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1 Uvod

Cilem predkladané bakalaiské prace je provést CCD fotometrii oteviené hvézdokupy M34
(NGC 1039) v nékolika barvach a z téchto méfeni sestrojit H-R diagram hvézd, které k ni
nalezi.

V teoretické Casti prace je podan struény souhrn soucasné tirovné znalosti o otevie-
nych hvézdokupéach. Déale se tato ¢ast zabyva zaklady hvézdné fotometrie a pozorovani
pomoci CCD techniky. Pomoci fotometrickych metod lze pro hvézdokupy konstruovat tzv.
Hertzsprungovy-Russelovy diagramy a barevné diagramy, kterym je vénovan dalsi oddil
teoretické casti.

V praktické ¢asti jsou shrnuty vysledky pozorovani a nasledné zpracovani CCD snimkii.
Jsou zde uvedena fotometrickd data a z nich ziskané diagramy, ke kterym je pfipojen

stru¢ny komentar a diskuse vysledki.



2 Teoreticka c¢ast

2.1 Hvézdna uskupeni

Jiz v davnych dobach lidé zvedali oc¢i a upirali pohled k zdhadnym a dalekym svét-
lim na obloze a nékteré z téchto lidi uchvatila natolik, Ze se rozhodli dozvédét se o nich
vice. S pristrojovym vybavenim starych (a kone¢né i novéjsich — stfedovékych) astronomt
(astrolab, kvadrant, Jakubova hil ...) byl vSak vyzkum omezen jen na jevy, které jsou
pozorovatelné pouhym okem, i kdyz treba az po dlouhych ¢asovych tisecich. Tak byly pro-
mérovany a matematicky popisovany pohyby planet po hvézdné obloze. Objeveny vsak
byly i nékteré efekty, projevujici se podstatné méné, a které jsou patrné az z rady pozoro-
vani, pfesahujici i délku lidského zivota, naptiklad precese zemské osy. Pohyb nékterych
hvézd (bludic = planet), ¢i jiné pozorované jevy se odehravaly na nehybném pozadi hvézd
(stalic). Pozorovani bylo omezeno na proméfovani poloh hvézd viditelnych pouhym okem,
predevsim pro pouziti jako zachytnych bodt k urcovani poloh planet na hvézdné obloze.
Vznikaji tak prvni hvézdné katalogy, napf. Hipparchtuv ve starovéku (Hipparchos z Niceji,
190-125 pf. n. 1.) nebo na po¢atku novovéku katalog Tychontuv (Tycho Brahe de Knud-
strup, 1546-1601).

S vynalezem dalekohledu vsak uz mohli prvni prikopnici, naptiklad Galileo Galilei
(1564-1642), uptit pohled za hranice nasi slunecéni soustavy a shlédnout, co tolika ge-
neracim pred nimi unikalo. Bylo mozno podstatné zpfesnit méfeni poloh hvézd, ale také
objevit objekty, které byly dosud neznamé. Pozorovanim bylo postupné zjisténo, ze hvézdy
zdaleka nejsou takovi samotéari, jak by se mohlo zdat pii prohlizeni hvézdné oblohy ne-
ozbrojenyma oc¢ima. Sdruzuji se do skupin, vétsich ¢i mensich, a vice ¢i méné stabilnich.
Velmi castymi objekty jsou dvojhvézdy ¢i vicenasobné hvézdy — gravitacné vazané, dlou-
hodobé stabilni systémy.

Pomineme-li nejvétsi seskupeni hvézd — galaxie, zjistime, Ze jsou tu jesté dalsi usku-
peni: kulové hvézdokupy, hvézdné asociace a oteviené hvézdokupy.

Hvézdné asociace délime do typt OB a T. Asociace typu OB obsahuji mladé zhavé obii
hvézdy spektralnich typt O a B, typ T (oznaceny podle hvézdy T Tauri) pak chladnéjsi
hvézdy spektralnich typt G az M. V centralnich ¢astech hvézdnych asociaci se pak casto

nachézeji jedna ¢i vice otevienych hvézdokup.



2.1.1 Oteviené hvézdokupy

Oteviené (galaktické) hvézdokupy jsou uskupeni, obsahujici desitky, stovky, nékdy az ti-
sice hvézd. Jejich rozméry se pocitaji na parseky. Mezi poctem hvézd v hvézdokupée N

a jejim pramérem v parsecich D plati pfiblizné vztah [2]:

log N =1,3log D + 2,0.

I kdyz rozmeéry otevienych hvézdokup jsou nékolik parseki a mohou na obloze zabirat
i plochu nékolika ¢teverec¢nich stupnt, presto vétSinou muzeme jejich rozmeéry zanedbat
a pocitat s tim, ze vSechny hvézdy dané hvézdokupy jsou od nas stejné daleko. Muzeme
si to dovolit vzhledem ke vzdalenosti od nés, kterd byva stovky nebo spise tisice parsekii.

Oteviené hvézdokupy se nachazeji predevsim v oblastech oblohy blizkych Mlécéné
dréze, tedy ve sméru roviny galaktického disku. Vyskyt kulovych hvézdokup neni vyrazné
omezen na rovinu Galaxie (s vyjimkou jejich vyssi koncentrace ve sméru do souvézdi
Stielce) a pozorovat jich muzeme jen asi 150. Oproti tomu oteviené hvézdokupy jsou ve-
lice hojné. Jejich pocet jde do tisicti (predpoklada se cca 20 000). Koncentraci otevienych
hvézdokup k roviné Galaxie lze vysvétlit tim, ze praveé v této casti Galaxie se nachazeji
prachoplynna oblaka, z jejichz materialu vznikaji hvézdy. Proces hvézdného vzniku je
vsak velmi neefektivni co do vyuzitého materialu, z néjz se jen ¢ast vyuzije ke zformovani
novych hvézd. Nékteré mladé hvézdokupy mtizeme pozorovat pravé ve stadiu formovani,
napf. oblast Orli mlhoviny ¢i Velké mlhoviny v Orionu. V téchto oblastech nachézime jak
zarodecny material mlhoviny, tak hvézdy vznikajici nebo jiz zformované. Zde jsou napadné
predevsim hmotné jasné hvézdy, jejichz vyvojové stadium trva nejkratsi dobu a proto se
zformovaly nejdiive. Tyto hvézdy ovliviiuji své okoli intenzivnim hvézdnym vétrem, diky
némuz je z néj odstranén material mlhoviny a hvézdy jsou 1épe pozorovatelné. Prikladem
muze byt ¢tverice , Trapez v mlhoviné v Orionu.

Cela oblast hvézdokupy vsak vycisténa byt nemusi. Potom pozorujeme pfitomnost
difuznich oblaktl, které zari diky svétlu hvézd rozptylenému na prachovych casticich. To
se pri fotometrii projevi zeslabenim pfijimaného svételného toku a ve spektru se objevi
cary prvki a sloucenin, ze kterych se oblak sklada. Znamym ptikladem pozorovani difuz-
nich oblakt v hvézdokupé jsou Plejady. Zde vsak nejde o zarodecny material, ze kterého
hvézdokupa vznikala, ale o mlhovinu, kterou pravé proléta.

To, ze oteviené hvézdokupy pozorujeme predevsim pobliz mist jejich vzniku ndm na-
povida, Ze jsou to objekty mladé (105-109 let ale i méné). Vysokého stafi se tato hvézdna
uskupeni nedoziji, protoze hvézdy, ze kterych se sklddaji jsou jen volné gravitacné vazany
a podléhaji rusivym vliviim objektti svého okoli.

O nizkém véku otevienych hvézdokup a hvézdnych asociaci svédci také to, Ze se v nich

vyskytuji hvézdy s vysokym obsahem prvki tézsich nez helium (kovy). Tyto prvky nejsou
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ve vesmiru pfitomny od jeho vzniku, ale vznikly az pozdéji jadernymi reakcemi v nitrech
hvézd. Po dobu zivota hvézdy vsak latka z jejiho jadra nemé moznost obohatit jeji vnéjsi
vrstvy o tézsi prvky. Atmosféry hvézd maji slozeni stejné jako pfi svém vzniku. Z toho vy-
plyva, ze hvézdy s vyssim obsahem kovil v atmosféie, kde jsme schopni je spektroskopicky
detekovat, vznikly z latky jiz obohacené. Pred vznikem dané hvézdy tedy musela existovat
jedna nebo vice generaci hvézd. Diive vzniklé hvézdy, které maji atmosféry slozeny pouze
z vodiku a helia s nepatrnou piimési tézsich prvki se nazyvaji hvézdy populace I1. Hvézdy
vzniklé pozdéji a obohacené o t&z8i prvky fadime do populace I'. Prvky z hvézdnych jader
se do mezihvézdného prostoru rozptyluji vybuchy supernov.

Hvézdy otevienych hvézdokup a hvézdnych asociaci spojuje misto vzniku a spolecny
smér pohybu prostorem. Ten je stejny jako smér pohybu piivodni mlhoviny. Piesto nejsou
tyto skupiny hvézd stabilni a podléhaji vliviim okoli, diky ¢emuz se skupina po urcité dobé
rozpadne a jeji ¢lenové se rozptyli mezi ostatni hvézdy galaxie. Dobu zivota t oteviené

hvézdokupy lze vyjadfit vztahem [2]:

t =2-10%plet.

kde o je hustota latky v hvézdokupé v hmotnostech Slunce na krychlovy parsek.

Se zvysSujicim se vékem otevienych hvézdokup klesa pocet pozorovanych zastupcu.
Starsi oteviené hvézdokupy nalézame spise mimo oblast galaktického rovniku, kde je gra-
vitacni ptsobeni okolnich hvézd slabsi a hvézdokupa je zde stabilnéjsi. Vliv na stabilitu
hvézdokupy ma i koncentrace jejich ¢lenfi. Cim je hvézdokupa koncentrovandjsi, tim pev-
néji jsou v ni hvézdy véazany a jeji zivotnost je vétsi. 91 % starsich otevienych hvézdokup
patii podle koncentrovanosti do hornich dvou stuptitt Trumplerovy klasifikace (viz pod-
kapitola 2.1.3).

I poté, co se hvézdokupa rozptyli, si jeji hvézdy zachovavaji priblizné stejny smeér
pohybu. PTi pozorovani se jevi, jako by jejich vektory rychlosti sméfovaly do jednoho
bodu, tzv. vertexu. Takové uskupeni se nazyva pohybovy proud. Piikladem muize byt ¢ast
hvézd Velkého vozu (v8echny kromé dvou) ze souhvézdi Velké medvédice. Tato skupina je
uz velmi rozptylena a patii k ni napf. i &« CMa (Sirius) nebo o CrB (Gemma), které se

nachézeji na vzdalenych ¢astech oblohy.

2.1.2 Rozliseni hvézdokupy od hvézd pozadi

Pozorujeme-li oteviené hvézdokupy, je ¢asto obtizné na potizenych snimcich odlisit jeji
¢leny od hvézdného pole pozadi, zvlasté tehdy, nejevi-li ¢lenové hvézdokupy vyraznéjsi
koncentraci k jejimu stfedu. Tento tkol je ztiZzen i tim, Ze se vétsina téchto uskupeni

nachéazi v oblasti Mlééné drahy, kde jsou hvézdy pozadi velmi pocetné. Pravdépodob-

ITuto klasifikaci hvézd zavedl roku 1944 Walter Baade.



nost, ze dand hvézda je ¢lenem hvézdokupy (=membership probability), mizeme urcit
z fotometrie nebo z méfeni vlastnich pohybi hvézd.

P1i prichodu svétla hvézd mezihvézdnym prostorem dochézi k zeslabovani svételného
toku predevsim v modré casti spektra. To je zplisobeno rozptylem na casteckach me-
zihvézdné hmoty, ktery je nepiimo timérny vlnové délce. Projevi se tak tzv. mezihvézdné
zcervenant svétla. Predpokladame-li, Ze se mezi ndmi a pozorovanou hvézdou nenachézeji
zadné vétsi shluky hmoty (mlhoviny), bude zéervenani svétla imérné vzdalenosti hvézdy.
Protoze u otevienych hvézdokup vétsinou predpokladame stejnou vzdalenost vSech hvézd,
mél by byt u vSech pozorovatelny i stejny stupen zcéervenani. Toto je tedy jeden ze zpi-
sob1, jak urcit prislusnost k hvézdokupé. Dalsi pomiickou mize byt i to, ze hvézdy, které
vznikly z jedné ¢asti zarodetné mlhoviny, by mély mit pfiblizné stejny obsah kovi (me-
talicitu).

Vsechny hvézdy oteviené hvézdokupy vznikly ze stejné zarodeéné mlhoviny. Z toho
vyplyva, ze se musi pohybovat prostorem piiblizné rovnobézné, aby se zachovala hybnost
puvodni latky. Rychlost a smér tohoto pohybu miizeme mérit. Radialni slozku rychlosti
ur¢ime z posuvu car ve spektru. Tangencialni slozku urc¢ime prfimym thlovym méfenim
zmény polohy vii¢i hvézdnému pozadi (vlastni pohyb). M&-1i hvézdokupa dobtfe méfitelny
vlastni pohyb, rika se ji pohybova. Prikladem pohybové hvézdokupy jsou Hyady v sou-
hvézdi Byka. Ma-li tedy hvézda vektor rychlosti blizky vektorim ostatnich hvézd po-
zorované skupiny, pak se pravdépodobné jedna o ¢lena hvézdokupy. Méfenim vlastniho

pohybu hvézdokupy je mozno piiblizné urcit i jeji vzdalenost.

2.1.3 Klasifikace otevienych hvézdokup

Podle nékterych vlastnosti je mozno rozdélit oteviené hvézdokupy do podskupin. Klasifi-
kace Harlowa Shapleyho déli hvézdokupy podle bohatosti a koncentrovanosti. Jednotlivé
stupné jsou oznacCeny pismeny c az g. Dokonalejsi schéma zavedené roku 1930 Rober-
tem J. Trumplerem déli oteviené hvézdokupy podle koncentrace, rozsahu jasnosti a bo-
hatosti:

Koncentrace: 1 oddélené, silné koncentrované smérem ke stredu
IT  oddélené, slabé koncentrované smérem ke stiedu
III oddélené, bez koncentrace smérem ke stredu
IV Spatné oddélitelné od kolem lezicich hvézdnych poli
Rozsah jasnosti: 1 maly rozsah jasnosti
2  pramérny rozsah jasnosti
3 velky rozsah jasnosti
Bohatost: p  slabé: méné nez 50 hvézd
m pramérné bohaté: 50 az 100 hvézd

r  bohaté: vice nez 100 hvézd
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Nékdy se na konec pfidava pismeno ,n“. Oznacuje vyskyt difuznich zdroji zafeni v okoli

hvézd hvézdokupy (n — nebula = mlhovina).

2.2 Hvézdna fotometrie

Uz pii pohledu pouhym okem jsou dobte patrné rozdily mezi hvézdami. Pozorujeme tak
rozdily v jasnosti a u jasnych hvézd lze rozlisit i rizné barvy. Vétsinou se hvézdy jevi bilé

¢i nacervenalé. V mensich dalekohledech jsme schopni rozlisit i nékolik dalsich odstinti.

2.2.1 Stupnice hvézdnych velikosti

Pravé diky prvnim pozorovanim pouhym okem vznikla prvni stupnice jasnosti hvézd.
Od ni je odvozena i stupnice jasnosti, kterou pouzivame v soucasné dobé. Jasnost hvézdy
udava veli¢ina hvezdna velikost. Jeji jednotkou je 1 magnituda, zkratka mag. Z historic-
kych dtvodi je stupnice fazena tak, ze ¢im je hvézda jasnéjsi tim nizsi ¢islo na stupnici
ji odpovida. Hvézda o CMa (Sirius; m = -1,46 mag) je tedy jasnéjsi nez o Lyr (Vega,
m = 0,01 mag). Lidské oko vniméa svételné pocitky v logaritmické gkale, proto i stup-
nice hvézdnych velikosti zavisi na prijimanych tocich zafivé energie logaritmicky. Velikost
jednotky ,magnituda“ je definovana tak, Ze rozdil péti magnitud znamend pomér jas-

nosti 1/100. Matematicky je tento vztah dén Pogsonovou rovnici

Ey
E,’

kde mq, my jsou hvézdné velikosti a F;, Fy mérené toky zafivé energie danych hvézd.

Mo — MMy = 2,510g

Konstanta 2,5 ptred logaritmem vyplyva z definice velikosti magnitudy. Druhou moznosti
zapisu je
Ey
Ey
Zde dostdvame z definice dalsi konstantu: 10°* = /100 = 2,5119. Numerick4d hodnota

této konstanty se blizi 2,5. Je tedy dilezité nezaménovat ji s konstantou z prvniho vyja-

— 100,4(m2—m1) )

dfeni Pogsonovy rovnice.
Z Pogsonovy rovnice také vyplyva, ze hvézdna velikost neni aditivni veli¢ina. Chceme—
li urcit celkovou jasnost objektu, ktery se sklada z vice hvézd (dvojhvézda, hvézdokupa),

dostaneme vztah

m = —2,5log (Z Ei> .

Zde se jiz nejednd o poméry tokt energie, proto je tieba ze F; dosadit jiz kalibrované

hodnoty tokt, o kterych bude fe¢ v nasledujici podkapitole.
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O tom, jak jasna se nam hvézda jevi, nerozhoduje jen jeji zarivy vykon, ale také jeji
vzdalenost od nas. Pro srovnavani hvézd tedy definujeme absolutni hvézdnou velikost M,
ktera udava, jak jasna by se nam hvézda jevila ze vzdalenosti R = 10 parsekl. Zname-li
pozorovanou hvézdnou velikost m a vzdalenost hvézdy v parsecich r (pfipadné paralaxu 7

v thlovych vtefinach), miuZzeme zapsat prevodni vztah

m— M =5logr —5= —blogm — 5,

protoze

EM T
— M =2,5log — =2,51 —
m ,5ogEm ,50g<R

Pomoci tohoto vztahu definujeme modul vzddlenosti jako rozdil pozorované a absolutni

2
> = 5(logr — log10) = 5logr — 5.

hvézdné velikosti (m — M). Pro nase Slunce (m — M), = —31,57 mag,.

2.2.2 Zarivy vykon a tok

V predchozi podkapitole byla popsana stupnice hvézdnych velikosti, vychazejici z fyziolo-
gie lidského oka. Pfi méreni pfistroji vSsak neméfime primo hvézdnou velikost objektii, ale
zaznamenavame mnozstvi zarivé energie jako aditivni veli¢inu. Dosud se ve vztazich pou-
zival tok zarivé energie, oznaceny E. Tento blize nedefinovany pojem v této podkapitole
nahradime lépe definovanymi veli¢inami, kterym je E tmeérné.

Hvézdy vydavaji do svého okoli energii v podobé elektromagnetického zareni. Mnoz-
stvi zafivé energie vydané za jednotku Casu se nazyva zdrivy vykon L. Vykon L se vy-
jadfuje bud ve wattech nebo ve vykonech nominalniho Slunce L. (definovano Lo =
3,846 - 102¢ W). Definujeme jesté dalsi dvé veliciny. Zdrivost I (= zafivy tok vysilany
do prostorového tihlu 1 steradianu [Wm™2sr~]) a bolometrickou jasnost (hustotu zdiivého
toku) F (= tok zéafeni, ktery za 1 sekundu projde 1 m? plochy kolmé ke sméru ptichéze-
jictho zafeni [Wm™2]). Pokldddme-li hvézdy za izotropni zafife (coZ neni vzdy splnéno),

muzeme pro pozorovatele ve vzdalenosti r od hvézdy psat

L = 4xnl = 4mr?F.

V podkapitole 2.2.1 byla definovana stupnice hvézdnych velikosti pouze pomérné, bez
udani nulového bodu. Nyni Ize stupnici kalibrovat. Pro hvézdu s bolometrickou hvézdnou

velikosti? my,, = 0 plati: Fy = 2,553 -10~8 Wm2. Pro absolutni bolometrickou hvézdnou

2Bolometrickou hvézdnou velikost ziskdme z méfeni celkového toku zafeni hvézdy na viech vlnovych
délkach. Tento zpisob urceni je vSak problematicky, proto se pomoci jinych metod ur¢i bolometrickd
korekce BC'. Pro bolometrickou hvézdnou velikost pak plati

Mbol = Mobs + BC.

Bolometricka korekce je vzdy zaporna.
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velikost My, = 0 plati: Ly = 3,055 - 102® W = 79,43 L. Pro kalibrovanou hvézdnou

velikost m tedy plati tento tvar Pogsonovy rovnice

_ J
m = — log =,
Jo

kde j je obecné L, F' nebo I.

2.2.3 Fotometrické systémy; hvézdy jako absolutné ¢erné zarice

Zareni hvézdy muzeme v prvnim piiblizeni povazovat za zafeni absolutné ¢erného télesa.
Hvézdy se sice zcela jako ¢erna télesa nechovaji (napiiklad v jejich spektru se vyskytuji
emisni a absorbéni ¢ary), ale pro mnoho astrofyzikalnich aplikaci je tato aproximace

postacujici.

10" -

T =12000K

T=10000K

=
|

T=8000kK

energie [Jm */s/m]
1

F

0.0 0.2 04 0.6 0.8 1.0 1.2 14
vinowva délka [m]

Obr. 2.1: Planckova kfivka pro teplotu 6000 K

Rozdéleni energie ve spektru absolutné cerného télesa udava Plancktv zakon

3
Bw) =

c e% —1

kde h je Planckova konstanta a k£ Boltzmannova konstanta. V astronomii se vSak vétsinou
pouziva misto frekvence vlnova délka svétla. Predevsim v optickém a dlouhovlnéjsich
oborech spektra. Vyjadieni Planckova zakona v zavislosti na vinové délce \ pak vypada
takto:



Povazujeme-li tedy zareni hvézdy za zareni absolutné cerného télesa, miizeme ze Stefanova

zakona urcit efektioni teplotu T

L=4m’F =oT447m R?

4 Fr?
Tef — ﬁ

Zde 0 = 5,67051 - 1078 Wm2K~* je Stefan-Boltzmannova konstanta. Dale potfebujeme
znat vzdalenost hvézdy r a jeji polomér R, které je ¢asto problém pozorovatelsky urcit.
Zname-li teplotu hvézdy, miizeme uplatnit i Wientiv posunovaci zakon a urc¢it maxi-

mum energie ve spektru:
Amax] = 2,898 - 1072 Km.

Maximum vyzatrovani hvézdy se tedy s vyssi teplotou presouva ke kratsim vinovym dél-
kam. Tim je vysvétlena barevnost hvézd — chladné, cervené hvézdy maji maximum vyza-
fovani v oblasti vétsich vlnovych délek zatimco teplejsi, modré v kratsich.

Pozorovaci pristroje, kterymi mérime tok energie v celém spektru se nazyvaji bolo-
metry. Vétsinou vSak pouzivame pozorovaci pristroje, které jsou citlivé pouze v urcité
¢asti spektra. Ani v daném intervalu vlnovych délek vSak ¢asto neni citlivost pristroje

konstantni. Pro celkovy zméteny tok zarivé energie E je mozno psat

E= /0 T EONRO,

kde E(A) je rozlozeni energie ve spektru a R(\) spektralni citlivost piistroje.

Vibec prvnim pouzivanym detektorem bylo lidské oko. Diky tomu, ze nase Slunce ma
maximum vyzafovani ve zluté barvé, lezi zde i maximum citlivosti naseho oka (kolem
vlnové délky 550 nm). Pozorujeme-li pouhyma oc¢ima, dostaneme tzv. vizudlni hvézdnou
velikost m.;s. PTesnost urceni je obvykle nékolik desetin magnitudy. Zpiresnéni prislo s po-
uzitim fotografie, kde je presnost urceni hvézdné velikosti zhruba 0,1 mag. Fotograficka
emulze ma vSak maximum citlivosti v modré oblasti spektra. Mérenim dostavame foto-
grafickou hvézdnou velikost my,. S pfichodem citlivéjsich pfistroji (fotondsobice a poté
CCD prvky) bylo mozné zaéit pouzivat pfi pozorovani filtry, propoustéjici jen uréité inter-
valy vlnovych délek. Podle sitky pasma propustnosti lze filtry rozdélit na sirokopasmové
(nékolik stovek nm), stfedopasmové (desitky nm) a uzkopasmové (méné nez 20 nm).
V soucasné dobé€ je pouzivano nékolik barevnych systémil, danych urcitymi sadami filtra.

Nejznaméjsi a nejrozsifendjsi je Johnsonuv UBV systém (Johnson a Morgan 1953, Johnson
a kol. 1966). Pouziva tii filtry:
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filtr propustnmost maximum
300 nm — 420 nm 360 nm (ultrafialovy)

U
B 360 nm — 560 nm 420 nm (modry)
1% 460 nm — 740 nm 535 nm (zluty)

Méfenou hvézdu lze charakterizovat barevngmi indexy (C'I=color index) (B—V) a (U—B).

Obecné i pro jiné systémy plati:

Cl = Me1 — Me2 )\cl < )\c2-

Protoze zareni hvézdy lze povazovat za zareni cerného télesa, tato nevyzaruje na vsech

vlnovych délkach stejné a hvézdné velikosti, zmérené pres rizné filtry se budou lisit.
Z toho lze vyvodit, ze existuje souvislost mezi barevnymi indexy hvézdy a jeji teplotou.

Priradime-li hvézdé dalsi efektivni veli¢inu, tzv. barevnou teplotu Tj,, dostaneme vztah

7200 K
(B—V)— —0,51.
T,

Barevna teplota T}, se ponékud lisi od efektivni teploty diky tomu, Ze se hvézdy zcela jako

¢erna télesa nechovaji.

100
.. T
80 ,"r\..\ & [
= \ .'
&0 | |
i) | |
E |I \
ﬁ 40 I I| | \“'x
_ | |
8- III' III| |I .
= ) | |
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Obr. 2.2: Schéma propustnosti filtri UBVRI Johnsonova systému

Pro lepsi urceni vlastnosti hvézdy mérenim byl Johnsontv systém rozsifen i do cervené

a infracervené oblasti:

filtr R I J K L
maximum [nm] 700 900 1250 2200 3400
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V tomto systému jsou provadéna méfeni v této praci (filtry V, R, I).
Existuji i dalsi barevné systémy, napt. Stromgrenuv uvby, vlastni systémy pouzivaji

i pozorovaci druzice, napt. Hipparcos.

2.2.4 Redukce mérenych fotometrickych jasnosti

Zareni, které pozorujeme, je ovlivnéno nejen vzdalenosti, ale i vlastnostmi prostfedi mezi
nami a hvézdou. Mezihvézdné zéervenani ochuzuje piichazejici svétlo zejména o jeho krat-
kovlnou slozku. Dale ma na svétlo vliv zemska atmosféra, kterou musi projit na cesté
k pozorovateli na zemském povrchu. Atmosféra svétlo rozptyluje a pohlcuje, dochazi tak
k atmosférické extinkci. Intenzita extinkce zavisi na vinové délce svétla, na vlastnostech
atmosféry a na tloustce vrstvy atmosféry, ktera lezi mezi pozorovatelem a hvézdou. Zalezi
tedy na vysce pozorované hvézdy nad obzorem a nadmotské vysce mista pozorovani. In-
tenzita extinkce se lisi v riiznych oborech spektra, pfi jejim urcovani je tedy treba mérit
zvlast pro kazdy fitr.

Ve hvézdné fotometrii se extinkéni koeficient udava jako zeslabeni v magnitudach pro
hvézdy, lezici v zenitu, kde je nejmensi sloupec vzdusné hmoty (X = 1). Bylo zjisténo,
ze velikost sloupce vzdusné hmoty v hvézdnych veli¢cinach X je zhruba nepfimo tmeérna
kosinu zenitové vzdalenosti z. V oblastech, kde se provadéji fotometricka méreni pfiblizné
plati vztah[3]

X = (1-10,0012tan® 2) sec z,

¢i presnéjsi vztah, odvozeny Bemporadem|3]

X = secz — 0,0018167Q — 0,02875Q> — 0,0008083Q% , @ =secz — 1.

Pro pozorovanou hvézdnou velikost pak plati vztah

m=mg+ kX,
kde m — pozorovana hvézdna velikost,
mo — skutecnd hvézdna velikost (vné atmosféry),
k  — linearni extinkéni koeficient.

2.3 Hertzsprungiv-Russeltiv diagram

Poté, co byla v roce 1838 poprvé zméfena trigonometrickd paralaxa (Friedrich Bessel,
hvézda 61 Cygni), vstoupila astronomie do éry, kdy jiz bylo mozno uréit vzdalenosti
alespon téch nejblizsich hvézd. Tak dostali astronomové moznost urcovat u takto pro-

meéfenych hvézd z pozorovanych jasnosti jejich absolutni hvézdné velikosti. Protoze se
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v 19. stoleti zacala rozvijet i spektroskopie, kterd podava informace o teploté a chemickém
slozeni hvézdnych atmosfér, mohli astronomové studovat vlastnosti hvézd na fyzikalnim

zakladeé.

2.3.1 Spektralni klasifikace hvézd

Jakmile bylo mozno rozlozit svétlo hvézd na jednotlivé vlnové délky, povsimli si fyzikové
a astronomové svétlych a tmavych ¢ar v jinak spojitych spektrech. Ve spektru Slunce
objevil tyto ¢ary Joseph von Fraunhofer, po némz byly také pojmenovany. Na vysvétleni
vzhledu spekter se pak velkou mérou podileli Wilhelm Bunsen a Gustav-Robert Kirchhoff,
kteti také dokézali, ze ve hvézdach se vyskytuji tytéz prvky, jako na Zemi.

Ukéazalo se, ze existuje n€kolik typt hvézdnych spekter, na nichz byly zalozeny rizné
klasifikace hvézd podle spektrdlnich typi (prvni sestavil v roce 1860 Angelo Secchi). V sou-
casné dobé se pouziva tzv. harvardskd klasifikace, ktera vznikla v letech 1918-1924 pro

katalog Henryho Drapera.

Zéakladni harvardska spektralni klasifikace [3], [2]

O — Ve spektru se vyskytuji ¢ary ionizovaného helia He II, neutralniho helia He I
a ¢ary dvakrat ionizovaného kysliku, uhliku a dusiku O III, C IIT a N IIIL.

B — Dominantni jsou ¢ary neutralniho helia He I a neutralniho vodiku H I, dale
obsahuje ¢ary O II, C II, N II, Fe III a Mg II.

A — Neobsahuje ¢ary neutralniho helia He I, dominuji ¢ary neutralniho vodiku H 1.
Néapadné jsou c¢ary jednou ionizovanach kovi skupiny zeleza: Fe II, Ti II, V II,
Cr II.

F — Vyrazné slabsi, ale stdle dominantni ¢ary neutralniho vodiku, pfibyva car kovi.

G — Dominuji ¢ary H a K ionizovaného vapniku Ca IT (393,3 nm a 396,9 nm),
objevuji se prvni molekularni pasy.

K — Spektrum je bohaté na ¢ary neutralnich kovi, dale obsahuje ¢ary molekul
a slabé cary vodiku.

M — Pievladaji pasy molekul, zejména TiO a VO.

Postupné byly ptridavany i dalsi t¥idy, postihujici napt. chemické pekuliarity spekter ¢i
tfidy L a T pro hnédé trpasliky. Kazda trida je jesté délena na deset stupni pro jemnéjsi
rozliSeni. Uziva se i pfedpon podle velikosti hvézdy a pripon vypovidajicich vice o vzhledu
car.

Zprvu se mélo za to, ze posloupnost O-B-A-F-G-K-M je posloupnost vyvojova a ze hvézdy
béhem svého zivota prochézi postupné témito fazemi. Dnes vime, spektralni t¥ida hvézdy
zavisi spise na hmotnosti, ktera udava teplotu hvézdy. Tato zavislost vSak plati pouze

na tzv. hlavni posloupnosti H-R diagramu (viz podkapitola 2.3.2).
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Spektralni typ souvisi s teplotou. Hvézdy typu O jsou nejteplejsi (30 000 K az 50 000 K),
nejchladnéjsi je typ M (2500 K az 3500 K). Jak bylo feceno v kapitole o fotometrii (2.2),

teplota hvézdy souvisi s jejimi barevnymi indexy.

2.3.2 Vznik a podoba Hertzsprungova-Russelova diagramu

Roku 1910 studoval Hans Rosenberg otevienou hvézdokupu Plejady a z pozorovanych
udaju sestavil diagram, do kterého vynesl hvézdy podle jejich absolutni hvézdné velikosti
v zavislosti na spektralnim typu jeho vlastni spektralni klasifikace. Podobny diagram uve-
fejnil roku 1911 i Ejnar Hertzsprung. Jejich zavéry potvrdil o dva roky pozdéji Henry N.
Russel, ktery jako prvni publikoval diagram tak, jak jej zname dnes. Diagram, zachycu-
jici zéavislost absolutni hvézdné velikosti na spektralnim typu (teploté, barvé, barevném

indexu) hvézdy nazyvame Hertzsprungiuv-Russeliv (H-R) diagram.

hvézdna velikost [mag]

absoluini

05 B A F G K M
spektralni tfida

Obr. 2.3: Hertzsprung-Russeliv diagram

Jak je vidét z obr. 2.3 nejsou hvézdy v H-R diagramu rozlozeny rovnomeérné, ale sdruzuji
se kolem urcitych oblasti a linii. To je dano hvézdnym vyvojem. Oblasti, které jsou husté
obsazeny hvézdami, reprezentuji takova stadia vyvoje, na kterych hvézdy stravi vyznam-

nou c¢ast svého zivota. Neobsazené casti diagramu udavaji takové stavy, do kterych se
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hvézdy bud nemohou dostat nebo jimi prochézeji velice rychle a my pozorujeme takovych
hvézd velmi maélo.
Podle prislusnosti k jednotlivym oblastem H-R diagramu roztridil Morgan hvézdy

do trid svitivosti (luminozitnich trid) [2]:

I — veleobii (podtypy Ia, Ib a Ic); M = —4,5 mag — —7 mag

II — jasni obii; M = —2,5 mag — —5,5 mag

III - obfi; M =1,5 mag — —5,4 mag

IV — podobti; M = 3,2 mag — —4,7 mag

V - hvézdy hlavni posloupnosti a trpaslici; M = 16 mag — —5,7 mag
VI - podtrpaslici; M = 16 mag — 4 mag

VII -~ bili trpaslici; M = 14 mag — 10 mag

Pro ziskavani informaci o otevienych hvézdokupach jsou dilezité predevsim hlavni po-
sloupnost a vétve obri.

Béhem svého vzniku se hvézda nachazi ve fazi protohvézdy a vyskytuje se v pravé
casti H-R diagramu, kde se posuva vlevo dolt po tzv. Hayashiho linii. Po ukonceni faze
protohvézdy se hvézda usadi na hlavni posloupnosti, kde setrva nejdelsi ¢ast svého aktiv-
niho zivota. Zde hvézda hradi vyzarenou energii z energetického vytézku spalovani vodiku
v jadfe (zpravidla se uplatiiuje proton-protonovy fetézec). Po vycerpani vodiku v jadre
hvézda prechéazi do faze obra ¢i veleobra a v H-R diagramu se pfesouva vpravo nahoru
od hlavni posloupnosti. Hvézdy do hmotnosti zhruba 1,44 hmotnosti Slunce pak konci
svilj aktivni zivot mezi bilymi trpasliky, ty hmotnéjsi pak vybuchem supernovy, za vzniku

neutronové hvézdy ¢i cerné diry.

2.3.3 H-R diagram oteviené hvézdokupy

To, jak rychle se bude hvézda vyvijet a jaky bude jeji konec, je urceno predevsim jeji
hmotnosti. Cim je poc¢ateéni hmotnost hvézdy vétsi, tim rychlejsi bude jeji vyvoj a tim
rychleji dospéje do nékterého ze zavérecnych stadii hvézdného vyvoje. Tohoto poznatku
muzeme vyuzit pii urc¢ovani veku hvézdokup.

Postupujeme-li po hlavni posloupnosti vlevo nahoru, nachazime hvézdy nejen stale
svitivejsi, ale i hmotnéjsi. Velmi hmotné hvézdy vsak zahy opoustéji hlavni posloupnost
a prechazeji do fazi obrti a veleobri. Podle modelt hvézdného vyvoje jsme schopni ur-
¢it, kdy se tak stane. Pfedpokladame-li tedy, ze hvézdy v hvézdokupé vznikly piiblizné
ve stejnou dobu a na H-R diagramu hvézdokupy najdeme misto, kde hlavni posloupnost
konc¢i, mizeme urcit priblizné stari hvézdokupy. Toto je dobie patrné na obr. 2.4, kde jsou
schematicky vyznaceny hlavni posloupnosti a body odklonu, kde jiz hmotnéjsi hvézdy

prechézeji do vétvi obri.
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Obr. 2.4: H-R diagramy nékolika otevienych hvézdokup. Obréazek prevzat z [11]

Dalsim znakem H-R diagramu mladsich otevienych hvézdokup je vyskyt pomérné
velkého poc¢tu hvézd vpravo dole od hlavni posloupnosti (obr. 2.5). Rozsifeni hlavni po-
sloupnosti v jeji spodni casti je prilis velké na to, aby mohlo byt pfi¢teno pozorovacim
chybam. Jinak by se podobny jev vyskytoval ve vSech jejich ¢astech.

Nejedna se o pozorovaci nepresnosti, ale o diisledek hvézdného vyvoje. Hmotné hvézdy,
Naopak méalo hmotné hvézdy potrebuji pro sviij vznik a vyvoj delsi casovy tusek. I kdyz
se tedy hmotni ¢lenové hvézdokupy jiz dostali na hlavni posloupnost, ¢ast mensich hvézd
pozorujeme stale v rannéjsich ¢astech vyvoje, pti kterych se vyskytuji v pravé spodni ¢asti
H-R diagramu (nizka svitivost, velmi nizka teplota).
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Obr. 2.5: H-R diagram mladé hvézdokupy. Obrazek prevzat z [11]

2.4 CCD pozorovani

Podklady pro tuto kapitolu jsou prevzaty prevazné z [4]. Pozorovani hvézdokupy v této
praci bylo provedeno pomoci dalekohledu s CCD kamerou jako detektorem. CCD (charge
coupled device) je v dnesni dobé v astronomii nejrozsitenéjsi detekéni piistroj. Poprvé byl
sestrojen roku 1970 Boylem a Smithem v Bellovych laboratotich. Oproti starsi metodé
fotografického pozorovani ma vyhodu podstatné vyssi citlivosti a Géinnosti (je schopen
detekovat 40 %80 % dopadajicich fotont oproti 2 %4 % u fotografické emulze). Tim je
mozno podstatné zkratit expozicni doby a lépe tak vyuzit pozorovaci cas. Zvysuje také
dosah pozorovacich pristroji. Nevyhodou proti klasické fotografii je mensi snimané zorné
pole, protoze je v souc¢asné dobé velmi drahé sestrojit CCD ¢ip potfebné velikosti. Proto
si fotografie udrzela své postaveni v celoplosnych piehlidkach oblohy, kde je tieba snimat
najednou velké zorné pole. Vi¢i diive pouzivanym fotonasobi¢iim méa naopak CCD tu
vyhodu, Ze pozorovani neni omezeno na jednu vybranou hvézdu, ale na oblast v zorném
poli dalekohledu, snimanou CCD kamerou, coz je uzitetné zejména pii pozorovani pro-
ménnych hvézd. Dalekohledem tak neni tfeba piejizdét z hvézdy pozorované na srovnavaci

a zZpét.

2.4.1 Princip CCD

Vznik CCD byl umoznén rozvojem polovodi¢ové techniky a CCD ¢ip je dnes jednou
z bézné pouzivanych polovodicovych soucastek. Samotny CCD ¢ip je kiemikova desticka
bohaté dotovana na polovodi¢ typu P. Na povrchu desticky je napafena tenka vrst-

vicka SiOj, na niz jsou z druhé strany ptilozeny elektrody, je zde tedy uplatnéna tech-
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Tab. 2.1: Zavislost « na vlnové délce A a teploté T' [4]

A [nm] a [pm™!]
T=300K | T=7TK
400 5,0 4,0
600 0.5 0,25
800 0,1 0,005
1000 0,01 0,002

nologie MOS. Vrstva SiO; ma izola¢ni funkci. Elektrody jsou usporadany do matice
a svym elektrickym polem vytvaii v substratu potencialové jamy. Tim rozdéluji zdkladni
desti¢ku na jednotlivé obrazové elementy (pixely) tvaru ¢tverce (nékteré pfistroje vyu-
zivajici CCD technologii — napft. televizni technika — maji trojuhelnikové pixely, ty vsak
nejsou vhodné pro astronomické tcely). Tyto pixely maji rozmér cca 7-24 pm a v soucasné
dobé je mozno vyrobit ¢ipy o rozmérech az 4096 x 4096 pixeld.

Detekce prichazejiciho zareni se déje na principu fotoefektu. Dopadajici fotony jsou
v materidlu polovodice pohlcovany a vytvareji zde pary elektron-dira, kterym je pak
ve zpétné rekombinaci zabranéno polem elektrod. Elektrony (zde minoritni nosice) se shro-
mazduji v potencidlovych jamach, vytvorenych elektrodami a tim dochazi k postupné in-
tegraci naboje v jednotlivych pixelech. SloZzenim pixelt do celku vznika vysledny obraz.
Diky tomuto zptisobu detekce je CCD linearnim detektorem v pomérné velkém rozsahu
az zhruba do 100 000 elektronii na pixel, kdy zacne dochazet k preteceni naboje do sou-
sednich pixelt — potencidlova jama, vytvorena elektrodou, je jiz naplnéna. Linearita je
porusena i pfi velmi nizkych tocich zareni, kdy zac¢ne hrat roli pocet elektront, ztrace-

nych pfi ¢teni snimku z Cipu. Presto je CCD vhodny i pro pozorovani slabych objektii.

2.4.2 Spektralni citlivost

Diky zptisobu vzniku naboju (fotoefekt) je vysledny obraz zavisly na interakci prichéze-
jicich fotont s polovodi¢ovym materidlem CCD. Intenzita toku zafeni F'(x), prochazejici

substratem v hloubce x pod povrchem desticky, je dana vztahem

F(z) = Fpe™ %,

kde Fy je tok dopadajici na povrch CCD. Koeficient «, udavajici absorbci, je zavisly
na teploté materialu a pfedevsim na vlnové délce zareni (viz Tab. 1). Zavislost na vlnové
délce pak omezuje citlivost CCD v okrajovych oblastech té ¢asti spektra, se kterou CCD
pracuje.

Jak je vidét z Tab. 1, je absorbce v modré oblasti spektra silnad a v cervené slaba,
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coz udava podminky pro konstrukci ¢ipu. Potiebujeme-li pristroj citlivy spise v ¢ervené
oblasti, je tfeba vyrobit zakladni desticku tlustsi, abychom zvysili pravdépodobnost in-
terakce fotonu s atomem. Tloustku desticky vSak nelze zvySovat piilis, nebot s vySSim
mnozstvim substratu nastavaji problémy s rostoucim tzv. temnym proudem, kterjym se
budeme zabyvat dale.

Naopak pro modrou oblast, se silnou absorbci uz blizko povrchu, musi byt desticka
tenka, aby doslo k interakci fotont1 s materidlem v oblasti elektrického pole elektrod, kde

mohou byt vzniklé fotoelektrony zachyceny.

2.4.3 Konstrukéni typy

V zasadé jsou mozné dva konstrukéni typy: tzv. frontside CCD, vhodny spise pro vétsi
vlnové délky, a backside CCD, pro kratsi vinové délky.

Frontside CCD znamena, Ze Cip je v kameTe umistén tak, aby svétlo dopadalo na stranu
pokrytou elektrodami. Zékladni desticka ¢ipu je pomérné silna (cca 500 pm) a tim zvySuje
citlivost v oblastech vyssich vlnovych délek. Foton musi u tohoto typu CCD pred detekeci
projit elektrodou a izola¢ni vrstvou, coz citlivost pfistroje snizuje (v maximu kolem 50 %)
a v oblasti A = 400 nm a méné je prakticky nulova. V cervené oblasti je vSak citlivost do-
stacujici. Existuji i technologie, které umoznuji vyrobit tento typ CCD, citlivy i na vinové
délky v modré a ultrafialové oblasti. Jednou z moznosti je pokryt osvétlenou stranu ¢ipu
fluorescenc¢ni vrstvou. Po prichodu modrého ¢i UV fotonu touto vrstvou je z ni vyslan
foton o vlnové délce, kterou CCD dokaze zachytit. Existuji i jiné postupy, ale vSechny
pracuji s vrstvou, ktera slouzi jako ménic¢ vinové délky.

Druhou moznou konstrukci je backside CCD. Zde je ¢ip osvétlen z druhé strany, tedy
z té, na které nejsou prilozeny elektrody. U tohoto typu odpada problém s prichodem
zafeni stinici vrstvou a citlivost je tak teoreticky vyssi. Pro detekci zareni o kratsich vino-
vych délkach je vSak treba konstruovat ¢ip podstatné tenci nez v predchozim piipadé. Aby
byl foton skute¢né zaznamenan, je tieba, aby k jeho absorbci doslo ve vrstvé ovlivnéné
polem elektrod. Svétlo kratkych vinovych délek je vSak uc¢inné pohlcovano jiz v povrcho-
vych vrstvach a proto je tieba tento povrch ptiblizit zéné, kde dochazi k integraci foton.
Ztenceni desticky vsSak vede ke snizeni citlivosti na vyssi vlnové délky z dtvodd popsa-
nych vyse. Z divodu rychlé absorbce zejména v UV oblasti je tento typ CCD néaro¢ny na
hladkost povrchu. Projevi se uz vykyv jednoho mikronu.

Problém vzniku ndboji mimo oblast integrace se nékdy fesi tim, ze se osvétleny povrch
pokryje vrstvickou kovu nabitou statickym nabojem. Elektrony jsou tak puzeny smérem

k elektrodam. Kovova vrstva je silna pfiblizné 0,5 nm a tak prakticky prihledna.

2.4.4 Prevod shromazdénych naboju na obraz

Dva vyse zminéné typy CCD se lisi konstrukéné, ale princip vzniku obrazu je tentyz —
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shromazdovani fotoelektronti v mistech jednotlivych pixeld. Po skonceni expozice je tedy
tfeba udaje z CCD matice precist, abychom ziskali vysledny obraz a data, se kterymi
muzeme pracovat. Postup cteni je takovy, ze balicky naboji z pixelt se posouvaji fadek
po fadku do nejspodnéjsiho radku matice, ktery je urcéen pro vycitani balickt. V tomto
radku se pak balicky posouvaji na vystup, kde ¢teci zafizeni urci velikosti naboji v ba-
liccich a vytvori tak postupné digitalni obraz, kde je intenzita jednotlivych pixelii dana
poctem néabojt v nich nashromazdénych. Posouvani se déje pomoci potencidlového spadu
mezi sousednimi elektrodami.

Je-1li pozorovany objekt prili§ jasny nebo expozicni doba prili§ dlouhd, dochéazi k uvol-
néni velmi mnoha elektroni, které zcela zaplni potencidlovou jamu pixelu. Miize se pak
stat, ze pfi cteni se balicek elektronil nestaci presunout najednou, ale ¢ast ziistava a pre-
souvéa se do vedlejsich pixel proti sméru ¢teni. Vznika tak tzv. blooming, ktery se proje-
vuje na vysledném obrazku jako svétla cara, tdhnouci se od objektu proti sméru vycitani.
Tomuto negativnimu jevu miizeme celit zkracenim doby expozice.

Pf1i ¢teni miize nastat problém, stoji-li v cesté posouvani ndboji vadny pixel. Pokud
lezi v té ¢asti CCD, kde dochéazi ke vzniku obrazu, bude na snimku chybét ¢ast nebo
cely sloupec, coz pii velikosti a po¢tu pixel vétsinou prili§ nevadi. Je-li vSak vadna cast
spodniho vy¢itaciho fadku, je ovlivnéna podstatné vétsi ¢ast snimku (nebo i cely) a CCD

¢ip je tfeba vyménit.

2.4.5 Zdroje Sumu a jejich omezovani

Cteni a pfipojena elektronika jsou také zdrojem sumu, ktery zhorsuje kvalitu snimku. V1iv
sumu lze omezit tim, Ze zvySime expozi¢ni dobu. Hladina Sumu zavisi na druhé odmocniné
expozi¢ni doby, zatimco troven signalu (registrovaného zafeni) zavisi na case linedrné.
Pomér signal/sum tedy s ¢asem roste a obraz je kvalitnéjsi. Jak vsak bylo uvedeno vyse,
je treba dat pozor, aby expozi¢ni doba nebyla ptilis dlouhd, zvlasté u jasnych objektii.
Je tedy nutny jisty kompromis, ktery je zavisly na druhu pozorovaného objektu a dalSich
faktorech.

Kromé elektronti vzniklych diky fotoefektu vsak v polovodi¢ovém materialu vznikaji
pary elektron-dira i samovolné. Tento efekt je také zdrojem Sumu a nezadouciho tzv.
temného proudu (dark current), ktery snizuje pomér signal/Ssum ve vysledném snimku.
Rychlost vzniku part je zavisla na teploté, kterd urcuje tzv. termalni relaxac¢ni dobu,
po niz nastane v materialu rovnovaha mezi vznikajicimi a rekombinujicimi pary elektron-
dira.

K pozorovani s CCD je tieba dosahnout stavu nerovnovahy, pti kterém je pocet tepelné
vzniklych pari zanedbatelny. Pti béznjch teplotach okoli je relaxa¢ni doba velmi kratka
a velmi rychle dochéazi k saturaci pixeld. Proto je tfeba CCD prvek chladit. Zchlazenim

¢ipu dojde ke snizeni frekvence vzniku nezadoucich ndboji a podstatné se zvétsi relaxacéni
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doba. Napt. pii zchlazeni o 10°C poklesne troveni temného signéalu 2, 5x. 3

Chlazeni je mozno provadét nékolika zpiisoby, napiiklad tekutym dusikem, suchym
ledem nebo Peltierovym c¢lankem. Chlazenim se vSak nesmi CCD poskodit. Proto pfi
chlazeni tekutym dusikem ¢i suchjym ledem stoji mezi pristrojem a chladicim médiem
jesté médeény valec, slouzici jako tepelny vodi¢. Cim nizsi teploty se dosdhne, tim slabsi
bude temny proud. Teplota CCD by vSak neméla klesnout pod —120°C, kdy miize dojit
k poskozeni pristroje.

I po ochlazeni ¢ipu vsak bude ve vysledném snimku Sum zpisobeny temnym proudem
a vystupnim Sumem, ktery vznikd pri vycitani elektronti z pixeli, pfipadné pfipojenou
elektronikou. Tento Sum se u jednotlivy ch ¢ipi lisi.

Problémy s Sumem byly zminény vyse. K odstranéni vlivu temného proudu se pouziva
tzv. temny snimek (dark frame), ktery je exponovan stejné dlouho jako snimek opravovany,
ale se zaclonénou CCD kamerou. Na vysledném obrazku se tak podili jen temny signal
a temny Sum. Je vhodné udélat vice temnych snimki a ty potom secist a udélat snimek
jediny. Tim se z nich vylouéi ndhodny temny Sum a ziska se temny signal, ktery je pri
dané teploté prakticky konstantni. Tento temny snimek pak lze od pozorovanych snimk
odecist a tim se zbavit podstatné ¢asti Sumu.

Kvalitu snimku snizuje i nestejna citlivost jednotlivych pixeli, pfitomnost tzv. ,hor-
kych® ¢i ,tmavych® pixell1, pripadné nestejné osvétleni snimaci plochy ¢ipu. Tyto pro-
blémy tesi flat field, tedy snimek pofizeny pri rovnomérném osvétleni ¢ipu. Flat fieldem se
urci citlivost a pomér osvétleni jednotlivych oblasti na plose ¢ipu. Flat field je také tieba
opravit o temny snimek. Je vhodné, stejné jako u temného snimku, udélat flat fieldt
vice a zprumérovat je kvili odstranéni riznych nahodnych vlivii, napt. mirnych zmén

osvétleni. Podle vysledného flat fieldu pak lze provést korekci pozorovanych snimki.

3 Temnyj signdl je stfedni hladina temného proudu, temny sum je pak odchylka od stiedni hodnoty.
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3 Prakticka cdast

3.1 Pozorovany objekt

Pozorovanym objektem je oteviend hvézdokupa M34 (NGC 1039). Poprvé byla pozoro-
vana 1654 Hodiernou a poté 1764 nezavisle Charlesem Messierem, ktery ji zanesl do svého
katalogu. Obsahuje zhruba 100 hvézd a je na hranici viditelnosti pouhym okem (celkova
hvézdna velikost 5,2 mag) a je dobfe pozorovatelna malymi dalekohledy. Jeji tithlovy pru-
mér je zhruba 35’. Nachézi se v souhvézdi Persea (o = 2142™ § = +42°47' [2000]). Podle
Trumplerovy klasifikace se jedné o typ I3m.

3.2 Pozorovani a pozorovaci pristroj

Pozorovani oteviené hvézdokupy M34 bylo provedeno na Hvézdarné a planetariu Mikulase
Kopernika v Brné (zemépisnd Sitka: 49° 12/ 14, 9”; zemépisna délka: 16° 35’ 1, 8"; nadmot-
ska vyska: 305 m). Cas pozorovani: 17. 3. 2004 od 20:30 do 20:45 (JD: 2453082,35459 —
2453082.36444).

Pouzity pozorovaci pristroj: reflektor RL 400 konstrukce Newton
prumeér hlavniho zrcadla : 400 mm
ohniskova vzdéalenost : 1750 mm
kamera : SBIG ST7
filtry : VR, I
ovladaci program : Newton 400

zorné pole : 9 x 13

Vzhledem k vyse uvedenému rozmeéru zorného pole dalekohledu byla snimana jen centralni
¢ast hvézdokupy, kde je koncentrace jejich ¢lenti nejvyssi. Hvézdokupa M34 lezi mimo
oblast Mlé¢né dréhy (piiblizné ve vzdalenosti 25,5° od roviny Galaxie), coz je piiznivé
vzhledem k nizs§imu poctu hvézd pozadi.

Na potizeném CCD snimku (obr. 3.1) je vS§ak méné hvézd, nez by bylo moZno v tomto
poli mimo Mlé¢énou drahu pozorovat. Divodem byly jednak horsi pozorovaci podminky
v Brné (pfedevsim svételné znecisténi) a také to, ze v dobé& pozorovani se hvézdokupa
nachéazela jiz pomérné nizko nad obzorem. Tyto okolnosti snizuji kontrast hvézd vici

pozadi a slabsi hvézdy pak nejsou viibec pozorovatelné. Vzdalenost od Mlécné drahy tak
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Obr. 3.1: CCD snimek hvézdokupy M34 (NGC 1039) ve filtru /

hraje méné vyznamnou roli nebot hvézdy, které ji tvori, jsou vétsinou slabé a nejjasnéjsi
hvézdy na snimku z pfevazujici ¢asti patii do hvézdokupy.

Pti pozorovani byly pouzity barevné filtry V, I, R. V kazdém z filtri bylo potizeno
deset snimku. Pro jednotlivé filtry byly pouzity tyto expozi¢ni doby:

filtr V : 22 sekund
filtr 7 :15 sekund
filtr R:15 sekund

Rozdil v délce expozice mezi filtry je dan pfedevsim rozdilnym mnozstvim propusténého

zarivého toku. S mensim mnozstvim propusténého zafeni je tfeba delsi integrac¢ni doby.

3.3 Redukce a zpracovani pozorovani

Postup redukce ziskanych snimkt byl popsan v podkapitole 2.2.4. Pro zjisténi extinkéniho
koeficientu k je tfeba béhem pozorovani snimat hvézdy, které jsou dobfe proméfeny a jsou
prijaty jako standardy jasnosti. Ze zjiSténého zeslabeni svétla téchto standardnich hvézd
pak lze urcit extinkci svétla hvézd pozorované hvézdokupy. Protoze v jednotlivych vino-
vych délkach je extinkce odlind, musime tyto srovnévaci snimky délat zvlast pro kazdy
fitr, ktery pouzivame pii pozorovani objektu.

M34 je pomérné znama a dobfe proméfena hvézdokupa, proto bylo od pozorovani
srovnavacich hvézd upusténo s tim, Ze pro porovnani a zjisténi rozdilu pozorované a sku-
tecné hvézdné velikosti budou pouzita data z diivéjsich pozorovani hvézdokupy, zverejnéna

na internetu. Pro srovnani se vSak ukazala dostupna pouze pozorovani ve filtrech V" a I,
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proto mohla byt v této praci zpracovana pouze pozorovani z téchto filtri. Jako srovnani
byla pouzita data z ¢lanku [6].

Rozdil hvézdné velikosti byl ur¢en pomoci rozdilu hvézdnych velikosti ve srovnavacich
datech a pozorovanych hvézdnych velikostech u hvézd oznacenych na obr. 3.3 ¢isly 1, 4,
8, 12, 18, 21, 34, 38, 41, 42 a 48. Velikost rozdilu hvézdnych velikosti byla vypoctena jako

aritmeticky priameér rozdilt u srovnavacich hvézd.
Zjisténa velikost rozdilu pozorované a skutecné hvézdné velikosti Agy, v jednotlivych
fitrech: Ay = (4,30 +0,18) mag

A= (4,28 +0,11) mag
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Obr. 3.2: Schematicky snimek hvézdokupy ve filtru /. Hvézdy, u

nichz byla provedena fotometrie, jsou ocislovany.

Snimané zorné pole je dostatecné malé na to, aby nebylo tfeba brat v tivahu u jeho
jednotlivych casti jejich rozdilnou vysku nad obzorem.

Zpracovani snimki, tedy oprava o temny snimek a flat field a vlastni zjisténi hvézdné
velikosti byla provedena pomoci souboru programt Munipack. K dalsimu zpracovani, tedy
zejména k opravé o extinkci bylo pouzito programu Origin 6.0.

Vysledné tdaje o hvézdach ze snimku jsou usporadany v tab. 3.1.
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Tab. 3.1: Zméfené hvézdné velikosti ve filtrech V' a I a bareny index (V — I)

¢islo V oy I or (V—-1I) ow-_p P  pozn.

1 11,52 0,18 11,23 0,11 029 021 97
2 1284 0,19 1229 0,11 055 0,22 0
3 12,86 0,19 12,32 0,12 055 0,22 4
4 12,37 0,18 11,89 0,11 048 0,21 99
5 939 018 943 0,11  -004 0,21 -
6 11,96 0,18 11,04 0,11 001 0,21 0
7 895 018 900 0,11  -005 0,21 -
8 12,51 0,18 11,96 0,11 054 021 98
9 888 0,18 891 0,11  -003 0,21 =
10 10,00 0,18 10,02 0,11  -0,01 0,21 -
11 802 018 810 0,11  -0,08 0,21 -
12 10,09 0,18 10,08 0,11 001 021 99
13 9,67 018 861 0,11 1,07 021 0
14 13,38 021 12,82 0,13 056 025 0/0 2
15 13,07 020 12,28 0,11 0,79 0,23 98
16 11,25 0,18 11,02 0,11 023 021 99
17 12,52 0,18 12,05 0,11 047 0,22 98
18 10,81 0,18 10,59 0,11 022 021 99
19 13,62 024 12,77 0,13 084 027 98
20 13,40 0,23 12,77 0,13 064 027 97
21 12,04 0,18 11,65 0,11 039 0,21 0
22 840 0,18 850 0,11  -0,10 0,21 -
23 9,79 0,18 9,74 0,11 0,06 0,21 -
24 11,87 0,18 11,66 0,11 021 0,21 0
25 12,82 0,19 12,15 0,11 067 0,22 99
26 12,66 0,19 12,08 0,11 0,58 0,22 0/99 2
27 853 0,18 861 0,11  -0,08 0,21 -
28 859 0,18 868 0,11  -0,09 0,21 =
29 12,00 0,18 11,56 0,11 044 021 99
30 12,87 0,19 11,93 0,11 004 022 98
31 12,35 0,18 11,77 0,11 058 0,21 99
32 13,62 0,23 12,90 0,13 0,72 0,26 0
33 12,22 0,18 11,79 0,11 043 021 98
34 12,77 0,19 12,32 0,12 045 022 94
35 907 0,18 917 0,11  -0,10 0,21 -
36 13,57 0,23 12,51 0,12 1,06 025 0
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Pokracovani Tab. 3.1

¢islo V oy 1 or (V—-1I) owy-y P pozn.
37 1327 020 12,63 0,12 0,65 024 94
38 11,32 0,18 11,03 0,11 0,28 0,21 99
39 12,58 0,18 12,08 0,11 0,51 0,22 99
40 13,14 020 1247 0,12 067 023 98
41 10,53 0,18 1045 0,11 008 021 99
42 11,33 0,18 1028 0,11 1,05 021 0
43 13,11 0,20 12,46 0,12 0,65 0,23 95
44 13,17 0,20 1247 0,12 0,70 023 0
45 12,34 0,18 11,37 0,11 097 021 0
46 1324 020 12,86 0,13 038 024 0
47 13,31 0,21 12,74 0,12 0,58 0,24 98
48 10,25 0,18 10,26 0,11 -0,00 0,21 99

Sloupce v tab. 3.1 maji nasledujici vyznam:

¢islo : identifika¢ni ¢islo hvézdy na obr. 3.3

V

ov

1

01
(V—1I):

O'(V,[) .

pozn. :

barevny index (V — I) v mag

: hvézdné velikost ve filtru V' v mag

: hvézdna velikost ve filtru I v mag

:nejistota V' vznikla slozenim nejistot méreni a primeérovani extinkce

:nejistota I vznikla slozenim nejistot méfeni a primeérovani extinkce

nejistota indexu (V' — I) vznikla slozenim nejistot V a I

poznamky; je-li v pozndmce uvedeno ,2“, znamena to, Ze se na

: pravdépodobnost pfislusnosti hvézdy k hvézdokupé prevzata z [6]

snimku pravdépodobné nachéazely dvé hvézdy tak blizko sebe, ze

je program Munipack spojil a vyhodnotil jako jednu hvézdu. Ve

sloupci P jsou pak uvedeny pravdépodobnosti pro obé hvézdy.
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Obr. 3.3: H-R diagram hvézdného pole jako zavislost hvézdné veli-

kosti ve filtru V' na barevném indexu (V — I)

Z dat v tab. 3.1 je mozno vytvorit H-R diagram hvézdného pole (viz obr. 3.3). Hvézdy jsou
vyneseny do grafu zavislosti V' na barevném indexu (V — I). V H-R diagramu hvézdného
pole je jasné vidét hlavni posloupnost, tdhnouci se z pravého dolniho do levého horniho
rohu grafu. Déle je v pravé ¢asti diagramu patrnéa oblast nad hlavni posloupnosti, kde se
také vyskytuje jisty pocet hvézd. Podle podkapitoly 2.3.3 by se mohlo jednat o hvézdy
v ranné fazi vyvoje.

Z tab. 3.1 jsou u hvézd uvedeny pravdépodobnosti prislusnosti ke hvézdokupé, prevzaté
ze [6]. Tyto pravdépodobnosti byly zjistény pomoci méteni vlastnich pohybt hvézd, tedy
nikoli fotometrickymi metodami. S pouzitim téchto tdaji je mozno z diagramu odstranit
hvézdy, které ke hvézdokupé neprislusi. Z diagramu byly odstranény hvézdy, u kterych byla
uvedena pravdépodobnost prislusnosti ke hvézdokupé mensi nez 90 %. Hvézdy, u nichz je
ve sloupci ,,Pravdépodobnost” znak ,—“, nebyly ve srovnavacich datech uvedeny. Jedna se
o nejjasnéjsi hvézdy v tomto hvézdném poli a je proto pravdépodobné, Ze do hvézdokupy
nalezi. Tyto hvézdy jsou v H-R diagramu hvézdokupy zahrnuty.

Takto upraveny diagram je uveden na obr. 3.4. Je zde vidét, ze hvézdy mimo hlavni

posloupnost vymizely. Hvézdokoupa je tedy jiz v pokrocilejsim stadiu svého vyvoje a jasné
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Obr. 3.4: H-R diagram oteviené hvézdokupy M34 (NGC 1039) jako

zéavislost hvézdné velikosti ve filtru V' na barevném indexu (V — I)

hvézdy, v nichz se dosud nezapalily termonuklearni reakce neobsahuje. V H-R diagramu
se vSak nenachéazi vétev obrit a odklon od hlavni posloupnosti v jeji horni ¢asti je sice
patrny, ale neni prilis napadny.

Je-li z pozorovani k dispozici vice barevnych indexi, lze pro hvézdy sestrojit i ba-
revné diagramy, tedy zavislosti jednoho barevného indexu na druhém. Tvar zavislosti je
ovlivnén mezihvézdnym zcéervenanim. Pokud tento vliv odstranime, 1ze z diagramu vycist
spektralni typy hvézd, podobné jako z H-R diagramu. Zde ovSem nepotiebujeme informaci
o svitivosti hvézd.

V pripravé na tuto praci byla hvézdokupa pozorovana ve filtrech V, R, I, opravu o at-
mosférickou extinkci vSak bylo mozno provést jen pro data v barvach V a I. Barevny
diagram bylo tedy mozno vytvorit pouze z dat, ktera nebyla opravena o extinkci. Vzhle-
dem k tomu, ze zde pracujeme s rozdily hvézdnych velikosti, nem4a na vysledny barevny

diagram vliv velikost extinkce, ale rozdilnost jeji velikosti pro riizné vlnové délky.
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Barevny diagram pro barevné indexy (V' —R) a (V —1I) je uveden na obr. 3.5. Zavislost

je prakticky primkova. Rovnice primky, prolozené zavislosti je

(V= R) =0,53(V — I) + 0,42 mag.

Rovnice pfimky, proloZené diagramem, vytvofenym ze srovnavacich dat, pfevzatych z [12]
je

(V= R)=0,52(V — I) + 0,07 mag.

Rozdil ve sklonu pfimky neni pfili§ velky, vysledky pozorovani jsou tedy v dobré shodé
s teoretickym predpokladem. Absolutni ¢len se lisi vice, coz je pravdépodobné zptisobeno

rozdilnou kalibraci pouzitych pristroju.
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Obr. 3.5: Barevny diagram hvézdokupy jako zavislost
(V—-R)na (V-1

3.4 Urceni vzdalenosti hvézdokupy

Ze znamych zavislosti mezi barevnymi indexy a absolutni hvézdnou velikosti pro hvézdy
hlavni posloupnosti lze sestrojit H-R diagram s naznacenym prubéhem hlavni posloup-

nosti. ProtoZe v tomto diagramu pracujeme s absolutnimi hvézdnymi velikostmi (tedy
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s hvézdami ve vzdalenosti 10 pc), mizeme tento pribéh hlavni posloupnosti pouzit jako
kalibra¢ni a ur¢it podle néj pro hvézdkupu modul vzdalenosti. Pro interval (V' —I') indexd,
zjistény v tomto pozorovani jsou kalibra¢ni hodnoty zaneseny v tab. 3.2. Tato tabulka ob-
sahuje pro porovnani i spektralni typy, efektivni povrchové teploty a bolometrické korekce
pro hvézdy v daném intervalu.

Na obr. 3.6 je znovu vynesen H-R diagram hvézdokupy, do néjz byla pridana kiivka
(lomené ¢ara), kterd vznikla z hodnot v tab. 3.2. Tato lomend ¢ara je zde srovnévaci
hlavni posloupnosti. Z jeji vzdalenosti od hlavni posloupnosti, ziskané z pozorovani, l1ze
urc¢it pfimo modul vzdalenosti v magnitudach. Protoze realnd hlavni posloupnost neni
jen ktivka, ale ma jistou Sifku, urcuje se modul vzdalenosti jako stfedni hodnota vzdale-
nosti pozorované hlavni posloupnosti od srovnavaci. Zde je modul vzdalenosti urcen jako
aritmeticky primér vzdalenosti jednotlivych hvézd od lomené ¢ary srovnavaci hlavni po-
sloupnosti. Z porovnavani bylo vynechano Sest hvézd s nejvyssim V| které se jiz nachazeji
nad hlavni posloupnosti a tvoii ohyb smérem k vétvi obri (v H-R diagramu jsou vyznaceny

symbolem ). Timto postupem vychazi modul vzdalenosti (m —M)= (9,28 + 0,49) mag.

Tab. 3.2: Vizualni hvézdné velikosti a barevné indexy pro interval, do kterého
spadaji pozorované hvézdy. Pro srovnani jsou tabulce uvedeny i dalsi udaje.

Tabulka byla vytvorena podle [12]

Sp 1% B-V|Wv-0] Ty BC
BS 0,25 0,11 0,12 | 11400 0,80
A0 0,65 0,02 0,00 9790 0,30
A2 1,30 0,05 0,09 9000 0,20
A5 1,95 0,15 0,22 8180 0,15
Fo 2,70 0,30 0,47 7300 -0,09
F2 3,60 0,35 0,55 7000 0,11
F5 3,50 0,44 0,64 6650 0,14
Fs 4,00 0,52 0,76 6250 0,16
GO 4,40 0,58 0,81 5940 0,18
G2 4,70 0,63 0,86 5790 10,20
G5 5,10 0,68 0,89 5560 0,21

Sp : spektralni typ hvézdy

V :hvézdna velikost ve filtru V' v magnitudach

(V —1I),(B —V):barevné indexy v magnitudach
T : efektivni povrchova teplota hvézdy v kelvinech

BC' :bolometrické korekce v magnitudach
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Na obr. 3.6 je na levé ose uvedena hvézdné velikost ve filtru V' uréend z pozorovani.
Na pravé ose je absolutni hvézdna velikost My pro kalibra¢ni kiivku. Osy jsou vici sobé

posunuty pravé o velikost modulu vzdalenosti.
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Obr. 3.6: Diagram hvézdokupy s kalibracni kfivkou hlavni posloupnosti

3.5 Urceni stari hvézdokupy

Stari otevienych hvézdokup lze ur¢it pomoci vzhledu jejich barevnych diagramt, a to
z mista odklonu od hlavni posloupnosti. Cary, které schematicky uréuji rozlozeni piiblizné
stejné starych hvézd v diagramu se nazyvaji izochrony.

Vétsinou se barevné diagramy tvoii jako zavislost absolutni hvézdné velikosti v barvé V/,
oznacené My, na barevném indexu (B—V'). Izochrony jsou vétsinou konstruovany pro tyto
diagramy, proto jiz vytvofeny H-R diagram byl pfeveden na tento typ, zavisly na (B —V)
indexu.

Pomoci tdaju z tab. 3.2 lze prevést (V' — I) indexy pozorovanych hvézd na indexy

(B — V). Absolutni hvézdna velikost My byla ziskdna pfi¢tenim modulu vzdalenosti
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k pozorované hvézdné velikosti. Izochrony pro urceni stari hvézdokupy jsou prevzaty
z ¢lanku [6].
Vysledny H-R diagram se zaznacenymi izochronami je uveden na obr. 3.7. Z diagramu

na obr. 3.7 vyplyva hodnota stafi hvézdokupy piiblizné 2,0 - 108 let.
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3210° lat

1_
=)
m -
£
= i
=
3
1 .
4 -
5 L | L | T | T | L |
-0,2 0.0 02 04 0e 0.8
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Obr. 3.7: H-R diagram hvézdokupy s pridanymi izochronami

3.6 Diskuse vysledku

Modul vzdalenosti, uréeny z obr. 3.6, je (9,2+0,5) mag, coz dava vzdélenost hvézdokupy
(718 £ 163) pc ( (2341 4 531) ly). ProtoZe nebyla provedena spektroskopickd méfeni pro
porovnani spektralnich typt s barevnymi indexy, nebylo mozno provést opravu o me-
zihvézdné zéervenani. P¥i dané poloze hvézdokupy by se vSak zcéervenani v indexu (V —1I)
nemeélo prilis projevit.

V ¢lanku [6](Prosser, Jones; 1996), z néjz pochéazeji srovnavaci data, dospéli autofi

k odlisné hodnoté modulu vzdalenosti. V H-R diagramu pouzili index (B — V') a opravu
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o zéervenani 0,07 mag. Fitovanim jimi pouZité srovnévaci hlavni posloupnosti (z mo-
delu Schallera a kol., 1992) dospéli k modulu vzdalenosti 8,38 mag, coz dava vzdalenost
hvézdokupy 474 pc (1546 ly). To je 66 % hodnoty vydalenosti, zjisténé v této praci. Z vyse
uvedenych udaji vyplyva, Ze na rozdilu ve vysledcich se podstatné nepodili mezihvézdné
zéervenani. Autori v ¢lanku uvadéji i H-R diagram pro index (V' —I). V daném intervalu
hvézdnych velikosti jsou si diagramy podobné. Rozdil ve vysledcich je pravdépodobné
zpusoben pfedevsim odlisnymi daty pro vytvoreni srovnavaci hlavni posloupnosti.

Dalsim vysledkem méfeni je urceni stari hvézdokupy. Jak je vidét na diagramu 3.7,
urceni stafi hvézdokupy podle izochron je jen pfiblizné s ptesnosti (v této oblasti hlavni
posloupnosti) zhruba na stamiliony let. Stafi by bylo mozno ur¢it presnéji, kdyby diagram
obsahoval vyraznéjsi vétev obr.

Na fakt, ze se hvézdokupa nenachazi v nékteré z rannych fazi vyvoje, ukazal uz vzhled
jejiho H-R diagramu, v némz je prazdnd oblast vznikajicich hvézd. Prili§ vysoké stari
vylucuje také koncentrovanost hvézdkoupy ke sttedu. Diky tomu, Ze hvézdokupa lezi mimo
oblast Mlécné drahy, mize dosdhnout vyssiho véku nez vétsina hvézdokup, které v Mlécné
dréze lezi.

Z analyzy H-R diagramu pomoci izochron vysel vék hvézdokupy zhruba 2,0 - 10° let,
coz je stiedni az vySsi stafi. Z diivéjsich méfeni, uvedenych v ¢lancich [6] a [5], vyplyvaji
hodnoty staif 1 - 108, 1,8 -10%, 2,5-10% a 5 - 108 let, coz dava vétsinou dobrou shodu
s uvedenym vysledkem.

Hvézdokupa M34 se tak svym veékem fadi mezi znamé oteviené hvézdokupy
Plejady (1 -10® let) a Hyady (8 - 108 let).
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4 Z.avér

Zvolena metodika umoznila zmérit vzdalenost oteviené hvézdokupy M34 a jeji stari. Vzda-
lenost hvézdokupy vysla znacné odlisna v porovnani s diivéjsimi méfenimi jinych pozoro-
vateli. Stari se s predeslymi méfenimi pomérné dobte shoduje.

Hodnovérnost méreni by se zvysila pouzitim dat v barvé R. Tak by bylo mozno vytvorit
i H-R diagram jako V' v zavislosti na (V — R) a vysledky analyzy obou diagramii porovnat.

Zptesnil by se tim také barevny diagram (V — R), (V —I).

38



Literatura

Mikulések, Zdenék: Uvod do fyziky hvézd a hvézdnijch soustav. Brno, 2000. skripta
Pavlousek, J., Hlad, O. Prehled astronomie Praha, 1990
Harmanec, P. Zdklady astronomie a astrofyziky II. Praha, 2003. skripta

Buil, Christian CCD Astronomy 1st ed. Rigmond, Virginia: Willmann-Bell, Inc.,
1991.

lanna, Philip A., Schlemmer, Dean M. Membership in the galactic open cluster
NGC 1039 (M34). The Astronomical Journal, January 1993, vol. 105, no. 1, p. 209-
219

Jones, B. F., Prosser Charles F. Membership of stars in NGC 1039 (M34). The Ast-
ronomical Journal, March 1996, vol. 111, no. 3, p. 1193-1204

http://adsabs.harvard.edu/abstract_service.html (online)
http://www.r-clarke.org.uk (online)
http://vizier.u-strasbg.fr/ (online)
http://aladin.u-strasbg.fr/aladin.gml (online)

Binney, J.; Merrifield, M. Galactic Astronomy 3rd ed. Princeton, New Jersey: Prin-
ceton university press, 1998. ISBN 0-691-004402-1

Cox, A. N. (ed.) Allen’s Astrophysical quantities 4th ed. New York: Springer-Verlag,
2000. ISBN 0-387-98746-0

39



