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Uvod a predmluva: Svétlo jako posel z hlubin vesmiru

Vroce 1835 publikoval vyznamny francouzsky pozitivisticky filosof Auguste Comte ve svém monumentdlnim dile Cours
de philosophie positive kategorické prohladenitykajici se limit lidského poznani:

® zAJiIMAVOST

,Rozumime mozZnostem presného urenitvard, vzdalenosti, velikostia pohybl nebeskych téles; avsak nikdy a zadnym
zpUsobem nebudeme schopnizkoumat jejich chemické slozeni ¢ijejich mineralogickou strukturu... Nase védomosti o
hvézdachjsou nutné omezeny vyhradné najevy geometrické a mechanické.”

Déjiny védy malokdy nabidly tak rychlé a drtivé vyvracenifilosofického dogmatu. O pouhé ¢tvrtstoleti pozdéji, vroce
1859, polozili fyzik Gustav Kirchhoff a chemik Robert Bunsen v Heidelbergu zaklady spektralni analyzy. Dokéazali, Zze
kazdy chemicky prvek ma nezaménitelny soubor spektralnich ¢ar — jakysi opticky otisk prstu i carovy kdd —, a
identifikovali sodik, Zelezo, vapnik a dal§i pozemské prvky v zéfeninaseho Slunce. Astronomie timto okamzikem prosla
nejhlubsimetamorfézou ve své historii: zpouhé polohové astrometrie a kinematické nebeské mechaniky se stala
plnohodnotna astrofyzika.

Od Fraunhoferovych car ke kvantové elektrodynamice

Jiz v roce 1802 zaznamenal William Hyde Wollaston temné predély ve spojitém spektru slunecniho svétla rozlozeného
sklenénym hranolem. Teprve Joseph von Fraunhofer v§ak v roce 1814 proménil kvalitativni postreh v exaktni laboratorni
méreni. Sestrojenim prvniho moderniho spektroskopu s dalekohledem a Stérbinou zmapoval 574 temnych absorpcnich
Car, oznacil ty nejvyraznéjsi pismeny A az K (konvence dodnes uZivana v astrofyzice) a zméfil jejich vinové délky s
bezprecedentnipresnosti.

Fyzikalni podstata téchto ¢ar vSak z(stavala zdhadou az do nastupu kvantové mechaniky ve 20. stoleti. Dnes vime, ze
spektrum hvézdy je pfimym manifestem kvantovych prechodt vazanych elektrond v atomech, iontech a molekuléach:

hc
EQ*E]_:hV:T

kde h je Planckova konstanta, c je rychlost svétla ve vakuu, v pfedstavuje frekvenci fotonu a A je jeho vinova délka.
Spojité zareni vznikajici v hlubokych, opticky hustych vrstvach hvézdné fotosféry prochazi chladnéjsimi vnéjsimi
vrstvami plynu. Tyto vnéjsi vrstvy selektivné pohlcuji fotony presné téch energii, jez odpovidaji excitacnim a ionizacnim
potencialim pfitomnych atomda.

Spektroskopie nam tak umoznuje méfit veliciny, které by se Comtovizdaly zcela nepredstavitelné:
e Chemické sloZeni hvézd a mezihvézdné hmoty: Relativnizastoupeniprvkl od lehkého vodiku a helia az po tézké
prvky vznikajici zachytem neutront (procesyras).

e Termodynamické parametry fotosféry: Efektivni povrchovou teplotu Test, povrchovou gravitacilog g, hustotu
elektronového plynu a stupenionizace.

¢ Kinematiku a dynamiku téles: PomociDopplerova jevu méfime radidlnirychlosti s pfesnostina centimetry za
sekundu, cozumoznuje odhalovat obihajici extrasolarni planety o hmotnostech srovnatelnych se Zemi.

e Magneticka pole hvézd: Méfenim Zeemanova a Paschenova-Backova $tépeni spektrélnich ¢ar mapujeme
magnetismus bilych trpaslikl i magneticky aktivnich chladnych hvézd.

e Strukturu arotacitéles: Prostfednictvim Dopplerovy tomografie rekonstruujeme prostorové mapy hvézdnych
skvrn a akrecnich diskd v tésnych dvojhvézdach.
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® zAJiMAVOST

Zajimavost z historie: V roce 1868 pozorovali nezavisle na sobé francouzsky astronom Jules Janssen a britsky védec Norman
Lockyer béhem zatméni Slunce jasnou Zlutou emisni ¢aru o vinové délce priblizné 587,49 nm v chromosfére Slunce. Protoze
neodpovidalazadnému tehdy znamému pozemskému prvku, Lockyer navrhl existenci nového prvku a pojmenoval jej podle
feckého boha slunce Hélia — helium. Helium bylo na Zemiizolovano Williamem Ramsayem az o 27 let pozdéji (1895).
Spektroskopie tak objevila zakladni prvek vesmiru dfive na hvézdé nez v pozemské laboratofi!

Cile akoncepce této monografie

Tato vysokoskolskd monografie a u¢ebnice edice AstroHub.cz je koncipovana jako komplexni most mezi fyzikalni
instrumentaci, rigordzni matematickou analyzou spektralnich dat a teoretickym modelovanim hvézdnych atmosfér.
Dnesni astrofyzik jiz nemlze byt pouhym teoretikem ignorujicim optickd specifika pfistroje, ani pouhym
pozorovatelem, ktery bez porozuméni spousti automatizované redukéni skripty.

Kniha je rozdélena do pétilogicky provéazanych ¢asti:

1. Cast|: Teorie a optika spektrografi — Seznamuje ¢tenare s vinovou optikou difrakénich mfizek, mfizkovou rovnici,
blaze Uhlem, geometrii Stérbinovych a bezstérbinovych pfistrojl a principem moderni echelle spektrografie s
kfizovou disperzi, kterd vladne soucasnym velkym observatofim.

2. Cast II: Redukce a kalibrace spektralnich dat — Krok za krokem provadicelym fetézcem digitalniho zpracovani
obrazu na detektorech CCD. Do hloubky vysvétluje flat-fielding, blaze normalizaci, Hornelv algoritmus optimalni
extrakce, sub-pixelovou kalibracivinovych délek pomocivybojek ThAr a frekvencénich hfebenl i moderni fyzikalni
postupy odstranovanitelurickych absorpcizemské atmosféry.

3. Castlll: Fyzikalniinterpretace spekter — Piedstavuje srdce astrofyzikalniho vykladu. Od klasické dvourozmérné
spektralniklasifikace Morgan-Keenan pres aplikaci Sahovy a Boltzmannovy rovnice se dostavame k méreni
ekvivalentnich Sifek, teorii kfivky rdstu a detailnimu ur¢ovani chemickych abundanciv rezimu LTE i non-LTE. Zavér
Castije vénovan preciznim radialnim rychlostem a Dopplerové tomografii.

4. Cast IV: Spektroskopie rozlehlych objektt — Vénuje se technologiim, které transformovaly moderni
extragalaktickou astronomii a kosmologii: vidknové multiobjektové spektroskopii (desitky tisic galaxiizkoumané
soucasneé prehlidkamijako SDSS ¢i DESI) a 3D spektroskopiiintegralniho pole (IFU), jez umozhuje ziskat kompletni
spektrum pro kazdy prostorovy pixel galaxie (napf. pfistroj MUSE na VLT).

5. Cast V: Prilohy — Obsahuije rigorézni matematické odvozenirozliovaci schopnosti difrakéni miizky, uceleny
programatorsky manual pro analyzu spekter v jazyce Python s balicky “specutils™ a ‘PyAstronomy’, sbirku 15
detailné feSenych vypocetnich tloh a encyklopedicky cesko-anglicky glosar.

Pozadavky na ¢tenare a softwarové zazemi

Text predpoklada zakladni znalost vysokoskolské matematické analyzy (diferencidlni a integralni pocet, Fourierova
transformace), zakladd vinové optiky a klasické termodynamiky. VSechny specializované koncepty — od
Fraunhoferovy difrakce po statistickou rovnovahu populaci atomovych hladin — jsou v textu systematicky odvozeny a
vysvétleny z elementarnich principd.

Moderni védecka prace je nerozlu¢né spjata s vypocetni technikou. VSechny algoritmy, simulace disperze, extrakce
spekter a modelovani atmosfér jsou demonstrovany v jazyce Python 3 s vyuzZitim standardniho védeckého
ekosystému:

* ‘numpy" a ‘scipy’ pro maticové operace, konvoluce a nelinearnifitovani,

e ‘astropy’ a ‘specutils’ pro standardizovanou manipulaci se spektroskopickymi FITS soubory a fyzikalnimi
jednotkami,

e ‘matplotlib” pro tvorbu védeckych vizualizaci publikacnikvality.



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE TEORIE, PRISTROJE A ANALYZA SPEKTER

Vstupme tedy do fascinujiciho svéta, kde kazdy prouzek svétla vypraviuceleny pfibéh o zrodu, Zivoté a zéniku
vzdalenych svétd.
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Cast|l: Teorie a optika spektrografi

Astronomicky spektrograf je ve své podstaté opticky prevodnik, ktery transformuje prostorovou informaci o
dopadajicim fotonovém toku na informaci vinovou. Zatimco lidské oko C¢i fotografickd kamera integruji
elektromagnetické zareni pres Sirokd pasma vinovych délek a vytvareji dvourozmérny obraz oblohy, spektrograf
rozklada svétlo pfichazejiciz vybrané prostorové apertury na jeho elementarnimonochromatické slozky.

Zakladni fyzikalni vyzvou astronomické spektroskopie je extrémni fotonovéa chudoba astronomickych zdrojd v
kombinaci s nutnosti rozprostfit dostupny svételny tok do stovek, tisicl ¢i dokonce stovek tisic spektralnich elementd
(tzv. rozlisenych prvkidneboli reseld). Navrh spektrografu proto predstavuje neustalé hledani kompromisu mezi:

1. SpektraélnirozliSovacischopnosti R = A\ /A,
2. Celkovou propustnosti fotont (throughput) optické soustavy,
3. Simultannim rozsahem vinovych délek zachycenym na plochu jediného detektoru,

4. Mechanickou a teplotni stabilitou celého pfistroje.

Tato Uvodni ¢ast monografie polozirigordzni optické zaklady nezbytné pro pochopenikonstrukce a limitd
spektrografl:

e VKapitole 1prozkoumame fyziku difrakce na periodickych strukturach. Odvodime obecnou mfizkovou rovnici,
definujeme Uhlovou a reciprokou lineérni disperzi a ukdzeme, jak specialni profilovanivrypt (blaze uhel) umoziuje
soustredit az 80 % difraktovaného svétla do konkrétniho difrak¢niho radu.

e VKapitole 2rozebereme klasicky $térbinovy spektrograf. Odvodime vztahy pro optické zvétseni, anamorfnifaktor
aukazeme, proc je Sirka vstupni Stérbiny kritickym parametrem urcujicim kompromis mezi propustnosti seeingu a
rozliSenim. Prozkoumame také bezstérbinové spektrografy s grismy vyuzivané na kosmickych dalekohledech.

e VKapitole 3 se ponofime do kralovské discipliny moderni spektroskopie — echelle spektrografie. Ukazeme, jak
vyuzitivysokych difrakénich fadd (m ~ 30 — 150) v kombinacis kiizovym disperznim prvkem umozniuje
zaznamenat celé optické spektrum s ultravysokym rozlisenim (R > 100 000) na jediny CCD Cip bez jakychkoliv
pohyblivych soucasti.
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Kapitola 1: Difrakcni mrizky a mrizkova rovnice

Opticky rozklad svétla v modernich astronomickych spektrografech je témér vyhradné realizovan pomoci difrakénich
mrizek. Ackoliv historické spektrografy 19. a pocatku 20. stoleti spoléhaly na disperzni hranoly vyuZivajici vinovou
zavislost indexu lomu skla (), mizky nabizeji zasadni pfednosti: vy$si Ghlovou disperzi, linearnéjsi zavislost rozkladu na
vinové délce, Sirsi spektralni propustnost bez absorpce v ultrafialové a infracervené oblasti a moznost volby geometrie
irozliSovaci schopnosti.

1.1Fyzika difrakce na periodickych strukturach a Fraunhofer(v integral

Uvazujme rovinnou monochromatickou elektromagnetickou vinu o vinové délce A, kterd dopada pod Uhlem « na
periodickou planarni strukturu tvofenou IN rovnobéznymi ekvidistantnimi vrypy s miizkovou periodou (konstantou) d.
Podle Huygensova-Fresnelova principu se kazdy bod vrypu stava zdrojem elementarni sekundarni kulové viny. Vinové
pole ve velké vzdalenosti (Fraunhoferova aproximace v ohniskové roviné zobrazovaci ¢ocky i zrcadla) je dano
interferencitéchto vin.

Opticky drédhovy rozdil As mezi vinami vychéazejicimi ze dvou sousednich vrypl vzdalenych o periodu d je dan
geometrickym sou¢tem drédhovych rozdild pred a po odrazu (Cilomu):

As = d(sina + sin f)

kde a je Uhel dopadu a e Uhel difrakce (odrazu), méfené vici normale k roviné mrizky. Podle bézné optické konvence
maijiuhly o a B stejné znaménko, pokud leZina téze strané normaly.

Normala mrizky

Dopadajici Difraktovany
paprsek (a) paprsek (B)

Rovina mrizky

Konstruktivni interference nastava tehdy a jen tehdy, kdyz je celkovy drahovy rozdil roven celistvému nasobku vinové
délky: As = mA, kdem € Z predstavuje difrakénifad.

1.2 Mfizkova rovnice

Tento fundamentalnivztah nazyvéme mfizkovou rovnici:
mA = d(sin « + sin )

Vyjadfime-li periodu mfizky pomoci hustoty vrypl o (obvykle udavané v po&tu vrypd na milimetr, o = 1/d), ziské
rovnice tvar:

mo\ = sina + sin
Z mfizkové rovnice plynou bezprostiednifyzikalni disledky:

1. Nulty fad (m = 0): Prom = 0 dostavdme sin 8 = — sin a, respektive | 3| = |a|. Nulty fad predstavuje pouhy
zrcadlovy odraz (u reflexni mfizky) ¢i pfimy prlichod (u transmisni mfizky) a nevykazuje zédnou disperzi — vSechny
vinové délky se odrazeji pod stejnym uhlem.
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2. Uhlova disperze viadechm # 0: Pro nenulovy Fad m zavisi Ghel difrakce S na vinové délce A:
A
B(A) = arcsin <m7 — sin a)

Cervené svétlo (deldi vinova délka) se difraktuje pod vétsim Uhlem nez modré svétlo (kratsivinova délka), coz je presné
opacny trend nez u disperzniho hranolu, kde se nejvice lame svétlo modré.

1.3 Blaze uhel a Littrowova konfigurace

Standardni mfizka s pravouhlym ¢&i symetrickym profilem vryp( koncentruje vétsinu zéfeni do nultého fadu (m = 0),
ktery je z hlediska spektroskopie neuzitecny. Pro astronomické Ucely je proto naprosto zasadni technika tzv. blazovani
(blazing) — naklonéni ¢innych plosek vrypl o specificky Uhel 8 5, zvany blaze Ghel (Ghel lesku).

Profil vrypu je zkonstruovan jako miniaturni zrcatko sklonéné pod uhlem 6p vici roviné mifizky. Maximalni difrakéni
ucinnost nastava v podmince, kdy zrcadlovy odraz od jednotlivych ploSek presné souhlasi se smérem difrakéniho
maxima daného radu.

Normala mrizky

Normala plosky
\
\ 6_B
\4|—
/\ A /
/ \ / \
/ 6_B\ / 6_B\
e e

|<-d ->]|

Geometricky vztah mezithlyjea — 8 = 8 — 3, neboli:
o+ ﬂ = 20p

V mimoradné vyznamném specialnim pfipadé, kdy se difraktovany paprsek vraci presné ve sméru dopadajiciho
paprsku (o = B = 0p), hovoiime o autokolimaéni neboli Littrowové konfiguraci. Mfizkova rovnice v Littrowové
konfiguraci prechazi do elegantniho tvaru:

mAp = 2dsinfp

kde Ap je blaze vinova délka v fadu m. Pfi této vinové délce dosahuje ucinnost mfizky teoretického maxima (Casto 70
az 85 % veskerého dopadajiciho toku).

1.4 Uhlova, linearni a reciproka disperze

Kvantitativni schopnost spektrografu prostorové oddélit sousedni vinové délky popisujeme tfemi disperznimi
velic¢inami.
Uhlova disperze

Uhlové disperze udava zménu thlu difrakce 3 najednotku vinové délky A. Derivaci miizkové rovnice pfi fixnim Ghlu
dopadu a obdrzime:

B8 m _ om
dX\  dcosB  cosf

Uhlovéa disperze roste:
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e pfimo umérné difrakénimuradum,
* nepfimo imérné periodé miizky d (roste s hustotou vrypl o),

* srostoucim uhlem difrakce B(¢len1/ cos f).

Linearni areciproka disperze

Umistime-li do ohniskové roviny kamerového zrcadla ¢i objektivu o ohniskové vzdalenosti feam plo$ny detektor (CCD),
odpovida Uhlovému rozdilu d 3 prostorova vzdalenost dx = fcamdf. Linearni disperze je definovana jako:

A8 Mfen
d\ dcos 3

dx

a = fcam

V praktické astronomické spektroskopii se vSak nejcastéji pouziva jeji prevracena hodnota — reciproka linearni
disperze D1 (udavana standardné vjednotkach A/mm nebo nm/mm):

D1 dA _ dcosp
dz mfem

Zname-livelikost fyzického pixelu CCD detektoru Aa:pix (typicky 9 pm az 15 pm), uré¢ime spektralni vzorkovani na pixel
(tzv. disperzi na pixel):

~1
Adpix = D77 - Az = mAmpix
Hustotavrypiic Periodad Uhlovadisperze (m = 1, Reciproka disperze pfi Apix pro pixel
[I/mm] [nm] B ~ 0) [rad/pum] feam = 300 mm [nm/mm] 15 pm [A/pix]
300 3333{}3 0{,}30 N1 )67
600 1666{}7 0{}60 5{,}56 0{,183
1200 833{,}3 {,}20 2{,}78 0{,}42
1800 555{}6 {180 1{.}85 0{,}28
2400 416{,}7 2{,}40 ,}39 O{,}21

1.5 RozliSovaci schopnost a Rayleighovo kritérium

SpektralnirozliSovaci schopnost R je bezrozmérna velic¢ina definovana pomérem vinové délky A k nejmensimu
rozli$itelnému rozdilu vinovych délek A \:

A

R= -
AX

Podle Rayleighova kritéria povazujeme dvé stejné intenzivni monochromatické spektraini ¢ary za pravé rozlisené,
pokud hlavni difrakéni maximum prvni ¢ary padne do prvniho difrakéniho minima cary druhé. Pro difrakéni mfizku s
celkovym poctem osvétlenych vrypld IN mé teoretickd rozliSovaci schopnost fundamentalni tvar (jehoz detailni
odvozeni pfinasiDodatek A):

Rtheor =mN

Protoze celkova osvétlena sitka miizky je W = Nd, miZzeme s vyuZitim mfizkoveé rovnice prepsat rozliSovaci schopnost
do tvaru zavislého pouze na geometrickych rozmérech mifizky:

W (sin a + sin §)
A

Rtheor =

V Littrowové konfiguraci(a = 8 = ) pak dostavame:
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2W sinfp

Rtheor -

©® DULEZITE

Fyzikalni mez rozlieni: V3imnéte si, Ze teoreticka rozliSovaci schopnost mfizky nezavisi na hustoté vrypu d, nybrz vyhradné na
celkové optické $ifce osvétlené plochy miizky W a na Uhlu difrakce 0 g! Mfizka o $ifce 10 cm s 300 vrypy/mmviddum = 4
dosahuje naprosto stejného teoretického rozliSenijako mrizka téze Sitky s 1200 vrypy/mmviadum = 1.

1.6 Moderni objemové fazové holografické mrizky (VPHG)

Tradi¢ni mrizky vyrdbéné diamantovym hrotem (mechanicky ryté mrizky) trpi periodickymi chybami posuvu Sroubu
déliciho stroje, coz vede ke vzniku fale$nych spektralnich ¢ar — tzv. Rowlandovych ducht (Rowland ghosts). Znacnym
pokrokem bylo zavedenifotolitografickych holografickych mrizek leptanych interferenénim polem laserovych svazkd.

Spickou soudasné technologie jsou objemové fazové holografické miizky (Volume Phase Holographic Gratings,
VPHG). U VPHG neni difrakéni struktura tvofena povrchovym reliéfem, nybrz periodickou modulaci indexu lomu An
uvnitr tenké vrstvy dichromované zelatiny zapouzdirené mezi dvéma optickymi sklenénymihranoly.

Vyhody VPHG pro astronomii:

1. Spi¢kova difrakéni G&innost presahujici 90 % diky Braggové difrakci (analogické difrakcirentgenového zafenina
krystalové mfizce).

2. MozZnost zapouzdreni citlivé Zelatiny mezi antireflexné pokovené substraty, coz zajistuje mechanickou a chemickou
odolnost.

3.Snadnéintegrace do transmisnich transmisné-reflexnich soustav modernich multiobjektovych spektrografi.

v

1.7 Python simulace difrakc¢ni Gi¢innosti a ihlové disperze

Nasledujici védecky skript v jazyce Python modeluje zavislost uhlu difrakce na vinové délce a vypocditava difrakcni
ucinnost blazované mrizky pomociskalarni difrakéniteorie.

. |
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import numpy as np
import matplotlib.pyplot as plt

def grating_angles(wavelengths_nm, groove_density lpm, alpha_deg, order=1):

Vypocita uhel difrakce beta pro zadané vlnové délky a uhel dopadu.

Parametry:

wavelengths_nm : array_like - vlnové délky v nanometrech
groove_density lpm : float - hustota vrypl v 1/mm
alpha_deg : float - uhel dopadu ve stupnich

order : int - difrakcéni rad (default = 1)

d_nm = 1le6 / groove_density_lpm # perioda v nm
alpha_rad = np.radians(alpha_deg)

sin_beta = (order * np.array(wavelengths_nm) / d_nm) - np.sin(alpha_rad)

# 03etreni nefyzikalnich hodnot (|sin beta| > 1)

valid = np.abs(sin_beta) <= 1.0

beta_deg = np.full like(sin_beta, np.nan, dtype=float)
beta_deg[valid] = np.degrees(np.arcsin(sin_beta[valid]))
return beta_deg

blaze_efficiency(wavelengths_nm, blaze_wavelength_nm, order=1):

Aproximace difrakéni ucinnosti mrizky sinc”2 funkci kolem blaze vlnové délky.
lam = np.array(wavelengths_nm, dtype=float)

u = np.pi * order * (1.0 - blaze wavelength _nm / lam)

# sinc(x) = sin(x)/x

eff = np.where(u == 0, 1.0, (np.sin(u) / u)**2)

return eff

<h1l>Parametry pro demonstraci</hl>

wavelengths = np.linspace(380, 750, 500) # Viditelné spektrum (nm)

sigma = 1200.0 # 1200 vrypU na mm

d_period = 1e6 / sigma # 833.3 nm

theta_blaze = 17.5 # Blaze uhel ve stupnich

lambda_blaze = 2 * d_period * np.sin(np.radians(theta_blaze)) # ~ 501 nm

beta_angles = grating_angles(wavelengths, sigma, alpha_deg=theta_blaze, order=1)
efficiency = blaze efficiency(wavelengths, lambda_blaze, order=1)

print(f"Mrizka: {sigma:.0f} vrypd/mm")
print(f"Blaze vlnova délka (Littrow): {lambda_blaze:.1f} nm")
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print(f"Difrakcéni Uhel na 400 nm: {beta_angles[0]:.2f}°")

print(f"Difrakéni uhel na 700 nm: {beta_angles[np.argmin(np.abs(wavelengths - 700))]:.2f}°")

—13—
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Kapitola 2: Klasickeé stérbinové a bezstéerbinoveé
spektrografy

Zatimco difrakéni mfizka predstavuje fyzikalni jadro disperzniho rozkladu, jeji zafazeni do kompletniho optického
pfistroje vyZzaduje soustavu optickych prvkd, které transformuji konverguijici svazek dalekohledu na svazek kolimovany a
nasledné vytvareji spektralni obraz na citlivé ploSe detektoru. V této kapitole podrobné analyzujeme architekturu
klasického stérbinového spektrografu (slit spectrograph) a alternativni bezstérbinovou spektroskopii (slitless
spectroscopy).

2.1 Optické schéma klasického stérbinového spektrografu

Klasicky astronomicky spektrograf se sklada z péti zakladnich optomechanickych subsystéma:

1. Vstupni stérbina (slit): Mechanicky nastavitelna clona umisténa presné v primarni (nebo Cassegrainoveé Ci
Nasmythové) ohniskové roviné dalekohledu. Stérbina prostorové izoluje svétlo zkoumaného objektu a dramaticky
redukuje kontaminaci parazitnim zarenim noc¢ni oblohy.

2. Kolimator (collimator): Coc¢ka nebo duté parabolické & mimososé zrcadlo (off-axis parabolic mirror) s
ohniskovou vzdalenosti f.,, jehoz ohnisko leziv roviné $térbiny. Pfevadi divergentni svazek svétla ze $térbiny na
rovnobézny (kolimovany) svazek o prdmeéru dpeam.

3. Disperzni prvek: Reflexni ¢i transmisni difrakéni mfizka (pfipadné hranol) osvétlena rovnobéznym svazkem.

4. Kamerovy objektiv (camera): Opticka soustava o ohniskové vzdalenosti feam, kterd zaostiuje difraktované
rovnobézné paprsky rlznych vinovych délek do své ohniskové roviny.

5. Detektor: Kvantovy plosny detektor (typicky chlazeny kiemikovy Cip CCD nebo HgCdTe senzorvinfracervené
oblasti).

Svazek z dalekohledu
\
[Stérbina]
| Divergentni svazek (f_col)

\

[Kolimator]
| Rovnobézny svazek (primér d_beam)
\

[MFizka (a, B)] <— Uhlova disperze
| Monochromatické rovnobézné svazky
\

[Kamera] (f_cam)

| Konvergentni svazky
\

[CCD Detektor] (Spektrum: A podél osy x, prostor podél osy y)

2.2 Zobrazovacirovnice a anamorfnifaktor

Zkoumejme, jak se geometricka $itka Stérbiny s (mérena v mikrometrech v ohniskové roviné dalekohledu) promitne do
$itky monochromatického obrazu $térbiny s’ na detektoru.

V roviné kolmé k disperzi (prostorovy smér podél Stérbiny) je optické zvétSeni dano standardnim pomérem
ohniskovych vzdalenostikamery a kolimatoru:

—14—
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My _ f cam
f col

Vroviné disperze (spektralni smér) véak do hry vstupuje fakt, Ze Sitka svazku pred mfizkou d, = dpeam @ PO difrakci dgyt

neni obecné stejnd. Z geometrie odrazu plyne, ze di, = Wirating COS @ @ dout = Wgrating €08 8. Pomér Sifek svazkd
definuje tzv. anamorfni faktor (anamorphic magnification) r:

din _ cOs

r = =
dout COS ﬂ

Projekce §itky Stérbiny na detektor ve sméru disperze je pak vyjadfena vztahem:

s —s- feam r—s. feam . Cos @
fcol fcol COS,B

Je-li Ghel difrakce B véti nez Uhel dopadu a (8 > ), je cos e/ cos 8 > 1 a obraz $térbiny se opticky rozsifuje, coz
zhorsuje spektralnirozliSeni. Naopak pfi 8 < a je anamorfni faktor mensinez jedna a obraz $térbiny se opticky zuzuje. V
Littrowové konfiguraci (o = ) je anamorfnifaktor pfesnérovenjedné (r = 1).

2.3 Sirka Stérbiny a kompromis mezi seeingem arozliSenim

Uhlova $itka $térbiny na obloze 6, (vyjadiena v thlovych vtefinach) zavisi na efektivni ohniskové vzdalenosti primarnino
dalekohledu Fie:

S

= - 206 265"
Ftel

05

Aby spektrograf dosahl svého nomindlniho teoretického rozlideni, musi byt spektraini rozliSovaci element A\
dominovéan obrazem $térbiny s’ a reciprokou linearni disperzi:

Ar—s-D1s (fcam cosa> <dcos,8> :sdcosa

fcol Ccos IB mfcam mfcol

Dosadime-liza s = 0, Fiel (v radidnech) a uvédomime-lisi, ze pramér kolimovaného svazku je dbeam = feol / (Fel/ Dtel)
,ziskdme fundamentalinirelaci pro spektralnirozliSeni stérbinového spektrografu:

_ i _ m)\fcol _ m/\dbeam
AN sdcosa  0,Dydcosa

R

Vyuzijeme-li skuteénost, ze osvétlend &itka miizky je W = dpeam/ cOs @, a pfejdeme do Littrowovy geometrie,
dostavéame zdsadnizakonitost moderni astrofyzikalni optiky:

2Wsino93
R-9, =178
Dtel

@© DULEZITE

Fundamentalniinvariant spektrografu (R - ,): Soucin spektralniho rozlideni a Uhlové Sitky $térbiny na obloze je pfimo
umérny rozméru mrizky W a nepfimo imérny priméru zrcadla dalekohledu Dy ! Pokud postavime vétsi dalekohled (napfr.
ELT s primérem 39 m namisto 4 m dalekohledu), musime pro zachovani stejného spektrélniho rozliseni pfi daném seeingu 0
zvétsit rozméry mrizky a koliméatoru desetindsobné!

2.4 Ztraty na stérbiné (Slit Losses)

Pozemni dalekohledy jsou limitovany atmosférickou turbulenci (seeingem). Bodovy obraz hvézdy v ohnisku
dalekohledu neni idealnim Airyho difrakénim diskem, nybrz turbulentnim rozptylovym profilem. Standardné se
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prostorovy profil hvézdy aproximuje Moffatovym profilem:
o\ 2
1+ ()
apM

kde [y je strukturni parametr (v astronomii typicky Bas = 2,5 az 4,76) a polositka v poloviné maxima (FWHM) je déna
vztahem:

—Bm
I(T’) = IO

FWHM = 2a,,v/21/6x — 1

Pro analytické odhady se CcCasto uzivd jednodu$si rotaéné symetricky Gaussovsky profil s disperzi
Oseeing = F WHM /2,355

Je-li $térbina spektrografu o Uhlové Sifce 8, vycentrovana na stfed hvézdy (z = 0), ¢ast svétla dopadne mimo $térbinu
na kryci Celisti (slit jaws). Zlomek propusténého svétla ngit (propustnost Stérbiny neboli slit transmission) je dan
integralem:

bs

1 +6,/2 $2 05 95
Mslit = / exp <——)da) = erf ( — > =erf | ——— | ~erf (0,833—>
Varo J -0,/ 207 2V20 2v/2. SN FWHM

kde erf(z) je chybova funkce (error function).

Pomér §itky $térbiny k seeingu 6, /EFWHM Propustnost §térbiny 7),;; (Gauss) Ztrata na §térbiné (Slit Loss)

0{,}50 38(13% 61)7 %
0{)75 54{}6 % 45(}4 %
1{}00 6813 % 3T %
{125 78019 % 2N %
11150 86{}6 % 13(}4 %
2{,)00 95(}4% 4()6 %

Pritypické volbé 8, ~ FWHM ztracime vice nez 30 % fotonu pfimo na §térbiné spektrografu. Zdzeni $térbiny sice
zvysi spektrélnirozlideni, ale za cenu dramatického poklesu poméru signélu k umu (S/N).

2.5 Bezstérbinova spektroskopie (Slitless Spectroscopy)

Zcela odlisnou koncepci predstavuje bezstérbinova spektroskopie. Z optické trasy je odstranéna $térbina i kolimator
a disperzni prvek je umistén pfimo do konvergentniho svazku dalekohledu pred detektor, pfipadné pred aperturu
celého dalekohledu:

1. Objektivovy hranol (objective prism): Masivni sklenény hranol o malém vrcholovém uhlu (napf. 1° az4°) umistény
pfimo pred vstupni korekéni desku Schmidtovy komory. Kazda hvézda v Sirokém zorném poli vytvarina
fotografické desce ¢i CCD malé spektrum. Touto metodou byly v minulosti pofizeny monumentalniklasifikacni
katalogy (Henry Draper Catalogue s vice nez225 000 spektry hvézd).

2. Grism (mfizkovy hranol): Kompaktni opticky prvek vznikly spojenim transmisni difrakéni mfizky pfimo s pfeponou
pravouhlého sklenéného hranolu. Grism je navrzen tak, aby pro zvolenou vinovou délku Ag kompenzoval lom svétla
na hranolu difrak&nim uhlem mrizky, takze paprsek prochazibez odchylky v ose dalekohledu (m = 1).

Grismy jsou zakladnim spektroskopickym prvkem na modernich kosmickych observatofich, kde absence atmosféry
odstranuje seeing a bodova funkce zobrazeni (PSF) dalekohledu je extrémné ostra (difrakéné limitovana):

* Hubble Space Telescope (HST): Pfistroje STIS, ACS a kamera WFC3 (napf. grismy G102 a G141 pro prizkum ranych
galaxii a atmosfér exoplanet).

—16 —



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE

¢ James Webb Space Telescope (JWST): Pristroj NIRCam (grismy s dlouhymi vinovymi délkami pro Sirokouhlou

bezstérbinovou spektroskopii WFSS) a NIRISS (rezim SOSS — Single Object Slitless Spectroscopy s vysokou
fotometrickou stabilitou pro tranzity exoplanet).

Vyhody a nevyhody bezstérbinové spektroskopie
Vyhody:
e 100% propustnost — zadné ztraty na Stérbiné (zadné slit losses).
e Simultanni snimanispektervsech objektl vzorném poli (stovky az tisice galaxii a hvézd na jediném snimku).
e Dokonala fotometricka stabilita (Zadné barevné zavislosti zplsobené proménlivym seeingem ¢inepresnym
navedenim na Stérbinu).
Nevyhody:
¢ Vysoké pozadino¢nioblohy: Bez Stérbiny dopada zareni oblohy na kazdy pixel detektoru pres cely propustny pas
filtru, coZ vyrazné zvysuje fotonovy Sum pozadii.

¢ Spektralni prekryv (spectral crowding & confusion): Spektra blizkych hvézd a galaxii se vzajemné prekryvaji, coz
vyzaduje pofizovani expozic pfi riznych dhlech nato¢eni dalekohledu (roll angles).

e Rozlisenije limitovano fyzickou prostorovou velikosti objektu na obloze: pro rozlehlou galaxii je spektrainirozliseni
mnohem horsinez pro bodovou hvézdu.

2.6 Python skript: Modelovani profilu hvézdy a propustnosti stérbiny

Nésledujici kdéd simuluje Moffatlv a Gaussovsky prostorovy profil hvézdy a provadi numerickou integraci toku
prochazejiciho Stérbinou spektrografu.

—17—
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import numpy as np
from scipy import special, integrate

def gaussian_psf 1d(x, fwhm):

Jednorozmérny normalizovany Gaussovsky profil seeingového disku.
sigma = fwhm / (2.0 * np.sqrt(2.0 * np.log(2.9)))
return (1.0 / (np.sqrt(2.0 * np.pi) * sigma)) * np.exp(-0.5 * (x / sigma)**2)

moffat_psf_1d(x, fwhm, beta=3.5):

Jednorozmérny normalizovany Moffatlv profil seeingového disku.
alpha = fwhm / (2.0 * np.sqrt(2.0**(1.0 / beta) - 1.0))

# Normalizacni konstanta pro 1D Moffat

norm = special.gamma(beta) / (alpha * np.sqrt(np.pi) * special.gamma(beta - 0.5))
return norm * (1.0 + (x / alpha)<strong>2)</strong>(-beta)

slit_transmission_gauss(slit_width, fwhm):
"""Analyticka propustnost Stérbiny pro Gaussovsky profil."""
sigma = fwhm / (2.0 * np.sqrt(2.0 * np.log(2.0)))

return special.erf(slit_width / (2.0 * np.sqrt(2.0) * sigma))

slit _transmission_moffat(slit_width, fwhm, beta=3.5):

"""Numerickd integrace propustnosti Stérbiny pro Moffatlv profil."""

val, _ = integrate.quad(lambda x: moffat_psf_1d(x, fwhm, beta),
-slit_width / 2.0, slit_width / 2.9)

return val

<h1>Priklad pro astronomické podminky: Seeing FWHM = 1.0 obloukové vteriny</hl>
seeing_fwhm = 1.0 # arcsec
widths = np.array([0.5, 0.8, 1.0, 1.2, 1.5, 2.0]) # Sirky Stérbiny v arcsec

print("Srovnani propustnosti Stérbiny pro seeing 1.0'':")

print(f"{'Sifka [arcsec]':<15} {'Gauss [%]':<12} {'Moffat (beta=3.5) [%]':<20}")
print("-" * 50)

for w in widths:

tg = slit_transmission_gauss(w, seeing_fwhm) * 100.0

tm = slit_transmission_moffat(w, seeing_fwhm, beta=3.5) * 100.0
print(f"{w:<15.2f} {tg:<12.2f} {tm:<20.2f}")




ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE

Kapitola 3: Echelle spektrografie s krizovou disperzi

Pokud pozadujeme spektrograf s vysokym rozlisenim (R > 50000 az 150 000), ktery by simultdnné pokryl celé
viditelné a blizké infracervené spektrum (od 380 nm do 900 nm), klasicky jednostérbinovy pfistroj s jednou mfizkou v
prvnim fadu (m = 1) narazi na neprekonatelné fyzikalni a technické prekazky. Pfi linedrni disperzi odpovidajici rozliseni
R = 100000 by jednorozmérné spektrum mélo délku nékolika metrd, coz by vyzadovalo obfi detektorové mozaiky a
extrémné dlouhé kamery.

Genialnim feSenim tohoto problému je echelle spektrografie (z francouzského échelle = zebrik). Echelle spektrograf
vyuziva mfizku s hrubymi vrypy pracujici ve velmi vysokych difraknich fadech (m ~ 30 — 150) v kombinaci s kolmym
disperznim prvkem (kfizovym disperzorem), ¢imzZ vytvarli kompaktni dvourozmérny format spektra (echelogram)
dokonale odpovidajici ctvercovému ¢i obdélnikovému forméatu modernich velkoformatovych CCD senzord.

3.1Geometrie echelle mrizky: R2 a R4 mrizky

Echelle mfizka se od béznych mrizek lisive dvou klicovych parametrech:

1. Velmi hruba perioda vrypu: Hustota vrypu byva pouhych 31,6 az 79 vryp( na milimetr (periodad ~ 12,6 yum az
31,6 um), cozje fddové vice nezvinova délka svétla.

2. Extrémné strmy blaze uhel: Vrypy jsou profilovany tak, ze blaze Uhel 8 g je velmivelky.

V optické praxi se strmost echelle mfizek klasifikuje pomocitangenty blaze Uhlu tan 0 5:

* MrizkyR2:tanfp = 2 = 0p = arctan(2) ~ 63,43°. Jedna se o nejrozsifenéjsi standard v astronomické
instrumentaci.

e MrfizkyR3.1:tanfp = 3,14 — 0p ~ 72,3°.

e MrfizkyR4:tanfp = 4 =—> 0Op = arctan(4) ~ 75,96°. Tyto miizky se pouzivaji u nejmodernégjsich ultra-
stabilnich spektrografd (napf. ESPRESSO na VLT).

Normala mrizky

63.4° (R2)
Rovina mrizky

V kvazi-Littrowové geometrii (a & 8 = 6 g) nabyva mfizkova rovnice tvaru:
mA\p = 2dsinfp
Vynasobime-li obé strany vyrazem cos 6 g/ cos 0 g, dostavame:
mAp = 2dcosOptanfp

Pro vinovou délku A = 500 nm (0,5 um) a mfizku R2 (O ~ 63,43°, sin §p ~ 0,8944) s periodou d = 31,6 um (31,6
vrypl/mm) je difrakénifad:
o 2dsinOp 2-31,6 um - 0,8944

= ~ 113
AB 0,5 pm

Echelle mfizka tedy pracuje viadum = 113!
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3.2 Volny spektralniinterval (Free Spectral Range)

Zakladni fyzikalni viastnosti difrakce ve vysokych fadech je, ze difrakeni Uhly pro rlizné rfady a rdzné vinové délky se
vzajemné prekryvaji. Podminka pro pfekryv fadu m na vinové délce X a sousedniho fadu (m + 1) na vinové délice

A — Alje:
mA = (m+1)(A— AX)

Odtud plyne defini¢ni vztah pro volny spektralni interval (Free Spectral Range, FSR), coz je rozsah vinovych délek v
ramcijednoho difrakéniho radu, ktery neniprekryt sousednim radem:

A A

m—l—le

AMpsr =

Dosadime-lizam z Littrowovy mrizkové rovnice, dostavame fundamentalni zavislost:

)\2

AN = Sdsinty

Vidime, Ze:
o Sitka volného spektralniho intervalu AXpgg klesé s rostoucim difrakénim fademm.

e A)pgr je Uméma ctvercivinové délky A2: v modré ¢asti spektra (400 nm) je rozsah jednoho fadu mnohem uzsi
(napr. 3,5 nm) nezv Cervené Casti spektra (800 nm, kde ¢iniaz 14 nm).

3.3 Krizova disperze (Cross-Dispersion)

Bez dodatecného optického prvku by v§echny difrakénitfady dopadly na detektor pres sebe do jediné prostorové linie
avznikly signal by byl neoddélitelnou smésifotonl desitek rliznych vinovych délek.

K vyresenitohoto problému slouZi kfizovy disperzor (cross-disperser). Jedna se o opticky prvek s nizkou disperzi, jehoz
rovina disperze je orientovana presné kolmo (ortogonalné) k roviné disperze echelle mfizky:

1. Disperzni hranoly (prisms): Sklenéné hranoly (napf. z tézkého flintového skla ¢i kfemene) nabizeji vynikajici
propustnost bez parazitniho rozptylu svétla. Protoze disperze skla strmé roste smérem ke kratSim vinovym délkam,
hranolovy kfizovy disperzor vytvarinerovnomeérné rozestupy mezirady: v modré oblastijsou rady od sebe vzdaleny
vice nezv Cervené oblasti, coz pfirozené kompenzuje vétsipocet fadd v modré ¢asti spektra.

2. Nizkodisperzni difrakéni mrizky: Poskytujirovnomeérnéjsi ihlovou separacifadl, avsak samy trpiztratami difrakni
Ucinnosti a moznym prekryvem svych vlastnich fada.

Echelle mrizka (hlavni disperze: osa X, vysoké rozliseni)

v
Krizovy disperzor (kriZovd disperze: osa Y, nizké rozliSeni)
\
Format 2D Echelogramu na CCD
/T
—_— P&d me2 | (modra ast)

rad mel |

pad m-1 |

|
=N din2} IN(GERVenaNcash)
[ ——.

|

|

|

| |

| ————————#adm | (stied spektra)
| |

|

|

|

—20—



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE

Na detektoru CCD tak vznika soustava témér rovnobéznych prouzkl — echelle fadd. Kazdy fad nese Usek spektra o
Sifce AArsR, pfi¢emz sousedni fady se na svych koncich mirné prekryvaji, coz zaru¢uje 100% spektralni kontinuitu bez
jakychkolivmezerv datech.

3.4 Spickové astronomické echelle spektrografy

Echelle spektrografie umoznila nejvyznamnéjsi objevy moderni observacni astrofyziky, od potvrzeni prvnich exoplanet
u hvézd hlavni posloupnosti (Michel Mayor a Didier Queloz, Nobelova cena za fyziku 2019 za objev planety 51 Pegasi b)
az po mérenivariability fundamentalnich fyzikalnich konstant v raném vesmiru:

¢ HARPS (High Accuracy Radial velocity Planet Searcher): Umistén na 3,6m dalekohledu ESO na La Silla (Chile).
Pracuje v tepelné stabilizované vakuové komofe s pfesnosti méfeniradialnich rychlostilepsinez 1 m/s.

e ESPRESSO (Echelle SPectrograph for Rocky Exoplanets and Stable Spectroscopic Observations): Instalovanv
podzemnilaboratofi VLT na Paranalu. Mze kombinovat svétlo ze vSech Ctyf 8,2m dalekohledU VLT (ekvivalent 16m
teleskopu) nebo pracovat s jednim znich. Dosahuje rozliSeni R ~ 140 000 (a v ultra-vysokém rezimu az
R = 220 000) s instrumentalni stabilitou na Grovni 10 cm /s, coz odpovida rychlosti lidské chize!

e UVES (Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph): Dvouramenny echelle spektrograf na VLT pokryvajicivinové
délky od 300 nm do 1100 nm s rozliSenimaz R =~ 110 000.

¢ HIRES (High Resolution Echelle Spectrometer): Viajkova lod observatore W. M. Kecka na Mauna Kea na Havaji
(10m dalekohled).

3.5 Pozadavky na mechanickou a teplotni stabilitu

Pro dosazeni pfesnosti radidlnich rychlosti 1 m/s musi spektrograf detekovat posun spektralni ¢ary na CCD &ipu o
pouhych:

Av 1m/s

Az g = ‘R Az, ~ 10 ms 100000 - 15 pm ~ 5 - 10® gpm = 0,05 nm!

c
Tento posun predstavuje pouhou jednu dvoutisicinu fyzického rozméru jednoho pixelu! To je méné nez meziatomova

vzdalenost v krystalové mrizce kiemiku. Aby takovy pfistroj fungoval bez faleSnych instrumentélnich driftl, musi
splhovat extrémnikonstrukéni podminky:

1. Umisténi mimo dalekohled: Spektrograf nenizavésen na pohybujicim se tubusu dalekohledu (kde by podléhal
gravita¢nim ohybm), nybrz stoji na masivnim antivibracnim betonovém pilifi v klimatizované podzemnikobce a
svétlo je privadéno optickymividkny.

2.Vakuova komora: Cely spektrograf je uzavien v nerezové vakuové nadobé s tlakem pod 0,01 mbar, coZzcela
eliminuje vlivzmén atmosférického tlaku naindexlomuvzduchu (dn/dP =~ 2,7 - 10" mbar !, coz by jinak
zpUsobilo fale$ny drift desitek metrd za sekundu).

3. Aktivni teplotni stabilizace: Teplota vakuové komory je fizena mnohondsobnymi tepelnymi Stity s presnostina
0,001 °C (jeden milikelvin).

3.6 Python simulace: Konstrukce echelogramu

Nésledujici védecky kdéd modeluje difrakéni fady echelle mfizky R2 a generuje tabulku parametr( jednotlivych rada
vcetné jejich centralnivinové délky a spektralniho rozsahu FSR.
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import numpy as np

def simulate_echelle _orders(d_um, blaze angle deg, lambda_min_nm, lambda_max_nm):

Simuluje parametry echelle radt v daném intervalu vlnovych délek.

Parametry:

d_um : float - perioda mrizky v mikrometrech

blaze_angle deg : float - blaze uhel ve stupnich

lambda_min_nm, lambda_max_nm : float - rozsah vlnovych délek v nm
theta_B = np.radians(blaze_angle_deg)

sin_theta_B = np.sin(theta_B)

# Littrow: m * lambda = 2 * d * sin(theta_B)
# 2 * d * sin(theta_B) v nanometrech
k_nm =2.0 * (d_um * 1000.0) * sin_theta B

# Urceni meznich radd
m_min = int(np.floor(k_nm / lambda_max_nm))
m_max = int(np.ceil(k_nm / lambda_min_nm))

orders = []
for m in range(m_min, m_max + 1):
lam_c = k_.nm / m # centralni (blaze) vlnova délka radu
fsr = lam_c / m # volny spektralni interval
lam_start = lam_c - fsr / 2.0
lam_end = lam_c + fsr / 2.0
orders.append({
‘order': m,
'lambda_center_nm': lam_c,
"fsr_nm': fsr,
'lambda_start _nm': lam_start,
‘lambda_end_nm': lam_end
1

return orders

<hi>Parametry pro mrizku R2 (31.6 vrypl/mm -> d = 31.645 um, blaze = 63.43°)</h1>
d_echelle = 1000.0 / 31.6 # ~ 31.646 um
blaze_R2 = 63.435 # arctan(2)

echelle data = simulate_echelle_orders(d_echelle, blaze R2, 400.0, 750.0)

print(f"Simulace Echelle mrizky R2 (perioda d = {d_echelle:.2f} um, blaze = {blaze R2:.2f}°):")
print(f"Poclet detekovanych radd ve vizudlnim oboru: {len(echelle data)}")

print("-" * 65)

print(f"{'Rad (m)':<10} {'A_center [nm]':<16} {'FSR [nm]':<12} {'Rozsah [nm]':<25}")

print("-" * 65)
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<h1>Vypiseme vybér reprezentativnich radd (modra, stred, cervena)</hl>
sample_indices = [0, len(echelle_data)//4, len(echelle data)//2, 3*len(echelle_data)//4, -1]
for idx in sample_indices:

row = echelle_data[idx]

rng = f"{row[ 'lambda_start_nm']:.1f} - {row['lambda_end_nm']:.1f}"
print(f"{row[ 'order']:<10} {row['lambda_center_nm']:<16.2f} {row['fsr_nm']:<12.2f} {rng:
<25}1")
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Cast lI: Redukce a kalibrace spektralnich dat

Surovy vystup z moderniho astronomického spektrografu prfedstavuje digitaini matici celych Cisel (Analog-to-Digital
Units, ADU) uloZzenou ve standardnim formatu FITS. Tento surovy obraz nese nejen signal zkoumaného kosmického
télesa, nybrz také celou kaskaddu instrumentélnich, detektorovych a atmosférickych zkresleni: elektronicky ofset
¢teciho zesilovace, temny proud, nerovnomérnou kvantovou Gcinnost jednotlivych pixelQ, zafeni a absorpci zemské
atmosféry, optické vady a geometrické zakfiveni spektralnich stop.

Ukolem spektralni redukce je provést exaktni matematickou inverzi celého detekéniho procesu a transformovat
surovy 2D FITS obraz do podoby kalibrovaného jednorozmérného spektra:

F(A) [W-m™2-nm™'| nebo [erg-s_l-cm_z-Afl}

Tato druha ¢ast monografie provede ¢tenare kompletnim rigoréznim redukénim a kalibracnim fetézcem:

¢ VKapitole 4 prozkoumame zakladnikalibracni snimky (bias, dark, flat-field). Odvodime Keithdv Horneliv
algoritmus optimalini extrakce spektra, ktery maximalizuje pomér signalu k sumu (S / V) a automaticky eliminuje
zasahy kosmickym zafenim na detektoru.

e VKapitole 5 se budeme vénovat kalibraci osy vinovych délek. Porovname klasické vybojky s dutou katodou (ThAr,
U-Ne) s modernimi laserovymi frekvenénimi hiebeny (LFC). UkédZzeme matematiku fitovani disperznich polynom a
metodu spektrofotometrické kalibrace toku pomocistandardnich hvézd.

e VKapitole 6 vyresime problém telurickych atmosférickych absorpci. Prozkoumame absorpéni pasy vodnipary,
molekularniho kysliku a oxidu uhli¢itého a vysvétlime modernimetody jejich odstranéni — od délenitelurickym
standardem aZ po syntetické modelovani prenosu zareniv realné zemské atmosfére (Molecfit).
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Kapitola 4: Extrakce spekterz CCD a flat-fielding

Pfi dopadu fotonl na polovodic¢ovy detektor (kfemikovy Cip CCD nebo CMOS) dochézi k fotoelektrickému jevu —
generovani parl elektron-dira. Tyto naboje jsou akumulovany v potencidlovych jamach jednotlivych pixeld a na konci
expozi¢ni doby postupné presouvany k vystupnimu uzlu, zesileny a digitalizovany analogové-digitalnim pfevodnikem
(ADC). Vysledkem je dvourozmérna matice &isel S(z, y) vjednotkach ADU.

V této kapitole odvodime exaktni matematicky aparat pro predzpracovani téchto snimkl a podrobné rozebereme
algoritmus optimalni extrakce jednorozmérného spektra.

4.1Digitalni redukcniretézec

Standardni spektroskopicky redukénifetézec zahrnuje nasledujici sekvenénikroky:

[Surovy védecky 2D snimek S(x, y)]
\
Odecteni Master Biasu: B(x, y)
A
Odecteni Master Temného proudu: D(x, y)
A
Déleni normalizovanym Flat-fieldem: F_norm(x, y)
A
Trasovani spektrdlni stopy (Aperture Tracing)

v

Subtrakce pozadi noéni oblohy (Sky Subtraction)

v

Horneova optimdlni vazena extrakce (1D spektrum)

4.2 Kalibra¢ni snimky: Bias a temny proud

Bias (elektronicky ofset)

Aby analogové-digitalni pfevodnik nemusel zpracovavat zaporna napétizplsobena nahodnym Sumem ¢teciho
zesilovace, je na detektor pfivedeno umélé kladné referencninapéti — tzv. bias level (obvykle nékolik set az tisic ADU).

* Bias frame se pofizuje s nulovou expozi¢nidobou (tex, = 0 ) pfiuzaviené zavérce spektrografu.

* Pro snizenindhodného ¢teciho Sumu o, se pofizuje série 15 az 50 snimk, které se zprdmérujimedianem do
jednoho Master Biasu B(z, y):

B(z,y) = median ({B;(z,y)},)

Temny proud (Dark current)

V disledku nenulové teploty polovodic¢ového Cipu dochézi k termické generaci parl elektron-dira v kifemiku bez
pfitomnosti svétla. Rychlost vzniku temného proudu I gk zavisi exponencialné na absolutniteploté T podle
Richardsonova-Dushmanova zakona:
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E
Idark(T) 0.8 T3/2 exp <— 2% gT)
B

kde E4 ~ 1,12 €V je Sitka zakdzaného pasu kiemiku a kp je Boltzmannova konstanta. Ochlazenim CCD senzoru na
teplotu kapalného dusiku (T' =~ 150 K neboli —120 °C) ¢&i pomoci vicestupfiového Peltierova termoelektrického
chladi¢e (T' =~ —60 °C) klesa temny proud na zlomky elektronu na pixel za hodinu, coz je u vétsiny expozi¢nich ¢asd
zanedbatelné. Pokud je pfesto nutné temny proud odedist, generuje se Master Dark D(z,y) normalizovany na
jednotku Casu.

4.3 Flat-fielding a blaze normalizace

Jednotlivé pixely na cipu CCD nemaiji identickou citlivost. Tyto odchylky jsou zplsobeny mikroskopickymi
nerovnomeérnostmi v tloustce kiemikové vrstvy, necistotami a prachovymi zrny na optickych plochach a vinovou
zavislostidifrakni ucinnosti mrizky.

Korekce se provadi pomoci flat-field snimkl pofizenych osvétlenim spektrografu spojitym zdrojem svétla s hladkym
spektrem (napf. stabilizovana kfemenna halogenova zérovka):

1. Surovy flat F'(z, y) se ocisti o bias a dark.
2. Ve spektroskopiije vSak flat-field silné modulovan celkovym tvarem emise lampy a blaze profilem mrizky podél

disperzniosy. Kdybychom védecky snimek jednoduse vydélili surovym flat-fieldem, znicili bychom pfirozeny
spektralnitvar hvézdného kontinua.

3. Proto se provadi normalizace flat-fieldu: v kazdém spektralnim fadu se prolozihladky polynom C/(z) podél
disperzniosy x a flat se vydélitouto funkci:

F(z,y)

Frorm(z,y) = Clz,y)

Vysledny normalizovany Master Flat Fyom(x,y) mé stfedni hodnotu rovnou pfesné 1,0 a zachovéava vyhradné
vysokofrekvencnizmény citlivosti mezi sousednimi pixely (tzv. pixel-to-pixel variations).

Fringing v blizké infracervené oblasti

U tenkych, ze zadni strany osvétlenych Cipu (back-illuminated CCD) se pfivinovych délkdch A > 750 nm stava kiemik
Castecné prahlednym. Svétlo prochéazi kiemikovou vrstvou, odrézi se od jejiho predniho rozhranizpét a dochazik
vicenasobné interferencijako v planparalelnidesce (Fabry-Pérotlv jev). Vysledkem jsou vyrazné prostorové prouzky —
fringing, které mohou modulovat signal azo 20 %. Fringing je vysoce zavisly na vinové délce a vyzaduje mimoradné
presny flat-fielding pofizeny videntické poloze dalekohledu.

4.4 Trasovani spektralni stopy (Aperture Tracing)

V disledku optickych vad kamery a kolimatoru a mirného pootoceni miizky netvofi spektralni stopa na detektoru
dokonale pfimou linii rovnobéznou s fadky Ci sloupci pixeld. Stopa je mirné zakfivena a sklonéna.

Matematicky popis stfedu stopy y.(x) podél disperzni osy x se ziskava fitovanim polynom( (obvykle Cebysevovych
nebo Legendreovych polynoma 3. az 5. stupné):

ye(z) =) crPi(z)

k=0

V kazdém sloupci = se poloha stfedu stopy uréi vypoctem tézisté (centroidu) nebo fitovanim Gaussova profilu v
prostorovém fezu.
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4.5 Standardni vs. optimalni extrakce spektra

M&jme korigovany 2D obraz D(z,y) (po odeéteni biasu a flat-fieldingu) a odhad rozptyleného svétla pozadi oblohy
S(z,y). Signél v pixelu (z, y) modelujeme vztahem:

D(:l},y) = f(m)P(a:,y) + S(.’I:,y)

kde f(z) je hledany celkovy jednorozmérny tok spektra ve sloupciz a P(x, y) je prostorovy profil stopy (spatial profile)
normalizovany tak, ze jeho soucet pres prostorovy fez Stérbinou je roven jedné:

ZP(x,y) =1

Klasicka aperturni extrakce

V klasické apertufe se jednoduse se¢tou viechny pixely v pevném prostorovém intervalu [Ymin, Ymax) kolem stfedu
stopy:

Ymax

faper(m) = Z [D(a:vy) - S(:E,y)]

Y=Ymin
Tento pfistup méa dvé zasadninevyhody:

1. V8em pixelim v aperture pfifazuje stejnou vahu, ackoliv na okrajich stopy je signal hvézdy témér nulovy a dominuje
tam Sum pozadia CteciSum.

2. Zasah kosmickym zarenim do libovolného pixelu apertury zcela znehodnoti spektrum v dané vinové délce.

Hornelv algoritmus optimalni extrakce (Horne 1986)

Britsky astrofyzik Keith Horne publikoval v roce 1986 prelomovy algoritmus vazené extrakce zaloZeny na principu
maximalni vérohodnosti a minimalizaci statistického kritéria x:

X2($) _ Ey: [D(:I),y) B S(f/’(?;), y)f(x)P(x7y)]

kde rozptyl (variance) signalu V (z, y) v pixelu je dén standardnim Poissonovskym a &tecim Sumem:

D(,y),0

kde gron je efektivniCteciSum v elektronech a gje zisk prfevodniku (gain)ve‘/ADU.

Polozime-li derivaci ;f—’(‘;) = 0, obdrzime analytické fedenipro optiméalnitok f(z):

P(z,y)[D(z,y) — S(z,y)]
%: V(z,y)

P(z,y)?
E:w%w

Y

fopt(x) -

Tento vztah predstavuje vazeny pramér, kde optimalnivaha pixelu je:

P(z,y)
V(z,y)

P(z,y)?
ij@w

Y

w(w’y) =



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE TEORIE, PRISTROJE A ANALYZA SPEKTER

Rozptyl odhadnutého toku spektra je potom dan vztahem:
1
Z P(z, ?J)z
V(z,y)

y

Var(fopt (x)) -

@ VYHODY HORNEOVY EXTRAKCE:

1. Zvy$uje pomér signalu k Sumu (S / N) u slabych objektl typicky o0 20 a2 50 %, coz ekvivalentné odpovida zkraceni
pozorovaciho ¢asu na velkém dalekohledu az na polovinu! 2. Umoznuje robustni detekci a eliminaci kosmického zéreni:
pokud se naméfend hodnota D(z, y) odchyluje od modelu f(x)P(x,y) + S(x, y) o vice nezzvoleny nasobek smérodatné
odchylky (napf. > 50), pixel je oznacen jako kosmik, vyfazen a spektrum je re-extrahovéano ze zbyvajicich neposkozenych
pixeld profilu.

4.6 Python koéd: Implementace Horneovy optimalni extrakce

Nasledujici pIné funkéni skript implementuje Hornelv algoritmus véetné automatického potlaceni zasahu kosmickym

zarenim na simulovaném 2D spektru.



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE

import numpy as np

def horne_optimal_extraction(data_2d, sky_2d, ron_e=5.0, gain=1.5, n_sigma_clip=5.0):

Hornedv (1986) algoritmus optimalni extrakce 1D spektra.

Parametry:

data_2d : 2D ndarray - surovy snimek po flat-fieldingu (ADU)
sky_2d : 2D ndarray - model pozadi oblohy (ADU)

ron_e : float - cteci Sum detektoru v elektronech

gain : float - zisk zesilovace v e-/ADU

n_sigma_clip : float - prah pro odriznuti kosmického zareni
n_y, n_x = data_2d.shape

flux_1d = np.zeros(n_x)

var_1d = np.zeros(n_x)

# 1. Odhad prostorového profilu P(y) integraci pres vsSechny sloupce
subtracted = data_2d - sky_2d
profile_1d = np.maximum(np.sum(subtracted, axis=1), 0.0)
total prof = np.sum(profile_1d)
if total_prof > @:
P_y = profile_1d / total_prof
else:
P_y = np.ones(n_y) / n_y

# Dvourozmérny profil P(x, y)
P_2d = np.tile(P_y[:, np.newaxis], (1, n_x))

# 2. Extrakce sloupec po sloupci
for x in range(n_x):

d_col = data_2d[:, x]

s _col = sky 2d[:, Xx]

p_col = P_2d[:, x]

mask = np.ones(n_y, dtype=bool)

while True:
# Vypocet variance podle Poissonovy statistiky a RON

v_col = (ron_e / gain)**2 + np.maximum(d_col, 0.0) / gain

# Vahy a extrakce toku
denom = np.sum((p_col[mask]**2) / v_col[mask])
if denom <= 0:
f x =0.0
V_X = 0.0
break
= np.sum(p_col[mask] * (d_col[mask] - s_col[mask]) / v_col[mask])
num / denom
1.0 / denom

# Detekce a eliminace kosmického zareni (outliers)
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model = f x * p col + s_col

residuals = (d_col - model) / np.sqrt(v_col)

outliers = (residuals > n_sigma_clip) & mask
if not np.any(outliers):

break # Zadné dal3i odlehlé hodnoty
mask[outliers] = False # Vyrazeni zasazenych pixeld

flux_1d[x] = f_x
var_1d[x] = v_x

return flux_1d, np.sqrt(var_1d)

<h1>Synteticky test: spektrum o 200 prostorovych a 500 disperznich pixelech</h1>
np.random.seed(42)

ny, nx = 40, 500

x_grid = np.arange(nx)

y_grid = np.arange(ny)[:, np.newaxis]

<h1>Skutecny tok (kontinuum + absorpcéni cara)</hil>

true_flux = 1000.0 - 500.0 * np.exp(-0.5 * ((x_grid - 250) / 10.0)**2)
<h1>Gaussovsky prostorovy profil se stredem na y = 20</hl>

spatial _profile = np.exp(-0.5 * ((y_grid - 20) / 3.0)**2)

spatial profile /= np.sum(spatial profile, axis=0)

clean_signal = true_flux * spatial_profile
sky _bg = 50.0 * np.ones((ny, nx))
noise = np.random.normal(@, np.sqrt((5.0/1.5)**2 + (clean_signal + sky bg)/1.5))

simulated_ccd = clean_signal + sky_bg + noise

<h1>Pridani umélého kosmického paprsku do jadra cary</hl>
simulated_ccd[20, 250] += 5000.0

<h1>Spusténi extrakce</h1>

extracted_flux, flux_err = horne_optimal_extraction(simulated_ccd, sky_bg)

print("Horneova optimalni extrakce dokoncena:")

print(f"Skutecny tok v jadru cary: {true_flux[250]:.1f} ADU")

print(f"Extrahovany tok po odstranéni kosmiku: {extracted_ flux[250]:.1f} + {flux_err[250]:.
ADU")
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Kapitola 5: Kalibrace vinovych délek a
spektrofotometrie

Po Uspé&sné extrakci jednorozmérného spektra z detektoru méme k dispozici vektor naméfenych signald f(z)
indexovany pofadovym &islem pixelu z € [1, Npix]. Aby se tato data stala fyzikaIné vyuzitelnymi, musime vyfesit dvé
fundamentalnikalibracnidlohy:

1. Kalibraci vinovych délek: Pievést horizontalni pixelové soufadnice x na vinové délky A(z) s extrémni pfesnosti.

2. Spektrofotometrickou kalibraci: Prevést vertikalnitok v relativnich jednotkdch ADU na absolutni fyzikalni zafivy
tok dopadajicina zemskou atmosféru F'(A).

5.1Vybojky s dutou katodou (ThAra U-Ne)

Klasickym laboratornim standardem pro kalibraci vinovych délek v astronomii jsou vybojky s dutou katodou (Hollow
Cathode Lamps, HCL). Vybojka se sklada ze sklenéné trubice naplnéné ziedénym vzacnym plynem (argonem i
neonem) o tlaku nékolika set pascall, v niz je umisténa valcova katoda vyrobena z Cistého tézkého kovu.

Pfi zapaleni doutnavého vyboje elektrické pole urychluje ionty nosného plynu (Ar™, Ne™), které narazeji do vnitfnich
stén duté katody a katodovym rozprasovanim uvoliuji atomy kovu do plynné faze. Tyto atomy jsou naslednymi
nepruznymi srézkami excitovany a vyzarujibohaté carové emisni spektrum.

Proc¢ pravé thorium a uran?

V optické a blizké infracervené spektroskopiije standardem thorium-argonova vybojka (ThAr), pfipadné uran-
neonova vybojka (U-Ne):

e Thorium (?32Th) a uran (238U) maji suda atomova &isla i sudé neutronové poéty, coz znamend, 7e jejich atomova
jadra majinulovy jaderny spin (I = 0). Diky tomu jejich spektralni ¢ary netrpi hyperjemnym stépenim (hyperfine
splitting) ajsou extrémné uzké, symetrické a monochromatickeé.

e Jako tézké aktinoidy disponujimimoradné slozitou elektronovou konfiguraci's neobsazenymi orbitaly d af. To vede

k existenci desetitisicl spektralnich ¢ar rovhomérné pokryvajicich celé optické ainfracervené pasmo od 350 nm
do 1000 nm.

¢ VInové délky tisicti ¢ar thoria byly zméfeny pomocilaboratornich Fourierovskych spektrometrd (FTS) v laboratofich
NISTaESO s pfesnostilepsinez 104 \ AA.

5.2 Kalibratory nové generace: Etalony a frekvenéni hfebeny

Pro spektrografy hledajici terestrické exoplanety (jako HARPS, ESPRESSO ¢i EXPRES), kde se vyzaduje stabilita méreni
radidlnich rychlostina urovni centimetr( za sekundu, narazeji vybojky ThAr na své fyzikalnilimity: intenzity sousednich ¢ar
se lisi o nékolik fadu (silné ¢ary argonu mohou saturovat detektor) a starnutim vybojky se mirné méni poméry car.

Proto byly vyvinuty modernikalibracnizdroje:

1. Stabilizované Fabry-Pérotovy etalony: Planparalelni sklenéna nebo vzduchova dutina s vysoce odrazivymi
zrcadly, osvétlena bilym svétlem. Vytvari pravidelny hieben tisicl ekvidistantnich emisnich pikl s identickou
intenzitou. Etalon je vakuové zapouzdien a teplotné stabilizovan na Uroven mikrokelvina.

2. Laserové frekvenéni hfebeny (Laser Frequency Combs, LFC): Absolutnivrchol metrologie, ocenény Nobelovou
cenou za fyzikuvroce 2005 (John L. Halla Theodor W. Hansch). LFC vyuziva femtosekundovy médoveé vazany laser,
jehoz spektrum tvori miliony dokonale ostrych, ekvidistantnich optickych frekvenci:

Vn:V0+’n'frep
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kde frepje opakovaci frekvence laserovych pulsl a v je nosna frekvence posuvu (carrier-envelope offset frequency).
Obé tyto radiové frekvence jsou fazové uzamceny k atomovym hodinam (primarnimu cesiovému standardu nebo
optickym rubidiovym hodinam). LFC tak poskytuje astronomickému spektrografu kalibraci vinovych délek s relativni
chyboumensinez 1011, coz odpovida chybé v rychlostipod 1 mm/s!

5.3 Matematika fitovani disperzni funkce

Kalibrace vinovych délek spociva v nalezeni spojité funkce )\(aj) kterd prevadi pixelovou pozici piku na jeho
tabelovanou laboratornivinovou délku:

1. Detekce piku: V kalibracnim spektru vybojky se identifikuji emisnilinie a jejich pfesné polohy x; se uréifitovanim
Gaussova profilu ¢i centrovanim s presnostina setiny pixelu.

2. Parovani ¢ar: Detekované piky jsou algoritmem pro rozpoznavanivzor( (pattern recognition) sparovany s
laboratornim katalogem vinovych délek {A; }.

3. Polynomicka regrese: Pro minimalizaci Rungeova jevu (divoké oscilace béznych mocninnych polynoma vysokych
stupnl na okrajich intervalu) se disperznifunkce fituje pomoci ortogonalnich polynomd — nejcastéji
Legendreovych polynomt L (u) nebo Cebysevovych polynomi T (u) na normalizovanémintervaluu € [—1,1]

N 2z — (mmax + wmin)

u(z)

Lmax — Lmin
Disperznirelace je vyjadrenalinearnikombinaci:
Aw) = erLi(u)
k=0

Koeficienty {ck} se uréi standardni metodou nejmensich ¢tvercl. Typicky stupen polynomu je K = 3 az 5. Kvalita
kalibrace se hodnotipomocirezidudlniho rozptylu (Root Mean Square, RMS):

1 M

M-K -1 4

RMS — i — Mu(z:)))?

Pro kvalitni spektrografy s vysokym rozli§enim dosahuje RMS kalibrace hodnot pod 0,001 \AA.

5.4 Barycentricka korekce rychlosti
Pozemsky pozorovatel se nepohybuje rovhomérné prfimocare; v dlisledku orbitalniho pohybu Zemé kolem Slunce a
dennirotace kolem zemské osy se rychlost dalekohledu vi¢i zkoumané hvézdé neustéle méni.

Pro méreni redinych radialnich rychlosti ve vesmiru je proto nutné provést prepocet z lokalniho pozorovaciho systému

Ubary = Vgeo + Vorb * U + Urot * U + Avrel
kde:

* Uy, je vektor rychlosti stfedu Zemé vidi barycentru sluneéni soustavy (jeho amplituda ¢infaz ~ 30 km/s),
* U, je vektorrychlostirotace zemského povrchu v misté observatore (az 465 m /s na rovniku),
e 4 jejednotkovy smérovy vektor mificik pozorované hvézde,

e Awv, zahrnuje relativistické korekce (gravitaéni erveny posuv Slunce a planet v misté detektoru a dilataci ¢asu).
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Neprovedenibarycentrické korekce by zplsobilo zdanlivou sinusovou variaci naméfenych radialnich rychlostihvézdy s
periodou jednoho roku a obii amplitudou 30 km /!

5.5 Spektrofotometricka kalibrace toku

Abychom namé&feny podet elektronl v pixelu pfevedli na absolutni fyzikalni tok F'(A) v jednotkdch W - m2-nm !,
pozorujeme béhem noci spektrofotometrické standardni hvézdy. Jde o vybrané hvézdy (asto horké bilé trpasliky
jako GD 71, Feige 34 &i G191-B2B), jejichz absolutni spektralni hustota toku Fytq(\) byla pfesné zméfena kosmickymi
dalekohledy (napf. HST) mimo vlivzemské atmosféry.

1.Znaméfeného extrahovaného toku standardu Sgiq () v elektronech za sekundu uréime funkci spektralni odezvy
pfistroje (instrument response function) R(\):

Sstd()‘)
Faa() - 10 0%

R()) =

kde k() je koeficient atmosférické extinkce a X4 je vzdusna hmota (airmass) v okamziku pozorovani standardu.
1. Nasledné ziskdme absolutnitok védeckého cile Fop; ()\) ze vztahu:

Soi(A)
R()\) X 107074k()\)X0bj

Fopj(A) =

5.6 Atmosféricka extinkce a Bougueriv zakon

Svétlo prochézejici zemskou atmosférou je zeslabovano absorpci a rozptylem. Podle Bouguerova zakona zavisi
pozorovany tok Fps(A) na toku pfed vstupem do atmosféry Fy() vztahem:

Fops(A) = Fo()) - 107 040X

kde X je vzdudna hmota (airmass), kterd pro zenitové Uhly z < 60° dobfe odpovidd geometrické aproximaci
planparalelniatmosféry:

1

COos z

X ~secz=

Celkovy koeficient extinkce k() (udavany v magnitudach na jednotku vzdudné hmoty) je souétem tii fyzikalnich
procesu:

k()‘) = kRayleigh()\) + kaerosol()\) + kozone(/\)
1. Rayleightiv rozptyl na molekulach N3 a O: Dominuje vmodré a UV oblasti; $kaluje se s vinovou délkou jako A ™%

A ) —4,05 P

kpasteien(A) ~ 0,1066  —2—— L

kde P/ P, je pomér atmosférického tlaku na observatofik tlaku u hladiny mofe.

1. Aerosolovy (Mieliv) rozptyl na prachovych &asticich: Skaluje se mirngjijako A~* (kde a ~ 0,8 az1,5).

2.0zonova absorpce: Chappuislyv absorpénipas ozonu v rozmezi 500 nm az 700 nm pfidéava plochou absorpcio
velikosticca 0,02 a2 0,04 mag/airmass.

5.7 Python kéd: Kalibrace vinovych délek a fitovani disperze
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Nasledujici kéd demonstruje fitovani disperzni funkce Cebysevovym polynomem na souboru identifikovanych
laboratornich ¢ar thoria.

import numpy as np

def fit_dispersion_chebyshev(pixel positions, lab_wavelengths, degree=4):

Fituje disperzni relaci lambda(x) pomoci CebySevovych polynomd.
Parametry:

pixel positions : array_like - souradnice pik( na detektoru (x)
lab_wavelengths : array_like - laboratorni vlnové délky (nm)
degree : int - stupen polynomu

X = np.array(pixel positions, dtype=float)

lam = np.array(lab_wavelengths, dtype=float)

# Normalizace intervalu do [-1, 1]
x_min, x_max = np.min(x), np.max(x)

u=2.0%*(x - xmin) / (x_max - x_min) - 1.0

# Fitovani Ceby$evova polynomu

coeffs = np.polynomial.chebyshev.chebfit(u, lam, degree)

# Vyhodnoceni fitu a rezidui

lam_fitted = np.polynomial.chebyshev.chebval(u, coeffs)
residuals = lam - lam_fitted

rms = np.sqrt(np.mean(residuals**2))

return coeffs, (x_min, x_max), rms, residuals

<h1>Priklad se 7 znamymi emisnimi carami ThAr</hil>

measured_x = np.array([125.4, 340.2, 580.8, 890.1, 1205.6, 1620.3, 1950.7])
<h1>0dpovidajici vlnové délky v nm (nomindlni linearni disperze cca ©.05 nm/pix)</h1>
true_lambda = np.array([450.235, 461.120, 473.405, 489.150, 505.320, 526.415, 543.280])

coeffs, x_lims, rms_err, res = fit_dispersion_chebyshev(measured_x, true_lambda, degree=3)

print("Vysledky kalibrace vlnovych délek:")
print(f"Rozsah detektoru: x in [{x_lims[@]:.1f}, {x_lims[1]:.1f}] px")
print(f"Rezidualni chyba fitu (RMS): {rms_err*1000.0:.3f} pm ({rms_err:.5f} nm)")
print("-" * 55)
print(f"{'Pixel':<10} {'Tabelovanda A [nm]':<20} {'Reziduum [pm]':<15}")
print("-" * 55)
for i in range(len(measured_x)):
print(f"{measured_x[i]:<10.1f} {true_lambda[i]:<20.4f} {res[i1]*1000.0:<+15.3f}")
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Kapitola 6: Korekce telurickych atmosferickych
absorpci

Kdyz fotony ze vzdalené hvézdy ¢i galaxie dorazi k Zemi, musi pfed dopadem do zrcadla dalekohledu prekonat
poslednich nékolik desitek kilometrd zemské atmosféry. Zde narédZeji na molekuly atmosférickych plynd, které
selektivné pohlcuji zafeni na svych rotacné-vibracnich pfechodech. Tento soubor parazitnich absorpcénich ¢ar a past
nazyvame telurickymi absorpcemi(zlatinského tellus=Zemé).

V optické oblasti pfi A < 600 nm je vliv telurickych Car relativné maly, av§ak v Cervené a zejména v blizké infracervené
oblasti (Near-Infrared, NIR, 0,8 um az 2,5 pm) telurické pasy dominuji a mohou zcela zablokovat astronomicka data. V
této kapitole prozkoumame fyziku telurickych ¢ar a moderni metody jejich eliminace.

6.1Hlavni atmosférické absorbéry a jejich spektralni pasy

Telurické absorpce vznikaji kvantovymi prechody mezi rotacnimi a vibracnimi energetickymi hladinami molekul.
Hlavnimi absorbéry vzemské atmosfére jsou:

1. Vodnipara (H2O): Molekula vody je asymetricky rotor s velkym dipdlovym momentem, coz vede k obrovskému
mnozstvirotacné-vibracnich ¢ar. Vytvaifi mohutné absorpcénipasy kolemvinovych délek: * 720 nm a 820 nm
(stfedné silné pasy), * 940 nm (velmisilny pas), * 1,13 pm, 1,4 pm a 1,9 pm (zde je atmosférav podstaté
neprihledna — oddélujiinfracervend atmosféricka okna J, H a K). Koncentrace vodni pary v atmosfére je navic silné
proménlivav aseiprostoru.

2. Molekularnikyslik (O3): A¢kolivje homonuklearnimolekula kysliku symetricka a nema staly elektricky dipdl,
magnetické dipdlové prechody vedou ke vzniku mimoradné hlubokych absorpénich pasd: * Pas B: Kolem 687 nm,
* Pas A: Kolem 760 nm — nejvyraznéjsi telurické struktura ve viditelném oboru tvorena desitkami nahusténych car
se saturated (zcela ernym) jadrem. Protoze je koncentrace O v suchém vzduchu stabilni (20,95 %), z&visi hloubka
kyslikovych ¢ar pouze navzdudné hmoté a barometrickém tlaku.

3. Oxid uhli¢ity (CO,): Vytvariivyznamné absorpénipésy v pasmech H (1,6 pm)aK (2,0 pma 2,06 pm).
4.Methan (CH,) a oxid dusny (N, O): Prispivaji k absorpcim v pasmu K a stiedniinfracervené oblasti (MIR).

5.0zon (O3): Kromé ultrafialového Hartleyova pésu vykazuje slabou spojitou absorpciv Chappuisové pasu ve
vizualnim oboru a uzké ¢ary vIR.

[— [ —
| W20 | |

| o4enm | |1.4pm |

900 1100 1460 A [nm]

6.2 Problém proménlivosti: Precipitable Water Vapor (PWV)

Zatimco plyny jako O4 a CO, jsou v atmosfére dobfe promichany (well-mixed gases) a jejich opticka tloustka zavisi

podléha dramatickym turbulencim a konvektivnim pohyblm.

Mnozstvi vody v atmosfére se kvantifikuje pomoci srazitelné vody (Precipitable Water Vapor, PWV), coz je vyska
sloupce kapalné vody (v milimetrech), ktery by vznikl kondenzaci veskeré vodni pary ve vertikalnim sloupci atmosféry
nad observatofi.
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¢ NaSpickovych vysokohorskych observatofich (napf. Paranal v Chile ve vySce 2 635 mn. m. nebo Mauna Kea na
Havajive vy$ce 4 205 m n. m.) dosahuje PWV typicky hodnot 1 az 3 mm (v nejlepsich suchych nocich dokonce pod
0,5 mm).

e PWVvSak muize kolisat o desitky procent béhem nékolika desitek minut.

6.3 Empiricka metoda telurickych standard(

Klasickym pfistupem k eliminaci telurickych Car je pozorovani tzv. telurické standardni hvézdy bezprostredné pred
nebo po pozorovanivédeckého cile:

1. Vybér standardu: Volise horka hvézda raného spektrélniho typu (obvykle typ BOV az AOV) s vysokou rychlosti
rotace (vsini > 200 km/s). * Vysoka rotace zplsobuje masivni Dopplerovské rozsireni viech fotosférickych
absorpcnich ¢arhvézdy, takze kovové cary splynou do nerozeznatelného mélkého kontinua. * Hvézdy typu B navic
postradajivétsinu kovovych carv optickém a IR oboru.

2. Korekce na fotosférické ¢ary: Jedinymivyraznymifotosférickymi caramiv telurickém standardu zUstavaji Cary
vodiku (Balmerova, Paschenova ¢i Brackettova série). Tyto ¢ary jsou analyticky vymodelovany (napf. Lorentzovym
¢iVoigtovym profilem) a ze spektra standardu odstranény.

3. PrizpGsobeni vzdusné hmoty: Pokud byl standard pozorovan pfivzdusné hmoté X;q mirné odlisné od cile X qp;,
aplikuje se mocninné skalovanitransmisniho spektra:

X/ X
Toni(X) =~ [T (A)] /¥
1. Déleni spektra: Vysledné opravené spektrum védeckého cile se ziska prostym délenim:

Fobs()\)

Fcorr(/\) - Tobj ()\)

(© UPOZORNENI

Limity metody telurického standardu: Tato metoda spotfebovava 15 az 30 % drahocenného pozorovaciho ¢asu
dalekohledu. Navic v oblastech s proménlivou vodni parou vede ¢asovy posun mezi expozici cile a standardu k
systematickym chybam — podkorigovani (zbytkové absorpce) nebo prekorigovani(falesné emisni spicky).

6.4 Fyzikalni modelovani prenosu zareni (Molecfit)

Revoluci v odstranovani telurickych Car se stalo syntetické modelovani prenosu zareni v redlném case, zavedené
Evropskoujizniobservatofi (ESO) v balicku Molecfit (Smette et al. 2015, Kausch et al. 2015).

Namisto plytvani pozorovacim ¢asem na standardni hvézdy pocitd kdd syntetické transmisni spektrum atmosféry T'(\)
pfimo pro védecké spektrum. Vyuziva k tomu:

1. Atmosférické profily z globalnich meteorologickych modell: Z databazi GDAS (Global Data Assimilation System)
a ECMWEF &erpa vertikaini profily teploty T'(2), tlaku P(2) a relativnivihkosti ve 30 az 50 vyskovych hladindch nad
observatofiv presném Case expozice.

2. Molekularni spektroskopickou databazi HITRAN: Obsahuje parametry stovek tisic spektralnich ¢ar: laboratorni
centrélnivinové délky vy, intenzity pfechodl S;;, excitaéni energie dolini hladiny E" akoeficienty tlakového
rozsifeni vzduchem 7,y a vlastnim plynem ~seit.

3. Numerické fedenirovnice pfenosu zafeni: Vypocet lokaini optické tloustky 7, ( z) v kazdé atmosférické vrstvé
integraci pres vsechny molekularni prechody s Voigtovym profilem:

T, = /Oooan(z)am(V, T(z2), P(z))dz
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kde n,,(z) je hustota molekul druhum a o, je efektivni absorpéni prifez.

1. Optimalizaéni fitovani: Kod upravuje sloupcové hustoty HyO, CO4, CH,4 a parametry instrumentalniho profilu tak,
aby synteticky model po konvoluci s instrumentalnim profilem spektrografu minimalizoval odchylky vici
pozorovanému spektru ve vybranych Cistych telurickych oblastech.

Vysledkem je dokonalé odstranénitelurickych &ar s rezidualni chybou pod 1 %, aniz by bylo nutné ob&tovat jedinou
sekundu pozorovaciho ¢asul!

6.5 Konvoluce s instrumentalnim profilem

Teoreticka transmisni funkce atmosféry Tgyyen (A) = exp(—7(A)) obsahuje extrémné Uzké cary s fyzikalni Sitkou v fadu
setin angstromu. Spektrograf vSak toto spektrum rozmazava svou vlastni instrumentalni funkci (Instrumental Profile,
IP), &asto aproximovanou Gaussovskym &i Voigtovym profilem o ifce FWHM = A/R.

Vysledné pozorovatelné transmisni spektrum Tp,s (M) je konvoluc:
+o00

Tobs()‘) = [Tsynth * IP](’\) = [ Tsynth(’\l)IP(/\ - )")dA,

o0

Korekce spektra vyzaduje déleni praveé touto konvolvovanou transmisni funkci.

6.6 Python skript: Odstranéni telurickych ¢ar syntetickym modelem

Nasledujici kod demonstruje syntetické modelovani telurického absorpéniho dubletu, konvoluci s instrumentalni funkci
anaslednou korekcivédeckého hvézdného spektra.



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE

import numpy as np

def generate_telluric_transmission(wavelengths_nm, line_centers_nm, line_depths,
line widths_nm):

Generuje syntetickou transmisni funkci atmosféry na zakladé Voigt/Gauss absorpci.
tau = np.zeros_like(wavelengths_nm)
for ¢, d, w in zip(line_centers_nm, line_depths, line_widths_nm):

# Optickd tloustka jednotlivé absorpcni cary

tau += d * np.exp(-0.5 * ((wavelengths_ nm - c) / (w / 2.355))*%*2)
transmission = np.exp(-tau)

return transmission

convolve_with_ip(wavelengths_nm, spectrum, resolving_power):

Konvoluce spektra s Gaussovskym instrumentalnim profilem o rozlisSeni R.
d_lambda = np.median(np.diff(wavelengths_nm))

central_lam = np.mean(wavelengths_nm)

fwhm_ip = central_lam / resolving_power

sigma_ip = fwhm_ip / 2.355

# Jadro konvoluce
n_kernel = int(np.ceil(6 * sigma_ip / d_lambda))
if n_kernel % 2 == 0:
n_kernel += 1
k_x = np.arange(-(n_kernel//2), n_kernel//2 + 1) * d_lambda
kernel = np.exp(-0.5 * (k_x / sigma_ip)**2)
kernel /= np.sum(kernel)

convolved = np.convolve(spectrum, kernel, mode='same')

return convolved

<h1>Mrizka vlnovych délek kolem kyslikového pdsu B (cca 687 nm)</h1>
wave = np.linspace(686.0, 690.0, 2000)

<h1>Simulace hvézdného kontinua s vlastni absorpéni carou hvézdy na 688.0 nm</hl>
stellar_flux_true = 1.0 - 0.3 * np.exp(-0.5 * ((wave - 688.0) / 0.15)**2)

<h1>Simulace telurickych ¢ar 02 (centra car a hloubky)</h1>
telluric_centers = [686.8, 687.1, 687.4, 687.9, 688.4, 689.2]
telluric_optical depths = [2.5, 3.0, 2.2, 1.8, 1.5, 0.9]
telluric_widths = [0.03] * len(telluric_centers)

<h1>Cistd atmosfericka transmise</h1>

trans_native = generate_telluric_transmission(wave, telluric_centers, telluric_optical_depths,




ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE

telluric_widths)

<h1>Pozorovany tok v dalekohledu se spektrografem o rozliseni R = 40 000</h1>
R_spec = 40000.0

<h1>Svétlo hvézdy prochazi atmosférou: F_obs = (F_star * T_atm) * IP</h1l>
observed_flux = convolve with_ip(wave, stellar_flux_true * trans_native, R_spec)
<h1>Transmisni model konvolvovany se stejnym IP</h1>

telluric_model convolved = convolve with_ip(wave, trans_native, R_spec)

<hl>Korekce: déleni konvolvovanym modelem</h1>
corrected_flux = observed_flux / np.maximum(telluric_model convolved, 0.05)

print("Korekce telurického spektra dokoncena:")

print(f"Pozorovany tok na 687.1 nm (hlubokd telurika): {observed_flux[np.argmin(np.abs(wave -
687.1))]:.3f}")

print(f"Korigovany tok na 687.1 nm: {corrected flux[np.argmin(np.abs(wave - 687.1))]:.3f}
(skutecné kontinuum = 1.000)")

print(f"Tok v Jjadru hvézdné cary na 688.0 nm: {corrected_flux[np.argmin(np.abs(wave -
688.0))]:.3f} (skutecny = 0.700)")
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Cast lll: Fyzikalniinterpretace spekter

Zatimco prvni dvé ¢asti této monografie byly vénovany optice pfistrojl a precizni redukci detektorovych dat, treti ¢ast
predstavuje samotny vrchol astrofyzikalniho badani — fyzikalni interpretaci spektralnich ¢ar a kontinua.

Spektrum hvézdy je pfimym otiskem termodynamickych, chemickych a dynamickych pomért v jeji fotosfére. Kazdy
foton, ktery opousti hvézdu, v sobé nese zpravu o teploté, hustoté elektrond, intenzité gravitacniho pole, chemickém
sloZeni, rychlostirotace a magnetické aktivité prostredi, v némz byl vytvoren ¢i pohlcen.

V této stézejni casti knihy propojime kvantovou mechaniku a statistickou fyziku s modernimi pozorovacimi technikami:

¢ VKapitole 7 prozkoumame klasifikaci hvézdnych spekterv systému Morgan-Keenan (MK). Odvodime
Boltzmannovu a Sahovurovnici a ukazeme, proc je teplota primarnim parametrem fidicim vzhled hvézdnych
spekter (od horkych hvézd tfidy O az po chladné trpasliky tfid M, L, Ta Y). Zahrneme také analyzu Hertzsprungova-
Russellova diagramu.

e VKapitole 8 pronikneme do kvantitativni spektraini analyzy: definujeme ekvivalentni sitku spektraini ¢ary Wy,
rozebereme mechanismy rozsifeni spektralnich ¢ar (Doppler, Lorentz, Voigt) a zkonstruujeme krivku rlstu (Curve of
Growth). Vysvétlime modelovani hvézdnych atmosférvrezimech LTE a non-LTE a postupy ur¢ovani chemickych
abundanciprvkd [ X /Fe].

e VKapitole 9 propojime spektroskopii s kinematikou a prostorovym zobrazenim. Vysvétlime méreniradialnich
rychlostimetodou kfizové korelace (CCF), analyzu tvaru bisektoru ¢ar pro odliSeni hvézdné aktivity od
exoplanetarnich signall a princip Dopplerovy tomografie pro mapovani skvrn na rotujicich hvézdach a akrec¢nich
diskd v tésnych dvojhvézdach.

— 40—



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE

Kapitola 7: Spektralniklasifikace Morgan-Keenan

Kdyz astronomové v 19. stoleti poprvé namifili spektroskopy na oblohu, byli ohromeni nesmirnou rozmanitosti
hvézdnych spekter. Nékteré hvézdy vykazovaly pouze nékolik mohutnych temnych c¢ar vodiku, jiné tisice jemnych
kovovych linek a dalsi slozité molekularni absorpcni pasy pfipominajici zuby pily. Zpocatku panovalo presvédceni, ze
tato pestrost odraziradikalné odlisné chemické slozenijednotlivych hvézd.

Teprve v pribéhu 20. let 20. stoleti — diky prakopnické disertacni praci Cecilie Payne-Gaposchkinové (1925) a aplikaci
kvantové termodynamiky — vyslo najevo, Zze chemické slozeni drtivé vétsiny hvézd je v hrubych rysech identické

(priblizné 73 % vodiku, 25 % helia a 2 % tézsich prvkd podle hmotnosti). Dramatické rozdily ve vzhledu spekter jsou
témér vyhradné disledkem rozdilné efektivni teploty Tesr a hustoty elektront ve fotosfére hvézdy.

7.10d harvardské posloupnosti k systému Morgan-Keenan

Vyvojmoderni spektralnitaxonomie prosel dvéma zasadnimi etapami:

1. Harvardska klasifikace (Annie Jump Cannon, Edward Pickering): Na pocatku 20. stoleti analyzovaly astronomky z
Harvard College Observatory desitky tisic fotografickych spekter. Annie Jump Cannon zredukovala pdvodni
abecedni lenénina pfirozenou teplotni posloupnost zakladnich spektralnich trid:

O-B-A-F-G-K-M

Kazda tfida je dale rozdélena na 10 desitkovych podtfid od O do 9 (napfr. BO, B1, ..., B9, AO, Al, ...). Slunce je hvézda typu
G2.

1. Dvourozmérny systém Morgan-Keenan (MK, 1943, 1953): William W. Morgan, Philip C. Keenan a Edith Kellman z
Yerkesovy observatore siuvédomili, Ze samotna spektraini tfida nestaci. Dvé hvézdy se stejnou efektivniteplotou
(napf. G2) mohou mit diametralné odlisny polomér a svitivost (slunecni trpaslik vs. veleobr). Zavedli proto druhou
dimenzi — tridu svitivosti (Luminosity Class), ktera je pfimo svazana s tlakovym rozsifenim spektrélnich Car.

7.2 Fyzikalni podstata spektralnich trid

Zakladni posloupnost spektralnich tfid sefazena podle klesajici efektivni povrchové teploty ma nasledujici astrofyzikalni
charakteristiku:

e Trida O (T > 30000 K): Modré, extrémné horké a masivni hvézdy. Ve fotosfére panuje tak vysokaionizace, ze
neutralnivodik i neutrdlni helium jsou témér zcela ionizovany. Dominuji absorp&ni cary jedenkrat ionizovaného helia
Hell(A4541 \A A, \4686 \ AA), vysoce ionizovaného uhliku, dusiku a kysliku (C I, N I1l, O 1II).

e TifidaB (10000 K < Tt < 30000 K): Modrobilé hvézdy (napf. Rigel, Spica). Maximum dosahuji ¢ary neutralniho
helia He 1(A\4026 \ AA, \4471 \ AA). Céry vodiku (Balmerova série) plynule siliod BO k BS.

e TridaA (7500 K < T, < 10000 K): Bilé hvézdy (napf. Vega, Sirius). Dominuji extrémné hluboké a Siroké Cary
Balmerovy série vodiku (Ha, H3, Hy, Hd), které dosahuiji absolutniho maxima u podtfidy AO (T¢ ~ 9 520 K).
Zacinaji se objevovat slabé Cary ionizovaného vapniku Call K.

e TfidaF (6 000K < Tur < 7500 K): Zlutobilé hvézdy (napt. Procyon, Polarka). Balmerovy ¢ary vodiku sldbnou,
zatimco ¢ary ionizovaného vapniku Call H aK prudce mohutni. Objevuji se ¢etné linie neutralnichiionizovanych
kovl (Fel, Fell, Crl).

e TiidaG(5200K < T.¢ < 6000 K): Zluté hvézdy solarniho typu (napt. Slunce, Alfa Centauri A, Capella).
Nejsiln&jsimi prvky spektra jsou rezonanénidublet CallH & K(A3968 \ AA a A3933 \ AA) amolekularni G-péas
molekuly CH kolem A4300 \ A A. Spektrum je protkano tisici aramineutralniho zeleza Fe .

e TridaK(3 700K < Tetr < 5200K): Oranzové hvézdy (napf. Arcturus, Aldebaran). Vodikové ¢ary jsou velmi slabé.
Dominuje neutrélnivapnik Cal(A4227 \ A A), rezonané&ni sodikovy dublet Nal D (A5890 \ A A a A5896 \ A A) a husty
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les kovovych absorpci.

* TfidaM(2400K < T < 3700K): Cervenitrpaslici a Gerveniveleobfi(napf. Proxima Centauri, Betelgeuse).
Teplota fotosféry je natolik nizkd, ze se v ni udrzuji stabilni chemické vazby jednoduchych molekul. Spektru zcela
dominuji obrovské molekularniabsorpcni pasy oxidu titanicitého (TiO) a oxidu vanadicitého (VO), které vytvareji
charakteristicky pilovity profil kontinua.

Modernirozsireni pro hnédé trpasliky: L, T, Y
Objev substelarnich objektl (hnédych trpaslikl s hmotnostipod 0,075 Mg, vjejichzjadrech se nikdy nevznitily stabilni

termonuklearnireakce fuze vodiku) si vyzadal rozsifeni klasické posloupnosti:

e TridaL(1300K < T < 2400 K): Pasy TiO mizi (titan kondenzuje do pevnych prachovych zrn minerall
perovskitu CaTiO3 a enstatitu). Dominuji hydridy kovd (FeH, CrH) a extrémné rozsifené alkalické ¢ary draslikuK | a
sodikuNal.

e TridaT (700K < Tetr < 1300 K): Metanové hnédé trpasliky. Spektru v blizké IR dominujimocné absorpénipésy
metanu (CH,) a vodnipary (H,O).

e TridaY (T < 700 K): Ultrachladnihnéditrpaslici s povrchovymiteplotami srovnatelnymi s lidskym télem i
pokojovou teplotou (300 K). Ve spektru se objevujipasy épavku (NH3).

7.3 Tridy svitivosti a tlakové rozsireni Car

Systém MK definuje osm zékladnich tfid svitivosti oznacovanych fimskymi Eislicemi:

Trida svitivosti Popis Typicky zastupce Typicka hodnotalog g [cgs]
la-O/0 Hyperobfi Pistol Star, VY Canis Majoris ~ —0,5az0,5

la Jasné veleobry Deneb (A2 la) ~ 1,0

Ib Normalniveleobry Betelgeuse (M2 Ib) ~ 1,5

1} Jasné obry Mintaka (O09.51l) ~ 2,5

[} Normalni obry Arcturus (K1.5111) ~ 3,0

[\ Podobry Procyon (F51V-V) ~ 3,8

\Y Hlavni posloupnost (trpaslici) Slunce (G2V) ~ 4,44

VI/sd Podtrpaslici (subdwarfs) Kapteynova hvézda ~ 4,8

Vil/D Bilitrpaslici (degenerované hvézdy) Sirius B (DA2) ~ 8,0

Svitivost L/L_O

10”6 Ia-0 Hyperobri

Ia/Ib Veleobry
1074

II Jasné obry
1072 III Normalni obry

IV Podobry

V Hlavni posloupnost
(Slunce G2V)

VI Podtrpaslici
VII Bili trpaslici (D)
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| Clas
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Hertzsprunguv-Russelliv diagram

Fyzikalni mechanismus: Proc¢ tlak rozsifuje spektralni cary?
Povrchové gravitacnizrychleni ghvézdy je dano Newtonovym zakonem:

GM
9= R?

Veleobr o hmotnosti 15 M, a poloméru 500 R ma povrchovou gravitaci priblizné 10 000 x mensinez slunecni trpaslik
téze teploty (log g =~ 0,5 vs.log g ~ 4,44).

Podle rovnice hydrostatické rovnovahy % = —pgvede nizka gravitace veleobrd k extrémné rozlehlé fotosfére s velmi
nizkym tlakem plynu a nizkou hustotou elektronl P,. Naopak u trpaslikd hlavni posloupnosti (a extrémné u bilych
trpaslik{) je fotosféricky tlak obrovsky.
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V hustém fotosférickém plazmatu narazeji neutralni atomy a volné elektrony vysokou frekvenci do atomu vyzafujicich
svétlo. Elektrické mikropole sousednich iontd narusuje kvantové energetické hladiny atomu (Starkovo tlakové
rozsifeni). DUsledkem je:

e Hvézdy tridy V (trpaslici): Maji velmi Siroka, difuzni tlumicikfidla Balmerovych ¢ar vodiku (Sitka ¢ary az desitky
angstrému).

e Hvézdy tfidy | (veleobry): Vykazujiextrémné tzké a hluboké spektralni ¢ary vodiku i kova.

7.4 Boltzmannova a Sahovarovnice

Matematicky zaklad pro interpretaci spektralnich tfid polozily dvé fundamentalnirovnice statistické mechaniky.

Boltzmannova excitac¢nirovnice

Uvazujme plyn v lokalnitermodynamické rovnovaze (LTE) o teploté T'. Pomér poctu atoml téhoZ prvku a téhoz
ioniza¢niho stavu nachéazejicich se ve dvou riznych kvantovych excitacnich stavech a abs energiemi E, a Ep je dén
Boltzmannovym rozdélenim:

9. kT

No 9 (_Eb—Ea
No  Ga

kde g, a gy jsou statistické vahy danych energetickych hladin (pro vodikovou hladinu s hlavnim kvantovym Cislem n plati
2
Jn = 2n°).

Relativni podil atomu v excitovaném stavu b vic&i celkovému podétu atomi daného ionizaéniho stupné Niotal ziskdme
zavedenim partiéni funkce (stavové sumy) u(T'):

Nb agp Eb Ez
_ . , kde w(T)=) giexp (-
Newr  u(T) exP( kBT> e () 9 exP( kBT)

Sahova ionizaénirovnice

Indicky fyzik Meghnad Saha odvodil vroce 1920 termodynamickou rovnovahu mezi dvéma po sobé jdoucimi
ionizacnimistavy jaj + 1:

Njot p, _ 2k5T - uja(T) ( 2mmekpT 3/26Xp X
N; ¢ u;(T) B2 k5T
kde:

e P. = n.kpT je parciélnitlak volného elektronového plynu ve fotosfére,
* m.jeklidova hmotnost elektronu,
* xjjeionizacnipotencial potrebny k odtrzenielektronu zionizacniho stavu 7,

e u;(T)auj+1(T)jsoupartiéni funkce pfisludnych stavad.

Pro¢ Balmerovy ¢ary vodiku vrcholipravé u hvézd A0?

Balmerova série absorpénich ¢ar vodiku (napf. Haona 6563 \ AA, HBna 4861 \ A A) vznikéa pfechodem elektronuz
prvniho excitovaného stavu (n = 2) do vyssich hladin(n > 3). Energie hladinyn = 2je E5 = 10,2 eV nad zékladnim
stavem (n = 1), zatimco ioniza¢ni energie vodikuje x = 13,6 eV.

Pocet atomd schopnych absorbovat BalmerGv foton je dén soucinem:
N - ( Ny ) ( Nu1 >
N. vodik, celkem Nu1 Boltzmann N vodik, celkem / Saha
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1. Pfinizkych teplotach (T < 7000 K, tfidy G, K, M): Téméf veskery vodik je neutraini (N 1/ Nyotal & 1), aviak
termalni energie kpT je pfili$ nizka (kT < 10,2 V), takze podle Boltzmannovy rovnice je frakce atomd na
excitované hladiné n = 2 miziva (= 10~8). Balmerovy ¢aryjsou proto slabé.

2. Pfivelmivysokych teplotach (7' > 15 000 K, tfidy O, B): Ackoliv Boltzmanndyv ¢len roste, termalni energie je tak
velka, ze podle Sahovy rovnice dochazi k témér totalniionizaci vodiku na volné protony a elektrony (

Ny I/Ntotal — 0). Protony nemaiji zadné vazané elektrony a nemohou absorbovat Carové zareni.

3.Priteploté T' =~ 9 500 — 10 000 K (tfida AO): Tyto dva protichldné trendy se pfesné protinaji. Frakce vodikovych
atomd v neutralnim stavu excitovanych do hladiny n. = 2 dosahuje svého globalniho maxima (cca10™% az10~°
v§ech atomd vodiku). Pravé proto vykazuji hvézdy spektralni tfidy A nejhlubsi a nejmohutnéjsiBalmerovy Cary v
celém vesmiru!

7.5 Spektra neobvyklych hvézd

Vesmir nabizii spektra vymykaijici se standardni MK posloupnosti:

1. Wolfovy-Rayetovy hvézdy (WR): Masivnihvézdy v pozdnich fazich vyvoje, které odvrhly své vodikové obalky
mohutnym hvézdnym vétrem (rychlosti 1 000 az 3 000 km /s). Jejich spektra postradaji absorpéni &ary a skladaji se
vyhradné ze Sirokych, intenzivnich emisnich Car helia a dusiku (hvézdy typu WN), nebo uhliku a kysliku (hvézdy typu
WCaWO).

2. Uhlikové hvézdy (C-hvézdy, typ C-R, C-N): Vyvinuté obfihvézdy na asymptotické vétvi obrd (AGB), u nichz
produkty héliového hofeni (uhlik 2C) byly konvekci vyneseny do fotosféry (tzv. dredge-up), takze pomér
abundanciC/O > 1.Veskery kyslik je svazan do stabilniho oxidu uhelnatého (CO) a pfebyteény uhlik vytvafi temné
Swanovy molekularni pasy C, a kyanidové pasy CN.

3. Ap a Bp hvézdy: Hvézdy hlavni posloupnosti s mimoradné silnymi dipdlovymi magnetickymi poli (az desitky tisic
gaussU). Magnetickéa pole branivertikalnimu promichavani fotosféry, coz vede k atomové diflzi a radiacnimu tlaku
— spektra vykazuji anomalni nadbytky vzacnych zemin (napf. europia, stroncia, kifemiku ¢i praseodymu) o 3 az5
fadua vaci solarnimu slozeni!

7.6 Python skript: Vypocet populace Balmerovy hladiny vodiku

Nasledujici kod podita a vykresluje relativni zastoupeni excitovaného neutralniho vodiku na hladiné n = 2 v zavislosti na
teploté pro fotosféricky elektronovy tlak P. = 20 Pa (200 dyn/cm2).
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import numpy as np

def boltzmann_fraction_n2(T_K):

Pomér N_2 / N_1 pro neutralni vodik podle Boltzmannovy rovnice.
k_B = 1.380649e-23 # J/K

e_charge = 1.602176e-19 # J/eV

delta_E = 10.2 * e_charge # 10.2 eV mezi n=1 a n=2

gl = 2 * (1**2) # g 1 =2

g2 = 2 * (2**%2) # g 2

#N2 /N1

ratio = (g2 / gl) * np.exp(-delta E / (kB * T _K))

# N_2 / N_total(HI) = (N_2 / N_1) / (1 + N_2/N_1 + ...
return ratio / (1.0 + ratio)

saha_ionization_fraction_H(T_K, P_e Pa=20.0):

Zlomek ionizovaného vodiku N(H II) / N(H celkem) podle Sahovy rovnice.
1.380649e-23
9.109383e-31

6.626070e-34

e_charge = 1.602176e-19

chi_ion = 13.6 * e_charge # 13.6 eV

# Saha: (N_II / N.I) * P.e =2 * (u_II / u_I) * (2<em>pi</em>m_e<em>k_B</em>T / h”2)~(3/2)
* exp(-chi / k_B T)

# Pro vodik: u_I = 2, u_II = 1 (volny proton) -> u_II / u I = 0.5

terml = 2.0 * 0.5 * (k_B * T_K) / P_e_Pa

term2 = ((2.0 * np.pi * m_e * k B * T_K) / (h<strong>2))</strong>1.5

term3 = np.exp(-chi_ion / (k_B * T_K))

ratio_II over_I = terml * term2 * term3
# N(H I) / N(H total) =1 / (1 + N_II / N_I)
fraction_neutral = 1.0 / (1.0 + ratio II over I)

return fraction_neutral

<h1>Teplotni sit od 3 000 K do 25 000 K</hl>
temps = np.linspace(3000, 25000, 1000)

f_boltzmann = boltzmann_fraction_n2(temps)

f_saha_neutral = saha_ionization_fraction_H(temps, P_e_Pa=20.9)

<hl>Celkova relativni populace hladiny n=2</h1>
balmer_population = f_boltzmann * f_saha_neutral

<h1>Nalezeni teplotniho maxima</h1>
idx_max = np.argmax(balmer_population)
T_peak = temps[idx_max]
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print(f"Vypocet Sahovy a Boltzmannovy rovnice pro fotosféru vodiku (Pe = 20 Pa):")
print(f"Teoretické maximum populace hladiny n=2 (vrchol Balmerovy série): {T_peak:.0f} K")
print(f"Relativni frakce atoml na n=2 pri maximu: {balmer_population[idx_max]:.2e}")

print(f"Frakce neutralniho vodiku pri maximu: {f_saha_neutral[idx_max]*100.0:.1f} %")

print(f"Odpovidajici spektralni trida MK: A@ - Al (teplota Vega ~ 9 600 K)")
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Kapitola 8: Méreni ekvivalentnich sirek a chemickych
abundanci

Zatimco spektralni klasifikace Morgan-Keenan poskytuje rychly globaini pfehled o teploté a tfidé svitivosti hvézdy,
moderni astrofyzika vyzaduje presné kvantitativni stanoveni fyzikalnich parametrl hvézdnych fotosfér a detailniho
chemického sloZeni. Chceme znat pfesnou koncentraci desitek chemickych prvkd od uhliku, kysliku a Zeleza az po
tézké prvky jako baryum Ci europium.

Klicem k tomuto poznanije exaktni analyza profilli spektralnich Car a teorie kfivky rdstu.

8.1Definice a geometricky vyznam ekvivalentni Sirky

Zakladni integralni veli¢inou pouzivanou pro kvantifikaci celkové intenzity absorpcéni (nebo emisni) spektralni cary je
ekvivalentni itka W, (Equivalent Width).

Uvazujme normalizované spektrum, kde I, je intenzita zareni v profilu Cary a I, je extrapolované intenzita okolniho
spojitého spektra (kontinua). Ekvivalentni Sitka je definovana vztahem:

+00 +oo _
WA:/ (1%>d,\—/ ICI—I*d,\

V frekvencni skale plati analogicky vztah pro W,

+00
w, :/ (1 — %)dy, pricemz % = Wy

Relativni tok I_A / I_c

r— Kontinuum (1.0)
/
/|

(Ekvivalentni obdélnik 100% absorpce)

Geometricky vyznam W je velmi intuitivni: W) predstavuje Sitku zcela ¢erné absorpéni ¢ary pravouhlého tvaru (s
nulovym zbytkovym tokem v jadfe, I /I. = 0), kterd pohlti z kontinua pfesné stejné mnozstvi energie jako reéina
zkoumana spektralni ¢ara.

Ekvivalentni Sitka ma rozmér délky a v astronomii se standardné wuddva v miliangstromech (
1m\AA = 1073 m = 10"*nm), angstrémech (\AA) nebo nanometrech (nm).

@® zAJIMAVOST

Proé je ekvivalentni $itka tak mocny nastroj? Ekvivalentni §itka slabych a stfedné silnych spektrélnich ¢ar je invariantni vaéi
spektralnimu rozliseni pfistroje! Pokud pozorujeme tutéz hvézdu spektrografem s rozlisenim R = 20 000 a nasledné
pristrojems R = 100 000, tvar ¢ary na detektoru se dramaticky zméni (u vyssiho rozliSenije ¢éra uzsia hlubsi), avSak celkova
plocha pod ¢arou — tedy integral W — zUstavé naprosto identicky!
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8.2 Fyzikalni mechanismy rozsireni spektralnich ¢ar

Redlnd spektralni ¢ara neni nekonecné Uzka Diracova delta funkce, nybrz ma konecny profil dany tfemi zakladnimi
fyzikalnimi procesy:

1. Pfirozené zarivé rozsireni (Natural Broadening)

Vychazi piimo z Heisenbergova principu neuréitosti pro energiia ¢as: AE - At > h/2. Protoze excitovany atom mé
konecnou dobuzivota Ty ~ 10 %s,ma energeticka hladina pfirozenou §itku AE = k/Ty¢,. Vysledny profil &ary je
Lorentziyv profil:

7/471'2
(Av)? + (v/4m)?

¢L(Av) =

kde tlumicikonstanta+y je rovna souétu Einsteinovych koeficientd spontanniemise: v &~ > Ay;. Typickd pfirozena sitka
&ary ve vinovych délkach je velmimala: Apat ~ 1074 \AA.

2. Tepelné Dopplerovské rozsireni (Thermal Doppler Broadening)

Atomy v horké hvézdné fotosfére konaji chaoticky tepelny pohyb popsany Maxwellovym-Boltzmannovym rozdélenim
rychlosti. Pramét rychlosti atomu do zorného paprsku pozorovatele v, vyvolava Dopplerdv posuv AX /Ag = v, /c.
1
¢p(AN) = ——exp

(&)
ﬁA)\D AXp
kde Dopplerovska $itka A\ p zahrnuje nejen termalni pohyb, nybrzZ i drobna turbulentni vifeni fotosféry mensi nez
stfednivolna draha fotonu (mikroturbulenci &;):

Konvolucipres vsechny atomy ziskdme Gaussovsky profil:

Pro atomy zeleza ve sluneéni fotosféfe (I'~5778K, & ~ l1km/s) &ini Dopplerovska §itka pfiblizné
Alp ~ 0,03\ AA.

3. Tlakové a srazkové rozsireni (Pressure Broadening)

Elektricka pole sousednichiontd, elektronl a neutralnich atomi vodiku plsobina absorbujiciatom béhem srazky a
posouvajijeho energetické hladiny. Srazkové rozsifeni ma rovnéz Lorentzovsky profil s efektivni srazkovou tlumici
konstantouycon o< Pgas.

Voigtlv profil

Kombinovany profil spektraini ¢ary vznika konvoluci centralnino Gaussovského jadra (zplsobeného Dopplerovym
jevem) a $irokych Lorentzovskych kiidel (zplsobenych zafivym Gtlumem a srazkami). Vysledkem je Voigtav profil:

Pv(AN) = (a,v)

1
—H
VTANp
kde H(a, v) je bezrozmérna Voigtova funkce:

a2 [ )

7)o W-yPta’

s bezrozmérnou frekvenciv = A)\/A)\D a tlumicim parametrem (damping parameter) a:
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a — ’Ytotal>\(2)
"~ 4meANp

V typickych hvézdnych fotosférach je parametr a velmi maly (@ ~ 1073 az 10~1). Voigt(iv profil ma proto téméf &isté
Gaussovské jadro, avSak v kiidlech (AX > 3A\p) vyrazné prevySuje exponencialné klesajici Gaussiv profil a klesa
pomalujako 1/(AN)2,

8.3 Krivka rustu (Curve of Growth)

Krivka rdstu (Curve of Growth, CoG) predstavuje fundamentalnizévislost ekvivalentni $itky W na poctu absorbujicich
atomu N ve sloupcifotosféry nad jednotkou plochy. Obvykle se vynasiv logaritmickych soufadnicich:

log (—) viei log (N - gf-A)
kde gje statisticka vaha dolInihladiny a f je sila oscilatoru pfechodu (oscillator strength).

log(W_A / A)

/ Tlumici vétev
W_A o VN

/ WA « v(ln N)
/
Linedrni vétev
W_A o N

A
|
|
|
| Plochd vétev
|
|
|
|
|
|

-
log(g f A N)

Krivka rlstu vykazuje tfi fyzikalné odlisné rezimy:

1. Linearni vétev (Linear Branch, opticky tenky plyn)

Pro slabé Céry je opticka tloustka vjadre ¢ary velmimala (19 < 1). Foton prochazejici plynem ma malou
pravdépodobnost zachytu a kazdy pridany atom pfimo pfispiva k absorbovanému toku. Ekvivalentni Sitka roste pfimo
amérné poctu atomda:

W,\ 7'l'€2

- 2
A mMeC

AfN < N
Ve smérnicovém tvaru ma linedrnivétev sklonroven piesné 1,0: log(Wx/A) o< 1 - log(N).

@® DULEZITE

Idealni oblast pro chemické abundance: Cary leici na linearni vétvi kfivky ristu (W, < 30m\AA)jsou idedlni pro uréovani
chemickych abundanci, protoze jejich ekvivalentni sitka nezavisi na mikroturbulenci &; anina parametru Gtlumu a!

2. Plochavétev (Flat / Saturated Branch, saturace jadra)

Kdyz opticka tloustka v centru ¢ary dosahne jednotky (1o ~ 1az103), jadro &ary se nasyti (dosahne nulového toku).
Pridani dalsich atom jiz nemUze absorbovat vice foton( v jadre; absorpce se mize Sifit pouze do kfidel Gaussova
profilu. Vtomto rezimu roste ekvivalentni Sitka extrémné pomalu:
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Wi 2A\Dp To —
-~ 2 (fy) « VN

Sklon kfivky se bliZzi nule. Ekvivalentni $itka v této oblasti silné zavisi na Dopplerovské Sifce AAp, a tedy na
mikroturbulenci &;.

3. Tlumicivétev (Damping Branch, opticky tlusty plyn)

Pro extrémné silné cary (15 > 10%) za¢ne opticka tloustka v dalekych Lorentzovskych kfidlech Voigtova profilu
presahovat jednotku. Kfidla ¢ary mohutni a ekvivalentni Sitka roste umérné odmocniné z poctu atom(:

%wa—mm

Sklon v logaritmickych soufadnicich je roven 0,5. Zde lezZi nejsilnéjsi Cary fotosféry: Balmerovy ¢ary vodiku, NalD a Calll
H&K.

8.4 Modelovani hvézdnych atmosféraLTE

Pro prevod zmérenych ekvivalentnich Sifek na chemické abundance se vyuZivaji syntetické modely hvézdnych
atmosfér:

¢ Modely v lokalni termodynamické rovnovaze (LTE): Pfedpokladaji, Ze v kazdé tenké vrstvé atmosféry o lokalni
teploté T'(r) atlaku P(r) jsou rychlosti &astic popsany Maxwellovym rozdélenim, excitace atomd Boltzmannovou
rovnici aionizace Sahovou rovnici. Mezi nejznaméjsi 1D modely patfisité ATLAS9 (Robert Kurucz) aMARCS (Bengt
Gustafssonetal.).

e Ne-LTE efekty (NLTE): Ve vysokych vrstvach fotosféry je hustota plynu tak nizkd, Ze srazkové procesy nestaci
vyrovnavat nerovnovahu zptsobenou Unikem zéreni. Populace atomovych hladin se odchylujiod LTE (n; = b;n
, kde b; je koeficient odchylky). ZanedbaniNLTE efektld mize vést k chybdm v abundancich Zeleza ¢ikysliku o
desitky procent!

LTE

i

8.5 Notace chemickych abundanci a nukleosyntéza
V astrofyzice se absolutni chemicka abundance prvku X definuje nalogaritmické Skale vztazené k vodiku:

N
log e(X) = log (N—X> + 12,00
H

kde pro vodik zdefinice platilog e(H) = 12,00.

Relativni metalicita hvézdy vici Slunci se vyjadfuje v bézné zavorkové notaci:

NFe NFe
Fe/H| = 1o —lo
[Fe/H g(sz)* g(NH)@

Fe/H] = 0,0: Slune¢nimetalicita (Ze =~ 0,014).
Fe/H]
]
]

—1,0: Hvézda s desetinovym obsahem Zeleza vici Slunci (staré hvézdy tlustého disku).
Fe/H

[
[
[
[Fe/H

< —2,0: Extrémné chudé hvézdy galaktického hala (Populacénitfida ll).

< —4,0az —6,0: Reliktni hvézdy s chemickym otiskem prvnich supernov Populaéni tiidy Il

Pomér [a/Fe] (kde a-prvky jsou O, Mg, Si, Ca, Ti vytvofené zéchytem heliovych jader) poskytuje unikatni chemické
hodiny galaktické archeologie: a-prvky vznikaji vyhradné v masivnich hvézdach s rychlym kolapsem jadra (Core-

Collapse Supernovae, SN ) na asové skéle miliond let, zatimco Zelezo vznika prevazné v termonukledrnich explozich
bilych trpaslikl (Supernovy typu la) na Casové Skale stovek miliond az miliard let.
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8.6 Python skript: Krivka ristu s Voigtovym profilem

Nasledujici kdd provadi numerickou integraci Voigtova profilu s vyuzitim Faddeyevovy funkce (‘scipy.special.wofz’) a
generuje teoretickou kfivku rdstu pro tfi riizné hodnoty tlumiciho parametru a.
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import numpy as np
from scipy import special

def voigt_function(a, v):

Vypocet Voigtovy funkce H(a, v) pomoci Faddeyevovy funkce w(z).
z=v+1j * a
return special.wofz(z).real

curve_of_growth(tau_0_array, a_damping=0.01):

Vypocita ekvivalentni Sirku W_lambda / delta_lambda D pro zadané hodnoty optické tloustky v

jadre tau_0.
w_over_dlam = np.zeros_like(tau_@_array, dtype=float)
# Sit frekvenci v jednotkach Dopplerovské Sirky: v = delta_lambda / delta_lambda_D
v_grid = np.linspace(®, 100, 5000)

for i, tau_© in enumerate(tau_O_array):
# Optickd tloustka v profilu: tau(v) = tau_@ * H(a, v)
tau_v = tau_@ * voigt function(a_damping, v_grid)
# Hloubka absorpce: 1 - exp(-tau(v))
depth = 1.0 - np.exp(-tau_v)
# Symetricky integral: 2 * int_0”inf depth dv
w_over_dlam[i] = 2.0 * np.trapz(depth, v_grid)

return w_over_dlam

<h1>Generovani krivky ristu pro rozsah optické tloustky od ©.01 do 100 ©00</hl>
tau_range = np.logspace(-2, 5, 40)
a_values = [0.001, 0.01, 0.1]

print("Vypocet teoretické krivky rdstu (Curve of Growth):")

print("-" * 65)

print(f"{'logle(tau_0)':<15} {'W/AA_D (a=0.001)':<20} {'W/AA_D (a=0.01)':<20} {'W/AA_D
(a=0.1) "':<201}")

print("-" * 65)

<h1>Vypocteme pro vybrané reprezentativni body</h1>

sample_log tau = [-1.0, 0.0, 1.0, 2.0, 3.0, 4.90]

for 1t in sample_log_tau:
t0 = 10**1t
w_vals = [curve_of_growth(np.array([t@]), a)[@] for a in a_values]
print(f"{1t:<15.1f} {w_vals[0]:<20.4f} {w_vals[1]:<20.4f} {w_vals[2]:<20.4f}")
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Kapitola 9: Dopplerova tomografie aradialnirychlosti

Svétlo je nejen chemickym poslem, ale také nejpfesnéjSim kosmickym tachometrem. Jakykoliv relativni pohyb mezi
pozorovatelem a zdrojem zareni podléha Dopplerovu jevu, ktery posouva frekvenci a vinovou délku spektralnich Car.

V této kapitole prozkoumame, jak spektroskopie dokaze mérit radialni rychlosti hvézd s presnosti na centimetry za
sekundu — coZumoznilo revoluciv objevovani extrasolarnich planet —, ajak Ize z asovych zmén profild spektralnich Car
rekonstruovat dvourozmérné mapy povrchi rotujicich hvézd a plynnych akrecnich diskl v tésnych dvojhvézdach
metodou Dopplerovy tomografie.

9.1Dopplertivjev v astrofyzice

Pro pohybujici se zdroj zéfeni je relativisticky vztah mezi pozorovanou vinovou délkou Ags @ laboratorni klidovou
vinovou délkou Ay dan formuli speciélni teorie relativity:

1+Z:)‘obs: 1+UT/C
Ao 1—wv,/c
kde v, je radialni rychlost (s konvenci, ze v, > 0 znaci vzdalovani — Cerveny posuyv, a v, < 0 pfiblizovani — modry
posuv).

Pro nerelativistické rychlosti typické pro hvézdy v nasi Galaxii (jvr| < ¢) miZzeme odmocninu rozvinout do Taylorovy
fady:

ﬁf\*ﬁﬁ o )‘obs_>‘0
/\ONC Ur=¢ /\0

z =

Pfirychlostiv, = 1km/s&iniposuv ¢ary navinové délce 500 nm pouhych AX = 0,0017 \AA (0,17 pm).

9.2 Metoda krizové korelace (CCF)

Pokud bychom mérili polohu jediné spektraini Cary, byli bychom limitovani fotonovym Sumem v jejim jadfe a dosahli
bychom pfesnosti maximalné nékolika desitek az stovek metrd za sekundu.

V roce 1979 publikovali John Tonry a Marc Davis revolu¢ni metodu kfizové korelace (Cross-Correlation Function, CCF).
Namisto méreni jedné Cary vyuziva CCF informaci ze v§ech tisic spektralnich éar zaznamenanych v echelle spektru
soucasné.

Prevedeme-li vinové délky do logaritmické $kaly w = In A, zméni se Dopplerlv posuv na konstantni aditivni posuv
nezavisly navinové déice:

v v
Wobs = In Aobs = In [)\0 (1 + E)] ~lIn\y + o= wo + Aw
Kiizova korelalni funkce mezi pozorovanym spektrem hvézdy S(w) a laboratorni numerickou $ablonou (maskou)
M (w) je definovéna jako konvoluéniintegral:
+00

CCF(v) = /

—00

S(w) - M ('w - E)dw

Binarni numerické masky (napf. spektrograf HARPS)

V modernich spektrografech je §ablona M (w) reprezentovéna souborem Diracovych delta funkciumisténych na
presnych laboratornich pozicich neblended ¢ar, vazenych jejich hloubkou a citlivostina rychlost:
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M(w) = Zwké(w — wy,)
k=1

Vysledna funkce CCF(v) vznikla sedtenim tisict Ear je extrémné hladky, symetricky profil pfipominajici obraceny
Gausslv profil s mimoradné vysokym pomérem signalu k Sumu:

(S/N)CCF ~ (S/N)spektrum : \/Néar

Obsahuje-li spektrum 5000 absorpcnich Car, vzroste pomér signalu k Sumu priblizné 70x! Vrchol CCF je fitovan
analytickym Gaussovym profilem a jeho minimum udava radialnirychlost v, s pfesnostina centimetry za sekundu.

CCF(v)
r— Kontinuum CCF
/
Gaussovsky /
fit /
/
/
A

| v_r (minimum)

L} Radialni rychlost v [km/s]

v_fit

9.3 Tvar Cary a bisektor: Odliseni exoplanet od hvézdné aktivity

Kdyz astronomové méfi radialni rychlosti na sub-metrové urovni, narazeji na fundamentaini problém: hvézdy nejsou
klidné koule sviticiho plynu. Fotosféra hvézdy neustale bubla v disledku konvekce (granulace a supergranulace) a na
jejim povrchu se objevuji tmavé magnetické skvrny ajasné fakulova pole.

e Konvektivnimodry posuv: Horky plyn stoupa ve stfedech granulivysokou rychlostinahoru (k pozorovateli, modry
posuv) a pokryva vétsinu plochy. Chladnéjsi plyn klesa v izkych mezigranularnich §térbinéch dold (od
pozorovatele, Cerveny posuv). Vysledny integrovany profil ¢ary je asymetricky a vykazuje Cisty modry posuv o
nékolik set metrd za sekundu.

¢ Magnetické skvrny: Kdyz se na rotujicihvézdé objevi chladnd magneticka skvrna, potlacikonvekci a zakryje ¢ast
rotujiciho disku. Tim porusi symetrii profilu Cary a vyvola falesny posuv minima CCF, ktery mize dokonale imitovat
signal obihajiciplanety!

K odlieni skuteéného gravitacniho pohybu vyvolaného planetou od hvézdné aktivity slouzi analyza bisektoru ¢ary:

1. Bisektor je geometricka osa spojujici stredy horizontalnich Usecek protinajicich profil CCF v riznych hloubkach od
jadra az ke kontinuu.

2. Definuje se bisektorovy rozpon (Bisector Velocity Span, BVS neboli BIS) jako rozdil rychlosti bisektoru mezi horni
Castiprofilu (napf. v hloubce 80 % kontinua) a dolni ¢asti (v hloubce 20 %):

BVS = Vtop — Ubottom

() DIAGNOSTIKA EXOPLANETY VS. AKTIVITA:

* Pokud je periodicky posuv radialnirychlosti zpGsoben obihajici exoplanetou, posouva se celd hvézda jako tuhé téleso. Tvar
Cary se neméni, bisektor se posouva paralelné a korelace mezi radialnirychlosti v, a bisektorovym rozponem BVS je nulova. *
Pokud je posuv zplsoben hvézdnou skvrnou ¢&i aktivitou, asymetrie Cary se v pribéhu rotace méni a pozorujeme silnou
linearni korelaci mezi v, aBVS!
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9.4 Detekce extrasolarnich planet

Pohybuje-li se kolem hvézdy o hmotnosti M, planeta o hmotnosti M), po draze se sklonem % vic¢i zornému paprsku (

orbitalnipohyb popsany Keplerovskou radialni kfivkou:
v, (t) = v+ K [cos(v(t) + w) + e cosw]

kde 7 je systémova rychlost soustavy, v(t) je pravé anomaélie, w je argument pericentra, e je numericka vystfednost
drahy a K je poloamplituda rychlosti:

K= <27TG>1/3 M, sini 1
S\ P (M, + M,)?3 /T2

Pro kruhovoudréhu (e = 0)a M, < M., Ize poloamplitudu vyjadfit v praktickych jednotkéch:

“13 /M sing —2/3
K ~284m/s- P pSing M,
1rok Miup Mg

Pro nasi Zemi obihajici kolem Slunce je poloamplituda pouhych:

Kyem: ~ 8,9 cm/s!

Detekce analogu Zemé na kruhové draze o periodé 1roku vyzaduje spektrografy s dlouhodobou stabilitou lepsi nez
10 cm/s (jako je ESPRESSO na VLT).

Tranzit exop/anety a spektroskopie
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9.5 Dopplerova tomografie rotujicich hvézd (Doppler Imaging)

U rychle rotujicich hvézd (vsini > 20 az 100 km/s) jsou spektraini &ary silné roziifeny rotaénim Dopplerovym profilem.
Kazdy bod na viditelném disku hvézdy ma specifickou radidlnirychlost zavisejicina jeho poloze x na disku:

vp(z) =z -vsini, kde e [-1,1]

Je-li na povrchu hvézdy chladné skvrna, vyzafuje v daném misté méné toku. V profilu Siroké absorpcni Cary se tato
skvrna projevi jako lokalni emisni deformace (hrbol) na rychlosti odpovidajici okamzité poloze skvrny na disku:

Rotujici hvézda (v sin i) Profil spektralni cary

— 1.0 +— —
-v | [Skvrna] | +v | \ _ /

\/ \/ <— Deformace
/ 0\ od skvrny

0.0 +—|+

-v sin i +v sin i

v
v_skvrna = x * v sin i

Jak hvézda rotuje kolem své osy, skvrna putuje po disku a deformace v profilu Cary se plynule posouva z modrého kfidla
(vstup narotujici disk) pres stfed cary az do Cerveného kfidla (zapad skvrny za okraj disku).

Inverznim fesenim Casové fady profild spektrélnich ¢ar pofizenych béhem celé rotaéni periody hvézdy — pomoci
metody maximalni entropie (Maximum Entropy Method, MEM) ¢i Tichonovovy regularizace — dokazeme
zrekonstruovat detailni dvourozmérnou mapu povrchovych teplotnich skvrn hvézdy.

Zahrneme-li navic spektropolarimetricka méfenive véech &tyfech Stokesovych parametrech (I, Q, U, V), hovoiime o
Zeemanové-Dopplerové zobrazovani (ZDI), které umoznuje zmapovat kompletni 3D vektorovou topologii
fotosférického magnetického pole!

9.6 Dopplerova tomografie akre¢nich disku

V tésnych polodotykovych dvojhvézdach (kataklyzmatickych proménnych a rentgenovych dvojhvézdach) pretéka
hmota ze sekundarni hvézdy pres vnitini Lagrangelv bod L; a dopada na primarni kompaktni slozku (bilého trpaslika Ci
¢ernou diru), kolem niz vytvafirotujici akreéni disk.

V disku plyn obiha po témér keplerovskych drahdch s rychlosti:

w(r) = \/G—Ml

r

ionizovaného vodiku (napf. HP) a helia vykazuji charakteristicky dvojvrcholovy profil (double-peaked profile).

Dopplerova tomografie akrecnich diskd (Marsh & Horne 1988) transformuje prostorové soufadnice (z,y) do roviny
rychlosti (vz, vy):

e Vrychlostnim prostoru se vnéjsi ¢asti disku (s malou rychlosti) zobrazuji blizko stfedu, zatimco vnitini ¢asti disku
tvofivnéjsiprstenec.
* Misto, kde dopadajici plynny proud narazina vnéjsi hranu disku (horka skvrna, hot spot), se v Dopplerovském

tomogramu zobrazuje jako izolovana, vysoce zafivé oblast s pfesné definovanym vektorem rychlosti (vz, vy).

9.7 Python skript: KfiZzova korelace a méreniradialnirychlosti

—57—



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE TEORIE, PRISTROJE A ANALYZA SPEKTER

Nasledujici védecky kod demonstruje vypocet kfizové korelacni funkce (CCF) mezi syntetickym spektrem posunutym
neznamou rychlostia Sablonou a uréuje radialni rychlost fitovanim Gaussova profilu k CCF.
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import numpy as np
from scipy.optimize import curve_fit

def gaussian_ccf _model(v, v_rad, depth, fwhm, continuum):

Analyticky model CCF profilu jako obraceného Gaussova profilu.
sigma = fwhm / 2.355
return continuum - depth * np.exp(-0.5 * ((v - v_rad) / sigma)**2)

compute_ccf(velocities_kms, wave_grid_nm, spectrum, template_ centers_nm, template weights):

Vypocita krizovou korelacni funkci s bindrni numerickou maskou.
c_kms = 299792.458
ccf = np.zeros_like(velocities_kms, dtype=float)

for i, v in enumerate(velocities kms):
# Dopplerovsky posuv Sablony: lambda = lambda_© * (1 + v/c)
shifted_lines = template_centers_nm * (1.0 + v / c_kms)
# Interpolace toku spektra na posunutych vlnovych délkach car
flux_at_lines = np.interp(shifted_lines, wave_grid _nm, spectrum)
# Vazeny soucet
ccf[i] = np.sum(flux_at_lines * template_weights)

# Normalizace kontinua CCF k 1.0
ccf /= np.median(ccf)
return ccf

<h1>Mrizka vlnovych délek spektra (450 az 455 nm)</hl>
wave = np.linspace(450.0, 455.0, 10000)
c_light = 299792.458

<h1>Pozice 5 spektrdlnich car Sablony</h1>
true_lines = np.array([450.8, 451.6, 452.4, 453.5, 454.3])
weights = np.array([0.8, 0.6, 0.9, 0.7, 0.85])

<h1>Simulace spektra hvézdy s radialni rychlosti v_true = +15.42 km/s a Sumem</h1>
v_true = 15.42 # km/s
shifted_star_lines = true_lines * (1.0 + v_true / c_light)

star_flux = np.ones_like(wave)
for pos, w in zip(shifted_star_lines, weights):
# Absorpcni cary o Sirce FWHM = ©0.03 nm
star_flux -=w * 0.4 * np.exp(-0.5 * ((wave - pos) / (0.3 / 2.355))**2)
<h1>Pridani gaussovského Sumu (S/N = 50)</hl>
np.random.seed(123)
star_flux += np.random.normal(@, ©.02, size=len(wave))
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<h1>Rychlostni sit pro krizovou korelaci (-50 az +80 km/s s krokem ©.5 km/s)</h1>
v_grid = np.linspace(-50, 80, 261)
ccf_profile = compute_ccf(v_grid, wave, star_flux, true_lines, weights)

<h1>Fitovani Gaussova profilu kolem minima CCF</h1>

po = [v_grid[np.argmin(ccf_profile)], 0.3, 10.0, 1.90]

popt, pcov = curve_fit(gaussian_ccf model, v_grid, ccf _profile, p0=po)
v_measured = popt[0]

v_err = np.sqrt(pcov[0, 0])

print(f"Vypocet radialni rychlosti metodou krizové korelace (CCF):")
print(f"Skutec¢na simulovana rychlost: v_true = {v_true:+.4f} km/s")

print(f"Zmérena radialni rychlost z CCF: v_fit = {v_measured:+.4f} + {v_err:.4f} km/s")
print(f"Chyba méreni: Av = {(v_measured - v_true)*1000.0:+.1f} m/s")
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Cast IV: Spektroskopie rozlehlych objektti

Klasicka spektroskopie, kterou jsme se zabyvali v pfedchozich kapitolach, pracovala s jednou pevnou §térbinou
zamérenou na jedinou hvézdu. Moderni extragalaktickd astronomie a kosmologie vSak Celi dvéma zcela odliSnym
vyzvam:

1. Mapovani velkorozmérové struktury vesmiru: K rekonstrukci trojrozmérné mapy kosmické pavuciny a méreni
baryonovych akustickych oscilaci(BAO) potifebujeme zméfit Cervené posuvy a spektra miliond galaxii a kvasart.
Pokud bychom kazdou galaxii méfili samostatné jednostérbinovym spektrografem, trvala by takova prehlidka
tisice let! Regenim je viaknova multiobjektova spektroskopie (MOS), ktera dokaze souasné zaznamenat spektra
tisict objektl v Sirokém zorném poli dalekohledu.

2. Detailni fyzika rozlehlych téles: U blizkych galaxii, planetarnich mihovin a oblastitvorby hvézd nestaciziskat jedno
integrované spektrum. Potfebujeme zmapovat kinematiku hvézdného a plynného disku, gradienty metalicity a
ioniza&ni stavy v kazdém jednotlivém bodé galaxie. Redenim je 3D spektroskopie integralniho pole (Integral Field
Spectroscopy, IFU), ktera v kazdém prostorovém pixelu obrazu vytvafi plnohodnotné spektrum a sklada
trojrozmérnou datovou krychli (z, y, A).

Vtéto Ctvrté ¢asti monografie prozkoumame technologie, které pohanéjinejvétsisoucasné i budouciastronomické
prehlidky:

e VKapitole 10 analyzujeme fyziku optickych kifemennych vidken, jev degradace svételnosti (FRD) a architekturu
masivnich multiobjektovych systémi s robotickymipolohovaci(SDSS, DESI, 4AMOST).

e VKapitole 11 prozkoumame trojrozmérnou spektroskopii integralniho pole. Detailné popiSeme tfi hlavni optické
koncepce IFU (matice mikroCocek, vlaknové svazky a optické krajeCe obrazu) a vysvétlime metody redukce

datovych krychli, Voronoiho prostorové binnace a diagnostické diagramy BPT pro odliSeni aktivnich galaktickych
jader (AGN) od hvézdotvornych galaxii.
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Kapitola10: Vlaknova spektroskopie a multiobjektove
systémy

Schopnost vést svételné paprsky tenkymi sklenénymi vidkny zplsobila revoluci nejen v pozemské telekomunikaci, ale
zcela proménila tvar observacni astrofyziky. Opticka vlidkna pfinesla dva zasadni prdlomy:

1. Umoznila oddélit spektrograf od dalekohledu: TéZky echelle spektrograf jiZnemusiviset na pohybujicim se
tubusu dalekohledu, ale mdze stat ve vakuu na stabilnim betonovém pilifi v podzemnikobce (jak jsme vidéliu
pristroji HARPS a ESPRESSO v Kapitole 3).

2. Otevrela éru masivni multiobjektové spektroskopie (MOS): Namisto jediné stérbiny Ize v rozsahlém ohniskovém
polidalekohledu rozmistit stovky az tisice optickych viaken a vést svétlo tisicl galaxiia hvézd souc¢asné do
jediného nebo nékolika velkych spektrograf(.

V této kapitole prozkoumame fyziku optickych vidken, jev degradace svételnosti (FRD) a mechaniku robotickych
systému, které mapuji miliardy svételnych let vesmiru.

10.1Fyzika optickych vlaken pro astronomii

Astronomické optické vldkno je tenky dielektricky vinovod vélcové symetrie sklddajici se ze tfivrstev:
¢ Jadro (core): Centralnivélec z ultracistého syntetického kiemenného skla (Si0s) o prdméru d o, ~ 50az200 pm
sindexemlomun;.

¢ Plast (cladding): Opticka vrstva obklopuijicijadro, vyrobena z kfemiku dopovaného fluorem pro snizeniindexu
lomunahodnotuns < ni.

e Ochranna vrstva (buffer/jacket): Mechanicky obal (polyimid, akrylat ¢i nylon) chranici kfehkeé sklo pred vihkostia
mechanickym poskozenim.

——————— Ochranna vrstva
Y- | Plast (n_2)
|l | |

Jadro (n_1 > n_2)

Totalni vnitfni odraz a numericka apertura

Svételny paprsek $ifici se jadrem dopada narozhrani's plastém pod ihlem @ méfenym k normaéle rozhrani. Podle

Snellova zdkonan sin @ = ny sin #; nastava totalni vnitini odraz tehdy, kdyz hel dopadu prekrocikriticky mezni Ghel
0.

. U]
sinf, = —
ni

Maximalni thel 8 ,,.«, pod kterym muze paprsek vstoupit z okolniho vzduchu (ny ~ 1) do Cela vlidkna, aby byl jesté uvnitf
vazan totalnim odrazem, definuje numerickou aperturu (NA) vlidkna:

o _ 2 2
NA =sinfp, = /nj — n;3
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Z numerické apertury pfimo plyne minimalni clonové Cislo (svételnost) kuzele dalekohledu, ktery vidkno dokaze beze
ztrdt pojmout:

1 1

1/ min = 2 tan Omax ~ 2-NA

Pro typické astronomicka kfemenna vidkna je NA = 0,22, coz odpovida svételnosti f/2,3. Svazky z dalekohledl o
svételnosti f/8 & f /15 proto vldkno pojme s velkou rezervou.

Spektralni propustnost: High-OH vs. Low-OH vlakna

Cisté kfemenné sklo ma vynikajici propustnost, avéak pfitomnost stopovych hydroxylovych skupin (OH ™) v krystalové
miizce vytvarisilné absorpcnipasy:

¢ High-OH vlakna (mokra vlakna, ~ 1 000 ppm OH): Nabizeji skvélou propustnost v ultrafialové a modré oblasti(
300 — 500 nm), avSak maji hluboké absorpcnipasy vody na vinovych délkach 950 nm, 1,24 pma 1,38 pm.

¢ Low-OH vlakna (suchavlakna, < 1 ppm OH): Hydroxylové absorpce jsou eliminovany, coz zajistuje hladkou
propustnost od 500 nm do 2,2 um (blizka infraCervend oblast).

10.2 Degradace svételnosti (Focal Ratio Degradation, FRD)

IdedIni optické vlakno by zachovévalo dhel, pod kterym paprsek do vidkna vstoupil: svételny kuzel o svételnosti /5 na
vstupu by vystupoval jako identicky kuzel f /5 na vystupu.

V redinych vldknech vSak dochézi k jevu zvanému degradace svételnosti (Focal Ratio Degradation, FRD). Vystupni
svazek se rozsifuje do Sir§iho kuzele s niz§im clonovym Cislem:

f/#out < f/#in - eout > ein

Vstupni svazek (napr. f/5) Vystupni svazek po FRD (f/3.8)
\ / \ /

\/ \ /
[Vstup vldkna] =—————————————————— [Vystup vldkna]

Fyzikalni pric¢iny FRD:
1. Mikroskopické ohyby (micro-bending): Drobné nepravidelnosti a vinky na rozhranijadra a plasté vzniklé pfi tazeni
skla.
2. Mechanické pnuti: Tlak lepidla pfizakoncovanivlakna ve feruli, ostré ohyby vidkna v trase kabelu ¢i krouceni.

3. Koncové lesténi: Drsny povrch a mikrotrhlinky na ¢elech viakna.

Dusledky FRD pro navrh spektrografu:

FRD zpUsobuje zvétieni optického etendue (ASQ). Pokud spektrograf navrhneme pro vstupnikuzel f/5, ale zvlakna
vinou FRD vystupuje svétlo v kuzelu f/3,8, dopadne ¢ast svétla mimo kolimator a ztrati se (ztrata propustnosti).
Abychom toto svétlo zachytili, musime kolimator spektrografu naddimenzovat, coz zvétSuje rozméry celé optiky a
mrizky a dramaticky zvySuje finanni naklady!

Scramblery a nekruhova vlakna

Kruhové vlakno dokonale promichavéa azimutalniuhel svétla, avSak radialni promichavanije nedokonalé. Moderni ultra-
stabilni spektrografy proto pouZivaji nekruhova vlakna (napr. s oktagonalnim ¢i obdélnikovym prifezem jadra) nebo
optické scramblery (dvojice Cocek obracejicipole a pupilu). Tyto prvky zajistuji dokonalé prostorové promichani
fotond a ¢ini osvétleni mrizky absolutné nezavislym na tom, jak presné je obraz hvézdy vycentrovan na vstupu vidkna.
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10.3 Multiobjektova spektroskopie (MOS)

Pri spektroskopickém prlizkumu rozsahlych polina obloze se uplatiuji dvé technologie:

1. Stérbinové masky (Slit Masks)
Do ohniskové roviny Sirokouhlého dalekohledu se vioZitenké kovovéa deska (napf. zinvaru &i hliniku), do niz vysoce
presny priimyslovy laser vyfeze desitky az stovky malych $térbin pfesné na souradnicich predem vybranych galaxii
(napf. pfistroj FORS2 a VIMOS na VLT).

¢ Vyhoda: Dokonalé odectenipozadioblohy v bezprostfednim okolikazdého objektu.

¢ Nevyhoda: Spektra se nesmina detektoru vzajemné prekryvat, coz omezuje hustotu cild a vyzaduje vyrobu nové
unikatni masky pro kazdé pole.

2. Vlaknové polohovace (Fiber Positioners)

Opticka vldknajsou flexibilnia umoziuji prenést svétlo z libovolného mista ohniskové roviny dalekohledu a na vystupuje
sefadit do jedné souvislé linearnifady — umélé vstupni §térbiny spektrografu:

Ohniskovd rovina dalekohledu Vstupni Stérbina spektrografu
1 | [—
e V1dkno 1 (Galaxie A) | o v1 |
| o v2 |

| o va |

|0V5|
(EEE——— | —

| |
| |
| e Vldkno 2 (Hvézda B) | ~ | e V3 | Linearni pseudo-3térbina
| |
| |

e V1dkno 3 (Kvasar C)

10.4 Spi¢kové masivni spektroskopické prehlidky

Historie modernikosmologie je historiirozvoje vldaknové spektroskopie:

e 2dF (Two-degree Field, AAT): Australsky dalekohled na Siding Spring (konec 90. let). Prvni systém vyuzivajici
robotické chapadlo ("Flying Acre"), které premistovalo 400 vldken s magnetickymi koncovkamina ocelové desce.
Zmeéfil Cervené posuvy 220 000 galaxii a poprvé potvrdil baryonové akustické oscilace.

e SDSS (Sloan Digital Sky Survey): Viajkova lod 2,5m dalekohledu na Apache Point v Novém Mexiku. Pouzival ru¢né
zapojované hlinikové desky (plug-plates), do nichz technicive dne ru¢né zasunovali 640 (a pozdéji1000) vlidken
pro kazdé pole. Vytvoril nejvétsi 3D mapu vesmiru s vice nez 3 miliony zmérenych spekter galaxii a kvasard.

e LAMOST (Large Sky Area Multi-Object Fibre Spectroscopic Telescope): Cinsky kvazi-meridianovy Schmidt(iv
dalekohled v Xinglong. Obsahuje 4 000 robotickych polohovaé v ohniskové roviné a 16 spektrografl; zmapoval
jiz pfes 20 miliond hvézdnych spekter MIé¢né drahy.

e DESI (Dark Energy Spectroscopic Instrument): Instalovan na 4m Mayallové dalekohledu na Kitt Peak v Arizoné.
Vrchol souc¢asné robotiky: ohniskova rovina o priméru 0,8 m nese 5 000 miniaturnich robotickych ramen
(polohovaci) s piezoelektrickymi motorky. Kazdé rameno dokéze nastavit vidkno na cil s pfesnostilepsinez 5 um
béhem dvou minut! DESI méfispektra 5 000 galaxii sou¢asné aje schopen za jedinou noc zmérit Cervené posuvy
vice nez100 000 objektd!
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ObservatorParanala VLT

10.5 Klicové metodické vyzvy vlaknové spektroskopie

1. Aperturniztraty a barevna zavislost: Bodova funkce seeingového disku hvézdy ma jinou velikost v modrém a
cerveném svétle (seeing Skaluje jako A~%2). Do vldkna o pevném priiméru (napf. 1,5") vstupuje v modré &asti
spektra jiny podil svétlanezv Cervené Casti.

2. Odecéteni pozadinoéni oblohy (Sky Subtraction): Ve Stérbinovém spektrografu odecitame oblohu z pixell tésné
vedle hvézdy na téze stérbiné. Ve vidknovém spektrografu je nutné vyhradit ¢ast vidken (napr. 10 az15 % vSech
vldken) na "prazdna" mista oblohy. Protoze kazdé vidkno ma mirné odliSnou propustnost a instrumentalni profil,
vyzaduje presné odecteni oblohy komplexni kalibracni modely.

10.6 Python kéd: Modelovani FRD a optimalizace alokace cilli

Nésledujici védecky kdéd simuluje jev degradace svételnosti (FRD) pomoci difuzniho rozptylu Uhld a demonstruje
zakladni alokacéni algoritmus pfifazovanivlaken cilim v zorném poli.
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import numpy as np

def simulate_frd(f_in, frd_parameter_deg=1.5, n_rays=100000):

Simulace degradace svételnosti (FRD) ve vlakné pomoci Gaussovského rozptylu uhld.

Parametry:

f _in : float - vstupni clonové ¢islo (napr. 5.0)

frd_parameter_deg : float - parametr vnitrfniho rozptylu ve stupnich
# Polovicni vstupni uhel svazku

theta_in_rad = np.arctan(1.0 / (2.0 * f_in))

# Nahodné uhly paprsk( ve vstupnim kuzelu (rovnomérna distribuce plochy)
np.sqgrt(np.random.uniform(@, 1, n_rays))
rays_theta_in = r * theta_in_rad

# FRD rozptyl uhlu (difldzni proces podél délky vlakna)
sigma_frd = np.radians(frd_parameter_deg)

frd_scatter = np.random.normal(@, sigma_frd, n_rays)
rays_theta_out = np.abs(rays_theta_in + frd_scatter)

# Efektivni vystupni uhel na drovni 95% uzavrené energie
theta_out_95 = np.percentile(rays_theta_out, 95)

f out_95 = 1.0 / (2.0 * np.tan(theta_out_95))

return np.degrees(theta_in_rad), np.degrees(theta_out 95), f out 95

allocate_fibers_simple(fiber_centers_xy, target positions_xy, patrol_radius_mm=6.0):

Jednoduchy hladovy alokacni algoritmus pro prirazeni vlaken cillm.
n_fibers = len(fiber_centers_xy)

n_targets = len(target_positions_xy)

allocation = {}

assigned_targets = set()

for f_idx in range(n_fibers):
f _pos = fiber_centers_xy[f_idx]
# Vzdalenost ke vSem cillm
dists = np.linalg.norm(target_positions_xy - f_pos, axis=1)
# Nalezeni dostupnych cilé v patrolovacim okrsku
candidates = [t_idx for t_idx in np.argsort(dists)
if dists[t_idx] <= patrol_radius_mm and t_idx not in assigned_targets]

if candidates:
best_target = candidates[@]
allocation[f_idx] = best_target
assigned_targets.add(best_target)
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efficiency = len(allocation) / min(n_fibers, n_targets) * 100.0
return allocation, efficiency

<h1>Test FRD simulace</h1>
f_input = 5.0
th_in, th_out, f_output = simulate_frd(f_input, frd_parameter_deg=1.8)

print(f"Simulace degradace svételnosti vlakna (FRD):")

print(f"Vstupni svételnost: f/{f _input:.1f} (poloviéni uUhel svazku: {th_in:.2f}°)")
print(f"Vystupni svételnost (95% toku): f/{f_output:.2f} (poloviéni udhel: {th_out:.2f}°)")
print(f"Zvétseni vystupniho kuzele \Y plose: {(np.tan(np.radians(th_out))
np.tan(np.radians(th_in)))**2:.2f}x")

<h1>Test alokace pro 20 robotickych polohovacl a 35 galaxii v poli</h1>

np.random.seed(42)

fibers_grid = np.array([[x, y] for x in np.linspace(-15, 15, 5) for y in np.linspace(-12, 12,
491

targets = np.random.uniform(-18, 18, size=(35, 2))

alloc, eff = allocate_fibers_simple(fibers_grid, targets, patrol_radius_mm=5.5)
print("-" * 55)

print(f"Alokace vlaken: Usp&sné prifazeno {len(alloc)} z {len(fibers grid)} vldken (Efektivita:
{eff:.1f} %)")
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Kapitola 11: Integralni pole IFU a 3D spektroskopie galaxii

Predstavme si, ze zkoumame kolidujici par galaxii, v jehoz jadrech se probouzeji supermasivni cerné diry a v spirdlnich
ramenech probiha boufliva tvorba hvézd. Pokud na takovy systém pfilozime klasickou Uzkou §térbinu spektrografu,
ziskame informaci pouze o jednom Uzkém fezu. Pokud bychom chtéli zmapovat celou galaxii, museli bychom stérbinu
postupné posouvat krok za krokem po desitkach pozic — cozZ by bylo nejen ¢asové neunosné, ale proménlivy
atmosféricky seeing a nepresnosti navedeni by znehodnotily homogenitu dat.

Redenim tohoto problému je spektroskopie integralniho pole (Integral Field Spectroscopy, IFS) realizovana pomoci
jednotek integralniho pole (Integral Field Units, IFU). IFU spektroskopie spojuje svét astrofotografie a spektroskopie
do jediného pozorovani: pro kazdy prostorovy element obrazu na obloze zaznamenava souc¢asné kompletni spektrum.

11.1Koncept 3D datové krychle

Z&Kkladnim vystupnim datovym produktem IFU spektroskopie je trojrozmérna datova krychle (datacube) I(z, y, \):

* Dvé prostorové osy (z, y) odpovidaji ihlovym soufadnicim na obloze (rektascenzi a deklinaci). Elementarmni
prostorovy obrazovy prvek se nazyva spaxel (spatial pixel).

e Tretiosa \ predstavuje spektralnidimenzi (vinovou délku).

3D DATA CUBE

Osa Y | Galaxie (x, y)

(Prostor) |

| Osa A (Vlnova délka)

Osa X (Prostor)
\
Kazdy spaxel (x, y) nese plnohodnotné 1D spektrum F(A)!

Zjediné datové krychle mizeme provadét libovolné analyzy:

¢ Integracipres celouvinovou osu ziskame klasicky Sirokopasmovy snimek galaxie.

e Vyfiznutim Uzkého intervalu vinovych délek kolem emisni ¢ary ziskdme monochromatickou mapu zarenidaného
plynu (napf. ionizovaného vodiku v ¢are Ha).

e Analyzou profilu ¢ary v kazdém spaxelu zrekonstruujeme mapu prostorové rychlosti a rychlostni disperze hvézd a
plynu.

11.2 Tri hlavni optické koncepce IFU

Transformace 2D obrazu oblohy na 2D povrch detektoru CCD tak, aby se spektra jednotlivych prostorovych bod
neprekryvala, vyZaduje dimysiné optické manipulace. V astronomii se vyvinuly tfi zdkladni architektury:
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1. Matice mikrococek 2. V1aknovy svazek . Obrazovy krdajec

Tl [ — 1 Lamela 1
I—f—'—' Micro-pupils |uo| Svazek vlaken '—' Lamela 2

|ooe] F—— Lamela 3
 I— I—

A\ A\

Mikroskopické body Linedrni rada Dlouhé prouzky
rozptylené mrizkou pseudo-Stérbiny pseudo-Stérbiny

1. Matice mikrococek (Lenslet Array)

Do ohniskové roviny dalekohledu je umisténa matice miniaturnich cocek (o rozmérech stovek mikrometr(). Kazda
mikrococka vytvorive svém ohnisku mikroskopicky bod — zmenseny obraz vystupni pupily dalekohledu (tzv.
mikropupilu). Vznikla soustava bodl ponechava mezi sebou volny prostor. Svazek nasledné prochazi disperzni mfizkou
sklonénou pod specifickym uhlem, takze spektrum kazdého bodu se rozptyli do volného mezilehlého prostoruna CCD
Cipu (napr. historické pristroje TIGER a SAURON).

¢ Vyhoda: Vysoka opticka propustnost bez absorpce ve vidknech.

¢ Nevyhoda: Velmikratka délka spektra na detektoru (maly spektrélnirozsah A\).

2. Svazek optickych viaken s mikro¢ockami (Lenslet-Fiber Bundle)

Pred Celatésné usporadaného svazku vlidken je predrazena matice mikrococek, kterd maximalizuje svételny zisk a
koncentruje svétlo dojader vldken (tzv. mikrocockovy koncentrator). Vldkna prfenesou fotony z 2D plochy pole ana
vystupujsou sefazena do jedné dlouhé linearni stérbiny vstupujici do klasického Stérbinového spektrografu (napr.
pristroj PMAS/PPAK na Calar Alto ¢i GMOS na observatofi Gemini).

¢ Vyhoda: Flexibilita usporadani a moznost vést svétlo do vzdaleného stabilniho spektrografu.

¢ Nevyhoda: Ztraty zplsobené degradaci svételnosti (FRD) a vnitini absorpcive vlidknech.

3. Zrcadlové krajece obrazu (Image Slicers)

Absolutnim vrcholem soucasné IFU technologie jsou optické krajece obrazu (Advanced Image Slicers, navrzené
Colinem Contentem). V ohniskové roviné je umisténo zrcadlo sloZzené z desitek Uzkych zrcadlovych paska (lamel),
pricemz kazda lamela je vybrousena pod nepatrné odliSnym prostorovym thlem.

Lamely roziiznou 2D obraz galaxie na soustavu Uzkych prouzk( a odrazi je na soustavu sekundarnich a terciarnich
zrcadel, kteréd tyto prouzky opticky sefadiza sebe do jedné souvislé dlouhé stérbiny:

e Vyhoda: 100% prostorové pokrytibezjakychkoliv hluchych mezer (zadny fill-factor deficit).

o 7adna opticka vidkna — zadné FRD ztraty a zadna absorpce skla. Technologie je pIné reflexni a funguje od
hlubokého UV aZz po dalekou infracervenou oblast!

e VyuZivajijinejmodernéjsispektrografy svéta: MUSE na VLT a NIRSpec IFU na James Webb Space Telescope.

11.3 Spic¢kové IFU spektrografy: MUSE a JWST NIRSpec

e MUSE (Multi Unit Spectroscopic Explorer): Giganticky pfistrojinstalovany na hlavnim ohnisku jednoho z 8,2m
dalekohledU VLT na Paranalu. Vyuziva 24 identickych integralnich spektrografd se zrcadlovymi krajeci obrazu. V
Sirokouhlém rezimu (WFM) pokryvé pole 1’ x 1’ se vzorkovanim 0,2” na spaxel a simultanné zaznamenava 90 000
spektervrozsahu 480 az 930 nm. Ve spojeni se systémem adaptivni optiky se ctyfmi sodikovymilaserovymi
vodicimi hvézdami dosahuje v Uzkouhlém rezimu (NFM) difrakéné limitovaného prostorového rozliseni
srovnatelného s Hubbleovym dalekohledem!

¢ NIRSpecIFU (James Webb Space Telescope): Kryogenni spektrograf pracujiciv teploté pouhych 40 K vbodé L2.
Jeho zrcadlovy krajec¢ délipole 3" x 3" na30 prouzkd o $ifce 0,1”, coz umoziuje detailni 3D spektroskopii
nejvzdalenéjsich galaxii a kvasard vzniklych v prvnich stovkach milionl let po Velkém tfesku.
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Zrcadlo dalekohledu Jamese Webba

11.4 Kinematické mapovani galaxii a Voronoiho binnace

Jasnost galaxie prudce klesa od zafivého centralniho jadra smérem k vnéjsim okrajdm disku podle de Vaucouleursova (
r1/%) nebo Sérsicova profilu. V centrélnich spaxelech dosahuje pomér signalu k sumu hodnot S/N > 100, zatimco na
periferiiklesd pod S/N ~ 2.

Pokud bychom analyzovali kazdy spaxel samostatné, byla by data z vnéjsich ¢asti nepouzitelna. Tento problém vyresil
algoritmus adaptivni prostorové Voronoiho binnace (Cappellari & Copin 2003):
1.V oblastech s vysokym signédlem (jadro galaxie) zlistava kazdy spaxel samostatnym bodem o pIném prostorovém
rozliseni.
2. Na periferii galaxie algoritmus automaticky shlukuje sousedni spaxely do nepravidelnych Voronoiho bunék
(polygon) tak, aby soucet signalu v kazdé bunce dosahl pfedem zvoleného cilového prahu (napf. S/ N = 40).

V kazdé Voronoiho bunce je nasledné fitovan profil absorpcnich ¢i emisnich Car pomoci Gauss-Hermiteovych
polynomd:

e StfedniradidInirychlost V(z, y): Urcuje rotaénikfivku galaxie, pfitomnost kinematicky vyosenych jader ¢i
protismérné rotujicich diskd.

* Rychlostnidisperze o, (z, y): Uréuje dynamickou hmotnost galaxie a virializovany stav hvézdného systému.
11.5 Diagnostické diagramy BPT

Jednim z nejvyznamnéjsich Uspéchl extragalaktické spektroskopie je schopnost urcit primarni zdroj ionizace plynu v
galaxii pomoci BPT diagramt (pojmenovanych podle autor(: J. A. Baldwin, M. M. Phillips a R. Terlevich, 1981).
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BPT diagramy vyuzivaji poméry intenzit vybranych optickych emisnich Car, které lezi blizko u sebe ve vinovych délkach,
takze poméry jsou nezavislé na mezihvézdné extinkci a kalibraci toku:

O TII) A5007 ) ‘ ( [N II) \6584 )
—_— viei = =logyy | ————

=1
Y = 10810 ( HS Ho

log([O0 III] / HB)

Seyfertovy galaxie (AGN)
/
/ LINER
H II / (Razové vlny)
Oblasti /
(OB Hvézdy)

Kauffmannova mez (2003)

0.0 log([N II] / Ha)

FyzikdIniinterpretace oblastiBPT diagramu:

1. Oblasti tvorby hvézd (H Il regions): Plyn je fotoionizovan mékkym ultrafialovym zarenim mladych masivnich hvézd
tlid O aB(hv < 50€eV). Poméry Carleziv levé dolnivétvi pod teoretickou mezi maximalniho hvézdného zareni
(Kewley et al. 2001, Kauffmann et al. 2003).

2. Aktivni galakticka jadra (AGN / Seyferty): Plyn v okoli supermasivni ¢erné diry je ozafovan extrémné tvrdym
zarenim zhorkého akrecniho disku s fotony o energiich stovek elektronvoltl. To vytvafirozsahlé castecné
ionizované zény s vysokymipoméry [O III| /HBi [N II| /He.

3. LINER (Low-lonization Nuclear Emission-line Regions): Oblasti s nizkou ionizaci dominované razovymivinamia
zafenim starych vyvinutych hvézd na post-AGB vétvi.

Diky 3D spektroskopii IFU dnes neklasifikujeme celou galaxii jako jediny bod v BPT diagramu, ale dokazeme sestrojit
prostorové rozliseny BPT diagram — v jadfe galaxie pozorujeme AGN ionizaci, zatimco vramenech istou
hvézdotvorbul!

11.6 Python skript: Prace s 3D krychlia tvorba BPT diagramu

Nasledujici kdd demonstruje syntézu 3D spektralnikrychle galaxie, extrakci prostorové mapy emisniho toku a klasifikaci
spaxell v BPT diagramu.
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import numpy as np

def classify bpt(log nii_ha, log oiii_hb):

Klasifikace spaxelu v BPT diagramu podle empirické meze Kauffmann et al. (2003).

Kauffmann mez: log([O III]/Hbeta) = ©.61 / (log([N II]/Halpha) - ©.05) + 1.3
x = np.array(log_nii_ha, dtype=float)
y = np.array(log _oiii_hb, dtype=float)

classification = np.empty_ like(x, dtype=object)

# Podminka pro Kauffmannovu mez (pouze pro x < 0.05)

valid_starburst = x < 0.05

kauffmann_curve = np.full like(x, np.inf)

kauffmann_curve[valid_starburst] = ©.61 / (x[valid_starburst] - ©.05) + 1.3

is_starforming = (x < 0.05) & (y < kauffmann_curve)
is_agn = ~is_starforming

classification[is_starforming] = 'Star-Forming (H II)'

classification[is_agn] = 'AGN / Composite’

return classification

<h1>Simulace spektrdlni mrizky 20x20 spaxell</h1l>
np.random.seed(42)

n_spax = 400

<h1>Spaxely v ramenech galaxie (hvézdotvorba)</h1>
log nii_ha_sf = np.random.normal(-0.6, ©.15, 300)

log oiii_hb_sf = np.random.normal(@.1, 0.2, 300)

<h1>Spaxely v aktivnim jadre galaxie (AGN)</h1>
log nii_ha_agn = np.random.normal(-0.1, 0.1, 100)
log 0iii_hb_agn = np.random.normal(0.8, 0.15, 100)

np.concatenate([log nii_ha_sf, log nii_ha_agn])
np.concatenate([log_oiii_hb_sf, log oiii_hb_agn])

classes = classify bpt(all x, all y)

n_sf = np.sum(classes == 'Star-Forming (H II)')

n_agn = np.sum(classes == 'AGN / Composite")
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print(f"Analyza 3D datové krychle galaxie v BPT diagramu:")

print(f"Celkovy pocet analyzovanych spaxell: {len(classes)}")

print(f"Spaxely klasifikované jako H II oblasti tvorby hvézd: {n_sf}
({n_sf/len(classes)*100:.1f} %)")

print(f"Spaxely klasifikované jako ionizace aktivnim jadrem (AGN): {n_agn}
({n_agn/len(classes)*100:.1f} %)")

print(f"Reprezentativni bod AGN jadra: log([N II]/Ha) = {all _x[350]:.2f}, log([O III]/HB) =
{all _y[350]:.2f} -> {classes[350]}")
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Cast V: Prilohy

Zavérecna Cast této monografie tvofi uceleny referencni a vypocetni aparat pro studenty, vyzkumné pracovniky i
pokrocilé zajemce o astronomickou spektroskopii:

¢ Dodatek A: Matematické odvozenirozliSovaci schopnosti difrakéni mrizky — Prinasi kompletni, krok za krokem
vedené vinové odvozenirozdéleniintenzity Fraunhoferovy difrakce na soustavé N rovnobéznych stérbin. Definuje
polohu hlavnich maxim a sekundarnich minim a z Rayleighova kritéria rigordzné odvozuje fundamentalnivztah
R =mN.

e Dodatek B: Redukce a analyza spekter v Pythonu s balicky Specutils a PyAstronomy — Predstavuje uceleny
programatorsky manual pro moderni datovou analyzu v ekosystému Astropy. Demonstruje praci s datovymi
objekty ‘SpectrumlD’, kontinudlni normalizaci, automatické méreni ekvivalentnich Sirek, fitovani spektralnich
profild a korekciradialnich rychlosti.

¢ Dodatek C: Sbirka 15 freSenych vypocetnich tloh — Obsahuje reprezentativni soubor patnacti detailné
vyreSenych Uloh pokryvajicich celou Sifi knihy: od mfizkové optiky a echelle geometrie pres Horneovu optimalni
extrakci, Sahovu a Boltzmannovu rovnici, kfivku rlstu az po radialni rychlosti exoplanet a 3D kinematiku IFU.

e Dodatek D: Encyklopedicky glosar — Nabizi uceleny cesko-anglicky vykladovy heslar kli¢ovych terminl
astronomickeé spektroskopie s definicemi, vzorci a fyzikalnim kontextem.
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Dodatek A: Odvozenirozlisovaci schopnosti difrakcni
mrizky

V tomto dodatku provedeme rigordzni vinové odvozeni Uhlového rozdéleni intenzity zareni pro Fraunhoferovu difrakci
na planarni mfizce a odvodime fundamentalni vztah pro spektrélni rozliSovaci schopnost R = mN z Rayleighova
kritéria.

A.1VInovainterference na soustaveé N stérbin

Uvazujme rovinnou monochromatickou vinu o vinové délce A, kterd dopada pod Uhlem a na mfizku tvofenou IN
rovnobéznymi ekvidistantnimi $térbinami o Sifce b a periodé d (b < d). Vinové pole ve velké vzdélenosti (nebo v
ohniskové roviné kamery) pozorované pod difrakénim thlem S je dano interferenci vin vychazejicich ze véech bodd
apertury.

Fazovy rozdil  mezi vinami vychazejicimi ze stfedl dvou sousednich §térbin vzdalenych o periodu d je:
27
5 = Td(sina + sinﬁ)
Fazovy rozdil 85 mezi paprsky z okrajd jediné §térbiny o ifce bje:
™, . .
Bs = Xb(sma + sin )

Komplexni amplituda pole U(8) v ohniskové roviné je souctem piispévkd od véech N §térbin:

B sin B; | 3= .
UB) =05~ > exp(ind)
s n=0

kde prvni ¢len predstavuje difrakci na jediné $térbiné (Fraunhofer(yv difrakéni integral) a suma predstavuje interferenci
N koherentnich zdroju.

Sedtenim kone&né geometrické fady s kvocientem ¢ = exp(d) obdrzime:

a . l—exp(iNs)  exp(iNG/2) [exp(iN§/2) — exp(—iNG§/2)] oo Ly 1 sin(N§/2)
;exp(m‘”_ 1 —exp(id)  exp(i6)2) [oxp(i0)2) — exp(—i0/2)] p[(N 1)2] sin(0/2)

Vysledné rozdéleniintenzity I(8) = |U(B)|? je dano vztahem:

1(8) = I ( Sigsﬂs )2 ( snr(lj(\;%? )2

Vyraz se sklada ze dvou multiplikativnich faktord:

1. Jednostérbinova difrakéni obalka: (sin ﬁs/ﬂs)2, ktera moduluje celkovou energiiaméa nuly pro
b(sina +sin f) = kA(k € Z \ {0}).

. 2
2. N-§térbinovy interferenéni faktor: [%} , ktery vytvari ostra hlavnimaxima a hustou sit sekundarnich pikd.

A.2 Hlavni maxima a mrizkova rovnice

Hlavni maxima interferenéniho faktoru nastévaji tehdy, kdyz se jmenovatel blizik nule: sin(§/2) — 0. To vyzaduje:
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o _ Z
2_m7r, m c

Dosadime-li definici fazového rozdilu §, dostavame piimo mfizkovou rovnici:

1 2
5 Tﬂd(sina +sinf) = mr — d(sina + sin 8) = mA

Vlimité 5/2 — mm pouzijeme I'Hospitalovo pravidlo:

sin(N§/2) .. sin(Nmm+ Ne) i (—1)N™ sin(Ne)
= lilm = l1m

5/213717177 sin(d/2) =0 sin(mm + ¢€) =0 (—1)msine

=+N

Intenzita v hlavnim maximu difrakéniho fadu m je tedy:

. 2
sin 3,
ImaX:IO'N2< 5[3)

8

Intenzita hlavnich maxim roste s druhou mocninou poé&tu vrypl N 2, zatimco jejich Uhlova $itka klesa jako 1/N.Energie
je tak soustfedéna do mimoradné ostrych pikd.

A.3 Poloha prvnich sousednich minim

Prvni nulové minimum bezprostfedné sousedici s hlavnim maximem fadu m nastava tehdy, kdyz Citatel interferencniho
faktoru poprvé dosahne nuly, zatimco jmenovatel zlstava nenulovy:

sin (NTé) =0 pii sin (g) #0

N(;min =Nmr+1r — 51;111

To vyzaduje:

m—i—7r
= mT J—
N

Oznacme difrakénidhel tohoto prvniho minimajako 8 + ABy. Zména faze odpovidajici tomuto thlovému posuvuje:

A = — 2mm = 2n
N

Diferenciacifazového vztahu pfi fixnim A a o obdrzime:
2
Ad = Tﬂdcosfg’ - ABy

Odtud plyne thlova polositka hlavniho maxima k prvnimu minimu:

A

ABy= ———
Po Ndcosf

A.4 Rayleighovo kritérium a teoretickeé rozliSeni

Pfedstavme sinyni dvé blizké spektralni ¢ary o vinovych délkach Aa X + A

Uhlové poloha hlavniho maxima &ary A v fadu m je dana uhlem B. Uhlova poloha hlavniho maxima ¢ary A + A je
posunuta vlivem disperze o Ghel d 8:

m
dcospf

g = AN
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Podle Rayleighova kritéria jsou obé spektralni cary pravé rozlisSitelné, pokud hlavni maximum druhé cary padne presné
do prvniho minima ¢ary prvni:

dB = Ap
Dosadime za obé strany:

m A
dcosﬁA)\ - Ndcosf

Cleny d cos B ve jmenovatelich na obou stranach se presné vykrati:

A A

Definujeme-li spektralnirozlidovacischopnost jako R = A/ A, ziskavame fundamentéinivysledek:

Rtheor =mN

A.5 Geometricka interpretace pres maximalni drahovy rozdil

Vztah R = m.N ma hluboky fyzikéIni vyznam ve vinové optice. Celkovy pocet vryp( na miizce o Sifce Wje N = W/d.
Dosadime-liza IN do rozliSovacischopnosti:
W W d(sina+sinf)  W(sina + sinf)

R=m— = ) - )

Citatel tohoto zlomku predstavuje maximalni celkovy drahovy rozdil A s, mezi paprsky prochazejicimi krajnimi okraji
mrizky:

Aspax = W(sin o + sin )

RozliSovaci schopnost je tedy déna jednoduse poctem vinovych délek, které se vejdou do maximalniho optického
drahového rozdilu v aperture:

ASmax
R = Sfmax
A

Tento vzorec plati univerzalné pro jakykoliv interferometricky Ci disperzni spektrometr (mfizku, echelle, Fabry-Pérotlv
etaloniFourierovsky spektrometr FTS).

A.6 Difrakcnivs. seeingovy limit ve spektrografu

Vy$e odvozené rozliSeni Rineor = mIN predstavuje absolutni fyzikalni mez platnou pro nekoneéné uzkou $térbinu
(nebo difrakéné limitovany dalekohled bez atmosféry, kde je obrazem hvézdy Airyho disk).

V redlném astronomickém spektrografu na pozemnim dalekohledu je vSak $térbina nastavena na $itku odpovidajici
atmosférickému seeingu (s ~ 1”), coz je mnohonasobné vice nez Airyho disk dalekohledu. V tomto rezimu je rozliSeni
limitovano geometrickym obrazem $térbiny s’ na detektoru:

A A mAfeol

R l't p— pu— p—
St Al s'-D-1 sdcosa

Pro typicky pozemni spektrograf se $térbinou 1" dosahuje Rg;; hodnot 2 000 az 40 000, ackoliv teoretické difrakéni
rozliSeni samotné mfizky m N muze ¢init 200 000 i vice.
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Dodatek B: Redukce a analyza spekter v Pythonu

V moderni astrofyzice je standardem otevieny védecky ekosystém jazyka Python, zastfeSeny projektem Astropy a
specializovanym balickem Specutils ve spojeni s knihovnou PyAstronomy. V tomto dodatku predstavujeme prakticky
referenénimanuél pro manipulaci se spektroskopickymi daty.

B.1Datovy objekt Spectruml1D

Zakladnim stavebnim kamenem balicku ‘specutils” je tfida "SpectrumlID’, kterd zapouzdfuje osu vinovych délek,
nameéreny tok a nejistoty do jediného objektu s plnou kontrolou fyzikalnich jednotek (‘astropy.units’):

import numpy as np

import astropy.units as u

from astropy.nddata import StdDevUncertainty
from specutils import SpectrumlD

<h1>Vytvoreni spektra od 4 000 do 7 000 Angstromi</hl>

wavelength = np.linspace(4000, 7000, 3000) * u.AA

flux_data = (np.ones(3000) + np.random.normal(@, 0.02, 3000)) * u.Jy
uncertainty = StdDevUncertainty(0.02 * np.ones(3000) * u.Jy)

spectrum = SpectrumlD(spectral_axis=wavelength, flux=flux_data, uncertainty=uncertainty)

print(spectrum)
<h1>Vystup: <SpectrumlD(flux=<Quantity [1.01, ...]> 3Jy, spectral_axis=<SpectralAxis [4000.,
...]> Angstrom)></h1>

Automaticky prevod jednotek

‘Spectrum1D’ umoznuje okamzity prevod vinovych délek na frekvenci ¢i energii a toku na libovolné fotometrické
jednotky:

<h1>Prevod osy na frekvenci v GHz</hl>
freq_axis = spectrum.spectral_axis.to(u.GHz, equivalencies=u.spectral())

<h1>Prevod toku z Jansky na erg / (s * cm”2 * AA)</hl>
flux_cgs = spectrum.flux.to(u.erg / (u.s * u.cm**2 * uy,AA),

equivalencies=u.spectral_density(spectrum.spectral_axis))

B.2 Kontinualni fitovani a normalizace spektra

Pfed mérenim ekvivalentnich Sifek je nutné spektrum normalizovat — tedy vydélit jej modelem kontinua. Balicek
‘specutils.fitting nabizirobustniiteracnialgoritmy:
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from specutils.fitting import fit_generic_continuum
from astropy.modeling import models

<h1>Fitovani kontinua Ceby3evovym polynomem 5. stupné s sigma-clippingem</h1>

fitted_continuum = fit_generic_continuum(spectrum, model=models.ChebyshevlD(degree=5))
continuum_flux = fitted continuum(spectrum.spectral_axis)

<h1>Normalizované spektrum</hl>

normalized_spectrum = spectrum / continuum_flux

B.3 Méreni ekvivalentnich sirek a fitovani ¢ar

Pro normalizované spektrum poskytuje modul ‘specutils.analysis™ pfimé funkce pro integraci ekvivalentni Sitky a
fitovani profil(i Car:

from specutils.analysis import equivalent_width, centroid, fwhm
from specutils import SpectralRegion

<hl>Definice oblasti spektrdlni ¢ary (napk. ¢ara H-beta kolem 4861 A)</hi1>
line_region = SpectralRegion(4850 * u.AA, 4875 * u.AA)

<h1>Vypocet ekvivalentni Sirky primou integraci</hl>
ew = equivalent_width(normalized_spectrum, regions=line_region)
print(f"Ekvivalentni Sirka cary: {ew:.3f}")

<h1>Vypocet centroidu (stredni vlnové délky cary)</h1>
line_center = centroid(normalized_spectrum, regions=line_region)
print(f"Centroid ¢ary: {line_center:.2f}")

<h1>PolosSirka cary v poloviné maxima (FWHM)</h1>

line_fwhm = fwhm(normalized_spectrum, regions=1line_region)
print(f"FWHM ¢&ary: {line_fwhm:.2f}")

B.4 Vypocet barycentrické korekce v PyAstronomy

Knihovna "PyAstronomy’ obsahuje modul ‘pyasl” (Python Astronomy Library), ktery poskytuje precizni algoritmy pro
nebeskou mechaniku aredukci dat:

—79 —



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE

from PyAstronomy import pyasl

<hl>Souradnice observatore Paranal (VLT, Chile)</h1l>

longitude = -70.4042 # stupné
latitude = -24.6272 # stupné
altitude = 2635.0 # metry nad morem

<h1>Souradnice hvézdy (napr. Tau Ceti: RA = @1h 44m 04s, DEC = -15° 56' 15'')</h1>
ra_deg = 26.017

dec_deg = -15.937

julian_date = 2460200.5 # Julianské datum pozorovani

<h1>Vypocet barycentrické rychlostni korekce (vcetné obéhu Zemé i rotace)</h1>
v_bary, v_helio = pyasl.barycorr_py(julian_date, ra_deg, dec_deg,
longitude, latitude, altitude)

print(f"Barycentrickd rychlostni korekce: {v_bary:+.3f} km/s")

B.5 Krizova korelace spekter v PyAstronomy

Pro mérenirelativnich radialnich rychlosti dvou spekter slouzi funkce “crosscorrRV'™:

from PyAstronomy import pyasl

<hi>wave : pole vlnovych délek (ekvidistantni v logaritmu vlnové délky)</h1>
<h1>flux_obs : pozorované spektrum</h1l>
<h1>flux_template : laboratorni Sablona</h1l>

rv_grid, ccf_values = pyasl.crosscorrRV(wave, flux_obs, wave, flux_template,
rvmin=-100.0, rvmax=100.0, drv=0.5)

<h1>Nalezeni minima/maxima CCF</h1>
best_rv = rv_grid[np.argmax(ccf_values)]
print(f"Relativni radidlni rychlost: {best_rv:.2f} km/s")

B.6 Kompletnivédecky skript pro analyzu spektra

Nasledujici plné sobéstacny skript syntetizuje kompletni analyzu: nacteni syntetického FITS spektra, detekci kontinua,
méreni ekvivalentni Sifky a fitovani Voigtova profilu.
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import numpy as np
from scipy.optimize import curve_fit
from scipy import special

def voigt_absorption_model(wavelength, cont_level, center, amp, fwhm_g, fwhm_1):

Analyticky absorpcni Voigtdv profil nad linearnim kontinuem.
sigma = fwhm_g / 2.35482

gamma = fwhm_1 / 2.0

z = ((wavelength - center) + 1j * gamma) / (sigma * np.sqrt(2.0))
v_profile = special.wofz(z).real / (sigma * np.sqrt(2.0 * np.pi))
return cont_level - amp * v_profile

<h1>1. Generovani syntetickych dat: Absorpcni ¢ara H-alfa (656.28 nm)</hl>
np.random.seed(42)

wave = np.linspace(654.0, 658.5, 1000) # v nm

true_cont = 1.0

true_center = 656.28

true_amp = 0.8

true_fwhm_g = 0.25 # Dopplerovské rozSireni

true_fwhm_1 = 0.15 # Tlakové/zarivé rozsireni

flux = voigt_absorption_model(wave, true_cont, true_center, true_amp, true_fwhm_g, true_fwhm_1)
<h1>Pridani Sumu detektoru (S/N = 80)</h1l>

noise = np.random.normal(@, 0.0125, size=len(wave))

flux_obs = flux + noise

<h1>2. Vypocet ekvivalentni Sirky primou numerickou integraci (Simpsonovo/lichobéznikové
pravidlo)</h1>

<h1>Vyriznuti integracniho okna kolem cary (655.5 az 657.0 nm)</hl>

mask_line = (wave >= 655.2) & (wave <= 657.4)

wave_line = wave[mask_line]

flux_line = flux_obs[mask_line]

<h1>Ekvivalentni $irka W_lambda = int (1 - F / F_cont) dlambda</h1>
integrand = 1.0 - (flux_line / true_cont)
eq_width_nm = np.trapz(integrand, wave_line)

eq_width_mA = eq_width_nm * 10000.0 # prevod z nm na mA

<h1>3. Nelinearni fitovani parametrd profilu</h1>

po = [1.0, 656.3, 0.5, 0.2, 0.1]

bounds = ([0.8, 655.0, ©0.01, 0.01, 0.001], [1.2, 657.5, 2.0, 1.0, 1.0])

popt, pcov = curve_fit(voigt_absorption_model, wave, flux_obs, p@=p@, bounds=bounds)

print("Automaticka spektrdlni analyza absorpcni cary H-alfa:")
print("-" * 55)
print(f"Zmérena ekvivalentni $ifka (W_A): {eq_width_mA:.1f} mA ({eq_width_nm:.4f} nm)")
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print(f"Fitovany stred cary (A_9): {popt[1]:.4f} nm (skutecny: {true_center:.4f} nm)")
print(f"Fitovana Dopplerovska $ifka FWHM G: {popt[3]*1@.0:.2f} A")
print(f"Fitovana Lorentzovska $ifka FWHM L: {popt[4]*1@.0:.2f} A")

print(f"0dhad poméru signdlu k Sumu (S/N): {1.0/np.std(flux_obs[:100]):.1f}")
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Dodatek C: Sbirka 15 reSenych uloh

Tato sbirka obsahuje patnact detailné vyreSenych vypocetnich Uloh pokryvajicich celou Sifi astronomické
spektroskopie. Kazda uloha obsahuje presné fyzikdlni zadani, analyticky rozbor a numerické feSeni s kontrolou
jednotek.

Uloha 1: Mfizkova rovnice a difrakéni Ghly

Zadani: Reflexni difrakéni mfizka ma hustotu vrypl o = 1 200 vrypt,/mm. Na mfizku dopadé kolimovany svazek svétla
pod uhlem dopadua = 25°. Vypoditejte Uhel difrakce B v prvnim difrakénim fadu (m = 1) pro dvé vyznamné
spektralniary:

1. CaruvodikuHB(A\; = 486,1 nm),
2. Caruvodiku Ha (\y = 656,3 nm).

Reseni: Perioda miizky dje:

1 1073
d= = — -

_ = . -7 =
- = 1200 8,3333 - 107" m = 833,33 nm

Mrfizkova rovnice zni:

A
mA =d(sina +sinf) = sinf = mT —sina
Pro zadany Uhel dopaduje sin(25°) ~ 0,42262.
1.ProcaruHB (A1 = 486,1 nm):
1-486,1nm

b = s m

—0,42262 = 0,58332 — 0,42262 = 0,16070

B1 = arcsin(0,16070) ~ 9,25°
1.Pro¢aruHa (Ay = 656,3 nm):

1.656,3nm

—0,42262 = 0,78756 — 0,42262 = 0,36494
833,33 nm

sin ,82 =

B2 = arcsin(0,36494) ~ 21,40°

Vysledek: Difrak&nithel &ary HB &ini9,25°, pro &aru Ha je to 21,40°. Uhlova separace obou ¢ar na mizce je
AB =12,15°,

Uloha 2: Blaze vinova délka a Littrowova konfigurace
Zadani: Difrakéni miizka mé hustotu vrypd o = 600 vrypi/mm a blaze thel 0 = 18,5°.

1. Vypocitejte blaze vinovou délku A g v autokolimacni Littrowoveé konfiguraciv prvnim (m = 1) adruhém(m = 2)
difrakénim fadu.
2.V jaké castielektromagnetického spektraleziblaze vinova délka prom = 1?

ReSeni: Periodamifzky jed = 1/600 mm ! = 1,6667 - 10 5 m = 1 666,7 nm. V Littrowové konfiguraci plati
a = 8 = 0 p, takze mfizkova rovnice prechazi do tvaru:
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mAp = 2dsinfp
Vypocteme soucin na prave strané:

2dsinfp = 2-1666,7nm - sin(18,5°) = 3333,3nm - 0,31730 = 1057,7 nm

1.Prom =1:
1057,7nm
Bl = ——71 ~ 1058 nm
1.Prom = 2:
1057,7nm
AB2 = — ~ 528,9 nm

Vysledek: V prvnim fadu je blaze vinovéa délka 1 058 nm (blizka infracervend oblast). Ve druhémtadu je blaze vinova
délka 528,9 nm, coZ odpovida zelené oblasti viditelného svétla.

Uloha 3: Linearni areciproka disperze spektrografu
Zadani: Spektrograf je osazen mfizkou s 1 800 vrypy /mm pracujiciv prvnim fadu (m = 1)vkonfiguraci's Ghlem
difrakce 8 =~ 30°. Ohniskovéa vzdalenost kamerového objektivu je feam = 400 mm. Detektor CCD ma velikost pixelu
Azpix = 13 pm.
1. Vypotitejte reciprokou linearni disperzi D! vjednotkach \AA /mm a nm /mm.
2.Vypoditejte spektralnirozsah pfipadajicina jeden pixel detektoru (A pix).
Reseni: Perioda miizky je d = 10° nm/1800 ~ 555,56 nm = 5 555,6 \ AA.Reciproka linearni disperze je definovana
vztahem:
pri @ _ deosp
dz  mfeam

Dosadime zadané hodnoty (cos 30° = \/§/2 =~ 0,86603):

_ 555,56 nm - 0,86603  481,13nm

D! =
1-400 mm 400 mm

~ 1,2028 nm/mm = 12,03 \AA /mm

Spektralnirozsah najeden pixel o velikosti Az i, = 13 um = 0,013 mm je:
Adpix = D71 Az = 12,028 \AA/mm - 0,013 mm ~ 0,156 \AA /pix = 0,0156 nm /pix

Vysledek: Reciproka disperze spektrografuje 12,03 \AA /mm (1,203 nm/mm). Na jeden pixel detektoru pfipada
0,156 \ A A spektra.

Uloha 4: Rozli$eni sodikového dubletu a rozliSovaci schopnost

Zadani: Sodikovy rezonanénidublet Na | D se sklada ze dvou &ar: DanaA; = 5 889,95 \AAaDjna
A2 = 5895,92 \AA.

1. Jakou minimalni spektrélnirozliSovaci schopnost R musi spektrograf mit, aby podle Rayleighova kritéria tyto ¢ary
pravé rozlisil?
2. Jakou minimalni §itku W musi mit mfizka se 600 vrypy /mm pracujiciv prvnim Fadu, aby tohoto rozli$eni dosahla?
Reseni:

1. Rozdil vinovych délek obou slozek ¢ini:

—84—



ASTRONOMICKA SPEKTROSKOPIE
AX = X2 — A1 =5895,92\AA — 5889,95\AA = 5,97\ AA

Stfednivinova délkaje Ag ~ 5893 \ AA. Miniméalnirozliovacischopnost je:

Ao 5893\AA

R= — = *
AN 597\AA

~ 987

1.Z teoretické rozliSovacischopnosti mfizky R = m.N plyne minimalni pocet osvétlenych vrypl v prvnim fadu (
m = 1)

R 987
N=—=—=987vrypt
m 1

Pfihustoté o = 600 vrypt,/mm je minimalni §itka osvétlené plochy mfizky:

o 600 mm !

Vysledek: K rozliSeni sodikového dubletu postacuje rozliSeni R /~ 987. Difrakénimfizka s 600 vrypy/mmk tomu
teoreticky potfebuje Sitku pouhych 1,65 mm (v praxije rozliSenilimitovano sitkou §térbiny).

Uloha 5: Echelle spektrografie — difrakénifad a FSR
Zadani: Echelle spektrograf vyuziva mfizku R2 s periodoud = 31,6 pym a blaze Ghlem 85 = 63,43°.

1. Urcete difrak¢nifad m, vnémzje v autokolimacni geometrii pozorovana ¢araionizovaného vapniku Ca Il K
A = 393,37 nm).

2. Vypoditejte volny spektralniinterval (Free Spectral Range, AApsgr) v tomto Fadu.
3. Vypocitejte AAgpgg pro ¢aruHa (A = 656,28 nm).
Reseni:
1.V Littrowové konfiguraciplatimA = 2d sin 8. Konstanta 2d sin 6 g pro tuto mfizkuje (
sin 63,43° = 2/v/5 ~ 0,89443):
2dsinfg = 2- 31,6 um - 0,89443 = 56,528 ym = 56 528 nm
Pro ¢aruCallK(A = 393,37 nm):

_ 56528 nm

_ 56528nm ., ~ 144
M= 39337am T = m

1. Volny spektrélniinterval prom = 144 na centrélnivinové délce A\, = 56 528/144 ~ 392,56 nm:

Ac 392,56 nm

A)\FSR = E = ~ 2,73 nm = 27,3 \AA

144
1.Pro¢aruHa (A = 656,28 nm):
My — 20028IM 61— m = 86
656,28 nm
656,28
AMpsk = Tnm ~ 7,63nm = 76,3 \AA

Vysledek: Cara CallK se nachéaziviadum = 144 s Alpsg = 2,73 nm. CéraHa leziviadum = 86 ajejivolny
spektralnirozsah je témér tiikrat Sirsi: 7,63 nm.
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Uloha 6: Ztraty na §térbiné (Slit Losses)

Zadani: Pozorovani probiha na dalekohledu pfi seeingu s Gaussovskym profilem o polosifce FWHM = 1,20".
Stérbina spektrografu ma hlovou $itku 8, = 0,80” aje dokonale vycentrovéna na stfed hvézdy.

1. Vypocitejte disperzi o seeingového disku.
2. Jaké procento svétla projde §térbinou do spektrografu (ng;;)?

3. O kolik magnitud klesne jasnost hvézdy v disledku aperturniztraty na Stérbiné?
Reseni:
1. Pro Gaussovsky profil plativztah mezi FWHM a smérodatnou odchylkou o

__ FWHM _ FWHM _ 120"

- — = = ~ 0,5096"
2v/21n2 2,35482 2,35482

1. Propustnost §térbiny o Sifce 8, vycentrovanénax = Oje:

0,/2 0,40" 0,40"
et = erf ( ) —erf [ ——— | =erf (—) = erf(0,5550)
V20 V20,5096 0,7207”

Vyuzijeme tabulku nebo rozvoj chybové funkce: erf(0,5550) =~ 0,567 neboli 56,7 %.

1. Ztrdta v magnitudach ¢ini:
Am = —2,5log;((nsit) = —2,510g,,(0,567) ~ —2,5 - (—0,2464) ~ 0,62 mag

Vysledek: Stérbinou projde 56,7 % toku hvézdy (ztrata &ini 43,3 % fotond), coz odpovida zeslabeni signalu 0 0,62 mag.

Uloha 7: Anamorfni faktor a projekce $térbiny

Zadani: Spektrograf ma kolimator o ohniskové vzdalenosti f.,; = 1000 mm a kameru o ohniskové vzdalenosti
feam = 250 mm. Mfizka pracuje s Uhlem dopadu e = 45° a difrakénim thlem 8 = 15°. Geometricka Sitka vstupni
Stérbinyje s = 100 pum.

1. Vypocitejte anamorfnifaktorr.

2. Vypocitejte velikost obrazu §térbiny na detektoru ve sméru disperze (s;) av prostorovém smeéru (s;).
Regeni:
1. Anamorfnifaktor je dan pomérem kosind Ghld:

cosa  cos(45°)  0,70711

cosB  cos(15°)  0,96593

~ 0,73205

1.V prostorovém sméru (podél stérbiny) se uplatnuje standardnizvétseni:

250
3;:5. feam =100 pum - _covmm
feal 1000 mm

= 25,0 ym

Ve sméru disperze se obraz Stérbiny nasobianamorfnim faktorem:

-r = 25,0 um - 0,73205 ~ 18,3 pm

Vysledek: Anamorfnifaktorje r = 0,732. Obraz §térbiny je na detektoru zizen na 18,3 pm v disperznim sméru, zatimco
v prostorovém sméru méfi 25,0 pm.
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Uloha 8: Horneova optimalni extrakce — vypocet vah

Zadani: Pfi extrakci spektra méme vjednom spektralnim sloupci tii prostorové pixely y € {1, 2, 3}. Pozadi oblohy bylo
odecteno (S = 0). Ziskali jsme nasledujici hodnoty signalu D, v ADU, normalizovaného profilu P, arozptylu V,, (v
ADU?):

e Pixell:D; = 120 ADU, P, = 0,20, V; = 100 ADU?
e Pixel2: Dy = 610 ADU, P, = 0,60, V> = 300 ADU?
* Pixel3: D3 = 190 ADU, P; = 0,20, V5 = 120 ADU?

1. Vypocitejte celkovy tok standardni aperturniintegraci( faper = Z D,).

2. Vypocitejte optimalnitok f, ajeho smérodatnou odchylku o, podle Horneova algoritmu.
Reseni:
1. Standardni aperturni extrakce:
faper = 120 + 610 + 190 = 920,0 ADU
Rozptyl aperturnisumy je:
Viper = Vi + Vi + V3 = 100 + 300 + 120 = 520 ADU? = 0,0 = v/520 ~ 22,80 ADU

Pomér signaluk sumu: (S/N)aper = 920/22,80 = 40,35.

1. Horneova optimalniextrakce:

Z PZ‘//Dy

fopt = %
Y
y=1 7’4

Spocteme jednotlivé Cleny v Citateli:

e Pixel1:(0,20 - 120)/100 = 24/100 = 0,240

* Pixel2: (0,60 - 610)/300 = 366,/300 = 1,220
* Pixel3:(0,20 - 190)/120 = 38/120 ~ 0,3167
o Citatel:0,240 + 1,220 + 0,3167 = 1,7767

Jednotlivé ¢leny ve jmenovateli:
e Pixel1:(0,20)2/100 = 0,04/100 = 0,00040
* Pixel2:(0,60)2/300 = 0,36,/300 = 0,00120
e Pixel3:(0,20)2/120 = 0,04/120 ~ 0,000333
* Jmenovatel: 0,00040 + 0,00120 + 0,000333 = 0,0019333

Optimalnitok:
1,7767
= ——2 " ~918,97ADU
Tops 0,0019333
Rozptyl optimalniho toku:
1
= — ~ 517,24 ADU? opt & 22,74 AD
Vort T T 0,0010333 - OL124ADUT = gop ~ 22,7T4ADU
Vy
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Vysledek: Optimalnitokje 919,0 - 22,7 ADU. (U reainého profilu s desitkami pixell pfinasi Hornedv algoritmus jesté
vyrazngjsinarast S/ N).

Uloha 9: Atmosféricka extinkce v zenitovém uhlu

Zadani: Hvézda je pozorovanav zenitovém thlu z = 60°. Extinkénikoeficient atmosféry navinové délce A = 450 nm je
k = 0,25 mag/airmass. Tok hvézdy nad atmosférou je Fy.

1. Jakaje vzdusna hmota X pozorovani?

2. Jaky zlomek ptvodniho toku Fops / Fy dopadne do dalekohledu?
Reseni:

1.Vzduéna hmotapro z = 60° v planparalelni aproximacije:

1 1
X =~ 60°) = ——— = — =2,00
sec(60°) cos(60°) 0,5 ’

1. Podle Bouguerova zédkona:
Am = k- X = 0,25 mag/airmass - 2,00 airmass = 0,50 mag

Pomér tokd zPogsonovy rovnice:

F;bs —10-04Am _ 10-04050 _ 10-020 1 ( 631
0

Vysledek: Vzdusna hmotaje X = 2,00. Do dalekohledu dorazi 63,1 % pdvodniho toku (Gtlum &ini 36,9 %).

Uloha 10: Boltzmannova excitaéni rovnice pro vodik

Zadani: Ve fotosfére Slunce panuje efektivniteplotaT = 5 778 K. Vypocitejte pomér poctu neutralnich atomi vodiku
v prvnim excitovaném stavu (n = 2, odkud vychazi Balmerova série) k poétu atomd v zakladnim stavu (n = 1). ReSeni:
Pro vodik jsou statistické vahy hladin g,, = 2n?,tedy g; = 2-12 = 2ag, = 2 - 22 = 8. Rozdil energii mezi hladinami
n=1an = 2je:

1 -19 —18
AE=E,~ E1 =13,6eV- (1~ ) =10,2eV =102-1,6022-10"°J ~ 1,6342-10*J

Termalni energie priteploté T = 5 778 K je (kp = 1,3807 - 10~ % J/K):
kT =1,3807-10" 2 J/K -5 778 K ~ 7,9777 - 10 2° J ~ 0,4979 eV

Exponent v Boltzmannové rovnici:

AB _ 102V 0 e
ksT — 0,4979eV

Pomeér populacipodle Boltzmannova rozdélent:
N. AE 8
2o Pep (=) = 2 - exp(—20,486) = 41,268 - 100 ~ 5,07 - 10°
kT 2

Vysledek: Ve fotosfére Slunce se v prvnim excitovaném stavu (n = 2) nachazi pouze pfiblizné jeden zkazdych 200
miliont atomu neutralniho vodiku!
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Uloha 11: Sahova ioniza&ni rovnice pro vapnik ve Slunci

Zadani: Ve slunecnifotosfére (I' = 5 778 K, parcialnielektronovy tlak P, = 1,5 Pa = 15 dyn/cm2)zkouméme
ionizacivapniku. loniza¢ni potencidl neutrélniho vapniku Ca lje x = 6,11 eV. Particnifunkce jsouuca1 ~ 1,32 a
ucat ~ 2,30. Vypoditejte pomér po&tu iontl Ca ll k neutralnim atomdm Ca | (N1 / Ny). Reseni: Sahovarovnice v tlaku

elektronG zni:
NII 2UII 27rmekBT 3/2 X
“Ap, = LkgT -
NI Ui B h2 P kBT

Konstanty:m. = 9,1094 - 10 3 kg, h = 6,6261 - 10 4 J . s, kp = 1,3807 - 102 J /K. Termélnivinovy faktor:

( 2nm kT ) 2 < 2m-9,1094 - 101 - 1,3807 - 1023 - 5778

3/2
~ . 21\1,56 . 31 _3
B2 (6,6261 - 10734)2 ) ~ (1,040 - 104)"° = 3,35 - 10> m

ClenkpT = 7,978 - 1072° J. Exponentpro x = 6,11eVakpT = 0,4979eV:

6,11
2 = ~12,272) ~ 4,68 -10°6
exP( 0,4979) exp(—12,272) ~ 4,

Pomér parti¢nich funkei: 2uyr/u; = 2 - (2,30/1,32) ~ 3,485. Dosadime do Sahovy rovnice:

N,
Tﬂ -1,5Pa = 3,485 - (7,978 - 10 2°) - (3,35 - 10!) - (4,68 - 10 %) ~ 43,65 Pa
I
Nu _ 4365 2.1
Ny 1,5

Vysledek: Pomér N(Ca II)/N(CaI) ~ 29,1.Toznamen4, ze vice nez 96,6 % vapniku ve sluneéni fotosféfe je
ionizovano na Call, coz vysvétluje obrovskou mohutnost ¢ar Call H & K ve spektru Slunce navzdory nizké celkové
abundancivapniku.

Uloha 12: Ekvivalentni $itka Gaussovské absorpéni &ary
Zadani: Normalizovany profil slabé absorpcni ¢ary Zeleza je popsan Cistym Gaussovskym profilem s centrélni hloubkou
absorpce Ay = 0,35 (zbytkovy tok vjadie Iy /I, = 0,65) a polositkou FWHM = 0,12 \ AA. Vypocitejte ekvivalentni

SiF

207

v 2
ku ¢ary W v miliangstromech (m\ A A). ReSeni: Hloubka absorpce vprofilujel — I /I. = Agexp (— Cn) )
EkvivalentniSitka je integral:
+00 2

Wy = Agexp (—%)dm = AgV2wo

—0o0

Vyuzijeme vztah meziFWHM a o: FWHM = 2v/21n 20 =~ 2,354820, tedy 0 = FWHM /2,35482. Dosadime:

Wy = AgVartVHM L FWHM - \/ T ~1,06447 - A, - FWHM
2v/21n2 4In2

Dosadime zadana Cisla:
Wy =1,06447-0,35- 0,12\ AA ~ 0,04471\AA = 44,7m\AA

Vysledek: Ekvivalentni itka &ary je W, = 44,7m\ AA.
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Uloha 13: Ur&eni chemické abundance [Fe /H] zkfivky ristu

Zadani: V optickém spektru hvézdy byla na linearni vétvi kfivky rstu zméfena slaba caraFe | (A = 5225,5 \AA,

Xexe = 3,22 €V, log gf = —1,85)s ekvivalentnisitkou W), = 18,5 m\ AA. Ve spektru Slunce méa taz &ara ekvivalentni
Sitku W o = 37,0m\ AA. Hvézda ma stejnou efektivni teplotu a povrchovou gravitacijako Slunce. Vypoditejte
metalicitu hvézdy [Fe/H]. Re$eni: Protoze obé &ary lezi bezpe&né nalinearni vétvi kiivky ristu (W, < 30m\AA),je
ekvivalentni $itka pfimo Umérna sloupcové hustoté atomd INV:

W,\ X N(Fe)

JelikoZjsou parametry atmosféry (Te¢t, log g) shodné se Sluncem, pomér sloupcovych hustot presné odpovida poméru
abundanci:

N(Fe). Wiy  185m\AA

= = = 0,50
N(Fe), Wio 37,0m\AA

Metalicita vlogaritmickeé skale:

N(Fe),
Fe/H| =1 —— | =1 0,50) ~ —0,301
/] = gy ey ) = 1o81(0:50)
Vysledek: Hvézda ma metalicitu [Fe/H| = —0,30 dex, cozznamend, Ze obsahuje pfesné polovinu Zeleza ve srovnani
se Sluncem.

Uloha 14: Reflexni radialni rychlost hvézdy a exoplaneta

Zadani: Kolem hvézdy o hmotnosti M, = 1,0 M obihé exoplaneta typu "horky Jupiter” o hmotnosti My, = 1,0 Mjup
po kruhové draze (e = 0) s obéznou periodou P = 3,65 dne (0,01 roku). Sklon dréhy k zornému paprskuje i = 90°
(pozorujeme tranzit). Vypoditejte poloamplitudu radialnirychlosti hvézdy K. Reseni: Pouzijeme vzorec pro
poloamplitudu kruhové drahy (e = 0):

K- (€ 1/3MpsiniN284m/S. P\ "V Mysini\ [ M, \ ¥?
P IV 1rok My M,

Dosadime parametry soustavy:

¢ P=0,0lroku = P~ /3 = (10"2)"1/3 = 10%° ~ 4,6416,
e M,sini =1,0-sin(90°) = 1,0 My,
4 M* - 1,0 M@

Poloamplituda rychlostije:

K =284m/s-4,6416-1,0-1,0 ~ 131,8m/s

Vysledek: Exoplaneta vyvolava periodické kolisaniradialni rychlosti hvézdy s poloamplitudou K = 132 m/s, coZje
signal snadno méritelny i mensimi astronomickymi spektrografy.

Uloha 15: FRD ztrata na kolimatoru spektrografu

Zadani: Svétlo z dalekohledu vstupuje do optického vidkna v kuzelu se svételnosti fin = f/5,0.V disledku degradace
svételnosti (FRD) vystupuje zvidkna kuzel se svételnosti fou = f/3,8. Kolimator spektrografu ma pramér

D, = 100 mm a ohniskovou vzdalenost f.,; = 500 mm (je navrzen pro f/5). Jaké procento svétla vystupujiciho z
vldkna dopadne mimo koliméator a ztrati se? Reseni:

1. Primér vystupniho svazku Dpeam Ve vzdélenostikolimatoru (feol = 500 mm) pro svételnost f/3,8je:
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fcol o 500 mm

Dy, = = ~ 131,58 mm
cam f/#out 378 ’
1. Plocha prifezu rozéifeného svazku je Apeam o< D%eam = (131,58)2 ~ 17313 mm?. Plocha kolimatorujje
Ao o< D2 = (100,0)? = 10 000 mm?. Pfedpokladame-li pro ziednoduseni pfiblizn& rovnomérné plosné

osvétleni svazku, podil zachyceného svétlaje:

Aol 100,0 \2 3,8\°
capture = ———— = ; =(=) =(0,76)*~0,5776 = 57,8 %
Meapture = = ( 131,58 ) < 5,0 ) (0,76) °

Ztrata svétla (vignetting):
Ztrata = 1 — Neappure = 1 — 0,578 = 42,2 %

Vysledek: V disledku FRD dopadne mimo aperturu kolimatoru pfiblizné 42 % veskerého pfeneseného svétla, pokud
neni kolimator naddimenzovan!
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Dodatek D: Encyklopedicky glosar

Tento glosar shrnuje klicové pojmy astronomické spektroskopie, optiky a astrofyzikalni analyzy dat v ¢esko-anglickém
paralelnim formatu s podrobnymi definicemi a fyzikalnimi souvislostmi.

Apertura (Aperture)

Vstupni otvor optického pfistroje, kterym prochazi svételny tok. U dalekohledu je déna primérem primarniho zrcadla Ci
objektivu D ; u spektrografu predstavuje rozmér vstupni $térbiny (slit) nebo primérjadra optického vidkna.

Blaze Uhel (Blaze angle)

Uhel @ 5 sklonu ¢innych reflexnich plosek vryp difrakéni mizky viiéi jeji geometrické roviné. Optimalizuje difrakéni
ucinnost soustfedénim zrcadlového odrazu do pfedem zvoleného difrakéniho fadu m a blaze vinové délky Ap. V
autokolimacniLittrowoveé konfiguraciplatimAg = 2d sin 0 g.

BPT diagram (BPT diagram)

Emisnidiagnosticky diagram zavedeny Baldwinem, Phillipsem a Terlevichem (1981). Vynasi pomér optickych
zakézanych ¢arlog;,([O III] A5007/Hp) vicilog,, ([N II] A6584 /He) a slouzik jednoznaénému rozlieni
fotoioniza¢niho mechanismu v galaxiich (hvézdotvorné H Il oblastivs. aktivni galakticka jadra AGN a LINER).

Degradace svételnosti (Focal Ratio Degradation, FRD)

Opticky jev v kfemennych vidknech, kdy v disledku mikroskopickych ohybd, pnutiaimperfekcirozhranijadro-plast
dochézik rozptylu Ghld paprskd. Vystupnikuzel svétla je §irsinez vstupni (f /#out < f/# i), cOZ2zvétiuje optické
etendue svazku a zpUsobuje aperturniztraty na kolimatoru spektrografu.

Disperze (Dispersion)

Schopnost optického prvku prostorové Cithlové oddeélit rizné vinové délky elektromagnetického zareni. RozliSujeme:

e Uhlovou disperzi: g—'f = #Sﬁ (zména uhlu difrakce na jednotku vinové délky),
dzx

feam % (vzdalenost na detektoru najednotku vinové délky),

* Reciprokoulinearnidisperzi: D! = % = %

e Linearnidisperzi: x =

(vyjadiovanou standardné v\ AA /mm nebo nm/mm).

Dopplerova tomografie (Doppler tomography / Dopplerimaging)

Inverznivypocetnirekonstrukénitechnika, ktera vyuziva periodické fazové zmény v profilech spektralnich Car vyvolané
rotacitélesa k vytvoreni 2D mapy. Aplikuje se na mapovani povrchovych skvrn rotujicich hvézd (Doppler Imaging) nebo
na mapovanirychlostniho pole akre¢nich diskd v tésnych dvojhvézdéach v roviné rychlosti (v, vy).

Echelle mrizka (Echelle grating)

Difrakénimfizka se strmym blaze Ghlem (g > 63,4°, miizky R2, R3.1, R4) a hrubou periodou (typicky 31,6 az 79
vrypl/mm), pracujicive vysokych difrakénich fadech (m ~ 30 — 150). Poskytuje vysoké spektralnirozliseni (
R > 50000) v kompaktnim formatu.

Ekvivalentni $itka (Equivalent width, IV))

Integralnimira celkové absorpce nebo emise spektralni cary:
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W /(1 IA)d)\
A A

Predstavuje Sitku hypotetické obdélnikové cary se 100% absorpci, ktera pohlti stejné mnozstvi energie z kontinua jako
realna cara. Je invariantnivici spektralnimu rozliSeni pfistroje.
Grism (Grism)

Opticky prvek vznikly spojenim transmisni difrakéni mrizky s disperznim hranolem. Je navrzen tak, aby pro zvolenou
centralnivinovou délku Ao prochazel paprsek bez odchylky od optické osy (m = 1). Zakladniprvek bezstérbinové
spektroskopie na kosmickych dalekohledech (HST, JWST).

Horneova optimalni extrakce (Horne optimal extraction)

Statisticky algoritmus (Keith Horne, 1986) pro extrakci 1D spektra z 2D CCD snimku. Vyuziva vazeni pixell v prostorovém
profilu stopy inverzni hodnotoujejich variance (w o< P/V), coz maximalizuje pomér signlu k sumu (S/N) a umoziuje
automatické vyrazenizasah( kosmickym zafenim.

Jednotkaintegralniho pole (Integral Field Unit, IFU)

Opticky subsystém spektrografu, ktery rozklada dvourozmérny obraz na obloze a prenasijej na vstup spektrografu tak,
aby pro kazdy prostorovy bod (spaxel) vzniklo nezavislé spektrum. Realizuje se maticemi mikro¢ocek, svazky vlidken
nebo zrcadlovymikrajeciobrazu.

Krizova disperze (Cross-dispersion)

Pouziti sekundarniho disperzniho prvku (hranolu nebo mifizky s nizkou disperzi) orientovaného kolmo k hlavniroviné
disperze echelle mrizky. Oddéluje prekryvaijici se vysoké difrakénitady a vytvari dvourozmérny echelogram na ploSném
detektoru.

Kfivka rastu (Curve of Growth, CoG)

Zavislost ekvivalentni itky ¢ary log(TW) /A) na sloupcové hustoté absorbujicich atomClog (N fA). Sklada se ze tfivétvi:
linearni (W, o< IN), ploché/saturaéni(Wy o< v In N)a tlumici(W) o< v N),

Laserovy frekvenéni hifeben (Laser Frequency Comb, LFC)

Metrologicky kalibrator nové generace vyuzivajici femtosekundovy laser fazové uzamceny k atomovym hodinam.
Vytvaii miliony ekvidistantnich spektralnich Car s pfesnostisub-cm/s, coz eliminuje instrumentalini drift spektrografu pfi
hledani extrasolarnich planet.

Lokalni termodynamicka rovnovaha (Local Thermodynamic Equilibrium, LTE)

Fyzikalni aproximace ve stavbé hvézdnych atmosfér, ktera predpoklada, ze v kazdém bodé prostredi's lokalni teplotou
T je kineticka distribuce ¢astic popsana Maxwellovym rozdélenim, excitace Boltzmannovou rovnici aionizace Sahovou
rovnici, ackoliv zéfenijako celek neniv rovnovaze.

Moffatlv profil (Moffat profile)

Empiricky prostorovy profil bodového obrazu hvézdy v pozemnim dalekohledu:

1(r) = I [1 + (2)2]

Lépe nez Gausslv profil popisuje Siroka kfidla atmosférického seeingu zplsobena turbulencemi.
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Multiobjektova spektroskopie (Multi-Object Spectroscopy, MOS)

Metoda umoziujici simultanni snimani desitek az tisicl spekter riznych téles v jednom zorném poli pomoci
Stérbinovych masek ¢iroboticky polohovanych optickych vlidken (napf. pristroje SDSS, DESI, 4AMOST).

RozliSovaci schopnost (Resolving power, R)

Bezrozmérna veli¢ina charakterizujici schopnost spektrografu separovat blizké vinové délky: R = A/A\. Promfizku's
N vrypyviadumplati Rieor = MmN

Sahovarovnice (Saha equation)

Termodynamicka rovnice odvozena Meghnadem Sahou (1920) popisujici stupen ionizace plynu v zévislosti na teploté T’
aelektronovémtlaku P,.

Spaxel (Spaxel / Spatial pixel)

Elementarniprostorovy pixel v trojrozmérné datové krychli IFU spektroskopie, ktery v sobé nese kompletni
jednorozmérné spektrum toku v zavislostina vinové délce.

Telurické ¢ary (Telluric lines)

Parazitni absorpéni Cary a pasy vznikajiciv zemské atmosfére absorpcimolekulamiH2 O, O3, CO2, CHy a2 O3.

Voigtav profil (Voigt profile)

Profil spektralni ¢ary vznikly konvoluci centralniho Dopplerovského Gaussova profilu (tepelny pohyb a mikroturbulence)
avnéjsich Lorentzovskych tlumicich kfidel (zafivy Utlum a tlakové srazky).

Volny spektralniinterval (Free Spectral Range, FSR)

Rozsah vinovych délek Adpsg = A/m vrémcijednoho difrakéniho fadu, ktery neni pfekryt sousednim difrak&nim
radem.

VPHG (Volume Phase Holographic Grating)

Objemova fazova holograficka mrizka tvofena periodickou modulaciindexu lomu v dichromované Zelatiné mezi
sklenénymi hranoly. Vyuzivé Braggovy difrakce a dosahuje G¢innosti presahujici 90 %.

Voronoiho binnace (Voronoi binning)

Adaptivni prostorové shlukovani spaxell v 2D obrazu ¢iIFU krychli do nepravidelnych Voronoiho polygond tak, aby bylo
dosazeno konstantniho poméru signélu k sumu .S/ N napfi¢ celou plochou galaxie.

Zeemanovo-Dopplerovo zobrazovani (Zeeman-Doppler Imaging, ZDI)

Pokrocila spektropolarimetrickd tomografickd metoda vyuzivajici Casovou fadu véech ¢tyr Stokesovych parametrd
(I,Q, U, V) pro simultanni prostorovou rekonstrukci povrchovych teplotnich skvrn a 3D vektorového magnetického
pole rotujici hvézdy.
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