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Abstrakt:

V predlozené praci studuji spektrum hvézdy HD 74275 ziskané v rdamci pro-
jektu ESO ,,UVES Paranal Observatory Project”. Studium vybraného spek-
tra hvézdy zahrnuje jeho zakladni popis, je provedena identifikace ¢ar vodiku
a dalsich chemickych prvki ve spektru, a z posunu spektralnich ¢ar je uréena
radialni rychlost hvézdy v heliocentrické soustavé. Soucasné jsou urceny né-
které spektralni ¢ary molekul vzniklé prichodem zafeni atmosférou Zemé.
Cast této prace se také zabyva vybranym pfehledem teoretickych znalosti
vztahujicich se k cili préce.

Klicova slova: elektromagnetické zareni, hvézda, atmosféra, spektrum, spekt-
ralni ¢ara, radialni rychlost

Abstract:

In the submitted thesis I study the spectrum of a star HD 74275 obtained
in terms of the ESO project ,UVES Paranal Observatory Project“. The
study of chosen spectra includes its basic description, which means iden-
tification of hydrogen and other spectral lines of chemical elements, and
determination of the radial velocity of the star in heliocentric rest frame
from shifts of the spectral lines. I also identify spectral lines of molecules
originated from transfer of radiation through the Earth’s atmosphere. First
part of the thesis also deals with chosen overview of theoretical knowledges
referring to the objective of the thesis.

Keywords: electromagnetic radiation, star, atmosphere, spectrum, spectral
line, radial velocity
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Uvod

Informace, které o hvézdach ziskdvame, pochazeji prevazné ze studia pri-
choziho elektromagnetického zareni. Ve hvézdach, v mistech, kde neprobihé
konvekce, zafeni zprostiedkovava prenos energie z centralnich oblasti smérem
k povrchu. V nitru hmotnéjsich hvézd se téz vyznamné podili na tlaku hvézd-
ného materialu. Zcela jedine¢nou roli ma pii pirenosu energie z povrchovych
vrstev hvézd do prostoru. Préaveé tato energie muze byt zaznamenana a stu-
dovéna.

Cilem této bakalarské préace je podrobné studium spektra hvézdy HD
74275 ziskané pomoci zrcadlového teleskopu Kueyen s prumérem zrcadla
8,2 m, ktery je soucasti VLT Evropské jizni observatoie v Chile. Vysledkem
prace by mél byt zédkladni popis vybraného hvézdného spektra, méla by byt
provedena identifikace ¢ar ve spektru a urcena radialni rychlost hvézdy.

Prvni ¢tyfi kapitoly se zabyvaji vybranym piehledem teoretickych zna-
losti vztahujicich se k tématu bakalaiské préace a nasledné studium spek-
tra hvézdy HD 74275 je zpracovano v 5. kapitole. Hvézdu HD 74275 na-
jdeme na jizni obloze v souhvézdi Plachty (Vela) a dle udaji z astronomické
databaze SIMBAD [5] je hvézdou hlavni posloupnosti a fadi se k hvézdam
spektralniho typu AOV. Rozborem spektra bude zaroven ovéfena spravnost
zarazeni hvézdy dle spektralni klasifikace do tridy A.



Kapitola 1
Zareni téles

Tato kapitola je zpracovana na zakladé teoretickych znalosti ¢erpanych z li-
teratury [1], [8], [9] a [10].

1.1 Elektromagnetické zareni

Elektromagnetickému zareni pritazujeme duélni povahu, ma soucasné charak-
ter vinéni i povahu c¢astice.

Elektromagnetické zareni je kombinaci pricného postupného vinéni elek-
trického a magnetického pole, kde proménné vektory magnetické indukce
a elektrické intenzity jsou vzajemné kolmé a soucasné kolmé ke sméru Sifenti.
Ten udava tzv. Poyntingtv vektor. Jako vlnéni se mize sifit i prazdnym pro-
storem a charakterizujeme jej vinovou délkou A, udavanou v metrech ¢i jeho
zlomcich (v astrofyzice se pouziva jednotka Angstrom, 1 A = 0,1 nm), re-
spektive frekvenci v udavanou v hertzich (1 Hz = 1 s7!). Obé& tyto veli¢iny
spolu souvisi vztahem

kde v, je rychlost, jakou se elektromagnetické zareni Sifi v uvazovaném
prostfedi. Ve vakuu se §ifi pravé limitni rychlosti, a to rychlosti svétla
c = 299 792 458 ms!, ktera patii k zakladnim fyzikalnim konstantim.
V optickém prostiedi se toto zafeni $ifi rychlosti
Up = —,
n
kde n je index lomu prostiedi (n > 1). Pti pfechodu zéafeni z jednoho optic-
kého prostredi do druhého prostiedi se méni vinova délka zarfeni, neméni se
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vSak jeho frekvence.

Elektromagnetické zareni podle kvantové teorie je tvoreno kvanty nazy-
vanymi fotony. Ty patii mezi elementarni ¢astice a lze je charakterizovat
stejnymi fyzikadlnimi vlastnostmi jako ostatni ¢astice. Jedno kvantum elek-
tromagnetického zatreni o frekvenci v, tedy foton zafeni, s sebou nese energii

E, = hv,

kde h je dalsi ze zékladnich fyzikalnich konstant a nazyva se Planckova kon-
stanta (h = 6,626 07 -1073* Js = 4,13567 - 107!° ¢V s). Energie fotonu je
pifmo timérna jeho frekvenci a nepfimo tmérna jeho vilnové délce. Podle Ein-
steinovy rovnice E = mc? lze pak pohybujicimu se fotonu prifadit hmotnost
m.

Podle vlnové délky (frekvence) se historicky vyvinulo schematické déleni
elektromagnetického zareni na nékolik plynule na sebe navazujicich oblasti.
Riizné prameny mohou udavat hranice oblasti ponékud odlisné, proto déleni
uvedené v tabulce 1.1 je pouze informativni.

Zareni Vlnova délka
Gama () mensi 0,1 nm
Rentgenové (X) 0,1 nm az 4 nm
Ultrafialové (UV) 4 nm az 370 nm

Optické: - fialova 370 az 430 nm
- modréa 430 az 500 nm
- azurova 500 az 520 nm

- zelena 520 az 565 nm

- zluté 565 az 590 nm

- oranzova 590 az 625 nm

- Cervena 625 az 740 nm
Infracervené (IR) 740 nm az 1 mm
Mikrovlnné 1 mm az 100 mm
Radiové delsi 100 mm

Tabulka 1.1: Oblasti elektromagnetického zareni

1.2 Doppleriv jev

Pokud se zdroj zareni pohybuje ve sméru k pozorovateli, je pozorované ener-
gie fotonu v soustavé pozorovatele vyS$i nez v soustavé, kterd je spojena



se zdrojem zareni. Prichazejici zafeni tak ma pro pozorovatele vyssi frekvenci
(kratsi vlnovou délku). Naopak u zdroje pohybujicitho se smérem od po-
zorovatele je pozorovana energie fotonu nizs$i a zafeni méa nizs$i frekvenci.
Tento jev se nazyva Doppleriv jev a pro elektromagnetické zareni zavisi
pomér piijimané a vysilané frekvence jen na relativni rychlosti pozorovatele
a zdroje.

V klasickeé fyzice (tj. pro vzajemnou rychlost zdroje a pozorovatele, ktera
je mnohem mensi nez rychlost svétla ve vakuu) je Doppleruv jev vyjadien
vztahem pro posun porozované vinové délky

A= (1 + Ur;d),

kde v,.q je velikost radialni rychlosti zdroje vic¢i pozorovateli, A je pozorovana
vlnova délka, A, je laboratorni klidova vinova délka (vinova délka zdroje)
a c je rychlost svétla ve vakuu.

Radialni rychlost v,,q4 se vypocita upravou predchoziho vztahu jako
(A= Nap)-

C

Urad =
)\lab

Pro rychlosti blizké rychlosti svétla musi byt dle specialni teorie rela-
tivity navic zapocteny efekty diletace ¢asu. Relativisticky Doppleriv jev je

vyjadien vztahem
[1 — vpaq/c
A= Aapy | ———.
lab 1 -+ Urad/C

Pro rychlosti o nékolik fadt mensi nez rychlost svétla je ale rozdil pred-
povédi podle obou modelt zanedbatelny.

1.3 Zareni absolutné ¢erného télesa

Z tyzikalni teorie je znamo, ze latka s teplotou T > 0 vyzartuje. Je to dano tim,
7e atomy takové latky maji elektrony i na vyssSich energetickych hladinéch
nez ma atom v zakladnim stavu pii teploté absolutni nuly. Atom v zaklad-
vactho principu, ktery fika, ze zadné dva fermiony nemohou byt ve stejném
kvantovém stavu) a mé nejniz$i moznou vnitini energii. Pri teploté vyssi
nez nula kelvini dochézi k excitaci a ionizaci atomu. Excitované elektrony
izolovaného atomu samovolné prechazeji na nizsi energetické hladiny, snizuje
se tak energie soustavy atomu a prebytecné energie je vyzarena.



Pro vysvétleni spektra tepelného zareni absolutné cerného télesa musel
Max Planck v roce 1900 predpokladat, ze svétlo mize byt emitovano (a také
absorbovano) jen po uré¢itych porcich, tzv. kvantech. Tak dospél k jednomu
fyziky.

7 aplikace Boseho-FEinsteinovy statistiky na fotonovy plyn plyne pro mo-
nochromatickou intenzitu absolutné ¢erného télesa Planckova funkce, mate-
maticky vyjadiena vyrazem

2h 1
o e — 1
kde T je teplota, h je Planckova konstanta a k£ je Boltzmannova konstanta

(k=1,38-10"2 J/K).

5+10°

4*10° /
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Obrazek 1.1: Planckova funkce

Integraci Planckovy funkce pres celé elektromagnetické spektrum dostavame
integralni intenzitu zareni absolutné ¢erného télesa

o0 oh (kT\* [ 23dz  2n (kT\'m*  2r%k*
B(T)= [ B,/(T)dv== (- =<5\ ) == .
(T) /0 (T)dv 02<h)/0 er — 1 c2<h)15 15¢2h3
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Chceme-li Planckovu funkci vyjadfit pomoci vlnové délky jako proménné
misto frekvence, musime vztah upravit a poté dostaneme

2hc? 1
XN ek% —1

Absolutni méfeni rozlozeni energie elektromagnetického zareni v zavis-
losti na vlnové délce ve spektrech hvézd vedlo ke zjisténi, Ze zafeni hvézd se
v hrubém priblizeni svym prubéhem podobé zareni absolutné ¢erného télesa.

1.4 Poznamky ke kvantové teorii

Predpoklad, ze svétlo miize byt emitovano jen po urc¢itych kvantech, vedl
k rozvoji nového pohledu na svét, a to kvantové teorie. Kvantova mechanika
se zabyva studiem mikroskopickych objekti jako jsou elektrony, neutrony,
atomy, molekuly, fotony atd. Fyzikalni zakony, které plati pro tyto objekty,
se u béznych téles kolem nas, coz jsou makroskopickd télesa, neprojevuji
a muzeme je zanedbat.

Kvantova teorie je schopna vysvétlit existenci a rozlozeni spektralnich
car ve spektru. Z této teorie vyplyva skutecnost, Ze energie vazané sous-
tavy elektron-jadro nabyva pouze urcitych hodnot. VIinova délka spektralni
c¢ary odpovidé zméné energie systému pii prislusné excitaci pripadné deex-
citaci vazaného elektronu na jinou energetickou hladinu. V pripadé molekul
se vazané soustava sklada z vice jader atomii a mnoha elektront.

Dalsim diisledkem kvantové teorie jsou Heisenbergovy relace neurcitosti,
které matematicky vyjadiuji skutecnost, Zze v mikrosvété existuji dvojice
veli¢in, u nichZ neni mozné soucasné naméfit naprosto presnou hodnotu.
Princip neurcitosti tak rika, ze ¢im presnéji ur¢ime jednu z konjugovanych
vlastnosti, tim méné presnéji mizeme urcit tu druhou — bez ohledu na to, jak
dobré pristroje mame. V kvantové teorii toto vyjadiuje skutecnost, ze operé-
tory danych veli¢in spolu nekomutuji. Nejzndméjsimi veli¢inami tohoto typu
jsou poloha a hybnost elementarni ¢éstice.

1.5 Atom vodiku

Stav elektronu v atomu vodiku charakterizujeme Ctyfmi kvantovymi ¢isly
uvedenymi v tabulce 1.2.
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Nazev Vyjadiuje

Hlavni kvantové cislo n vlastni hodnotu hamiltonidnu, tedy
energie
Vedlejsi kvantové ¢islo 1 velikost momentu hybnosti

Magnetické kvantové ¢islo m projekci momentu hybnosti do libo-
volné zvolené osy

Spinové kvantové ¢islo s projekci spinu konkrétniho elektronu
do libovolné osy

Tabulka 1.2: Kvantova ¢isla

Vlastni hodnoty energie izolovaného atomu vodiku jsou ddny pouze hlav-
nim kvantovym ¢islem n, nikoli dalsimi kvantovymi ¢isly, coz souvisi s tvarem
Coulombovského potencialu V' = —a/r. Pro jiny potencial by energie zé-
visela i na vedlejsim kvantovym ¢isle [. Pti prechodech elektronu mezi jed-
notlivymi energetickymi hladinami izolovaného atomu dochazi k vyzareni
(emisi) nebo pohlceni (absorpci) fotonu o dané energii. Pokud elektron setrva
na stabilni hladiné, nevyzairuje zadné zareni.

Kdyz elektron prechazi z vyssi energetické hladiny na nizsi, vyzaii foton
s konkrétni vinovou délkou a energii, které je ur¢ena Rydbergovym vztahem

1 1 ) mee?
n?  n?’ 8eah3c’

E = R(

kdy kvantové ¢islo n urc¢uje pocatecni energii a n’ kone¢nou energii, R je
Rydbergova konstanta (R = 1,093 10" m~!), h je Planckova konstanta, m,
hmotnost elektronu, e elementarni naboj, ¢ rychlost svétla a €y je permitivita
vakua. Stejny vztah plati i pro absorpci fotonu.

Spektrum atomarniho vodiku se rozdéluje na nékolik spektralnich sérii.
Fyzikalné spektréalni série vodiku odpovidaji urc¢itym prechodim elektronu
z vySSi energetické hladiny na jednu konkrétni. Spektralni série vodiku jsou
tedy seskupeny podle hlavniho kvantového ¢isla n' patiiciho konecéné hla-
diné prechodu. Série jsou pojmenovany podle svych objeviteli a jednotlivé
prechody byvaji oznaceny feckymi pismeny.

Skutecné spektralni ¢ary vodiku se mohou vyskytovat mirné odlisné
od vlnové délky uvadéné pro jednotlivé spektralni ¢ary v sériich, coz je dano
rozStépenim ¢ar na hyperjemnou strukturu zpisobenou dalsimi vlivy, napt.
magnetickym polem.

Prvni ¢tyfi spektralni série vodiku jsou uvedeny v tabulce 1.3 a dalsi
série jsou Pfundova (n’ = 5) a Humphreysova (n’ = 6).
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Lymanova série (n’ = 1)

n 2 3 4 5 6 0
A(nm) 122 103 972 949 93.7 91.1
Balmerova série (n’ = 2)

n 3 4 bt 6 7 00
A(nm) 656 486 434 410 397 365
Paschenova série (n’ = 3)

n 4 5 6 7 8 00
A (nm) 1870 1280 1090 1000 954 820
Brackettova série (n’ = 4)
n 5 6 7 8 9 00
A (nm) 4050 2630 2170 1940 1820 1460

Tabulka 1.3: Spektralni série vodiku

1.6 Dalsi chemické prvky a molekuly

Model atomu vodiku je pomérné pfesny i pro ionty helia Het a lithia Litt,
tedy ionty s jednim elektronem, a pro atomy alkalickych kovi, které maji
pouze jeden valen¢ni elektron. V piipadé atomu s vice elektrony je popis
trony se stejnym hlavnim kvantovym ¢islem fadime do jedné atomové slupky.
Energie elektronu v urcité slupce je uz do jisté miry zavisla téz na jeho vedle-
j8im kvantovém ¢isle.

Slozitéjsi je to u molekul, kdy jejich stavy jsou urceny nejen elektronovou
konfiguraci jejich slozek, ale také jejich vzajemnym pohybem. Energetické
stavy molekul vznikaji jejich rotaci jako celku, kmitavym relativhim po-
hybem (vibracemi) atomii, z nichz se molekula sklada, a v dusledku zmén
v jejich elektronové konfiguraci. Rota¢ni stavy jsou oddéleny jen malymi
energetickym intervaly (typicky 1073 eV) a spektra, jez vznikaji pii pre-
chodech mezi témito stavy, jsou v mikrovinné oblasti s vlnovymi délkami
0,1 mm az 1 cm. Vibrac¢ni stavy jsou oddéleny ponc¢kud vétsimi energetic-
kymi intervaly (typicky 0,1 eV) a vibra¢ni spektra lezi v infracervené oblasti
s vlnovymi délkami fadové 1 pm az 100 pm. Elektronové stavy molekuly
maji vySsi energie s typickymi rozdily mezi sousednimi energetickymi hla-
dinami valenc¢nich elektront o velikosti nékolika elektronvolti a se spektry
ve viditelné a ultrafialové oblasti.
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Kapitola 2

Vznik a zanik zareni
v atmosférach hvézd

Reélné zdroje elektromagnetického zareni nejsou obvykle monochromatické,
ale vyzaruji pfes velky rozsah vlnovych délek a pro rizné vilnové délky s rtz-
nou vydatnosti. Funkce vyzarovani zdroje v zavislosti na vlnové délce nebo
frekvenci se nazyva spektrum zareni.

Jak bylo fec¢eno v ¢ésti 1.3, hvézdy zari, protoze jsou zahtaty na vysokou
teplotu. Elektromagnetické zareni, které k nédm pfichazi, vznikd v povr-
chovych oblastech hvézdy, tedy ve hvézdné atmosféte. Vnitini ¢asti hvézd
jsou pred zkoumanim ukryty pod neprithlednymi, opticky hustymi vrstvami.

Smérem k povrchu klesd hustota a teplota hvézdného materialu, klesa
tak i jeho schopnost pohlcovat ¢i rozptylovat prochézejici zareni. Cast pro-
chéazejicich fotont navzdy unikd do vnéjsiho prostoru hvézdy. Tim, jak do-
chazi k tniktim fotont, dochazi samoziejmé i ke ztratam energie systému
hvézdy. Jedné se tady o jednosmérny tok energie. Aby pak hvézda mohla
zafit delsi Casovy tsek, je potieba ji ztracenou energii dodavat, coz je za-
jisténo probihajicimi termonuklearnimi reakcemi v jadrech hvézd, pripadné
kontrakci hvézdného materialu v urcitych fazich hvézdného vyvoje.

Atmosféru hvézd podobnych Slunci muzeme podle fyzikalnich vlastnosti
rozdélit na tii vrstvy:

1. fotosféra - nejnizsi vrstva atmosféry, ze které prichazi az 99 % zareni,
zejména v optické oblasti spektra,

2. chromosféra - opticky fidka, ale horka vrstva, kde teplota roste s po-
lomérem,
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3. kordna - vnéjsi vrstva hvézdy, velmi opticky ridké, zhava a nestabilni,
vnéjsi ¢asti jsou pak uz soucasti okolniho prostiedi hvézdy.

U horkych hvézd se chromosféra a koréna nevyskytuje.

Horni vrstva hvézdné atmosféry je slozena z atomu ruznych chemic-
kych prvki v riznych stupnich excitace a dale z iontii a volnych elektroni.
U chladnych hvézd se zde vyskytuji i molekuly jednoduchych sloucenin.

Atmosféra hvézdy vétsinou vypovida o vlastnostech vnitinich ¢asti, ale
je potieba si uvédomit, ze nékdy mize mit i uplné jiné vlastnosti nez zbytek
hvézdy (napf. u chemicky pekulidrni hvézdy).
sfér je specifickd intenzita zafeni I(7, i, v,t). Ta se definuje dle [2] pomoci
mnozstvi energie de, proslé jednotkovou plochou dS v bodé 7 ve sméru n
do prostorového thlu dw v intervalu frekvenci (v, v + dv) v ¢ase t za ¢as dt.
Tedy

de = (7,7, v, t) dS cosf dw dv dt

kde 6 je thel mezi smérem 77 a norméalou k plose dS (tj. dS cosf = 7 dg)
Jednotkou intenzity je Wm ?Hz *Sr™'. Déle plati I(\) =I(v) c/\%.

Specifické intenzita dava kompletni popis nepolarizovaného zareni z mak-
roskopického hlediska. V teorii se ¢asto pro jednoduchost predpoklada, ze stu-
dovana atmosféra je stacionarni (ale ne nutné statické) a sféricky symetricka.
V takovémto piipade zavisi intenzita zafeni pouze na poloméru r, thlu 6
a frekvenci v.

Dalsi veli¢inou popisujici atmosféru hvézdy je dle [2]| tok zafeni F (7 v),
kdy veli¢ina F-dS vyjadiuje mnozstvi energie protékajici ploskou ds za jed-
notku ¢asu v jednotkovém intervalu frekvenci. V pripadé sféricky symetrick-
¢ho prostiedi je nenulova pouze radidlni slozka toku zéareni.

1
F(r,v) = 27?/ I(r, p,v) udu,
-1
kde veli¢ina p je zavedena vztahem p = cosf.

Atmosféru hvézdy také muzeme charakterizovat tzv. efektivni teplotou
Teg. Ta je definovana dle [1] jako teplota, kterou by méla koule o poloméru
hvézdy R zarici jako absolutné cerné téleso, jez do prostoru vysila zarivy
vykon L, odpovidajici zarivému vykonu hvézdy. Podle Stefanova zékona
plati:

L =oTg4rR?,

kde o je Stefanova-Boltzmannova konstanta, o = 5,67 - 107 Wm 2K ™*.

15



2.1 Interakce fotonu s latkou

Vzniklé elektromagnetické zareni pii prichodu hvézdnou atmosférou intera-
guje s latkou zde pfitomnou. Dle [2] je tato interakce popisovana extinkénim
koeficientem y a emisnim koeficientem 7. Pro sféricky symetrické prostiedi je
¢ast energie zareni de pohlcena elementarnim objemem o plose dS' a tloustce
ds, za Cas dt ze zafeni o intenzité I v intervalu frekvenci dv dopadajiciho
ve sméru normaly k dS v elementu thlu dw. Pohlcen4a energie je rovna

de = x(r,p,v) I(r,pu,v) dS ds dw dv dt.

A stejny objemovy element vyzafuje energii de v intervalu frekvenci dv
do thlu dw ve sméru n za cas dt:

de = n(r,p,v) dS ds dw dv dt.

Koeficienty extinkce a emise jsou zéavislé na poloze a frekvenci zafeni
a jsou urceny obsazenim energetickych hladin a stupném ionizace atomu.

Interakce mezi fotonem zareni a latkou atmosfér hvézd je mozné rozdélit
dle [1] na prechody:

1. vazané-vazané prechody mezi energiovymi hladinami, kdy atom je ex-
citovan na vyssi hladinu ¢ deexcitovan na nizsi hladinu. Jsou dva zpi-
soby: srazka s jinou ¢astici, pti které foton nevznika ani nezanika, nebo
absorpce ¢i emise fotonu o vlnové délce odpovidajici rozdilu energetic-
kych hladin,

2. vazané-volné prechody vedouci k ionizaci, kdy elektron se odpouté
od atomu v disledku nepruzné srazky nebo absorpci fotonu o stejné
¢i vySSi energii nez je ioniza¢ni energie daného atomu (fotoionizace),

3. volné-volné prechody, kdy dochézi k interakci mezi volnymi elektrony
a ionty. Dochazi k zméné kinetické energie elektronu, ktery pak emituje
¢i absorbuje foton odpovidajici zméné energie systému,

4. volné-vazané prechody (rekombinace), tedy zachyceni volného elek-
tronu atomem, kdy je emitovan foton s energii rozdilu puvodni ki-
netické energie a energii stavu, do kterého se dostal pohlceny elektron.
Pripadné pak zapojenim treti Céstice, ktera ¢ast energie odnese,

5. rozptyl zareni napt. na volnych elektronech.
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V pripadé existence molekul ve hvézdné atmosfére zde dochazi také k pie-
chodim mezi jednotlivymi rota¢nimi a vibra¢nimi stavy, které jsou také
kvantovany. Pfechod mezi rota¢nimi stavy se obvykle projevuje v mikrovlnné
casti spektra a prechody mezi vibracnimi stavy pak v blizké infracervené
casti spektra.
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Kapitola 3

Spektralni analyza

Spektralni analyza je astrofyzikalni metoda, umoznujici ziskat ze slabého
toku elektromagnetického zafeni kosmickych téles velké mnozstvi informaci
zésadniho vyznamu [11]. Realné zdroje zafi na vice riznych vlnovych délkach
a soucCasné studium zafeni hvézd a dalsich vesmirnych objekti se uskutec-
nuje ve vSech oblastech vinovych délek elektromagnetického zareni. Funkce
vyzatfovani zdroje v zéavislosti na vlnové délce ¢i frekvenci nazyvame spek-
trum zareni. Veli¢inou charakterizujici vyzarovani zdroje je tok zareni F(\)
(viz kapitola 2.).

Diive se pouzivalo zaznamu spektra nejcastéji na fotografickou desku
a méfeni se uskutecnovalo na povrchu Zemé. Zemska atmosféra vsak ma riz-
nou propustnost pro rizné ¢asti spektra zareni, kdy nékteré fotony prochéaze-
jici zemskou atmosférou s ni interaguji a dochézi k jejich absorpci a rozptylu.
Pruchozi je nejvice v optické a blizké infracervené ¢asti spektra (tzv. optické
okno) a radiové ¢asti spektra (tzv. radiové okno). Postupné s rozvojem védy
a techniky zaznamenavame spektra pomoci dalekohledi spojenych se CCD
detektory a pocita¢em a méfeni se provadi i nad atmosférou Zemé. Po-
zorovani z povrchu Zemé se uskute¢nuje hlavné v optickém a radiovém okné.

Ve spektru hvézd mizeme pozorovat absorpéni a emisni ¢ary. Typicky
plati, Ze zaznamename emisni spektrum, kdyz zareni s nizsi teplotou prochazi
teplejsi latkou. Pokud je pomeér teplot obraceny, tedy zareni s vyssi teplotou
prochézi latkou s nizsi teplotou, zaznamename absorpéni spektum. U ves-
mirnych objektl pozorujeme spiSe absorpéni ¢arové spektrum, jehoz zdrojem
je vétsina hvézd, kdy zareni prochazi vrstvami atmosféry s nizsi teplotou.
Emisn{ ¢arové spektrum poskytuji plynné mlhoviny, hvézdy s rozsahlymi
atmosférami, napiiklad Wofovy-Rayetovy hvézdy, nebo také kvasary.
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Jednim z dusledki kvantové teorie pro studium spektra zareni jsou tzv.
Kirchhoffovy zakony. Jedna se o dva zékony vyjadiujici vztah mezi emisi
zéfeni a absorpci [11] :

1. kazdy chemicky prvek ma své charakteristické spektrum,

2. kazdy prvek pohlcuje zafeni stejnych vinovych délek, ktera sam emi-
tuje. Jinak feceno: absorpéni ¢ary prvku maji stejné vlnové délky jako
jeji emisni cary.

Latka v termodynamické rovnovaze ma pomér emisniho koeficientu a ko-
eficientu absorpce pro danou vlnovou délku roven intenzité zafeni absolutné
¢erného télesa.

Vysledkem méfeni spektra zareni hvézdy je kiivka zavislosti veliciny
umeérné toku zareni na vinové délce. Rozlisujeme ¢ast odpovidajici kontinuu,
jez predstavuje myslené spojité spektrum, a jednotlivé absorpéni ¢i emisni
spektralni ¢ary, které toto kontinuum narusuji.

P1i zkouméni spektra se také nesmi zapomenout na vlivy, které nemaji
ptvod v pozorovaném objektu a ovliviiuji pribéh kiivky. Napiiklad absorpce
v atmosféfe Zemé, mezihvézdna extinkce a v neposledni fadé i piistrojova
omezeni.

Ke vzniku spojitého spektra nejvice prispivaji vazané—volné a volné—volné
prechody a také rozptyl zareni na volnych elektronech. Vse to jsou procesy,
které nejsou na vinové délce prilis zavislé, a tak spojité spektrum se s vinovou
délkou méni pomérné pomalu.

Naopak c¢arové spektrum vznika jako disledek vazané—vézanych pre-
chodu a pribéh ¢ary se s vlnovou délkou méni podstatné vice. Pii téchto
prechodech mezi dvéma kvantovymi diskrétnimi stavy atomu ¢i iontu by
mély vznikat fotony s konkrétni vinovou délkou danou rozdilem energii obou
stavi, a tim by spektralni ¢ary mély byt dokonale ostré. Skutecnost je vSak
jin&, protoze vznikaji nebo zanikaji i fotony s mirné odlisnymi vlnovymi
délkami. Spektralni ¢ary maji tedy svij profil.

7 profilu, ptripadné ekvivalentnich $ifek spektralnich ¢ar ruznych prvki,
1ze s pomoci modeli odhadnout efektivni teplotu, gravitacni zrychleni (gra-
dient tlaku), chemické sloZzeni fotosfér, primét rotacni rychlosti, indukci
magnetického pole, rozlozeni prvkia na povrchu aj.
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3.1 Profil spektralnich car

V profilu kazdé spektralni ¢ary rozeznadvame jeji jadro a na obou stranach
navazujici kiidla ¢ary (obr. 3.1). Profil ¢ary se vztahuje k trovni kontinua.
Spektralni ¢ary charakterizujeme dle [6] jeji hloubkou, sitkou ¢ary v poloving
centralni hloubky a nejcastéji hovorime o ekvivalentni $ifce definované

< I.—1
W,\:/_ I dA

[e.9]

v jednotkéch stejnych jako vinova délka. I, predstavuje pribéh funkce insten-
zity kontinua a [ pribéh skutecéné intenzity ve spektru. Ekvivalentni Sitka
odpovida plose obdelnika, ktera je shodna s plochou ohrani¢enou pribéhem
spektralni ¢ary a kontinuem, a odpovida energii odebrané ze zareni zdroje.

I — le () kontinuum

kridlo

Intenzita

kfidlo

I (\)

jadro cary

A

Obrézek 3.1: Profil spektralni ¢ary

Vyskyt spektralnich c¢ar vypovida o pritomnosti jednotlivych chemickych
prvki v atmosfére hvézdy, kdy fotony zafeni interaguji s atomy a ionty
pritomnych chemickych prvki a dochazi k jejich absorpci, pfipadné emisi.
V pripadé pohlceni fotonu o urc¢ité vinové délce prejde atom do excitovaného
stavu, na vysSi energetickou hladinu. V tomto stavu nesetrva po dlouhy
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Cas a pri vazané-vazanych pfechodech, pokud nedojde ke srazce, dochazi
k vyzareni fotonu. Ten uz mize byt vyzaren na jinych vinovych délkach
a do jiného sméri oproti puvodnimu sméru pohlceného fotonu.

Intenzita spektralni ¢ary je tmérné pravdépodobnosti prechodu. Zavisi
na koncentraci ¢astic s urcéitou excitacni hladinou, dale na ionizaci dané
latky, tedy obsazeni jednotlivych energetickych hladin v atomu, a nakonec
také na mnozstvi moznych kvantovych prechodi konkrétniho atomu.

3.2 Rozsireni spektralnich car

Profil ¢ary zavisi na fyzikalnich a chemickych vlastnostech oblasti, kterymi
zéreni prochazi (napiiklad na mnozstvi daného prvku v atmosféte, na teploté,
tlaku, magnetickém poli atd.). V dusledku raznych mechanizmt zde dochézi
k rozsifeni spektralnich car.

Podle [12] a [2] miZeme rozsifeni rozligit podle pFifiny na piirozené roz-
Siteni, rozsiteni z divodu srazek a rozsifeni nasledkem Dopplerova jevu.

1. Prirozena sitka spektralni ¢ary je zptisobena omezenim doby, po kterou
izolovany atom setrvava v excitovaném stavu, nez dojde ke spontan-
nimu vyzafeni fotonu. Plati Heisenbergiv princip neurcitosti, ktery
ik, Ze mezi neurcitosti energie pfechodu AE a prumérnou dobou Ar,
po niz atom v nabuzeném stavu setrva, plati relace AEAT > h / 2.
Pokud by spektralni ¢ara byla ostra, znamenalo by to, ze zndme pfes-
nou energii pfechodu, coz ovsem nemitize nastat, pokud atom zlistava
v excitovaném stavu po kone¢nou dobu. Pokud je tedy tento cas ko-
necny, tak sitku mizeme aproximovat

AE ~ h/T.

2. Pritomnosti dalsich c¢astic v okoli atomu, ktery vyzafuje, zpusobuje
prostfednictvim Coulombovy interakce zkraceni doby, v niz je atom
v excitovaném stavu. Mluvime o srazkovém rozsiteni spektralnich car
nebo rozsiteni tlakem. Srézky jsou cCastéj$i a Ucinnéjsi ¢im vysSsi je
tlak (hustota). Profil ¢ary rozsifeny pouze v dusledku srazek je dan
Lorentzovym profilem.

Predpokladéame, ze k srazkdm dochézi ndhodné s prumeérnou frekvenci
Veol- Vysledny profil, ktery zahrnuje piispévek prirozeného rozsiteni
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() i srazkového rozsiteni ma tvar Lorentzova profilu:
I'/an

o) = (v — )%+ (T'/4m)?’

kde I' = v + 21

.V atmosfére hvézdy dochazi neustale k neusporadanému tepelnému po-
hybu ¢astic. Kazdy foton emitovany pohybujicim se atomem smérem
k pozorovateli ¢i od ného bude mit v dusledku Dopplerova jevu mirné
zménénou vinovou délku. Neusporadany pohyb vyzatujicich ¢astic zpi-
sobuje rozsiteni spketralnich ¢ar, které nazyvame Dopplerovské rozsi-
reni. Obdobné to plati i pro absorpci.

Pokud sledujeme pouze tepelny pohyb ¢astic a predpokladame, Ze
tento pohyb mizeme vyjadfit pomoci Maxwellova rozdéleni rychlosti
pii dané teploté T, pak profil ¢ary zpusobeny tepelnym pohybem mé
tvar Gaussova profilu:

b(v) = —

- AVDﬁ

kde 1y je frekvence stiedu ¢ary a Avp je Dopplerova sitka

e~ =10/ (dvp)?

2kT
AVD = @

)
c m,

(m, je hmotnost atomu, pfipadné iontu).

Dopplerovské rozsiteni je vyznamnéjsi pro prostiedi s nizkou hustotou
a vyssi teplotou.

. Podobny profil charakterizuje rozsifeni i v piipadé turbulenci v atmo-
sféte hvézdy. Zde mluvime o turbulentnim rozsifeni.

. S Dopplerovym posunem také souvisi rota¢ni rozsiteni spektralnich
car. Z duvodu rotace se ¢ast atmosféry k pozorovateli priblizuje a druhé
cast vzdaluje. Z tohoto rozsiteni jsme schopni zjistit prumét rovnikové
rotacni rychlosti v, sin(i), kde i je thel sklonu mezi osou rotace
pri¢inou rozsiteni vétSiny car ve spektru horkych hvézd a postihuje
stejnou meérou spektralni ¢ary vSech castic.

Pokud mé Dopplertv posun ptivod v uspordadaném pohybu (rotaci),
profil bude odlisny od Gaussova.
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V pripadé, Ze se projevuje rozsiteni srazkami i Dopplerovské rozsiteni
soucasné a Dopplerovské rozsiteni je zptisobeno hlavné tepelnym pohybem,
muzeme vysledny profil ziskat konvoluci Gaussova a Lorentzova profilu nazy-
vaného Voigtiv profil.
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Kapitola 4

Spektralni klasifikace hvézd

V astrofyzice se setkavame s klasifikaci hvézd zaloZenou na charakteristikach
hvézdnych spekter. V pribéhu 60. a 70. let 19. stoleti prikopnik stelarni
spektroskopie Angelo Secchi vytvoril systém o ¢tyrech tfidéch, do kterych
zatadil ziskana spektra. S rychlym zlepSovanim pozorovacich piistroji se Sec-
chiho t¥idy staly prilis neurcitymi, kazdé obsahovala piili§ rozmanita spek-
tra. Proto W. H. Pickering z Harvardu rozsitil stavajici spektralni sekvenci
a pouzil novou klasifikaci pomoci velkych pismen latinské abecedy. Prvni
katalogy vydané v roce 1890 vyuzivaly pismena A az Q v abecednim poradi
a autorkou této klasifikace byla Willamina P. Flemingova.

Zacatkem 20. stoleti byl systém nékolikrat upravovan az dospél do po-
doby sekvence spektralnich t¥id O-B-A-F-G-K-M, oznacované jako harvard-
ska spektralni posloupnost. Posloupnost pismen neméla ptuvodné fyzikalni
zéklad. V soucasné dobé vime, ze tato sekvence predstavuje teplotni posloup-
nost. Ziskdvanim novych dat systém opét doznal nékolika zmén a byl rozsiten.

4.1 Harvardska klasifikace

Na sklonku minulého stoleti byla standardni spektralni posloupnost rozsitena
do oblasti nizsich teplot. Dnes mtizeme pouzivat rozdéleni dle tabulky 4.1,
kdy za rozhodujici jsou bréany ty rysy spektra, které zavisi predevsim na efek-
tivni teploté hvézdy.

Charakteristiky jednotlivych spektralnich t¥id v optické oblasti spektra
dle [1] jsou uvedené v tabulce 4.1. Spektralni tfidy jsou dale rozclenény
pomoci arabskych ¢islic 0-9, kdy 0 znamena vice horkou hvézdu a 9 znamena
nejchladnéjsi v dané tride.
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Trida Efektivni teplota

Charakteristika

O

B

A

Q=

=

T

> 30000 K
10000 — 30000 K
7500 — 10000 K

6000 — 7500 K
5200 — 6000 K

3700 — 5200 K

2100 — 3700 K
1400 — 2100 K

1000 — 1400 K

¢ary He II, He I, H I, O III, N III,
C III, Si IV

cary He I, HI, CII, O II, N II, Fe
IIT, Mg III

¢ary H I (Balmerova série), ioni-
zované kovy

cary H I, Ca II, Ti 11, Fe II

cary Ca II, mneutrdlni kovy,
jednoduché molekuly

c¢ary Ca I, neutrdlni kovy,
molekuly

pasy molekul TiO, ¢ary Ca I
molekularni péasy anorganickych
slou¢enin - oxidi (TiO, VO) a hy-
drida (FeH, CrH), tézsich prvki a
vody

dominantni ¢ary methanu CHy

Tabulka 4.1: Rozsitend Harvardské klasifikace hvézd
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4.2 Morganova-Keenanova klasifikace

Od druhé poloviny 20. stol. se pii charakteristice hvézdy pouziva zdokonalené
Morganovy-Keenanovy klasifikace, v niz se spektralni typ harvardské spekt-
ralni klasifikace, ur¢eny na zékladé charakteristiky vzhledu spektra, dopliuje
o tzv. luminozitni t¥idu (I — VII), ktera piiblizné lokalizuje polohu hvézdy
v H-R diagramu. Jednotlivé luminézni tfidy dle [1] jsou uvedeny v tab. 4.2.

Ia  jasni veleobfi

Ib  veleobri

I nadobri

IIT  obfi

IV podobri

V' hvézdy hlavni posloupnosti
VI  podtrpaslici

VII bili trpaslici

Tabulka 4.2: Luminozitni t¥idy

Zakladem je fakt, ze spektrum hvézdy dava pomérné presnou informaci
jak o efektivni teploté tak i o velikosti gravita¢niho zrychleni g, které je pod-
statna pro stavbu hvézdné atmosféry. Velikost gravitacniho zrychleni urcuje
vztah

M

R

kde M je hmotnost objektu, R je vzdalenost od stfedu objektu (u sféricky
symetrického télesa polomér) a G je gravitacni konstanta (G = 6,67 - 10711
m? kg™! s72).

Vzhledem k tomu, Ze hmotnosti hvézd se méni v pomérné malém rozmezi,
dava ndm odvozena hodnota gravita¢niho zrychleni dobrou informaci o po-
loméru hvézdy.

Pokud je gravita¢ni zrychleni g vysoké, pak je atmosféra hvézdy tenka
a relativné husta. Dochézi zde k Castym srazkam a spektrélni ¢ary hvézdy
jsou rozsitené tlakem. Naproti tomu spektralni ¢ary hvézd s malym povr-
chovym zrychlenim, zejména veleobri, jsou ostré a hluboké.

Urcéime-li velikost gravitacniho zrychleni ze spektra a znédme-li zaroven
efektivni teplotu hvézdy, miuzeme z H-R diagramu urcit i priblizny zarivy
vykon hvézdy. Dostaneme tak informaci o absolutni hvézdné velikosti hvézdy
a se znalosti pozorované hvézdné velikosti muzeme urcit i jeji vzdalenost.

g=G
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P1i téze teploté a rizném gravitacnim zrychleni se setkavame i s rozdily
v intenzité spektralnich ¢ar, coz souvisi se skutecnosti, ze atomy jsou zde
v ruzném stupni ionizace. To je dano podle Sahovy rovnice ruznou koncen-
traci elektronti v atmosfére, kdy roste-li hustota plynu, zmensuje se relativni
zastoupeni iontu vyssiho stupné.

Prikladem zatazeni hvézdy dle spektralni klasifikace je Slunce, jez je hvéz-
dou hlavni posloupnosti, které je zarazeno ve spektralni tiidé G2V.
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Kapitola 5

Hvézda HD 74275

5.1 Pozorovani a charakteristika

Spektrum hvézdy HD 74725 bylo pofizeno dne 9. tinora 2001 v ¢asovém
rozmezi 7:24 a7 7:30 UT (Julidnské datum 2451949,80888 az 2451949,81249)
v ramci programu ,,UVES Paranal Observatory Project”(UVES POP) Evrop-
ské jizni observatofe Paranal Observatory v Chile umisténé v nadmotské
vysce 2635 m nad motem. Projekt UVES POP s nazvem ,,A Library of High-
Resolution Spectra of Stars across the Hertzsprung-Russell Diagram® 3|
je zaméfen na ziskavani a uverejniovani vysoce disperznich spekter hvézd
v Sirokém rozsahu vlnovych délek s vysokym pomérem signal/Ssum (S/N).
Data byla po redukei zpfistupnéna vefejnosti na siti [4]. Spektra byla ziskana
pro dostatecné jasné ¢leny dvou vybranych otevienych hvézdokup: IC 2391
(Omi Vel Cluster) a NGC 6475 (Messier 7). Dale pro hvézdy pole, které
nejsou Cleny hvézdokup, a nejjasnéjsi hvézdy jizni oblohy.

Spektrum hvézdy HD 74725 bylo ziskdno pomoci zrcadlového teleskopu
Kueyen, coz je jeden ze ¢ty teleskopi tvoricich VLT (Very Large Telescope),
s prumérem zrcadla 8,2 m a adaptivni optikou a pomoci spektrografu UVES
(UV-Visual Eschelle Spectrograph). Spektrum pokryva témér cely interval
vlnovych délek 304-1040 nm s vyjimkou nékolika tuzkych mezer (dvé hlavni
mezery priblizné na 577-584 nm a 854-866 nm vznikly v disledku nenavazu-
jiciho rozsahu vinovych délek mezi ¢ipy v CCD kamerach). Autofi projektu
uvadi, ze s sifkou $térbiny 0,5” dosahuje spektralni rozliseni (R = A/AN)
zhruba 80 000 a typicky pomér signal/sum je 300-500 v oboru V.

Data byla jiz pfedbézné upravena autory projektu. Casti spektra z jed-
notlivych CCD ¢ipa byly vhodné upraveny a spojeny. Byla provedena ko-
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rekce o extinkei a déle bylo spektrum opraveno o Dopplertiv posun v disledku
pohybu pozorovatele viéi Slunci (obéhu Zemé kolem Slunce, rotace Zemé).
Ziskané spektrum tak bylo pfevedeno do heliocentrické soustavy. Spektrum
nemé zkalibrované hodnoty intenzity, ta je uddvana v instrumentélnich jed-
notkéch.

Pocet bodiina 1 A studovaného spektra je od 40 bodii/A (oblast 3040 A)
do 80 bodii/A (oblast 10300 A) .

Zkoumana hvézda je ¢lenkou oteviené hvézdokupy IC 2391. Tuto hvéz-
dokupu najdeme na jizni obloze v souhvézdi Plachty (Vela). Zakladni udaje
ziskané z katalogu SIMBAD [5] jsou uvedeny v tabulkach 5.1 a 5.2. Hodnota
radialni rychlosti hvézdokupy v tabulce 5.1 je ziskana z katalogu ,,Catalogue
of Open Cluster Data® [17].

Hvézdokupa IC 2391
radialnf rychlost 16,0 & 2,5 kms™!
hvézdna velikost 2,5 mag (filtr V)

Tabulka 5.1: Zakladni charakteristiky hvézdokupy IC 2391

Hvézda HD 74275
souradnice 8 40™ 48,52°  -52°48'7,02”
radidlni rychlost 14 £ 10 kms™!
spektralni typ A0V
hvézdna velikost 7,27 mag (filtr V)

Tabulka 5.2: Zakladni charakteristiky hvézdy HD 74275

Spektrum je pofizeno v oblasti vlnovych délek tzv. optického okna atmo-
sféry Zemé, které muzeme zhruba vymezit hodotami vlnovych délek 300-
1100 nm. Celé spektrum hvézdy HD 74275 je zobrazeno na obrazku 5.1.
Spektrum vykazuje mirné pravidelné vlnéni, coz je zptsobeno technologii
zaznamu eschelletovym spektrografem. Svého maxima spektrum dosahuje
pro vlnovou délku kolem hodnoty 4000 A.

Na brazku 5.1 je spektrum srovnano s Planckovou funkci pro teplotu
9500 K, ktera priblizné charakterizuje hvézdy spektralni t¥idy AOV. Teplota
je prevzata z [16] pro dvé hvézdy spektralni t¥idy AOV. Pro srovnani je zo-
brazen i prubéh Planckovy funkce pro teploty 10000 K, 8500 K a 6500 K.
Pribéh naméreného spektra v kontinuu pfiblizné odpovida v optické casti
spektra pribéhu Planckovy funce pro teplotu 9500 K. Pfi nizsich vinovych

29



10000

spektrum
10000K
9500K e
8500K
6500K
9000

8000

7000

A A

6000

5000

4000

3000

2000

400
350
0
250 |/
0
150
100

Obrazek 5.1: Spektrum hvézdy HD 74275 a srovnani spektra s pribéhem
Planckovy funkce pro rtzné teploty
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délkach je pak pribéh obou dosti odlisny, hlavné v oblasti maxima vyza-
fovani. Nahly pokles intenzity spojitého spektra je zptisoben zvySenou ab-
sorpci v oblasti Balmerova skoku u hrany Balmerovy série (viz obr. 5.2).
Obecné je rozdilnost naméreného spojitého spektra a Planckovy funkce zpt-
sobena tim, ze Planckova funkce odpovida latce v termodynamické rovnovaze,
coz u realné hvézdy neni splnéno.

5.2 Spektralni ¢ary atomu

s
350 ’T
b
300 hrana Paschenovy série
HB >
250 T
@ 200
- H
150
T Hio_3
Hg_
100 | Hi1- ’9 y
50 r
hrana Balmerovy série
0 = . . . . .
4000 5000 6000 7000 8000 9000 10000

AA]

Obréazek 5.2: Spektralni ¢ary vodiku ve spektru hvézdy HD 74275

Zdrojem pro ur¢ovani spektréalnich ¢ar byla databaze NIST [13], dale sou-
bor spektralnich ¢ar modelové hvézdy priblizné stejného spektralniho typu
jako zkoumana hvézda s hodnotami Tog = 9500 K, logg = 4 (v jednotkéach
CGS) a také internetové stranky University v Heidelbergu [15] se vzorovymi
spektry hvézd hlavni posloupnosti tiidy B a A0.
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Hvézda HD 74275 je dle databaze SIMBAD [5] spektralniho typu AOV.
V souladu s charakteristikou této tridy dle kapitoly 4, ma studované spek-
trum velmi silné ¢ary Balmerovy série vodiku (viz obrazek 5.2). Vodik je
ve spektru také reprezentovan spektralnimi ¢arami Paschenovy série v in-
fracervené oblasti.

Balmerova série (n’=2)
n 3 4 5 6 7 8 00
Oznaceni H, Hp H, Hs H. He
A (nm) 656.3  486.1 434.1 410.2 397.0 388.9 364.6
spektrum ¢ervené modré modré fialove UV [OAY uv

Tabulka 5.3: Spektralni ¢ary vodiku - Balmerova série

Identifikace spektralnich ¢ar je provedena v piiloze A.1. Celkem bylo
identifikovano 155 spektréalnich car.

Nejzietelnéjsimi spektralnimi ¢arami kromé car vodiku jsou spektréalni
¢ary ionizovaného vapniku Ca II (3933,66 A) a tii splyvajici ¢ary hoiciku
Mg IT (4481,126 A, 4481,150 A a 4481,325 A).

Dalsi spektralni ¢ary urcené ve zkoumaném spektru jsou ¢etné ¢ary neu-
tralnich a jednou ionizovanych kovii. Jedné se zejména o atomy zeleza (Fe I,
Fe II), titanu (Ti II), kfemiku (Si I, Si II) a chrému (Cr II). V mensim
mnoZstvi jsou zastoupeny ¢ary vapniku (Ca I, Ca II), hot¢iku (Mg I, Mg II),
skandia (Sc II), hliniku (Al I, Al II), niklu (Ni II) a sodiku (Na II).

Fell 39 Mgl 8 AlI
Fel 25 MglIl 5 AlIl
Till 20 SclIl 3 Cal
CrIl 12 Nall 2 Call
Sill 10 SiI 1 Nill

—_ = = = =

Tabulka 5.4: Pocet uréenych spektralnich ¢ar prvkia (bez H, He, O)

Ve spektru jsou urceny i dvé slabsi spektralni ¢ary neutralniho helia
(He I): 4026,2 A a 4471,5 A. Helium je charakteristické pro sousedni spekt-
ralni t¥idu B. Od tiidy F se spektrum hvézd tiidy A odlisuje intenzivnéjsimi
c¢arami Balmerovy série vodiku, mensim pocCtem car kovi a jejich mensi
intenzitou (dle [6]).

Spektrum také doklada pritomnost neutralniho kysliku (O I) v atmosféfe
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hvézdy. V tabulce 5.5 je uvedeno devét splyvajicih ¢ar v optické oblasti
spektra a tii splyvajici ¢ary v infracervené oblasti spektra (obrazek 5.2).

6155,966 A 6155,966 A  6155,986 A
6156,736 A 6156,756 A  6156,776 A
6158,146 A  6158,176 A  6158,186 A
7771941 A 7774161 A 7775,390 A

Tabulka 5.5: Spektralni ¢ary atoméarniho kysliku O I

80
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55 |
ol Mg Il Mg Ii

50 - 77719 A
- 77742 A
- 77754 A

45

40 1 1 1 1 1 1 1
7760 7780 7800 7820 7840 7860 7880 7900

A Al

Obrazek 5.3: Spektralni ¢ary kysliku ve spektru hvézdy HD 74275

5.3 Urceni radialni rychlosti

Zarici hvézda i Zemé, ze které byla hvézda pozorovana, se vzajemné pohy-
buji. Tento relativni pohyb hvézda-Zemé se projevuje ve zméné vinové délky
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(zméné energie) naméieného prichoziho zareni (viz podkapitola 1.2). Protoze
spektrum jiz bylo pfevedeno do heliocentrické soustavy autory programu
UVES POP, projevuje se u studovaného spektra posun vsech spektralnich
¢ar v dusledku relativni rychlosti hvézda-Slunce.

Pro vypocet radiélni rychlosti bylo vybrano 16 spektralnich ¢ar takovym
zplsobem, aby vybranné spektralni ¢ary byly na prvni pohled rozsiteny
co nejpravidelnéji, aby se co nejlépe napojovaly svymi kiidly na kontinuum
a aby v jejich profilu nedochéazelo k splyvani nékolika intenzivnéjsich car.

Tabulkové hodnoty vinovych délek spektralnich ¢ar jsem cerpal z inter-
netové databaze NIST [13| a porovnaval jsem je s hodotami uréenymi po-
moci programu GNUPLOT a jeho funkce FIT pro prokladéni dat vybranou
krivkou, které je zalozena na metodé nejmensich ctvercii.

Cilem bylo najit stfed spektralni ¢ary, a proto stacilo zvolit prolozeni
profilu bodu spektralni ¢ary Gaussovou funkei ve tvaru:

_ (A=xg-an)?

FO) =go+A e i

kde proménné pro funkci FIT jsou: yy vyjadiujici posunuti po ose x, A je am-
plituda Gaussovy funkce, o je standartni odchylka, ktera souvisi s rozsifenim
Gaussovy funkce, a A\, kdy (Ao + AX) je hledand vlnova délka minima
Gaussovy funkce prolozené profilem spektralni ¢ary (Ao je prvni odhad vl-
nové délky minima Gaussovy funkce a A\ je rozdil vypocitané vinové délky
minima a prvniho odhadu minima Gaussovy funkce). Vlnova délka spekt-
ralni cary pak odpovida vinové délce minima Gaussovy funkce.
Pozadovanou radialni rychlost dostaneme dle vzorce

C

N )\ auss_)\a )
)\lab< & 1b)

Urad =

kde Agauss (Agauss = Ao + AN) je ziskana vinova délka spektralni ¢ary a Ajap
je laboratorni vlnova délka prislusné spektralni ¢ary.

Prolozeni profilu vSech ¢ar je graficky uvedeno v priloze A.2. Shrnuti
vysledki je pak v tabulce 5.6, kde AX je rozdil laboratorni a vypoétené
vinové délky spektralni ¢ary a v,.q je hledana radialni rychlost hvézdy HD
T4275.

Radialni rychlost hvézdy vzhledem ke Slunci, ziskana aritmetickym pri-
mérem vypoctenych hodnot pro jednotlivé spektralni cary, vychazi:

Vrad = (21,6 £1,1) kms™".
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Prvek )\lab [A] Agauss [A] A)‘/ [A] Urad [km Sil]

1 Sill  3862,595 3862,893 0,298 23,13
2 Call 3933,663 3933947 0,284 21,64
3 Fel 4045813 4046,086 0,273 20,24
4 Fel  4063,594 4063,879 0,285 21,02
5 Fel  4202,028 4202,313 0,285 20,31
6 Fell 4233,172 4233,509 0,337 23,86
7 Fel  4404,750 4405,033 0,283 19,25
8 Till 4443,794 4444116 0,322 21,75
9 Till 4501,273 4501,607 0,334 22,23
10 Fell 4508,288 4508,612 0,324 21,54
11 Fell 4515,339 4515,665 0,326 21,63
12 CrII  4558,650 4558981 0,331 21,74
13 Fell 4629,339 4629.677 0,338 21,91
14 Fell 4923927 4924281 0,354 21,53
15 Mgl 5183,604 5183,968 0,364 21,06
16 Fell 5316,615 5317,010 0,395 22,26

Aritmeticky pramér 21,57

Tabulka 5.6: Vypocet radialni rychlosti

Tato hodnota odpovida intervalu nejistoty hodnoty radiélni rychlosti uva-
déné v databazi SIMBAD [5], ktera je vpq = (14 4+ 10) kms™t. V porovnani
s radialni rychlosti celé hvézdokupy, kterd je vg = (16,0 £ 2,5) kms™!,
se hvézda vzdaluje rychleji. To muze byt dano pohybem hvézdy v ramci
hvézdokupy, nebo se hvézdokupa pohybuje rychleji nez ukézaly predchozi
vyzkumy.

5.4 Spektralni ¢ary molekul v atmosfére Zemé

Protoze dalekohled VLT je umistén na povrchu Zemé, musi piichozi elektro-
magnetické zareni od zkoumané hvézdy projit zemskou atmosférou. Zemské
atmosféra doplni prichozi spektrum o dalsi spektralni ¢ary. Tyto spektralni
¢ary jsou ovSem snadno odliSitelné od car piuvodem v atmosféfe hvézdy,
nebot jejich profil je zietelné uzsi. Na tyto ¢ary se jiz v mnohem mensi mite
projevuje rozsifeni uvedené v podkapitole 3.2.

Spektralni ¢ary molekul zemské atmosféry ve zkoumaném spektru se na-
chézi prevazné v oblasti vétsich vlnovych délek. Spektralni ¢ary molekul jsem
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urcoval ve dvou oblastech zkoumaného spektra (oblast 6465-6605 A a oblast
6890-6980 A). Vechny urcené spektralni ary nalezi molekulam kysliku (O,)
a vody (H20). Pro jejich urceni jsem pouzil tabulku spektralnich ¢ar z po-
zorovani Slunce [14], kde je rozliseno, zda spektralni ¢ara ma piuvod v atmo-
sféfe Slunce ¢i atmosfére Zemé.

Molekula  Aoghad [A] Aab [A] AN [A] Vrad2 [kms™?]

0o 6896,17  6896,037 0,133 5,78
Oy 6897,09  6896,965 0,125 5,43
04 6900,10  6899,954 0,146 6,34
O, 6900,99  6900,868 0,122 5,30
0o 6904,26  6904,117 0,143 6,21
O, 6905,15  6905,023 0,127 5,51
04 6908,66  6908,534 0,126 5,47
04 6909,55  6909,431 0,119 5,16
O, 6913,34  6913,200 0,140 6,07
0o 6914,22  6914,090 0,130 5,64
Os 6918,24  6918,122 0,118 5,11
O, 6919,13  6919,002 0,128 5,55
H,0, O,  6923,44 6923,369 0,071 -

O, 6924,29  6924,164 0,126 5,46
0o 6928,86  6928,728 0,132 5,71
0o 6929,72  6929,599 0,121 5,23
0o 6934,55  6934,422 0,128 5,53
O, 6935,40  6935,280 0,120 5,19

Aritmeticky prumér 5,57

Tabulka 5.7: Spektréalni ¢ary atmosférického kysliku

V tabulce 5.7 jsou uvedeny vlnové délky urcenych molekul kysliku, kdy
Aodhad Predstavuje vinovou délku spektralni ¢ary kysliku odhadnutou z gra-
fického zobrazeni spektra v programu GNUPLOT a Ay, je vlnova délka
dle [14]. Jelikoz bylo spektrum pievedeno do heliocentrické soustavy, spekt-
ralni ¢ary molekul jsou posunuty o zménu vinové délky odpovidajici rela-
tivni radialni rychlosti pozorovatele a Slunce v dobé pofizeni spektra (vyad2)-
Vs8echny identifikované spektralni ¢ary jsou graficky zaznamenany v piiloze

A3.
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Kapitola 6
Zaver

Bakalarska prace se zabyvala studiem spektra hvézdy HD 74275 ziskané po-
moci zrcadlového teleskopu Kueyen s primérem zrcadla 8,2 m. V souladu
s cilem prace byl proveden zakladni popis hvézdného spektra, kdy byly iden-
tifikovany spektralni ¢ary a urcena radidlni rychlost hvézdy.

Dominantni postaveni silnych spektralnich ¢ar vodiku Balmerovy série
ve zkoumaném spektru doplnéné mnoha stfedné silnymi carami kovi po-
tvrzuji zafazeni hvézdy HD 74275 do spektralni tiidy A. V souladu s |[6]
by ve spektru mély byt nejzietelnéjsimi spektralnimi ¢arami po vodiku dveé
cary vapniku Ca I (3968 A a 3933 A). Cara Ca II (3933 A) je skutecné
velmi vyrazné a po vodiku nejintenzivnéjsi, ¢ara Ca II (3968 A) vsak splyva
se silngjsi arou vodiku H, (3970 A).

Celkem bylo identifikovano 155 spektralnich ¢ar. Nejcastéji se ve spektru
vyskytuji spektralni cary neutralniho a jednou ionizovaného zeleza, dale cary
jednou ionizovaného titanu i kfemiku. Dalsimi zjiSténymi chemickymi prvky
v atmosféfe hvézdy jsou chrom, vapnik, hoi¢ik, skandium, hlinik, nikl a sodik.
Ve spektru se také nachéazi ¢ary neutralniho helia a neutralniho kysliku.

Spektrum obsahuje i spektralni ¢ary vzniklé v atmosfére Zemé. Zjistén
byl vyskyt ¢ar molekul vody a vyskyt spektralnich pési molekul kysliku.

7 posunu spetralnich car bylo zjisténo, ze hvézda HD 74275 se vzdaluje
od Slunce radialni rychlosti v;,q = (21,6 + 1,1) kms™.
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A.3 Urcéeni molekul v atmosfére Zemé
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