustené
Casti sa mdzu rozpadat’ vdaka neusporiadanému pohybu tepelnych molekil. Hmotnost' zhustku
je viazand tzv. Jeansovym kritériom, ¢o znamend, Ze po prekroceni kritickej Jeansovej hmotnosti
My dochadza k tomu, Ze gravitana pritazlivost je natol’ko velkd, aby odolala rusivym elementom
pdsobiacim proti ne;j.

Zhustené Casti sa moZu postupne rozdelit’ a vytvarat’ protohviezdy. Vyvoj pociato¢ného stavu
prebieha v centrdlnych oblastiach protohviezdneho disku, ktory na seba viaZe ¢ast momentu hyb-
nosti a tym zabranuje, aby sa proces vyvoja zastavil.

Dal3iu alternativu v sebe zahriiujii prave vybuchy supernov, ktoré st hlavnou ndpliiou mojej
bakalarskej prace. Na hranici relativne prazdneho priestoru vzniknutého po explézii sa vytvara
rdzovd vlna, ktord pred sebou hrnie materidl. Po ndraze na molekulovy oblak mdZe dojst’ k zhusteniu
a zahriatiu latky v oblaku na miliény kelvinov a k nastartovaniu tvorby novych hviezd, protohviezd.

Protohviezda prechddza najskor rychlou fazou gravita¢ného zritenia vo forme volného padu
materidlu do centrdlnych oblasti. Dochddza k jej zahrievaniu, zhustovaniu a zvySovaniu tlaku. AZ
po ustéleni hydrostatickej rovnovédhy sa zvySovanie gradientu tlaku zastavi. KedZe sa jednd o gra-
vitane viazany systém, uplatiiuje sa velmi doleZity astrofyzikdlny teorém, Viridlovy teorém:

—(Ex) = %<Ep>,

kde (Ex) oznacuje strednd hodnotu kinetickej energie Castic a <Ep> strednd hodnotu potencidlne;j
energie. To ndm teda ukazuje, Ze celkovd energia gravitacne viazaného systému je vzdy rovna
polovici strednej hodnoty potenciélnej energie systému a zdporne vzatej celkovej strednej kinetickej
energie.

Na dalsi vyvoj je potrebny zdroj, ktory by hviezde neustdle dodédval energie. Na tito dlohu
sa podujali termonukledrne reakcie prebiehajice vo vnitornych Castiach. Najskor sa do reakcii
zapdjaju lahSie prvKky ako je litium, bér a deutérium, ktorych vysledny produkt je hélium.
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Ak teplota pri zhustovani dosiahne hodnotu troch miliénov kelvinov, zapélia sa v jadre vodikové
reakcie. Hlavnou reakciou je protén-proténovy retazec, pri ktorom dochddza k premene 4 jadier
vodika na hélium. Patria medzi najicinnejSie reakcie, pretoze si schopné tiplne nahradit’ straty
vo forme vyZarovania, ¢im sa zmrS§tovanie hviezdy zastavi.

Hviezda sa dostdva do najdlhsej etapy svojho vyvoja a prechddza na vetvu hlavnej postupnosti,
kde moZe stravit' 80-90 % svojho Zivota. Jednd sa o takzvanu hlavnui postupnost, ktora je definované
Standardnym chemickym zloZenim, z ktorého vicsiu Cast’ predstavuje vodik, najbeZnejsi prvok
vo hviezdach aj v celom vesmire. Tie najhmotnejSie hviezdy travia na hlavnej postupnosti raidovo
miliény rokov, menej hmotné radovo miliardy rokov.

Ako nahle je vodik v jadre z 95 % vycCerpany, odsiva sa hviezda z hlavnej vetvy. Nutne
dochédza k rychlemu hviezdnemu zmr§tovaniu, aby sa nahradili straty vyZarovanim. Jadro hviezdy
sa zhustuje a zahrieva a jeho rozmery sa zmensuju.

Neaktivne Casti (bohaté na vodik) okolo jadra su stahované na takmer vyhorené zmrStené jadro.
Kvoli vysokej teplote sa v tychto Castiach mézu zapalit’ vodikové reakcie. Horenie najrozsirenej-
Sieho prvku sa v tychto vrstvach stane hlavnym energetickym zdrojom hviezdy. Obal hviezdy je
zasobovany vicsim mnozstvom energie prichddzajicej z centralnych casti, ¢o vedie k expanzii.

V doésledku viridlového teorému dochddza k obrovskému zvécSeniu velkosti a ochladnutiu
hviezdy. Vodikové vrstva je stédle tenSia, ale teplota stipa a jadro je tym stdle viac energeticky
ucinnejSie. Hviezda sa postupne stdva rozmernym ¢ervenym obrom.

V tejto fdze sa mdze vyvoj menej hmotnych hviezd ukoncit. V jadre sa vycerpaji vsetky
zasoby vodika, termojadrové reakcie pomaly ustanu a zacne prevazovat vlastna gravitacia hviezdy
nad gradientom tlaku, pdsobiacemu proti nej. Pri zmrS§tovani jadra eSte dochddza k syntéze hélia
na uhlik alebo kyslik a jeho vonkajSie vrstvy sa za¢nd rozpinat’ a chladnit. Po ¢ase sa mind aj
posledné zdsoby hélia, jadrové reakcie sa zastavia a jadro sa gravitaciou zmrsti na niekolko tisic
kilometrov a na hustotu rddovo tisic kg/cm?.

Latka je dplne ionizovand a gravita¢né sily su vyrovndvané hlavne Fermiho tlakom degenero-
vaného elektrénového plynu. Podl'a Fermiho pravidla moZe jedna energickd hladina obsahovat’len
jeden fermion s rovnakym spinom. Pri vysokych hustotdch su vSetky energetické hladiny obsadené,
kazdy dal$i elektrén zaujme vy$Siu hladinu. Tlak elektrénového plynu rastie rychlejsie ako tlak
idedlneho plynu.

Biely trpaslik dalej vyuziva velkd zdsobu tepelnej energie pochddzajicej z predoslych termo-
nukledrnych reakcii. Postupne sa zbavuje tejto energie vyZarovanim a velmi pomaly chladne, aZ sa
z neho stane Cierny trpaslik.

Pre hmotnejSie hviezdy vyvoj pokracuje. Pri rychlej kontrakcii a zahrievani jadra narasta aj
jeho hmotnost. Pri presiahnuti teploty 100 miliénov kelvinov ddjde k zapdleniu héliovych reakcii
v jadre a naslednej produkcii uhlika, pripadne kyslika. Energeticka uc¢innost’ tychto reakcif je sice
mald, no aj tak sa vd'aka nej jadro opit’ rozpina. Rozpinanim sa ale ochladi vrstva horiaceho vodika
okolo héliového jadra a teda klesne celkovy vykon uvoltiovany termonukledrnymi reakciami. Obal
hviezdy sa zmrSti a zahreje.

Po vyhoreni hélia v jadre sa za¢ne hviezda opit ritit’ do seba. Tym paddom zacne horiet
na povrchu neaktivneho uhlikovo-kyslikového jadra hélium. Nad touto vrstvou nachdadzame vrstvu
neaktivneho hélia a nakoniec tam svoje miesto zaberd vrstva vodiku. Hviezda sa rozopne eSte viac
a v tomto $tadiu sa stdva hviezdou asymptotickej vetvy obrov. V zavere tejto fazy straca obrovské
mnoZstvo svojej latky pulzdciami alebo hviezdny vetrom.

Zhustovanim a zahrievanim jadra v tomto stave hviezdy dochadza k zapaleniu uhliku a kysliku
za vzniku taz8ich prvkov. Jadrové reakcie prebiehajui rychlejSie neZ moznd desintegracia ich obalu.
Jadro (Obr.1.1) teda dokaze dojst az do stavu syntézy Zeleza , ktorého hmotnost’ sa stile zvysuje
vdaka intenzivnemu e-procesu. Jednd sa o proces prebiehajtci pri teplotach 4 - 10° K pri pomere po-
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¢tupt /n® < 300, pri ktorom sa syntetizuji prvky skupiny Zeleza, ako napr. Ni, Co a Fe. Pri takychto
procesoch je energia spotrebovdvand a nie vyZarovand.

Obr. 1.1: Popis vrstiev vo vyvijajicej sa velmi hmotnej hviezde. Zdroj [36].

Akondhle Zelezné jadro presiahne tzv. Chandrasekharovu medzu, ¢o predstavuje priblizne
Mcy =~ 1,4 M, nedokdZe viac gradient tlaku elektrénovo-degenerovanej latky odolat’tiaZi, docha-
dza k dalSiemu gravitatnému zmrStovaniu, ktoré prebieha rychlostou volného padu. Této rychlost’
dosahuje desiatky tisic km-s~!. Podla viridlového teorému, uvolnenie velkého mnoZstva poten-
cidlnej energie vedie k prudkému zahriatiu latky, nasleduje fotodisocidcia Zelezného jadra gama
Ziarenim najskor na héliové jadrd a neutrény, aZ na jednotlivé volné protény a neutrény.

Uplne zévery hviezdného Zivota st rozvedené pri popise rdznych typov supernov. Kapitola
spracovand podla [29], [15] a [5].
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1.2 Zakladne charakteristiky supernov

Supernovy sa radia k typu jednordzovych premennych hviezd. Ide o natolko drasticky proces, Ze
sa kvantitativne zmenia hviezdne vlastnosti. Bud prestane existovat’ ako gravitaéne viazany objekt
a rozplynie sa do okolia alebo sa zmeni na neutrénovo-degenerovanu hviezdu, pripadne Ciernu
dieru. To vedie k skuto¢nosti, Ze ako supernova mdZze hviezda vybuchnit len jediny raz.

Dnes st zndme viaceré typy supernov, no spolo¢nym znakom vsetkych je to, Ze ide o burlivy
proces spojeny s rychlymi dejmi prebiehajicimi v centralnych oblastiach hviezdy.

Je to proces, kedy dochddza na kratkej Casovej Skdle k obrovskému ndrastu jasnosti hviezdy.
Niekedy sa moZe jednat’ o zmenu jasu az o 20 hviezdnych velikosti, ¢o je porovnatelné so svietivo-
stou celej galaxie. Za priblizne 50-60 dni poklesne jej jasnost' na e ~!. Pokles je teda exponencidlny
a trvd pribliZne 2 roky, aZ pokial svietivost’ nedosiahne miliéntinu pdvodnej hodnoty.

Svetelny vykon po maxime jasnosti je ureny tempom radioaktivneho rozpadu nestabilnych
nuklidov niklu, kobaltu a dal$ich radioaktivnych prvkov. Niekedy sa v8ak predpokladd, Ze za tento
pokles moZe hlavne radioaktivny rozpad izotopu kalifornia >>*Cf s pol¢asom rozpadu 50 dni.

Obdobie tesne pred vzplanutim supernovy je sprevadzané vysokym ndrastom teploty v cen-
tralnych castiach hviezdy, ¢o sposobi, Ze je moZzné zapdlenie reakcii, pri ktorych je nutné energiu
dodévat. Postupne tu vznikajd vSetky prvky Mendelejovej tabulky (Obr.1.2), ktoré sa v dosledku
explozie dostdvaji do priestoru. Su teda doddvatelom tazsich prvkov skupiny Zeleza, dokonca
pri vybuchu sa dokdzu syntetizovat transurany, ako je napriklad vyssSie spominané kalifornium.

B SUPERNOVY
] [l Biz Bang B vaié bavie=dr
| [] verbénviezdr [l sozemic Siacenie

Obr. 1.2: Mendelejova periodickd tabulka prvkov s farebnym rozliSenim vzniku prvkov pri rdznych proce-
soch [33].
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Energia uvolnend pri vybuchu mensej supernovy sa odhaduje na 10*!J (od 10*! do 10%7),
&o priblizne odpoveda energii uvolnenej z rozpadu 10%” kg 2>*Cf alebo taktieZ uvolnenej energii
zo Slnka za 10 miliénov rokov jeho Zivota [15].

Z latinského slova nova', ¢o znamend ,,novy*, pricom prefix ,super” rozliduje supernovu
od obycajnej novy. Hoci za novu taktiez povazujeme hviezdu, ktord ndhle zvySila svoju jasnost, ale
asi tisickrdt menej, odliSnym mechanizmom a na menSom priestore ako v pripade supernov (SNe
Ia).

U novy ide o explozivne horenie vodiku pri povrchu bieleho trpaslika a tento jav sa moZe
u jedného bieleho trpaslika opakovat’ aj viackrét, az pokial nevyCerpa vSetok svoj materidl, alebo
vyprodukuje tak silnd novu, Ze je pri tomto procese zniceny.

1.3 Historicky prehlad supernov

Vdaka znanym zmenam svetelnych jasnosti boli supernovy pozorované ako jediné z premennych
hviezd uZ v minulosti. No kedZe si Tudia takéto javy na oblohe nevedeli vysvetlit, ¢asto ich len
odsudzovali alebo povazovali za kométy, a teda si o nich zdznamy neviedli.

Délezité informécie o vietkych supernovéch za posledné tisicrocie sa zachovali vdaka ¢inskym
a japonskym astronémom a astrolégom.

Prvy zaznam o identifik4cii hviezdnej explézie sa datuje na rok 185, ktory sa objavil v knihe
The Book of the Later Han, popisanej ako ,hviezda na navsteve* (L. A. Marschall, 1988; R. Stot-
hers, 1977) [4].

Jasnych supernov, ktoré by bolo mozZné zachytit' len zrakom, nie je vela. V roku 383 vzplanula
supernova v Skorpiénovi. Vébec najjasnejiia bola supernova v sithvezdi Vlka z roku 1006. Dalej
v roku 1054 vybuchla zndma supernova (SN 1054) v Bykovi, po ktorej ndm zostala Krabia hmlovina
(M1) s rychlo rotujicim pulzarom uprostred (Obr.3.1a)). V rokoch 1572 a 1604 sa na oblohe objavili
dve supernovy, ktoré sa pySia menami po svojich zndmych objaviteloch, a to: tzv. Tychonova
supernova (SN 1572) v sthvezdi Kasiopeji, ktord Tycho Brahe zahliadol bez pouZitia optického
pristroja (Obr.3.1b)) a Keplerova supernova (SN 1604) v Hadonosovi (Obr.3.1¢)). Nezvycajné je,
Ze pozostatky po Tychonovej supernove boli objavené neskdr ako po Keplerove;.

Obr. 1.3: Obrazky znazortiuji pozostatky po vybuchu supernov: a) Krabia hmlovina, pozostatok po super-
nove SN 1054 v stihvezdi Byka. Zdroj [31], b) pozostatok po Tychonovej supernove (SN 1572). Zdroj [35],
¢) Pozostatok po Keplerovej supernove (SN 1604) v Hadonosovi. Zdroj [31].

1V pluréli novae
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Medzi jasnych supernov dalej patri supernova, ktord bola v roku 1885 objavend Ernstom
Hartwigom, nazvand supernova Andromeda v galaxii Andromeda.

Vyznamnd supernova SN1987A bola prvou, ktora bola od rozvoja modernej techniky pozo-
rovand v nedalekej’ susednej galaxii, vo Velkom Magelanovom Mraéne. Pri tomto vybuchu bol
zmerany aj slaby tok neutrin. A teda poskytla prvi mozZnost otestovania teérie osudu hmotnych
hviezd [24].

1.4 Vyznam supernov

e Vybuchy supernov hrali pre naSe Zivoty (hlavne v dalekej minulosti) dbleZitd dlohu. Pred-
poklada sa, zZe prave tieto dynamické procesy podnietili centrdlnu hviezdu nasej Slnecnej
sustavy k jej vzniku. Hmlovinu, z ktorej sa vyformovalo naSe Slnko obohatili o chemicky
material [15].

e Ako bolo uz vysSie povedané, obohacuji medzihviezdnu latku o tazsie prvky (Obr.1.2) nez
je hélium, a tym zabezpecia, aby mladsie objekty obsahovali viac tazSich prvkov. Tie sd
zrejme velmi ddlezité pri vzniku planetdrnych systémov a planét zemského typu, ktoré mozu
byt nositel’kami Zivota [15].

e Vdaka supernove Geminge sa uz pred 340 tisic rokmi vy¢istil priestor v okoli Slnka, a tym
padom sme boli schopni nahliadnut’ do vzdialeného vesmiru [15].

e SN Ia si vo vicSine pripadov charakteristickd homogenitou, kedZe k vybuchu dochddza
pri prekroceni tej istej hmotnostnej hranice, a tym padom ich mdéZeme povazovat za Stan-
dardné svieCky pre urovanie vzdialenosti pri $tidiu potvrdzujicom rozpinanie vesmiru [4].

Traja fyzici Saul Perlmutter, Adam Riess a Brian Schmidt zistili, Ze vesmir sa dostal do fazy
zrychlovania rozpinania, ked’ sa hodnota ¢erveného posunu pohybovala okolo hodnoty 0,5
a za pdvodcu oznadili neznamu temnu energiu. Za tento objav si pani v roku 2011 vysldZili
najvyssie mozné ocenenie vo vedeckej spoloc¢nosti, Nobelovi cenu za fyziku [20].

e Je dolezité podotknit, Ze si zdrojom kozmického Ziarenia, a taktieZ pri nich dochddza
k uvoltiovaniu velkého mnoZstva neutrin.

2 vzdialens od nés priblizne 50kpc.
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Delenie supernov

Vybuch supernovy je nesmierne vyznamnd udalost. Odhaduje sa, Ze je mozné zahliadnut tento
jav pribliZne raz za sto rokov v danej galaxii [16]. Podrobné §tidiéd spektier a svetelnych kriviek
preukézali existenciu roznych typov supernov s odliSnymi pédvodcami a mechanizmami.Podla
navrhu H. Minkowského (1941) [4] sa rozdelujd supernovy na dva zékladné typy: supernovy typu
Tall

2.1 Supernovy typu II = SN II

St vysledkom vyvoja mimoriadne hmotnych hviezd o po¢iato¢nych hmotnostiach pohybujicich sa
v rozmedzi 11-50 M, v ktorych sa pocas ich vyvoja vytvorilo hmotné degenerované Zelezné jadro
zlozené aj z dalSich prvkov skupiny Zeleza, ako je napriklad nikel a chrém. Jadra tychto prvkov sd
silne viazané a tym paddom nedochddza k jadrovému vzplanutiu.

Vdaka vysokej centrélnej teplote, v pripade velmi hmotnych hviezd, mdZe dojst aj k zapéleniu
tychto prvkov a syntéze dalSich ako napriklad neén, ¢i hor¢ik. Velmi doleZitou je ale reakcia, pri
ktorej 2°Ne vyprodukuje **Mg, pretoZe pri nej vznikaji volné neutrény, ktoré umoZiiuji syntézu
taz§ich prvkov vdaka tomu, Ze l'ahSie prenikaji Coulombovskou potencidlovou bariérou tazkych
prvkov.

Pri poc¢iato¢nych hmotnostiach hviezdy do 50 M, dochadza k degeneréacii neutrénového plynu
pri hustotdch 10'7-10"8 kg - m~3, a teda ku vzniku extrémne hustej neutrénovej hviezdy. Podstatnd
Cast’ potencidlnej energie je odnaSand z hviezdy prostrednictvom neutrin. K ohodeniu obalky
dochédza, ked’ ¢ast’ neutrin poskytne svoju energiu vonkaj$im vrstvdm. Zarovein sa uvolni dostatok
Ziarivej energie, a vtedy dochddza k splanutiu supernovy.

Co sa tyka vyskytu nélezu, sa objavuji SN II len v $pirdlnych galaxidch' alebo nepravidelnych
galaxidch. Tento poznatok jasne dokazuje prislusnost’ tychto supernov k mladej populécii L.

Svetelné krivky

V roku 1979 Roberto Barbon rozdelil svetelné krivky supernov typu II podla ich priznaénych
vzhl'adovych vlastnosti:

o platé* (SN II-P): Vykazuje po dosiahnuti maxima takmer konStatnd jasnost. Jej tvar je
sposobeny kolapsom jadier hviezd, ktorych hmotnost’ presahuje 8 M, ktoré sii vdaka svojej
hmotnosti schopné vyprodukovat v jadre tazSie prvky. Dochddza k zriteniu hviezdy na ne-
utrénovi hviezdu a odhodeniu a zahrievaniu® vodikovej obalky mohutnou razovou vlnou.

'a to vo vonkajiich astiach $pirdlnych ramien
2teplota presahuje 10°K
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Vodik v tejto asti je dplne ionizovany, takZe jeho opacita je velmi vysoké (prevazne vdaka
Thomsnovmu rozptylu termdlnych foténov na volnych elektrénoch). Toto difizne uvolnenie
energie z obrovskej rozpinajicej sa obdlky reprezentuje prave tento typ svetelnej krivky.
Trvanie ,,plata® zavisi od velkosti 0bé1ky3 [14] a [8].

e _linearne* (SN II-L): Expldzia prebieha v tomto pripade podobne ako pri SN II-P, s tym
rozdielom, Ze pdvodca pred expléziou straca viacSiu Cast vodikovych vrstiev, a preto vykazuje
kratSie a plytkejSie ,,plato®. Tento typ je charakteristicky tym, Ze po prechode maximom
preukazuje pomerne rychlo a plynulo klesajicu svetelnud krivku. Svetelnd krivka SN II-L by
mohla ndpadne pripominat’ tvar svetelnej krivky SN I (Obr. 2.1). Rozdiely sa vSak objavuji
pri porovnani miesta vyskytu tychto dvoch typov. Na rozdiel od SN I, SN II-L detekujeme
v $pirdlnych ramendch. Co ndm naznacuje, e ich pdvodcovia sa musia 1iit’ [8].
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Obr. 2.1: Porovnanie svetelnych kriviek v modrom filtri pre supernovy typu I, II-P a II-L. Zdroj [8].

3t4 je zase uréend rychlostou rozpinania
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Dal3i priebeh svetlenej krivky, po prejdeni rekombinacnej vrstvy celou obélkou, je uz zhruba
pre vietky SN II rovnaky a uréeny hlavne radioaktivnym rozpadom °Co a *8Fe. ZloZitejsi je
vyklad neskorej fazy svetelnej krivky. Do popredia sa dostdva Ziarenie disku okolo hviezdy, ktory
je ionizovany rdzovou vlnou a Ziarenim supernovy. Zhruba 1500 dni po vybuchu presahuje Ziarenie
vlastnej obalky nad Ziarenim disku [14].

Optické spektra

U SNe 1I je taktiez zndmy typ SN II-n, ktory vo svojom spektre vykazuje uzsie emisné &iary. Co
sa tyka svetelnych kriviek, vyvijajui sa pomalSie a ostdvaji jasnejSie po dlhi dobu. Vysvetlenim by
mohla byt interakcia rdzovej viny s okolitou latkou, pricom premena kinetickej energie predstavuje
dostacujici zdroj Ziarivej energie. Optické spektrd tohto typu sa vyznacuji velkou heterogenitou
ako v rannych tak aj v neskor$ich faza.

2.2 Supernovy typu Ib, Ic = SN Ib, SN Ic

Vdaka podobe svojich spektier sa radia k supernovdm typu I, pretoZe neobsahujd Ciary vodika.
Ich spektra vo vSeobecnosti st vzdjomne suvisiace, no liSia sa predovSetkym vyskytom silnych
¢iar hélia pri type Ib, ktoré vSak u supernovach typu Ic nepozorujeme. Hlavny rozdiel urcuju ich
svetelné krivky.

Od typu Ia sa ich spektrd odliSuji absenciou velmi intenzivnych &iar ionizovaného kremiku
Si II na vinovej dizke 615nm. Predpoklada sa, Ze tieto typy supernov st podobne ako pri super-
novéch typu II, zdvere¢nou fdzou velmi hmotnych gravitaéne kolabujicich hviezd, no s nizkym
zastiipenim vodiku. Jedn4 sa o hviezdy s hmotnostou vi&sou ako 50 M. Ziarenim urychlovany
hviezdny vietor odhadzujici hviezdny material sa postupne dostane k oblasti, ktora obsahuje hélium
a iné pozostatky po predchddzajicich reakcidch. Typ tychto hviezd nazyvame Wolfove-Rayetove
kyslikové a uhlikové hviezdy. KedZe st to velmi hmotné a hortice hviezdy konéia svoj Zivot velmi
rychlo a pokial pri zmrStovani prekonaji aj neutrénovu degeneraciu, konéia svoj Zivot ako Cierne
diery[15].

Mozeme ich ndjst vyhradne v Spirdlnych alebo nepravidelnych galaxiach, teda v rodiskach
novych hviezd.

2.3 Supernovy typu Ia = SN Ia

Typ s priznacné najvacsou jasnostou zo vSetkych typov v obore elektromagnetického Ziarenia.
Carroll a Ostlie ([S]) zhrnuli charakteristiky supernov tohto typu a stanovili, Ze v maxime
jasnosti SNe Ia dosahuji priemernd absoldtnu magnitidu v B a viditelnom filtre :

(Mg) = (My) = —19,3+0,03.

Hviezdy s niZSou hmotnostou ako je 8 Mg, sa povaZuji za povodcov supernov typu la [5].
Najpravdepodobnejsim scendrom je akrécia latky na uhlikovo-kyslikového bieleho trpaslika z jeho
partnera v blizkom dvojhviezdnom systéme. Dnes st ale zndme viaceré alternativy v podobe
modelov zavislych na type spolo¢nika a vzniku explozie:

e Samotny degenerovany systém, kedy je druhym ¢lenom hviezda hlavnej postupnosti, héliova
hviezda alebo Cerveny obor.
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e Dvojito degenerovany systém. V spolocenstve sa nachadzaji dva biele trpasliky, pricom
k explézii dochddza po ich splynuti alebo zrdzke. Niektoré analyzy modelu naznacovali, Ze
takyto hviezdny systém skor skolabuje do neutrénovej hviezdy ako vybuchne v podobe SN Ia

[2].

Vicsina pozorovanych SNe Ia predpoklada samotny degenerovany systém, kedy spolo¢nik bieleho
trpaslika napliia pod vplyvom vyvoja svoj Rochelov lalok. Po &ase sa dostane do stavu, kedy mu ani
objem laloku nevystaci a vtedy prichddza na rad vyhoda dvojhviezdneho spolo¢enstva. Nadbyto¢ni
latku za¢ne prendSat’ do Rochelovho laloku kompaktného bieleho trpaslika cez Lagrangeov bod.

Moment hybnosti prenasanej latky spdsobuje, Ze ide o dopad materidlu v tvare Spirdly na akrecny
disk obklopujici bieleho trpaslika. Jedna ¢ast’ materidlu je vyvrhnutd von do okolitého priestoru
a dalSia ostdva vo vniitri disku s postupnym dosiahnutim povrchu bieleho trpaslika.

Takto sa postupne hromadi vrstva akreovanej latky na povrchu kompaktného objektu. Dochddza
k stlatovaniu jej spodnej Casti ako gravitacnym pdsobenim od bieleho trpaslika, tak aj pokracujicim
dopadom materidlu. Dochddza k neustdlemu hromadeniu latky a pozvolnému zvic¢Sovaniu motnosti
trpaslika aZ po hrani¢nd Chandrasekharovi medzu (Mcy ~ 1,4 Mg). Nésledne dochddza k zapa-
leniu uhlikovych termonuklearnych reakcii kvoli obrovskému narastu teploty a hustoty. PretoZe
tato teplota prekroci v centrdlnych Castiach teplotu degenerécie, ldtka vo hviezde sa zmeni na plyn
a rychlo expanduje do priestoru.

Pri tomto type ide vlastne o vratny dej, kedy sa vSetky latka hviezdy vrati do velkych mole-
kularnych mracien, z ktorych sa na zaciatku vyvoja vyformovala a dochadza aj ku chemickému
obohateniu rodisk novych hviezd.

Tieto supernovy sa vyskytuju v eliptickych galaxidch, ktoré su zloZené z hviezd starej hviezdnej
populécie (s vekom priblizne 10° rokov), ale taktiez by sme ich mohli néjst’aj v $piralnych galaxiach.

Nedavne zaujimavé objavy boli odhalené pri vyskume Chandrasekharovej medze. Das a Muk-
hopadhyay urcili vo svoje praci ([7]), Ze silno zmagnetizované biele trpasliky md6Zu dosahovat
tzv. super-Chandrasekharovu medzu, ktord stanovili na 2,58 M, a zakoncuji svoju Zivotnd put
ako mimoriadne jasné pekulidrne typy SNe Ia*.

Svetelné krivky

Podobne ako aj pri ostatnych typoch supernov je ich svetelnd krivka po prechode maximom
uréovand rozpadom radioaktivnych prvkov, predovsetkym ®Ni — >°Co a dalej °Co na stabilné
SFe. Prave tieto supernovy asi najviac obohacuji medzihviezdnd latku o nie len prvky Zeleza, ale
aj o uhlik a kyslik.

Po dosiahnuti maxima jasnosti, svetelnd krivka najskor klesne pribliZzne o 3 mag za mesiac.
Neskor pozorujeme skor exponencidlny pokles jednej magnitidy za mesiac.

V infraCervene;j a blizkej infracervenej oblasti dosahuje druhé maximum po 20 ditoch od prvého.

Optické spektra

Optické spektra triedy ,,normalnych>* supernov typu Ia obsahuji v maxime jasnosti neutrdlne alebo
z Casti ionizované absorpcné Ciary Si, Ca, Mg, S a O, CiZe Ciary patriace stredne hmotnym prvkom
nachddzajicich sa vo vonkajSich vrstviach vyvrhnutého materidlu. Absorpcné Ciary Ca II mdzu
dokonca pretrvat’ aj do neskorSich faz spektier.

4 neddvno pozorované pekulidrne supernovy: SN 2006gz, SN 2007if, SN 2009dc, SN 2003fg
5do triedy normalnych SNe Ia patria napriklad SN 1972E, SN 1994D, SN 2005cf
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Po dvoch tyZdiioch zaénti vyrony bohaté na Zelezo prenikat’ fotosférou, a tym padom dominuji
v spektre Ciary Fe II. TaktieZ sa m6Zu objavit zakdzané emisné Ciary Fe II, Fe III a Co III asi mesiac
po maxime.

Ranné f4zy spektra (priblizne tyZden po vybuchu) st charakterizované neutrdlnymi alebo z ¢asti
ionizovanymi prvkami ako O, Mg, Si, S a Ca s malym prispevkom Fe a Co (Obr.2.2). Ide hlavne
o0 absorp¢né Ciary Si II 16355, ktoré st posunuté do modre;j Casti spektra a taktiez Ca I AA13934,
3968 [18].
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Obr. 2.2: Obrazok znazornuje ranné spektrd roznych typov supernov. Pricom ¢ a 7 oznacujui ¢as po pozo-
rovani maxima, alebo cas, kedy doslo k vybuchu [18].
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Spracovanie spektier

3.1 Spektroskopia hviezd

Spektrum! vyjadruje rozklad bieleho svetla na jednotlivé, dalej nerozloZiteIné farebné zlozky.
Rozklad svetla sa prevddza bud’ pomocou hranolu alebo optickej mriezky. Isaac Newton bol je-
den z prvych, ktori skimali slnecné spektrum pomocou hranolu. S pripadom sdstavy navzijom
rovnobeZnych Strbin (optickd mrieZka) sa stretdvame aj v astronomickych spektrografoch a spek-
troskopoch.

Co sa tyka hviezd, najvicsia Cast ich Ziarenia k nam prichddza z fotosféry (najniz$ia Cast
hviezdnej atmosféry). Toto elektromagnetické Ziarenie ndm potom poskytuje doleZité informacie
o samotnych hviezdach. Vo fotosfére dochadza k rychlemu poklesu teploty smerom K jej vonkajsim
vrstvdm?. Najspodnejsie Casti fotosféry sa teda vyznaduji najvicsou hustotou a teplotou. Z tejto asti
k ndm prichadza Ziarenie v podobe spojitého spektra, ktoré ndm tvoria akési pozadie pre pripadne
tmavé absorpcné ¢i jasné emisné Ciary a pomdhaji urcovat efektivne teploty.

Absorpcné Ciary odpovedaja vrstvam, ktoré su redSie a chladnejsie. V rozsiahlych hviezdnych
atmosférach alebo pri teplotnom zvrate v atmosfére sme schopni v spektrdch hviezd pozorovat’ aj
emisné Ciary [15].

Pokrok vo vyskume najlepsie preskiimaného spektra, slne¢ného spektra, zacal v 19. storoci, kedy
Joseph von Fraunhofer popisal tmavé absorpéné Ciary, ktoré dostali meno po svojom objavitelovi.
Neskor sa Robert Bunsen a Gustav Kirchhoff vyznamne zaslizili o rozvoj spektroskopie zostrojenim
prvého spektroskopu a taktieZ spravnym vykladom vzniku spektier. Na rozklad svetla pouZili hranol.
O 50 rokov neskor sa im podarilo zistit, Ze kazdy prvok ma svoj vlastny spektralny ,,otlacok prstu®,
vlastné spektrum. Kirchoff zhrnul poznatky o spektralnych ¢iarach v troch zdkonoch:

e Hortci (teplota nad 0 K) husty plyn, alebo hortica pevnd latka vytvara spojité spektrum
bez tmavych spektralnych Ciar.

e Hortci riedky plyn produkuje svetlé spektralne Ciary (emisné Ciary).

e Chladny riedky plyn pred zdrojom spojitého spektra produkuje tmavé spektralne Ciary (ab-
sorpcné Ciary) v spojitom spektre [5].

17 latinského obraz
2za pri¢inu poklesu teploty sa povaZuje ochladzovanie tychto vrstiev prostrednictvom vyZiarovania foténov.
Na 200 km poklesne teplota o 270 K.

—13—
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3.2 Supernova SN 2011fe

SN 2011fe bola prvykrat detekovand 24. augusta 2011 asi 12 hodin po vybuchu ako hviezda
17,35 mag na PTF (Palomar Transient Factory) v galaxii Veternik® (Obr.3.1).

Tato supernova predstavuje najbliZsiu supernovu typu la za poslednych 25 rokov a bola ob-
javena pomerne skoro po vybuchu, ¢o ju povysSuje na jednu z najlepSie preskimanych supernov
za posledné obdobie. Vdaka vyskumom vyronu latky a detekcii uhliku a kysliku v rannych fazach
spektra sa potvrdili predpokladané scendre pre supernovy tohto typu a teda, Ze p6vodcom by mal
byt uhlikovo-kyslikovy biely trpaslik v podvojnom systéme s hviezdou hlavnej postupnosti.

Obr. 3.1: Galaxia Veternik (M101) s vyznacenou SN 201 1fe. Zdroj [32].

3Messier 101
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Hlavnd pozornost budem dalej venovat’ spracovaniu spektier prave tejto supernovy typu la
vo Veterniku.

Spektra SN2011fe boli prvykrit pozorované Petrom Skodom v Ondiejovskom Astronomickom
tstave Akadémie vied Ceskej Republiky diia 30. 8. 2011 pomocou dalekohladu s priemerom

primérneho zrkadla 2 metre (Obr.3.2). Ide o najvicsi zrkadlovy* dalekohl'ad v Ceskej Republike
zostrojeny nemeckou firmou Carl Zeiss v Jene a pouZivany od roku 1967 [28].

Obr. 3.2: Autorka pred 2m dalekohl'ad Astronomického tstavu AV CR v Ondiejove (fotografia Petra Fatku).

430 cm hladacik tohto dalekohladu predstavuje najvicsi Sosovkovy dalekohlad v CR
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Spektrograf, ktorym boli namerané tieto spektrd, je umiesteny v jednom z troch moZnych
optickych usporiadani dalekohl'adu a to v coudé ohnisku’. Lii¢ v coudé spektrografe (Obr.3.3)
prechadzajici cez $trbinu je kolimitorom prevedeny na rovnobeZny a usmerneny na mriezku.
Vytvorené spektrum je zaznamendvané elektronickym dektektorom (zvdc¢Ssa CCD). V Ondfejov-
skom coudé spektrografe sa na zobrazernie spektra pouzivaji dva typy Schmidtovskych kamier
s ohniskovou vzdialenostou 700 mm a 400 mm [39] (podrobnejSie informdcie o funkcii a stavbe
spekrografu najdeme v bakalarskej praci Sarky Dvordkovej z roku 2011[9]).

stérbina kolimator

Dewarova

nadoba
se CCD

mirizka

Obr. 3.3: Schéma coudé spektrografu v Ondrejove [38].

Na nameranie spektra SN 201 1fe bola pouZzita refrakénd kamera pre nizkodisperzni spektrosko-
piu s ohniskovou vzdialenostou 400 mm a kvoli opticko-mechanickému usporiadaniu sa odporica
pre vyskum Cervenej oblasti spektra.

Stelarne oddelenie Astronomického tstavu tento spektrograf dlhodobo vyuZiva na Stidium
spektier hordcich hviezd.

3.3 Redukcia s IRAFom

Na analyzu a spracovanie pozorovanych spektier som vyuZivala IRAF 2.10.

Instaldcia tejto verzie programu nie je l'ahk4. Preto mi bolo Petrom Skodom umoZnené pracovat’
na serveri Steldrneho oddelenia Astronomického dstavu v Ondiejove, ktory obsahuje tito verziu
IRAF-u.

V termindli je potrebné vstipit do adresdra s nainStalovanou verziou (vo vicSine pripadov
ide o domovsky adresar). Dolezitym krokom je spuStanie IRAF-u cez xgterm termindl. Jednd sa
o typ grafického termindlu, ktory na rozdiel od ostatnych (napr. xterm) umoZniuje bez tazkosti
vykreslovat’ grafy. Po zadani prikazu xgterm sa otvori novy termindl. V fiom pouZijeme prikaz
mkiraf, ktory vytvori prihlasovaci stibor pre uZivatela login.c1% a podadresr uparm (skladisko
uzivatel'skych parametrov, ukladanie zmenenych parametrov).

Sdalej to modZe byt primarne a Cassegrainovo ohnisko
67 ang. koncovka cl ,,command language*
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Login.cl obsahuje informdcie o verzii IRAF-u, jeho umiestneni v adresari, pouZivani grafic-
kého termindlu, umoziiuje vloZit' ndzvy bali¢kov atd’. DoleZité balicky, s ktorymi budeme pracovat’,
su balicky optickej astronémie: noao, imred, ccdred, knposlit, onedspec a rv. Bez tohto kroku
by sme museli rué¢ne zaddvat ndzvy bali¢kov, pretoZe kazdy z nich obsahuje iné druhy prikazov
s roznymi funkciami.

Velky vyznam ma definicia predvolenych koncoviek stiborov. Ked%e v AV CR sii vystupom
subory ,,*.fit*, narozdiel od pouZzivanejsich ,,* fits* (Flexible Image Transport System) stiborov.
Predvolenie prebieha pridanim a uloZenim riadkov do login.cl:

e set imtype=, fit"
e set imextn=,0if:imh fxf:fit,fits,.. M

Pokial’ sme splnili vyS$Sie uvedené kroky, otvori sa ndm novy termindl, v ktorom jednoducho
prevedieme prihldsenie pomocou prikazu c1. PouZivanejSou alternativou je prihldsenie pomocou
ecl (Enhanced Command Language®), lebo obsahuje funkcie na spracovanie chyb, zobrazenie
histérie pouzivanych prikazov pomocou ,Sipky hore“, vylepSené nardbanie s BS/DEL (Back-
space/Delete) tla¢itkami atd’. [42].

Treba si dat’ zdleZat’ na tom, aby sme xgterm spustali v spradvnom adresdri, a teda v adresari
obsahujicom login.cl. V opaénom pripade by sme sa prihldsenia nedockali.

Nésledne pomocou prikazu cd vstipime do adresdru s nameranymi spektrami a pustime sa
do samotnej redukcie. Stibory so spektrami obsahuji nie len surové spektrd ale aj kalibra¢né
snimky® ako porovnavacie spektrd, zero a flat fieldy (flaty), ktoré je uZzitoéné pred d’aliou akciou
zalohovat. V danom adresari sa vytvori zlozka orig s origindlnymi stibormi.

PopiSeme si jeden vybrany sibor duh03012.fit (snimka supernovy SN2011fe z diia 3. 9. 2011)
po vypisani cez ccdlist, ktory patri do kniZnice ccdred:

e ecl>ccdlist

e duh03012.£fit[2557,56] [unshort] [object] [4850],

kde unshort upozoriiuje na skuto¢nost, Ze snimka eSte nie je spracovand, dal$ia hranantd
zatvorka ukazuje o aky ccdtyp snimky ide a na zdver mdme uhol mrieZky. Je dbleZité rozdelit
si snimky podla uhlu mriezky a kazdd zvlast analyzovat. V mojej korekcii som pouzivala len
natocenie mriezky 4850.

Pred dal$ou pracu'® bude vhodné uloZit'si jednotlivé objekty a porovnavacie spektra do stiborov.

e ecl>ccdlist *.fit ccdtype=star name+ >stars

e ecl>ccdlist *.fit ccdtype=comps name+ >comps.

V adresdri, v ktorom sa prave nachddzame (Co zistime zavolanim externého prikazu !pwd), sa
ndm vytvoria dva textové stibory obsahujice nazov hviezdy a porovnavacich spektier.

e Comp oznacuje porovndvacie spektrum vytvorené v laboratérnych podmienkach pomocou
vybojky. V Ondfejove sa pouZiva thérium-argénova vybojka [40].

7 zabezpecuje nadradenost fit sibor pred fits

8y preklade do slovenciny— vylepSeny prikazovy jazyk
9dolezité opravy spektier od vady detektoru

10gekcia doslit
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e Zero!! patri ku kalibraénym snimkach. Dochddza k vyéitaniu Cipu s uzavretym spektro-
grafom (bez pritomnosti svetla) s nulovou expoziciou. Zero snimok sa urobi niekolko,
spriemerujd sa a pred dal$im spracovanim od¢itaji od snimky hviezdy. Na spriemerova-
nie sa v IRAF-e pouZiva prikaz zerocombine. No najskdr by bolo najlepSie kazdy snimok
este pred dalSou analyzou skontrolovat’. Vykreslovanie snimok ndm umoziiuje program ds9
(SAOImage DS9 [41] (Obr.3.4)).

NOAO/IRAP V2.12.2-EXPORT romsna@pollux Sat 17:27:50 11-May-2018
Line 11 of Zero.fit

o T T T

I I I I I
o
500 1000 1500 2000 2500
Column (pirels)

Obr. 3.4: a)

Obr. 3.5: b)

Obréizky zndzoriiujd: a) vyrez zero snimky zobrazenej pomocou ds9. Na l'avom okraji zjavnd chyba ipu b)
skombinované zero snimky.

Obrizok snimku zero (Obr.3.4) vykazuji na zaciatku urcity effekt. Najskor ide o chybu
¢ipu. Po odrezani tejto vady, by sme prisli o priblizne 200 px.

Pouzijeme teda prikaz epar zerocombine a definujeme parametre!?:

— input=*.fit

— output=Zero.

Epar ukonéime :g, alebo spustime :go. Vytvori sa ndm stibor Zero.fit (Obr.3.5).

e Flat field saprevddza nasmerovanim dalekohladu na rovnomerne osvetlend bielu plochu
za Ucelom zachytit’ réznu citlivost’ pixelov na Cipe. Expozi¢nd doba sa nemusi byt zhodna
s dobou expozicie samotnej hviezdy. Od flatov sa od¢itaji zero snimky a nakoniec nimi
eSte vydelime spektrum hviezdy.

Podobne ako pri zere skombinujeme flaty (Obr.3.6) pomocou prikazu flatcombine:

input=*.fit

output=Flat

(rdnoise=9.8

(gain=1.36 (elektrén na ADU'3,

Hodnoty rdnoise a gainu platia pre Styristovku. Tymto procesom vznikne v danom adreséri
Flat4850'4 fit.

offset= bias= zero

12podrobnejiie vypisane hodnoty ostatnych parametrov sa nachadzajii v ndvode od Petra Skody a Miroslava Slechty
z Astronomického ustavu v Ondfejove [23]

131 ADU je jednotka, najmensi rozdiel signalu, ktory vie &ip rozlisit.

14¢islo za Flatom vyjadruje natoenie mriezky
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NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT romana@pollux Sat 17:04:49 11-May-2013
Line 29 of Flat4850.fit
flat

I I I I I

15000 —

40

10000 [— —30

5000

T

1 1 1 1 1
500 1000 1500 2000 2500

Column (pixels)

Obr. 3.6: Skombinované flat snimky. Intenzita flatu je najvicsia napravo.

e Ccdproc je pouzivany na zdverecné korekcie snimkov a sicasne sa vSetky snimky orezd
podla velkosti flatu.

Prikazom:

— ecl>ccdlist ccdtype=object,

— dui03012.ms.fit [25657,1] [real] [object] [OTZF]
Dostdvame vypisané idaje pre dané spektra. Poslednd z4tvorka obsahuje zaciato¢né pismenka
korekcii prevedenych na spektre.

0 znad¢f overscan. Snimka je opravens o overscan'>.

T ako trim=orezany, dochddza k orezdvaniu siborov, aby neboli zbyto¢ne velké.

Z snimky upravené o zero.

F upravené o flaty.
e Doslit. Takto ,,08etrené“ snimky sd pripravené na dalSie spracovanie. Toto spracovanie
v sebe zahriiuje prikaz doslit z kniZnice knposlit.

Druhou alternativou je spracovanie pomocou apallu. Doslit je v porovnani s nim z vicsej
Casti automatizovany a preto je praca s nim rychlejSia a jednoduchsia (ak sa jedna o starSiu
verziu IRAF-u).

Je potrebné upravit’ si urcité parametre prikazu doslit:

ecl>epar doslit
16

objects= @stars

(arcs = @comps)

(readnoi= 9.8)

15overscan region, oblast' v ktorej sa spriemerujii vietky stipce a potom sa od&ita od kazdého stipca Eipu.

16obsahujiici oznadenie supernovy
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- (gain = 1.36)

— (sparams= )
Prejdeme na prikaz sparams a stla¢ime :e. Objavia sa ndm algoritmické parametre.
Dolezité je definovat 1ine list. Predstavuje databizu, z ktorej sa bude Cerpat’ porov-
ndvacie spektrum:

— (coordli= linelists$thar.dat)

Priamo z eparu spustime doslit prikazom :go, a tym prejdeme k pociatoénému kroku a to

k editovaniu apertiry a pozadia. Pri editovani vyuzivame y, ktory ndm nadstav{ Sirku clonky
podla kurzoru. Pre presnejSie urCenie $irky pouZivame 1 ako lower (niZ8ia) lavéd hranica
apertiry a u ako upper (vyssia) prava hranica (Obr.3.7).

NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT romana@pollux Sat 19:54:47 11-May-2013

Image=dui03012, Sum of columns 1273-1282
Define and Edit Apertures

40000

30000 — —

20000 —

10000 —

Obr. 3.7: Edit4cia apertury.

Pomocou b sa prepneme do editovania pozadia. Ak sa ndm tam objavia chybné body mimo
pozadia, zmaZeme ich pomocou t, nésledne uréime spravne body (s-kom), ktoré ndm ho
ohrani¢ujid (Obr.3.8) a £ nafitujeme podla novych hodno6t. Na odchod z editdcie pozadia
a taktieZ potvrdenie editdcie apertiry pouZivame q.
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NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT romana@pollux Sat 20:06:24 11-May-2013
func=1legendre, order=2, low_rej=3, high_rej=3, niterate=0, grow=0
total=56, sample=2, rejected=0, deleted=0, RMS= .

Set Background Subtraction for Aperture 1

40000 — T T T T T 1]
30000 [— —
= 20000 [— —
10000 — —

| |

0 = I T I I 1 I
-20 -10 0 10 20 30

Line

Obr. 3.8: Editacia pozadia, nafitovanie podla uréenych bodov pozadia.

Po potvrdeni sa nds program na editiciu spyta ¢i chceme fitovat' krivku aperttiry ndsho siboru
iteraktivne. ,,Ano* ndm zobrazi fitovand apertiru. Ak budeme s fitom spokojni potvrdime
opit’ q (Obr.3.9).

NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT romana@pollux Sat 20:14:31 11-May-2013
func=chebyshev, order=5, low_rej=3, high_rej=3, niterate=100, grow=0
total=255, sample=255, rejected=19, deleted=0, RMS=0.04591
Aperture 1 of dui03012

I H

15

Line

0 500 1000 1500 2000 2500

Column

Obr. 3.9: Fitovanie krivky aperttry.

Prikaz doslit automaticky vygeneruje databdzu porovndvaciemu spektra (Obr.3.14), ktoré
sa ndm objavi v novom okne. Nasou dlohou je ru¢ne oznacit’ (pomocou m) 4-5 ¢iar rovno-
merne rozloZenych po Cipe. Fitneme (f), vratime sa spit pomocou q ndsledne skontrolujeme
zopér nahodnych &iar, & im priradilo spravne hodnoty vinovych dizok. Prikaz 1 oznaéi vietky
Ciary z katalégu. Pre navysenie zobrazenia poctu ¢iar zadame v okne spektra :maxfeatures
100 a teda maximalny pocet Ciar bude 100, ktoré na¢itame pomocou 1.
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NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT romana@pollux Sat 20:26:26 11-May-2013
jdentify dui03011.ms - Ap 1

comp
T T T T T
2.00E6 — —
1.50E6 — —
1.00E6 [— —
5.00E5 — —
0— M —
1 1 1 1 1
500 1000 1500 2000 2500
pixel

Obr. 3.10: Porovnévacie spektrum thérium-argénovej vybojky.

Opit pomocou f fitneme. Objavia sa ndm na Ciary, ktoré zjavne nevyhovuji ndSmu fitu
(Obr.3.11).

NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT romana@pollux Sat 21:11:44 11-May-2013
func=chebyshev, order=5, low_rej=3, high_rej=3, niterate=100, grow=0
total=36, sample=36, rejected=0, deleted=0, RMS=0.04344

T T T T s

N
075 - + —

=)
na
o
I
+
|

residuals (angstroms)
+

~.025 — + +

+ + +

075 = | | | | It _
4800 5000 5200 5400 5600
Wavelength (angstroms)

Obr. 3.11: Okno na upravovanie fitu komparacného spektra.

Ciary s odchylkou vic§iou ako 30 navrhne sdém na vymazanie. Preexponovanych alebo
blendovanych sa zbavime nadstavenim kurzora na tieto chybné hodnoty a stlacenim d.
Pricom RMS!7 je chyba daného pixelu a udrziavame ju na hodnotich <0,05. Pomocou 1, h
modzeme prehliadat’ linedrny (Obr. 9.10b)) a krivociary (Obr. 9.10a) fit.

177 ang. root-mean-square = stredné kvadraticka odchylka
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NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT romana@pollux Sat 21:11:27 11-May-2013 NOAO/IRAF V2.12.2- EXPORT romana@pollux Sat 21:11:50 11-May-2013
func=chebyshev, order=5, low_rej=3, high rej=3, niterate=100, grow=0 func=chebyshev, order=5, low_rej=3, high_rej=3, niterate=100, grow=0
total=36, sample=36, rejected=0, deleted=0, RMS=0.04344 total=36, sample=36, rejected=0, deleted=0, RMS=0.04344
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Obr. 3.12: Obrazky znédzoriiujui okn4 na fitovanie porovnavacieho spektra: a) Krivociary fit, b) Linedrny fit

Pri fitovani sa pouZziva Chebyshevova funkcia. Stupeti polyndmu zmenime na 5. pomocou
prikazu :or 5 a aplikujeme pomocou f. Vyjdeme z fitu a porovndvacieho spektra ni¢im
inym ako g.

Tym padom sme identifikovali Ciary, ktoré bude doslit automaticky porovnavat s nasimi
spektrami. Zavrhneme zmenu sdradnic a potvrdime interaktivne fitovanie disperznej fun-
kcie. Skontrolujeme ¢i st fity v poriadku a potvrdime. Doslit pomocou REFSPEC1 priradi
referencné spektrum k nasej supernove. Nakoniec si vykreslime pomocou splotu spektrum
vo vlnovych dizkach v Angstrémoch.

Zaverec¢nou ulohou je uprava spektier o heliocentricku korekciu (he). Spocitame hc a zapi-
Seme do hlavicky fit siboru a prevedieme pomocou rvcorrect. Nastavime parametre:

ecl>epar rvcor
- (images= dui03012.ms.fit)
— (header= yes)

— (observ= Ondf¥ejov)

— (vobs = 0.)
- (hjd = 0.)
— (vhelio= 0.%)
— (vlsr = 0.)

Spustime a dostaneme tabulku s vypocitanymi hodnotami. Aplikovanie hc ma za dlohu
prikaz dopcor:

ecl>epar dopcorn

— input = dui03012.ms.fit

output = dui03012.mshc.fit
redshift= -3.43"

18yypocita hodnotu heliocentrickej radidlnej rychlosti (km/s)
19yypotitand hodnota pomocou rvcor
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V momentdlnom adresari sa nam vytvori spektrum opravené o heliocentricku korekciu.
Ked7Ze tito rychlost predstavuje velmi mald zanedbatelnt Cast oproti rychlosti obdlky, nie je
tato korekcia velmi vyraznd.

3.4 Vystupné spektra

Po déraznom splneni kaZzdého kroku by sme mali dostat’ zdvere¢nd formu okalibrovaného
spektra opraveného o heliocentricku korekciu. Popisanym postupom sa postupne spracovali
vSetky spektrd (Tab.3.1), ktoré mi boli poskytnuté z Ondfejovského Astronomického Ustavu.

Nasledne je treba pristtipit’k nejednoduche;j tilohe, a to k identifikécii ¢iar. SnaZila som sa po-
rovnavat vysledky z viacerych zdrojov. NajprinosnejSie sa nakoniec ukazali ¢lanky od R.
Pereira [19] a D. Brancha [3].

Vystupné snimky spektier teda obsahuju aj identifikované absorpéné Ciary prvkov siry, Zeleza
akremiku. V pripade Zeleza ide o prekryv ionizovaného a dvakrat ionizovaného Zeleza. Vodik,
ako najrozsirenej$i prvok vo vesmire si v naSich spektrach nenaSiel miesto, co dokazuje
prisluSnost’ SN 201 1fe k typu Ia.

Druhé spektrum v poradi namerané diia 2. 9. 2011 po samotnom vybuchu supernovy obsahuje
na vlnovej dizke 5600 A neidentifikovany emisny vrchol. Spektrum bolo vdaka doslitu
opravené o kozmiky, ktoré maji v spektre truktiru ostrého vrcholu bez $truktiry. Co teda
neodpovedd odhalenému vrcholu, ktory po pribliZeni vykazuje urcitd Struktdru, a preto som
sa rozhodla ponechat’ ho v spektre.

Tabulka 3.1: Spektrad supernovy SN2011fe.

Datum  Nazov FIT suboru

rok 2011 * fit
30.08. duh30012
02.09. dui02025
03.009. dui03012
12.09. duil2005

14.11. duk14006



Kapitola 3. Spracovanie spektier

25

Spektrum SN2011fe (30.

8.2011)

17500

15000

12500
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7500

Intenzita [ADV]

5000 Fe II, Fe III

2500 —

(= | | | |

Si IT

4800 5000 5200 5400 5600
Vlnova dlzka [A]

5800

Obr. 3.13: Spektrum supernovy namerané 6 dni po samotnej explozii (dita 30. 8. 2011 v Ondfejove).

Identifikované absorpéné Ciary prvkov si oznacené na obrazku.

Spektrum SN2011fe (2.9.2011)
60000

50000

40000

30000

Intenzita [ADD]

Fe II, Fe III

20000 —

10000 [—

4800 5000 5200 5400 5600
Vlinova dlzka [A]

Obr. 3.14: Spektrum supernovy z diia 2. 9. 2011 v Ondfejove. Identifikované absorpcné

st oznacené na obrazku spolu s emisnym vrcholom.

5800

Ciary prvkov
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Spektrum SN2011fe (3.9.2011)

60000

50000

40000
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Obr. 3.15: Spektrum supernovy z diia 3. 9. 2011 v Ondfejove. Identifikované absorpcné

su oznacené na obrazku.

Spektrum SN2011fe (12.9.2011)

I I I I I I
30000 —
25000 —
=
=
=
= 20000 —
==
=
=
Fe II, Fe III
15000 |— —
S 11
10000 |— —
| | | | | |
4800 5000 5200 5400 5600 5800

Vlinova dlzka [A]

Ciary prvkov

Obr. 3.16: Spektrum supernovy z diia 12. 9. 2011 v Ondfejove. Identifikované absorpéné Ciary prvkov

su oznacené na obrazku.
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Spektrum SN2011fe (14.11.2011)
I I I I I I

Intenzila [AD1]

Si II ]

e II, Fe IIT
| | | | | |

4800 5000 5200 5400 5600 5800
Vinova dlzka [A]

Obr. 3.17: Spektrum supernovy z diia 14. 11. 2011 v Ondfejove.

Identifikované absorp&né Ciary prvkov
st oznacené na obrazku.



Kapitola 3. Spracovanie spektier 28
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Obr. 3.18: Vykreslené vsetky namerané spektra SN 201 1fe.

Pomocou GNUPLOT-u sme vytvorili graf (Obr.3.18), ktory zndzoriiuje vyvoj jednotlivych ab-
sorp&nych Eiar spektra SN 201 1fe podl'a ditumu pozorovania. Pre lepSie zndzornenie vyvoja vyne-
chame posledné spektrum z dia 14. 11. 2011, takZe priblizne dva a pol mesiaca po vybuchu. Toto
spektrum obsahuje velké mnozstvo Sumu. Supernova znacne zniZila svoju jasnost.
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Obr. 3.19: Vykreslené vsetky spektrd SN 201 1fe okrem spektra nameraného z posledného diia pozorovania
(14.11.2011).

3.5 DalSia analyza spektier

Vdaka spektram sme schopni ziskat informécie o chemickom zloZeni, efektivnej teplote a taktieZ
radidlnej rychlosti vo¢i ndm pohybujicej sa vyvrhnutej hmoty.

3.5.1 Radialne rychlosti

Porovnanim ziskaného spektra hviezdy s nejakym znamym porovnavacim spektrom dokazeme
urcit’ informécie o pohybe plazmy a to na zdklade Dopplerovho javu. Hviezda jednohviezdného
systému sa od pozorovatel’a vzdaluje radidlnou rychlostou v,2° a plati pre fiu rovnica:

kde Apo, oznacuje vlnovi di7ku spektrilnej &iary pozorovaného prvku a As jeho referenéni
vlnovi dizku. PouZivame aproximdcie pri nizkych teplotich, &o znadi, e pdjde len o priblizny
odhad rychlosti, pretoZe ako zistime v nasledujiicej podkapitole, teploty rozpinajticej sa obalky su
velmi vysoké. Hodnoty vinovych dizok sa zvicSuju, a teda sa postivaji k Gervenému koncu spektra
[5].

Do roku 1887 boli zistené radidlne rychlosti Siria, Prokyonu, Rigelu a Arktura s presnostou
na niekol’ko kilometrov za sekundu. Moderné metédy poskytuju presnosti lepsie nez +3km/s.

20, <
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V mojom pripade sa ale nejedna o celistvy systém, ako s vysSie spominané hviezdy, pre ktory
plati Dopplerov vztah relativne presne. Systém obdlky supernovy sa ale vyznacuje zna¢nou ne-
stabilitou a nerovnovaznymi stavmi. Preto nie je Uplne najvhodnejSie pouZivat vysSie stanovené
vztahy. Pri hlbSej analyze a za ti¢elom dosiahnutia redlnej$ich vysledkov by sa museli pouZit Statis-
tické programy a modely supernov a hviezdnych atmosfér. To by uZ ale presahovalo rdmec tirovne
bakaldrskej prace. AvSak pre hruby odhad rychlosti a ich chyb ndm postaci pouZivat zdkladné
vztahy.

Vypocitané radidlne rychlosti pre rdzne prvky ndm vykresluje graf (3.20) a hodnoty s zapi-
sané v tabulke (3.2). Radidlne rychlosti pre prvky v priebehu Casu klesaji a zdporné znamienko
pri jednotlivych rychlostiach zna¢i pohyb smerom k pozorovatelovi.

-8000 T T T T T T - T
"vFell,Felll.dat" using 1:2:3 +——+—
"vSlI_1.dat" using 1:2:3
-10000 + "vSIl_2.dat" using 1:2:3 ——*—
"vSill.dat" 1:2:3 —8—
-12000 - -
-14000 o
-16000 -
)
£ -18000 | 5
=
-20000 .
-22000 S
-24000 B
-26000 B
-28000 | | | | | | |
800 810 820 830 840 850 860 870 880

JD (2455...)

Obr. 3.20: Casovy vyvoj radidlnych rychlosti v danych identifikovanych &iarach.

Pre ionizovand siru S II a kremik Si II dosahuju rychlosti hodnoty priblizne 10 tisic kilometrov
za sekundu s chybami rddovo stovky kilometrov za sekundu. Prekryv ¢iar ionizovaného a dvakrat
ionizovaného Zeleza ndm znacne stazuje dalSiu analyzu. Pri iom sa rychlost’ pohybuje okolo 13
tisic kilometrov za sekundu. V ¢ldnku P. E. Nugenta [17] uddvajd uréené rychlosti vysSie o pribliZzne
3 tisic kilometrov za sekundu.

Kompletné vysledky si zapisané v tabulke (3.2). Tabulka obsahuje okrem vlnovych dizok
kaZzdej identifikovanej Ciary, aj jej ekvivalentnd Sirku, Julidnsky datum a dopocitané rychlosti
a teploty spolu s ich chybami.
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Hodnoty stredov a Sirky Ciar spektra sme zistovali pomocou IRAF-u a v iom prikazu splot
ako sucast’ balicku onedspec. Naskytuji sa ndim dve moZnosti:

e Priamou integriciou.

Evivalentnu $irku pocita integrdciou intenzity v tomto intervale. V okne splotu si prejdeme
kurzorom na zaciatok Ciary stlacime pismeno e a na koniec Ciary a opit stacime e. Medzi
tymito bodmi sa preloZi krivka, ktord sa berie za kontinuum. Pod grafom sa ndm vypiSu
hodnoty stredu ¢iary, ekvivalentnej $irky, kontinua a toku.

e PreloZenie Gaussovou krivkou.

Opit pracujeme v okne splotu. Tentokrat si ale vyznacime oblast, ktord chceme Gaussovou
krivkou prekladat, pomocou d. Potrebné je pismenom g oznacit stred tejto krivky. Pismeno
q nam uloZi nasu volbu a posunie nds do Casti, kde od nds program zistuje, ¢o vSetko si
Zelame nafitovat. TaktieZ sa ndm pod grafom objavia tidaje o fite. VacSina tdajov je zhodna
s hodnotami uréenymi prvou aletrnativou, ibaZe pri prekladani, este ziskavame hodnotu
polosirky krivky (gfwhm) a strednu kvadratickd odchylku (rms) fitu.

Obe moZnosti ndm dédvaji podobné vysledky, a preto nie je aZ tak podstatné, pre ktord sa
rozhodneme. Ja som si na urovanie stredov Ciar a ekvivalentnej Sirky vybrala druhd metédu.

Tabulka 3.2: Tabulka nameranych a vypocitanych parametrov supernovy. Je zloZend zo 4 sekcii 4 indetifi-
kovanych ¢iar, v ktorych riadky postupne oznacuji dni pozorovania (prvy riadok je Ciara Zeleza zo spektra
pozorovaného diia 30. 8. 2011 atd’.).

A §irka Ciary D v T (10%)
[A] [A] (2455...) [km/s] (K]

4919,60 46,95 803,821 -13000 +450 9,99 + 0,02
4900,08 63,97 806,83  -142004390 18,70 + 0,01

Fell, 490297 70,85 807,79  -14200 4480 22,90 + 0,01
Felll 494043 64,05 816,82 -12280 -+ 1050 18,40 + 0,03
4846,19 161,80 879,81 -18260 + 1780 122,30 + 0,22

5253,30 23,99 803,82 -12100+ 160 1,30 £ 0,01

5268,82 29,80 806,83  -11000+ 130 2,02+ 0,01

SII  5271,53 32,87 807,79  -10800+ 100 2,40 + 0,01

5296,36 38,73 816,82  -9330+109  3,44+40,01
5040,03 100,90 879,81  -23580 + 1480 25,20 + 0,02
5419,02 15,90 803,82 -12700+270 0,54 + 0,02

5443,05 15,32 806,83  -11300+ 145 0,50 4 0,01

SII 544493 36,29 807,79  -11000+90 3,00+ 0,01

5476,75 30,16 816,82  -9520+ 100 1,91 + 0,01

5169,11 11,50 879,81  -25000 + 1580 0,31 + 1,21

5766,43 44,61 803,82 -10200+270 3,30 £ 0,01

5773,96 44,29 806,83  -102004+ 170 3,25+ 0,01

Sill 5768,12 30,51 807,79  -10200+ 110 1,54 + 0,01
5773,13 19,86 816,82  -10300+270 0,65+ 0,02
5698,75 148,40 879,81  -13800+ 850 37,40 + 0,01
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3.5.2 Efektivna teplota

Pri uréovani teploty obdlky musime vziat' do tvahy, Ze ide o systém nestaciondrny, v ktorom
modZe byt naruSeny predpoklad lokdlnej termodynamickej rovnovéhy. Prostredie, v ktorom teplotu
skiimame, je velmi riedke, tym pddom nahliadame aj do hlbsich ¢asti. Dostdvame ale len hruby
odhad Ziadanej fyzikdlnej veliiny.

Sirka spektralnej Giary daného prvku je znaéne ovplyvnend napriklad tepelnym pohybom &astic
Ziarenia, pricom dochddza k jej roz§ireniu, ktoré nazyvame Dopplerovo rozsirenie. V kombin4cii
s Maxwellovym rozdelenim rychlosti dostdvame vztah, ktory v sebe skryva hl'adand teplotu.

A;LD = % [lnz <2kT>:| 2,
c M

Zo vztahu jednoducho vyjadrime teplotu:

c? AL\
T=M—{(— .
8kIn2 \ A
kde AA oznacuje Dopplerovskd Sirku iary, k predstavuje zndmu Bolzmannovu konstantu s hod-

notou k = 1,3806-10~2% J- K~! a nakoniec M, ako absolidtna atémova hmotnost’ uréend si¢inom
relativnej atémovej hmotnosti daného prvku m (Tab.3.3)a atémovej hmotnostnej jednotky?! m,,.

120 | I"TFeII,FeIII.Idat" using 1:|2:3 —— I I I -
"TSIl_1.dat" using 1:2:3
"TSIl_2.dat" using 1:2:3 ———
"TSill.dat" using 1:2:3 &
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Obr. 3.21: Casovy vyvoj teplot danych identifikovanych &ar supernovy.

211 /12 hmotnosti atému uhlika '2C, a to je priblizne 1,6605-10~27 kg
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Tabulka 3.3: Tabulka hmotnosti prvkov. Zdroj [34].

Nazov m M
prvku  [g/mol] (10_26) kgl
Zelezo 55,847 9,273
sira 32,066 5,989
kremik 28,086 4,664

Vysledné hodnoty teploty spolu s chybami si zapisané v tabulke (Tab.3.2) a ¢asovy priebeh
vykresluje graf (Tab.3.21). Zavery sa ale zna¢ne odliSuji od predpokladanej reality pri klasickych
systémoch. Teplota by samozrejme mala v zdvislosti na ¢ase klesat, no v tomto pripade stipa. Ako
uz bolo vysSie spominané tieto sistavy nemo6zme brat’ ako klasické hviezdne stistavy, v ktorych si

ustdlené rovnovaZzne stavy.
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Zaver

Zéverom by som chcela zhrnit poznatky a vysledky, ku ktorym som sa dopracovala pri Stidiu
supernovy SN 201 1fe, ktorej surové spektrd mi boli poskytnuté z Astronomického dstavu v Ondie-
jove. Supernovy patria k vynimo¢nym hviezdnym divadldm. Ich vlastnostami, vyvojom, pdvodom
a mechanizmami vzniku som sa zaoberala v prvych kapitoldch mojej prace. Tento teoreticky dvod
som doplnila prehladom historickych supernov. Ndpliiou mojej prace bolo Stidium ich observac-
nych aspektov. Teoretickd rovinu tychto aspektov popisujem pri rozdeleni supernov na typy I a II
a k nim prislichajice podtypy. Ako najuzito¢nejSie typy z hladiska vyskumu sa ukédzali supernovy
typu la.

SN 2011fe patri prave k tymto typom, ¢o som dokdzala na zdklade identifikdcie Ciar mne
poskytnutého spektra, pretoZe supernovy typu la s charakteristické absorpénymi ¢iarami kremika
a deficitom ciar vodika v spektre. Na zdklade porovnani s vedeckymi Clankami a konzultacii
s mojim veddcim a konzultantom, som bola dalej schopnd identifikovat’ prekryv ionizovaného
a dvakrat ionizovaného Zeleza a v neposlednom rade aj Ciary ionizovanej siry. Podstatny krok,
ktory predchddzal identifikdcii Ciar, bola samotnd redukcia spektier. K redukcii som pouZivala
program IRAF, ktory vdaka svojim schopnostiam umoznil upravenie surovych spektier o zero
a flat field snimky. Prislusné bali¢ky tohto programu som pouzila na ipravu apertiry, porovnanie
s komparacnymi spektrami thérium-argénovej lampy, az po skoro zdverecny stav vystupnych
spektier, tie sa totiZ eSte opravovali o heliocentricki korekciu. Mojou snahou bolo tieZ vytvorit
akdsi pouzivatel'skd priruc¢ku, ktord by slizila ako ndvod na spracovdvanie spektier v programe
IRAF. Jedna sa totiZ o Casto pouzivany ndstroj praktickej astrondmie vyuzivany na spektroskopiu
mnoZstva rozli¢nych objektov, nie len supernov.

Pri skimani vlastnosti tejto supernovy je doélezité zddraznit, Ze s fiou nie je mozné pracovat
ako s klasickymi hviezdnymi systémami, a teda ani pouZivat vS§eobecné zdkonitosti a vztahy kvoli
nerovnovaznym stavom v tychto systémoch. Pre dalSiu analyzu by bolo nutné pracovat’ so zloZi-
tejSimi prostriedkami, ako modelovanim apod. Preto som zvolila jednoduchSiu alternativu, ktord
ale viedla len k hrubym odhadom skimanych vysledkov. Rychlosti dosahuji okolo 10 000 km/s
a ked zoberieme do tvahy aj obrovské teploty, dostivame dovod rozmazania a nedokonalosti Ciar
spektra. V porovnani s ¢lankami, ktoré boli zamerané na vyskum SN 2011fe, sa moje vysledky
rychlosti 1iia priblizne o 3 000 km/s. Hoci ide len o hrubé odhady, nase vysledky odpovedaju
realite pomerne dobre.

So stéle lepSimi a novsimi technolégiami stipa moZzZnost’ podrobnejsieho preskimania tychto
zévere¢nych faz vyvoja hviezd. Vdaka nim bolo pred par rokmi preukdzané zrychlovanie rozpinania
vesmiru. No stdle ostdvajui zdhadou zakladné fakty o pdvodcoch tychto procesov. Dokonca vyskumy
zo zaciatku tohto roka preukazujui existenciu (pri silne zmagnetizovanych bielych trpaslikov) vyssej
Chandrasekharovej medze, s akou sme sa stretli predtym.

—34—
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Su to prave supernovy, ktoré nam poskytli va¢Siu Cast’ prvkov potrebnych na vyformovanie
nasej Zeme do stavu, aby bola vhodnd pre Zivot a v neposlednom rade aj (prvkov, z ktorych sme
tvoreni.)o stvorenie naSich vlastnych tiel. Tdto myslienku pekne vystihuje vyrok Carla Sagana:
,»We are star stuff!. Nakoniec mdme so supernovami spolo¢ného viac ako si myslime. Sme vlastne
len pozostatkami po obrovskych hviezdnych expléziach.
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