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Flatﬁelding

The Wﬂ of a CCD to incident photon flux is not uniform across the whole of its surface and
before data can be said to be propetly relatively flux ¢ this needs to be corrected for. The

variations in CCD response can be MMMMf the CCD to the other) and pixel-
1g:pixel The relative flux levels on different parts of the CCD are also vignetted by of the gptics

of the instrument and telescope, this variation also needs correcting for and is performed together

with the CCD sensitivitycomeeligns ™M

- An additional effect of interest, which cannot be fully corrected, is the colour sehsitivi of
the CCD pixels. Most pixels on a typical CCD frame are exposed to the m@t SE wmcﬁ has

a specific coloy:r, this, however, may not be the same colour as the object itself, so the best
case response is that the object and night sky colours mix to produce a response not typical
to the night sky dominated parts of the frame, if the object is much brighter than the sky

then its colour will dominate and ideally the flatfield should be produced with a source
mimicking this colour response.

Flatfield calibration frames are usually taken of a ﬁﬁi@w using the same
mused to take the object frames. e past images of the interior of the
telescope dome have been used for this purpose, however, it now generally thought that ima

the twilight/dawn sky are more representative of a true flatfield, having the same global
illumination as the data and having a good signal level (remember that calibration frames will be
applied to the object data at some stage and hence will introduce a noise contribution to the final
data values, it is therefore essential to get a good set of calibration frames with lots of signal if this
process is to introduce the absolute minimum of noise, CCDPACK provides calibration frame
combination routines to produce “best bet' calibration frames with very low noise levels), but
these frames have a colour response which may be not representative of the colour of the night
w. If this factor is important then specially taken night sky flatfields must be produced.
These can be taken of star free parts of the sky or produced from many object frames whose
(contaminating) objects are removed, before median stacking to remove more spurious data
values. Note in this final case that the noise levels required to correct for small scale variations are
very time consuming to meet.
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Opticke dalekohledy

"t F

Jednim z nejdulezit€Sich astronomickych pfistrojli se stal dalekohled. Prvni relativné kvalitni
a levne doCky se objevily uz koncem tfinactého stoleti, kolem roku 1450 se jiZ b&Zng vyrabély
spojky 1 rozptylky. NetuSime, pro¢ byl dalekohled sestaven aZ o dvé stoleti pozdgji, piestoZe
J1Z v této dobe byly potiebné souastky k mani. Jeho vynalez se tak pficita G. Galilei, ktery si
dalekohled sam sestrojil a pouZil jej k pozorovani no¢ni oblohy. Historicky viak vynalez
dalekohledu muZeme umistit do Holandska na po¢atek 17.stoleti (1608 Hans Lippershey).

Objektivy Galileovych dalekohledd tvofily spojky s ohniskovou vzdilenosti 75 aZ 100
centimetr, okularem byly rozptylky s ohniskovou vzdalenosti asi pét centimetrd. Primeér
objektivu se pohyboval kolem jednoho aZ tH centimetrii, zvétSovaly 15krat aZz 20krat a
poskytovaly jenom mal¢ zorne pole kolem patnacti minut. Pozorovatel tedy sledovat nanejvys
étvrtinu uplitkoveho Mesice. Presto i tento jednoduchy dalekohled piinesl obrovsky pokrok.
Byly objeveny kratery na Mésici, slunefni skviny, &tyfi nejvétsi mésice Jupitera, dnes po
objeviteli nazvané Galiletho mésice, Saturnfiv prstenec, a¢ s nedokonalou optikou nebyl
schopen rozpoznat jeho povahu. Galileo sledoval také faze planety Venuse, odhalil podstatu
Mlecéné drahy a nékterych otevienych hvézdokup.

Obraz u Galileova dalekohledu nebyl pfili3 kvalitni a dalsi zvétSovani obrazu nemélo Zadny
vyznam. A tak Johannes Kepler pak navrhl dalekohled s dvéma konvexnimi &odkami a
Christopher Scheiner ho v roce 1611 podle jeho nakresu zkonstruoval. Tato konstrukce
dalekohledu poskytovala obraz sice pfevriceny ale ostiej§i. Dalekohledy této konstrukce se
postupn¢ zlepSovaly a nabyvaly neobvyklych rozméri: tak zatimco dalekohled Galileovy
konstrukce byl dlouhy 1,5 - 2 m, Johannes Hevelius postavil koncem 70. let 17. stoleti
dalekohled dlouhy 42 m!

U dalekohledi, které pouZivaly jako objektiv Colku, dochéazelo k celé fad& optickych vad.
Jednou z hlavnich byla barevna vada, kterou se v8ak podafilo eliminovat za pouZiti
achromatického objektivu. Projevovaly se také vady astigmatické, kulové a koma.

Dalsi zlom nastal v roce 1672, kdy Angli¢an Isaac Newton experimentoval s prizmatem, tj.
sklenénym trojbokym hranolem a objevil, Ze dokaZe rozloZit sv&tlo na jednotlivé barvy
spekira, z nich se sklada bilé svétlo. Newton tak doSel k poznani, Ze vady dalekohledd
zpusobuje sklo, které Spatné rozklada barvy. Proto nahradil jednu z Soéek zrcadlem, a tak
polozil zaklady ke konstrukci vSech pozd&jSich zrcadlovych dalekohledd uZivanych pro
astronomicke badani. Prvni zrcadlové dalekohledy (reflektory) mély zrcadla vyrobena z kovu.

RS~~~ _Emmimf
: e — S ‘U'*

e = = ohnisko

J' MNewtnﬂuva
,f ohnisko

Obr.1 Newtomiv dalekohled




Az do konce 19. stoleti byly reflektory a refraktory co do velikosti sb&émé plochy srovnatelné.
Roku 1897 byl postaven nejvétsi refraktor s primérem objektivu 1,02 m a ohniskovou délkou
19,36 m, ktery se nachazi na Yerkesov€ observatoii ve staté Wisconsin (USA). Tento
refraktor dosahl maximalnich moZnosti v konstrukci dalekohledi tohoto typu. Od této chvile
zaCinaji hrat hlavni roli v pozorovaci technice reflektory. Kromé& klasického Newtonova
systemu se objevuji u reflektori systémy daldi: Cassegrainiiv a Coudé systém a pro fotografie
s velkym zornym polem Schmidtova a Maksutova komora.

Cassegrainiv dalekohled: Zkonstruovany francouzskym fyzikem Guillaumem Cassegrainem v roce 1672. Od
primdriho parabolického zrcadla se svazek paprski soustreduje k malému sekunddrnimu zrcadlu ve tvaru
vypuklého hyperboloidu. Svazek se po odrazu vraci zpét k primdrnimu zrcadlu, jehoZ otvorem ve st¥edu prochdzi
do Cassegrainova ohniska. Pri odrazu na sekunddrnim zrcadle se sbihavost paprsku zmensi, &imz# se prodlousi
ohniskovd vzddlenost. To dovoluje prodlouZit ohnisko primarniho zrcadla 2-5x. Ohnisko je daleko pFistupnéjsi
nez v samoiném tubusu.

frubka
primdrni ohnisko

ohnisko

\

konvexni hyperbolické konkdvni parabolické
sekunddimi zrcadlo ~ primdrai zrcadlp

Obr. 2 Cassegrainiiv systém

Coudé systém: Paprsek vystupuje ve sméru poldarni osy. Smér paprski zistdva stdle stejny, zatimeo pozorovany
objekt se na obloze viivem otdceni Zemé pohybuje. Toto usporddani je velmi ¢asto pousivané pri studiu svétla
spektrografy, které jsou umistény stabilné pravé v coudé ohnisku.

Ritcheyiv-Chrétienuv systém: V Pa¥iZi zkonstruovany dalekohled Americanem George Ritcheyem a
Francouzem Henri Chrétienem. Na vypocltech se podilel i nd$ astronom Vincenc Nechvile. Tento systém je
v soucasné dobé nejpouzivanéjsim u velkych dalekohledii. Je obdobou Cassegrainova systému s tim rozdilem, Ze
primarni zrcadlo neni paraboloid, ale je mirné vyperbolické. Sekunddarni zrcadlo je silné hyperbolické.
Dalekohled odstrafiuje hlavni vadu zrcadlovych dalekohledit — komu. Proto je vwhodny pro svételnosti vétsi nez
1:10. Primarni ohnisko vSak nelze pfimo pouZit, je numé jesté pridat korekéni ¢len. Nejznaméisim prikladem
pouziti Ritchey-Chrétienova dalekohledu je Hubbleuv teleskop.

Schmidtova komora: Katadioptricky dalekohled zkonstruovany roku 1930 estonskym astronomem a optikem
Bernhardem Schmidtem. Objektivem je kulové zrcadlo, které ma viak kulovou vadu. Vétsinou se tato vada
odstrant tim, Ze se kulovad plocha pfebrousi na parabolickou. To je vSak moZné jen pro mala zornd pole. Vétsi
pole jsou na krajich zaZiZena komou. U Schmidtovy komory je ponechdno kulové primdrni zrcadlo, které nemd
komatickou vadu, a kulova vada je odstranéna sklenénou korekcni deskou. Obraz vznikd mezi korekéni deskou a
primarnim zrcadlem, neni vSak rovinny, ale prostira se na kulové plose. Proto jsou fotografické desky kulové
prohybany. Zorné pole mize byt aZ 10~.
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sférické primdrni

korekéni deska zrcadlo
v centru kfivosti  zobrazovaci
' plocha

Obr.3 Schmidtova komora

Maksutova komora: Katadioprticky dalekohled, ktery navrhl a zkonstruoval v roce 1944 D.D. Maksutov. Jako
korekcni deska je pouZit hluboky Maksotuv meniskus, jehoZ poloméry kiiivosti se mdlo lisi. Tento typ dalekohledu
ma odstranén jak kulovou tak i astigmatickou vadu. ProtoZe jsou primdrni zrcadlo i obé plochy menisku kulové,
Jjde snadno zhotovit,

korekéni
dock
° a\ sekunddrni zrcadlo sférické prinuirni
na korekeni desce zreadlo
primdmi ohnisko 1‘_

Maksutovo ohnisko
Obr.4 Maksutova komora

Hodn€ lidi se myln€ domniva, Ze hlavnim parametrem kaZzdého dalekohledu je zvétsent, které
Je dano pomeérem ohniskové vzdélenosti objektivu a okularu Z = fg,i / fox. S touto otazkou se
zcela )iste setkava vetSina profesionalnich astronomi, kdyZ k jejich piistroji zavitd n&jaka




y,neodborna® navitéva. Hlavni vyznam dalekohledu spoc¢iva ve schopnosti sbirat svétlo z
velkeé plochy a v rozliSeni detailti. Teoreticka rozliSovaci schopnost dalekohledu s kruhovou
aperturou je dana Rayleighovym kritériem G, = 1,22 N/ D, kde D je primér objektivu v
metrech a vinova délka v angstrémech. Pro oko a efektivni vlnovou délku 510 nm je
rozliSovaci schopnost dalekohledu ddna R = 0,128 / d, kde d je primér objektivu v metrech a R
je rozliSovaci schopnost v dhlovych vtefinich. S rostoucim primérem tak roste 1 rozliSovaci
schopnost a zvé€tSuje se 1 sbérna plocha. BohuZel se nachdzime na Zemi, pod vrstou
atmosféry, ktera nam tuto teoretickou rozliSovaci moznost ubird (velky nepfitel astronomi je
znam pod pojmem seeing).

At je dalekohled zhotoven sebelépe, co se tyce optiky, bez. kvalitni montiZe bychom
nedokazali vyuzit jeho moznosti. K dobrému dalekohledu patfi dobra montdZz. Proto dnes
existuje celd fada typl montaZi: dobson, paralakticki (némeck4, anglick4, coudé), azimutilni.

Ekvatoredini (paralaktickd) montd?: Montdz dalekohledu, u niZ je jedna z os (poldrni, hodinovd) rovnobéina
s osou zemskou. Druha osa leZi v roviné svétového rovniku. Velkou vyhodou této montdaZe je to, Ze béhem celého
pozorovdni zistava dalekohled v deklinaci upevnén a jediné se méni iihel kolem hodinové osy a to 15° za hodinu.
Ekvatorealni montaZ vyZaduje robusini pevnou konstrukci, nejvétsim optickym dalekohledem s touto montdZi je
Sm Haletv dalekohled na Palomar Observatory. Podle konstrukce a usporadani os se paralaktickd montdz déli
na nekolik typu: némecka, osova anglickd, podkovovd, ramovd, vidlicova,

Dobsonova montd?: Dalekohled s velmi jednoduchou, ale stabilni azimutdlni montdZi, na které je vétSinou
Newtonuy teleskop. Pohybuje se hladce mezi boénimi loZisky a otaci se na jednoduché platformé. Velmi oblibeny
u astronomit amateru,

Azimutdint montdf: Dovoluje dalekohledem pohybovat ve sméru obzornikovych soufadnic; vyska kolem
vodorovné a azimut kolem svisié osy. Snadno se zhotovuje, nepotifebuje protizavaZi. Nevyhodou je, Ze je potieba
soucasné zmény obou soufadnic, a to riznou rychlosti. V dnesni dobé pocitaéu je vsak tento problém podruiny a
u v§ech nejvétsich dalekohledi je pouZita pravé tato montaz.

Nejvétsi dalekohledy svéta:

10,0 m KeckTaKeck I Mauna Kea, Hawaii sloZené zrcadlo z 36 segmentti
9,2 m Hobby-Eberly Mt. Fowlkes, Texas  sloZené zrcadlo z 91 segmentii
8,2 m Subaru Mauna Kea, Hawai1 jediné zrcadlo
8,2 m Antu, Kueyen,

Melipal, Yepun Cerro Paranal interferometr VLT
8,1 m Gillett Mauna Kea, Hawaii (Gemim North
8,1m Gemini (South) Cerro Pachon, Cile  dvoj&e Gemini North
6,5 m MMT Mt. Hopkins, Arizona
6,5 m Walter Baade La Serena, Cile Magellan I
6,5 m Landon Clay La Serena, Cile Magellan II
6,0 m BolSoj Teleskop Zelenduk, Rusko prvini azimutalni montaz
Adaptivni optika

V breznu roku 1988 na ESO (European Southermm Oservatory) na La Silla v Andach bylo
zachyceno prvni svétlo dalekohledem nové generace - NTT (new technology telescope).
Dalekohled s prim&rem primarniho zrcadla 3,58 m a svételnosti f / 2,2 stal ¢cca 13 miliéni
dolari. V kombinaci s vybornymi optickymi vlastnostmi dalekohledu a skvé&lymi
pozorovacimi podminkami v mist¢, je schopen rozliSeni 0,36’’. Na tomto pfistroj1 byla poprvé
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pouZita metoda adaptivni optiky. Primarni zrcadlo lezi na 75 hydraulickych pistech, které jsou
schopny ve velice kratkém ¢ase deformovat pozitivnim zplisobem zrcadlo tak, Ze je tim
kompenzovano deformovani obrazu pfi priichodu atmosférou.

Adaptivni optika je systém sloZeny ze tfi &asti: &idla, které méfi deformaci vinoplochy
piichazejici viny, korekéniho zakFizeni upravujiciho odrazovou plochu zrcadla a velmi
rychlého pocitace. Rovinna vinoplocha z hvézdy je deformovana piedeviim v troposféte. Jeji
deformace pii dopadu do dalekohledu je mé&fena pomoci referenéni hvézdy, kterd miZe byt
umgele vytvofena ve vySce kolem 90 km. Pro ziskéni co nejvét§iho mnoZstvi svétla ze slabych
objekti se buduji velkeé dalekohledy ve spojeni s adaptivni optikou, kterd znamena podstatné
zlepSeni jejich rozliSovaci schopnosti.

Neékdy se adaptivni optika zaménuje s aktivni optikou, kterd slouZi k odstran&ni vlastnich
chyb samotn¢ho dalekohledu. Daldi metodou, kterd slouZi k odstranéni neklidu atmosféry je
tzv. skvrnkova interferometrie, kterou vynalezl v roce 1970 francouzsky astronom Antoine
Labeirie.

Obraz hv&zdy v ohniskové roviné nemiiZe byt nikdy bodovy, nebot je co do velikosti vZdy
omezen ohybem svétla. V idealnim pfipadé€ je pak hvézda zobrazena jako difrakéni obrazec.
Svétlo z hvézdy v3ak musi jesté navic projit pii cest®é do dalekohledu zemskou atmosférou,
ktera je znan¢ nehomogenni a zmitand turbulencemi. Obraz je pak (na déle exponované
fotografii) rozmazany a rozliSovaci schopnost je sniZena. Skvrnkova interferometrie pofizuje
snimky rozdrobencho obrazu s kratkou expozici (setiny sekundy) v rychlém sledu za sebou.
Tim vyloudi neklid atmosféry a statistickou analyzou skvrnek je pak moZné ziskat celou fadu
informaci (oddélit blizké dvojhvézdy, rekonstruovat vét§i utvary na disku veleobri, méfit
primery hvézd apod.).

Teleskopy na druzicich

Nejvetsi opticky dalekohled obihajici Zemi, Hubblelv kosmicky dalekohled (HST) byl
vypustén v roce 1990. Vznikl spolupraci americké NASA a Evropské kosmické agentury
ESA. Je koncipovan jako trvald druZicové observatof s minimalni trvanlivosti 15 let.

Prvni navrh dalekohledu podala uZ v roce 1962 skupina astronomil z Princetonu. Koneény
navrh pfedlozila vroce 1977 skupina védci z 38 tustavii. Dalekohled byl dokonden v roce
1985. Vypusténi bylo ale zpoZd€no havarii raketoplanu Challenger (26.ledna 1986).

HST ma hmotnost 12 t. Obih4a Zemi ve vySce 600 km jednou za 95 minut. Opticky systém je
Rithey-Chrétien. Primarni zrcadlo ma primér 2,4 m, hmotnost 820 kg a je vyrobeno
z kfemene s velmi malou teplotni roztaZnosti. Nerovnosti zrcadla nepfesahuji 10 nm. Ve
vysce 5 m nad primarnim zrcadlem je umist®no sekundarni zrcadlo o priméru 30 cm.
V ohnisku se vytvafi obraz téméf o velikosti Mé&sice (29°). Dalekohledem se pozoruje ve
viditelném svétle, infraCervené a blizké ultrafialové oblasti spektra.

Mezi pfistroje, které jsou na HST nainstalovany, patf{ Sirokouhld planetarni kamera
(WF/PC2), ktera vroce 1993 nahradila star$i WEF/PC1. V roce 1997 astronauti provedli
vymeénu kamery pro slabe objekty FOC, kterou vybudovala agenturou ESA, za zobrazovaci
spektrograf STIS. Dale se na HST nachdzi spektrograf pro slabé objekty FOS. Goddardiv
spektrograf s vysokym rozliSenim GHRS byl nahrazen v roce 1997 infraervenou kamerou se
spektrografem NICMOS. Tyto pfistroje pouZivaji vnitini ¢ist zorného pole dalekohledu.




Vnéjsi Cast je vyuzivana jemnymi €idly pro navadéni dalekohledu (Guide Star Catalog), ale
pro jejich citlivost jsou také pouZivana pro astrometricka pozorovani. Dalekohled od zafatku
trpél optickou vadou, na kterou se viak pfislo pfili§ pozdé, aZ na ob&Zné draze kolem Zemé.
HST je znam také jako nejdokonaleji vyrobeny ,,zmetek. Proto prvni mise, ktera byla
k dalekohledu vyslana, nainstalovala korekéni opticky ¢flen COSTAR (Cerrective Optics

Space Telescope Axial Replacement), ktery eliminoval chyby vznikle §patnym vybrousenim
primamiho zrcadla.

Vysoka rozliSovaci schopnost (setiny uhlové vtefiny) umoznila pozorovat detaily na povrchu

planet, disky hvézd Betelgeuze a Miry, pfekotny vznik hvézd atd. Hubbletiv kosmicky
dalekohled podstatné rozsifil na§ vesmirny obzor.
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CCD

CCD (charge coupled device) byly sestrojeny v roce 1970 Boylem a Smithem v Bellovych
laboratofich. CCD maji ruznou moznost pouZiti: paméti, korelaéni a optické detektory apod.
Posledni zminéna kategorie optickych detektorti nas bude dale zajimat.

CCD kamera je tzv. zobrazovaci detektor, ktery zaznamenava obraz vytvofeny v ohniskové
roving objektivem dalekohledu. Ten je na riznych mistech svétiej§i nebo tmavsi a to imé&rné
podtu dopadajicich fotond. CCD detektor je schopen zachycené fotony po uréitou dobu stfadat
(integrovat) a pfevést na elektricky signal (zdigitalizovat). Kapacita typického detektoru je
nékolik desitek tisic elektronu a proto je digitalni pfevodnik mezi nabojem v jednom
obrazovém elementu (v podstat€ maly kondenzator) vesmes 16-bitovy (s rozsahem hodnot do
as1 65 tisic.

CCD nahrazuje fotografickou desku, je v8ak mensi, ale citlivéj§i a mnohem u&inngjsi
v registraci fotonil neZ klasickd fotografie. Zatimco CCD je schopno zaregistrovat vice neZ 75 %
dopadajicich fotont, fotograficka emulze pouze 1 %. Tim se docililo jednak zkraceni expozic,
ale také maximalni dosah dalekohledl neZ tomu bylo u klasické fotografie.

Obr.3: CCD kamera firmy SBIG ST-1001E

Jak CCD fungue? Na tenke polovodiové destiCce (napf. kiemikové) jsou sefazeny velmi
jemné zobrazovaci elementy (pixely) citlivé na fotony. Velikost jednoho pixelu je rizné,
obvykle se pohybuje mezi 7-24 um. Pixely jsou fazeny do n€kolika tisicl fad a n€kolika tisict
sloupci. UZivané CCD dnes maji i 4096x4096 pixeli. Dopadem fotonu se uvolni elektron,
takZe pocet uvolnénych elektronii v pixelu odpovida mnoZstvi zafeni, které na pixel dopadlo.
Jednothvy pixel ma kapacitu aZ pul milionu elektrond. Do 100.000 elektronii ma pixel
linearni charakteristiku. Naboj kaZdého pixelu je zaznamenam po ukondeni expozice
v digitalni formeé. Ziskana data jsou zpracovana pocitadem, znazornéna na obrazovce jako
snimek nebo graf, nebo pfimo analyzovana. CCD se stalo v dneSni dob& nejpouZivangj$im
detektorem v astronomit a téméf vyté€snilo fotografickou emulzi. Ta si udrZela postaveni




pouze pf‘i snimani velkych Casti hvézdné oblohy, protoZe je stale problém vyrobit velky CCD
¢in, ktery by byl rozmérové srovnatelny s fotografickou deskou, ktera se pouZiva napf. ve
Schmidtovych komorach.

CCD ¢ipy je nutné chladit, protoZe s rostouci teplotou naristd termicky $um, ktery ma za
nasledek vznik tzv. ,temného proudu®. Efekt tohoto temného proudu v praxi znamena, Ze se
CCD <ipem nemiiZe byt provedena libovoln€ dlouha expozice. V extrémnim piipadé by byl
pixel uZ jenom diky tepelné uvolné€nym elektronlim nasycen a Zadny dal¥{ elektron uvolnény
piipadnym svételnym zafenim by nemél misto. Cim mensi je tedy temny proud, tim del§
miiZe byt maximalni doba expozice. Pro sniZeni tepelného $Sumu je proto CCD é&ip chlazen
(Peltiériiv ¢lanek, kapalny dusik, suchy led apod.).

Existwje vice zdrojli neZadoucich elektroni; jednim z nich je ,,vystupni Sum* (read out noise),
ktery je zpisoben procesem vycitani elektroni z pixelu a pfenosem dat do poéitade.
,, Vystupni Sum* vstupuje do hry samoziejmé pouze jednou a to pii vy€itani snimku na konci
expozice a Je vZdy konstantni (nezavisly na dob¢ expozice). Kazdy typ CCD ¢&ipu ma riiznou
hodnotu vystupniho Sumu. VétSina ostatnich Sumi je pfimo uméma druhé odmocning doby
expozice; elektrony uvolnéné dopadem svétla jsou pfimo imérmé dobé expozice. Tzn.: &im
déle trva expozice, tim menSi vyznam budou mit ostatni Sumy v poméru ke skuteénému
signilu (snimku). Rikame, ¥e pomér signil/Sum roste s rostouci dobou expozice. Snimky s
del8i expozici maji tedy - vedle skute€nosti, Ze jednoduSe dopadne vice svétla - dalsi vyhodu
v tom, Ze Sum pozadi ztraci na vyznamu,

Daldi prekdZzkou je fakt, Ze ne vSechny obrazové elementy &ipu maji stejnou citlivost na
dopadajici fotony; toto mohou zplisobit napf. malé rozdily v tloudt’ce. U nékterych optickych
systemu muZe navic dojit k tomu, Ze svétlo nedopada na celou plochu &ipu rovnomeémeé.
Podobne rozdily mez1 dvéma hibovolnymi pixely mohou snadno dosahnout 5 nebo 10%.

Problém stemnym proudem fe$i tzv. .temny snimek (dark - frame), problém s riiznou
citlivosti pixelii zase .flat field”. Temnym snimkem (snimek s uzavfenou optikou piiblizné po
stejnou dobou, jako m4 trvat pfedpokladana expozice) lze temny proud velmi pfesné uréit,
nebot’ pf1 temném snimku jsou generovany viechny elektrony zapii¢inéné teplem (na CCD
Cip nedopada Zadne sve&tlo). Takto urfené hodnoty lze nésledné po skutedné expozici od
jednotlivych pixeld odelist, a tim ziskat celkovy pocet elektronli, které nevznikly pomoci
temného proudu. Pokud pofidime snimek rovnomeérné osvétlené plochy, ziskame tzv. ,flat
field”, neboli snimek teoreticky stejnych hodnot jasnosti. I u tohoto snimku je vSak nutné
udélat také dark frame. |

Extrémné jasné objekty, napf. hvézdy prvni velikosti, zplisobujf nékdy efekt, kterému se fika
preteeni (blooming). Pieteeni je rozeznatelné jako jisty druh svétlych &ar, které vychazeji z
jasného objektu (podobné jako ohybovy efekt na drzaku sekundarniho zrcadla u optického
systému Newton). ,.Blooming* vznikd tak, Ze jeden pixel je zcela ,nasycen” a jednoduse
.preteCe”, pficemz elektrony ptebihaji do ndsledujiciho pixelu ve stejné fadé.

Ultrafialova fotometrie

UV fotometrie je provozovéana na vlinovych délkach mezi 912 A, coZ je mez Lymanovy série,
a 3500 A, kde zaéina atmosférické okno pro svétlo. Zafeni z vesmiru o kratdich délkich ne?
912 A (100-912 A) je pfedmétem EUV (extreme ultraviolet).




Molekuly zemske atmosféry pohlcuji UV zafeni, a proto se pozorovani v tomto oboru spektra
konaji bud’ zbalénii (> 2500 A), nebo z druZic a raket (< 2500 A). V UV oblasti jsou ve
spektrech dilezité rezonanéni ¢ary nejhojnéjsich chemickych prvkid ve vesmiru (atomamniho a
molekularniho vodiku), které jsou dileZité pro poznani vlastnosti hv&zdnych atmosfér a
mezihvézdného plynu v Galaxii.

Prvnim kosmickym objektem, ktery byl pozorovan v této oblasti, bylo Shunce. Pfistroje byly
vyneseny raketami V2 (neblaze znamé z 2.sv€tové valky). V 60.letech 20.stoleti uz byly
vyneseny raketami do 150 km prvni pointované dalekohledy s detektory, co? umoZnilo
pozorovani hvezd. Pozorovani vSak byla omezena pouze na par minut. Z balénii ve vyskach

kolem 40 km bylo moZné pozorovat 1 n€kolik hodin, ale pouze ve vlnovych délkach delsich
nez 2000 A.

Znacny rozvoj UV astronomie pfinesly aZ ultrafialové druZice. Teprve z vesmiru je moZné
pozorovat v celem UV intervalu, a to po dostatecné dlouhou dobu. Pozorovani v UV oboru je
dvojiho druhu: a) UV pfehlidky oblohy s malym prostorovym a spektrilnim rozlifenim b)
pozorovani vybranych objekth s vysokym rozli§enim.

Rozkvét UV astronomie nastal vypusténim druzice OSO(Orbiting Solar Observatory, prvni
vypusténa uZ v bfeznu 1962), OAO(Orbiting Astronomical Observatory, druZice pro UV a
rentgenove zafeni, vypusténa v roce 1968, sestaven katalog UV zdrojii), I[UE(International
Ultraviolet Explorer, 1978, pofidila pies 70 000 spekter viech moznych objektl, dosah v UV
oblasti do 21 mag), UIT(Ultraviolet Imaging Telescope, vynesen raketoplanem 1990 a 1995,
velke¢ zomé pole 40°), EUVE(Extreme Ultraviolet Explorer, zdklad pro EUVE oblast,
pozorovani na vinovych délkach 70-116 A) a HST. Zv14stni kapitolkou jsou pozorovani v UV
oblasti spektra na hrané Lymanovy série, které byly provedeny na palub& kosmickych sond
Voyager. Mezi hlavni poznatky, které ndm UV oblast pfinesla, patfi rozsdhlé horké halo
kolem na$i 1 jinych galaxii a hvézdny vitr.

EUV zafeni je mezi RTG a UV zéfenim. Meze nejsou piesn& stanoveny, obvykle se udava
interval 160-912 A. Mezi EUV zdroje pati kromé& pfechodové oblasti na Slunci také bili
trpaslici (Sirus B) o teplotach né€kolika statisicti stupiilt, hv&zdy ranych spektralnich tHd (Ter>
35.000 K), n¥které pulsary, zbytky supernov, kataklyzmické prom&nné, galakticka koréna ad.

Infracervena fotometrie

Infradervené zafeni je v mezihvézdném prostoru pohlcovino mnohem méné neZ svétlo. Proto
v ném lze pozorovat stfedove oblasti Galaxie a nitro mlhovin, v nichZ probiha zrod hvézd.
Zemska atmosféra pilisobi jako filtr a tak nam umoZiluje pozorovani pouze v uréitych
intervalech frekvenci (tzv. okna). Ve fotometrii se IF okna ozna&uji velkymi pismeny: J (1.25
pm), H (1.6 pm), K (2.2 pm), L (3.6 um), M (5.0 pm), N (10 pgm) a Q (21 um).
V infratervené oblasti se podili na absorpci hlavng molekuly vody, oxidu uhligitého, oxidu
dusného(tzv. rajsky plyn) a ozonu, proto se infraervend astronomie pfesunula do vysokych
nadmofskych vySek, kde je minimum vodnich par, nebo pfimo do kosmického prostoru.
Znamym pfikladem vysokohorského infraerveného teleskopu je 3m dalekohled NASA na
Mauna Kea. IF zafeni se obvykle dé&li na blizkou infraervenou (0.7-25 um) a dalekou
infradervenou oblast (25-100 um). |

Za objevitele IF zafeni je povazovan William Herschel, kdyZ v roce 1800 proméfoval pomoci
tfi teplomeru teplotu oblasti, ktera je vnimana jako ,teplo“. Herschel nazval toto z&feni




infradervene zafeni (infra = pod). Prvni astronomické pozorovani v infralervené oblasti je
z roku 1856, kdy bylo zaznamenano IF zafeni Mé&sice. Podatkem 20.stoleti byly v IF oblasti
pozorovany planety a né€kolik malo jasnych hvézd. Vesmés $lo o pozorovani v blizké
infralervené oblasti, které pronikne atmosférou. Zafeni o vinovych délkach vétsich nez 1.2
pm je atmosférou absorbovano.

Dulezitou roli ma vyzkum spektra IF zdroji. Dovoluje urdit jejich teplotu a chemické sloZeni.
Pfechody mezi hladinami energie mnohych molekul jsou pravé v IF (submilimetrovém nebo
milimetrovém) Casti spektra. Jsou to pfechody mezi vibraénimi a rotanimi hladinami energie
molekul. IF spektroskopie hraje hlavni dlohu pii sledovani atmosfér vnédjsich planet,
mezihvezdného plynu, obfich molekulovych mrafen, globuli, obédlek hvézd typu Mira,
planetarnich mthovin atd.

Stejné jako v UV oblasti byl dali rozvoj infraCervené astronomie spojen s komickym
programem a presunem infraCervenych dalekohledd do kosmického prostotu. Od roku 1983,
kdy byla vypusténa druZice IRAS, byla na ob&Znou drihu kolem Zemé& dopravena cela plejada
jinych.

IRAS (InfraRed Astronomical Satellite) — mezinarodni druZice, pozorovala na vinovych
délkach 12, 25, 60 a 100 pm, detektovano 350.000 IF zdrojli, objeven prachovy disk kolem

Vegy, intenzivni emise pii sraZce galaxii, galaktické jadro, _]ako prvni druZice objevila kometu
(IRAS-Araki-Alcock), celkem 6 komet

COBE (Cosmic Background Explorer) — vypusténa v listopadu 1989, pfesné méfeni IF a
mikrovinného reliktniho zafeni, potvrdila spravnost teorie velkého tiesku

ISO (Infrared Space Observatory) — vypusténa v listopadu 1995, 60 cm zrcadlo systému

Ritchey-Chrétien, citlivost 1000x vy$§i nez u druZice IRAS, pozorovani obfich planet,
planetek, komet, oblasti pfekotného vzniku hv€zd, sraZky galaxii atd.

IRTS/SFU (Infrared Telescope Satellite/Space Flyer Unit) — b¥ezen 1995, Japonsko
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Typy spektrografi

Spektrograf je opticky pfistro), ktery rozklada svétlo nebo jiny druh zafeni ve spektrum.
Astronomické spektrografy pracuji ve spojeni s dalekohledy. Zakladni &lenéni spektrograft:
§térbinovy a bezs§térbinovy.

Stérbinovy spektrograf — Obraz zdroje vytvoieny dalekohledem dopadd na tzkou vstupni
Stérbmu, ktera vybere z obrazu uzky prouZek a prosly rozbihavy svazek se v koliméatoru
pfeméni v rovnob&Zny svazek paprski. Tento svazek pak dopada na hranol nebo miizku
(hranolovy nebo mfiZkovy spektrograf).

bezstérbinovy spektrograf — V nékterych pfipadech zdroj zafi pouze na nékolika emisnich
Carach, mizZeme vyfadit $térbinu (protuberance, planctarni mlhoviny, bleskové spektrum
Slunce pfi zatméni aj.). Na snimku se misto pruhu s tzkymi spektrilnimi darami objevi
monochromatické obrazy zdroje. |

Vykon spektrografu charakterizuji tfi veli€iny: disperze, svételnost a rozliSovaci schopnost.
Disperze udava, kohk angstrému se vejde do 1 mm spektra nebo kolik milimetri ve spektru
zabere jeden angstrdm spektra (u Slunce piipadd nékolik mm na 1 A). S rostouci disperzi
klesa intenzita ve spektru, takze disperze je touto veli€inou omezena. Rozli§ovaci schopnosti
se rozumi pomér A A, kde A A je nejmensi rozdil vinovych délek, které jsme schopni jesté
rozlisit.

Spektroheliograf

Spektrograf pro pofizovani snimku Slunce v jedné spektrélni ¢afe. Byl navrZen v roce 1892
G.E. Halem. M2 vysokou disperzi. Jeho soudasti je slunedni dalekohled s velkou ohniskovou
vzdalenosti. V ohniskové rovin€ je obraz Slunce zobrazen na tzkou vstupni $térbinu. Po
priichodu $térbinou je bilé slunedni svétlo rozlozeno ve spektrum. Z celého spektra vybira
vystupni $té€rbina pouze urcitou vinovou délku (nej¢astéji ¢aru Ho nebo K ¢aru ionizovaného
vapniku, méne¢ Casto jine Cary Balmerovy s¢€rie, Cary hélia nebo kovil).

Spektrograf pracuje tak, Ze se béhem expozice posouva deska stejné rychle jako obraz Slunce
po vstupni 3té€rbiné. Vysledkem je pak snimek celého Slunce ve zvolené spektralni &afe

(spektroheliogram).

Optickd mtizka : d(sing; + sing,)=m.\, kde ¢ je thel dopadu, ¢, je Ghel lomu, m odpovida
fadu spektra. RozliSovaci schopnost mfizky: A=A/AA=m.N, kde N je celkovy pocet vrypl
(N=D/d, D...velikost miizky, d...mfiZzkova konstanta).

ESelet — optickd miiZka s malym podtem vrypti, soustfed’'uje svétlo do vysokych fadd spekter.
Ma vysoke rozliseni. Vy33i fady se viak piekryvaji, pouziva se proto pii¢na disperze (pomoci
hranolu nebo druhé mfiZky). Obrazy spektra riiznych #adil jsou pak narovnany pod sebe do
fad.

Zakladni spektroskopicke pojmy:
Kontinuum: v astronomil se obvykle oznaCuje jako spojité spektrum. Intenzita &ar se udava

relativné vici intenzit€ kontinua. Kontinuum je spektrum zdroje, ktery vysila zafeni viech
vinovych délek ale bez spektralnich car. Spojité spektrum vysilaji pevné latky (vlakno
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Zarovky, rozpalena kamna), nebo rozsahlé oblasti plazmatu (hvézdy). Napf. spojité sluneéni
spektrum vznikd rekombinaci atomid neutralniho vodiku s volnymi elektrony. RozloZeni
zafivého toku ve spektru spojitého zafeni ¢erného télesa je dano Planckovym ziakonem.

Profil cary. Zavislost intenzity zafeni na vinové délce v oboru spektralni ¢ary. V profilu
rozeznavame jadro a kiidla Cary. Jadro Cary je stfedova oblast spektralni Cary, ktera je
roz8ifena Dopplerovskym roz§ifenim, vnéjsi ¢asti profilu, kiidla, jsou vytvafeny utlumem
sraZkami nebo Starkovym jevem. U slabych ¢ar pozorujeme pouze jadro.

Dopplerovské rozdifeni ¢ary: jde o rozsifeni spektralni Cary v dusledku tepelného pohybu. Atomy, které se
pohybuji smérem k nam, vysilaji svoji €aru posunutou smérem k &ervenému konct a naopak. Dopplerovské
roziifeni je vétii pro leh¢i atomy, nebot’ maji veétsi rychlosti. Tepelny pohyb je v kazdém plynu &i plazmatu,
proto se s Dopplerovskym rozsifenim &asto setkdvame. Koeficient absorpce je dan k(AX )=k(0)e*** 9, kde k(0)
je hodnota ve stfedu ¢ary a AAy je Dopplerova $itka ¢ary. Jinym divodem Dopplerovského roz§ifeni mizZe byt
turbulence nebo konvekce ve hvézdné atmosféfe, rozpinani atmosféry, roziifeni rotaci hvézdy. AA =3,58.10

?MT/,“)”Z

Starkuv jev: roziifeni nebo rozitépeni spektralnich Car elektrickym polem (linedrni a kvadraticky Starkifv jev).
Nejvyrazn€ji se¢ projevuje u spektralnich ¢ar vodiku, s rostoucim protonovym c¢islem klesa. V proménlivém
elektrickém poli plazmatu, kde se v okoli zaficiho atomu neustale pohybuji nabité ionty a elektrony, zpisobuje
roz8ifeni Car tzv. atomarni Starkiiv jev. RozSifeni je umémé hustoté iontli a elektronh v plazmatu, je dobrym
ukazatelem tlaku ve hvézdné atmostéie (bili trpaslici vs. veleobii).

Zeemaniv jev: rozSt€peni spektralnich ¢ar magnetickym polem. Absorbujici nebo emitujici atomy méni v
piitomnosti magnetického pole své hladiny energie. To s¢ projevi roz§tépenim na n€kolik polarizovanych slozZek.
Zpusob rozitépeni ¢ary zavisi na sméru magnetického pole vic¢i pozorovateli a velikost rozstépu na intenzit&
magnenckéhn pnle Zeemanuv jev nam dovoluje mefit velikost a smér magnetlckehn pole

sﬁ&k’tr*élm‘ éara |

k:, pczamvaten

bez pole

ptitné pole |

RozSifeni rotaci: jestlize hvézda rychle rotuje, posouva se v disledku Dopplerova posuvu kazda spekirilni &ira
ze vzdalujictho se okraje k Cervené a z pfiblizujiciho se okraje k modré ¢asti spektra. ProtoZe u hvézd
pozorujeme soucasné zafeni celého disku, projevi se rotace v roz§ifeni spektralnich Car, Velikost rozsifeni pak
zavisi na rychlosti rotace, ale take na thlu sklonu rotagni osy hvézdy via€i nam,

12
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Ekvivalentni $irka éary: Mira celkové absorpce spektralni Cary. Udava mnoZstvi zafeni, které
ze spojitého  spektra  odstrani
absorp&ni €ara. ProtoZe profil &ary je
rizné absorpCni ary rizny, proto se
zavadi pojem ekvivalentni S§ifka
Jde o pomyslnou plochu, ktera DR
absorbuje z kontinua stejné mnoZstvi ey
energie jako samotna &ara (viz obr.). Y

F . . . . . o e
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Radialni rychlost. sloZzka rychlosti v
zorném smeéru, jde méfit z posuvu
spektralnich ¢ar vzhledem ke
srovnavacimu  spektru.  Radidlni
rychlost se prepocitava vzhledem k
Slunci, ¢imZz se vylou¢i rychlost
obéhu Zeme kolem Slunce.

Zpracovani spektroskopickych pozorovani

Co 1ze vycist z hvézdného spektra

Hv&zdné spektrum nam poskytuje daleko véEét§i moZnosti nez obylejna fotometrie.
Z hvézdného spektra jsme schopni urcit chemické sloZeni, teplotu, gravitaéni zrychleni, tlak
plynu €1 elektronti. Analyzou hvézdného spektra je moZné také ur€it primét rotani rychlosti,
indukei magnetického pole, rozloZeni prvki na povrchu apod.
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Radioastronomie

Pocatky radioastronomie sahaji do poc¢atku 30.let minulého stoleti. Americky inZenyr Eeského
pivodu Karl Jansky tehdy hledal pivod Sumu (radiového), ktery rusil kratkovinné spojeni
mezi lodmi a pobfezim. Zjistil, Ze zdrojem Sumu je stied Galaxie. Objev byl publikovan
v New York Times (1932). Ziistal viak nepoviimnut aZ do druhé svétové valky, kdy britské
letectvo zjistilo, Ze jim néco rusi spojeni mezi letadly ale také radiolokatory. To néco bylo
Slunce.

Radiové zafeni spada do frekvenci 10 kHz — 300 GHz. Pro astronomy je velkym problémem
radiové zafeni, které ma plivod na Zemi (radio, televize, mobilni telefony, elektrické
spotiebiCe atd.). Radiové zafeni miiZe byt tepelného nebo netepelného (synchrotronového)
pivodu. Vyuziva se pi1 identifikaci mezihv€zdnych molekul (znamo pfes 100), studium
struktury a rotace galaxii (vlnova délka 21 cm).

Radioastronomie muZe zkoumat vesmir bud’ pasivn¢ (pouhy pfijem radiového zafenf
z vesmiru) nebo aktivné (vyuziva odrazu radiovych vin od téles v nasi sluneéni soustavé).
Podle pfedmétu zkouméani pak radioastronomii ¢lenime na meteorickou, planetarni, sluneéni,
galaktickou, extragalaktickou.

Radiometr je pfistro) pro méfeni hustoty zafivého toku, detektorem je bolometr s vysokou
absorpéni schopnosti (ur€eni toku pak zavisi na prichodu proudu nebo zméné elektrické
vodivostl). Radioteleskop nam umoZiiyje meéfit hustotu toku, polohu a tdhlovou velikost
zdroje, spektrum 1 polarizaci.. Kromé radioteleskopii se v radioastronomii vyuZiva i systémi
anten, které jsou rozmistény na velké ploSe.

Hertzlv dipdl: plivinna Yagiho aniéna uspofadani dipéid do "matrace”
d mnohem anténa

mens$i neX a l l] % ’ % *
B . y - '

ezI L. £ | 5 | \ ® % Y
& | 2 .

s [lg Ul
4
k ptijimaci

anténa pro méleni polarizovansho zafeni

rombicka anténa

| .
|- L) i . 4.¢
: #
piivinna -
. ahténa -
parabolicky

reflektor {r_,-’ .

S rostoucim primeérem radioteleskopu roste 1 rozliSovaci schopnost (pIné pohyblivy 100m
teleskop v Effenbergu ma na vinové délece 21 cm rozhiSovaci schopnost cca 9°), ale zhor$uje
se moZnost ovladat takove ,,monstrum®. Proto se hojné vyuziva interferometrie (Very Large
Array, Socorro, Nové Mexico, 27 teleskopll o priméru 25m, rozlieni 0,05’ na vlnové délce
7 mm a 1>’ na 21 cm!). Vsou€asné dob&€ je nejvetsi radioteleskop s primérem 305m
v Arecibu (mlZe ale sledovat pouze pas oblohy —20° — +20°). Pro dosaZeni co nejvetsi
rozliSovaci schopnosti (VLBI — primér Zemé&, VSOP — elipticka draha kolem Zemé).
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Radiové pozadi na vinovych délkach 50 cm - 300 m ma dvé sloZky: anizotropni, ktera se
silné koncentruje ke galaktické roviné (netepelnd, synchrotronové zafeni relativistickych
elektronii v magnetickém poh Galaxie), a 1zotropni sloZku extragalaktického pivodu (také

netepelnd). V oblasti 30 ym — 50 cm je velké zesileni izotropni slozky, které souvisi
s reliktnim zafenim. |

Radiové &ary produkuji mezihvézdné molekuly, pfechody mezi vysokymi hladinami vodiku
(kolem 100) a vyznamnou je vodikova ¢ara 21 cm (1420 MHz), ktera ma ptivod v pfevraceni
spinu elektronu.

Mezi plodné objekty, které vydavaji radiové zareni, patii vBechny galaxie (spiralni, eliptické i
nekteré kvasary). Jde piedevSim o synchrotronové zafeni. Vykon v rddiovém oboru je slaby
(10°° — 10°° W, vice neZ 10°° W pak silny): pro srovnani vykon Galaxie ve svétle je 10°" W.
DalSim plo¥nym objektem jsou mlhoviny, které mohou byt zdroji jak tepelného (Orion, Eta
Carinae, oblasti HII), tak synchrotronového zafeni (M1, Cassiopea A).

Radiova hvézda: diive se oznaCovaly viechny radiové zdroje, dnes pouze skuteéné radiové
hvézdy (eruptivni promeénne, Cerveni obi1 — Betelgeuze, Antares, t€sné dvojhvézdy - BLyr,
Algol, novy, pulzary).

I Slunce je intenzivnim zdrojem radiového zéafeni (pro svou polohu). VétSina zafeni je
tepelného pivodu, pfi zvySené sluneéni ¢innosti nartsta radiové zafeni netepelného piivodu.
Spektralni klasifikaci radiovych vzplanuti na Slunci vybudoval australsky astrofyzik Paul
Wild (dynamicka spektra typu I — V)

L. Netepelna emise provazejici sluneéni Einnost — tvz. Sumova bouie — velmi kratké
uzkopasmove pulsy (300 — 50 MHz), tisice za hodinu, trva 1 n€kolik dni
IL. Uzkopasmova emise zaind metrovymi vinami a pomalu se pFesouvi

k dekametrovym vinam (po fadu minut) 10 MHz. Tento typ doprovazi mohutné
erupce a je projevem razové viny stoupajici sluneéni atmosférou. Né€kdy nasleduje
typ IV.

INT.  Uzkopasmové zablesky (n&kolik sekund) prob&hnou spektrem od decimetrovych
do dekametrovych vin (500 — 0,5 MHz). Vyskytuji se €asto ve skupinach, obvykle
nastupuje typ V. Tento typ je vybuzen svazkem velmi rychlych elektroni
prolétajicich koronou.

IV. Hladké kontinuum v metrovych vinidch, jde o synchrotronové zafeni
relativistickych elektroni zachycenych magnetickym polem kordny. Provazi
nekteré velké slunecni erupce, za¢ina 10 — 20 minut po jejim maximu a trva
nékolik hodin.

V. Kratkodobé kontinuum v dekametrovych vlnach, trva jen nékolik minut,
synchrotronove zareni, ¢asto po typu III
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V na8i slunedni soustavé jsou zdroji radiového zafeni také velké planety (napf. Jupiter —
oblaka, magnetosféra, synchrotronove zafeni elektrony z 16).
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Milimetrova a submilimetrova astronomie

Milimetrova (1 — 10 mm, 300 — 30 GHz) a submilimetrova (0,1 — 1 mm, 3000 - 300 GHz)
astronomie jsou radioastronomii nejkratSich vinovych dé€lek 1 vtomto oboru existuji tvz.
atmosfericka okna. Pfedni observatofi na zemském povrchu je IRAM (Institute de
Radioastronomie Millimetrique), kters se nachézi ve Spanélsku (Pico Veleta, 30 m teleskop) a
ve Francii (Plateu de Bure, 5 x 15 m).

Zdrojem je zafeni kosmického prachu a radiove spektralni ¢ary, které vznikaji pfi pfechodech
mezi rotaénimi energetickymi stavy molekul. Detektory jsou stejné jako u radioastronomie
(bolometr, heterodyn — oscilator v piijimaci jehoZ frekvence se smésuje s frekvenci signalu a
z vyslednych razi se pak analyzuje piichazejici signal).

Zakladni vyznam této oblasti pfipadd na studium rehiktniho zafeni, které bylo objeveno
Wilsonem a Penziasem v roce 1965. Druzice COBE zkoumala v roce 1989 toto zafeni a
zjistila nehomogenity, Dopplerovsky posuv 600 km/s vi¢i 1zotropnimu reliktnimu pozadi ve
sméru souhvézdi Pravitka (pfiinou je velké nakupeni galaxii, tzv. Velky pfitahovaé, ktery
sestava pievazné z nezafivé hmoty).

Dal3di meznik zkoumani relikiniho zafeni pfedstavuje druzice WMAP (2001), kterd byla
schopna tficetkrat lepsiho dhlového rozliSeni nezZ COBE a zaroveti se podafilo vyrazné sniZit
daldi chyby méfeni. NejvyznamnéjSim vysledkem je ureni stafi vesmiru 13,7 miliardy let
s chybou 2%!!! Diky sondé€ vime, Ze hveézdy ve vesmiru zaCaly vznikat mnohem diive neZ se
doposavad soudilo (jiZ 200 miliénu let po velkém tfesku) a také se zpiesnil udaj o ¢ase, kdy se
stal vesmir prithlednym pro optické zafeni (380 000 let po velkém tfesku). Také jsme ziskali
odhady o sloZeni vesmiru (béZna latka 4%, 1/3 skryta hmota, kterou nemitiZeme pozorovat, ale
projevuji se jeji gravitadni uCinky a téméf 3/4! tvoii skryta energie, o jejiZ povaze nevime
zhola nic).

RTG astronomie

Rozvoj RTG astronomie pfichazi s vekem kosmickych druZic. Prvni zdroje RTG zafeni byly
objeveny na zakladé pozorovani z vySkovych raket (Sco X-1, Tau X-1). Vroce 1970 byla
vypusténa prvni druZice na sledovani RTG zdroji, UHURU. Té€ se podafilo zjistit 339 zdroji
zafeni, z nichZ vznikl 4U katalog. NejCasté)§imi zdroji byly dvojhvézdy, =zafeni bylo
izotropni, anizotropni sloZka souvisela s rovinou Galaxie, RTG zéafeni pfichdzelo z rozsahlych
mezigalaktickych prostor v kupéach galaxii.

Velky pokrok ve studiu RTG zdroju pfinesly druZice Einstein, ROSAT, Chandra, XMM, ale
také druZice SOHO, Yohkoh, které se specializovaly na Slunce. Rosat 1990 — proméfila
oblohu a nalezla 120 000 RTG zdroji, na jeji praci navazala druZice Chandra (1999, 1 keV —
10 keV, zomeé pole 31° x 31°, rozliSeni < 0,5”").

RTG dvojhveézda : jedna ze sloZek je degenerované (Cernd dira, neutronova hvézda, bily
trpaslik), drubhd je bud’ velmi masivni (Cen X-3, Cyg X-1) nebo s malou hmotnosti. RTG
zablesk I typu: termonuklearni zapaleni nahromadéného materidlu na neutronové hvézdé,
zablesk II typu: dopad vét§iho mnozstvi plazmy na neutronovou hvézdu.
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RTG erupce : u Slunce pozorujeme erupce né€kolik minut aZ hodin, u hvézd napf. RS CnV, O
a B spektralni typy (buzeni RTG zafeni ve hvézdném vétru), F — M (RTG zéfeni ovlivnéno
rotaci hvézdy), u bilych trpaslikii pouze mladi s vysokou teplotou

RTG galaxie: vSechny galaxie vyzafuji v tomto oboruy, je to v8ak o n€kolik ¥add méné& energie
nez ve svetle, zdrojem dvojhve€zdy, mista pfekotného vzniku hvézd, srazky galaxii

RTG pozadi: obrovské mnozstvi RTG galaxii, druZice Chandra (28 h expozice oblasti o
velikosti 1/5 Mésice -> 70 milidnt zdrojii na celé obloze)

Slunce je zdrojem RTG zafeni — koréna (2 miliény K, energie elektronii 1 keV), dvé& slozky :
1) pozadi, malé zmény ze dne na den, zavisi na fazi sluneéniho cyklu (aktivni oblasti) 2)
ob&asnd, kratkodoba slozka, RTG erupce

Gama astronomie

Gama zafeni bylo zjisténo davno, bohuZel pro astronomy na SpionaZnich druZicich, které
kontrolovaly moratorium na pokusné jaderné vybuchy. V dnesni dob& probiha v této oblasti
bouflivy rozvoj (druzice GRO, Integral, Beppo-Sax).

Stejné jako u RTG astronomie tak 1 u gama astronomie pozorujeme izotropni pozadi (100 keV
— stovky MeV), které v8ak nelze dneSni pozorovaci technikou rozlisit. Pfedpoklada se, Ze jde
o velké mnoZstvi aktivnich galaxii nebo o sty€né oblasti, kde interaguje hmota s antihmotou.

Od roku 1967 bylo pomoci gama druZic pozorovano nékolik tisic gama zableskd (v priméru
jeden denng). Byly publikovany ve &tyfech katalozich 1B aZ 4B. Prvni identifikovany opticky
prot&jSek byl z 28. dnora 1997 (GRB970228). Pozdé&ji bylo podle identifikace Hubblovym
dalekohledem zjite€no, Ze jej vyzatila velmi vzdalend galaxie. Problém s optickou identifikaci
gama zablesku je dan tim, Ze nezndme polohu moc piesné (detektor BATSE na druZici GRO
uréuje polohu s chybou 5°). |

Nejslab$im zdrojem gama zéafeni je naSe Zemé (blesky, interakce energetickych elektrond
s atomy atmostéry). Také Slunce je zdrojem gama zafeni, ale jenom pfi velkych sluneénich
erupcich. Pii anihilaci magnetického pole jsou urychleny elektrony, které vybudi atomy
(uhliku, dusiku, kysliku) a pi1 deexcitaci dochazi k vyzafeni gama-¢ary. Pii sraZkach dochazi i
k tfisténi atomovych jader (vzniklé deuterim 2,23 MeV).

Pfi¢ina gama zablesku neni dosud objasnéna, je viak celd fada riznorodych teorii (splynuti
dvou neutronovych hvézd, srazka hv&zdy a antihvézdy). Casovy prib&h gama zablesku se li¥i
pfipad od piipadu. Néktery zablesk je velice uzky a kratky (tisiciny sekundy), jiny ma
komplexni strukturu a trva i pfes hodinu. Nejvyssi energie dosahly 50 GeV. U mékkych
zdroju gama zéafeni se podafilo nalézt opakujici se tvz. magnetary (dva v nasi Galaxii a jeden
ve Velkém Magellanové oblaku). PfestoZe gama zablesk trva jen kratkou dobu, s vétsi
vlnovou délkou se prodluZzuje doba trvani (hovofime pak o ,,svételném dosvitu®, ,,radiovém
dosvitu® atd.). Z proméfeni emisnich €ar ionti Zeleza v RTG spektru nebo absorpénich &ar
voptickém dosvitu se podafilo zjistit, Ze gama zablesky pochazeji z kosmologickych
vzdalenosti daleko za hranicemi Galaxie. Velikost zdroje se podafila ur€it pouze v radiovém
dosvitu (VLBI sit).
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Detektory

Detekce v RTG a gama oboru spektra je obtiZnd, zéfeni se velice neochotné odrazi a je spise
pohicovano. RTG dalekohled je moZné jesté zhotovit a to tak, Ze se sklada ze dvou valed

(parabolickeho a hyperbolického), na které t€éméf teéné dopada RTG zafeni a to se odraZi do
ohniska, kde je detektor.

Dalekohledy pro gama zafeni jsou spiSe pouze detektory gama zafeni. Pro malé energie (100
keV — 10 MeV) se pouZiva scintilacni detektor na bazi Nal, ktery pfi absorpci gama fotonu
vyzafi foton v opticke oblasti. Pro energie mezi 30 MeV — 10 GeV se vyuZiva jiskrova
komora (rozliSovaci schopnost 1°). _ NejenergetiCtejsi gama-fotony davaji za vznik
elektromagnetické sprice v atmosféfe (Cerenkovo zafeni), kterd lze pak pozorovat optickymi

dalekohledy (vice nez 10 observatofi na svété sleduje toto zéieni, objeveno kolem 20 zdrojt
vysokoenergetickeho gama zaieni).
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supernova v Galaxii 10-18 | puls | kHz
supem;va ve Vﬁlkél;l. Magellanové oblaku 10-19 puls | 1 kHz
su;ernuva ' hn;zdé galaxii v Panné ) 10-41 - puls \ 1 kHz
splynuti dvou ¢ernych dér - 10-20 kvaziperiodicky ‘ 10 Hz
srazka dvou netltrnnuvffch hvézd 10-22 kvaziperiodicky \ <1kHz
vibrace Eer;lé diry i - ? tlumené oscilace ‘ < 10 kHz
velky tiesk o - - ? Sum ? D

Musime oviem poznamenat, Ze idaje v tabulce jsou pouze orientalni a konkrétni hodnoty zavisi na fade okolnosti. Hlavnim faktorem
je vzdalenost zdroje a dale i¢innost zdroje (tedy mnoZstvi energie, které se pfi daném procesu pfeda gravitadnim vlnam). Velm

pfiblizné plati vztah h = 10-17 Ef, kde r je vzdalenost zdroje o Zem& mé&fena v nisobcich hodnoty 30 000 sv&telnych let (cozZ je
piibliZné vzdélenost Shunce od stfedu Galaxie), E je zhruba energie zdroje (souvisejici s nesymetrickou zménou jeho tvaru), ktera je

odnagena gravitadnimi vinami mé&fena v nasobcich klidové energie Slunce Mucz. Pokud by napfiklad v blizkosti jadra Galaxie
vybuchla hvézda hmotnosti Slunce a pfedala 10 % své energie gravita¢nim vinam, bylobyr=1aE =0,1. Amplituda gravita¢nich vin
méfena na Zemi by pak bylah = 10-18, coz odpovida prvnimu fadku tabulky.

Zdalo by se tedy, Ze nejsnaze budou zachytitelné gravitacni viny generované vybuchem supemovy v nasi Galaxii. Uskali spodiva v
tom, Ze k takové udalosti dochazi velmi vzicné, v priimé&ru jen jednou za 30 let. Z praktickeho hlediska bude proto nutné zkonstruovat
pfinejmensim tisickrét citliv&jsi detektory schopné zaznamenat viny ze vzdalené&y§ich zdrojh. Pt citlivosti 10-21 bychom jiz méli
zachycovat gravitaéni viny generované supernovami v hnizd€ galaxii v souhvézdi Panny, vzdalenem od nas 40 miliont svételnych let.
V tomto obrovském shluku vice nez 2000 galaxii je tolik hvézd, Ze roéné vybuchne n€kolik supernov,coZ je jiz docela pfijatelna
cetnost.
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Detektory gravitacnich vin

Prvni pokusy o stavbu detektoru gravitadnich vin sahaji do konce 50.Jet. Hlavni osobnosti na tomto poli se stal Joseph Weber z
Marylandské university, ktery navrhl konstrukci rezonanénibo detektorn [5]. Jednalo se o velky hlinikovy valec zavéSeny ve
vakuové komofe a izolovany od vn&jsich otfesit. Deformace valce byly zaznamendvany piezoelektrickymi snima¢i. Prichod
gravitadni viny by valec rozkmital, pii¢emZ pfi vhodnych frekvencich viny by rezonandni efekt zpilsobil zesileni vibraci. Aby se
vyloudily faleiné signily zpiisobené pozemskymi vlivy, provadéla se mefeni dvéma stejnymi detektory vzdalenymi od sebe stovky
kilometrti. Vybirdny byly jen ty signaly, kdy se oba detektory rozezvudely soucasné. Poéinaje rokem 1968 Weber zaznamenaval
n&kolik desitek takovych koincidenci roéné, ale pfesto v&tii East fyzikalni komunity nepfijala jeho interpretaci, Ze se jec nalo o projevy
gravitaénich vin pfichazejicich ze stfedu Galaxie. Ackoli citlivost detektoru dosahovala hodnoty 10-10, byla totiZ stale nejméné
stokrat hordi, nez kolik vyZadovalo zachyceni nejsilngjSich teoreticky pfedpokladanych gravitatnich vIn (viz tabulka). Take se
~ nepodatfilo zopakovat Weberovy pokusy jinou experimentalni skupinou. Vieobecné se proto pfedpoklada, Ze signaly Weberem
interpretované jako gravita¢ni viny byly ve skute¢nosti jen projevem néjake systematické chyby jeho zafizeni. '

Piesto¥e Weberovo pritkopnické dilo nebylo zavreno jednoznanym uspéchem, naslo mnoho pokracovatelil. Cetné skupiny po celém -
svété pracovaly v uplynulych desetiletich na dal§im vylepSovani rezonanénich detektori Weberova typu. Dnesni detektory (na
Stanfordské université atd.) proto jiZz dosahuji citlivosti fadu 10-18 postadujici k zachyceni gravitatnich vin pfichdzejicich ze supernov
v nadi Galaxii. Zatim jsme, bohuZel, na takovou vzacnou udalost Cekali marmne.
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Léta 70. oviem piinesla nepFimy dilkaz existence gravita¢nich vin . V letg roku 1974 objevili astronomové Joseph Taylor a Russell
Hulse pulsar 6], ktery dnes nese oznadeni PSR 1913+16. Peclivou analyzou radiovych pulsil zjistili, Ze se ve skute€nosti jedna o
unikatni binarni systém, v n8mZ obihaji dv& neutronové hvézdy kolem sebe jednou za pouhych 8 hodin ! V tak té€sném dvojhvézdném
systému jsou viechny relativistické efekty velmi vyrazne (naptiklad stageni hlavni osy kvazieliptické drahy zde dosahuje hodnoty
vice neZ 49 za rok, zatimco pro soustavu Slunce-Merkur pouhych 43" za stoleti). Bindrni pulsar se proto stal uZasnou "“laboratofi”
gravitatni fyziky. NejdilleZit€j8i se ukdzalo zjiSténi, Ze se ob&zna doba neustale zkracuje. Tento experimentalni fakt potvrzuje
Finsteinovu obecnou teorii relativity, ktera predpovida, Ze ob& neutronové hvézdy k sob& “spiralovité" piiblizuji, pfidemz ztracena
vazbova energie systému je odnasena vyzafovanymi gravitadnimi vinami. Dosavadni pozorovéni potvrzuji soulad teoreticke
pfedpovédi zkracovéni ob&Zné doby o 0,0758 ms za rok s méfenou hodnotou (0,0760 +/- 0,0005) ms za rok. Tak dobry souhlas se stal
triumfem obecné teorie relativity a presvédsil i skeptiky, Ze gravitadni viny v piirod€ opravdu existuji. Zcela opravnene byli Hulse s
Taylorem za objev binarniho pulsaru PSR 1913+16 odmeénéni v roce 1993 Nobelovou cenou za fyziku.

prapy v Tpiplejuly

Lze tedy Fici, e gravitaéni viny jiZ byly prokdzany, pfestoZe experimentalni argumenty ve prospéch jejich existence jsou zatim jen
neptimé. Proto se intenzivn& pracuje na detektorech, zatizenich schopnych méfit pftimo odpovidajici deformace prostoroCasu. Zda se,




