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Kapitola 1

Opticka astronomie

1.1 Optické dalekohledy

Astronomické dalekohledy maji za tkol
e soustfedit na detektor co nejvétsi svételny tok,
e vytvaret ve své ohniskové roviné obraz sledovaného objektu,

e pii pozorovani okem thlové zvétsovat obraz (za pouziti okularu !).

1.1.1 Konstrukce dalekohledi
e Refraktory (¢ockové)
e Reflektory (zrcadlové)

e Katadioptrické (zrcadlo-¢ockové)

Refraktory

Jejich objektiv tvori jedna nebo vice ¢ocek tvoricich spojnou soustavu. Podle
typu okuldru rozeznavame:

e Galiletiv dalekohled (Obr. 8) - Je historicky starsi neZ dokonalejsi Keple-
riv. Jeho okuldr se chovad jako (nebo pfimo je) rozptylnd cocka. Dava
vzpiimeny obraz. V astronomii se jiz nepouZivé, nebot poskytuje mensi
zorné pole a zvétseni nez Keplertiv. Dodnes nachéazi vyuziti tam, kde je
dilezity vzpfimeny obraz: napf. zamérné pristroje, hledacky fotoaparati,
divadelni kukatka (v triedrech ne, zde se obraz vzpfimuje odrazem na dvou
hranolech).

e Keplertv dalekohled (Obr. 6) - I okular je tvofen spojnou soustavou ¢ocek.
Poskytuje stranové i na vysku pfevraceny obraz (tj. oto¢eny o 180° kolem
optické osy). To vSak astronomickym uéeliim neni na piekazku.
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6 KAPITOLA 1. OPTICKA ASTRONOMIE

S jedinou ¢ockou jako objektivem by mél dalekohled nepfijemné velkou ba-
revnou vadu (viz str. 8) (Obr. 18). Proto objektivy sestavujeme z nékolika ¢ocek
z materialt o riiznych indexech lomu.

e Achromaét - Objektiv slozeny ze dvou ¢ocek o riznych indexech lomu (Obr.
9) Sklada se ze spojky z flintového skla a z rozptylky z korunového. Obé
¢ocky jsou v kontaktu a jsou spojené tmelem. Kiivosti optickych ploch a
materialy jsou voleny tak, aby soustava méla spole¢né ohnisko pro svétlo
dvou vlnovych délek ze vzdalenych oblasti spektra (Obr. 9 a Obr. 19). Pro
ostatni vlnové délky je barevna vada oproti jednoduché ¢oéce zmensena,
zustava jen tzv. zbytkova barevna vada.

e Apochromét (APO) - Objektiv se sklad4 ze 3 Cocek. M4 spoleéné ohnisko
pro t¥i vlnové délky svétla. Barevna vada se stava neznatelnou (Obr. 20).

Refraktory se v dnesni dobé pouzivaji jen zfidka, vétSinou jako pomocné
dalekohledy. Avsak moderni ¢oc¢kové dalekohledy déavaji, co do kontrastu obrazu
a optickych vad, kvalitnéjsi obraz, nezli zrcadlové stejnych rozméra. Do zacatku
20. stol. se vétsinou stavéli refraktory. Jak se s postupem doby zacaly stavét
vétsi a veétsi dalekohledy, bylo na prelomu stoleti jasné, Ze refraktory dosahuji
svého vrcholu. Nejvétsi cockovy dalekohled svéta stojici na Yerkesoveé observatti
disponuje prumérem 102 cm. Vétsi ¢ocka by se uz deformovala vlastni vahou
(Obr. 39). Zrcadlo naopak miize byt ze zadni strany bez omezeni podepfeno.
Velké silné ¢ocky se pii zméné teploty deformuji. V pribéhu tepelné stabilizace
vytvaii objektiv obraz zcela degradovany, jaky by odpovidal nepiesné vybrou-
Sené Cocce. Pri vyrobé ¢ocky se musi pfesné opracovat obé jeji optické plochy,
u zrcadla staci pouze jedna.

Reflektory
Objektiv tvori zrcadlo, nebo jejich soustava.

e Newton (Obr. 15) - Objektiv tvofi jediné duté parabolické (¢4st rota¢niho
paraboloidu) zrcadlo. Aby pozorovatel pfi sledovéni obrazu v ohniskové
roviné nebranil svym télem vstupu svétla do dalekohledu, vyvadi se svétlo
ven z tubusu rovinnym, o 45° k optické ose skonénym sekundarnim zr-
catkem. Téchto pristroji se pro svou jednoduchou vyrobu a nizkou cenu
hojné vyuziva mezi amatéry. Pro vétsi piistroje jsou lepsi jiné konstrukce.

e Cassegrain (Obr. 14) - Sklad4 se ze dvou zrcadel - primarniho parabolic-
kého a sekundarniho hyperbolického vypuklého zrcadla. Svétlo se nejprve
odrazi od primaru, pak od sekundaru a z dalekohledu vychézi otvorem
v priméarnim zrcadle. Vypuklost sekundéaru zpisobuje snizeni sbihavosti
svételného svazku a tim prodlouzeni ohniskové vzdélenosti (viz str. 9) pri-
maru, coz je vyhodné, protoze se nemusi stavét tak dlouhé pristroje a velké
kopule. Ohnisko Cassegrainova dalekohledu je snadno pfistupné, nebot se
nachézi za dalekohledem.
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Dalsi systémy jsou modifikaci Cassegranovy konstrukce.

e Gregory (Obr. 41) - Sekundérni zrcadlo mé tvar dutého elipsoidu. Svétlo z
primarniho zrcadla nejprve protina v primarnim ohnisku a potom se teprve
odrazi zpét od sekundarniho zrcadla. Z toho diivodu je dalekohled pomérné
dlouhy. Dalsi nevyhodou je malé zorné pole. Gregoryho dalekohled je s
oblibou pouzivan k pozorovanim Slunce. V primarnim ohnisku totiz lze
umistit clonku, ktera ostini tu cast slune¢niho disku, kterou nechceme
pozorovat, takze se dalekohled tolik nepfehfiva.

e Ritchey-Chrétien (¢ti ,,Ri¢i-Krétién“) (Obr. jako Cassegrain) - V soucasné
dobé nejpouzivanéjsi konstrukce velkych modernich dalekohledd. Primarni
zrcadlo je duté hyperbolické a sekundarni také hyperbolické ale vypuklé.
Systém je prosty komy i sférické aberace (viz str. 8).

Katadioptrické systémy

Objektiv dalekohledu se sklada z jednoho nebo vice zrcadel jako u reflektort,
ale navic je pfed nimi umisténa korek¢ni deska nebo meniskus. Korekéni deska
redukuje optické vady zrcadlovych systémil. Proto mizeme nahradit primérni
parabolické zrcadlo, které je nejvétsi, snadnéji a levnéji vyrobitelnym zrcadlem
kulovym.

e Schmidtova komora (Smitka) (Obr. 43) - Skldada se z korekéni desky a
jednoho primarniho kulového zrcadla. Pro své Siroké zorné pole, az nékolik
stupnt, se pouziva k prehlidkam oblohy. Pfi tak Sirokém zorném poli by
jevil ¢isty reflektor jakékoliv konstrukce zna¢nou komu. Obraz se vytvari v
prostoru mezi zrcadlem a korekéni deskou. Obraz se nerozprostira v roving,
ale na sféfe. Tudiz se musi pouzit fotografickd deska odpovidajiciho tvaru,
nebo se pred detektor umisti pridavny opticky lamavy ¢len, rovnac¢ pole,
jenz prevede obraz na rovinny. Systém se vyznacuje vysokou svételnosti
1-3 (viz str. 9).

Dalsi systémy se hodi hlavné pro mensi pfistroje. Velké korekéni desky se obtizné
vyrabi a jsou prilis tézké.

e Schmidt-Cassegrain (Obr. 13) - Od oby¢ejného Cassegrainova dalekohledu
se lisi kulovym primérnim zrcadlem a korekéni deskou.

e Maksutov (Obr. 12) - Misto obtizné vyrobitelné asférické korekéni desky
vyuziva meniskus - refrakcéni opticky ¢len, jehoz plochy jsou soustiedné
kulové plochy s mirné odlisSnymi poloméry. Menisky jsou, ve srovnani s
korekénimi deskami, pomérné tlusté. Zrcadla jsou nejcastéji usporadana
jako u Cassegrainova dalekohledu. Pfi svételnosti vétsi nez 1,5 se projevuje
zbytkova barevna a sféricka vada.

e Super-Schmidtova komora (Obr. 44) - kulové primérni zrcadlo, 2 korekéni
desky, kulova ohniskova plocha. Pro vysokou svételnost az 0,7 a Siroké
zorné pole se vyuziva k pozorovani meteortt a umélych druzic.
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1.1.2 Optické vady dalekohledi

O optickém pristroji fekneme, ze mé optickou vadu, pokud nezobrazi bodovy
zdroj svétla jako bod (napf. koma), nebo pokud se jeho obrazy pro rizné vinové
délky lisi (napf. barevna vada).

e Barevnd vada (Obr. 9, 16) - Vyskytuje se jen u pfistroji obsahujich néjaky
lamavy opticky prvek - ¢ocku nebo korekéni desku. Je zpisobend tim, ze
index lomu materidlu ¢ocky je jiny pro kazdou vlnovou délku svétla. Tim
padem jsou ohniska kratsich vinovych délek blize ¢occe, nez delsich (Obr.
18). Pro ¢ocku plati mezi ohniskovou vzdédlenosti f (viz str. 9) a indexem

lomu n vztah ) . .
Z=n-1{=-=], 1.1
== (5 (1.1)

kde r1 a r9 jsou poloméry k¥ivosti predni a zadni strany cocky. Jak zndmo,
index lomu klesa s rostouci vlnovou délkou.

e Sférickd vada (Obr. 10, 16) - Projevuje se u kulovych zrcadel nebo u ¢ocek
se sférickymi optickymi plochami. Koule totiz nemé v presném geometric-
kém smyslu ohnisko, tj. rovnobézné dopadajici paprsky se neprotnou v
jednom bodé, nybrz v nejlepsim pripadé v malé plosce. Paprsky vzdale-
néjsi od optické osy se protinaji blize k zrcadlu, nez paprsky blizsi optické
ose. Kulova zrcadla se pfesto nékdy pouzivaji, protoze pti malych svétel-
nostech se sféra jen malo lisi od paraboloidu. V takovém pfipadé je cela
PSF schovand uvniti Airyho disku (viz str. 10), takze se rozdil od para-
bolického zrcadla stejné nepozna. Ohniskova vzdalenost kulového zrcadla
s polomérem R je 2R. Kulovou vadu lze podstatné zredukovat pridanim
korekéni desky.

e Koma (Obr. 10, 16) - Vyskytuje se u parabolickych zrcadel i ¢ocek. Proje-
vuje se protazenim hvézd smérem od optické osy. Na optické ose je prota-
zeni nulové, smérem od ni roste. PSF vypada jako kometka. Je zptisobena
tim, Zze paraboloid mé ohnisko jen pro paprsky prichazejici rovnobézné s
optickou osou. Paprsky prichéazejici z jinjch sméri se v jednom bodé nepro-
tnou. Koma parabolického zrcadla se da korigovat pridavnym refrakénim
¢lenem, komakorektorem, ktery se umistuje mezi zrcadlo a ohnisko (Obr.
29 nahofe).

e Astigmatismus (Obr. 5, 10, 16) - PSF je elipsa protazena smérem od op-
tické osy. Je zptisobend tim, ze kdyz svétlo dopada na cocku ,z boku*
chova se ¢ocka, jako by méla jiny polomér kiivosti a tedy i jinou ohnisko-
vou vzdélenost.

e Rozptyl a absorpce svétla - Déji se pri priichodu svétla kazdou optickou
komponentou. Rozptyl dava vzniknout tzv. parazitnimu svétla, jez snizuje
kontrast obrazu. Cim vice optickjch prvka soustava obsahuje, tim se tyto
jevy stavaji vyznamnéjsimi (Obr. 42). Na vSechny lamavé prvky se proto
musi nanaset antireflexni vstvy. Na nich dochézi k destruktivni interferenci
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mezi paprskem odrazenym od povchu ¢ocky a paprskem odrazenym od
povrchu vrstvy. Povrchy zrcadel dalekohledii ¢asem oxiduji a ztraceji svou
reflexni schopnost. Po nékolika letech je tedy nutné je znovu pokovit.

1.1.3 Charakteristiky dalekohledu

e Primér dalekohledu (apertura, zn. D) - Pramér primarniho zrcadla nebo

prvni ¢ocky dalekohledu.

Ohniskova vzdalenost (obvykld znacka f) - Pro parabolické zrcadlo nebo
velmi tenkou cocku je to jednoduse vzdalenost od vrcholu paraboloidu
resp. stfedu ¢oc¢ky k ohnisku. Jak ale definovat obdobnou veli¢inu pro slo-
objektiv obsahujici tfeba 8 cocek? Za tim Gcelem zavadime tzv. efektivni
ohniskovou vzdalenost (Obr. 45). Je definovana jako vzdalenost hlavniho
bodu optické soustavy od ohniska. Hlavni bod pfedstavuje prisecik op-
tické osy a hlavni roviny, jez je k ose kolma. Hlavni rovinu pro spojnou
soustavu urc¢ime nasledovné: Predstavme si, ze do spojné soustavy vpus-
time paprsek svétla rovnobézny s optickou osou. Paprsek projde sousta-
vou, kde se posune a ohne, a protne optickou osu v ohnisku (dle definice
ohniska). Prodlouzime-li nyni vystupujici paprsek v pfimku a totéz prove-
deme se vstupujicim paprskem, protnou se obé pfimky v bodé, ktery lezi
v hlavni roving. Tim je vSe definovéano! Pro rozptylnou soustavu je defnice
analogicka. Misto pojmu efektivni ohniskova vzdalenost se bézné fika jen
ohniskova vzdalenost.

Svételnost (presnéji relativni otvor, zn. f/#) - Pomér f/D. Zvétsime-li
prameér zrcadla 2x, soustfedi dalekoled 4x vice paprski svétla. Zvétsime-
li ohniskovou vzdalenost 2x, vzroste obsah obrazu sledovaného plosného
objektu 4x. Tim se ale také svétlo roziedi na 4x vétsi plochu. Svételnost
je tedy veli¢ina pfimo umérnd svételnému toku v ohniskové roviné (”jas-
nost obrazu”). Chceme-li tedy udélat snimek néjakého slabého, plosné
rozsédhlého objektu (napf. mlhoviny), potfebujeme piistroj s co nejvétsi
svételnosti. Naopak, pro bodové zdroje, (napf. hvézdy), nehraje svétel-
nost takokvou roli; je vyhodnéjsi dalekohled s co nejvétsim primérem.
(Ackoliv, bude-li f vétsi, budou obrazy hvézd dale od sebe, takze se pfi
fotometrickém méfeni nebudou piekryvat.)

Pozor, v optice se pro tuto veli¢inu pouzivd nazev relativni otvor. Sveé-
telnosti optici mysli relativni otvor vynasobeny uc¢innosti pfenosu svétla
soustavou.

Skutecnost, ze dalekohled nebo fotograficky objektiv ma svételnost napft.
8 se Casto vyjadfuje symbolem f/8.

Svételnost také vyjadiuje sbihavost vystupniho svételného svazku. Pti po-
uziti piistroje s velkou své€telnosti dopadaji na kazdy bod obrazové roviny
paprsky svétla v sirokém rozsahu 1hlti, coz zpisobuje problémy pti pouziti
interferenc¢nich filtra.
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e Rozliseni (plate scale, méfitko na desce) - Udavd, jaky thel na obloze od-

povida jednotce délky v ohniskové roviné. Nejcastéji se uvadi v jednotkach
" /mm.

Uhel A v | ktery pfipada na délku s v ohniskové roviné dalekohledu je
v pfiblizeni pro malé thly dan vztahem

206265 - s
—F

Ciseln4 konstanta v ¢iteteli pfedstavuje pocet tthlovych vtefin v jednom
radidnu. Cim je ohniskova vzdalenost dalekohledu vétsi, tim je i rozmér
pozorovaného objektu v ohniskové roviné vétsi. Dokazeme tedy rozlisit
drobnéjsi detaily. Rovnice (1.2) je uZzitefnd napf., chceme-li urcit jaky
vysek oblohy se nam vejde na CCD ¢ip, nebo jaky thel pfipada na jeden
pixel ¢ipu (viz str. 19).

A= (1.2)

Naopak, Gauss definoval ohniskovou vzdalenost optické soustavy pomoci
vztahu (1.2).

Difrakéni krouzky - Zrcadlo nebo ¢ocka dalekohedu funguji jako otvor,
na kterém dochazi k ohybu svétla. Bodovy zdroj (hvézda) se proto zob-
razi jako krouzek obklopeny svétlymi prstenci, jejichz intenzita od stiebu
rychle slabne (Obr. 46) ovSem jen v piipadé, Ze neuvazujeme optické abe-
race a neklid atmosféry. Airyho disk je kruh kolem stfedu difrakéniho
obrazce dosahujici prvniho minima jasnosti.

Rozlisovaci schopnost (difrakéni limit) - Podle Raylieghova kritéria lze dva
blizké bodové zdroje rozlisit, jsou-li od sebe vzdalené alespon tak, ze stred
prvniho ohybového obrazce lezi v prvnim difrakénim minimu druhého ob-
razce, neboli jejich vzdalenost je polomér Airyho disku (Obr. 47). Pro
zéfeni vlnové délky A plati vztah udavajici difrakéni limit § dalekohledu

1.220)

D )

(6 vyjde v radidnech). Pro viditelné svétlo se v pfibliZzeni pro mald § pou-
Ziva vztah

sind =

(1.3)

§=2 (1.4)

pfi¢emz za D dosazujeme v milimetrech a ¢ vyjde v thlovych vtefinach.
Snadno nahlédneme, ze dalekohled vétsitho priumeéru ma vétsi rozliSovaci
schopnost.

PSF (Point Spread Function, funkce rozmazéni bodu) Uvazme bodovy
zdroj, jehoz svétlo prochazi skrz optickou soustavu a je zaznamenavano
dvourozmérnym detektorem. Pak jako PSF nazveme funkci dvou promé-
nych, jejiz hodnoty jsou tmeérné svételnému toku na povrchu detektoru.
PSF normujeme na 1 :

/ PSF(z,y)dzdy = 1.
R2
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PSF si muzeme predstavit jako obraz hvézdy promitnuty na stinitko. Po-
uziva se k hodnoceni kvality zobrazeni optické soustavy: ma-li dalekohled
barevnou vadu, zavisi PSF na vlnové délce; trpi-li nap¥. komou, PSF je
v ruznych mistech detektoru rtzna. PSF déale ovliviiuje vSe, co zpusobuje
“rozmazani{” obrazu: ohybové jevy na objektivu (Obr. 10, 46), vzdéle-
nost objektivu od detektoru (zaostfeni), neklid zemské atmosféry (Obr.
11), neéistoty na objektivu, atd. PSF je dokonce rychle se ménici funkei
¢asu diky turbulenci v atmosféfe. Idealni optické soustavé odpovida PSF
tvaru Diracovy d-funkce. V redlném pripadé jsme spokojeni, pokud se nam
hvézda na snimku zobrazi jako co nejuzsi dvourozmérna Gaussova funkce.
Pfi velmi klidném ovzdusi obraz hvézdy navic obklopuji difrakéni krouzky
(Obr. 11). Pozorovany obraz vznika konvoluci skute¢ného obrazu s PSF,
viz Obr. 23.

Uloha: Odhadnéte, kolik pizelii CCD na ondiejovském 65-cm dalekohledu za-
bere planetdrni mlhovina M57 (Prstencovd mlhovina v Lyfe) s rozméry 1,4’ x
1,0’. Ohniskovd vzddlenost dalekohledu je 234,2 cm, CCD kamera G2-3200 md
¢ip s rozmery 14,9 x 10,0 mm, ktery sestavd z 2184 x 1742 tésné sousedicich pi-
zelt. Kolik pizelt by asi zabrala centrdlni hvézda - bily trpaslik, kdyz zanedbdme
neklid atmosféry? Kolik pizeli zabere, kdyz neklid zapocitame? FWHM seeingu
na Ondiejové ¢ini primérné 2-8 .

Uloha: Je Hubbletiv dalekohled schopen rozpoznat otisky bot astronauti, kteri
se prochdzeli po Mésici? Jak velké predméty by dokdzal rozlisit pokud by se
z obézné drahy podival na povrch Zemé? Hubbletv teleskop je dalekokled kon-
strukce Ritchey-Chretien s parametry D=2,4 m, f=57,6 m. Obihd po témér
kruhové draze ve wvysce asi 559 km nad povrchem Zemé. Mésic je v perigeu
vzdalen od Zemé 363 000 km. Detektor s nejdrobnéjsimi pizely, kamera ACS
(Advanced Camera for Surveys) s optickym detektorem WFC (Wide field Chan-
nel), ma velikost pizelu 15 mikroni. Ne-bodovy objekt povaZujeme za rozliSeny,
rozprostird-li se alespon pres 2 pizely.

1.1.4 Okulary

Okuléar je soustava cocek, jiz prohlizime pfi vizualnim pozorovani obraz vytvo-
feny objektivem. Lezi-li tento obraz pred okuldrem, nazyvame takovy okular
pozitivnim a muzeme si predstavovat, Ze jim pozorujemem jako lupou. Oproti
tomu u tzv. negativniho okuldru lezi ohniskova rovina objektivu az za prvni
¢ockou okuldru. Okulari existuje celd fada konstrukei (nékteré ukazuje Obr.
17). Kazda optimalizuje né&jaké vlastnosti okuldru. Nékteré okuldry disponuji
girokym zornym polem, jiné vynikaji ostrosti kresby, dalsi jsou levnéjsi, nebo
maji vétsi vzdalenost vystupni pupily, atd.
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Parametry okularu

Pozorujeme-li okuldrem o ohniskové vzdélenosti f,; a v kombinaci s objektivem
ohniskové vzdélenosti f,p, dostaneme thlové zvétsSeni

_ T

f ok

Obrazu prvni ¢ocky nebo zrcadla objektivu vytvofeném okuldrem fikame
vystupni pupila. Jelikoz touto ploskou prochazi veskéré svételné paprsky, které
dalekohled zachytil, musime zvolit takovy okular, aby byl primér vystupni pu-
pily mensi nez priamér zornice pozorovatele. Jinak ztistane ¢ast svétla nevyuzita.
Prumér vystupni pupily F spocéteme ze vztahu
_ .f ok D

= D:—7
fob M

M

E

kde D znaci primér objektivu. Ma-li byt splnéna podminka, ze primeér vystupni
pupily mé byt mensi nez priimeér zornicky oka d, je zapotfebi pozorovat s danym
objektivem alespon pfi zvétseni

d
M>—=17D
_D ) )

pro primér zornicky 6-7 mm, kde D dosazujeme v centimetrech.

Vzdalenost vystupni pupily (eye relief) je jeji odstup od posledni ¢ocky
okularu. Jeji hodnota by méla byt vétsi, nez alesponn 6 mm, pro pozorovatele
s brylemi i vice, kvili pohodlnému pozorovani. Pri pohledu z vétsi vzdalenosti
bychom nevidéli celé zorné pole, u zrcadlového dalekohledu je vidét stin sekun-
déarniho zrcatka.

Dalsi parametrem okuléru predstavuje skuteéné zorné pole. Je to ¢islo
dané konstrukci okuldru. V praxi je podstatné zdanlivé zorné pole. Udava,
jaky je thlovy pramér ¢asti oblohy, kterou okularem sledujeme. Je-li skutecné
zorné pole ¥, zdanlivé zorné pole © urcime ze vztahu

0= U

Pfi pouziti pFili§ vysokého zvétseni dosdhneme tzv. prazdného (mrtvého,
jalového) zvétSeni, kdy je sice obraz thlové velky, ale obsahuje stejné podrob-
nosti, jaké bychom vidéli i pfi niz§im zvétSeni. Zde se projevuje rozliSovaci mez
objektivu (viz str. 10) - zvétSeni je tak velké, Ze uhel odpovidajici rozliSovaci
schopnosti pristroje je zvétsen natolik, ze je vétsi, nez rozliSovaci schopnost oka,
tj. asi 27,

Normalni zvétseni - Takové zvétSebni, pfi kterém se rovnaji praméry vy-
stupni pupily pfistroje a zornice oka pozorovatele. Pii nizsim zvétseni dopada
¢ast svétla mimo oko, pfi vétsim je obraz na sitnici oka vice roztazen do Sirky
na vétsi plochu, takze je jeho plosna jasnost nizsi.

Uzitecné zvétsSeni - ZvétSeni hranicici s prazdnym zvétsenim. Pozorujeme-
li se zvétSenim nizsim, ziistanou drobné detaily vztvorené objektivem prili§ malé,
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nez aby mohly byt okem postiehuty. Toto vsak plati jen pfi idedlnim stavu
atmosféry. Seeing dokaze znatelné omezit maxmalni pouzitelné zvétseni.

Zvétseni dalekohledu mitizeme vyuzit i k potlaceni jasu oblohy. Pii zvétseni
obrazu se plosné objekty roztahnou, ¢imz ztrati na plosné jasnosti. Oproti tomu
bodové zdroje zlistanou stejné jasné. Proto v dalekohledu miizeme vidét jasné
hvézdy i za dne, je-li zvétSeni dostatecné.

Poznamka o zvétSeni dalekohledu

Upozornéme pro jistotu, ze o zvétseni objektivu samotného, bez okularu, napt.
pfi fotografovani, nema smysl mluvit. Na obloze méfime vzdalenosti v hlové
mite, kdezto v ohniskové roviné v délkové, napt. mikrometrech. Presto se miize
zdat obraz oproti pohledu pouhym okem zvétseny:

Uloha: Obraz objektu v nekonecnu promitdme objektivem dalekohledu na mat-
nict umisténou v ohniskové roviné. Urcete, jakou ohniskovou vzddlenost objektiv
must mit, abychom, p7i pohledu z konvencni zrakové vzddlenosti 25 cm, vidéli
obraz uhlové vétsi, nez pouhym okem. Kolikrdt ,zvétsenou® planetu Jupiter s uh-
lovgm priameérem 40 " bychom vidéli v ohnisku ondiejovského 2 m dalekohledu?
V Cassegrainové ohnisku md f=29,16 m?

1.1.5 Filtry
1.1.6 Montaze

Montaz dalekohledu je zafizeni majici za kol dalekohled namifit na pozorovany
objekt a poté svym otacenim kompenzovat rotaci Zemé tak, aby dalekohled
mifil stale stejnym smérem vici hvézdam. Jelikoz tubus dalekohledu sam miize
vézit nékolk tun a na sledovani klademe naroky na presnost ve zlomcich tthlové
vtefiny, byva montaz casto nejdrazsi komponentou celého dalekohledu.

Typy montazi, (Obr. 49)

e Rovnikova (ekvatoredlni, paralaktickd) montaz - Jedna z jejich os je rov-
nobézna s osou zemské rotace, tzv. polarni osa, druhé, deklinacni, je k ni
kolmé. Oproti azimutarni montazi ma vyhodu, Ze pfi sledovani nebeského
objektu staci otacet jen polarni osou konstantni rychlosti. Nejvétsimm da-
lekohledem na paralaktcké montézi je 5 m Haletiv dalekohled na Palomar
Observatory.

o Némecka montaz - Polarni osa spociva na jediném pilifi. Na jednom
konci deklinacni osy je pripevnén tubus dalekohledu, na opa¢ném konci
protizévazi. V nizsich zemépisnych sitkach je neprakticka, protoze sloup,
na némz je montaz upevnéna, jednostranné namahan. Zde se radeji pouzije
anglickd montéaz.
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o Anglickd montaZz - Oba konce polarni osy podpiraji pilife. M4 dva
poddruhy:

* Ramova montaz - Dalekohled je uchzcen v protahlém ramu. Jeji
vyhodou je absence protizavazi. Nelze pozorovat v okoli nebeskych pélu.
Nebeské téleso lze sledovat nepferusené od jeho vychodu k zapadu bez
nutnosti prolozit montaz, jak se tomu déla s némeckou montazi.

* Osova anglickd - Podobéa se predchozimu typu, ale dalekohled je
rovnobézny s polarni osou. Casteéné zpfistupiiuje oblast kolem pélu. Je
potieba protizavazi.

o Podkovova montaz - Podobéa se ramové montéazi, ale ram je uchzcen
na podkové otacivé kolem polarni osy. Umoziiuje pozorovat i v okoli pélu.

o Vidlicovd montaz - Polarni osa ma na jednom konci vidlici. Ve
vidlici se v deklina¢ni ose otaci tubus dalekohledu. Je pouzitelna jen pro
reflektory.

7 vs

Azimutarni - MontdZ se otaci kolem svislé (vzhledem k povrchu Zemsé),
azimutarni, osy a osy k ni kolmé, vyskové. Béhem sledovani objektu pri
jeho cesté oblohou se musi montaz otacet v obou osach a to nerovnomeérné.
proto dosly azimutarni montéze Sirsiho rozzsireni az po nastupu pocitact.
Pri stavbé velkych modernich dalekohledi se jiz poc¢itd vyhradné s azimu-
tarni montazi. Lze ji mnohem snadnéji a levnéji vzroit nez stejné velkou
rovnikovou. Uréitou nevyhodu predstavuje rotace obrazu kolem sledova-
ného objektu. Provadime-li s dalekohledem spektroskopii, tak to nevadi,
jinak se pouzije derotator pole (soustava dvou rotujicich rovinnych zrca-
del), pfipadné se piimo ota¢i detektorem v ohniskové roviné. Azimutérni
montaz je kompaktnéjsi nezli paralakticka, takze se pro ni nemusi stavét
tak velka kopule.

1.2 Optické detektory a jejich vyuziti ve foto-

metrii

e Bodovy detektor - Vystupem méteni je jedind hodnota, pfip. ¢asova rada.

Pr. fotonasobi¢. Pfi fotometrickém méfeni musime dovolit pfistup jen
svétlu ze zkoumaného objektu, napt. u fotonasobice clonkou.

Linearni detektor /1D - Vytvaii jednorozmérné obrazky. Sestava z nékolika
elementt, které 1ze povazovat za bodové detektory, sefazenych za sebou.
Vysledkem meéfeni je usporadand posloupnost hodnot odpovidajicich vy-
stuptim jednotlivych elementti. Pt. reticon, digicon. Pouzivaly se zejména
pro zéznam spekter.

Plosny detektor/2D - Vytvaii rovinné obrazky. Sklad4 se z mnoha bodo-
vych detektrti rozmisténych na plose. Po méfeni ziskdme matici hodnot.
Umistime-li plosny detektor do ohniskové roviny objektivu, bude kazdy
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element zaznamendavat informaci o svételném toku prichazejim z trochu
jiného thlu, takze vytvori rovinnou projekci nebeské sféry. P¥. sitnice oka,
fotograficka deska, CCD.

1.2.1 Né&které obecné charakteristiky fotometrickych de-

tektoru

Kvantova u¢innost (zn. QE, quantum efficiency) vzhledem k néjaké vl-
nové délce - je pomeér poctu fotoni detektorem zaregistrovanych ku poctu
fotont na detektor dopadlych. Tato definice, stejné jako nadchazejici, ma
pfesny smysl jen pro bodové detektory. V pripadé 1D nebo 2D detektort
se kvantova tc¢innost jednotlivy elementtt opravdu trochu lisi.

Spektralni citlivost - Zavislost kvantové Gi¢innosti na vinové délce, pri stej-
ném svételném toku zareni.

Charakteristickd kiivka - Zavislost zévislost detektoru na osvétleni(= sou-
¢in dopadajiciho svételného toku a expoziéni doby). Pro fotometrii je vy-
hodné, pokud je charakteristickd k¥ivka linearni, ale nemusi tomu tak byt
vzdy, napi. fotografickd emulze.

Dynamicky rozsah - Pomér maximélni hodnoty, jakou umi detektor vy-
produkovat, ku primérné hodnoté temného Sumu, tj. signalu, ktery v de-
tektoru vznika, ale méa piivod jiny nez dopad svétla. Nékdy se misto maxi-
malni hodnoty mysli hodnota horni hranice linedrni ¢asti charakteristické
kiivky.

1.2.2 Oko

Do doby, nez byl vynalezen dalekohled, byli astronomové odkazani jen na vlastni

zrak,

thlomérné piistroje a matematiku. I tak, jen s timto vybavenim, dospéli k

fadé zajimavych objevi. Staci si uvédomit, ze jesté za Zivota slavného Tychona
Brahe nebyl dalekohled znam. Pfitom pravé z jeho pozorovani vychézel Kepler,

kdyz

odvodil své tii zakony o obéhu planet. Dalekohledem pozoroval nebe po-

prvé Galileo Galilei v r. 1609. Ve spojeni s dalekohledem se okem pozorovalo az
do zacatku 19. stol, kdy jej nahradila fotografickd emulze.
Oko jako fotometricky pristroj

opticky systém

— Ohniskova vzdalenost - asi 15mm.
— Primeér plné roztazené zornicky-apertura - asi 8mm, klesa s vékem.
— Oko je schopno vidét ostfe v rozmezi 1-2° kolem své optické osy.

— Uhlové rozliseni asi 2”7, uplatiiuje se asi stejnou mirou ohyb svétla na
zornici a vzajemna vzdalenost fotoreceptori na sitnici.

O¢ni svaly deformuji ¢ocku, ¢imz méni jeji ohniskovou vzdalenost.

— Propustnost cocky klesa s vékem.
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— Oko nemé barevnou vadu.

Detektor - sitnice Na sitnici se nalézaji dva typy detektort - ty¢inky a ¢ipky. Jsou to zakon-
¢eni zrakového nervu. Jde o chemické detektory.

Cipky Umoziuji barevné vidéni. Nachazi se hlavné v okoli zluté skvrny na
optické ose oka, kde ¢ocka vytvaii nejostiejsi obraz. Cipktl jsou tii
poddruhy. Kazdy mé jinou spektralni citlivost, ¢imz dohromady vy-
tvareji barevny vjem. To je také diivod, pro¢ naptiklad pocitacovym
obrazovkam staci kombinace jen tii barvy, aby vytvorily, z pohledu
lidského oka, jakoukoliv barvu. Pfi nizkych osvétlenich pfestavaji
¢ipky fungovat a nahrazuji je tycinky. Také pfi pfili§ vysokém osvét-
leni nejsou ¢ipky schopné vnimat barvu. Napiiklad slunce vysoko na
obloze se nam zda bilé, protoze jsou ¢ipky prehlcené svétlem, i kdyz
ve skutecnosti je zluté.

Tyc¢inky Tycinek je jen jeden druh, takze umoznuji vnimat pouze intenzitu
svétla. Na sitnici jsou rozmisténé kolem oblasti s ¢ipky. Pii vyssi
intenzité svétla nepracuji.

Uplna adapce na tmu trva 15-30 min. Béhem ni se rozsifuje zornice a aktivizuji
tyCinky. Silné svétlo adaptaci v né€kolika sekundach zlikviduje. Pokud je pii
noc¢nim vizualnim tfeba, sviti se slabym Cervenym svétlem, které adaptaci prilis
nenarusuje. Pfi pozorovani néjakého slabého objektu je lepsi jej sledovat tzv.
bo¢nim vidénim, to znamend, nedivat se pifimo na objekt, ale trochu vedle néj.
Tim nasmérujeme svétlo do oblasti sitnice s vyssi koncentraci tycinek.

Oko vnima pfi dennim vidéni v rozsahu vlnovych délek asi 380-760 nm, za-
lezi na konkrétnim c¢lovéku. Maximalni citilivost se evoluéné vyvynula v okoli
zlutozelené barvy (555 nm). KdyZ uvdzime denni i no¢ni vidéni, dokéze oko
pracovat v rozsahu jasu pro jiné detektory nevidaném - asi 30 mag, to je pomér
svételnych tokt 1:10'2. P¥i pozorném pozorovani dalekohledem (tzn. nékolika-
minutovém) lze postiehnout asi srovnatelné detaily, jaké by byly zachycené na
CCD snimku s expozi¢ni dobou nékolika sekund, s tymz dalekohledem. Zkuseni
pozorovatelé jsou schopni v nejlepSich pozorovacich podminkach spatfit pou-
hjym okem hvézdy kolem 8 mag. V CR vSak miizeme mezni hvézdnou velikost
(MHV) 7 mag povazovat za zcela vyjime¢nou a nejspise se setkdme s MHV 5-6
mag mimo mésto.

V dnesni dob€ pozoruji vizualné amatéri, ktefi mohou védeckému vyzkumu
prispét napiiklad pozorovanim zmén jasnosti proménnych hvézd, sledovanim
meteorickych roju, nebo pfi hleddni jasnych supernov. Pfesnost vizuélnich fo-
tometrickych odhadt se pohybuje kolem 0,1 mag.

1.2.3 Fotograficka emulze

Klasicka fotografie zacala byt pouzitelnd v astronomii od r. 1870, kdy byla vy-
nalezena fotograficka emulze. Oproti pozorovani pouhym okem pfinasela nékolik
vyznamnych vyhod. Zaznam na fotografii je tvaly, zachyti objektivné a tplné
vSechny detaily. Obzvlasté dilezitd vyhoda oproti oku je moznost dlouhodobé
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integrace svétla. Jiz kratce po zavedeni fotografické emulze, v r. 1883 vznikla
fotografie mlhoviny M45, kterd jako prvni ukazala tak slabé hvézdy, jez nesly
okem vidét ani v nejvétsich dalekohledech.

Fotografickd emulze prevlddala az do konce 20. stol. Pravda, CCD kamery
piilis drahé a mély malou plochu detektoru (CCD ¢ipu). V poslednim desetileti
vsak CCD fotografickou emulzi témér zcela vytlacily. Pfesto i dnes je potifeba
o ni néco zndt, nebot jsou k dispozici rozsdhlé archivy fotografickych pozoro-
vani, ze kterych lze Cerpat informace o tom, jak vypadal vesmir v dobé jejich
vzniku. Kupfikladu jde z fotografikych desek sestrojit svételné kiivky promeén-
nych hvézd, o kterych nebylo v dobé vzniku desky ani znamo, zZe jsou proménné.

V astronomii se uplatnovali hlavné fotografické desky, tj. sklenéné desky s
nanesenou vstvickou svétlocitlivé emulze. Filmy, bézné pouzivané pro nevédecké
ucely, nejsou tolik vhodné, protoze se snadno deformuji, coz komplikuje zaostieni
v ohniskové roviné objektivu (dalekohledu) a znemoZiiuje presnou astrometrii.
Fotograficka emulze sestava z krystalkti néjakého halogenidu stiibra, nejéastéji
jodidu nebo bromidu stfibrného, rozptylenych v Zelatiné. P¥i vystaveni svétu
probihaji v krystalcich chemické reakce, pfi nichz v kazdém vznikaji molekuly
stribra. Pti vyvolani slouzi tyto molekuly jako katalyzator, diky kterému v celém
krystalku vylouci z halogenidu veskeré st¥ibro a vytvofi se zrna sloZzena z molekul
stiibra. Krystalky, kde se zadné molekuly stiibra nevyskytovaly, pifi vyvolani
reaguji mnohem pomaleji. Zbytky halogenidu se odstrani v ustalovaci.

Jako mira velikosti odezvy emulze na svétlo se pouziva denzita (hustota
z¢ernédni, opacita). Vyraz pochazi z dob, kdy se velikost zéernani urcovala tak, ze
se snimek prosvétloval tenkym svazkem svétla a méril se svételny tok na opacéné
strané desky. Denzita D je pak definovana jako dekadicky logaritmus podilu
svételného toku Fj pfed priichodem deskou ku svételému toku po prichodu
zkoumanym bodem desky F:

= o (12). 05

z

Jelikoz i Cista deska svétlo trochu pohlcuje, je vzdy D > 0.

Kvantova ti¢innost filmu (citlivost) zavisi na velikosti krystalkt emulze. Cim
vétsi krystalky, tim vétsi citlivost, ale také hrubsi zrno.

Fotografickd emulze je nelinearni detektor, jak ukazuje Obr. 50. To znamena,
ze nechame-li na desku dopadat 10 krat vétsi svételny tok po stejnou expoziéni
dobu, nebude denzita o 1 vétsi. Nelinearita plati také obracené: mame-li dva
objekty z nichz prvni dava triktat vétsi tok nez druhy, neziskdme trojnasobnou
expozici druhého stejnou hustotu zéernani, jako v prvnim pripadé. Tuto ztratu
citlivosti pro slabé zdroje nazyvame Schwazschilduv jev (reciprocity failure).

K fotometrii je vhodna predevsim linearni ¢ast kfivky. Poruseni linearity
pti velkych osvétlenich zptsobuje nasyceni detektoru - vSechna zrna emulze
zreagovala. PTi nizkych osvétlenich se silné uplatiiuje Schwarzschilduv jev. Pro
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fotometriii je vyhodnéjsi zavést tzv. Bakerovu denzitu

o = om [ (£2) 1] 0

kde 7 je experimentélni konstanta. Zavislost na osvétleni E (svételny tok zdroje
krét expoziéni doba) Dg = Dpg(logyy F) je totiz blizsi pfimce nez zavislost
D = D(logyy E).

Naznak vysvétleni Schwartzschildova jevu. Aby v jednom krystalku emulze
probéhla trvala chemické reakce, je potfeba, aby na néj dopadly, feknéme, tii
fotony. Proto jsou také hrubozrnné emulze citivéjsi. Na druhou stranu, tepelny
pohyb atomt ptisobi proti excitaci krystalku. Proto, kdyz dopadaji fotony prilis
pomalu, tepelny pohyb staci rusit vyvolanou excitaci, takze reakce neprobéhne.
Uvédomme si rozdil oproti tepenému Sumu u CCD. Tam se k uziteénému signalu
Sum jen pric¢ita, kdezto u emulze tepelny pohyb signal primo nici.

Hlavni cestou k omezeni Schwartzschildova jevu je hypersenzibilizace emulze.
Nejhorsi vliv na deexcitaci krystalkti ma tepelny pohyb molekul vody. Hyper-
senzibilizace spo¢iva v jejich odstranéni a nasaknuti emulze molekulami vodiku.
Vodik brani opétovné absorpci molekul vody z ovzdusi. Hypersenzibilizaci se
zvysi kvantova G¢innost emulze asi 3 krat.

Spektralni citlivosti emulze 1ze vhodnym chemickym slozenim pokryt celé
atmosférické optické okno od 250 do 900nm. Obecné je ciltivost vétsi na modrém
konci spektra. Kvantova U¢innost se pohybuje kolem 3% po hypersenzibilizaci
asi 10%.

Vyhody oproti CCD: Velmi velkd plocha detektoru vhodné k prehlidkam
oblohy. Vétsi rozliSeni - zrna emulze jsou mensi nez pixely CCD ¢ipu. Nevzni-
kaji dlouhé mezery mezi expozicemi, velké CCD se musi na konci expozice vy-
¢itat az desitky sekund. Zatim nejvhodnéjsi detektor k sledovani bolidid. Ne-
vyhody oproti CCD: mnohem nizss$i kvantova téinnost. Z toho plyne potieba
delsich expozi¢nich dob a mensi vyuziti pracovniho ¢asu dalekohledu. Nelinea-
rita emulze neni tolik vhodna pro fotometrii. Sklenéné fotografické desky jsou
kiehké a Spatné se skladuji.

1.2.4 Fotonasobice

Fotonasobife (photomultiplier, electron multiplier tube, PMT) patii v astro-
nomii k nejcastéji pouzivanym fotometrickym pristrojim a zaroven nejpiesnéj-
§im. Schéma fotonasobice je zndzornéno na Obr. 1. Pristroj pracuje na zakladé
vnéjsiho fotoelektrického jevu. Na predni strané evakuované trubice se nachazi
fotokatoda (katoda pokryté tenkou vrstvou materidlu vykazujici silny vnéjsi fo-
toefekt). Dopadne-li na ni foton o energii vyssi, nezli je vystupni prace, uvolni
jeden nebo vice elektronti. Za katodou ¢eka soustava dynod, z nichz kazda je pti-
pojena k vyssimu napéti nez ta predchozi. Dynody jsou pokryté latkou snadno
uvolnujici elektrony. Elektrony uvolnéné z fotokatody pak putuji od predchozi
dynody k nasledujici. Pfitom jim elektrické pole udéluje zrychleni, takze se pti
kazdém narazu do dynody uvoliiuji dalsi elektrony (asi 4). Kdyz elektrony do-
razi na na anodu na zadnim konci trubice, zmnozi se jiz kazdy fotelektron az
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desetmilionkrat. Na anodé zaregistrujeme proudovy pulz v fadu jednotek mA
trvajici asi 5 ns.

Na dalsim obrézku (Obr. 60) mizeme vidét, jak se fotondsobi¢ pouziva pfi
fotometrii hvézd. Pied fotondsobi¢ se umistuji barevné filtry a clonka, kterd v
ohniskové roviné dalekohledu vymezuje obraz zkoumané hvézdy. Sklopnym zr-
catkem nebo hranolem pred zahajenim méfeni nasmérujeme svétlo do okuléru,
abychom sledovany objekt piesné zacilili. Fabryho ¢ocka slouzi ke koncentraci
svételného svazku do jednoho bodu na fotokatodé, aby se eliminovala nerovno-
mérnd tloustka svétlocitlivé vrstvy. Je totiz technologicky néro¢né ji rovnomér-
nou vyrobit.

Meéfeni jasnosti hvézdy fotonasobic¢em dosahuje presnosti az 0,001 mag a
¢asového rozliseni 1073 s. Fotonasobié¢ byva obvykle ciltlivy v rozsahu vInovych
délek 200-650 nm (zejména v modrém svétle), ale modifikaci chemického slozeni
fotokatody lze jeho pouZitelnost rozsifit do 150 nm (UV zafeni), nebo nahoru
do 1700 nm (IR zafeni). U slabych zdrojt lze detekovat ptichody jednotlivych
fotont, u silnéjsich se jiz jednotlivé proudové impulzy prekryvaji. Vystupem
méfeni dnesniho fotonasobice je jediné ¢islo udavajici casovy integral proudu,
nékteré modely dovoluji sledovat pribéh proudu.

Zdroje Sumu a kalibrace. Jako temny proud (dark current) ozna¢ujeme proud,
ktery fotonasobic¢ detekuje, ale jeho nevyvolalo ho svétlo. Zptasobuje ho hlavné
tepelny pohyb atomt ve fotokatodé a dynodach tim, Ze z jejich povrchi uvol-
nuje elektrony. K temnému proudu se ptidévaji ionty vzniklé ze zbytkového
plynu v trubici fotonasobice plisobenim pfirozené radioaktivity. Tento faleSny
signdl zméfime tak, Ze uréime primérny proud prochézejici pii zatemnéném
fotometru. Pfi méfeni jasnosti hvézdy pak tento proud od naméfené hodnoty
odecteme.

Kromé temného proudu pozorujeme jesté prichody ¢astic kosmického za-
feni. KdyZ se néjaka stietne s fotokatodou vyvola zables Cerenkovova zéafeni.
To snadno pozname podle podle silného proudového pulzu asi 100 krat silnéj-
siho, nez bézné davaji fotony. Tyto pulzy do méfeni nezapodcitavame. Podobné
vynechédvame neobvykle dlouhé nebo slabé pulzy. Toto je vSak mozné jen pro
slabé zdroje, kde mizeme sledovat jednotlivé pulzy.

Meéfeni ovliviiuje mnoho dalsich faktort: thel dopadu svétla na fotokatodu,
jeho polarizace, orientace fotonasobite v magnetickém poli Zemé, kterd se s
otacenim dalekohledu za hvézdami méni, atd. (viz [1]). Projevuji se ve zméné
kvantové ucinnosti pristroje. Proto je tfeba provadét nékolikrat béhem noci
kalibra¢ni méfeni a vysledky poopravit (viz Harmanec, str. 32)

1.2.5 CCD

Dalsim, velice ¢asto pouzivanym, fotometrickym detektorem jsou CCD kamery
(Charge Coupled Device, ¢teno ¢esky "cé cé dé”, nebo Castéji anglicky 7si si
dy”). Narozdil od fotonésobice se jedné o detektor dvourozmérny, tj. vysledkem
méfeni je matice hodnot (tzn. obrazek). Také pracuji na zakladé fotoelektric-
kého jevu, tentokrat vsak vnitiniho. Hlavni soucasti je CCD c¢ip. Ten obsahuje
desti¢ku polovodivého materidlu, nejéastéji kiemiku,(viz. Obr. 3) s nanesenou



20 KAPITOLA 1. OPTICKA ASTRONOMIE

vrstvickou prithledné elektricky izolujici latky (oxid kfemiéity). Na povrchu éipu
jsou rovnomérné rozmisténa soustava elektrod, pripojenych ke kladnému napéti
zdroje. Na spodni stranu ¢ipu se pfivadi zadporné napéti. Dopadne-li na ¢ip fo-
ton o dostateéné energii, dojde k fotoefektem k uvolnéni elektronu. Elektron si
pritdhne nejblizsi anoda a vznikla dira putuje ke katodé. Oblasti, z niz proudi
elektrony k jedné dané anodé, se fika pixel. Pocet elektront shromazdénych
béhem expozice pod anodou je pfimo tmérny poctu fotoni dopadlych na jeji
pixel. Kazdy pixel ma samozfejmé jen omezenou kapacitu elektroni (full-well
capacity). Po dosaZeni této meze totiz zacne ihrnny néboj elektronii vyrovnévat
naboj anody a elektrony mohou piejit do spousedniho pixelu - pozorujeme tzv.
blooming (viz Obr. 24).

Po ukonceni expozice se zavie zavérka kamery, aby jiz svétlo nedopadalo, a
zbyva Cip vycist, tzn. zmérit naakumulovany naboj v kazdém pixelu. K tomu
je vyhrazena jedna Fada pixelt na kraji CCD ¢ipu zvand registr (Obr. 51). Ele-
krony lze v ¢ipu presouvat tim, Zze na anodach periodicky ménime napéti, ¢imz
vzniknou jakési vlny potenciadlu unasejici s sebou elektrony. P¥i vy¢itani posu-
neme vSemi elekrony o jednu fadu smérem k registru, ¢imz ho zaplnime. Na to
posunujeme elektrony v registru k jeho konci, kde jiz ¢ekd AD pievodnik. Ten
zméf naboj z pixelu, ktery k nému pravé dorazil a prevede jej na ¢iselnou hod-
notu v jednotkdch ADU (analog-to-digital unit). Cely proces se opakuje, dokud
neni C¢ip zcela vycten. Vystupni hodnoty v ADU jsou celociselné nezaponé hod-
noty v obvykle 16 bitovém rozsahu - 0 az (216 —1). Pocet elektronii ptipadajicich
na 1 ADU se zve zisk (gain) AD prevodniku.

CCD dosahuji velmi dobré presnosti méteni 0,01 mag. Spektralni citlivost se
pohybuje asi od 400 do 1200 nm s maximem v okoli 600 nm (Gervené svétlo). Po
naneseni antireflexnich vrstev lze obor citlivosti protahnout k az asi 250 nm do
UV oblasti spektra. V dlouhovlnné oblasti spektra nemaji fotony dostatacnou
energii, aby zpusobily vnitini fotoefekt. Kvantova uc¢innost mize pro vhodnou
vilnovou délku pfesdhnout 90%, jinak se pohybuje spise kolem 80% (Obr. 28).

Sum a kalibrace. Podobné jako u fotonasobice se i u CCD projevuje temny
proud. Tepelny Sum tvoii Sumové elektrony v mmnozstvi s normalnim rozdé-
lenim. Roste exponencielné s teplotou. Kosmické zafeni (kosmiky) vytvaii na
snimku jasné tecky, hot pixely, protoze vyprodukuje v pixelu, ktery zasahne,
10% — 10* elektronti. Pocet zésahti se méni s nadmoiskou vyskou pozorovatelny
a ¢ini asi 1-2 ¢astice/cm? /min. Tepelny $um se potlacuje chlazenim CCD ka-
mery tekutym dusikem, suchym ledem (pevny COs), nebo alespoii Peltierovym
¢lankem. Ptesto, a¢ ve snizené mife, znatelné pretrvava. Vyporadame se s nim
pomoci tzv. dark framu (temného snimku)(Obr. 26). Ziskdme jej provedenim
expozice se zavienou zaklopkou. Dark framt pofizujeme nékolik, vétsSinou se
stejnou expozic¢ni dobou jakou mé snimek objektu naseho zajmu, ktery chceme
korigovat. Celkova expozi¢ni doba dark framti by méla byt alespon 5 krat delsi,
nez expozicni doba objektu, jinak kalibrace povede k nartistu Sumu. Poté z hod-
not odpovidajich si pixelt v jednotlivych dark framech vybereme median, ¢imz
ziskdme vysledny master dark. Ten pak odecteme od snimku objektu. Objekt
fotografujeme alespon dvakrat, abychom mohli nalézt hot pixely a odstranit je.

AD pfevodnik pfi prevodu naboje na signdl v ADU pfic¢ita k vysledku kon-
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stantu, ktera se mize pro kazdy pixel trochu ligit. Navic méreni naboje neni bez
chyb. Ke kazdému obrazku, ktery kamera vyprodukuje je tudiz prictena jista
matice - tzv. bias (offset) (Obr. 27). Délame-li bias vicekrat, bude mit konkrétni
pixel biasu hodnoty s norméalnim rozdélenim. Bias najdeme tim, Ze provedeme se
zavienou zaklopkou nejkratsi expozici, kterou kamera umoznuje. Jako vysledny
master bias pouzijeme pramér nebo median z nékolika takovych snimku. Pozor,
odecitame-li od obrazku dark frame, odecitadme tim zaroven i bias.

Pti vyrobé CCD ¢ipu se nikdy nepodaii udélat vSechny pixely Gplné stejné,
takze kazdy méa trochu odlisnou citlivost. Kalibrace se déla pomoci flat fieldu
(Obr. 25). Jednd se o snimek né&jaké rovnomérné zarici plochy. K tomu tcelu
nékdy byva v kopuli dalekohledu k dispozici rovnomérné nasvicene bilé platno.
Jinak lze pouzit oblohu za soumraku. Pramér nékolika flat fieldd dosadime do
(1.7). Flat fieldem se navic odstrani vliv vinétace optiky dalekohledu i stint
zrnicek prachu na CCD ¢ipu.

Cely proces kalibrace surového snimku dark framem, biasem a flat fieldem
oznacujeme jako redukci snimku. Dohromady je tedy

F - (surovy snimek[z,y] — master dark|z, y])
flat field[z, y] — bias|z, y]

redukovany snimek|xz, y] =

(1.7)
Normovaci konstantu F' volime zpravidla jako maximéalni hodnotu jmenova-
tele (1.7).

1.3 Spektrografy

Zakladni schéma spektrografu ukazuje Obr. 33. Stérbinou vybirdme ze zorného
pole jeden objekt, ktery néas zajima, napt. hvézdu. Kolimator méni rozbihavy
svételny svazek vystupujici z dalekohledu na rovnobézny. Na disperzni mfizce
nebo hranolu dochazi k rozkladu svétla. Paprsky se odchyli od svého piivoniho
smeéru o uhel zavisly na své vlnové délce (tudiz paprsky stejné vinové délky se
stanou rovnobé&znymi a paprsky rizné vinové délky riznobé&znymi). Déle svétlo
pokracuje pres objektiv kamery, kterym je fokusovano na detektor, napt. CCD.

Jako kolimator a objektiv kamery spektrografu lze pouzit jak cocky, tak i
zrcadla. Zrcadla vSak netrpi barevnou vadou.

Jako disperzni element se pouziva bud sklenény hranol, nebo m¥izka. Hranol
je historicky starsi. Na hranolu dochézi k rozkladu svétla diky rozdilnému indexu
lomu materidlu hranolu pro rizné vinové délky svétla. Uvedme vztah, ktery pro
hranolovy spektrograf pfiblizné udéava, jaky bod spektra odpovida jaké vinové
délce:

A=A+ (18)

(s —s0)
V ném s predstavuje vzdalenost zkoumaného bodu spektra od néjakého, libo-
volné zvoleného, poc¢atku a A jemu odpovici vlnovou délku. Konstanty A\g,C, «
a so se musi ur¢it experimentalné fitovanim. Vidime, ze zavislost A(s) je silné
nelinedrni. U dlouhych vlnovych délek je spektrum piili§ zhusténo, u dlouhych
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zbytecné roztazeno. Diky tomuto jevu a ztratam svétla apsorbci pii prichodu
hranolem a odrazu svétla na jeho sténach se dava prednost miizkovym spek-
trografim. Hranolem téz nejde zkoumat spektrum v UV zafeni, jezto jej sklo
pohlcuje.

Na mfizce dochéazi k rozkladu v disledku interference zareni. M¥izky mo-
hou byt délané jak na odraz tak na prichod. U odraznych mfizek jsou do skla
vybrousSeny dlouhé uzké vrypy (grooves) slouzici jako rovinné zrcétka. Miizka
se ke svétlu chova jako systém rovnobéznych tzkyjch stérbin, takze kromé od-
razu dochézi na mfizce také k ohybu svétla a nasledné interferenci. Dopadé-li
na miizku svétlo pod tthlem « a odrazi-li se pod thlem (3 nastane pro vinovou
délku A konstruktivni interference, pokud existuje ¢islo m € {0, 1,2, ...} takové,
Ze plati rovnice

mA = d(sin 8 + sin a), (1.9)

kde d oznacuje tzv. miizkovou konstantu - vzdalenost sousednich vrypa miizky.

Odvozeni (1.9) (Obr. 35): Necht zéfeni o vlnové délce A dopadd na m¥izku
pod thlem «a. Na vrypu nebo $térbiné mrizky dojde k ohybu svétla jako na
uzké stérbiné. Zkoumejme néjaky ohnuty paprsek. Jeho odchylku od kolmice
k roviné mfizky oznatme (3. Na sousednim vrypu téZ vznikl paprsek odchy-
leny o thel 8. Po odrazu na objektivu kamery dopadnou oba tyto rovnobézné
paprsky na stejny bod v ohniskové roviné, kde se ob€ vInéni slozi. Ke konstruk-
tivni interferenci dojde, maji-li oba paprsky drahovy rozdil AS rovny néjakému
celociselnému nasobku své vlnové délky. Jelikoz pfi odrazu na objektivu ka-
mery drahovy rozdil nevznika, zbyva jen drahovy rozdil od mtizky, ktery ¢ini
AS = d(sin a + sin 3). Z toho plyne (1.9).

Ve vysledku tedy ziskdme obraz spektra na detektoru. Avsak najednou zis-
kame celou fadu spekter odpovidajicich raznym m, tzv. fadum spektra. Spek-
tra riiznych Fadu se ¢astecné prekryvaji (Obr. 52). Zkoumdame-li néjaky nezndmy
objekt, michala by se spektra pres sebe, coz by ndm znemoznilo spravnou iden-
tifikaci spektralnich ¢ar. V tom piipadé pred spektrograf zafadime barevny filtr,
jimz umoznime prichod jen urc¢itému rozsahu vinovych délek tak, aby se rtuzné
fady nepfekryvaly. Pii zkoumani jiz znamého spektra miize byt prekryvani fada
naopak uzitecné. Naprt. sledujeme-li kratkodobé variace spektra Slunce, miazeme
v nékolikanasobné prekrytém spektru nardz pozorovat velky rozsah vinovych
délek na malé plose detektoru.

Kdyz spektrum zachytime néjakym plosSnym nebo linedrnim detektorem,
bude na linarni soufadnici s zachycen signal vyprodukovany svétlem vlnové
délky A\ dané rovnici

108d —
)\:(Sina—i—sin(S 80+a—1/10>), (1.10)

m fcam

kde f.qum ohniskovou vzdalenost objektivu kamery, « thel dopadu svétla na
miizku a konstanty sy a ¢y se musi urc¢it experimentalné. Narozdil od hranolo-
vého spektrografu si s a A\ odpovidaji témér linearné.

Jako spekralni rozliSeni oznacujeme veli¢inu %()\). Linearni skéla na de-
tektoru je pak déna rovnici (1.2). Pro mfizkovy disperzér ziskdme spektralni
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rozliSen{ derivaci (1.9) podle 3, drzime-li o konstantni. Obdrzime

dg m
d\ ~ dcosf (1.11)
Rozlisovaci schopnost
A
R=—(\ 1.12
ey (112)

kde symbol d\ oznacuje rozdil vinovych délek odpovidajicich dvéma sousednim
pixeltim.

Blazeované mrizky

Jsou konstruované tak, ze vétsina svétla padne do jednoho urcitého fadu spektra,
takzZe je o to jasnéjsi. Dosahne se toho urcitym sklonem vrypu vici roviné miizky.
Blazeovand mtizka se vzdy optimalizuje pro néjakou vinovou délku.

Echellete spektrograf

V obyc¢ejném jednomiizkovém spektrografu miizka sice zpusobi difrakci, ale jed-
notlivé ¥ady spektra se prekryvaji. Abychom tomu zabranili pouZijeme stejny
trik jesté jednou: jiz rozloZzenému svétlu postavime do cesty dalsi miizku, jejiz
vrypy budou kolmé ke sméru disperze. Tim ziskdme tzv. echelletové spektrum,
kde jsou jednotlivé fady spektra zobrazeny v fadcich pod sebou (Obr. 36). Na
plosny detektor pak zachytime velkou ¢ast spektra.

Mnohovlaknova spektroskopie

Klasicka spektroskopie ma nevyhodu, Ze lze najednou pozorovat spektrum jen
jedné hvézdy. Celkem nedavno se na velkych observatofich zacala pouzivat mno-
hovlaknova spektroskopie. Do ohniskove roviny se umisti deska s vyrazenymi
otvory v mistech, kde se ve zkoumaném poli zobrazuji hvézdy. Z otvorti se jejich
svétlo vede optickymi vldkny do spektrografu (Obr. 37). Ziskdme tak spektra
v8ech objektt v poli najednou zobrazend nad sebou (Obr. 38). Béhem expo-
zice jednoho hvézdného pole vyrabi automaticky robot masku pro dalsi pole
v pozorovacim programu. Zavedenim této technologie se velmi zvySilo vyuziti
pozorovaciho ¢asu dalekohledu.

Rowlanduv spektrograf

Rowlandtv spektrograf (Obr. 61) nepotiebuje ani kolimdtor, ani objektiv ka-
mery. Tvori jej jedind komponenta, vyduta miizka. Tim padem jsou minimali-
zovany svételné ztraty absorpci a rozptylem. Ohniskova plocha tvori valec.
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Objektivovy hranol

Umistuje se pfed objektiv. Umoziiuje ndm sledovat najednou spektra vSech
hvézd v zorném poli. Spektra se mohou prekryvat. Znamy Henry Draper Catalo-
gue (HD) hvézdnych spekter byl vytvofen na zakladé pozorovéani s objektivovym
hrnolem.

1.4 Vliv atmosféry

Atmosférou prochézi jen optické a radiové zareni, mikrovlnné a infracervené jen
na vysoko poloZenych mistech (Obr. 4). Neklid atmosféry, seeing, vzniké, pro-
toze se misi atmosférické vrstvy rtznych teplot a tedy i riznych indexd lomu.
Kdyz vidime poblikavani hvézd na obloze, scintilaci, to se projevuje seeing. Se-
eing rozmazéva obrazy hvézd na snimku. Misto bodového objetu je zaznamena
jako dvourozmérny gausssian. Miru seeingu charakterizujeme pomoci FWHM
(Obr. 53) obrazu hvézdy. Seeing se v CR pohybuje kolem 2-5 ”/| na nejlepsich
pozorovacich mistech svéta klesd k 1 ”. Bez adaptivni optiky je jakykoliv dale-
kohled, co do rozlisovaci schopnosti, srovnatelny s 25 cm dalekohledem.
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Radiova astronomie

Rozlisovaci schopnost je ddna (1.3). Vzhledem k vlnové délce radiového zafeni
propousténého zemskou atmosférou (Obr. 4) v fadech jednotek metri, staéi vy-
robit zrcdla s centimetrovou pfesnosti. Pro radiové zareni tedy mtzeme snadno
vyrobit velmi velké pruméry antén. Green Bank 100 m pohyblivy, Arecibo 305
m pevny, snimé 20° pas oblohy. Mozno pozorovat i ve dne.

Réadiova interferometrie. Kombinujeme signdl z vice antén. RozliSovaci schop-
nost je stejnéd jakou by méla jedind anténa s primérem shodnym se vzdélenosti
diléich antén.

Co se zarl v radiové oblasti. Slunce, galakticka jadra, nékteré dvojhvézdy,
kvazary, Jupiter, korona Slunce, meteory.

Oznacovani radiovych zdroji. Prvni objevené zdroje - souhvézdi+pismeno,
napt. Cygnus A. 60.-70. léta 3C273 3: tfeti katalog, C: Cambridge, 273: po-
fadi zdroje. Nové TAU oznadeni 19N4A 19: rektascenze€ [19,20], N: severni
polokoule, 4: deklinacee [40, 50), A: pofadi zdroje v oblasti. Tau A = 05N2A =
NGC 1952 = M1 = Krabi mlhovina.

Radarova méfeni. Anténa vysle radiovy pulz a ¢eka na odrazené zatfeni. Dé se
ppuzit k urcovani vzdalenosti a rotacnich rychlosti planet. Nejpfesnéjsi méreni
astronomické jednotky pochazi z radarovych pozorovani. Radioteleskop Arecibo
miize pracovat jako radar. Pii sledovani meteorti zjistime rzchlost, vzdalenost a
Smer.

Radarové rovnice. 7,4, vzdalenost, do které lze objekt zméfit; Py [W] nejmensi
signal, jenz mtize detektor jesté zachytit; Py, [W] vysilany vykon; o [m?] priiez
sledovaného télesa, zapocitava se i odrazivost; A [m?] plocha antény radaru;
zesileni (gain) vysilade Gy,

4 A
Tok zareni u télesa bude GoP
vIv
= . 2.2
Gv 47r? (2.2)
Vykon zachyceny plochou o
O’GV PV
_—. 2.
472 (2.3)

25
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Tok u pfijimaci antény

g vav
Py=—7%5 2.4
07 (4mr?)? (24)
(vSimnéme si zévislosti na ¢étvrté mocniné vzdalenosti), tedy
oPy A?
== ... Radarové rovnice. (2.5)

"mar =\ a2 p,



Kapitola 3

Infracervena astronomie

W. Herschel kolem r. 1800 objevil infracervené zafeni Slunce pomoci hranolu
a teploméru. Teplomér ukazoval nejvétsi teplotu tam, kde zadné zatfeni nebylo
okem vidét. 1878 T. Edison pozoroval IC zéfeni Arktura.

Detektory.

e PbS - Registruje zafeni s A=1-4um, méni se jeho elektricky odpor. Musi
se chladit Ny, CO5, Hes.

e Polovodi¢e Ge+Cu - Také pii osvétleni méni elektricky odpor. A=>5-15 pm.

Druzice IRAS. Piehlidka oblohy v 12, 25, 60 a 100 pum roce 1983. Piehlédla
95% oblohy. Nasla 250 tis. zdrojt. V okoli ekliptiky nasla meziplanetarni prach
- odrazi IC zafeni Slunce.

27
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Kapitola 4

Rentgenové a gamma zareni

Neprochéazi atmosférou. Fotony se popisuji podle jejich energie. Vysokoenergi-
tické fotony se odrazi jen pod thlem dopadu vétsim nez 85° . Vyvstavaji vzsoké
naroky na hladkost povrchu kolem 1 nm. Rentgenové zaieni se foku pomoci
Wolterova zrcadla (Obr. 54). Sklad4 se z nékolika rota¢nich parabolickych a hy-
perbolickych ploch vlozenych do sebe. Pro zareni nad 100 keV neumime postavit
zafizeni pro fokusaci.

Zdroje RTG zafeni. Sco X-1 dvojhvézda s akreénim diskem, Cyg X-1 sou-
stava tvofena cCernou dirou a masivni hvézdou, jadra galaxii, aktivni galaxie,
kvazary, zbytky po vybuchu supernov, rovina Galaktického disku.

Detektory.

e CCD + luminiscenc¢ni deska - CCD neni v na RTG zafeni ciltivé. Misto
toho sleduje svétélkovani vhodné luminiscen¢ni desky. Vhodnymi materi-
aly mohou byt Nal nebo smés CsI a Na.

e Geigerovy citace
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Kapitola 5

Gravitacéni viny

Stale unikaji pfimé detekci. Byly potvrzeny nepiimo zkracovanim obézné doby
binarnich pulsarti. Pokusy o detekci.

o Weber (1969) se snazil odhalit pfichod vin pomoci hlinikového vélce (Obr.
56). Deformace vélce, které by vlny zptisobovaly, detekoval pomoci piezo-
elektrickych ¢lanki. Aparatura byla umisténa v zavésu, take byla izolovana
od okolnich vibraci. Valec mél rezonovat s oc¢ekdvanymi vlnami.

e Interferometrické experimenty (Obr. 57). P¥i priichodu gravita¢ni viny by
se méla ménit vzdalenost mezi télesy. Zména vzdalenosti se sleduje interfe-
rometricky. Cim delsi ramena interferometru, tim snéze se Ina zaregistruje.
Probiha experiment LIGO. V r. 2011 se planuje vypusténi inteferometric-
kych druzic LISA s rameny interferometru nékolik miliontd km.

Téleso tvaru protahlého rota¢niho elipsoidu s malou poloosou r a pomérem
poloos a rotujici kolem malé poloosy tihlovou rychlosti w vyzaruje gravita¢nimi
vlnami vykon

GM?w?*r*(a+1)%(a —1)?

Ly 64cd
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KAPITOLA 5. GRAVITACNI VLNY



Kapitola 6

Neutrina

Neutrina vypovidaji o okamzitém vykonu slunecniho nitra. Lze vytvorit spek-
trum zavislosti energie-tok (Obr. 58).
Detekci ztézuje velmi maly G¢inny prifez neutrin.

e Chlérovy detektor. Neutrina se zachycuji ve velké nadrzi s CoCly. Ko-
lem 1/4 ptirodniho chléru je izotop $7Cl. M4-li neutrino energii alespon
0,9 MeV, je Ssance, ze nastane reakce

Ve —|—:1)’; Cl — ‘;’gAr +e .

Reakce funguje jen pro elektronova neutrina. Vznikne nestabilni izotop
argonu, ktery se rozpada zpét na chldr, pfiCemz vyzari rengenovy foton.
Nadrz obklopuji fotonasobice.

V r. 1968 provedl Davis experiment s 600 tunami CyCly. Detekoval pri-
mérné 1 neutrino denné. Teoreticky predpovézena frekvence méla byt 3x
vétsi. Tim se prislo na oscilaci neutrin.

e Vodni detektor. Na sténach nadrze s vodou jsou umistény fotonasobice.
Neutrino mize vyrazit leektron nebo mion z molekuly vody, pfitom vznikne
Cerenkovovo zafeni. D4 se zjistit ¢as priletu neutrina a jeho smér. Jen pro

vz

elektronové neutrina. Ciltivéjsi nez chlérovy detektor. Pi. Super-Kamokande.

e Galiovy detektor. Funguje stejné jako chlérovy detektor. Galium intera-
guje s neutriny nad 0,23 MeV. Probih4 reakce

Ve +51Ga — HDGete.
Pi. experiment SAGE.

Sluneéni neutrinova jednotka (SNU) = 1073¢ neutrin za s na atom CL
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KAPITOLA 6. NEUTRINA



Kapitola 7

Slunecéni dalekohledy

Koronograf (Obr. 62)- Ke sledovani slune¢ni korony mimo sluneéni zatméni. V
koroné pozorujeme ¢ary Ca XV, Fe XIII, odpovidaji teploté 10°K.

Herscheliv okular - K pozorovani Slunce vizualné okularem. Zarazuje se
pfimo pfed okular. Odrazi vétsinu svétla mimo okular.

Coelostat - Nahrazuje montaz dlouhych slune¢nich dalekohledi dalekohled.
Sklada se ze dvou pohyblivych zrcadel. Zrcadla odrazi sluneéni svétlo do nepo-
hyblivého dalekohledu.
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KAPITOLA 7. SLUNECNI DALEKOHLEDY



Kapitola 8

Doporucena literatura

http://www.star.bris.ac.uk/bjm/lectures/astech/ - Zde najdete prezen-
tace pouzivané na prednasce.
http://www.williams.edu/Astronomy/Course-Pages/211/assignment.html
- Kurz blizky prednaskam ZAaA I a II. Obsahuje zajimavé animace a applety.
http://spiff.rit.edu/classes/ - Stranka uziteCna ve spojenim s Googlem.
http://www.astro.ufl.edu/ oliver/ast3722/ast3722.htm
http://outreach.atnf.csiro.au/education/senior/astrophysics/
http://www.telescope-optics.net/ - Optické dalekohledy.
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