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Serial: Spektroskopia v astronémii

Po navsteve malych §kél sa v poslednom diele tohtoro¢ného seridlu presunieme na skély velké —
do vesmiru. Znalosti o vzdialenych telesidch v astronémii ziskavame az na par vynimiek® pozoro-
vanim elektromagnetického Ziarenia. V nasledujicom texte sa budeme venovat jeho tizkej casti
medzi blizkou ultrafialovou a infracervenou oblastou, kde sa vyuzivaju techniky, s ktorymi ste
sa mohli stretnit v optike na hodinach fyziky. Konkrétne sa budeme venovat spektroskopii —
technike, ktord popisuje zavislost intenzity svetla od vlnovej diiky.

Cim meriame?

Pristroj, ktory rozlozi svetlo na spektrum a umozni jeho zdznam, sa nazyva spektrograf. Pozo-
rované objekty su ale v astronémii slabé, preto je najprv nutné sustredit do spektrografu svetlo
dalekohladom. Zakladnymi parametrami dalekohladu st
o priemer objektivu D, urcujuci jednak mnozstvo svetla, ktoré sme schopni nazbierat; a tak-
tiez uhlové rozlisenie ¥ pristroja,
o ohniskova vzdialenost f nepriamo urcujica svetelnost, zvicsenie a zorné pole pristroja.
Pre uhlové rozliSenie pri pozorovani na vinovej dizke A je zndme Rayleighovo kritérium

A
U =1,22 D
Svetelnost dalekohladu, podobne ako objektivu fotoaparitu, sa udava vo forme f/#, kde
&islo # = f/D. Obvyklé st hodnoty f/4 az f/20. Svetelnost v principe popisuje rozbiehavost
zvizku lacov dopadajicich do ohniskovej roviny — ¢im mensia je, tym je zvizok sirsi a kon-
Strukcia pristroja technicky naroc¢nejsia (dostdvame sa dalej od paraxidlnej aproximadcie).
Svetlo z pozorovaného objektu v ohniskovej rovine (kam by sme umiestnili éip kamery,
ak by sme chceli oblohu odfotografovat) dopadé na strbinu, ktorou vyberieme konkrétny zdroj
svetla, ktorého spektrum chceme zmerat. Prechadzajtci rozbiehavy zvidzok nasledne kolimu-
jeme (zvyCajne odrazom na parabolickom zrkadle, mozné je vSak pouzit aj spojnu Sosovku®)
na rovnobezny 14¢. Ten je disperznym elementom rozlozeny na spektrum — pre kazdd vlnova
dizku dostaneme stbor rovnobezngch licov, ktorych smer je zdvisly prave od vlnovej dizky. Na
zdver je nutné ziskany zvazok zobrazit na ¢ip kamery, ¢i uz dal$im zrkadlom (v tom pripade
hovorime o druhom kolimétore), alebo SoSovkou (tu pre zmenu hovorime o objektive). Dolezité
je uvedomit si, ze pre kazdi vlnova dizku je spektroskop zobrazujtci opticky pristroj. Strbina
spektrografu sa preto zobraz{ na &ipe ako tizky obdiznik. Uzsia $trbina zvysuje rozliSenie pristro-
ja za cenu mensieho mnozstva svetla. Mnoho modernych pristrojov namiesto Strbiny vyuziva
optické vldkno, ktorého jeden koniec je v ohniskovej rovine dalekohladu a druhy v optickom
laboratériu na vstupe do spektrografu. Vyhodou tak je, ze spektrograf nie je vystaveny vonkaj-
$fm podmienkam a méze byt tepelne a mechanicky lepsie stabilizovany, ¢i dokonca umiestneny
vo vakuu.

!Napriklad gravitacné viny a casticové ziarenie.
2V praxi sa skoro nepouziva, zrkadla si na vyrobu jednoduchsie nez soSovky so spravnym tvarom a navyse
nemaju farebni chybu.
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Obrazek 1: Schéma spektrografu.

Opticky hranol

Historicky prvymi disperznymi prvkami boli sklenené hranoly, pomocou ktorych napr. Isaac
Newton demonstroval, ze slne¢né svetlo sa sklada zo spektra farebnych zloziek, ktoré sa dalej
nedelitelné a daju sa zlozit spat na biele svetlo. Svetelny 14¢ dopadajici na hranol pod uhlom a4
sa lomi ku kolmici, prechddza hranolom zo skla s indexom lomu n a vrcholovym uhlom g
a z hranolu vychadza po lome od kolmice pod uhlom a4 od kolmice. Nés zaujima odchylenie
lica od povodného smeru §. Pre lom svetla na rovinnom rozhrani plati Snellov zdkon

sina; = nsinas, nsinasg = sinay .

Obrézek 2: Nakres hranola.

Pre uhly a2, as a f mame z trojuholnika tvoreného vrcholom hranola a obomi bodmi
dopadu 8+ (90° — a2) + (90° — a3) = 180°, teda B = a2 + a3. Podobne mame pre odchylenie
lica od povodného smeru, v ktorom dopadol na hranol (teda devidciu lica)

52041—042—(013—614):&1-}—&4—[3.

Postupnym skombinovanim tychto vztahov dostaneme

0 = a1 — B+ arcsin(nsinas) = a1 — B + arcsin (n sin(,B — arcsin(%))) .
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Pre dant hodnotu § je deviacia velkd pri kolmom dopade, nésledne sa zmensuje a nadobida
minimum pre situdciu s a1 = a4 = ac, a2 = a3 a potom opit rastie. Z praktickych dévodov
sa pouziva konfigurdcia s minimalnou devidciou — v ostatnych pripadoch je totiz kruhovy prie-
rez vstupného kolimovaného valcového zvizku zmeneny na elipsovity. V pripade nizsich uhlov
dopadu je vysledny zvézok stlaceny v smere disperzie, ¢im dostaneme mensie rozliSenie vplyvom
konecnej velkosti strbiny, ktorej obraz na detektore sa v rovnakom pomere rozsiruje. Mohlo by
sa zdaf, ze uhly vicsie ako a. by rozlisenie zvysili — skuto¢ne to tak je, ale za cenu vécsieho
polomeru objektivovej sosovky a vyssich svetelny strat nechcenym ciastoénym odrazom svetla
na prvom rozhrani¥ Pre uhol dopadu v pripade minimélnej deviacie plati

Qo = é = Q¢ = arcsin(nsin<§)> .

0=2(a1 —a2) = 2arcsin(nsin<§)) - 5.

Pre hranol ako disperzny element je dolezitd prave zavislost odchylky od indexu lomu. Ten
totiz zavisi od vlnovej dlzky, pricom pre sklo priblizne plati
B
n~ A+ 2
kde A a B st materidlové konstanty. Pre popis disperzie st doélezité dva parametre: uhlové
disperzia

Pre devidciu mame

ds  dsdn 2sin(%) dn 4sin(5) B

TR RBT () P i ()

a rozliSovacia schopnost R urcena ako

D)

A

R = NG
kde A\ je vzdialenost dvoch struktir, ktoré este dokdzeme v oblasti spektra okolo A rozlisit.
Predstavme si zviazok lacov prechadzajici hranolom v konfigurdcii miniméalnej deviacie o sirke h
v hranole. Ak jeden krajny la¢ bude prechadzat vrcholom hranola, tak h je vyska hranola.
Medzi spodnymi krajnymi li¢mi je pre dve vinové diiky A, A+ AX (ktoré chceme rozlisit)
rozdiel optickych drah

As = 2n()\ + AN) htg(é) —2n(\) htg(é) —dnpan,

2 2 dX
kde b_je dizka zékladne hranola. Lude vieme rozlisit, ak je tento rozdiel aspon jedna vlnova
dizkat

Preusporiadanim tak dostaneme
A

dn 2B
R= iy~ ~b%-

3Pomer odrazenej a prepustenej svetelnej intenzity na rozhrani dvoch prostredi je dany Fresnelovymi vzor-
cami.

4Exis‘cuje niekolko réznych kritérii rozliSenia; vo vSeobecnosti by bolo nutné vypocitat priebeh intenzity
monochromatického zvazku vychadzajiceho z hranola. Nas vypocet tak predstavuje iba zjednoduseny pristup,
ktory vSak ddva (az na pripadny &iselny koeficient blizky 1) spravny vysledok.
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Typické hodnoty rozliSovacej schopnosti hranola st vysoké desiatky az vysoké jednotky tisicok.
Vsimnime si, ze rozliSovacia schopnost hranola je silne zavisla od vlnovej dlzky — vicsia je pre
kratke vlnové dlzky v modrej oblasti.

Opticka mriezka

Opticka mriezka je obvykle rovinna plocha s periodicky sa opakujicimi rovnobeznymi priamka-
mi, vrypmi alebo inou struktirou. Mriezky moézu byt bud transmisné, ked st ,,vrypy“ Strbinami;
alebo reflexné, ked je odraziva plocha zvycajne pilového profilu so vzdialenostou d medzi zubmi.
Vzdialenost periodicky sa opakujtcich struktir sa nazyva mriezkova konstanta. Uvazujme dvo-
jicu rovnobeznych monochromatickych licov dopadajtcich na mriezku pod uhlom « v bodoch
vzdialenych d, ktoré si nasledne odrazené pod uhlom [. Odrazené liuce budu konstruktivne
interferovat, ak ich drahovy rozdiel bude celoc¢iselnym nésobkom vlnovej diiky

mA=a—b=d(sina—sinf), meZ.

Tento vztah sa nazjyva mriezkové rovnica. Casto sa mriezky pouzivaji v tzv. Litrowovej konfi-
gurdcii, kde je smer dopadajicich a odrazenych li¢ov zhodny (a = —f3), vdaka ¢omu dostaneme
jednoduchsi vztah

mA = 2dsin « .

Obrazek 3: Nakres difrakcie na mriezke.

Jednym zo znakov difrakcie na mriezke je prave fakt, ze v danom smere konstruktivne
interferuji ldce s danym mA\. Ak ma pouzity zdroj spektrum s velkym rozsahom vlnovych
dlzok, pre nasledujice rddy m, m + 1 dochadza k prekrytiu spektier

A
mA+AN) =(m+1A = A= —.
m
Napriklad v tretom rade sa vlnové dizka 400 nm prekryva s vlnovou dizkou 600 nm v druhom
rdde, 1200nm v prvom rdde a 300nm v Stvrtom rdde. Ak chceme v danom smere merat
spektrum v okoli 600 nm, musime pouzit filter na ostatné vinové dlzky.
Disperziu mriezky odvodime z mriezkovej rovnice jednoduchou diferenciaciou, vlavo podla A
a vpravo podla 8 ako
ds m

md)\:—dcosﬁdﬂ = a——m,
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Diferen¢ny podiel je teda priamo imerny radu spektra. Pre rozliSenie mriezky opét uvazujme
krajné luce dopadajice na mriezku, pricom osvetlujeme N Strbin, teda dlzku Nd mriezky.
Rozlisit znova vieme vlnové dlzky, pre ktoré je drdhovy rozdiel rovny vinovej dlzke

dsin 8 dg m
A=As=Nd —AXN=Nd AX
s A3 dx cos s BN
kde sme dosadili zo vztahu pre disperziu. Preusporiadanim dostaneme vztah pre rozlisenie
A
=—=Nm.
R AN m

Mriezky maji rozliSenia od nizkych tisicok az do 100000, teda vyrazne vyssie ako hranol.
Nevyhodou ale je, ze v désledku prekrytia rddov mdzeme naraz pozorovat len mensiu cast
spektra.

Iné konfiguracie

V niektorych pripadoch je vyhodnd ind konfigurdcia systému. Echelle spektrograf (eseletovy,
z franctzskeho slova pre schody) vyuziva fakt, ze disperzia mriezky zavis{ od uhla dopadu.
Pouzitim $pecidlne pripravenej mriezky s uhlom dopadu a odrazu az do 80° je mozné dosiahnut
rovnaké rozliSenie aj pri mensom pocte vrypov na milimeter. Pozerame sa preto do oblasti
s vysokymi radmi spektra m. Zatial ¢o pre Standardny mriezkovy spektrograf pouzivame filtre
na odstranenie neziaduceho prekrytia spektralnych radov, v pripade eseletového spektrografu
tento jav plne vyuzivame. Zaradenim druhého disperzného prvku s disperziou v kolmom smere
a s nizkym rozlisenim od seba jednotlivé rady oddelime.

V tzv. ,white pupil“ konfigurécii (ako v seridlovej ilohe) je najprv vytvorené spektrum s vy-
sokym rozliSenim, pri¢om v mieste, kde sa nachddza jeho obraz (a obvykle tam byva detektor)
je umiestnené zrkadlo odrazajuce svetlo do ,,druhého“ spektrografu s nizkym rozlisenim. Pre
kazdy bod spektra s vysokym rozliSsenim tak vznikne spektrum s nizkym rozliSenim obsahujice
sériu bodov s vlnovymi dizkami zodpovedajiicimi réznym rddom. Namiesto jednej stopy tak na
detektore uvidime sériu niekolkych rovnobeznych stép zodpovedajicich ré6znym hodnotam m,
a teda obsahujtcich rozdielne intervaly vinovych dizok. Takyto pristroj vdaka tomu v jednej
snimke dokdze zachytit vo vysokom rozliSeni (aj okolo 100000) velky rozsah vlnovych dizok,
Casto celé viditeIné spektrum.

Inym Specidlnym usporiadanim pre pozorovanie v nizkom rozliSeni je princip ,slit-less/field
spectrography*, ked nas pristroj neobsahuje strbinu a na disperzny element tak dopada svetlo
z celého zorného pola. Historicky sa pouzival opticky hranol pred objektivom dalekohladu, dnes
je CastejSie pouzitie mriezky pred detektorom v mieste, kde sa bezne umiestnuji fotometrické
filtre. Touto metédou je mozné ziskat spektrum velkého mnozstva objektov stcasne v jednej
expozicii, avsak za cenu mozného prekrytia spektier patriacich réznym objektom.

Spracovanie a kalibracia

Vicsina spektrografov pouziva ako detektor CCD alebo CMOS ¢ip chladeny na nizku teplotu
tekutym dusikom. Ziskani snimku takejto kamery potrebujeme previest na zavislost intenzity
od vlnovej diéky. Za tymto ucelom potrebujeme okrem snimky pozorovaného objektu aj dalsie
tzv. kalibra¢né snimky:

5Dostupné z https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Starlight_(6815972618) . jpg.
SDostupné z https://esahubble.org/images/heic1412¢c/. Zdrojem je NASA&ESA /Hubble.


https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Starlight_(6815972618).jpg
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Obrazek 4: Vyrez echelle spektra. Pre kazdy rad disperzie vidime tri stopy: jednu pre hviezdu
(spodné z trojice) s tmavymi absorpénymi ¢iarami a dve z kalibraéného zdroja (laserového
hreberia) s tizkymi emisiami so zndmymi vlnovymi dizkami. Vlnov4 dizka v rdmci radu rastie
zlava doprava, naprie¢ rddmi zdola nahor. Pévodna Ciernobiela snimka bola ofarbena podla
nameranej intenzity; od bielej (najviac signdlu) cez granzovi a ¢ervend az po Ciernu farbu
(ziaden signal).

e Zero — snimka ziskand pri nulovej expozi¢nej dobe kamery popisujica nulovi hladinu
kamery a Sum snimacej elektroniky.

e Dark — snimka pri expozi¢nej dobe zodpovedajicej vedeckej snimke pri zatvorenej zavierke

kamery, teraz bez akéhokolvek dopadajiceho svetla. Tato snimka slizi na odstranenie

tepelného Sumu (signdlu sposobeného tepelnym pohybom atémov v kamere), pre moderné

kamery chladené tekutym dusikom je vsak zanedbatelny a Casto sa preto nepouziva.

Flat — snimka ziskana pri osvetleni spektrografu zdrojom svetla s ¢o najhladsim spektrom

bez spektralnych ¢iar, ako napriklad ziarovkou.

e Comp — snimka referen¢ného zdroja, pre ktory si vlnové diiky spektralnych ciar zna-
me. Obvykle sa pouzivaji katédové lampy plnené vzacnym plynom a dutou katédou
z chemicky cistého kovu s velkym mnozstvom spektralnych ciar, napr. térium-argéonova
a urdn-neénova vybojka"

Prvym krokom je vyuzitim snimok zero a dark opravit nulovy bod jednotlivych pixelov

"Pre presnejsiu kalibraciu je moné pouzit Fabryho—Pérotov etalén & laserovy hrebeii. Ide o technicky
narocnejsie zariadenia, ktoré ale poskytuji rovnomerné pokrytie s ¢iarami rovnakej intenzity.
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Obrézek 5: Hubble pouzitim tzv. grism vie ziskat naraz spektrd v celom zornom poli. Povodna
Ciernobiela snimka bola umelo ofarbena podla prislusnych vinovych dlzok svetla.

vedeckej snimky, flat snimky a comp snimky. Nésledne sa na nich identifikuje priebeh spektra
(order tracing) a v stipéekoch kolmo na spektrum sa séita hodnota pixelov. Vysledkom je priebeh
akejsi intenzity na pozicii na ¢ipe v smere pozdié spektra (v pixeloch). Vydelenim priebehu na
vedeckom spektre priebehom flat spektra odstranime drobné rozdiely linearity medzi pixelmi
a priebeh intenzity spdsobeny optikou (tzv. blazovt funkciu). Tvar vysledného spektra teda
zévisi od pouzitej flat lampy — zvykom je preto spektrum dalej normalizovat, teda identifikovat
polohu kontinua a jeho priebehom spektrum vydelit. Vysledné spektrum ma tym padom mimo
¢iar hodnotu 1F

Stéle vsak mame spektrum ako intenzitu v zavislosti od polohy. Na prevod polohy do vino-
vych dizok pouzivame spektrum ziskané z comp snimky. V nej identifikujeme polohu spektral-
nych &ar so zndmou vlnovou dizkou najéastejsie gaussovskym fitom. Cez ziskané dvojice (z, \)
nésledne fitujeme disperzni reldciu, ktort vyuzijeme na prevod poléh na vinové diéky pre kazdy
pixel ziskaného vedeckého spektra. Vysledné spektrum je teda stibor intenzit a vinovych dizok
zodpovedajicich pixelom na detektore.

A na ¢o nam tie spektra su?

Spektroskopia ndm umoznuje urcit, z ¢oho st pozorované telesa zlozené a ako sa pohybuju.

8V niektorych pripadoch je mozné vykonat absolitnu kalibraciu do fyzikélnych jednotiek vyuzitim zdroja
ziarenia so zndmym priebehom, alebo ak pozndme spektralnu citlivost nédsho pristroja. Druhy pripad plati
pre vacsinu druzicovych pristrojov, ako napr. Hubblov, alebo Webbov dalekohlad. Nimi ziskané pozorovania
vhodnych hviezd sa nasledne daji pouzit na kalibraciu niektorych pristrojov na zemskom povrchu.
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Pohyby telies

Pre pohybujtci sa zdroj mame z Dopplerovho javu zmenu vinovej dizky

A

A c’

kde v je radidlna zlozka 1rychlosti.E Poloha spektralnych ciar sa preto posunie a tento posun
vieme merat; ¢i uz na jednotlivych ¢iarach, alebo globdlne na celom spektre. Okrem globélne-
ho pohybu objektu je mozné merat aj jeho interné rychlosti (ako napriklad rotaéni rychlost
hviezd ¢i galaxif) z rozsirenia a tvaru spektrélnych Ciar. V pripade pozorovani hviezd je prvym
krokom zvycajne vytvorenie globdlneho profilu reprezentujiceho ,priemernt“ spektralnu ¢iaru
vyuzitim zoznamu pritomnych/o¢akdvanych ¢iar a ich hibok/véh. Castou metédou je pouzitie
kroskoreldcie pozorovaného spektra a masky — vyslednd funkcia/profil dosahuje maxima, ak je
zhoda medzi maskou a pozorovanim najlepsia. Ndzornejsia je ale metéda dekonvolicie (LSD,
least-square deconvolution). Pozorované spektrum sa dé reprezentovat ako konvolicia spektra
s tenkymi ¢iarami (danymi fyzikdlnym stavom pozorovanej latky s nulovou radidlnou rychlos-
tou) a profilu rychlosti pozorovaného materialu. Dekonvolicia ndm umoziuje préve tento profil
ziskat. Z jeho sirky vieme urcit rotac¢ni rychlost hviezdy a z polohy jeho stredu rychlost hviezdy
voci pozorovatelovi.

Doélezité je uvedomit si, ze pristroj sa v priestore pohybuje, a teda nie je inercidlny. Po-
zorujeme totiz z povrchu rotujicej planéty obiehajicej okolo Slnka. Namerané rychlosti treba
korigovat o pohyb observatéria voci tazisku Slnecnej stustavy — barycentrickd korekciu, ktord
dosahuje az 30km-s~'. Obezné rychlosti dvojhviezd maji pritom rddovo podobné hodnoty.
V pripade exoplanét, kde pozorujeme pohyb hviezdy spdsobeny gravitaciou planéty, dokonca
ide o0 hodnoty 100m-s~! pre hortice Jupitery™ aZ po jednotky cm-s~! pre planéty hmotnosti
Zeme na rocnej orbite. V tomto pripade je nutné pre vypocet barycentrickej korekcie zahrnit
aj Mesiac a planéty. Zaujimavé je, Ze rozligenie 100000 zodpoved4 rychlosti 3km-s~'. Meranie
radidlnej rychlosti s presnostou na 3 az 4 raddy je mozné prave vyuzitim velkého mnozstva (103
az 10%) spektralnych iar.

Stav latky a jej zloZenie

Spektrum hviezd je dané interakciou ziarenia prichddzajiceho zvnitra hviezdy a latkou, ktora
hviezdu tvori. V spektre tak vidime spektralne ¢iary atémov a molektl, ktoré tvoria hviezdy.
Presny popis je zlozity a vyzaduje znalost elektrénovej struktiry latok danej kvantovou fyzikou
(energie a pravdepodobnosti prechodov medzi energetickymi hladinami), Statistickou fyzikou
(popisujiicou obsadenie jednotlivych hladin) a tedriou prenosu ziarenia. PopiSme si preto po-
zorované spektrum hviezd kvalitativne. V praxi sa pre urcenie parametrov pouziva porovnanie
pozorovaného spektra s teoreticky vypocitanym.

Pritomnost spektralnych ciar zavisi jednak od ich vlastnej sily, ale aj od mnozstva castic,
ktoré na danej vinovej dizke vyzaruji. So zvySujicou sa teplotou sa zvysuje energia hladin, ktoré
su v latke obsadené. Pre najchladnejsie hviezdy s teplotami pod 3000 K v spektrach dominuja
pasy oxidov titanu a vanadu. Pri vyssich teplotach dochadza k disociacii tychto molekul a v spek-
trach prevladaju ¢iary kovov ako horéik, sodik ¢i Zelezo. Hviezdy podobné Slnku s teplotami
okolo 5000 K tak na prvy pohlad vyzeraju ako gule kovu. Pri vyssich teplotach sa v spektrach

9Neuvazujeme relativistické rychlosti, pre ne je vztah komplikovanejsi.
1075, planéty hmotnosti Jupitera s obeznymi dobami niekolkych dni
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za¢nu objavovat ¢iary ionizovanych kovov (maximélnu intenzitu maji okolo 6 000K) a &iary
vodika (maximélna intenzita okolo 9000 K).

Pre teploty v rozsahu priblizne od 20000 K do 30000 K st dominantné ¢iary neutralneho
hélia, ktoré ma najvyssiu ionizacnu energiu spomedzi neutralnych atémov; a ¢iary vodika po-
stupne mizn1d, kedze vodik je ionizovany na dvojicu protén a elektrén, ktoré nemaju Ciarové
spektrd. Ostatné chemické prvky je mozné najst v stavoch s vysokym stuprniom ionizacie. Pre
najhortcejsie hviezdy s teplotami nad 40 000 K je ionizované aj hélium. Porovnanim hibok &iar
rozne ionizovanych/excitovanych prvkov s teoretickymi hodnotami je potom mozné uréit tep-
lotu hviezdy a zastipenie jednotlivych chemickych prvkov. Spektralne Ciary si okrem rotéci
rozsirované aj tepelnym pohybom a vzadjomnymi zrazkami. Z tvaru spektralnych ¢iar vodika
je preto mozné urcit gravitacné zrychlenie na povrchu, ktoré prostrednictvom tlaku urcuje
frekvenciu zrazok. Rozsirenie méze spésobovat aj magnetické pole, pre silné polia dochddza do-
konca k Stiepeniu ¢iar Zeemanovym javom. Pre urcenie magnetickych poli sa pouzivaju spektra
ziskané v polarizovanom svetle, kde je pozorovany signédl priamo timerny magnetickému polu.
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Obrézek 6: Vyvoj sily (ekvivalentnej sirky = Equivalent width) spektrélnyél Giar v spektre
hviezd v zévislosti od ich efektivnej teploty (Temperature).

Zaver

Tento diel bol venovany z vicsej ¢asti optickym principom pristrojov, ktoré sa v astronémii
pouzivaju. V seridlovej tlohe budete mat moznost vyskasat si (hruby) navrh echelle spektro-
grafu. Moderna astronémia je zalozena prave na opto-mechanicky kvalitnych pristrojoch; dafam
preto, Ze tento diel priniesol pokrocilejSiu ukazku vyuzitia uciva z optiky.

1 Ako najlahsi prvok je zrazkami najviac ovplyvneny.
2Dostupné z https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Spectral_lines_in_spectral_classes.svg.
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Par slov k letosnimu rocniku seridlu

V pribéhu celého roc¢niku jste méli moznost nahlédnout do tzasného svéta experimentalni
fyziky. Poodhalili jsme, jak méfit véci nesmirné malé i nesmirné vzdalené, a jak vubec zjistit,
z Ceho se svét kolem nés skldda a jak v ném objekty interaguji. V tdlohéach jste si vyzkouseli,
jaké to je interpretovat namérend data z redlnych experimenti, a zjistili, co vSechno se v nich
skryva za informace.

Krasou experimentalni fyziky neni ale jen to, ze muzete namérit néco, ¢eho si nikdo pred
vami nikdy nevsiml. Muzete se dostat k nejmodernéjsim ptistrojum a technologiim, které vyuzi-
vaji pracné objevovanych fyzikalnich principt a pracuji na samém okraji toho, co lidstvo dokaze
postavit. S tim se samoziejmé mohou pojit ruzné poruchy a nasledné opravy pristroju nebo
néjaka jejich doméci vylepsovani; z technického a inzenyrského hlediska je to vSsak bezpochyby
uzasné prace, pred kterou je potireba smeknout pomyslny klobouk.

Samozrejmé nebylo mozné na nékolika strandch vysvétlit vsechny aspekty danych experi-
mentd a uz viubec ne jit do hloubky probranych technik. Vy jako tesitelé jste dokonce mohli byt
v mnozstvi novych pojmi lehce ztraceni. Cilem téchto text ovSem nebylo naucit vas konkrétni
techniky ani spravné zpracovavat data, ale spise jsme vam chtéli ukdzat hranice, co vsechno
se d& o svété kolem nés zjistit, a rozsitit obzory, jak se ziskavaji nové poznatky. Velkym za-
dostiuc¢inénim by pro nas pak bylo, kdyby vam nés seridl nékdy pomohl ocitnout se ve spojeni
s experimentalni fyzikou nebo dokonce kdyby vam naSe ukédzka nékterych fyzikalnich odvétvi
pomohla ve vasem budoucim vybéru. Doufime kazdopadné, ze at uz vas vase zivotni cesta
zavede kamkoli, budete uz mit tuseni, jak fyzici pozndvaji svét.

Jozef Liptdk
liptak.j@fykos.cz

Fyzikalni korespondenéni seminar je organizovan studenty MFF UK. Je zastfeSsen Oddélenim
propagace a medialni komunikace MFF UK a podporovian Ustavem teoretické fyziky
MFF UK, jeho zaméstnanci a Jednotou ¢eskych matematikt a fyziki. Realizace projektu byla
podpofena Ministerstvem skolstvi, mlddeze a télovychovy.

Toto dilo je sifeno pod licenci Creative Commons Attribution-Share Alike 3.0 Unported.
Pro zobrazeni kopie této licence navstivte https://creativecommons.org/licenses/by-sa/3.0/.
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