ASTO007:
ZAKLADY ASTRONOMIE A ASTROFYZIKY Il
L atka prednasena P. Harmancem

Petr Harmanec
Astronomicky Ustav Univerzity Karlovy

Verze 7: 31. bfezna 2008



Obsah

1 Jednotky a veli€iny pouzivanév astronomii

11 Soustavy fyzik@nichjednotek . . . . . . . . . . .
1.2 Agronomickéjednotky Cast . . . . . . . . .. e e e e
1.3 Adgronomickéjednotky vzdalenosti . . . . . . . L
1.4 Hmotnostiarozméry hvézd . . . . . . . . . .

Elektromagnetické zareni

21 Intenzita . . . . . . e
2.2 TOK . o e
2.3 Hustotazafiveenergie . . . . . . . . i
24 TIaKk ZAIeNT . . . . . e e
2.5 Koeficient opacity (absorpce) aoptickatloustka . . . . . . . . . ..
2.6 Mechanickasila, kterou zafeni plisobi NnavIStVUPIYNU . . . . . . . . o o
27 Emisnikoeficient . . . . . .
2.8 RoOvNicepfenOSUENErgie . . . . . . o o e
2.9 Termodynamick&rovnovaha . . . . . . . . . .
2.10 Z&eni absolutnéCernBhotélesa. . . . . . . . . .
2.11 Lokanitermodynamickarovnovaha . . . . . . . . . . .. e
212 Efektivniteplotahvezdy . . . . . . . . . . e

K lasické zptisoby pozorovani hvézd

3.1 Spektraniklasifikacehvézdnychspekter . . . . . . . . . . . . . e

3.2 Hvezdnafotometrie . . . . . . . . .
3.2.1 Jasnosti hvézd, Pogsonovarovnice, hvézdné velikosti v rliznych mezinarodné prijatych systémech . . . .
3.2.2 RUznédruhy hvézdnych velikosti, fotometrickésystémy . . . . . . . . .. .. .. .
3.2.3 Redukcefotoektrickychméfenijasnostihvézd . . . . . .. ... ... . ... .. . . . . .. ...
3.24 Praktické aspekty fotometrickych pozorovaniaredukei . . . . . . . ... ... L L
3.25 Prevody mezi fotometrickymi systemy . . . . . ..

3.3 Urcovani fyzikanich vlastnosti hvézd z fotometrickychméfeni . . . . . .. . .. ... ... ... ... ... ..
3.3.1 Modul vzdaenosti, bolometrickakorekce az&fivy vykonhvézdy . . . . . . . ... .. Lo L.
3.32 FEfektivniteplotahvézdy . . . . . . . . . .
3.3.3 Hertzsprungliv-Russellliv diagram pro jednotlivé hvézdy aprohvézdokupy . . . . . . .. ... ... ..
334 Poloméryhvézd . . . . . . . . e
3.3.5 Absolutni vizudlni hvézdna velikost z poloméru a monochromatickéhotoku . . . . . . ... ... .. ..
3.3.6 Blackwellova-Shallisovametodauréovani Ghlovychprimérihvézd . . . . . ... ... ... ... ...

3.4 RedukcespektrogramlhvEzd . . . . . . . . . . ...

Analyza €asovych Fad a hledani periodicity u proménnych hvézd

41 Uvodni@vahy . . . . oo
4.2 Obecnézékonitosti aprobléemy pfi hledani period . . . . . . . . .. . .
4.3 Metody minimalizacefazovehorozptylu . . . . . . . . . .. e
4.4 Metody zalozené namodel ovani periodickych zmén matematickymi funkcemi . . . . . .. ... ... ... ...
45 Odstranéni neperiodick€zmeny . . . . . . . .
4.6 Numericky pfiklad . . . . . . .
47 Existujici algoritmy aprogramy . . . . ... e e e



1 Jednotky aveiCiny pouzivané v astronomii

Patfi k samotné povaze astronomie a astrofyziky, Ze naprostou vétsinu informaci o kosmickych objektech
nam zprostiedkovava od nich pfichazejici elektromagnetické zéfeni, at' uz jimi vyzafované nebo pouze
odrazené. Se zakladnimi pojmy, které se zafeni tykaji, se proto budeme opakované setkavat aje dillezité se
s nimi diikladné obeznamit.

1.1 Soustavy fyzikalnich jednotek

Na samotny Gvod je tfeba si strucné povédét néco o jednotkach méfeni, které se v dnedni astronomii a
astrofyzice pouzivai.

Mezinarodni astronomickaunie jiz pred delSi dobou rozhodla, Ze se maji pouzivat jednotky Sl soustavy,
vychazegjici z nasledujicich zakladnich jednotek:

kg (kilogram)... pro hmotnost,
s(sekunda) ... pro Casa

m (metr) ... pro délku,

K (kelvin) ... pro absolutni teplotu.

1 sekunda je v souCasnosti definovana jako Cas, ktery uplyne béhem 9192 631 770 period Ci ‘ zavinéni’
zéfeni vznikgiciho prechodem mezi dvéma hladinami velmi jemné struktury zékladniho stavu atomu
cesia 133, nachazejiciho se v klidu pri teploté absolutni nuly. Plivodné byla ovsem sekunda odvozena
z astronomického méfeni delky pozemského dne.

1 metr byl plivodné definovan jako jedna desetimiliontina (10~ 7) vzdalenosti od geografického polu
Zeme k rovniku méfena podél poledniku prochazejiciho ParfiZi. V souCasnosti je 1 metr definovan jako
vzdalenost, kterou ve vakuu urazi elektromagnetické zareni za 1/299792458 = 3, 335640952 x 10~ sekund.

1 kilogram je definovan jako hmotnost konkrétniho mezinarodniho etal onu vyrobeného ze dlitiny platiny
airidia a ulozeného v Mezinarodnim (fadu pro miry a vahy v Sévres u Pafize. Plivodné byl i 1 kilogram
definovan jinak ato jako hmotnost 1 litru =102 m? isté vody.

1 kelvin & 1 stupen Kelvina je definovan jako 1/273,16 = 3, 66086 x 103 termodynamické teploty
trojného bodu vody. Pri teploté 0 K ustava veskery pohyb atoml amolekul, vodamrzne pfi 273,16 K abod
varu vody odpovida 373,16 K. Kelvinovateplotni Skalatedy odpovida Celsiové stupnici posunuté o 273,16
stupntl.

V Sl soustavé jsou dovoleny pouze ty odvozené jednotky pro vétsi ¢i mensi mnozstvi, které jsou vIcCi
z&kladnim jednotkam soudél né tisicem, tedy napf. nanometr, milimetr nebo kilometr:

nm=10""m, mm=10"3m, km=10’m

v v

N (newton) =kgms 2 ... prosilu,
J(joule) =Nm=kgm?s 2 ... pro energii ¢i praci a
W (watt) =Js ' =kgm? s 3 ... pro vykon.



Jetfebaovsemfici, Ze zminénareforma“ napovel” sepfiliSnevzilaapravév oblasti zafeni jsou ve svétovée
astronomicke literatufe i nadale pouZivany (aredakcemi ¢asopisll tolerovany) jednotky starsi soustavy cgs.
Je to veelku pochopitelng, nebot’ SI jednotky nejsou nékdy pfilis praktické a kromeé toho existuje spousta
rozsahlych soubor(i dat, napf. modely hvézdnych atmosfér &i tabulky vinovych délek spektralnich Ear (jak
se 0 nich zminime pozd§ji), které jsou uvedeny ve starSich jednotkach.

Zakladnimi jednotkami cgs soustavy jsou:

g (gram) ... pro hmotnost (1 g = 10?kg),
cm (centimetr) ... pro délku (1 cm = 10~2m),
s (sekunda) ... pro Cas a

K (kelvin) ... pro absolutni teplotu,

ataké odvozeneé jednotky jako
dyn=gcms 2=10 °N ... pro silu &i
erg=gcm?s 2 =10"J... pro energii Gi praci.

PouZivaji sei nékteré starsi tradicni jednotky jako jednotka delky
A(angstrom): 1 A=10"m=10"'nm,

V astronomii se b&Zné pouzivai jednotky odvozené ze zakladnich fyzikanich vlastnosti Zemé, Slunce
aslunetni soustavy.

1.2 Astronomické jednotky Casu

Srostouci presnosti astronomickych a obecngji fyzikanich méreni narlistaji i pozadavky na presné méfeni
Casu. Konkrétnév astronomii vyvstavatakovapotfebanapr. pfi anayze dlouhych Casovychfad. Jetotiz tfeba
mit jistotu, Ze napf. n& akamalazménaperiody pravidel né se opakujiciho dgjeje red naaneni jen diisledkem
ne zcelapresného méfeni Casu pro jednotlivapozorovani. V soucasnosti je nejpresng Si rovnomeérné plynouci
mezinarodni atomovy ¢as TAI definovan chodem souboru nejpfesngSich atomovych hodin. Z ng§ se
odvozujeterestricky Cas TT pouzivany v geocentrickych efemeridach téles sluneni soustavy. Plati vztah

TT = TAI + 32, 184s. (1)

Soucasna presnost méfeni atomového €asu je asi 1 nanosekunda.

Nejcastgji jsou ovéem okamziky stfedll astronomickych pozorovani udavany ve svétovém case (Univer-
sal Time) UT. Ten jevztazen k lokal nimu Casu na zemépi sné dél ce nulatedy ke greenwichskemu poledniku
améfi se jako obGansky Cas od plilnoci kazdého dne. (Konkrétni realizace z mé&feni hodinového Uhlu se
Castov literatufe oznatujejako UT1.) Je ale dobre védét, Ze do konce roku 1924 pouzivali astronomovégre-
enwichsky stfedni Cas(Greenwich Mean Time) GM T, ve kterém zaCinal den vzdy v poledne. Universani
Cas se odvozoval od rotace Zemé anutné zahrnoval implicitni predpoklad, Ze rok trvacely pocet sekund. To
ovem neni striktné splnéno anavic v rotaci Zemé dochéazi ke zménam. Pro civilni pouZziti byl proto zaveden
t.zv. koordinovany universalni ¢as UTC, ktery je méfen v sekundach podle soucasné definice, tj. atomo-
vymi hodinami. UTC je Cas, ktery je Sifen rozhlasovymi stanicemi. Elektronicky i nékterymi rozhlasovymi



stanicemi je také Sifen aktualni rozdil mezi UTC aUT1. Plati také, ze UTC se od atomového Casu TAI |iSi
vzdy o cely poCet sekund ato tak, aby rozdil mezi UTC a UT1 nebyl nikdy vétsi nez 0,9 sekundy. V praxi
to znamena, Ze zpravidlajedenkréat zarok az rok a plil vklada &i vypousti prestupna sekunda. V poslednich
nékolika letech vSak tato korekce nebyla nutna

Pokud tedy potfebujeme analyzovat Casove fady s vysokymi pozadavky na presnost, je dobré prevést
universalni ¢as na Cas terestricky, ato podle vztahu

TT = UT + AT, )

kde AT je pravidelné zvefejiovana korekce, dosahujici zhruba 63 s na zaCatku roku 1998 a 65 s na zaCatku
roku 2007.

Detaily této problematiky | ze konsultovat napr. sing. Janem Vondrakem, DrSc. z Astronomickéeho Ustavu
AV CR ¢i smymi kolegy, zeména Dr. Davidem Vokrouhlickym, DrSc. aDr. Miroslavem Brozem. UZiteCny
prehled Ctenafi naleznou také v elektronické publikaci Hrudkova (2006).

e Sfedni slunetni den Ci jen den (zkratka d) = 86400 s.

e Sderickyrokjedobaobéhu Zemékolem Slunceviici inercialni vztazne soustave (vzda enym hvézdam).
Jeho délkaje 365,256363 dne.

e Juliansky rok je hodnota siderického roku s tou presnosti, jaka byla znama tvlrctim Julianského
kalendére: 365,25 dne. Tato hodnota se dodnes pfi nékterych Gvahach pouZiva

e Tropicky rok zvany t&€z slunetni &i astronomicky rok je doba mezi dvéma priichody Slunce jarnim
bodem. V soucCasnosti je to 365,24219 dne.

e Anomalisticky rok je doba mezi dvéma priichody Zemé prislunim (pericentrem) jeji mirné eliptické
drahy kolem Slunce. Tato elipsa se totiZ vlivem poruchového plisobeni ostatnich planet zvolna stagi
v prostoru. Hodnota anomalistického roku je 365,259636 dni.

e Hvézdny den je sidericka doba rotace Zemé (=doba rotace v inercialni soustavé Cili vUci hvézdam).
Mé&ena v jednotkach stfedniho slunetniho dne Cini 365,24219/366,24219 = 0,997269566 dne.

e Julianské dny, zkratka JD se pouZivaji v astronomii vSude, kde je tieba analyzovat souvislé Casove
fady pozorovani. Jsou to stfedni slunecni dny, které za€ingji vzdy v poledne svétového ¢asu (SC)
(=lokalni Cas na poledniku prochazejicim observatori v Greenwichi), pficemz pocatek, tedy JD O,
pripadanastfedni poledne na Greenwichi 1. lednaroku 4713 pred naSim letopoctem (coZ je rok —4712
astronomického letopoctu. Napr. Julianské datum 1. ledna 2004 v 0 hodin SC je JD 2453005,5.

e Modifikované julianské dny, zkratka MJD se pouZivaji v nékterych oborech astronomie v poslednich
desetiletich. Souvisi to stim, Ze po vétSinu doby, pro kterou existuji kvantitativni astrofyzikal ni méfeni
jsou prvni dvé cifry Julianského data 24. Modifikované Julianské datum zagina o plilnoci daného dne
ajetedy dano vztahem

MJD = JD — 2400000, 5 . (3)

Velmi osobné doporucuji se pouziti MJD aespon ve stelarni astronomii vyhnout, nebot to vede k fadé
chyb. Dlivodem je, Ze v mnoha pripadech se data publikuji ve tvaru JD—2400000.0 a pokud nékdo
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tyto (daje omylem zkombinujes MJD o ptil den posunutymi, dospgje k chybnym vysledktim pri uréeni
periody proménné hvézdy a podobné.

e Heliocentricky Juliansky den, zkratka HID se pouZiva vSude, kde je tfeba vysoka presnost ¢asového
Gdaje, napr. pri studiu rychle proménnych objektil. Je to ¢asovy Udaj méfeny v Julianskych dnech,
ale vztazeny k okamziku, kdy by zafeni studovaného objektu dorazilo do mista, kde se nachazi stfed
Slunce. Jeho okamZita hodnota je pro kazdy pozorovany objekt rtizna. To je dano konetnou rychlosti
svétla ve vakuu a obéhem Zemé okolo Slunce a jgi rotaci. Pfedstavme s tfeba, Ze pozorujeme
zcela periodicky se opakujici zjasnovani a slabnuti ngjaké hvézdy. Kdybychom okamziky maxim
jasnosti méfili v Julianskych dnech pfimo pro pozorovaci misto, pak zjistime zdanlivé prodluzovani a
zkracovani periody, protoze svétlo z hvézdy putuje k Zemi riizné dlouho podle toho, kde se Zemé ve
své obézné draze kolem Slunce zrovnanachazi. To je dlivodem, prog je pred vlastni analyzou ¢asovych
fad pozorovani nutné udat ¢as kazdeho pozorovani v heliocentrickych Julianskych dnech.

e Barycentricky Juliansky den, zkratka BJD je presngsi analogii heliocentrického Julianského dne. Pro

Vv

rozdil mezi JD aHJD se projevi az na tfetim desetinném misté, rozdil mezi HID a BJD aZz na patém
desetinném misté.

UZitecny program HEC19, ktery vytvoril autor tohoto textu (z&asti s vyuzitim nékterych podprogrami
poskytnutych ing. Vondrakem), umoziuje pfevod z obCanského Casu (i pro starsi data tabelovanav GMT)
do HJD. Program je zgemclim se struénym navodem k dispozici —viz

ftp://astro.troja.mff.cuni.cz.hec/HEC19.

Jeden z patrné nejpresngSich programil na uréeni BJD je rovnéz volné dostupny — viz Hrudkova (2006).
V tomto programu je BJD pocitano se zahrnutim aktualni korekce naterrestricky €as podle vztahu (2).

1.3 Astronomické jednotky vzdalenosti

e V pracech, zabyvagjicich se objekty sluneCni soustavy se Casto za jednotku vzdaenosti pfijima astro-
nomicka jednotka ( zkratka AU = astronomical unit), coz je stfedni vzdaenost stfedu Zemé od stfedu
Slunce. Jgji hodnota je

1 AU = 149597 870,691 km = 1,49597870691x10'" m.

e Astronomickajednotkase nékdy uzivai ve hvézdné astronomii. Z ni také vychézi jednotkavzda enosti
hvézd a dalSich kosmickych téles od nas, zvana parsek (zkratka pc). Je to vzdalenost, ze které by se
stfedni polomér zemské drahy kolem Slunce (=1 AU) jevil pod Ghlem jedné obloukové vtefiny. Je tedy

1 AU
1 pc = = 206264, 80625 x 1,49597870691 x 10" m = 3,085677581318 x 10%m.  (4)
Sin

Diivodem zavedeni této jednotky byloto, Zetrigonometricky uréovanahvézdnaparalaxap jepravéihe,
pod kterym je vidét z dané hvézdy polomér zemskédrahy. V zhledem k obrovskym vzdal enostem hvézd



od nés jsou jgich paralaxy velmi malé a udavaji se v obloukovych vtefinach. Plati tedy jednoduchy
vztah mezi vzdalenosti a paralaxou:

1
p(//) '

e Pro Uplnost jeste dodejme, Ze ve sdél ovacich prostfedcich a pfi popul arizaci astronomie se €asto uziva
jednotka vzdalenosti s ponékud matoucim nazvem svételny rok. Rozumi se tim draha, kterou urazi
svétlo ve vakuu za 1 rok. Nejde o oficidné uznanou a fadné definovanou jednotku, takze se | ze setkat
s hodnotami svételného roku odvozenymi jak od tropického, tak od siderického roku. NejCastéji seale
svételnym rokem rozumi draha, kterou urazi ve vakuu elektromagnetické zafeni za 1 Juliansky rok
(365,25 dne).

d(pc) = ®)

1 svételny rok = 9,4607305x10°m
atedy
1 pc = 3,26156 svételného roku.

1.4 Hmotnosti arozméry hveézd

Hmotnosti arozméry hvézd se obvyklevyjadfuji v jednotkach hmotnosti Slunce M, arovnikového poloméru
Slunce R,. To ale vzhledem k rostouci pfesnosti naSich pozorovani zaCina byt urCitym problémem, nebot
znalost hmotnosti i polomeéru Slunce se s postupem doby zpresiuje akazdy autor pouzivatrochu jineéhodnoty.
Krome toho je zigimé, Ze nejde o konstanty v pravém slova smyslu: hmotnost Slunce se v diisledku ztraty
hmoty dlouhodobé ponékud zmensuje, zatimco jeho polomér se mirné méni napf. béhem jedenactiletého
slunetniho cyklu (jak ukazuji presna inteferometricka méfeni) a sekularné z vyvojovych diivodl zvolna
roste.

Velmi dlouho se napf. uzivalahodnota R, = 696260 km, zatimco souCasna pozorovani vedou na stfedni
hodnotu R, = 695508 km —viz Brown a Christensen-Daal sgaard (1998); jejich urCeni slunecniho poloméru
bylo pfijatoi v poslednim vydani tabulek Allena. Zdalo by se, Ze rozdil mezi obéma uvedenymi hodnotami
je zanedbatelny. Nemusi tomu ale tak byt. Uvazme napr., Ze rotatni rychlosti hvézd (o jegichz mé&feni se
zminime pozdé&i) se udavaji v absolutnich jednotkach kms! a pro pomalgi rotujici hvézdy je Ize snadno
urcit s presnosti na 1 kms!. Kdybychom uréovai rotaéni periodu obri hvézdy s polomérem 30 R, a
obvodovou rotani rychlosti 5km s, pak pro prvni vySe uvedenou hodnotu sluneéniho poloméru dostaneme
303!801, zatimco pro druhou 303!473. Rozdil mezi obéma hodnotami je jiz po nékolika cyklech snadno
méfitelny. Bylo by proto zadouci, aby se Mezinarodni astronomicka unie dohodla na definici nominalnich
hodnot slunecni hmotnosti a slunecniho poloméru, vyjadfenych v kg a m, které by byly “uzakonény” jako
skutecné konstanty, povinné vSemi badateli pouzivane.

Pro UCely tohoto textu tak ucinime provizorné a pfijmeme jako konstanty tyto nominalni hodnoty
hmotnosti a poloméru Slunce:

M., = (1,988435-+-0,000027) x 10** kg (Gundlach a Merkowitz 2000) a
R., = (6,95508--0,00026) x 10° m (Brown a Christensen-Dal sgaard 1998).
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V tomto textu budu tedy vychéazet z Sl soustavy, ale vSude, kde to bude vhodné, budu uvadét i jiné dosud
pouZivané jednotky.

Prehled jednotek a rliznych zde pouzivanych konstant a jejich numerickych hodnot je uveden v priloze
na konci textu.

2 Elektromagnetické zareni

Jak je znamo z fyziky, ma elektromagnetické zareni dualni povahu: ma soucasné charakter vinéni a €astico-
vou povahu.

Jako vinéni se mlize &ifit i prazdnym prostorem a lze jej charakterizovat vinovou délkou (tedy délkou
jednéviny) X\ nebo frekvenci v (pottem kmitll najednotku délky). Obé tyto veliciny spolu souvisi znamym
vztahem

y="=1 (6)

kde ¢, jerychlost, jakou se el ektromagnetické zafeni Sifi v uvazovaném prostiedi. V prézdném kosmickem
prostoru se elektromagnetické zareni Sifi konstantni rychlosti ¢, které se nejCastgji fika rychlost svétla a
kteraje vyznamnou fyzikalni konstantou. ProtozZe praveé o zéfeni Sifici se kosmickym prostorem se budeme

zgjimat nejvice, budeme vztah mezi frekvenci a vinovou délkou uvazovat obvykle ve tvaru

—— 7
V= (7
Z fyziky dae vime, ze jedno kvantum elektromagnetického zareni o frekvenci v, tedy foton zareni,
S sebou nese energii

E, =hv (8
kde h je malé kladné Cislo a nazyva se Planckova konstanta. Podle slavné Einsteinovy rovnice
E, = mec? 9

|ze pak ovSem pohybujicimu se fotonu pfifadit i hmotnost ¢ atedy i hybnost m;c.

Je tedy zfgimé, Ze energie fotonu je pfimo Umérna jeho frekvenci a nepfimo Umérna jeho vinove délce.
Jinak FeCeno, kvantum kratkovinného zéfeni odpovida vysSi energii nez kvantum zafeni dlouhovinného.
To neni ani intuitivné tak prekvapivé, nebot jaksi citime, Ze na to, aby se na dané délce zafeni zavlnilo
vicekrat, je tfeba, aby mélo v&tsi energii. Také si mlizeme uvédomit, Ze Easticova povaha svétla se bude vice
uplathovat na kratkovinném konci elektromagnetického zafeni, zatimco jeho vinova povaha na dlouhéem.

Je také dobré s uvédomit, Ze je-li rychlost svétla ve vakuu nepfekroCitelnou mezi, pak se rychlost
el ektromagnetického zareni vysilanéhoi rychle se pohybujicim zdrojem jiz nemlize zvysit. Co se ale zméni,
je energie fotonll. Pokud se zdroj pohybuje ve sméru k pozorovateli, energie fotonu se zvysi o pridanou
Kinetickou energii a svétlo se posune k vysSim frekvencim, tedy do fialova. Naopak u zdroje leticiho
smérem od pozorovatel e se energie fotonu snizi a svétlo se posune smérem do Cervena. Tento jev se nazyva



Dopplerovym jevem a pro elektromagnetické zafeni jg lze v klasické fyzice (tj. pro vzgemnou rychlost
zdroje a pozorovatele, ktera je mnohem mensi, nez rychlost svétla ve vakuu) popsat vztahem

Cc

)\lab

kde RV jeradialni rychlost zdroje viiéi pozorovateli, tedy rychlost ve sméru zorného paprsku (zpravidla se
bere kladné pfi vzdalovani zdroje), \ je pozorovana vinova délka, A, je laboratorni klidova vinova délka
ac je opét rychlost svétlave vakuu.

RV =

()\ - )\]ab)a (10)

Elektromagneticke zafeni miizeme vnimat bud globané nebo podle jednotlivych vinovych délek. Casto
se pouzivatermin spektrum el ektromagnetického zareni. Tim se rozumi funkce vyzafovani ngakéeho zdroje
v zavidosti na vinové délce Ci frekvenci. Realné zdroje elektromagnetického zafeni totiz obvykle nejsou
monochromaticke, ale vyzafuji pres velky rozsah vinovych délek, a& pro rlizné vinové délky s rliznou
vydatnosti.

Podle délky viny se historicky vyvinulo schematické déleni elektromagnetickeho zafeni na nékolik
plynule na sebe navazujicich oblasti. Je ovsem tfeba upozornit, Ze rlizné prameny udavaji hranice oblasti
ponékud rtizng, nékdy i svzaemnym prekryvem. Zde uvedené déleni je proto jen informativni:

1. Z&feni v VInové délky kratsi nez 0,1 nm.
2. Rentgenové (X) zafeni VInové délky mezi 0,1 nm a zhruba 4 nm.
3. Ultrafialové (UV) zareni VInové délky mezi 4 nm a zhruba 370 nm.

4. Optické zareni = viditelné svétlo VInové délky v rozsahu asi 370-750 nm; srostouci vinovou délkou
vnimame toto zafeni jako svétlo fialove, modré, zeleng, ZIuté, oranzové a Cervené barvy.

5. InfraCervené (IR) zareni VInové délky mezi 750 nm a zhruba 1 mm.
6. Mikrovinné zafeni VInové délky mezi 1 mm a zhruba 100 mm.

7. Radiové zareni  VInove délky del$i nez asi 100 mm; v fadé pripadll se Ize setkat s tim, Ze Cast
mikrovinného zafeni se povazuje za podskupinu radiového zareni.

VInovadéka el ektromagneti ckeho zafeni se méfi ve zlomcich, pfipadné nasobcich zakladni S| jednotky
jednoho metru. Frekvence se v zasadé méfi v jednotkach odvozené Sl jednotky zvané Hertz (zkratka Hz) a
prislusnych nasobcich:

1Hz = 1s~". (11)

Vzhledem k obrovskému rozpéti mnoha fadtl se v rliznych oblastech elektromagnetického zareni vinova
délkaafrekvence udavaji z praktickych diivodt v rtiznych tradi¢né zavadénych jednotkach. V oblasti zareni
~ se V&tSinou viibec nepouzivavinova délka ani frekvence, ale jednotky energie odpovidajici kvantu zafeni
o dané frekvenci, nejCastgji udavané v elektronvoltech (zkratka eV):

leV = (1, 602176462 + 0.000000063) x 10~ 2erg = (1,602176462 4 0.000000063) x 10 *J. (12



V UV oboru a Vv optickém oboru se nej€astgji pouzivavinova délka, udana bud v nm nebo v A.
V infraGerveném oboru se nejcastgji udavavinovadékav pm = 1075 m.
Konetné pro radiové viny se udavajgjich vinovadékav m, pfipadné frekvence v kHz ¢ MHz.

Priklad:

Spocitete, jakou frekvenci ajakou vinovou délku mafoton o energii 1 eV.
Regent:

Podle vztahu (8) je

E  1,602176462 x 10~
£ _L00276A62x 10y 41798049 x 104H, (13)
b~ 6,62606876 x 1031 5

Podle vztahu (7) je odpovidgjici vinovadéaka

. 2,99792458 x 10°m s !
Ao O BTSS0S g0 186 % 10-0m = 1,23984186m (14)
v 2.41798949 x 101" Hz,

Nazakladé praveé uvedeného jednoduchého prikladu tedy vidime, Ze | ze napsat jednoduchy obecné platny
vztah mezi vinovou dékou zéfeni v um ajeho energii £ na 1 foton udanou v eV:
he  1,23984186
E  EleV]

Afum] = (15)

2.1 Intenzita

Monochromaticka intenzita I, je mnozstvi zafivé energie prochazejici v daném misté prostoru v daném
sméru kolmo jednotkovou ploskou do jednotkového prostorového Uhlu v jednotkovem intervalu frekvenci
za jednotku Casu. Mnozstvi zafive energie dE, vychazejici v danem sméru z plosky ds do prostorovéeho
Uhlu dw pod Uhlem ¥ viigi normale k plosce ve frekvenénim intervalu (v, v + dv) za €as dt je pak dano
vztahem

dE, = I,(z,y, z, ¢, 9, t)dvds cos 9dwdt. (16)

Uhel 9 mé&imeod osy z v intervalu od nuly do 7, Ghel ¢ od osy 2 v rozsahu od 0 do 27. Rozmér intenzity na
jednotku frekvence se zpravidla udavav W.m—2Hz 'sr—! (abychom zdiraznili, jak je intenzita vyjadiena,
i kdyz je zZtgimé, ze naprf. 1 Hz = s '). Daleko Castgji se vSak v astronomicke literatufe dosud setkame
srozmérem v soustavé cgs: erg.s 'cm ?Hz 'sr!. Plati zZfgimé, ze

I, (cgs) =10 31, (SI).
Intenzitu |ze ovSem udavat i najednotku vinove délky a oznaCovat ji jako I, avztah (16) psét ve tvaru
dE, = I\(z,y, z, ¢, 9, t)dds cos Idwdt. (17)
Maji-li vyrazy dF, adF) v rovnicich (16) a (17) vyjadfovat stejné mnozstvi energie, musi platit
Ld\ = Idv (18)
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Obrazek 1: Intenzita zareni v riiznych mistech prazdného prostoru.

apo diferencovani rovnice (7) dostavame zigime vztahy mezi obéma velicinami:

2 )\2
L=21,a1,=2I, (19)
C

(zaporné znaménko z diferencovani se” ztrati” v opatné orientaci kladnych diferencialli dv ad)).

UvaZme situaci, kdy zéfeni v prazdném prostoru prochézi v daném sméru postupné dvéma elementarnimi ploskami ds; a ds, jeichz
normaly svirgji se smérem zéfeni dvarlizné thly 91 ad», pricemz r je vzdalenost mezi stiedy obou soZek —viz obr. 1. Energii zafeni jdouciho
z mistaploSky ds; ve sméru plodky ds», které pravé prochézi ploskou ds- je

dE, = I,dvds; cos ¥1dw: dt, (20
kde pro Uhel dw; Zjevné plati
dwr = “Lg“%. 1)
T
Rovnici (20) Ize proto prepsat do tvaru
dE, = I,dvds; cos ﬁlwdt. (22)
T

Ploskads, jevidét z plosky ds» pod Uhlem dws,, pro ktery analogicky plati

dws = w — dsy cosdy = r2dw2, (23)

takZe rovnici (22) |ze upravit do tvaru

dE, = I,dvdss cos ¥adwsadt. (29)
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Intenzita I, je ovdem stgjné mnozstvi energie v misté plodky ds; jak v rovnici (20), tak v rovnici (24), takze je zfeimé, ze pokud v prostredi
mezi obéma ploskami nedochéazi ani k pohlcovani ani k uvolhovani zafive energie, nezavisi intenzita namisté, kde ji uvazujeme.

Intenzita je tedy obecné funkci frekvence, mistaa sméru. Nezavisi vsak natom, kdeji registrujeme.
Nékdy se misto a smér zafeni popisuji vektorove; poloha vektorem

r=(2,y,2) (25)

a smér jednotkovym vektorem 7i, ktery s kolmici na plo3ku ds svira Ghel ). Rovnici (16) lze pak psat ve
tvaru

dE, = I(F, 7, t)dvii.d5dwdt, (26)

kde skalarni soucin 7i.ds = ds cos 0.

Casto se také pouZiva stfedni intenzita zareni .J,, tj. intenzita stfedovana pres cely prostorovy thel w,
mnohdy téZ nazyvana nulty moment intenzity:

4w
[ 1,dw 1
_ D _
Jy =t = — [ Ldw. (27)
J dw 0

0
V fadé pripadl — napf. v normanich hvézdnych atmosférach — 1ze predpokladat osovou symetrii, tedy
to, ze intenzita zareni nezavisi nathlu . Oznatmeji pro odliSeni symbolem 7. S uvazenim toho, ze
dw = sin ¥dddp, (28)

apo integraci pres thel ¢ |ze pak ovsem psat

1
7= / I¥ sin 9dV. (29)

v
0

Nékdy je uziteCné pouzivat celkovou, integrani Ci bolometrickou intenzitu 7 zafeni Ziskanou integraci
pres celé el ektromagneti ckée spektrum:

o

I= / Idv = / Ld. (30)
0 0

2.2 Tok

Celkové mnozstvi zafeni prochazejici ploskou ds za €as dt ve frekventnim rozsahu (v, v + dv) ze vSech
smérllje

dE, = F,dvdsdt. (31)
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Funkce F, (z, y, z, t) se nazyvamonochromaticky tok zafeni plochou ajak ihned vyplynez dal&iho vykladu,

~rws

jetojednaz nejzaludngjSich v astrofyzice pouZivanych veli€in, nakterou jetfebas davat zvlast velky pozor,
nebot ji rlizni autofi pouZivaji rlizné. Je ziggmé

47
F, = / 1, cos Idw. (32)
b

Rozmér toku je W.m 2Hz ! (nebo erg.cm2s 'Hz}).
Stejné jako intenzitu Ize i tok alternativné udavat najednotku vinové délky, s prevodnimi vztahy analo-
gickymi rovnici (19):

2 )\2
F\ = ”7 L 8 F= =R (33)

V teorii hvézdnych atmosfér se velmi Casto pouziva transformace p = cos oJ; prislusné integrace pres
interval (0, 7) v Uhlu ¥ se pak zméni v integrace pres interval (—1,1) v proménné .. Zde se v3ak pro
nazornost pridrZim explicitniho zapisu.

Pokud budeme opét pfedpokladat, Ze intenzita zafeni nezavisi na Uhlu ¢ a pfipomeneme si vztah (28),
dostavame pro tok vyraz

= 2m [ I3 sin 0 cos vav. (34)

0
Pokud je intenzita zareni do v&ech smérli stejnatj. pokud nezavisi v daném misté ani na Ghlu 9, hovorime
o isotropnim zafeni sintenzitou I,,. Je zZfgjmé, Ze pro isotropni zéfeni je celkovy tok plochou nulovy, nebot

Fl=2nl / sin 9 cos 9dv) = w1 [sin® I]5_, = 0. (35)
0

Naproti tomu tok isotropniho zafeni 7, do poloprostoru

sin® cos 9 = 7 [sin? ¥]3_, = 1. (36)

T—u

Fl=onl!
0
Pozor! V fadé publikaci se |ze setkat stim, Ze tok do celého prostoru je oznatovan vyrazem = F,,, kde
F, jetzv. astrofyzikalni tok souvisgjici se zde zavedenym tokem vztahem
nF,=F,. (37)

Astrofyzikalni tok £, je tabelovan napf. ve velmi Casto uzivanych Kuruczovych modelech atmosfér hvézd
—viz Kurucz (1979).

MnoZzstvi energie prochazejici celym povrchem sférické hvézdy o poloméru R v daném frekvencnim
intervalu dv je ziggmé dano soucinem plochy povrchu hvézdy a toku v uvazovaném intervalu frekvenci,
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tedy vyrazem 4w R*F,dv. Jeli uvazovana hvézda ve vzdaenosti d od nas a oznatime-li tok z hvézdy
registrovany naZemi symbolem f,,, pak pro energii prochazejici sférou o poloméru d musi analogicky platit
vyraz 4rd? f,dv a porovnanim dostaneme vztah

R? R\?
fl/ - ﬁfu - <E> 7TFI/' (38)

Vidimetedy, ze tok ubyva se ¢tvercem vzdaenosti od zdroje.
V teoretickych modelech se nejéastgji pouzivatzv. Eddingtoniiv tok neboli prvni moment intenzity

47
1
H, = — / 1, cos Idw, (39)
4
0
ktery souvisi stokem zde zavedenym vztahem
1
H,=—F,. (40)
47

V zhledem k tomu, Ze v klasickych modelech atmosfér hvézd se uvazuji homogenni, ploché rovinné atmo-
sféery, kde intenzita nezavisi na hlu ¢, je vystupujici tok dobfe popsan rovnici (34). Eddingtontiv tok |ze
pak psét ve tvaru

1
H, = —F =
47~ Y

1 ™
- / I¥ sin 9 cos 9dd). (41)
0

Jetedy Z'eimé, Ze pri praktickych numerickych aplikacich jetfeba si davat velmi dobry pozor nato, jaky
tok zareni a v jakych jednotkach ten ktery autor pouZiva.

Je pfirozené opét mozné zavést i celkovy, integrani neboli bolometricky tok:

oo oo 4n
F = /-7:udl/ = /.7:)\(1)\ = /Icosq9dw. (42)
0 0 0

Priklad:

Hayes a Latham (1975) publikovali absolutni kalibraci toku jasné hvézdy Vega (o Lyr). Pro vinovou
délku 550 nm udavaji tok £,=3,39x10 % erg.cm 2s 'A !, Viypottéte odpovidajici frekvenci tohoto zareni
a odpovidgjici tok najednotku frekvence udany v Sl soustavé.

Regent:

Frekvence zafeni o vinové délce 550 nm je podle vztahu (7) rovna
~2,99792458 x 10%ms !
YT T 550 x 10°m

Tok Fy, v Sl soustavéje 3,39x 10~ x 107 Ix 10*'m 2s 'A 1= 3,39x 10~ 2Wm2A .

= 5,45077196 x 10'*Hz. (43)
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ProtoZe tok na jednotku frekvence musi oznaCovat stejné mnozstvi zafive energie zajednotku Casu jako
tok najednotku vinove délky, plati zigjmé

F,dv = Fyd\ = FAV—CQdy (44)
atedy

~2,99792458 x 10%m.s ™!
©5,450771962 x 1028Hz

F, = % ) -3,39 x 10 2Wm 210"%m ! = 3,42 x 10" ®Wm *Hz '. (45)
14

2.3 Hustota zarivé energie

Hustotou zaFive energie rozumime mnozstvi zafive energie nachazejici se v daném misté a Case v objemové
jednotce. Mnozstvi zafive energie dF, prochazejici ploskou ds ze sméru svirgjiciho s kolmici na plosku
Uhel ¥ za Cas dt bude zfgjmeé

dFE, = I, cos 9dvdsdtdw. (46)

ProtoZe toto zafeni se pohybujerychlosti svétla ¢, naplni za Cas dt objem dV = edtds cos 9. Hustota zafeni
prichazejiciho z daného sméru bude tedy

dE, 1
v E],,dwdu. (47

Integraci pfes cely prostorovy Uhel dostaneme pak hustotu zafeni v daném intervalu frekvenci

4
1 4
uydy = — / Ldwdr = 2Z.7,dv 48)
C 0 C
aintegraci pres celé spektrum pak celkovou hustotu zafeni

00 4
1 4
u = /11,de = - /Idw - (49)
. c. c
0 0

24 Tlak zareni

Oznatme hybnost zafeni v dané frekvenci, které prichazi z urcitého sméru, symbolem dp,. Je-li celkova
hmotnost tohoto zafeni m,,, 1ze pro jeho hybnost psét dp,, = m,c. S pouzitim Einsteinovy rovnice (9)

dE, = m,c? (50)

jetedy vyraz pro prispévek hybnosti zafeni

dpl/ = (51)




takZe sila plisobici na plosku ds od uvazovaného prispévku zafeni je podle druhého Newtonova zakona a
svyuzitim vztahu (46)
dp, 1dE, I,
Afdv = praialerral il Ydsdwdv. (52)
Slozka sily pusobici kolmo na uvazovanou plodku bude ovéem AF = Afcosd. Tlak je vydedna sila
plisobici na jednotkovou plochu, tedy

4 4
d d
Pdv =< / AFdw = / 1, cos? ¥duw (53)
’ ds c
0 0
Zavedeme-li jeSté druhy moment intenzity K, vztahem
1 4
K, = —/[,, cos? ¥dw, (54)
4
0
mUzeme pro tlak monochromatického zareni psat
4
P, = —K,. (55)
C

Pro celkovy tlak zafeni vSech frekvenci pak prirozené plati

4
1
P=- / 1 cos? 9dw (56)
C
0

2.5 Koeficient opacity (absor pce) a opticka tloustka

UvaZme situaci, kdy zéfeni o intenzité I,, prochazi tenkou vrstvou plynu o tloustce dz. Z definice intenzity
plyne, Ze mnozstvi zafeni dopadgjici na jednotkovou plochu na povrchu uvazovane vrstvy za Cas dt pod
Ghlem 9 z prostorového Uhlu dw v jednotkovem frekventnim intervalu bude dE,=1, cos ddwdrdt. PFi
priichodu vrstvou o tloustce dz urazi toto zafeni zigimé drahu dz - cos™! ). Mnozstvi zafeni vystupujici po
priichodu vrstvou opét z jednotkové plodky za €as dt pod Ghlem ¥ z prostorového Ghlu dw v jednotkovém
frekvenénim intervalu bude analogicky dE!=1' cos Jdwdrdt. Béhem prlichodu uvazovanou vrstvou se
pohlti ze vstupujiciho zéfeni energie

AE, = dE,k,pV, (57)

kde «, je koeficient opacity neboli absorpce na jednotku hmoty v danem frekvenénim intervalu a V. =
(cos ) (dz - cos™ " ¥9) je objem valetku o vysce dx - cos ' ¥ a podstavé odpovidajici primétu jednotkovée
plosky do uvazovaného sméru, tedy cos . Budeme-li se tedy ptét, o jakou hodnotu dI, se pfi prlichodu
onou vrstvou plynu zméni intenzita zéfeni, pak zrggmé plati AE, = dE, — dE!, atedy

dI, = —k,pl,dx. (58)
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Absorpéni koeficient ma zigimeé rozmér m*kg'. Na definici absorpéniho koeficientu — a také emisniho
koeficientu, o kterém je Fe nize — je ovSem tfeba si davat dobry pozor, nebot mnozi autofi pouzivaji
absorpcni koeficient na jednotku objemu &, p.

V teorii hvézdnych atmosfér se pouziva veli€ina nazyvana opticka tloustka 7, zavedena vztahem

dr, = k,pdx (59)
nebo integralnim vztahem

n= [ mopds, (60)
JO

kde z je celkova tloudtka vrsty plynu podél zorného paprsku. Vztah pro zménu intenzity pak |ze psat ve
tvaru

dI, = —1,dr,. (61)

2.6 Mechanicka sila, kterou zareni plisobi na vrstvu plynu

Uvazme nyni, jakou mechanickou silou plisobi zafeni o intenzité 7, na vySe uvazovanou tenkou vrstvu
plynu o sile dz, na kterou dopada pod Ghlem ¥ z prostorového Ghlu dw. Jak vime jiZ z rovnice (51), bude
prispévek hybnosti dp dan vyrazem

dp, = , (62)

C
kde ¢ opét oznatuje rychlost svétla. Prispévek mechanické sily plisobici kolmo na uvazovanou tenkou
vrstvu bude tedy dde cos ). Celkovou mechanickou silu zafeni f,,, plisobici kolmo na jednotkovou plochu
uvazované vrstvy tedy ziskame integraci pres cely prostorovy Ghel:

4 4
frodv = dv dg" cos Ydw = iy pdrdy /[y cos Idw =
€% ¢ 0
,pdxd dvdT,
:f@pxy}_yzyT}_m (63)
c c

kde F, je celkovy monochromaticky tok zarfeni v daném misté.
Celkova mechanicka sila plisobenatlakem zareni vech vinovych délek pak bude

o

pde / ko Fodu. (64)
0

fr - /fr,udy =
C
0

2.7 Emisni koeficient

Emisni koeficient je mnoZzstvi zafivé energie emitovane jednotkovou hmotou za jednotku Casu do jednotko-
vého prostorovéeho thlu. Mnozstvi zéfive energie vysilané z elementarniho valecku o podstave ds avysce
dx, tedy z objemu dz - ds o hustoté p do prostorového Uhlu dw za Cas dt je pak

dE, = j,pdxdsdrdwdt, (65)
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kde 7, je emisni koeficient na jednotku hmoty.
Pro zménu intenzity zafeni podé zorného paprsku miizeme tedy psat

dI, = j,pdx. (66)

Rozmér emisniho koeficientu zZigiméjeWkg 'Hz 'sr'.

2.8 Rovnice prenosu energie

Uvazujme o energetické bilanci infinitesima niho valetku s podstavou ds avyskou dz. Za Cas dt vstoupi do
valeCku z prostorového Uhlu dw ve frekvenénim rozsahu dv zafeni

I, dsdwdvdt. (67)
Na druhém konci bude z valecku vystupovat zafeni
(I, + dI,)dsdwdvdt. (68)
Ve valeCku se pohlti
ki, 1, pdrdsdwdrdt, (69)
kde x,, je absorpcni koeficient na jednotku hmoty. Vaetek sam bude do daného sméru vyzarovat energii
jypdzdsdwdrdt. (70)
M&i byt zachovana energeticka rovnovaha, musi tedy platit

(I, + dI,)dsdwdrdt =
I,dsdwdvdt + j,pdrdsdwdrdt — k, I, pdzdsdwdrdt. (71)

Po Upravé dostavame obecnou rovnici pfenosu zafeni ve tvaru

dr, .
1 = Jvp— fwply. (72)
X
Pro sférickou atmosféru | ze jesté psat
oI, oI,
I = -
dr,(r, ) a3 dr + 59 dd, (73)
coz | ze upravit pomoci geometrickych vztah(i
dr = dz.cos¥ ady = —r—'dz.sind
do tvaru
ol, sind 01, .
— I, — jup=0.
5, €0 5y TRl = jup (74)
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2.9 Termodynamicka rovnovaha

Termodynamicky systém je ve stavu rovnovahy, jestlize
1. v&echny veliCiny, kteréje charakterizuiji, jsou nezavislé namisté a Case, a
2. jeho stav by se nezménil, kdybychom jg dokonale isolovali od okoali.

V takovém pfipadé zavisi intenzita zafeni pouze nateploté afrekvenci aod mistak mistu se nemeéni. Jestlize
tuto intenzitu oznaCime B, (T') a uvaZime-li, ze vyraz % v rovnici (72) bude v daném pfipadé nulovy,
dostavame pro stav tepelné rovnovahy z rovnice (72) Kirchhoffliv zakon

e _ (1), (75)

Ky

2.10 ZA&areni absolutné ¢erného télesa

Absolutné Cerné téleso je takové téleso, které vesSkeré dopadajici zafeni pohlcuje, Zadné nepropousti ani
neodrézi.

Obecné | ze definovat koeficienty absorpce k.., odrazivosti R, apropustnosti D,, jako tu Cast zafeni, ktera se z dopadajiciho z&feni I, pohlti,
resp. odrazi nebo projde, atedy I, = k, I, ad. Zfegmé musi platit

pohlc.

Kk, + R, + D, =1. (76)

Z&eni, které vysila ngjaké téleso, zavisi pouze na jeho teploté. Uvazme, jaké vysledné mnozstvi z&feni prechézi mezi dvéma télesy o
teplotach Th a T, ktera Z&dné z&feni nepropoustéi, tj. pronéz plati D; = 0atedy R; =1 — ;5,5 = 1,2.

Téleso 1 vySev danéfrekvenci z&feni F1, z n§ téleso 2 pohlti k2 E; aodrazi (1 — k2)E1. Ztohotéleso 1 odrazi (1 — k1) (1 — k2) E4 ad.

Celkem putuje od t8lesa 1 k télesu 2 z&feni

E1(1+(1—I€1)(1—I€2)+(1—51)2(1—14,2)24—...). (77)

Oznaime-li jesté k = (1 — x1)(1 — K2), |ze pfedchozi vyraz zapsat jako soucet geometrické fady

B+ k+ R 4k +..) = f‘k (78)
Zareni, které sevréti natéleso 1, je zigimé
E1(1—ng)(1+k+k2+k3+....):%. (79)
Protoze pro zafeni druhého télesa musi platit zcela anal ogické vztahy, 1ze Ghrnné pro zafeni jdouci z télesa 1 natéleso 2 psat
ilk N Eg(ll:l:,l) _Ei+ 1Ez_; Em’ (80)
zatimco Uhrnné zafeni jdouci naopak z télesa2 natéleso 1 je
E1+E2*E1I€2. (81)

1—-k
V pripadé, Ze obé télesa budou mit stejnou teplotu, pak pro dva systémy v rovnovaze musi byt oba prispévky identické amusi tedy platit
E\ B

K1 K2

(82
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Pokud obg tél esa budou absolutné erna, plati, Ze k1 = k2 = 1 azevztahu (82) plyne, Ze dvé absolutné Cernatélesa o stejné teploté vysilgji
identické zareni.

Oznacime-li monochromatickou intenzitu z&feni absolutné cerného télesa o teploté 7' symbolem B, (T') a symbolem j, (T') vyzafovani
n&jakého neterného télesa, které je v rovnovazném stavu, plyne z rovnice (82) opét Kirchhoffliv zakon

Jv(T)
Ko (T)

= B, (T), (83)

ktery jsme odvodili bez pouziti rovnice prenosu.

Z aplikace Bose-Einsteinovy statistiky nafotonovy plyn plyne pro monochromatickou intenzitu absol utné
cerného télesa, nazyvanou téz Planckova funkce, vyraz

2h? 1
B,(T) = "————, 84
( ) CQ el?_;“ ] ( )
kde
h = (6,6260693 £ 0.0000011) - 103*J s, (85)
E = (1,3806505 + 0,0000024).10 #JK ', (86)
c = 2,99792458.10°m s (87)

jsou Planckova konstanta, Boltzmannova konstanta a rychlost svétla ve vakuu.

Integraci Planckovy funkce (84) pres celé el ektromagnetickée spektrum dostavame integralni intenzitu
zéfeni Cerného télesa

o

o0
2h v3dy
BT) = [B(Dav =3 [ ===
0 e = 1
4
_2h (kT 7‘37«*(17« _ 2tk €8)
2\ h / e —1  15c2h3"
(Integrace uvedeného vztahu neni triviani. Plati
r z3dz . i —z 3 —2z 3
/eﬂ”—l = !1_1%/(6 x°+e T4 .)dx =
0 €
TSR N S U (89)
IR TR TRAET) 90
protoze
/ef'”zgdx = %. (90)
J
0
V aplikaci narovnici (88) je
hv kT
T=m V= o (91



atedy
vidv = (kTT)L‘dem.) (92)

Jelikoz zafeni Gerného télesajeisotropni, nezavisi jeho intenzita na sméru amisto integralu hustoty energie
pro integralni hustotu z&feni erného télesa dostavame

47 B 8okt

kde a je konstanta hustoty zafeni dana nasledujicim vztahem
8k —16 7, 374

Zavedeme-li jesté Stefanovu-Boltzmannovu konstantu o vztahem
o= % = (5,670400 £ 0,000040).10 ¥Wm 2K, (95)
dostavame pro Planckovu funkci vyraz
B(T) = %T“. (96)

Jak jsme s jiz fekli v vodu, v optickém a v dlouhovingSich oborech spektra se vé&tSinou nepouziva
frekvence, ale vinova délka zafeni. Je proto uziteCné znat i vyraz pro Planckovu funkci vyjadieny pomoci

vinové dalky A
2hc? 1
N el«hT_CA -1

(97)

ktery plyne z Planckovy funkce zapsané pomoci frekvence zafeni (84) s vyuZzitim vztahtl (7) a (19).
MUzeme setaké zajimat, u které vinovée délky dosahuje pro danou teplotu funkce By (T') maxima. Jestlize
vyraz (97) pfepiSeme do tvaru

ki, ks _
BA(T) = (e™ — 1), (98)
kde
9 he
I{Jl = 2hc® a I{JQ = ? (99)
jsou konstanty, |ze podminku maxima funkce psat jako
dB,(T k o k o ok
dx_i ) _ —5n(eR — 1)+ L (eH — 1) 2B =, (100)
Zavedeme-li novou proménnou x = 7’2—; |ze tuto podminku prepsat do tvaru
54 ze"(e” — 1) =0, (101)

21



coz vede narovnici
r=>5—>be " (102)

Jgji iteratni feSeni vede k hodnoté « = 4, 96511.., coz s pfihlednutim k definici proménné = a hodnoty £
vede konetné na podminku

A T = 2897768, 6 , (103)

kdeteplotaje udanav K avinovadéka A v nm. Vztah, ktery jsme si prave odvodili, se nazyva Wienovym
posunovacim zakonem aplyne z ngj, ze maximum vyzarovani absolutné ¢erného télesase srostouci teplotou
posouva ke kratSim vinovym délkam, coz odpovidai bézné lidské zkuSenosti: barva zahfivaného télesa se
meéni od Cervené k bilé az namodral€, jak roste jeho teplota. A jak uvidime, Cervené hvézdy jsou skutetné
chladngji, nez hvézdy bilé ¢i namodralé.

Priklad

Spoctéte, u kterych vinovych délek dosahuje Planckova funkce maximum pro absolutné Cerna télesa
steplotami 3000 K, 6000 K, 10000 K a 30000 K.

ReSen

Jednoduchym dosazenim do Wienova zékona (103) dostavame vinové délky 965,9 nm, 483,0 nm,
289,8 nm a 96,59 nm. Vidime, Ze vyzafovaci maximum se pro tento rozsah teplot posouva od infratervené
do ultrafialove oblasti spektra.

Pozor ale! Kdybychom podobng, jako jsmeto praveé ucinili, vySetfovali, kde dosahuje maximaPlanckova
funkce B, (T') definovanavztahem (84), zjistili bychom, Ze nikoliv pro frekvenci odpovidajici vinové délce
maxima funkce B, (T), ale nékde Uplné jinde. Pokud budeme funkci B, (T') vySetfovat také jako funkci
vinové déky, odvodime pro je&ji maximum podminku

A T = 5099437,0 (104)

kde je opét teplotaudanav K avinovadéka A v nm. Pro teplotu 6000 K dosahuje tedy tato funkce maxima
az u vinové délky 849,9 nm. Vidime tedy, Ze funkce B, (T') a B,(T") vy3etfované obé soucasné pro danou
teplotu bud jako funkce vinove délky nebo frekvence zareni jsou dvé rtizné funkce s rtiznym prtibéhem.

V kréatkovinné oblasti spektraje ety >> 1, takze Ize Planckovu funkci By, (T") aproximovat vztahem

BA(T) = 25 e, (105)

To se obvykle nazyva Wienovou aproximaci.
Naopak v dlouhovinné oblasti spektraje k’;‘; << 1 amizeme tedy exponencielu nahradit rozvojem se
zanedbanim vySSich ¢lendi

eFTx =1 4+ —— (106)



takZe dostavame pro Planckovu funkci pfiblizny vyraz

N 2kcT

B\(T) = =1

(107)

Tomuto vztahu se fika Rayleighliv-Jeansiiv zakon.
ProtoZe se tyka dlouhovinné oblasti spektra, miizeme jef numericky pro vinové délky udané v metrech
zapsat ve tvaru

) A
By(T) = 8,27817 x 10 ”ﬁ. (108)

Priklad

Radioteleskop zméfil navinové délce 1 m intenzitu tepel ného radiového zdroje na jednotku frekvence 1,
=10 2Wm 2Hz 'sr!. Odhadnéte teplotu zdroje za predpokladu, Ze zafeni zdroje v této oblasti odpovida
dobre zafeni Cerného télesa.

ReZeni

Intenzita zafeni najednotku vinove délky 7, bude podle vztahu (19)

2

I/\ - V_Il/ ¢
C

Y
Pokud plati, ze I, = B,, dostavame z rovnice (108) teplotu zdroje 7' = 3,62 K .

ProtoZe v radioastronomii se ¢asto pouziva frekvence zafeni, je uzitetné uvést si Rayleightiv-Jeansiiv
zékon i pro funkci B, (T). Stejna priblizna aproximace jako (106) vede navztah

I, = 2,99792458 x 10~ ' (109)

B,(T) = 2k 2. (110)

c2

Je dobfe si uvédomit, ze at' uz v dlouhovinné oblasti uvazujeme frekvence nebo vinové déky, je zavislost
toku zareni tepelného zdroje na vinové délce i frekvenci prostou mocninou vinové délky nebo frekvence.
Pokud tedy budeme v dlouhovinné oblasti studovat spektrum né&akého zdroje, projevi se tepelny zdroj tim,
Ze logaritmus toku zafeni z ngj bude lineérni funkci vinové délky Ci frekvence.

2.11 Lokalni termodynamickéa rovnovaha

Hvézdna latka zcela zigjmé ve stavu dokonal & termodynamické rovnovahy byt nemiize, nebot existuje tok
zareni z nitra smérem k povrchu a z povrchu do okolniho prostoru. S vyjimkou vngsi atmosféry hvézdy
mUzeme vSak s velkou presnosti predpokladat, Zze hvézdna latka je ve stavu termodynamické rovnovahy
lokalnég, tj., Ze v daném misté | ze pole z&feni charakterizovat Planckovou funkci odpovidajici ngaké lokal ni
(od mistak mistu jin€) lokalni teploté. Loka né plati také Kirchhoffliv zakon (75).
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2.12 Efektivni teplota hvézdy
Z rovnic (36) a(96) plyne pro tok zafeni absolutné ¢erného télesa do poloprostoru vztah
7B(T) = oT". (111)

Absolutni méfeni rozlozeni energie el ektromagnetického zafeni v zavisl osti navinové dél ce ve spektrech
hvézd vedlo ke zji&eéni, Ze zafeni hvézd se v hrubém priblizeni svym priibéhem podoba zafeni absolutné
Cerného télesa. Vzhledem k tomu je pro mnohé Gvahy uzitetné zavést parametr, kterym lze popisovat
celkovy (bolometricky) zafivy vykon hvézdy L, tj. celkovy tok zafeni z povrchu hvézdy do okolniho
prostoru. Zatento parametr byla zvolena efektivni teplota hvézdy, definovanarovnici

L =41 R’ B(T.s) = 4nR?0 Ty, (112)

kde R oznaCuje polomér hvézdy. Efektivni teplota je rovna teploté absolutné cerného télesa o stejnem
rozméru jako uvazovana hvézda a vysilgjicim do vngsiho prostoru stejny tok zareni jako dotycna hvézda.

3 Klasické zplisoby pozorovani hvézd

Elektromagnetickée zafeni prichazejici z hvézd |ze zkoumat v zasadé dvojim zplisobem:

1. Bud se zajimame pfimo o spojité zafeni hvézdy, tedy o integrani tok zafeni v ngakém rozsahu
vinovych délek ajeho zmény od jedné oblasti vinovych délek ke druhé (tedy jeho “barvu”), pfipadné
o Casové zmeny pozorovaného integral niho toku v dané oblasti vinovych délek. Pak hovofimeo hvézdné
fotometrii.

2. Druhou moznosti je, Ze studujeme svétlo rozlozené na barvy ngakym disperznim elementem jako
je hranol € mrizka neboli spektrum hvézdy. V atmosférach hvézd, které jsou obvykle chladngsi,
nez vrstvy pod nimi, dochazi k pohlcovani svétla urCitych vinovych délek odpovidgjicich zménam
energetickych stavll atomil ¢i molekul v atmosférach. Spojité spektrum hvézdy je tedy obvykle preru-
Seno temnymi prouzky v odpovidajich vinovych délkach atoto carové spektrum nam poskytuje velké
mnozstvi informaci, jak o tom bude fe€ pozdgji. Pravé popsany typ pozorovani se nazyva hvézdna
spektroskopie.

3. Oba popsané zplisoby Ize kombinovat: Mizeme svétlo mfizkou rozloZit na barvy a poté ngakym
detektorem zjistovat monochromaticky tok v kazdé vinové dél ce. Podle toho, bude-li pouZity detektor
kalibrovan v absolutnich jednotkach toku nebo ne, hovorime pak o absolutni ¢i relativni spektrofoto-
metrii.

V nasledujicim vykladu si 0 hvézdné fotometrii a spektroskopii, metodach prvotniho zpracovani i o tom,
co se Ize pomoci fotometrie a spektroskopie o hvézdach dozveédét, povime podrobngi.

3.1 Spektralni klasifikace hvézdnych spekter

SoustavngSi pozorovani spekter hvézd byla zapoCata v devatenactém stol eti, ngjprve visua né pomoci spek-
troskopu a pozdgi ve spektrografech, se zaznamem nafotografickou desku. Vyznamnabyla prace Josepha
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Fraunhofera, ktery roku 1814 studoval slunecni spektrum a popsal v ném asi 600 absorbcnich Car. William
Hugginsv roce 1864 prokazal, Ze absorbcni Cary pozorované u Sluncei jinych hvézd odpovidaji absorbénim
spektriim rliznych pozemskych latek. Byly cinény rlizné pokusy spektra podle vzhledu klasifikovat (pater
Secchi v Italii, prof. Vogel v Némecku na observatofi v Potsdamu), ale nakonec se ujalaklasifikace, kterou
postupné za zakl adé mnohatisicll spekter vypracovalanaHarvardoveé observatori v USA v letech 1918-1924
sletna Annie J. Cannonova. Spektra hvézd se podle svého vzhledu déli do nasledujicich spektralnich trid:

e tfida O Jsou pfitomny Cary ionizovaného heliaHe I, neutrdniho heliaHe | aneutralniho vodiku H |
atéz Cary dvakrat ionizovaného kysliku, uhliku a dusiku O I11, C 111 aN I11.

e tfidaB Dominuji Cary neutraniho heliaHe | a neutraniho vodiku H | a pfitomny jsou té€z Cary O 11,
CIlI,NII, Felll aMgll.

e tfidaA Chybi ¢ary neutraniho heliaHe | adominuji ¢ary neutraniho vodiku H |, napadnéjsou jednou
ionizované Cary kovill skupiny zelezajako Fell, Ti Il, V 11 & Cr II.

e tfidaF Cary neutraliniho vodiku H | jsou vyrazné slabsi, i kdy? stale dominuji a ve spektru pribyva
¢ar kovU.

e tfida G Cary H aK ionizovaného vapniku (Ca Il 393,3 a 396,9 nm) jsou ve spektru dominantni,
objevuji se prvni molekularni pasy.

e tfida K Spektrum je bohaté na &ary neutranich kov.
e tfidaM Ve spektru pfevladaji molekularni pasy TiO aVO.

e tfidaL Tato tfida byla zavedena az pomérné nedavno v praci Kirkpatricka akol. (1999) v souvislosti
s hledanim tzv. hnédych trpaslikll. Ve spectrech hvézd tfidy L mizi molekularni pasy TiO aVO a
objevuji se silné Cary neutraniho drasliku K | atakécary Rb 1, Csl aCrH.

e tfidaT | tato tfida byla zavedena aZ nedavno avyznacuje se zejménaarami methanu CH, aSirokymi
spektralnimi pasy vodnich par H,O — viz prace Burgassera akol. (1999).

Je nutno si uvédomit, Ze laboratorni analyza Carovych spekter se rozvijela soubézné se studiem spekter
hvézd a zpotatku nebylo viibec jasné, Ze ve hvézdach musi existovat stejné chemické prvky jako na
Zemi. Vyrazné spektrani Cary byly oznatovany velkymi pismeny ateprve postupné byla nachazena jgich
identifikace s pozemskymi prvky Mendéegevovy tabulky. Proto byl zasadnim zjisténim fakt, ze hvézdy
spektralnich typli O a B sejevily jako modré a namodralé, hvézdy A aF jako bile, G Zluté, K oranzové a
M Cervené. Ve dvacéatych letech 20. stoleti bylo jiZ jasng, Ze existuje Uzka vazba mezi spektranimi typy a
povrchovymi teplotami pFislusnych hvézd.

Soucasné se ae ukazovalo, Ze pri stejné spektralni tfidé se vyskytuji rozdily ve vzhledu nékterych Car.
V okamziku, kdy bylo dostatek dajti o vzdalenostech jednotlivych hvézd, vy3do najevo, Ze tyto rozdily
souvisi srozdily v jasnostech hvézd stejného spektraniho typu, tedy sjejich tfidou svitivosti neboli srozdilem
jejich polomért.

To se stalo zakladem dvourozmeérné spektralni klasifikace, ktera je uZivana dodnes.
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3.2 Hvézdnafotometrie

3.2.1 Jasnosti hvézd, Pogsonova rovnice, hvézdné velikosti v riznych mezinarodné pfijatych systémech

Asi 150 let pfed zacatkem nadeho letopoCtu publikoval Hipparchos katalog poloh ajasnosti asi 800 hvézd.
Jasnosti hvézd v nem rozdélil do Sesti kategorii, pfiCemz v prvni byly hvézdy nejjasngSi. Ptolemaios pozdgji
tento katalog rozsifil o dalSich 200 hvézd. To se stalo zakladem postupné se vytvorivsi skaly hvezdnych
velikosti, coz jsou jasnosti hvézd sefazené sestupnég, tj. hvézda druhé hvézdné velikosti je méneé jasna,
nez hvézda prvni velikosti, atd. Vyznamneé v téchto rannych stadiich hvézdné fotometrie pFispéli zkuSeni
pozorovatelé Herschel a Argenlander. Ukéazal o se, ze pro empiricky se vyvinuvsi 3kalu hvézdnych velikosti
velmi priblizné plati, Ze rozdilu péti hvézdnych velikosti odpovida stonasobny rozdil jasnosti. Jasnosti
zde rozumime veli€inu Umérnou mnozstvi zafive energie z uvazované hvézdy, které prochazi jednotkovou
plochou v misté pouzitého detektoru. Jinak feCeno, velicinu mérnou toku z&feni z hvézdy jednotkovou
plochou v misté naSeho detektoru. Lidské oko vnima linearné se ménici osvétleni na logaritmicke Skale.
Na zakladé tohoto zjisténi byla zavedena moderni Skala hvézdnych velikosti na navrh Pogsona (1856) tak,
Ze zminény priblizny vztah byl pfijat jako platici presné.

Chceme-li tedy zapsat definici hvézdnych velikosti v matematickém tvaru, je to tak, Zze hledame loga-
ritmicky vztah, ktery zaroven prevraci smér Ciselné osy tak, aby vétsimu toku odpovidala mensi hvézdna
velikost, tedy

my — my = alog %, (113)
kde m; a F;, i = 1,2 oznaCuji hvézdné velikosti a na Zemi méfeny tok zafivé energie, pro hvézdu 1 a
hvézdu 2. Konstantu a zjistime z pfijaté definice Skaly hvézdnych velikosti, nebot musi platit, Zze

5 = alog100.

Pracovni vztah pro vypoCet hvézdnych velikosti, nazyvany dnes Pogsonovarovnice, je tedy

F
— =2,5log —. 114
mgy — My 0108 7, (114)
MUzeme napsat i vztah opatny
T1_ qgpaomamo) = qgq0ame ), (115)
Fa

kde 100%? = /100 = 2,511886431. Jak vidime, je pata odmocnina ze sta numericky podobna konstanté
Umérnosti v rovnici (114) a proto miize dochazet k zaméné. A€ jde o jednoduchou véc, je dobfe si pravé
feCené dobre promyslet a vyhnout se tak pfi vypoCtu hvézdnych velikosti zbyteCnym chybam.

Hvézdne velikosti se udavaji v jednotkach nazyvanych magnituda oznatovanych hornim indexem ‘m’
nebo zkratkou ‘mag.’ za €iselnou hodnotou. Jinak feCeno, hvézda tfeti velikosti je hvézda s magnitudou 370
nebo 3,0 mag. atd. 5

Zavérem této Casti jesté nékolik jednoduchych (vah o tom, jak se hvézdné velikosti skladaji. Casto totiz
stojime pred Ulohou urcit hvézdné velikosti slozek dvojhvézdy, kterou pro velkou vzdaenost od nas vidime
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jen jako jediny svitici bod a pro kterou tedy pfimym mé&fenim miizeme pozorovat pouze celkovou jasnost
zplisobenou souctem svétla obou slozek. ProtoZe rovnice (114) je v diferennim tvaru, je jasng, Ze nezaleZi
pfi udavani jasnosti napouzitych jednotkéach. Z feSeni svétel nych kfivek zakrytovych dvojhveézd |ze obvykle
ur€it pomér jasnosti obou slozek L,/ L, atedy i relativni jasnosti L, a L, vyjadfené v jednotkach celkové
jasnosti v daném oboru vinovych délek (L, + L, = 1). Hvézdnévelikosti jednotlivych slozek proto miizeme
urcit z pozorované hvézdné velikosti dvojhvézdy m podle vztahii

Li+L L
mi—m = 2,5log(Z 2):2,510g(1+L—2), (116)
1 1
Li+L L
me—m = 2,5log(Z ) = 2,5l0g(1+ (7)), (117)
2 1

Z téchto vztahl snadno odhadneme, Ze bude-li napf. dvojhvézda sloZena ze dvou stejné jasnych slozek,
bude se dvojhvézdajevit 0 2, 5log 2 =0775 jasng i, nez by se ve stejné vzdalenosti od néas jevila kazda ze
slozek dvojhveézdy. Kdyby byla pfitomnatfi stejné jasnatélesa, bude rozdil Cinit jiz 17 19.

Analogicky miizeme odhadnout, jakou celkovou hvézdnou velikost m naméfime, pokud se do zorného
pole naSeho fotometru dostanou dvé velmi blizké hvézdy o znamych hvézdnych velikostech m, am.,. Podle
predchoziho plati zfegmeé

m = my — 2,5log(1 4 10 04m2=m1)), (118)

3.2.2 RUznédruhy hvézdnych velikosti, fotometrické systémy

Je zigimé, Ze rovnice (114) nedefinuje nulovy bod 3kay hvézdnych velikosti. Navic jejasng, ze zafeni hvézd
je rozlozeno do celého elektromagnetického spektra, a proto musime pfi praktickém pouzivani dodat, pro
jakou vinovou délku hvézdnou velikost udavame. Obvykle se hvézdné velikosti v riiznych mezinarodné
prijatych fotometrickych systémech, jak o nich zde bude fec, voli tak, aby nulovy bod 3kaly odpovidal
historicky vznikle Skale hvézdnych velikosti.

Zadny detektor a zadna detekEni soustava nedokaze se stejnou (¢innosti registrovat tok zareni v rliznych
vinovych délkach. VétSina detektorli ma u urcité vinove délky maximum citlivosti a na obé strany od ni
jelich citlivost klesa. Vysledna funkce relativni citlivosti detekéni soustavy v zavislosti na vinove délce se
obvykle oznatuje vyrazem spektralni propustnost R,. MUzeme ji zasadnim zplisobem ovlivnit, jestlize pfi
pozorovani jasnosti hvézd zaradime pred detektor ngjaky barevny filtr propoustgici zafeni pouze v urcitém
znamém intervalu vinovych délek. At uz pfi méfeni pouzijeme filtr nebo budeme mé¥it bez filtru (v roli
velmi Sirokopasmoveého filtru pak stejné bude vystupovat spektralni propustnost celého systemu), miizeme
obecné pro tok z&five energie zaznamenany fotometrem F, ktery méfi tok zdroje F (), psét

F = fF(A)R(A)dA. (119)

Visualni hvézdné velikosti m,;,
Lidskéokojengjcitlivgsi ke Zluté barvé aproto je historickaska ahvézdnych velikosti vazananajasnosti
hvézd ve Zluté Casti spektra. Visuani odhady jasnosti jsou tabelovany jiz v nékolika velkych katalozich
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z minulého stoleti, napt. v Henry Draper katalogu. Presnost takovych odhadt — pokud byly zalozeny pouze
napozorovani lidskym okem —je obvykle nékolik mal o desetin magnitudy. Musim ovsem dodat, Ze pomérné
nedavno jsem se presvedCil, Ze existuji pozorovatelé, ktefi pro jasné hvézdy dosahuji presnosti asi 0103. Je
to dano jednak osobni dispozici, ale také tim, Ze sva méfeni diisledné vztahuji na fotoel ektricky zméfene
visualni jasnosti vSech pouZitych srovnavacich hvézd. Prikladem takového talentovaného pozorovatele je
Sebastian Otero z argentinské amatérské organizace Liga | beroamericana de Astronomia — viz Otero (2000).
Podobnou presnost dosahoval ale jiz dfive napf. Rigolet (1936).

Fotografické hvézdné velikosti m,,,

Po vynalezu fotografickych emulzi zaCaly byt jasnosti hvézd ziskavany proméfovanim fotografii hvézd.
Dosahovana presnost uréeni hvézdnych velikosti ¢ini zhruba 071, Pfi velmi peclive redukci mtize byt i
lepsi. Protoze ale bézne fotografické desky maji maximum citlivosti v modré oblasti spektra, lisi se takto
Ziskané hvézdné velikosti od velikosti visudlhich v zavislosti na barve (atedy povrchove teploté) hvézdy.
Astronomoveé velmi brzo zjistili, Ze existuje dobfe definovany vztah mezi spektranim typem hvézd (ureny
podle vzhledu jgich Carového spektra) a mezi barevnym indexem (m,,, — my;s).

Fotometrie s prvnimi fotocitlivymi diodami

Prvni fotoel ektricka méfeni jasnosti hvézd provadéi Stebbins na Lickoveé observatofi v USA (viz napr.
Stebbins 1916, 1921) a Guthnick a Prager (1918) v Potsdamu v Némecku. Pfesnost méfeni tak vzrostla
na0;*01-0702. Maximum citlivosti diody pouzivané Stebbinsem se nachazel o v zelené barvé kolem 500 nm.
Naproti tomu dvé riizné diody pouZivané v Potsdamu mé&ly maximum citlivosti v modré barvé. Za zminku
stoji, Zze pozorovani se s Guthnickem a Pragerem jeden Cas UCastnil i znamy Cesky astronom Bohumil
Sternberk.

Fotometrie s fotonasobici a barevnymi filtry

V obdobi mezi dvéma valkami se postupné zafaly pouzivat fotometry s fotonasobi¢em a zdrojem
vysokého napéti. Vzhledem k vySSi citlivosti fotonasobicli bylo mozné za€it pouzivat rtizné barevné filtry.
Existuji i méfeni v Sesti barvach, ale Zadné z méfeni té doby nebylo diisledné standardizovano.

~rv

malo stovek nm), stfedopasmové (nékolik desitek nm) a lzkopasmoveé (obvykle méné nez 20 nm).

Standardni barevné systéemy

Johnsontiv UBV systém

NejznaméSim a nejrozsirengdim standardnim systémem zaloZzenym na 3 Sirokopasmovych filtrech je
UBV system zavedeny Johnsonem ajeho spolupracovniky (Johnson a Morgan 1953, Johnson akol. 1966).
Ten je definovan tfemi filtry:

U : propustnost od 300 nm do 420 nm s maximem u 360 nm;

B: propustnost od 360 nm do 560 nm s maximem u 420 nm;

V' propustnost od 460 nm do 740 nm s maximem u 535 nm;
tedy ultrafialovym, modrym a zlutym.

Johnson ajeho spolupracovnici proméfili s pouzitim amerického fotonasobice 1P21 mnoho tisic hvézd a
publikovali jejich UBV magnitudy. Diky tomu adiky jasné definovanym vztahtim mezi ur&itymi fyzikalnimi
vlastnostmi hvézd a barvami v UBV systému (ty |ze charakterizovat tzv. barevnymi indexy (B — V) a
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(U — B), tj. rozdily mé&enych hvézdnych velikosti ve dvou sousednich filtrech) se jgjich systém stal velmi
popularni a dodnes patfi mezi nejuzivangsi.

Podafilo se jim rovnéz nalézt velmi uziteCné zavislosti mezi charakteristikami hvézd a jgich UBV
barvami, jak o tom bude feC pozdgji.

Sromgrentiv uvby Systém

Urcitou nevyhodou Johnsonova systému je to, Ze filtr U zahrnuje oblast vinovych délek pred i za
Balmerovym skokem. Aby bylo mozno vysku Bamerova skoku z fotometrie urCovat, navrhl Stromgren
stfednépasmovy systém s nasledujicimi ctyfmi filtry:

u : poloSitka 38 nm, maximum u 350 nm;

v : poloSitka 20 nm, maximum u 410 nm;

b : poloSifka 10 nm, maximum u 470 nm;

y : poloSitka 20 nm, maximum u 550 nm.
Diky uz8im pasmiim propustnosti poskytuje tento systém presngjsi a |épe definovany odhad nékterych
zakladnich vlastnosti hvézd. Obsahly popis vlastnosti Stromgrenova systému byl publikovan Stromgrenem
(1966). Kalibrovana velicina y magnitudy je pfimo navazana na Johnsonovu magnitudu V', coz je mozné
diky obvykle hladkému priibéhu spojitého zarfeni hvézd ve Zluté oblasti spektra. Stromgren zavedl nékolik
barevnych indexti: Kroméindexti (b — y) a (u — b), analogickych Johnsonovu systému, jsou to jesté

g = (u—v)—(v—>b)=u+b—2v, (120)
mi = (v=>b)—(b—y)=v+y-2b (121)
které jsou citlivé na chemické pekuliarity a prekryvani spojitého spektra spektralnimi ¢arami. V nékterych

zdrojich byvaji uvedeny pro jednotlivé hvézdy pouze hodnoty V', (b — y), ¢; am;. Jak je zfgjmé z definice
indext1, mlizeme v tom pripadé jednotlivé magnitudy aindex (u — b) vypotitat ze vztahll

b= V4(b—y) (122)
v = b+ (b—y)+m =
= V+2(b—y)+m, (123)
u = v+b—y)+m+c=
= V+30b—y)+2m; +c, (124)
(u—>0) = 2(b—y)+2my + c. (125)

Dal3i systémy

Johnsonliv UBV systém byl zahy rozsiten do Cervené a infratervené oblasti spektra pomoci Siroko-
pasmovych filtrll R (700 nm), 7 (900 nm), .J (1250 nm), K (2200 nm) a L (3400 nm) — viz napr. obsahlou
praci Johnsona a spol. (1966), ktera obsahuje pozorovani velkého poCtu jasnych hvézd.

Johnson a spol. (1975) publikovali méfeni 1380 jasnych hvézd ve 13-tibarevném stfednépasmovém
systému, jehoz filtry pokryvaji rozsah od 330 do 1110 nm ajsou kalibrovany i absolutng, takze |ze pomoci
nich studovat rozlozZeni spojitého spektra hvézd.

Mezi kanadskymi astronomy dosahl urcité obliby DA O systém (podie Dominion Astrophysical Observa-
tory ve Victorii), ktery pouzivaftfi filtry, [55], [44] a[35] aje dosti blizky UBV systému. Zluta magnituda
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Tabulka 1: Filtry systému Zenevské observatore, vsechny daje jsou v nm

Filtr: U B 14 Bl Bz V1 G

Aerr.. 3458 4248 550,8 402,2 4480 5408 5814
polosifka 170 283 298 171 164 202 206

je opét redukovana tak, aby pIné odpovidala V' magnitudé Johnsonova systemu. V tomto systému bylo
proméfeno nezanedbatel né mnozstvi hvézd — viz napf. Hill aspol. (1976) a citace tam uvedené.

Znamy je sedmibarevny systém stfedo- a Sirokopasmovée fotometrie, pouZivany od roku 1960 astronomy
Zenevské observatore. Jeho charakteristiku shrnuje tabulka 1.

Katal og informaci o mé&feni jasnosti hvézd v téchto anékterych dalSich systémech | ze nalézt napoCitacovée
adrese

http://obswww.unige.ch/gcpd/cgi-bin/photoSysHtml.cgi?0 .

Existuji i rtizné systemy pouzivané na druzicich, které byly kalibrovany, napf. systém UV hvézdnych
velikosti Ziskany pro fadu hvézd holandskou astronomickou druzici ANS nebo americkym satelitem OAO2.
V nedavné dobeé se stala velmi popularni Sirokopasmova a velmi presna a dobre standardizovana méfeni
jasnosti ziskavana druzici Hipparcos v Sirokopasmovém H, filtru.

Situace bohuzel neni dosud takto priznivav hodné kratkovinnych oborech rentgenového a gama zéareni.
Tam jednotlivé druzice mé&fi v pasmech, ktera jsou dana konstrukci pouzitych detektor druZice. Jsou vak
alespon kalibrovana pomoci nékterého znamého zdroje vyskoenergetického zafeni na obloze.

3.2.3 Redukcefotoektrickych méfeni jasnosti hvézd

Fotoel ektricka méfeni jasnosti hvézd jsou nejpfesngSi mérici technikou, ktera se pouzivajiz od dob prvni
svétove vaky. Trebaze by se zdalo, ze postupy méfeni a zpracovani musi byt za takovou dobu jiZz zcela
standardizovany, je to pravda jen Castecné.

Jak jsme to jiz probrali vy3e, je intensita svétla kazdée hvézdy funkci vinovée déky zéfeni a ve velmi
hrubem pfibliZeni |ze z&feni hvézdy aproximovat zafenim absol utné cerného télesa s teplotou odpovidajici
efektivni teploté hvézdy. Pro redlné hvézdy — stejné jako pro absolutné Cerna télesa — plati, ze maximalni
intenzita jegjich zafeni se s rostouci teplotou posouva smérem ke kratSim vinovym délkam.

Prechod od méfenych k mezinarodné srovnavatel nym hvézdnym velikostem

Osvétleni, které zaznamena detektor nadeho fotometru (citliva dioda, fotonasobi¢ nebo CCD prvek),
ovdem neodpovida barevnému rozlozeni jasnosti hvézdy, protoze dopadagjici zafeni je dvojim zplisobem
transformovano.

Prvnim transformacnim prostfedim je zemska atmosféra. V optické oblasti spektra plati, Ze ¢im kratSi
je vinova déka dopadajiciho zafeni, tim vice je zemskou atmosférou zeslabovano. Tomuto zeslabeni se
fika atmosfericka extinkce a je — stginé jako ve hvézdnych atmosférach — vyslednym efektem absorpce a
rozptylu dopadajiciho zafeni. Extink¢ni koeficient v dané barveé pouZivany v praktické hvézdne fotometrii
udava procento zeslabeni dopadajiciho svétla v magnitudach po prlichodu vrstvou atmosféry pro hvézdu
v zenitu, tedy najakys jednotkovy sloupec vzdusné hmoty. Je zfgimé, Ze svétlo hvézdy u obzoru prochazi

30



daleko vé&tSim sloupcem vzdudné hmoty. Bylo zjisténo, Zze pro ekvivalentni sloupec vzdusné hmoty X
v hvézdnych veli€inach zhruba plati, Ze je nepfimo Umérny kosinu zenitové vzdaenosti. Pro cely rozsah
vzdusnych hmot, ve kterych ma jesté smysl provadét fotoelektricka méfeni jasnosti, se dobfe osvédCuje
aproximacni vztah

X = (1 —0,0012tan?2) secz. (126)

Je mozné se 0 tom presvédCit, porovname-li tento vztah numericky s pfesngSim vztahem, ktery odvodil
Bemporad:

X =secz—0,0018167Q — 0,02875Q* — 0, 0008083(Q)?, (127)
kde
Q =secz — 1. (128)

OznaCime-li m a m, mé&enou hvézdnou velikost hvézdy a hvézdnou velikost, kterou bychom stgnym
pristrojem namé¥ili vné zemske atmosféry a £ linearni extinkéni koeficient, plati tedy

m =mqy + kX. (129)

Spravna interpretace tohoto jednoduchého vztahu zasluhuje urcity komentéF. Stav zemského ovzdusi, jeho
prizratnost i barevna propustnost se s ¢asem dosti rychle méni. Tyto zmény jsou — jak se da olekavat
— tim vyrazng8i, ¢im hloubgi na dné vzdudného ocednu se nachazime. Na horskych observatorich se
stabilnimi klimatickymi podminkami (La Sillav Chile, Sutherland v Jizni Africe, Maidanak ve stfedni Asii
Ci observatore na Havaji) jsou tyto zmeény relativné malg, ani zde je vSak nelze pro presna méfeni prehlizet.
V pripadé proménlivého pocasi takové zmény nastavaji i v priibéhu noci abézné jsou zejménaod jedné noci
ke druhg, kdy se béhem dne atmosféra zahfeje primym slunetnim zafenim. V diisledku zmén stavu ovzdusi
dochazi prirozené ke zménam extinkcniho koeficientu ajeho zavidosti navinove délce.

Jestlize je pristroj stabilni a méfi tok z pozorovaného objektu ve formé négak kalibrované vychylky
mé¥iciho pristroje ¢i jako potet pulsti v pristrojich poc€itajicich fotony, tedy néjakou velicinu, kterou budeme
oznatovat N, pak plati

m=2,5log N + ¢, (130)

kde ¢ je libovolné zvoleny nulovy bod 3kaly pristrojovych hvézdnych velikosti. Zde ovsem implicitné
predpokladame, Ze méfena velicina N je linearni funkci dopadajiciho toku zafeni. Tak tomu je pouze
vV omezeném pracovnim rozsahu pouziteho detektoru. Zafizeni, ktera pocCitaji dopadajici fotony zéafeni,
obvykle prestavai byt linearni pro prilisjasné zdroje, kdy jiz detektor “ nestihd’ spocitat vsechny dopadajici
fotony. Proto je tfeba u zafizeni poCitagjicich fotony jako prvni krok zpracovani aplikovat korekci natzv.
mrtvy Cas (dead-time) podle nasledujiciho vztahu

N =n-e?, (131)

kde N je skutecny a n pristrojem zaznamenany pocet fotoml a d je koeficient mrtvého Casu (dead-time
coefficient), ktery je tfeba pro dané detekéni zafizeni empiricky zjistit. Hodnota koeficientu mrtvého ¢asu
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byva zpravidlakolem 10-"-10-8. Veli¢inu N, kterou je tfeba pouZit v rovnici (130), vypotteme ze vztahu
(131) iteracne.

Méné znamo je, Ze i analogovy vystup fotonasobice se miize pro hodné jasné zdroje chovat nelinearng,
ale v opatnem smyslu: méfené vychylky jsou Vétsi, nez odpovida skutetné jasnosti méfeného objektu.
OznaCime-li opé& symbolem N spravnou vychylku, n vychylku zaznamenanou pfistrojem a V' vysoké
napéti zdroje fotonasobice ve voltech, plati

2

N=n(l- ki), (132)
kde k jekonstantadanavl astnostmi ohmickych odport nadynodéach fotonasobi&e ajeho anodovym proudem.
Napf. pro starSi fotometr pouzivany na observatofi Hvar inila hodnota této konstanty 37,5.

ZkuSenost ukazuje, ze velmi Casto neni detekCni aparatura béhem noci dokonale stabilni a Ze se tedy
meéni nulovy bod méfene skaly hvézdnych velikosti. Zmény pristrojového nulového bodu mohou nastavat
napr. v diisledku zmén vysokého napéti, ménit se miize | citlivost samotného fotonasobice (zefména pokud
neni temperovan na stalou teplotu), ato jak s ménici se pracovni teplotou pristroje, tak se zménami teploty
ovzduSi béhem noci. Jak vidime z rovnice (129), je extinkéni koeficient k£ smérnici pfimky udavajici, jak
rychle se v daném misté a v daném Case méni hvézdna velikost v zavislosti na ménici se vzdusné hmoté.
Pokud budeme urcovat extinkcni koeficient z nasich méfeni v situaci, kdy dochéazi ke zménam nulového bodu
pristroje, pak se prirozené miizeme dockat toho, ze nami uréeny extintni koeficient bude zcela nespravny.
Jinymi slovy, to co se pfi pozorovani béhem noci v nékterych pfipadech méni, je nulovy koeficient ¢, nikoli
samotny extinkéni koeficient £!! V nékterych pripadech se ovsem miize ménit skutecny extinkéni koeficient,
nékdy dokonce nartiznych mistech oblohy rtizny. Pozoroval jsem takové zmény zejménav mistech, kde se
priizratnost ovzdusi ménilav diisledku proménné vihkosti — napf. vlivem blizkosti more. Stoji za zminku,
Ze jsem takové zmeny zjitil i na vysokohorské observatofi San Pedro Martir v nadmorské vysce 2850 m.
Observatof se nachazi na Uzkém poloostrové Baja California, ktery oddéuje Tichy ocean a Kalifornské
more.

Zkusenost ukazuje, Ze Casovou zménu nulového bodu I ze obvykle dostatetné dobfe popsat jako linearni
nebo kvadratickou zavislost na €ase. Obecnatransformacni rovnice vyjadrfujici prevod mezi vnéatmosferic-
kou a mé&fenou hvézdnou velikosti tedy bude

m = mg + kX + at® + bt + ¢, (133)

kde ¢ je Cas mé&eni. Jde-li skutecné o Casovou zménu nulového bodu pristroje, mély by koeficienty a, b ac
byt stejné pro méfeni v kterémkoliv fotometrickém filtru.

Pokud dochazi ke skuteCnym zménam extinkce béhem noci, | ze je doceladobie model ovat polynomickou
zavidlosti, tfebai patého stupné, tedy

m = mgy + X(k() + klt + k2t2 + kfgtg + k4t4 + k5t5), (134)

kde k; (i=0, 1, 2, 3, ...) jsou koeficienty polynomu Casové zavidosti extinkce a mohou se prirozené vyrazné
liSit od méfeni v jednom filtru ke druhému.

Mnoho - i velmi zkuSenych — pozorovatel &l zmény nulového bodu & zmény extinkce béhem noci nebere
v potaz. Je ziejme, Ze v tom se skryva velké nebezpeti. Zeména u pozorovacich programt, u nichz jsou
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zZmeény jasnosti jedné hvézdy zaznamenavany po delSi dobu béhem noci, nastane nutné silna korelace mezi
Casem méfeni a vzduSnou hmotou. Pokud napf. pozorovatel ur€i hodnotu extinkéniho koeficientu z rovnice
(129) anikoliv (133) ¢i (134), projevi se pripadna asova zména nulového bodu nebo priizratnosti v uréeni
chybné hodnoty extinkéniho koeficientu k.

Ke druhé transformaci mé&feného svétla dochazi ve vlastnim méficim pristroji. Vechny optické Casti
dalekohledu a fotometru (zrcadla, ¢ocky, filtry) zeslabuiji svétlo rliznych vinovych délek rtizné arovnéz cit-
livost detektoru fotometru ke svétlu rtiznych barev je rlizna. Mé&enajasnost je proto obecné vzato slozitym
integralem pres vechny kfivky spektralni propustnosti jednotlivych optickych a detekénich elementti pou-
Zitého pristroje. Pokud bychom tedy chtéli provadét absolutni méfeni rozloZeni energie ve spektrech hvézd,
museli bychom vyslednou kfivku propustnosti pristroje velmi peclivé promé&it. Zatim jen poznamengjme,
Ze pokud jsou jiZ takova méfeni rozlozeni energie pro nékteré hvézdy k dispozici, mlizeme problém vyiesit
tak, Ze mé&Feni provadime diferentné viici nékteré takove hvézde.

V této chvili budeme pojednéavat pouze o zpracovani méfeni jasnosti v nékterém mezinarodné defino-
vaném systému. Pro jednoduchost a nazornost budeme vétSinu transformacnich vztahti psat pro Johnsontiv
UBYV system, zcela anal ogické rovnice vaak |ze pouZit i pro systémy jiné.

Kdyby se nam jednalo pouze o spolehlivé mé&feni zmén jasnosti nékterého objektu v Case, vystaili
bychom pii diisledném pouZivani stejného pristroje pouze s opravami o zdanlivé zmeény jasnosti zplisobené
zemskou atmosférou a zménou nulového bodu pristroje. Mnozi pozorovateléto tak i délgji. Lze tak ovsem
s Uspéchem Cinit pouze tehdy, rpﬁiemeli s byt jisti, Ze optické vlastnosti pFistroje se s Casem nemeéni. Tak
tomu ale bohuzel nikdy neni. Cerstvé pohlinikované zrcadlo dalekohledu odrézi svétlo kratSich vinovych
délek Iépe, nez totéz zrcadlo vystavené rok vlivu zemského ovzdusi. S Casem se miize ménit i spektralni
citlivost pouziteho detektoru. Je proto zadouci i bé&Zna méfeni jasnosti proménnych hvézd vzdy peclivé
redukovat na standardni systém.

SkuteCnost, ze zadny detektor neméfi monochromatickou hvézdnou veli€inu, nybrz hvézdnou velicinu
integrélni, ktera vznika jako soucet prispévkil pfes urcitou oblast vinovych délek — viz rovnice (119)-
zplisobuje, Ze vlastnosti pristroje maji viiv i na méfené zeslabeni svétla zemskou atmosférou. Pro¢? Rekli
jsmesi jiz, ze horké hvézdy vyzafuji vice svétla pro kratSi vinové délky nez hvézdy chladné. Jestlize tedy
méfime integrani hvézdnou velicinu pres ngakou oblast vinovych déek, pak je ziggmé, Ze horka hvézda
relativné vice prispivav kratkovinné a chladna v dlouhovinné ¢asti pasma propustnosti. Zaroven ale vime,
Ze pohlcovani svétla zemskou atmosférou roste se zkracujici se vinovou dékou. V dusledku toho bude
okamzity extink¢ni koeficient pro libovolnou integralni hvézdnou velicinu vzdy ponékud vysSi pro horké,
nez pro chladné hvézdy.

Parametricka zavislost extinkéniho koeficientu na barvé hvézd byla dosti neStastné nazvana extinknim
koeficientem druhého Fadu nebo barevnym extinkénim koeficientem. Narozdil od stavu zemské atmosféry se
optické vlastnosti pristroje ajeho spektrani citlivost méni jen zvolnas Casem, takze je béhem jedné sezbny
méfeni miiZeme povaZzovat za stalé. Totéz tim padem plati i pro barevné extinkéni koeficienty. Je proto
velice nerozumné urCovat je oddéené pro kazdou noc méfeni spolu s linearnimi extinkénimi koeficienty,
jak se to doporucuje v klasickych navodech na fotometricke redukce, které byly vypracovany jesté pred
érou elektronickych potitatll (viz napf. Hardie 1962).

Barevné extinkéni koeficienty jsou dany viastnostmi pouzitého pristroje, jsou proto béhem pozorovaci
sezbny stalé a musi byt urceny z co negjvétSiho poCtu méfeni za celou sezbnu. Logicky proto patfi mezi
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pristrojovéetransformatni koeficienty. K jejich spolehlivemu urceni je navic nezbytné poridit méfeni jasnosti
horkych i chladnych standardnich hvézd ve velkém rozsahu vzdusnych hmot, alespon do vzduSné hmoty
2. Je tfeba si rovnéz uvédomit, Zze pokud bychom mohli mé¥fit Cisté monochromatické hvézdne veliciny,
Zadne barevné extinkZni koeficienty by nebylo tfeba urCovat. Pro méfeni v izkopasmovych filtrech je také
skutecné miizeme spol ehlivé zanedbat.

Z toho, co jiz bylo feCeno, vyplyva, Ze problém nastava tehdy, chceme-li porovnavat méfeni jasnosti
ze dvou rliznych pristrojli nebo i z téhoz pristroje, ale z rliznych let. To vedlo pfirozené ke snaze vytvorit
rlizné standardni, referentni systémy hvézdnych jasnosti. K definici takovych systemii bylo obvykle pouzito
nékolikabarevnych filtrli o znamé spektralni propustnosti akonkrétni pristroj, pomoci kterého byly zmereny
stovky €i tisice hvézd po celé obloze. Uloha barevnych filtrli je, zhruba feteno, dvoji:

1. Jednak predstavuji dominantni ¢len urcujici spektralni prlibéh dané integrani hvézdné veliciny. To
zgji¥tuje, ze tento spektralni priibéh bude pro rlizné pristroje a danou integralni hvézdnou velicinu
alespon priblizné podobny.

2. Druhym dulezitym poslanim barevnych filtrli je, ze nam umoziuji - jsou-li vhodné zvoleny - velmi
dobfe méfit barvu hvézd a charakterizovat jegjich spektrani vyzafovaci charakteristiky.

Predstavme si, Ze bychom konkrétni pristroj, ktery bychom zvolili pro definici standardniho systému,
umistili vné zemské atmosféry a zméfili s nim pro ngakou hvézdu standardni UBV hvézdné veliciny.
Protoze sama funkce logaritmus ma tendenci ”linearizovat” nelinearni priibéh logaritmovane veliciny, a
protoze v obdobi pred zavedenim pocitatll existovala snaha pouzivat co nejjednodussi funkéni zavislosti,
byl i pfi definici Johnsonova systému ucinén predpoklad, Ze obecné neznamou a slozitou funkeni zavislost
mezi vnéatmosférickymi hvézdnymi veli¢inami a barvami z rliznych pristrojii méficich s UBV filtry — Gi
z rliznych sezbn méfeni tymz pristrojem - |ze dostatecné dobre popsat linearnimi vztahy

V = U0—|—H1(B—V)+H2,
(B—V) = Hj3(b—wv)y+ Hy, (135)
(U—B) = H5(U—b)0+Hﬁ,

kde indexem 0 jsou oznaCeny vnéatmosférické hodnoty méfené naSim pristrojem. Koeficienty H jsou
transformacni koeficienty barevného systému fotometru na systém standardni a Ize je pro danou sezbnu
povazovat za konstanty.

V domnéni, Ze Johnsonem pouZivané transformacni vztahy je tfeba dodrzovat, redukuje bohuzel dodnes
naprosta vétsina i velmi renomovanych autorll sva méfeni pomoci transformagnich rovnic (135), tfebaze
jiz Gutiérrez-Moreno a kol. (1966) a Harmanec a kol.(1977) ukazali, Ze zegména pro index (U — B) tak
dochazi bézné k chybam fadoveé 0,1 mag. a doporucili pouzit aespon pro (U — B) index bilineéarni vztah

(U—B) :Hg(u—b)0+Hﬁ(b—U)0+H7 (136)

Harmanec a kol.(1977) rovnéz jako jedni z prvnich provadéi na pocitaci redukce pro celou sezbnu a
urCovali transformacni koeficienty z dat ziskanych z celé fady dobrych noci. TentyZ postup zvolili i Harris
akol.(1981) aManfroid a Heck (1983).

V literature existuje nékolik teoretickych studii, které ukazuji, Ze rozdily v propustnosti filtrli a dalSich
elementl rliznych pouzitych pristrojii musi vést k nelinearité transformatnich zavislosti (King 1952, Golay
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1974, Young 1974, 1992, Beckert and Newberry 1989). Velmi pfesvédCive to bylo prokazano i empiricky -
viz studii Cousinse a Jonese (1976) - ktefi ukazali, ze k takovym nelinearitam dochazi i pro stfednépasmové
barevné systemy jako je Stromgrentiv systém uvby. V minulosti pouze Harrisakol. (1981) pouZili nelinearni
vztahy, konkrétné polynomickou zavisost naindexu (B — V') pro veiciny vy — V a (b — v), anaindexu
(U — B) pro (u — b)y. Jako prvni rovnéz upozornili nato, Ze vzhledem k tomu, Ze standardni jasnost hvézdy
je transformovana atmosférou a pristrojem, je spravné povazovat v transformacnich vztazich standardni
hvézdné veli¢iny za nezavisle proménné. (Pro plivodni linearni vztahy natom ovsem nezalezel o).

Harmanec, Horn a Juza (1994) empiricky zjistili, Zze pro spolehlivé a dostatecné presné transformace
do standardniho systému je tfeba uvazovat polynomickou zavislost az do tfeti mocniny v (B — V), de
i linearni zavidost naindexu (U — B), a vytvorili pfislusny soubor zpracovatelskych programd, ktery je
nyni mezinarodné dostupny v poCitaCove siti Internet (viz nize). Ukazali soucasné, Zze druhou podminkou
co nejpresng Sich redukci je postupné zpfesnéni standardnich hvézdnych velicin vSech standardnich hvézd,
které sek transformaci pouZivaji. Nazakladé velmi poCetnych UBV méfeni mnohajasnych hvézd ziskanych
v prtibéhu 15 let na observatorich Hvar a Skalnaté Pleso zpresnili UBV hvézdné veliiny celé fady srovna-
vacich akontrolnich hvézd, pouzitych v dlouhodobém programu studiazmeén jasnosti hvézd se zavojem (Be
stars) ahvézd chemicky pekuliarnich (CP stars). Vzhledem k tomu, Ze tyto hvézdy jsou znatné rovnomérné
rozlozeny po celém severnim nebi, 1ze je zajisté vyuZit jako transformanich standardlii v mnohabudoucich
pozorovacich programech.

Transformacni rovnice pouzité v reduk¢nim programu HEC22 az do verze 13 magji nasledujici tvar:
A. Transformace zemskou atmosférou:

v = v+ G+ G Xy + Got + Gist?,
b — b[) + G2 + GGXB + Glot + G14t2, (137)
u = uy+ G+ G Xy + Gt + Gyt

kde koeficienty GG jsou transformacni koeficienty, které je tfeba urcit (nebo zafixovat) pro kazdou noc
pozorovani. Pro jednokanalové fotometry je mozné uvazovat okamzitou vzduSnou hmotu X pro méfeni
v kazdem filtru zvI&&t.

Od verze 14 programu HEC22 je mozno model ovat i Casove proménnou extinkci atransformace zemskou
atmosférou ma pro méfeni v az 4 barevnych filtrech? tvar

V=1 + G1 + G5 X + Gg tXV + G13 tQXV + G17 thV + GQl t4XV + G25 t5Xv,
b="1by+ Go+Gs X + Gt Xp+ Grat*?Xp+ G’ Xp + G t' Xp + G t° X,
u=ug+ Gs+ G X + G tXy + G5 * Xy + G 3 Xy + Gog t* Xy + Gor t° Xy,

w = wy + G4 + Gg X + G12 tXW + Glﬁ tZXW + GQO t3XW + G24 t4XW + Ggg t5XW

(138)

Je také mozné modelovat linearni nebo kvadratickou zmeénu nulového bodu pristroje béhem noci. V tom
pripadé se ale koeficienty Casovée zmeény urCi z méfeni ve Zluté barve a fixuji se pro dasi filtry. Casova
zménapristrojového nulového bodu by setotiz mélaprojevit ve vdech filtrech stejné. Prislusnétransformacni

INap¥. pro Stromgreniiv uwby systém |ze interpretovat v nasledujicich rovnicich filtry tak, ze Stromgreniiv filtr 4 je oznaten symbolem v stegjinéjakov U BV
systému, zatimeo Stromgrenlv filtr v je oznaten symbolem w.
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rovnice proto maji tvar
v =19+ G +Gs Xy +Got+ G312,
b: bo+G2 +G6XB+G9t+G]3t2,
u=1uy+ Gs +G7 Xy + Gyt + G312,
w = w0+G4+G8XW+th+G13t2.

(139)

B. Sezbnni transformace do standardniho systému
Jak jiz bylo feCeno, uvazuje se polynomicka zavislost v indexu (B — V') alinearni zavislost na indexu
(U — B) ajezahrnutai barevna extinkce podle vztahli Younga (1992). Pfislusné rovnice maji tvar

’I)OZV + H](B*V)+H2(U*B)+H3Q+H4T—|—

+ H;XyCy(B -V +0.5X,C,)+ H,,
+ Hy XpCi(B-V +0.5XgCY) + Hys, (140)
U,OZU + H]g(B*V)—FH]Al(U*B)+H]5Q+H]6T+
+ H17XUCQ(U — B+ 0.5XUCQ) + ng,
kde
Q= (B_V)Qa T = (B_V)ga C1=Gs — Gs, Oy = Gr — Gé. (141)

Schema vypocCtu pomoci téchto rovnic je podrobné popsano v praci Harmance, Horna a Juzy (1994)
a cela sada redukénich programll umoziujicich redukci dat, archivaci a vybirani dat z archivll (HEC22,
VY PAR a pomocné programy) je publikovana v praci Harmance a Horna (1999) a je téz volné dostupna
pro zgemce.

Zaveérem této Casti stoji zazminku, Ze z povahy véci vyplyva, Ze transformace anal ogické transformacim
(140) Ize pouzit i k vzajemnému prevodu dvou barevnych systémll mezi sebou, pokud jsou oba systemy
dobre definovany a vnitfné konsistentni.

3.24 Praktickéaspekty fotometrickych pozorovani a redukci

Povézme si nyni néco o prakticke strance pozorovani aredukce. Systemovy pristup, ktery je usnadnén poci-
tatovym zpracovanim dat, dovol uje maximal ni mérou optimalizovat napf. pozorovaci program promennych
hvézd tak, aby bylo mozno ziskat datav mezinarodnim systému bez velké ztraty ¢asu na méfeni standardul.

Pozorovatel &€ proménnych hvézd budou zasadné pouZivat metodu diferencialni fotometrie, to znamena,
Ze budou spolu se studovanou proménnou hvézdou méfit i dveé blizké neproménné hvézdy, obvykle nazy-
vané srovnavaci a kontrolni hvézda. ZkuSenost totiz ukazuje, Ze priizratnost ovzdusi se Gasto béhem noci
cyklicky meéni (typické cykly byvaji 10-30 minut). Pfi diferencialni fotometrii se tyto zmény kompenzuji
tim, Ze mé&fenou jasnost srovnavaci z méfeni pred a po méfeni proménné interpolujeme k okamziku méfeni
promeénné hvézdy a okamzitou jasnost proménné urime tak, ze rozdil mezi jeji méfenou jasnosti ainterpo-
lovanou jasnosti srovnavaci pricteme ke znamé (nemeénné) jasnosti srovnavaci hvézdy. S kontrolni hvézdou
pfi zpracovani zachazime stejnéjako s proménnou. Jgji rozptyl hodnot vypovidao skutecné presnosti nasich
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méfeni. Pokud se po zpracovani ukaze, Ze jasnost kontrolni hvézdy se béhem noci nebo noc od noci méni,
mUiZe to znamenat jednu ze dvou véci:

a) chybu redukce - nap¥. Spatné urcené extinkcni koeficienty - nebo

b) proménnost kontrolni & srovnavaci hvézdy.

Pokud jde o druhy pripad, miizeme cel ou situaci zachranit tak, Ze redukce opakujeme s pouzitim kontrol i
hvézdy v Uloze hvézdy srovnavaci.

Uvedme si nékolik praktickych zasad, které se vyplati pfi pfipravé pozorovaciho programu, viastnim
pozorovani a pri zpracovani dodrzet:

A. Priprava

1. Srovnavaci a kontrolni hvézdu ke studované proménné volime pokud mozno podle nasledujicich
kritérii:

e Jasnosti azefménabarvou (spektralnim typem) by srovnavaci hvézdamélabyt co nejblizsi studo-
vané proménné. Dodrzenim této zasady omezimevliv moznych chyb pfi transformaci do standard-
niho systému i pfipadnych chyb zplisobenych mirnou nelinearitou pristroje pres velky dynamicky
rozsah.

e Srovnavaci, proménna a kontrolni hvézda by s mély byt na obloze co ngblize. Tim znatné
potlatime chyby plynouci z nepfesného uréeni atmosférickych transformagnich koeficient.

e |dedlni je zvolit takovou srovnavaci a kontrolni hvézdu, pro kterou jsou znamy dobré standardni
hodnoty v pouzitém systému méfeni (UBV, uvby a podobné). PYi dodrzeni této zasady miizeme
vSechna méfeni srovnavacich akontrolnich hvézd vyuZzit souCasnéi k ureni notnich a sezonnich
transformaCnich koeficientll. Zeiména v pripadech, kdy béhem noci a sezony méfime vétsi potet
rliznych skupin hvézd, eliminuje tento postup prakticky nutnost ztracet ¢as na speciani méreni
standardti nutnych k urceni transformatnich vztah.

2. Kromé srovnavaci a kontrolni hvézdy se vyplati k dané proménné zvolit jesté jeden transformacni
standard vyrazné odlidné barvy (Gervenou hvézdu k modré proménné a naopak). Takovou hvézdu stati
zmé¥it nékolikrat béhem méfeni dané proménné a ziskame tim dalsi opérny bod pro dobré urceni
transformaCnich vztahtl.

B. Mé&feni:

1. OznaCime-li symboly P, S, K a ST proménnou, srovnavaci a kontrolni hvézdu a barevné odlisny
standard, pak optimalnim zplisobem mé&feni je sekvence
SK-ST-P-SK-P-SK-P-S.... S-P-ST-K-S
V&mnéme si symetricky obracené sekvence na konci méfeni. Takto volena sekvence zgjiti, ze i
v piipadg, Ze se nade srovnavaci Casem ukaze jako proménna, mtizemei vici kontrolni hvézde, ktera
nastoupi na jeji misto, véechna mé&feni linearné interpolovat. Ze stejného diivodu se vyplati méfit
kontrolni hvézdu stejné Casto jako proménnou.
Matoi druhy, stejnépadny diivod: Netrpélivce, ktefi by to povazovali zaztratu Casu acasoverozlisovaci
schopnosti upozoriiuji, zejedinétimto zplisobem se mohou spol ehlivé presvédCit o rea nosti pripadnych
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rychlych zmén studované proménné — a presvédCit o nich i ostatni. Jinak se jim mtize snadno stéat, ze
za rychlou proménnost budou vydavat nahodné cyklicky priibéh v rozdilu zmén priizratnosti v misté
srovnavaci a promenné. (I takove pfipady neni priliS nesnadné v astronomicke literature nalézt.)

. Kazdou hvézdu méfime bezprostfedné po sobé ve vSech barevnych filtrech uzitého systému a méfeni
ukon¢ime zmé&fenim jasnosti oblohy v oblasti méfené hvézdy ve stejnych filtrech. Vzhledem k po-
vaze transformatnich vztahll a jejich zavislosti na okamzité barvé hvézd je z hlediska transformace
do standardniho systému naprosto nepfijatelné méfit napf. hodinu v jedné barve, pak ve druhg, atd.

. Dllezitym faktorem je doba mé&Feni v kazdem filtru. ZkuSenost ukazuje, Ze integracni ¢as 10 sekund
byva obvykle postatujici. Pro velmi pfesna méfeni malych zmén jasnosti je vhodné volit Gmérné delSi
Cas pro slabsi signaly (v zavislosti na jasnosti a barvé hvézd a propustnosti jednotlivych filtrl), pred
zpracovanim je pak ae tfeba prevést vsechny signdly do jedné 3kaly, napr. tak, Zze méfenou hodnotu
délimedobou mé&feni. Pro pfesnaméfeni jevsak tfebasi uvédomit, zerovnice (140), dovol ujici mnohem
presngSi prevod hvézdnych velikosti na standardni UBV systém, v sobé z hlediska pfesnosti méfeni
skryvaji i urcité nebezpeci. PouZijeme-li pro méfeni ve vSech tfech filtrech stejnou integratni dobu,
pak vzhledem k nizké propustnosti filtru U budou mit méfeni v ném vyrazné nizsi pomér signal/Sum
nez méfeni vefiltrech B a V. Pokud bude mit pouZity systém propustnosti citelné odlisné od systému
standardniho, budou koeficienty H, a Hy v rovnicich (140) nenulové aniZSi presnost méfeni ve filtru
U se promitnei do pfesnosti ve filtrech V' a B. To je tfeba mit na paméti. VEc |ze feSit napr. tak, ze
pouzijeme delSi integraCni dobu pro méFeni ve filtru U.

Samostatny problém predstavuji z tohoto hlediska fotometricka méfeni pomoci CCD detektoru. Je
totiz tfeba si uvédomit, Ze cely snimek tj. méfeni jasnosti vSech hvézd, které se na CCD detektoru
zobrazi, nevyhnutelné ziskame s jedinou expozi¢ni dobou. To zplisobi, ze pomér signa/Sum bude
klesat s klesgjici jasnosti méfenych hvézd. Tento fakt je urCitou nevyhodou CCD fotometrie, ktera
naopak poskytuje vyhodu souCasného méfeni proménng, srovnavaci a kontrolni hvézdy a dovoluje
tak ziskavat diferencialni fotometrii sludsné presnosti i v horSich povétrnostnich podminkéach, kdy
fotometrie pomoci fotoel ektrickéeho fotometru jiz nepfichazi v Gvahu.

. Pro studium velmi rychle proménnych hvézd, napf. hvézd typu ¢ Sct, je tfeba dosadhnout co nejvetsi
Casoveé rozliSovaci schopnosti a pozorovatel je nucen se uchylit k mé&eni v jedinem filtru. R&d bych
upozornil, Ze i v tom pfipadé je nutné méfit soubézné i kontrolni hvézdu. Z povahy véci plyne,
Ze ngpresngsi budou mé&eni ve Zluté barvé (ngmensi extinkéni koeficient, nggmensi transformacni
barva studované hvézdy (atato podminka byva pro & Sct hvézdy, hvézdy se zavojem a dalsi rychle
promeénné obvykle spinéna), je mozné i méfeni v 1 ¢i 2 barvach transformovat na standardni systém,
pokud ovSem v dané sezbné dostateCny poCet méfeni ve vSech barvach k definici transformacnich
vztahll ziskame. Program HEC22 je i natuto moznost zafizen.

. Je velmi dlllezité uvazit celkovou strategii pozorovani béhem noci. Pokud bychom napf. pozorovali
jednu skupinu hvézd, postupnéklesajici od zenitu k obzoru, nebylo by pfi redukci mozné odliSit linearni
extinkci od plynul&zmeény nulového bodu pristroje, jak jsme se o tom jiz zminili. Pokud takovasituace
nastane, je zadouci Cas od Casu zmé&it n§jake standardni hvézdy v rozdilnych vzdusnych hmotach, aby
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nocni transformace popisujici stav ovzdusi a pristroje byla naezité urCena. Pokud ale méfime béhem
noci jak vychazejici, tak zapadajici hvézdy a pouZivame srovnavaci a kontrolni hvézdy se znamymi
hodnotami standardnich hvézdnych velikosti, nemusime Zadna dodateCna méfeni provadét a nocni
transformacni koeficienty bude snadné pfi redukci urcit.

6. Pfi m&eni jasnych hvézd je nékdy nutné kvlli ochrané fotonasobice zafadit zeslabujici Sedy filtr.
Doporucuji vyhnout se nazvu “neutrdni filtr”, ktery sev literatufe Casto vyskytuje. Zadny takovy filtr
totiZz neni barevné skutecné neutrani a chceme-li Ziskat standardni hvézdné veliciny, je tfeba zvl astni
opatrnosti. V zasadé | ze postupovat dvojim zplisobem:

e Pokud to dynamicky rozsah fotometru a nas pozorovaci program dovoli, pak je idedlni méfit
vSechny pozorované hvézdy se zafazenym Sedym filtrem, a pro tato mé&feni urcit vSechny transfor-
macni koeficienty.

e Jestlize vySe uvedeny postup neni mozny, pak je tfeba opakovanym méfenim vhodné volenych
hvézd se zafazenym Sedym filtrem a bez ngj urcit pfesny koeficient zeslabeni pro kazdy barevny
filtr zvl&&t. V ultrafial ovem oboru se tento koeficient zesl abeni miize dokonce pro éervené amodré
hvézdy liSit, vylouCena neni ani zména propustnosti od noci k noci.

C. Redukce

1. Pokud nezname - napf. z predchozi sezbny — koeficienty sezbnni transformace pouzitého pristroje
—je nglepsi redukovat data z celé sezony nejprve v instrumentalnim systemu (vSechny koeficienty
H zvolime nulové a pro linearni extinkéni koeficienty zadame hodnoty odpovidgjici primérnym
stfedoevropskym podminkam: napr. v systemu UBYV' je rozumné predpokl adat stfedni koeficienty 077,
0745 a 0725 v uvedenem poradi filtrl).

2. Vysledky prvotni redukce je tfeba pecClivé prozkoumat. Jednak opravime pfipadné chyby a vylou-
¢ime chybna méfeni, hlavné vSak posoudime kvalitu jednotlivych noci a jeich pouzitelnost k urceni
transformaCnich vztahll. Zde | ze vytknout nasledujici zasady:

e Pokud se pro standardni hvézdy iSi jgjich naméfené hodnoty od hodnot standardnich systematicky
jinak pro velké a pro malé vzdusné hmoty, dovolime ngjprve vypocet extinkce, a jestlize je
v odchylkach poté patrny soustavny trend v Case, pfidame jesté vypocCet linearni i kvadratickée
zmény nulového bodu.

e Prakticka zkuSenost ukazuje, Ze extinkEni koeficienty Ize z dat dostateCné presné urcit, jestlize
rozdil ngjvétSi a nggmendi vzdusné hmoty pro standardni hvézdy Cini aespon 0,2; v opatném
pripadé je |épe pouzit stfedni extinkeni koeficienty.

3. V nékterych nocech, kdy dochézel o k velkym zménam ve stavu ovzdusi, nejsme schopni systematicky
priibéh odchylek odstranit ajako lepsi postup se jevi rozdélit takovou noc vhodnym zplisobem na dvé
Ci vice Casti aty zpracovat oddélené. Totéz je nezbytné udéat, pokud jsme ucinili prestavku v méfeni,
béhem niz jsmepristroj vypnuli. Jestlize v nékteré casti noci nel ze extinkeni koeficienty urcit, je mozno
pouZit jejich hodnoty z Casti nasledujici ¢i pfedchozi.
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4. Dobréastabilni noci s malymi odchylkami (napf. do 0;"03) oznaCime jako vhodné k vypocCtu transfor-
macnich koeficientll H. Program pak zpracuje cely soubor méfeni z dané sezony a urci transformacni
koeficient pouze z méfeni standardnich hvézd z téch noci, které jsme jako vhodné ozna€ili.

K dosazeni dobrého vysledku je tfeba mit pomérné bohaty soubor méfeni z vétSiho poCtu noci a
s dobrym zastoupenim rtiznych standardnich hvézd. Je tfeba, aby nas soubor pouzitych standardnich
hvézd obsahoval nejen hvézdy rliznych barev, ale také n&jaké hvézdy, které jsou zCervenal é a hvézdy
mimo hlavni posloupnost. Diivodem k poslednimu vyslovenemu pozadavku je, ze pro hvézdy hlavni
posloupnosti existujeprakticky jednoznatné pfifazeni mezi jejich barevnymi indexy (B—V) a(U — B),
takZe pouze pomoci nich by transformatni zavislost na téchto dvou indexech jakoZto dvou nezavisle
promeénnych nebyla urena. Pokud se nam nepodafi méfeni dostatetné bohatého souboru standardnich
hvézd béhem dané sezbny ziskat, je jistg§Si zvolit rezim programu, ktery spocte pouze bilinearni
tranformalni vztahy. Pro orientaci |ze uvést, ze Zadny z transformacnich koeficienttl H by nemé
dosahnout hodnot vétSich nez 0,2, ngvySe 0,3 (pro ultrafialovy obor), jinak je s nadi transformaci
patrné néco v neporadku a nezbyva, nez znovu peclivé prozkoumat volbu noci, zjistit, zda jsme
neprehlédli trend nulového bodu, chybna méfeni a podobné.

Podobneé je tfeba zvéazit, zda je mozno v dané sezbné urcovat barevné extinkeni koeficienty (Hs, Hq,
H,,). Pokud nemame méfeni standardnich hvézd ve vzdudnych hmotach 2 avice z nékolikanoci béhem
sezony, bude vypoCet nepresny a je |épe tyto koeficienty zvolit pevné. VSechny musi byt zaporné a
orientatné |ze doporucit napr. hodnoty -0,03 az -0,05 ve zlutém a ultrafialovém oboru a-0,1 v modrém
oboru.

5. Ke konetnému zpracovani pouzijeme vypoctene transformacni koeficienty H.

3.25 Prevody mezi fotometrickymi systémy

Z principu Veci je zigime, Ze transformace (140) pro pfevod pristrojovych vnéatmosferickych instrumen-
talnich hvézdnych velikosti na standardni system musi byt pouZitelné i pro prechod mezi dvéma dobre
definovanymi fotometrickymi systemy. Navic je mozné nanéktery standardni systéem prevést i méfeni méné
dobre definovaného systému v pripadech, Ze pro hvézdy, o které jde, zname hodnoty barevnych indext
ve standardnim systému. To je velmi dobfe pouzitelné pro nékteré typy proménnych, u nichz se barva se
Zménami jasnosti méni jen malo.

Uvedme si zde nékolik takovych prevodt, které byly definovany v posledni dobé:

Bozic aspol. (1995) zjigtili, Zze stara méfeni Guthnicka a Pragera s Rb diodou |ze diferenctné velmi dobfe
prevést na Johnsondv filtr B pomoci nasledujiciho vztahu

AB = Ab+0,2366 A (B — V). (142)
Holmgren a spol. (1999) publikovali diferencni pfevodni vztah pro Stebbinsova méfeni:
AV = Amsgy — 0,64915 A (B — V) — 0,01603 A (U — B). (143)
Hill aspol. (1997) naezli nasledujici prevod mezi DAO aUBYV systémem:
V. = [55],
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(B—V) = 1,1348X +0,02368Y, (144)
(U—B) = 0,24453X + 0,74611Y — 0,37301.X2 + 0, 50754.X?,
kde X = [44] — [55] aY = [35] — [44].

Harmanec (1998) publikoval nasledujici prevodni vztah mezi Johnsonovou V' magnitudou a Siroko-
pasmovou H,, magnitudou z druzice Hipparcos:

V = H,—0,2964(B — V) +0,0050(U — B)
+ 0,1110(B — V)* +0,0157(B — V)? + 0, 0072. (145)
BoZi€ a spol. (1999) a Harmanec a spol. (2000) zvergnili pfevodni vztah mezi tfinactibarevnym systemem
a Johnsonovym systémem:
V = mss+0,01930bv + 0,01830ub — 0, 06538¢ + 0, 02411¢ 4+ 0, 01434
B = my3 — 0,03528bv + 0,01464ub — 0,02837¢ — 0,03429¢ + 0, 00006 (146)
U = mg+0,10478bv — 0,15289ub + 0, 11294¢ — 0, 06538t + 0, 01686,

kde

mas = ms2 + [(33 — 52) + (35 — 52) + (37 — 52)]/3,
My3 = Mgy + [(45 — 52) + (40 — 52)}/2,
mss = msy+ (52 — 58)/2, (147)

2 3
bv = my3 — mss, ub = ma5 — my3, q=0bv*, t=0b",

pri¢emz Johnson tabel uje magnitudu ms, ajednotlivé barevné indexy (33 — 52) atd.
Transformagni vztahy umoziujici transformovat méeni v rtiznych fotometrickych systémech do John-
sonovasystému UBV publikovali Harmanec a Bozi¢ (2001).

3.3 Urcovani fyzikalnich vlastnosti hvézd z fotometrickych méreni

3.3.1 Modul vzdalenosti, bolometricka korekce a zarivy vykon hvézdy

Jak jsme s jiz uvedli dfive, bylo velké mnozstvi hvézd proméfeno v Johnsonové UBV systému a téz
ve Stromgrenoveé uvby. Hvézdné velikosti méfené ve Zluté barvé Stromgrenova systému y jsou primo
navazany naJohnsonovy hvézdné velikosti ve Zlutémfiltru V' jeho systému, atotéz plati i o nékolikadalSich
pouZzivanych systémech. | z dalSich praktickych diivodt se pfi srovnavani dat z rliznych zdrojli jevi hvézdna
velikost méfena ve Zluté barveé jako nejvhodnési: rozloZeni energie hvézd se v oblasti Zluté barvy kolem
550 nm meéni jen zvolna s vinovou délkou a také extink¢ni koeficient nasi atmosféry je pfi pozorovani
ve Zluté barveé nizsi, nez v barvé modré ¢i fialové. (Za dobrych pozorovacich podminek zfidkakdy na
kterékoliv pozemské observatofi presahuje hodnotu 0,3 — 0,4; v dobrych podminkach byva pouze asi 0,15.)
Zevsech téchto diivodUl jsou méFeni ve Zluté barvé zatizenangjmensimi chybami atakée se nejsnaze prevadgi
na standardni system.

Chceme-li ovSem z méfeni jasnosti ve Zluté barveé ziskat predstavu o bolometrickém zafivém vykonu L,
(napf. proto, abychom jej mohli porovnat s n&akym modelem), musime provést nékolik krokd.
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Nejprve musime naméfenou zdanlivou hvézdnou velikost prepoCitat na velikost absolutni, ktera je
definovana jako hvézdna velikost, kterou by hvézda méla ve vzdaenosti 10 pc od nés. Protoze tok zareni
v prazdném prostoru ubyva se Ctvercem vzdalenosti d, je ziggmeé

2

d
MV—V:—2,5logm:5—5logd. (148)

Vlivem mezihvézdné hmoty dochéazi v&ak na velkych vzdaenostech k pohlcovani svétla hvézdy, coz se
obvykle popisuje absorpnim koeficientem ve Zluté barvé Ay.. Po proméfeni fady hvézd, u nichz bylo
mozno ziskat urCitou predstavu o jejich vzdaenosti od nés, bylo zjisténo, Ze absorpci ve Zluté barve lze
vcelku dobre popsat pomoci vztahu

Ay = 3,2E(B - V), (149)

kdevelicinaE(B —V) = (B —V) — (B — V), 0znatuje zCervenani barevného indexu (B — V). Index
nula oznatuj e ve fotometrickych systémech obvykle nezCervena & hodnoty, jaké bychom naméfili, kdyby
nebylo mezihvézdné absorbce. ZEervenani £ (B — V') sedaz méfeni v Johnsonoveci Stromgrenove systemu
obvykledobre urcit pro hvézdy hlavni posloupnosti. Napt. pro UBV systéem zjistili Johnson aM organ (1953)
aJohnson (1958), Ze pro hvézdy spektralniho typu B s povrchovymi teplotami nad asi 10000 K |ze definovat
velicinu

E(U - B)
=(U-B)— ——2(B— 150
ze které | ze pfimo spocitat nez€ervena ou hodnotu (B — V'), podle vztahu
(B—V), = 0,332Q. (151)
Soucasné zjistili, Zze Cara zCervenani v diagramu (U — B) vs. (B — V) je blizka pfimce, konkrétné
E(U — B)
_— 7 = 2 E(B-V). 152
BB 1)~ 72+ 0 5B ) (152)

Kombinaci vztahli (150), (151) a (152) dostaneme rovnici pro vypotet nezéervenalého indexu z pozorova
nych UBV hodnot:

0,332(U — B) — 0,239(B — V) — 0,0166(B — V)?
1—0,0166(B — V) '

Pomoci ni arovnice (152) tak mtizeme vypocitat neztervenaé hodnoty obou index{l a z rovnice (149) pak
i zdanlivou hvézdnou velikost ve Zluté barvé:

Vo=V — Ay (154)

(B~ V)= (153)

Pro absol utni hvézdnou velikost ve Zluté barvé, zvanou obvyklevelikost visualni, tak dostavamejednoduchy
pracovni vztah

My =Vy+5—5logd =V, + 5+ 5logp, (155)
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kde p = d' je paradlaxa, vyjadiena v obloukovych vtefinach. Z toho, co bylo feceno vyse, vyplyva,
Ze paralaxa je Uhel, pod kterym je z dané hvézdy vidét astronomicka jednotka. Dodegjme, Ze modulem
vzdalenosti byvaoznatovan rozdil nezCervenal € pozorované visua ni magnitudy a magnitudy absolutni. Pro
modul vzdalenosti tedy podle (155) plati

MODUL =Vy— My =V — Ay — My =5logd — 5. (156)

Vztah (155) mizeme prirozené pouzit jen tehdy, zname-li vzdaenost hvézdy od nas. Pro hvézdy do
vzdaenosti asi 100 pc bylo mozno vzdaenosti jiz od dob astronomického vyuZiti fotografickych emulzi
urcovat trigonometrickou metodou. V nedavné dobé se diky mimoradné tspésné druzici Evropskékosmické
agentury Hipparcos, ktera méfila velmi presné paralaxy a téz jasnosti hvézd v obdobi let 1989-1994,
podafilo tuto hranici prakticky o jeden fad zvétsit. Kromé toho |ze méfeni jasnosti druzice Hipparcos,
pofizovanave velmi Sirokopasmovém filtru aoznaCovanajako H,, v mnohapfipadech velmi presné prevést
na Johnsonovu hvézdnou velikost ve Zluté barvé pomoci vztahu, ktery publikoval Harmanec (1998) — viz
rovnice (145). Jinou—i kdyZ podstatné méné presnou — moznosti je odhadnout absol utni visua ni magnitudu
atedy i vzdaenost podle vzhledu spektra hvézdy. Tato metodatzv. spektroskopicke paralaxy bylanavrzena
Adamsem a Kohlschiitterem (1914).

Rozdil mezi bolometrickou avisualni absolutni hvézdnou velikosti se nazyvabolometrickakorekce BC'.
Bolometrické korekce byly empiricky uréeny na zakladé méfeni hlovych primérli hvézd pomoci inten-
zitniho interferometru, méfeni jejich rozlozeni energie a s pouzitim modelli atmosfér pro odhad prispévku
z kratkovlnné Casti spektra. Souhrnné jsou jako funkce efektivni teploty tabelovany v praci Code a spol.
(1976) nebo v zavidlosti na spektranim typu hvézd v praci Popper (1980). Jgjich prictenim k absolutni
visuani velikosti ze vztahu (155) dostavame potfebnou absol utni velikost bolometrickou:

Mo = My + BC. (157)

Tuto bolometrickou hvézdnou velikost miizeme jiz pfimo porovnat s bolometrickou hvézdnou velikosti
spoCtenou ze zafiveho toku hveézdy, udaného v jednotkach zafiveho toku Slunce, ktery byva obvykle
v pracech s modely hvézdnych niter tabelovan:

L,
Mbo] - MbOlO = *2, 5 IOg I . (158)
O]

ProtoZe novg i studie ukazuji, ze zafivy vykon Slunce se ponékud méni béhem jedenactil etého slunecniho
cyklu, aprotoze hodnotasamazéavisi nasoucasné presnosti nasich méfeni, vyskytuji sev literatufe pro zafivy
vykon Slunce mirné odlisné Udaje. To je ovdem neprijemnost, ktera do naSich srovnani vnasi zbytetnou
nepresnost navic. Proto Mezinarodni astronomicka unie prijala na svem 23. valném shroméazdeni r. 1997
resoluci, ktera stanovi, Zze nadal e se nebude nulovy bod 3kaly bolometrickych hvézdnych velikosti definovat
pomoci bolometrického zéfivého vykonu Slunce, nybrz tak, ze bolometricka hvézdna velikost

Mo = 070 (159)
odpovida zafivému vykonu

L =3,055x 102 W. (160)
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To jinymi slovy znamend, Ze |ze zavést absolutni Skalu pro prevod zafiveho vykonu na bolometrickou
magnitudu ve tvaru

My = 712125 — 2, 5log L, (161)

kde zafivy vykon je udan ve watech. Snadno si |ze ovéfit, Ze tato definice dobfe odpovida nasledujicim
Casto uvadenym hodnotam pro bolometricky zarivy vykon Slunce
Mypo,=+47"75a L = 3,846 x 1026 W,

3.3.2 Efektivni teplota hvézdy

Efektivni teplotu hvézdy |ze odhadnout pfimo z jejiho spektralniho typu. Existuji rtizné skaly efektivnich
teplot od rtiznych autordl, jako dobrou |ze doporucit napf. skau publikovanou v praci Popper (1980).
Idealni ovSem je pouzit k urceni efektivni teploty spoctené detailni modely hvézdnych atmosfér a srovnavat
pozorované a spoctené profily fady spektranich Car, az nalezneme model, jehoz spoCtené Cary nejlépe
popisuji spektrum pozorovaneé.

3.3.3 Hertzsprunglv-Russalldv diagram pro jednotlivé hvézdy a pro hvézdokupy

KdyZ se podaFilo definovat spektralni klasifikaci vtom duchu, jak jsmeji zde popsali atéz zméfit trigonome-
trické paralaxy pro dostatecny pocet hvézd, zaCali astronomové zkoumat zavislost mezi spektranim typem
hvézd a jejich skutetnou jasnosti. Konstruovali proto diagram, kde na osu = zobrazili spektrani typ a na
osu y hvézdnou velikost. Mezi prvnimi takové diagramy publikovali Hertzsprung (1911) a Russell(1914),
podle nichz se diagram nazyva Hertzsprungtiv-Russel {iv (dale HR). Nicméngé viibec prvni takovy diagram
publikoval Rosenberg (1910). Rosenberg a Hertzspung konstruovali prvni HR diagramy pro hvézdy z ote-
viené hvézdokupy Plejady. Protoze vzhledem k velké vzdaenosti kupy od nas je rozdil ve vzda enostech
jednotlivych hvézd kupy zanedbatelny, |ze takto porovnavat jasnosti vSech pozorovanych hvézd kupy aniz
bychom znali jejich vzdalenost od néas. Tento trik vyuZivaji astronomove pro riizné (¢ely dodnes. Navic je
tfeba si uvédomit, ze v dobre definovanych barevnych systémech existuje spolehlivé pfifazeni mezi spek-
tranim typem a barevnym indexem, napf. barevnym indexem (B — V') Johnsonova systemu, jak jsme o
ném jiz mluvili. Pro danou hvézdokupu pak stati provést méfeni jasnosti jejich ¢lentl v ngakém standard-
nim fotometrickém systému a poté zkonstruovat diagram barevny index versus zdanliva visuani hvézdna
velikost. Takovy diagram je v zasadé jen jinym provedenim HR diagramu.

3.34 Poloméry hvézd
Jestlize ngjakym zplisobem pro danou hvézdu uréime jak efektivni teplotu, tak i jeji bolometricky zafivy
vykon, pak mtizeme z definice efektivni teploty (112) odhadnout takée polomér hvézdy. Plati ziegjmé

47r0*R?D

M1 — Miol, = —2,5log( ) — 5log(R/Re) — 101og Te, (162)

coz po dosazeni numerickych hodnot konstant a pfijatych hodnot pro Slunce vede na uziteCny pracovni
vztah

Mypor = 42,369 — 5log(R/Rs) — 10log Teg. (163)
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Tabulka 2: Vztah mezi spektrem, barevnym indexem, bolometrickou korekci a teplotou pro hvézdy hlavni posloupnosti podle
Poppera (1980); doplnéno o odhady efektivni teploty pro hvézdy tFidL aT

Spektrum B -V  B.C. logTes

o7 -031 -36 4585
o8 -0305 -34 4551
o9 -030 -32 4521
095 -0295 -31 4497
BO -0285 -29 4475
BOS5 -028 -2,83 4,455
Bl -026 -259 4418
B2 -024 -236 4364
B3 -020 -194 4,280
BS -016 -144 4190
B6 -014 -117 4149
B7 -012 -094 4112
B8 -009 -0,61 4,063
B9 -006 -031 4,015
A0 000 -015 3974
A2 +0,06 -0,08 3,943
A5 +0,14 -0,02 3911
A7 +0,19 -0,01 3,890
FO +031 -001 3,844
F2 +0,36 -0,02 3,826
F5 +043 -0,03 3,810
F8 +054 -0,08 3,785
GO +059 -010 3,772
G2z +063 -013 3,768
G5 +066 -014 3,762
G8 +0,74 -018 3,738
KO +082 -024 3,715
K2 +092 -035 3,690
K5 +115 -066 3,633
K7 +1,30 -093 3,604
MO +141 -121 3,589
M1 +148 -149 3571

M2 - -1,75 3,556
M3 - -196 3,542
M4 - -2,28 3,528
M5 - -259 3,513
M6 - -293 3,497
M7 - -346 3,459
M8 - -40 3418
LO - - 3,30
TO0 - - 311
T9 - - 2,98
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Tabulka 3: Vztah mezi spektrem, barevnym indexem, bolometrickou korekci a teplotou pro obfi hvézdy podle Poppera (1980)

Spektrum B -V B.C. logTeg

Gerveni obi
GO +064 -013 3,763
G5 +090 -034 3,676
G8 +095 -0,38 3,662
KO +1,01 -042 3,636
K1 +1,09 -048 3,629
K2 +1,16 -053 3,624
K3 +126 -060 3,593
K4 +143 -090 3,591
K5 +151 -1,19 3,575
MO +157 -128 3,574
M1 - -1,36 3,566
M2 - -152 3,563

Tento vztah mlizeme naopak napf. pro zakrytové dvojhvézdy, u nichz uréime polomér z feSeni svételne
kfivky, pouZzit k urceni bolometrické magnitudy a tedy k odhadu vzdalenosti soustavy od nés.

Dnes, pfi znal osti mnohem presngjSich paralax jasnéjSich hvézd z méfeni druzice Hipparcos miizeme od-
hadovat poloméry jednotlivych hvézd s dobrou presnosti. Kombinaci rovnic (155), (157) a (163) dostavame
pracovni vztah pro vypotet polomérti hvézd

log(R/Rz) = 7,474 — 2logTeg — 0,2BC — 0,2V, — log p. (164)

Zazminku stoji, Ze napf. pro hvézdy O aB tj. pro rozsah efektivnich teplot od asi 10000 K do 40000 K, se
funkce 2 log T.¢ + 0, 2 BC meéni s efektivni teplotou jen dosti pomalu. To je pFiznive, nebot z toho vyplyva,
Ze i pri pomérné nepresné znalosti efektivni teploty hvézdy miizeme z rovnice (164) dostat spolehlivou
hodnotu poloméru, pokud zname dobfe jasnost hvézdy aj€ji pfesnou paral axu.

Pro néktere jasngsi hvézdy byly pomoci intezitniho interferometru zméfeny Ghlové priméry 6 v oblou-
kovych vtefinach. Pro tyto hvézdy je mozné urcit polomér nezéavisle z pracovniho vztahu

0
R/R. = 107, 546, (165)

kde Ghlové jednotky udavame v obloukovych vtefinach (konstanta uvedeného vztahu je tedy
(1pc/Ry)(w/180)(1/3600) /2, nebot udavan byva obvykle Ghlovy primér amy pocitame polomér). Lze se
presvédCit, Ze pro tak malé Uhly, o které zde jde (obvykle zZlomky obloukové vtefiny) |ze tan 6, ktery by se
spravné mé ve vztahu (165) objevit, spolehlivé nahradit pfimo Ghlem. Porovnani ukazuje, Ze v uvedenych
pripadech vedou obé metody k dobré shodé a Ze tedy miizeme nalezenym polomértim diivérovat.
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3.3.5 Absolutni vizualni hvézdna velikost z poloméru a monochromatického toku
Jako cviteni v zachazeni s astrofyzikanimi veli¢inami popisujicimi zafeni si miizeme take uvést, jak Ize
absolutni vizuani hvézdnou velikost urcit pro hvézdy o znamém poloméru s pouzitim monochromatického
toku ze syntetickych spekter jako to ucinili napf. Schonberner a Harmanec (1995).

Podle novéjsi absolutni kalibrace pro Vegu (« Lyr), kterou publikovali Tug aspol. (1977), jejei méfeny
monochromaticky tok ve vinové délce 545 nm (odpovidajici efektivni vinové délce Johnsonovafiltru V)

foeer = 3678x10 fergem 25 'nm .

Méfenajasnost Vegy vefiltru V' je Vieg, = 0703, Pro studovanou hvézdu miizeme tedy psét

Vega’
J 545

Vo — VVega = _27 5 lOg ];if545 (166)

coz vede po dosazeni numerickych hodnot pro Vegu narovnici
—log faus = 0,4V + 7, 4224, (167)

Pro zde pfijatou hodnotu slunecniho poloméru 695508 km Ize rovnici (38) prepsat do logaritmického
tvaru

R
log fsa5 = 2log T2 log R [km] — 21ogd[pc] — 21og(3, 085678 x 10™[km]) + log 7 + log Fi45(168)
O]
Po vyjadfeni numerickych hodnot a dosazeni z rovnic (167) a (155) dostavame pracovni vztah

R
My, = 23,4364 — 2,51og F545 — 5 log N (169)

Toto urCeni absolutni vizuani magnitudy samoziejmeé neni zcela nezavislé na ureni pomoci bolome-
tricke magnitudy a bolometrickeé korekce, nebot’ teoreticky monochromaticky tok Fi,s musime zvolit pro
konkrétni efektivni teplotu. Pfesto predstavuje uzitetnou kontrolu klasického postupu, nebot nezavisi ani
na bolometrické korekci, ani na méfené vizuani jasnosti hvézdy opravené o zCervenani.

3.3.6 Blackwellova-Shallisova metoda urovani Ghlovych primér i hvézd

OznaCme zéfivy vykon sférické hvézdy o poloméu R neboli jeji bolometricky tok z celého povrchu
do okolniho prostoru za jednotku ¢asu symbolem L. Pak 1ze zfgjmé psat

Ls = 4 R*Fs, (170)

kde Fs oznaCuje bolometricky tok z jednotkové plochy napovrchu hvézdy do poloprostoru. Ten [ze ovSem
vyjadFit pomoci definice efektivni teploty (112), takze vztah (170) |ze psét jako

Ls = 47 R*0 Ty (171)
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Necht se studovana hvézda nachazi ve vzdalenosti d ajeji linearni primér oznatme D = 2R. Vzhledem
k tomu, Ze vzdalenosti hvézd od nés jsou VUG jejich rozmérlim obrovske, Ize funkci sinus zcela presné
nahradit prvnim ¢lenem Taylorova rozvoje a Uhlovy rozmér hvézdy psét ve tvaru
D 2R
[/ i — 172

Uvazujme nyni monochromaticky tok jednotkovou plochou na povrchu hvézdy Fs, a méeny na Zemi
Fr . Celkovy monochromaticky tok povrchem hvézdy a povrchem koule o poloméru d musi byt stejny a
plati tedy

AT R*Fs\ = dwd’ Fi ». (173)
Z toho tedy plynou ziegjmé vztahy
FE
R=d¢—= 174
For (174)

[FE
=2 -, 175
Fsa (179

Pro bolometricky tok z uvazované hvézdy méfeny na Zemi Fr, |ze analogicky psat

R?  6?
Fi = f.?ﬁ = ZOTS{T (176)
neboli
4
0T = % (177)

ProtoZe v infraCervené oblasti spektra se tok zafeni normanich hvézd méni s vinovou délkou jen pomalu
a zavisi jen velmi slabé na efektivni teploté hvézdy, je vyhodné méfit monochromaticky tok prave v této
oblasti elektromagnetického spektra.

Urceni Uhlového rozméru provadimev praxi tak, Ze podle vzhledu spektrazvolime hruby odhad efektivni
teploty hvézdy. Pro ten z vhodného model u atmosféry pfijmeme pro studovanouinfratervenou obl ast spektra
hodnotu Fs , as pouzitim mé‘eného toku v dané oblasti ur¢ime prvni odhad Ghlového priiméru z rovnice
(175). Pomoci ng apomoci méfeného bolometrického toku hvézdy u Zemé Fr zpresnime hodnotu ef ektivni
teploty z rovnice (177) acely iteratni proces opakujeme.
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3.4 Redukce spektrogramt hvézd

Spektrogramy hvézd jsou bohatym zdrojem informaci a dovoluji nam uréovat celou fadu Udaj{:

e radialni rychlost hvézdy (dale RV z anglického ‘radial velocity’) tj. rychlost do sméru k pozorovateli,
kterou ziskame porovnanim vinovych délek znamych spektranich ¢ar s nepohyblivym laboratornim
zdrojem; kladna RV znamena, Ze se od nas objekt vzdaluje, jeho ¢ary jsou v diisledku Dopplerovajevu
posunuty smérem k delSim vinovym délkam;

e centralni intenztu (/..), tj. intenzitu v jadru Cary vyjadfenou v jednotkach Urovné spojitého zareni
v daném mist€; pro absorpcni Cary jetedy tato veliCinavzdy mensi nez jedna;

e ekvivalentni Sifku (EW), coz je plocha spektrani Cary méfena opét v jednotkach Urovné spojitého
z&reni v dané vinové délce;

e Sifku ¢ary (FWHM) méFenou v polovicni hloubce ¢ary mezi centrem ¢ary a Grovni spojitého zarent;

e promitnuta rotacni rychlost hvézdy (dale v sin i), tj. rovnikovalinearni rotatni rychlost v priimétu do
sméru k pozorovateli (i je Ghel sklonu rotatni osy hvézdy vIci nebeské sféfe); tato velicinaneni pfimo
méFenou velicinou, uréuje se z rotatniho rozsifeni profilti spektralnich Car; pro konkrétni spektralni
caru lze prirozené nalézt dobrou korelaci mezi FWHM awv sini.

Obecngji vzato nam spektra hvézd poskytuji informace o chemickém sloZeni jgjich atmosfér a diky
zavisosti excitace a ionizace jednotlivych chemickych prvkll na teploté také o povrchovych teplotach
hvézd.

Prvotni redukce spekter
Cilem prvotniho zpracovani spektrogramii je provést dvé kalibrace:

e Stanovit funkcni zavislost mezi linearni polohou s na desce od néakého zvoleneho nulového bodu a
vinovou délkou )\ ve spektru.

e Zgjigtit, aby zobrazeni spektra v relativnich intenzitach bylo Gmérné toku zafeni z hvézdy v kazde
vinové délce.

Kalibrace vinovych délek

Tento Ukol je spoleCny pro fotograficke i elektronické spektrogramy a liSi se pouze podle toho, zda
zpracovavame spektrum z hranolového i z mFizkového spektrografu. Ke kalibraci se obvykle pouziva
carové emisni spektrum ngakého laboratorniho zdroje s arami 0 znamych vinovych délkach. Bézna byla
spektra zel ezného oblouku, pozdgji se zataly pouZzivat rlizné druhy vybojek. Nyni je hodné rozsifeno pouziti
Car thoria, protoZetento prvek mav cel ém optickém oboru velké mnozstvi Car, dosti rovnomérnérozl ozenych
po celém spektru.

Pro hranolovy spektrograf se obvykle pouzivaformule navrzena Hartmannem (1906):

C

(s — s9)®’

A= Ao+ (178)
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kde C' a« jsou pristrojové konstanty aindex 0 oznatuje nulové body linearni skaly askaly vinovych délek.
Pro mrizkovy spektrograf |ze pouzit formuli

S — So
f
kde o je Uhel miizky, f jeohnisko kamery, k jetad spektraa D = 10V ~! jemfiZzkovakonstanta(V oznacuje
pocCet vrypl mrizky na 1 mm afaktor 10° zgjituje, aby v pripadé, ze vdechny méfené idaje budou v mm,

bylaskalavinovych délek v nm). Rovnici (179) |ze pro praktickée vypotty prepsat do tvaru

A= ?(sina + sin(

+a — 1)), (179)

A = a; + aqsin(ags + az), (180)

akoeficienty a; urcit metodou nejmensich ¢tvercli z méeni srovnavacich Car. Protoze pracovni oblast miizky
jeobvyklev linearni Casti funkce sinus, méni se disperze mrizkového spektrografu jen mélo svinovou délkou
aje v principu mozné rovnici (180) nahradit polynomem tfetiho stupné. Pouziti funkce sinus vsak dava
robustngsi vysledky a moznost v pripadé potfeby i extrapolovat vné oblasti pokryté srovnavacimi Carami.
Krome toho je mozné si z koeficientll a, zpétné spoCitat parametry spektrografu (ohnisko kamery, Uhel
miizky apocCet vrypl) a ujistit setak, Ze prolozeni funkce neni zatizeno vétsimi chybami.

Rozdil mezi fotografickymi aelektronickymi spektry spocivapfi této kalibraci pouzev tom, Ze srovnavaci
spektrum se na fotografickou desku zpravidla exponuje nad a pod hvézdné spektrum béhem expozice
hvézdného spektra, zatimco u elektronickych spekter se porizuje na stejné misto detektoru jako hvézdné
spektrum ato pfed a po expozici hvézdného spektra.

Kalibrace intenzt

Fotograficka emulze reaguje jako nelinearni detektor, to znamena, Ze zCernani desky neni pfimo Umérné
dopadagjicimu toku zafivé energie. Chceme-li proto dostat potfebné informace z fotografického spektra,
stojime pred Ukolem kalibrace densit na intenzitu. K tomu U¢elu se obvykle exponuje na fotografickou
desku tzv. kalibragni spektrum, bud prouzky nebo krouzky, vzniklé prosvétlenim stupnovitého Sedého klinu
0 znamych odstupnovanych propustnostech ngjakym laboratornim zdrojem bilého svétla. Deska se proméfi
namikrodensitometru pomoci zdroj e svétlaafotonasobice slinearni odezvou, ktery méfi tzv. transparenci 7',
tj. tok zdroje svétla mikrodensitometru, které prodlo v tom kterém misté deskou. Z proméfeni kalibracnich
klinll se pak uréi vztah mezi densitou, coz je zaporné vzaty logaritmus transparence, a intenzitou a tato
funkeni zavislost se pak pouzije napfevod density hvézdného spektrado intenzit. Vyhodné je misto density
pouZit tzv. Bakerovu densitu Dy (poprvé navrzenou Bakerem 1925):

Dg = log ((%)7 — 1) , (181)

kde T jetransparence v misté Cisté desky. Vyhodou Bakerovy density jeto, Ze pfi vhodnévolbé~ ~ 1 pro
dany typ fotografické emulze je intenzita teméf linearni funkci Bakerovy density.

Klasické ucebnice doporucuji méFit kalibracni funkci v zavis osti navinové délce. Podle mych zkuSenosti
je de tato zavislost slaba a pro typicka spektra pokryvajici asi 100 nm zcela zanedbatelna. V' diisledku
promeénné citlivosti emulze v zavislosti na vinové délce odpovida kazdy fez jinemu rozsahu densit a zadny
sam 0 sobé nedefinuje celou kalibratni kfivku zcela uspokojivé. Je proto mnohem lepSi vSechny fezy
kalibratniho spektra na sebe posunout (intensity jsou totiz definovany pouze relativné, nulovy bod Ize volit
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libovolné) a ziskat tak pfesngSi popis transformacni funkce. Praveé to dovoluje program SPEFO, vytvoreny
zesnulym Dr. Jifim Hornem a v soucasnosti zdokonalovany Dr. Jifim Krpatou.

S odlisnym problemem kalibrace se setkavame u elektronickych spektrer. Elektronickée detektory jsou
v Sirokém rozsahu osvétleni linearni, ale kazdy element detektoru ma ponékud jinou citlivost na dopadajici
svétlo. To sefesi tak, Ze secely detektor osvétli bilym svétlem, napf. halogenovou vybojkou, jaké se pouzivaji
v reflektorech soucasnych automobil @, a spektrum hvézdy se pak e ement po el ementu déli takto ziskanym
kalibraénim spektrem. Zmeéni se tim prirozené spektralni prlibéh, ten je ae stejné ovlivnén barevnymi
vlastnostmi pristroje a zemské atmosféry. Podstatné je, ze timto postupem odstranime nespojité zmény v
citlivosti sousednich prvkl detektoru. Od vSech spekter se vzdy nejprve odetita vlastni pozadovy signa
detektoru ziskany expozici na zakryty detektor, abychom pracovali s Cistym signaem.

Linearni disperze a rozliSovaci schopnost spektrografu

Linearni disperse W udava, jaka Cast elektromagnetického spektrav jednotkach vinove délky se zobrazi
danym disperznim elementem podle rovnic (178) nebo (179) na jednotku délky na pouzitém detektoru. Pro
fotograficka spektra se zpravidla udavadisperze v Amm1. Je Zigime, Ze €im je disperze numericky mensi,
tim vétsi detaily v profilu ¢asy miizeme pozorovat. Pozor ale, jeto tak trochu jako s hvézdnymi velikostmi.
Zpravidla se o spektrografu s numericky mensi disperzi fika, Zze ma vétsi disperzi.

RozliSovaci schopnost R je definovana vztahem

A A

R:n-d)\:n-W-s’ (182)

kde \ jejeuvazovanavinovadél kaspektrav A, W jelinearni disperzev Amm-1,d) jerozdil vinovych délek
mezi dveéma sousednimi detekCnimi elementy zobrazeného spektra (zrny emulze Ci pixely elektronického
detektoru) v A, s je vzdaenost stfedll dvou detekénich elementli v mm a n udava, kolikréat je promitnuta
Sitka Stérbiny v polovicni hloubce (FWHM ) Vvétsi nez d\. Zpravidla se n pohybuje mezi 2 az 3. Obvykla
hodnota parametru s Cini pro fotografické emulze 0,020 az 0,025 mm a 0,010 az 0,025 mm pro el ektronické
detektory.

Pomér signal/sum

Jak fotografickd, tak elektronicka spektra obsahuji kromé signdlu S odpovidajiciho dopadajicimu toku
zhvézdy v danévinovédél cetakévicemeneénahodny Sum N (zanglického ‘noise’). U fotografickych desek je
tento Sum dan predevsim zrnitosti fotografickych emul zi, u elektronickych spekter je uréen vlastnim Sumem
pouzitého detektoru. Ten Ize sice ochlazenim detektoru znacné sniZit, ale Uplné potlacit jg také nelze. Pro
védecké zpracovani spekter je zadouci dosahnout co nejvétsSiho poméru signal/Sum pri co nejkratsi expozici.

Pro dané spektrum |ze pomér signal/sum S/N jednoduse odhadnout jako pomér primérného signalu
a jeho stfedni kvadratické chyby uréené pro vhodné zvoleny Usek spektra, o kterém vime, Ze neobsahuje
zadné spektralni Cary. Plati tedy

m— 1

SN = (zms ) \/(Z S?— (% s>2/m>) | (183)

kdem jepoCet bodli rektifikovaného spektra, vekterych byl uvazovan signal .S imérny toku zafeni z kontinua
hvézdy.
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Elektronicka spektra dosahuji bézné poméru signal/Sum vice nez 100, s detektorem Reticon a s nglkva
litngSimi CCD detektory |ze dosahovat i hodnot 2000.

Proméfovani spektralnich ¢ar v redukovanych spektrech

Jakmile jsme provedli obé vySe popsané kalibrace, je mozno fotograficka i elektronicka spektra dale
proméFovat jiz zcela stejnym zplisobem. Rozdil je pouze v tom, Ze elektronicka spektra mivaji podstatné
lepSi pomér signal/sum.

Mé&eni radialnich rychlosti

K lasickym zplisobem pomoci komparatoru |ze méit pouze fotograficka spektra. Spektrum se vhodnym
zplisobem upevni (emulzi nahoru) na priihlednou desku komparatoru s presnym mikrometrickym Sroubem
a pres okular se postupné nastavuje do stiedu vliakna nebo tésné dvojice rovnobéznych vidken jedna
srovnavaci Cara za druhou, pficemz (po predbézne justaci sklonu spektra) se nastavuje soucasné na horni a
dolni prouzek srovnavaciho spektra. Potom se stejnym zplisobem proméi i ¢ary hvézdného spektra. Pak je
vhodné spektrum otoCit na podloZce tak, aby z dolniho srovnavaciho spektra se stalo horni a celé méfeni
opakovat. Nastavime-li nékterou zvolenou srovnavaci Caru pobliz stfedu spektra na zhruba stejné Cteni
mikrometrického Sroubu v obou smérech, je mozné rozdilové dopocitat méfeni z obracené polohy desky
a obé méfeni poté pred vlastnim vypoctem zprimérovat. Vlastni vypocet pak probiha tak, Ze se nejprve
definuje metodou neimensich ¢tvercli funkéni zavislost vinove délky na éteni mikrometrického Sroubu —
napr. pomoci rovnice (180) nebo pomoci polynomu 3. ¢i 5. stupné. Podle odchylek je jesté mozné odstranit
méfeni srovnavacich Car zatizena vétSi chybou a proloZzeni opakovat. Poté se nalezena funkéni zavislost
pouZzije k vypoctu vinovych délek hvézdnych Car ak nim se pro hvézdné Cary o znamé laboratorni vinové
délce miize dopoCitat jiz i radialni rychlost pomoci formule
(= ). (184)

0

kde ¢ jerychlost svétlave vakuu, A mé&enaa )\, laboratorni vinova délka uvazované Cary. K takto ziskané
radiani rychlosti musime ovSem jesté pricist heliocentrickou korekci rychlosti, ktera predstavuje opravy
0 pohyb Zemeé okolo Slunce a o rotaci Zemé, obé v priimétu do sméru ke studovanému objektu. Pro velmi
presna méfeni radialnich rychlosti, napf. v pripadé hledani poruch zplisobenych obéhem planety kolem

v

RV =

zplosténi zemskeho télesa. Podrobné se o téchto efektech |ze poucit v praci Hrudkova (2006), kde 1ze
Ziskat i program na vypocet barycentrické korekce radiani rychlosti pro objekt o zadanych rovnikovych
souradnicich. O maximalni velikosti heliocentrickych korekci radiani rychlosti si snadno miizeme ucinit
predstavu nasledujicimi odhady. Pri kruhovém obéhu ¢i rotaci plati mezi obvodovou linearni rychlosti 17,
periodou jedné otocky P a polomérem kruhové drahy R zieimy vztah

2R

ktery |ze pro astronomickeé G¢ely upravit numericky tak, abychom polomér udavali v jednotkach poloméru
sluneéniho (R, = 695508 km), ob&znou periodu ve dnech a linearni rychlost v kms 1. Dostavame tak
uziteny pracovni vztah

V = 50, 57877% (186)
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Tabulka4: Zménaradialni rychlosti ARV odpovidajici zméné vinove délky o 1 nm pro riizné vinové délky

A ARV A ARV
(nm) (kms 1) (hm) (kms1)

100 2998 650  461.2
150 1999 800 374.7
400 749.5 1000 299.8

Zanedbame-li pro orientaéni odhad mal ou vystfednost zemské drahy, pak miizeme zajeji polomér do vztahu
(186) dosadit astronomickou jednotku délenou polomérem Slunce a za periodu tropicky rok (365,24219
dne). Zjistime, Ze stfedni obézna rychlost Zemé kolem Slunce je 29,786 kms !, cozZ je tedy maximalni
moznakorekce pro hvézdy, které se nachazeji prave v roviné ekliptiky. Analogicky opravu naotateni Zeme
zjistime, pouzijeme-li ve vztahu (186) rovnikovy polomér Zemé (6378 km). Ta miize Cinit maximané
0,464 kms™1, je tedy mnohem mensi. VétSina redukénich programtl jiz tyto korekce zahrnuje.

Je také dobfe si uvédomit, Ze pfi stegjné linearni disperzi daného spektrografu je pro méfeni radiani
rychlosti z hlediska presnosti podstatné vyhodngsi pouzit Cervenou nebo dokonce infratervenou oblast
spektra nez oblast ultrafialovou. Z rovnice (184) totiz plyne, Zze zméné vinové déky o 1 nm odpovida
v ultrafialovém oboru mnohem vétsi zména RV nez v oblasti infraCerveng, jak to ukazuje tabulka 4.

V pripadé konkrétniho redukéniho programu SPEFO, o kterém jiz bylateg, je primér radiani rychlosti
pro skupinu ar pocitan tzv. metodou robustniho priiméru, ktery davalepsi vysledky nez prosty aritmeticky
spektraziskanav Cervené Ci infraCervené oblasti spektralze jesté nulovy bod Skaly vinovych délek zpfesnit
tim, Ze zméfime radiani rychlosti vybraného souboru atmosferickych Car, které jsou v téchto oblastech
pozorovatelng, apokud se vysledek [iSi od vypoctené heliocentrické korekce radiani rychlosti, korigujeme
vyslednou radiani rychlost o zjistéeny rozdil.

Vlastni mé&feni polohy zejménahvézdnych Car 1ze provadét mnohem presngi, pokud je mozno spektrum
zobrazit a srovnavat primy a zrcadlovy obraz profilll mé&fene cary. Jesté v &e fotografickych desek se
takoveé pristroje na nékolika mistech pouZzivaly. Na nékterych americkych a kanadskych hvézdarnach to
byl komercné vyrabeny pristroj (Grant machine), ale na hvézdarnach ve Victorii v Kanadé av Potsdamu v
Némecku si vyrobili zafizeni vlastni, s lepSimi vlastnostmi. Obvykle se spektrum prosvitilo a snimalo na
obrazovku osciloskopu nabo televize a pfevraceny obraz se vytvarel elektronicky. Pro elektronicka spektra
jenyni tato metoda metodou zakladni. Inverze obrazu se dge v pocitaci ak zobrazeni opét slouzi obrazovka
pocitate. Tak funguje i program SPEFO. Mimo to je ovSem mozné n&akou matematickou metodou urcit
stied Cary primo. Je mozno napt. jadro €i vrchol Cary popsat parabolou a inflexni bod povazovat na stfed.
Jinou metodou je pocitani momentu, tj. vlastné plochy cary vahované lokani radiani rychlosti; stfed
odpovida poloviné celkového momentu. Pfedpokladem Gspéchu matematickych metod urCovani RV je
prirozené symetrie méfeného profilu.
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Méeni spektrofotometrickych velicin
V rektifikovanych spektrech miizeme pro kazdy profil méfit nékolik charakteristickych velicin. Pro
absorbcni Cary jsou to tyto veliiny:

e Centralni intenzita I, méfena od hladiny nulovéintenzity (€im silngjSi absorbcni Cara, tim mensi Cislo,
rozsah jeod O do 1).

e Ekvivalentni Sitka EW je plocha Cary vyjadiena v tzv. ekvivaentnich angstromech, jednotkou je
plocha obdé nika s vySkou od nuly do jedné v rektifikovanem spektru a se Sifkou 1 A na ose vinovych
délek. Zde ovsem plati, Ze ¢im je Cara silngsi, tim ma vétsi ekvivaentni Sirku. Formalngji miizeme
ekvivaentni Sifku zapsat vyrazem

A2
EW = (1 _ A )d)\, (187)
A1 Fcont.

kde F\ a F..n:. jSOU tok zafeni v Cafe atok zafeni v kontinuu stejné vinové délky a integrace probiha
pres celou Sitku Cary.

e Sitkacary v polovicni hloubce FWHM (full width at half maximum), kteraseudavav jednotkach vinove
délky, nm &i A, nékdy téz v kms ! (prepocteno podle vztahu pro radialni rychlost).

e promitnutarotacni rychlost v sin se obvykle urCuje srovnavanim pozorovaného arotatné rozsireného
teoretickéeho profilu spektralni cary. Pro konkrétni ¢ary udavaji néktefi autofi vztah mezi poloSifkou
a promitnutou rotacni rychlosti, takze k odhadlim |ze vyuZzit i méfeni FW H M. Na rozdil od vdech
predchozich veli¢in neni promitnuta rotacni rychlost velicinou pfimo méfenou, nybrz uréenou z po-
zorovaného rozSifeni spektralniho profilu na zakladé urCitého modelu a ovliviuji ji i veliciny jako
makroturbulence, mikroturbulence a podobné.

Pro emisni ¢ary miizeme ovdem kromé centrani intenzity méfit i intenzitu fialového Iy, aCerveného I
vrcholu emise (pokud je emise dvojitd) astudovat i jejich pomér Iy, /I . Lze samozigiméméfit i ekvivalentni
Sitku emisni ¢ary a obvykle se pouziva konvekce, ze je-li ve vysledné ekvivalentni Sifce emisni prispévek
dominantni, udava se £W numericky zaporna.

Je tfeba fici néco o vlastnostech téchto velicin. Teoreticky vzato by idealni veli€inou pro srovnavani
méfeni z rliznych spektrografll a pro hledani ¢asovych zmén méla byt ekvivalentni Sitka, ktera by se
nemé&a meénit se spektralnim rozlidenim. V praxi tomu ovsem tak neni. Dlvodi je nékolik. Ekvivalentni
Sitka pri nizsi dispersi miize byt ovlivnéna slévanim blizkych ¢ar (“blendovanim’) ajeji hodnota je nutné
ovlivnéna chybami jak ve Skale vinovych délek, tak intenzit, zaleZi hodné na pfesnem prolozeni Urovné
spojiteho spektraav dlouhovinné ¢asti spektra vstupuji do hry i atmosferické cary. Podle mych zkuSenosti
jsou proto jak centralni intenzita, tak poloSifka vhodngSimi veli¢inami pro detekci zmén — pokud ovsem
nesrovnavame data ze spektrogramll s vyrazné odliSnou disperzi ¢i rozliSovaci schopnosti. Velmi dobrou
veli¢inou je pfirozené i pomér intensit vrcholu dvojité emisni cary Iy, /1x, nebot jde o mé&eni relativni.
Pfipadné nepfesnosti v prolozeni kontinua ovlivni obé intenzity podobné ajejich podil prilis ovlivnén neni.

Vahovani spekter
Pokud studujeme ngakou proménnou hvézdu, jsou méfeni radiani rychlosti a spektrofotometrickych
veliGin Udgji, jejichz Casovou proménnost miizeme zkoumat, jak je o tom Fec v dalsi kapitole. Je vyhodné
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kombinovat nami ziskanadatai sudaji, které ziskali pozorovatel € pred nami. Chceme-li ovSem napf. radialni
rychlosti ziskané rliznymi pristroji kombinovat, je Zadouci, abychom je vhodné vahovali avzali tak v potaz
jejich Casto velmi riiznou kvalitu a presnost.

Jsou mozné rtizné pristupy k tomuto Ukolu. Pro digitalizovana spektra je mozné ucinit vahu kazdého
spektrogramu Umérnou jeho rozliSovaci schopnosti a kvadratu poméru signal/sum. Ten ale zpravidia pro
star$i pozorovani nezname. Mizeme proto alespon predpokladat, ze pomér signal/Sum je pro elektronicka
spektra nékolikrat vySSi nez pro spektrafotograficka a pouzit k uréeni vahy w vztah

Q-R
W= ———
10000

kde parametr () poloZzimeroven 1 pro fotograficka spektraanapr. hodnoté4 pro spektrael ektronicka. Pouzity
normovaci faktor zajistuje rozumné numerické hodnoty vah: vahu 1 bude mit napf. fotografickée spektrum
s rozliSovaci schopnosti 10000. Pokud vahujeme radialni rychlosti ziskané jako primér méfeni nékolika
Car, je vhodné ucinit vahu Umérnou i poctu méfenych Car. Ten Ize Casto zjistit i pro publikovanadata. Pokud
kombinujeme méfeni radialnich rychlosti z riiznych oblasti vinovych délek, bylo by logické ucinit vahu
Uamérnou i vinove délce (viz tabulka 4). Pouzijeme-li i radidni rychlosti z druZice IUE, je rozumné faktor
@ bréat roven 1, nebot Sum pouzitého detektoru této druzice odpovida spide Sumu fotografickych spekter.
Obecny vztah pro vahu spektrogramu bychom tedy mohli zapsat ve tvaru

_k-Q-R-)
10000

kde parametr () bud bereme Umérny poméru signal/Sum, pokud jgf zname nebo jg odhadujeme, jak je to
popsano vyse; ) je vinovadékaméfeni ak je potet méfenych Car (to pouze, kdyz vahujeme primér méfeni
Z vice spektranich Car).

Je ovdem mozny i jiny a v zasadé objektivngsi pristup k problému. Pokud napf. pfi FeSeni kfivky
radialnich rychlosti kombinujeme data z rliznych spektrografti, mtizeme prvni vypocet provést tak, ze véem
dattim pritadime jednotkové vahy. Vypoctet nam urdi stiedni kvadratické chyby na 1 méfeni pro individualni
datové soubory amy mtizeme pro finani vypocet ucinit vahu kazdého souboru neprimo Umérnou kvadratu
stfedni kvadratické chyby 1 méfeni pro dany soubor.

(188)

(189)
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4 Analyza Casovych fad a hledani periodicity u proménnych hvézd

4.1 Uvodni Gvahy
Definujme si ngjprve zakladni pojmy, které se budou béhem celého vykladu Casto opakovat:

e Zmeéna ngaké promeénné veliiny se nazyva periodickou, jestlize se hodnoty, jeZ veliCina postupné
nabyva, zcela pravidelné opakuji podle urcitého zakona (funkce). D&l ce opakovaciho intervalu se fika
perioda zmén; budeme ji zde diisledné oznatovat symbolem P.

e Casto je vyhodné (z divodt, které vyplynou z dal&iho vykladu) pracovat s prevracenou hodnotou
periody. Této veliCiné se fika frekvence a budeme ji oznaCovat symbolem f. Plati tedy:

f=1/P, (190)

e Projednoduse periodicke dg e byvavyhodné méfeni zobrazit ve fazovémdiagramu, tj. poskladat v Case
rozlozena datatak, jako by bylavsechna ziskana béhem Casového intervalu odpovidgjiciho délcejedné
periody. Pro méfeni ziskané v Case t spotteme cyklus a fazi ¢ a normovanou fazi ¢ vO&i periodé P
podle vztahll

c=(t—Ty)/P, (191)

¢ = frac(c). (192)

(Funkce frac(z) nabyva hodnoty zlomkové Casti = pro nezaporna x, a hodnoty [1 - absolutni hodnota
zlomkovécasti x] proz < 0. Tedy napf. prox = 3.77, frac(x)=0.77; prox = —3.77, frac(x)=0.23, atd.)
T, oznaCuje pocatek fazi: jeto ngaky referentni Casovy bod, pro ktery se rozhodneme (na pf. okamzik
maxima ¢i minima studované zmeny); pokud nas takovy okamzik nezagjima, |ze pro jednoduchost
zvolit T, = 0. Snadno uvazime, ze vztah (192) transformuje kazdy Cas méfeni do intervalu hodnot
od 0 do 1, ato tak, Ze stejné hodnoty proménného dge s periodou P budou mit stejnou hodnotu
féze. Pro konkrétni pfipad proménnych hvézd se fazovému diagramu obvyklefika svételnakfivka. Pro
hvézdy s proménnou radialni rychlosti hovofime o kfivce radialnich rychlosti.

Kazdé pozorovani jasnosti, radiani rychlosti, centralni intenzity nebo kterékoliv jiné fyzikani veliciny
se zaznamenanym Casem méfeni predstavuje jeden bod Casové Fady pozorovani sledovaného objektu. Je
to tedy dvojice Cisel (¢, m), kde m oznaCuje jasnost zméfenou v Case ¢. Pokud se jasnost méni, bude nas
prirozené zajimat, zdajsou tyto zmény pravidelné ¢i nepravidelneaviibec, jaky jejejich charakter. V pripadé
pravidelnych zmén je prvnim Ukolem nal ézt periodu, sekterou se zmény jasnosti opakuji. Vzhledem k povaze
astronomickych pozorovani v optickém oboru to nemusi vzdy byt snadny Ukol. Rotace Zemé (opakovani
dne a noci) a nepravidelné zmény oblatnosti zplisobuji, Ze Casové fady astronomickych pozorovani maji
své charakteristické zvlastnosti:

e P¥i pozorovani z jednoho mista nutné obsahuji ‘ vzorkovaci periodu’ jednoho hvézdného dne.
e Jsou velice nepravidel né rozlozenav Case (dvé méfeni mohou po sobé nasledovat za 1 minutu, ale také
tfeba za 2 roky).
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Spravnaa tplna analyza ¢asovych fad astronomickych pozorovani je proto i v dobé vykonnych pocitatli
¢innosti, kterou nelze délat zcela mechanicky. Je tfeba urcCitého citu pro véc a klidnéeho zvazeni, co lze
z danych pozorovacich dat urcit aco ne.

Prvnim krokem analyzy by vzdy mélo byt grafické zobrazeni studované proménné veliCiny v zavislosti na
Case. Z ng ziskame prvotni predstavu o tom, co miizeme od analyzy dané Casove fady otekavat a jakou
strategii zvolit.

e Jestlize mame k dispozici bohaty soubor méfeni, ktera nasleduji dostatecné husté po sobg, miize se
dokonce stét, Ze jiz z tohoto grafu odhadneme skuteCnou periodu zmeén. To je ovSem v praxi spise
vyjimecny, nez typicky pfipad. Kazdopadné ae z grafu pozname, zda nedochazi k trvalému poklesu
¢i ristu studované veliciny nebo zda nejvyrazngsi zmény nejsou sice plynulé, ale zcela ocividné
neperiodické, nepravidel né.

e Pokud Casova fada, kterou zkoumame, sestava z méfeni, porizenych nékolika rliznymi pozorovateli
¢i pristroji, je vzdy uzitetné je v grafu odlisit rliznymi symboly, abychom se presvédCili, zda mezi
jednotlivymi pozorovateli neexistuji systematické rozdily v hodnotach méfené veliciny.

Uvedme nékolik dalSich, skoro banalnich, ale dlileZitych zavéril, které Ize pri prvotnim zkoumani dané

Casové fady ucinit:

1. Z danéfady méfeni nelze prokazat pfitomnost periody, ktera je delSi, nez délka celé serie pozorovani.

Ze je zména skutetné periodicka, zjistime teprve z dat, ktera budou pokryvat nékolik cyklt.

2. V principu Ize zkoumat, zda v danych datech neni pfitomna perioda kratsi nez minimani ¢asova
vzdalenost dvou pozorovani studovanych dat. Musime si ale byt védomi, Ze i kdyZ né&akou takovou
periodu nalezneme, miize jit o periodu zdanlivou, vzniklou pouze v disledku fazového skladani.
Predstavmesi proilustraci, ze bychom pravidelné po 1 dni méfili konstantni jasnost. L ze snadno uvazit,
Ze takova pozorovani nevyluduji, ale ani nedokazuji pfitomnost periodického dgje s periodou 0!5,
01333333, atd.) Abychom pritomnost takove periody prokazali, musime ziskat novée fady pozorovani
s daty, jgjichz Casovy rozestup bude alespon o jeden fad mensi nez je hledana perioda. Na potfebnou
hustotu méfeni bude mit vliv i to, zda kfivka s domnéou periodou méa pouze jedno maximum a
minimum nebo zda je slozitg3i (jako napf. svételna kfivka zakrytovée nebo elipsoidani proménné).
To znamena, Ze napf. k prokazani pritomnosti periody 0!1 bychom méli ziskat alespon jednu serii
pozorovani s hustotou méfeni po 0!01, jde-li o zhruba sinusovou kfivku, & 01005, jde-li o kfivku se 2
minimy a maximy.

Z toho, co bylo feCeno, vyplyva, Ze zaCiname-li zkoumat proménnost ng akého objektu, o jehoz zménéch
neni dosud nic znamo, méli bychom za€it pozorovani nejprve hustymi cel onocnimi Fadami méfeni, abychom
s ucinili prvotni predstavu o tom, jaké nejkratSi méFitelné zmény jasnosti miizeme pro zkoumany objekt
oCekavat. Pokud na pr. spolehliveé vyloucime méfitelné zmény béhem noci, bude nadale sta€it Ziskavat 1-3
méfeni za noc, atd.

4.2 Obecné zakonitosti a problémy pri hledani period

Vyhledavani periodicity ngakého proménného jevu neni prirozené vyluénym problémem astronomie, ae
i mnoha dalSich védnich disciplin. V fadé pripadl je viak mozné ziskavat souvislé pozorovaci fady s pra-
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videlnym Casovym rozestupem po sobé jdoucich méfeni. Pro takové fady |ze hledat periodicitu metodami
klasické Fourierovy analyzy. V pripadé studia hvézd jsou ovSem podobné metody stézi pouZitelné a proto
zde o nich nebude feC.

V astronomicke literature |ze nalézt celou fadu matemati ckych a pocitatovych metod k hledani periodi-
city, a nové se stale objevuji. Lze si viak povamnout, Ze véechny tyto metody jsou jen rlizné diimysnymi
obménami dvou zakladnich principli, pomoci nichz Ize periodicitu v datech s nepravidelnym €asovym
rozlozenim méfeni hledat:

1. metody, které modeluji kfivku zmén pomoci konkrétnich tfid matematickych funkci, pfedpokladaji
urCity konkrétni tvar kfivky a hledaji periodu, pro kterou je shoda funkce s daty nejlepsi, a

2. metody, které pro kazdou zkusmou periodu setfidi data do fazového diagramu av jednotlivych malych
intervalech fazi zkoumaji rozptyl bodl. Za nejlepsi se povazuje ta perioda, pro niz je rozptyl ve viech
intervalech fazi ngjmensi.

Je zZigimé, ze kazdy z téchto postupll ma své vyhody, a je tfeba zvéazit, pro ktery se v danem pripadé
rozhodnout. Vyhodou metod, které pouzivaji matematickéefunkce, je, Ze ziskame kromé periody i analyticky
popis svételné kiivky a milizeme vypocitat oéekavanou hodnotu jasnosti pro libovolny ¢as.

Metody minimalizace fazového rozptylu jsou ovdem velice vyhodné pro data, pro néz tvar fazove kfivky
pfedem nezname. Kdybychom totiZz napf. pro hledani periody zakrytové dvojhvézdy se dvéma nestginé
hlubokymi minimy pouzili prvni tfidu metod a za modelovou kfivku zvolili v praxi nejCastgji pouzivanou
sinusovku, je zieimé, Zze bychom spravnou periodu stéZi nalezli.

Pokud tedy o proménnosti sledovaného objektu pfedem nic nevime, doporucuji pouZit nejprve nékterou
z metod minimalizace fazovéeho rozptylu, ateprve po nalezeni spravné periody zmeén uvazovat o vhodném
anal ytickém popisu nalezené kfivky.

Z toho, co jiz bylo feCeno, vyplyvatedy nasledujici obecné schema praktického postupu:

Zvolime nékterou metodu, interval moznych period a krok zmény zkusmé periody, a zadame hledani.
Program zkouma data postupné vUci jedné zkusmeé periodé za druhou a zaznamenava si nejlepsi hodnoty
nalezené podle daného kriteria té které pouzité metody, a ty na konci prohledani uzivateli sdéli spolu s
hodnotami kriteria. Jinou moznosti je zobrazit prtibéh hodnoty kriteria v zavislosti na frekvenci pro cely
rozsah prohledavani.

Pokud o mozné periodicité zkoumané zmeény predem nic nevime, |ze za minimani a maximalni zkusmeée
periody zvolit na pf. minimalni casovou vzdaenost dvou pozorovani a celkovou délku intervalu pokrytého
studovanymi daty.

Nejdulezitési je ovsem spravnavol bakroku prohledavani, se kterym ménime zkusmou periodu. Chceme
prirozené zvolit negjprve krok co nejdelSi, aby vypocet netrval zbytetné dliouho. Je ale zfgmé, Ze pokud
bychom zvalili krok pfilis velky, mohli bychom prehlédnout spravnou periodu. Kdybychom na pf. zvolili
tak dlouhy krok, Ze by se dvé po sobé jdouci zkusmé periody liSily od zatatku do konce Useku pokrytého
daty o celou 1 zkoumanou periodu, o€ividné bychom zanedbali mozna setfidéni pro vdechny periody mezi
dvéma zkusmymi. Pro zhruba sinusovou svételnou kfivku je proto bezpetné zvolit krok prohledavani tak,
aby Zadné pozorovani nezmeénilo svou fazi mezi dvéma po sobé jdoucimi zkusmymi periodami o vice nez
0V 1. Formulujmesi takovou podminku matematicky pomoci frekvenci definovanych vztahem (190). Jestlize
zkoumanameéfeni bylaziskanav Casech ¢, azt,,, pak delkaintervalu pokrytéhodaty jeT" = ¢, —t;. K ngjvetsi
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fazové zméné miize dojit pravé pro ¢asové nejvzdaengsi body. Zvolme proto ¢as ¢; za pocatek fazi.
PoZadujeme-li, aby maximani fazova zména mezi zkusmymi frekvencemi na celém intervalu nepresahla
hodnotu Ay beze zmény hodnoty cyklu, pak je zigimé, ze pro krok ve frekvenci A f s pouzitim vztahli
(190) a(191) plati

c=fT, ctNp=(f+Af).T,
atedy

Af = Ap/T. (193)

Ze vztahu (193) vyplyva, Ze pro zvolenou fazovou diferenci /Ay bude krok ve frekvenci linearni. To je
jednim z diivodl, proc je vhodné pracovat s frekvencemi misto periodami.

Je dobré si uvédomit, jaké naroky na prohledavani podminka (193) klade. Jestlize na pf. pozorovani
pokryvaji interval 100 dni a budeme poZadovat Ay = 071, musime zvolit krok A f = 0.001 cd—' (cykll
za den), takZe na pf. k prohledani viech moznych period od 100 dni dolll k 0!1 budeme muset zvolit
(10-0,01)/0,001) = 9990 zkusmych frekvenci. Budou-li ae data pokryvat tfeba 1000 dni (tedy asi 3 roky),
budemejiz potfebovat 99900 zkusmych frekvenci. Pro Casoveé rozsahla data je proto velice uzitetné uvazit,
zda v diisledku polohy méfeného objektu na nebi neexistuji v datech vétsi sezonni Casovée mezery. Jestlize
ano, je prirozené vyhodné provést prvotni hledani v datech z kazdé sezony zvlast, coz nam umozni pouZiti
mnohem delSiho kroku ve fazi. Je-li studovana zména periodicka, méi bychom stgnou periodu nalézt
ve v&ech sezonéach. Jgji hodnotu pak pouze zpfesnime jemnym prohledanim Uplného souboru dat v malém
okoli priblizné periody nalezené v jednotlivych sezonach.

Jestlize provedeme hledani periodicity v urCitém rozsahu zkusmych period, velmi Casto se stane, Ze
nami zvolena metoda nal ezne vice moznych period. MiZze to znamenat, Ze zmény jasnosti nejsou jednoduse
periodické nebo Ze jsou tvoreny skladanim dvou &i vice periodickych d&jtl. Nez vak takovy zavér ucinime,
musime se velice peclivé presvédCit, zda zdanliva multiperiodicita neni diisledkem konkrétniho asového
rozlozeni dat. Rovnéz je tieba identifikovat vSechny zdanlive, faledné a pridruzené periody.

Zdanlivé periody (aliasy) Zdanlivym periodam, které vznikaji v dlisledku urcité dlouhodobé pravidel -
nosti v obecné velmi nepravidelné ziskavanych astronomickych datech se v anglickeé literatufe fika aliasy
(doslova‘ prekryvy’) a zde se tohoto stru¢ného a vystizneho terminu v dalSim vykladu pfidrzime. Jiz na za-
Catku této kapitoly jsem se zmifioval o tom, Ze kazdatada pozorovani proménné hvézdy z konkrétniho mista
naZemi budev duisledku stfidani dneanoci ve vétsi ¢i mensi mite‘vzorkovana sfrekvenci 1 hvézdného dne
(vyjimku by mohla pfedstavovat pouze souvisla pozorovani cirkumpolarni hvézdy z Arktidy ¢i Antarktidy
béhem polarni noci). Pozorovani slabych hvézd, pfi nichz se pozorovatel védomeé vyhyba nocem v dobé
plku, budou nutné vzorkovana s periodou obéhu Mésice kolem Zemé. To se miize stét i pro jasné hvézdy
v téch oblastech, kde je charakter oblacnosti vyraznéji modulovan mési¢nim cyklem. Ze ziejmych diivodi
dochazi v pozorovacich fadach proménnych hvézd i k vyraznému vzorkovani s periodou 1 roku.

Vysvétlemesi negjprve nanazorném prikladu, pro€ pfi pravidel nem rozestupu pozorovani mohou zdanlivé
periody Ci aliasy vznikat. Na obr. 2 je znazornéna periodicka sinusova zména jasnosti s periodou 0,9 dne,
kterou pozorujeme vzdy jedenkrat denné. Je ziggme, Ze vyneseme-li tato pozorovani do grafu v zavislosti
na Case, usoudime, Ze skutecna perioda zmeény je 9 dni. OznaCime-li Casovy krok, se kterym ziskavame
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Obrazek 2: Ilustrace, jak vznikaji aliasy pri pozorovani z jednoho mista: Pokud pozorovani ziskavame préaveé jedenkréat denng, kdyz hvézda
prochazi mistnim polednikem, nel ze pro znazornény priklad ziejmé rozhodnout mezi periodami 019 a 0.
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pozorovani & (v naSem pfikladu & = 1), pak mezi frekvencemi obou period zfgjmé existuje vztah

Formulujme si nyni problém astronomickych aliasli pfi pozorovani ze Zemé obecngji. Ozname symboly
f» a fy frekvence 1 tropického roku a 1 hvézdného dne. Protoze Cas méfeni udavame obvykle v jednotkach
stfedniho slunetniho dne a tropicky rok trva 365,24219 stfednich slune€nich dni — tj. 366,24219 dni
hvézdnych —je frekvence 1 roku

f, = 1/365,24219d = 0,002737909cd ' (195)

Délka 1 hvézdného dne v jednotkach stfedniho Casu je 365,24219/366,24219; frekvence 1 hvézdného dne
jetedy

fa=14+ f =1,002737909c¢d . (196)

Jestlize se jasnost proménng, kterou sledujeme, meéni periodicky s frekvenci f, pak pro frekvence odpovi-
dajicich jednodennich aliasli plati

hi=fa—fa fo=fat [ (197)

Uvedmessi konkrétni Ciselny priklad: Bude-li napf. skutetna periodazmén P = 2!0, dostaneme podle (197)
jednodenni aliasy s periodami 0!665452 a 11989108. Pro P = 5!0 to bude 0!831436 a 19245737 apro P =
20!0jeto 0194990 a 1¢0496. Pro P = 1000 dostavame aliasy 1900732 a 0198742. Vidimetedy, Ze s rostouci
periodou se jednodenni aliasy zdola a shora blizi periodé 1 hvézdného dne.

Pro frekvence rocnich aiasil obdobné plati

f3:f*fraf4:f+fr- (198)
Oznatime-li je&té T, = 1/ f, délku tropického roku, |ze vztahy (198) piepsat do tvaru
T,/P;=T,)P 1 a T,/P,=T,/P +1. (199)

Jestlize si jesté pripomeneme definici cyklu (191), vidime, Ze nazorny smysl rocnich diasll je, ze se jedna
o periody, které se od skute¢nelisi o délku + 1 cyklu zadobu 1 roku. Na pf. roéni aliasy periody 2!0 budou
199891 a 210110. Budeme-li proménnou hvézdu s periodou 2!0 pozorovat dvé sezony po sobé na pr. vzdy
jen béhem 1 mésice, mlize se stét, ze nedokazeme rozhodnout mezi skuteénou periodou a jejimi roénimi
aliasy.

Pro pozorné Ctenafe dodavam, Zze numericka shoda denniho a rocniho aliasu, které si 1ze v&imnout
v uvedeném prikladu pro periodu 210, neni obecnym pravidlem a nastava pouze pro tuto periodu. Ze vztahll
(196), (197) a(198) totiz plynevztah f; = 1+ f, — 2f, znéhoz je zZigmé, Zerovnost f; = f, nastavapouze
pro f =0,5.

Faledné periody Je nutno peclive rozlisovat mezi zdanlivymi periodami neboli aliasy, o nichz jsme
S pravé povéddi, a mezi faleSnymi periodami, které miizeme v datech nalézt. Aliasy jsou diisledkem
pritomnosti urcité periodicity v asovém rozlozeni jednotlivych pozorovani. Naproti tomu faleSné periody
vznikaji obvykle v dlisledku urcité periodicity v systematickych chybach naSich méfeni. Zaludné je, ze se
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v obou pripadech miize jednat o podobné periody. Nejlépe si miizemevznik faledné periodicity vysvétlit opét
na prikladech. Budeme-li napf. pofizovat dlouhé nocni fady méfeni jasnosti ngaké hvézdy a nebudeme-li
naméfené hodnoty opravovat o vliv extinkce (viz kapitola o redukci fotoel ektrickych méfeni) nebo budou-
li naSe korekce chybné, pak se urena jasnost i neproménné hvézdy bude zdanlivé ménit s periodou 1
hvézdného dne. Zcela analogicky se miize stat, ze mé&feni béhem roku se budou systematicky li&it a pfi
hledani periodicity zjistime faleSnou periodu 1 roku.

Néasobné periody neboli vys8i harmonické VésSina metod hledani periodicity bude v naSich datech
indikovat i periody dvakrat a tfikrat delSi, nez je skutetna perioda zmén. To je logické, a v nékterych
pripadech je bez dodatetné informace (napf. z jiného druhu pozorovani) nemozné rozhodnout, zda skuteCna
fyzikani perioda zmén odpovida jednoduché (zhruba sinusové) kfivce nebo kfivce se dvéma minimy a
maximy a dvakréat delSi periodou. To je pfipad elipsiodanich proménnych nebo zakrytovych dvojhvézd se
2 podobné hlubokymi minimy. Metody minimalizace fazovéeho rozptylu indikuji slozité i kfivky prirozené
|&pe, nez metody zal ozené na modelu jednoduSe periodické zmeény.

Pouceni Z toho, co jsme si zde povéddli, vyplyva, Ze pokud v datech nalezneme periody blizké 1 dni
nebo 1 roku, méli bychom je zpoCatku prijimat s velkou reservou a ucinit ve pro to, abychom se ujistili
0 jgich realnosti nebo je naopak spolehliveé vylouGili. Clanky, ve kterych jsou bez seribézniho zkoumani
podobné periody oznamovany, nachazime Cas od €asu i v nejvétSich svétovych astronomickych ¢asopisech.

Test nafaledné periody je zigimy. Mé&y by setotiZ tou ¢i onou mérou vyskytovat i v méfenich kontrolnich
nepromeénnych hvézd podobnych vlastnosti a polohy na obloze jako zkoumany objekt.

Proti aliastim pomohou pouze pozorovani s vhodnym &asovym rozlozenim. Nyni je zcela zigimé, pro¢
jsemjiz v ivodu doporucoval ziskat u neznamé promenné nejprve nékolik serii celononich méfeni. Z téch
obvyklezjistime, zdaje zménarychlanebo pomala. |dea nim zplisobem, jak se branit jednodennim aliaslim,
jepozorovat hvézdu po urcitou dobu z nékolikamist naZemi, kterajsou vzdalenav mistnim €ase. Ondrejovati
stelarni astronomoveé zorganizovali nékolik takovych pozorovacich kampani jiz v sedmdesatych letech a
na poCatku osmdesatych let. Dnes jsou podobné kampané cel osvétove stale Castgjsi.

Zavérem bych rad upozornil, Ze peclivé zkoumani jednodennich aliasii neni samoUcel né. Typické rotatni
periody hvézd spektralnich typli O aB jsou blizke pravé k 1 dni arovnéz dvojhvézdy sjednodenni obéznou
periodou nejsou zadnou vzacnosti. Podobné periody proto nelze nikdy pfedem vyloucit, stejné jako periody
blizké 1 roku.

4.3 Metody minimalizace fazového rozptylu

Metody zalozené na minimalizaci rozptylu ve fazi byly popsany jiz Whittakerem a Robinsonem (1926) a
novgi Laflerem aKinmanem (1965). Zajimavou modifikaci navrhli Evans aYoung (1966). V té sevyuziva
principu spojitosti dat ve fazovém diagramu pro spravnou periodu. Statistickée vlastnosti podobné metody
zkoumal Dworetsky (1983).

Z hlediska rychlosti vypoCtu je patrné nejlepsi program, ktery publikoval Morbey (1973). Jeho napad
spoCiva v tom, Ze se ngjprve méfena data znormuji a zkvantuji na celoCiselné hodnoty od 1 do 11. Pro
kazdou zkusmou periodu se pak podobné znormuiji faze do intervalu celoCiselnych hodnot 1 az 10 (napf.
tak, Zze fazim 0-0,1 se prifadi index 1, fazim 0,6-0,7 index 7 atd.). Fazovy rozptyl pro danou periodu se
pak jednodude zjisti jako soucet rozdil i maximalni a minimalni hodnoty proménné pro kazdou skupinu dat
se stejnym indexem normované faze. |dealné by pfi zvoleném normovani mohl byt celkovy fazovy rozptyl
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nulovy; pro zcela nesetfidéna data (s maximalnim rozptylem ve vSech fazovych intervalech) bude roven
10 x (11-1) = 100. Geniaita Morbeyho napadu spoCiva ve dvou vécech: (1) data neni tfeba pro kazdou
zkusmou periodu vzestupné tfidit podle fazi, coz u jinych metod predstavuje nejdelSi Cast vypoctu; a (2)
prace s cel o€iselnymi hodnotami dale zvy3uje rychlost vypoctu na libovolném pocitaGi.

V soucasné dobeé je patrné negjrozsifengsi a ngznamgsi metoda navrzena Stellingwerfem (1978). Pro
diskrétni pozorovani (¢;,m;), j = 1, N je celkovy rozptyl (neboli variance; Ctverec stfedni kvadratické
chyby) dan vztahem

§ = lmy —m)*/(N = 1), (200

kde
m=> m;/N (201)

je stfedni hodnota méfene veliciny.

Pro libovolné zvolenou podmnoZinu vSech pozorovani (vzorek) Ize definovat rozptyl vzorku zcela
analogicky podle vztahli (200) a (201). Zvolime-li M rliznych vzorkd, které budou mit rozptyly s, (k =
1, M) abudou obsahovat n;, méfeni, bude celkovy rozptyl pro tyto vzorky dan vztahem

5= (Z(nk — l)sk)/(z ng — M). (202)
k k

Tento rozptyl VUi stfedni svételné kfivce se pri hledani periody snaZime minimalizovat. Stellingwerf pro

prakticke pouziti vytvari podmnoziny dat - vzorky - tak, Zevoli diskrétni intervaly blizkychfazi (v dalSimjim

budeme ve shodé s nim fikat téz ‘fazove biny’) a vytvori nékolik takovych representaci. Pro jednoduchou

kfivku s jednim maximem a minimem ve fazi doporucuje zvolit 5 fazovych intervadl (bint) a 2 rlizné

representace, tedy napr. v jedné representaci podmnoziny fazi z interval (i

(0;0,2),(0,2;0,4),(0,4;0,6), (0, 6;0,8), (0,8;1.0) (203)
avedruhé
(—0,1;0,1),(0,1;0,3), (0,3 0,5), (0,5;0,7), (0,7:0,9). (204)
Fazovy rozptyl jesté normuje celkovym rozptylem dat, takze za kriterium spravnosti periody voli funkci
v =s/S. (205)

Je zfgimé, Ze pro zkusmé periody daleko od skutecné periody zmén bude funkce ¢ nabyvat hodnot blizkych
k 1 av okoli spravné periody bude klesat smérem k nule.

ProtoZe vypocet fazi pro kazdou zkusmou periodu trva nejdelSi dobu, vytvoril jsem na zaklade Stellin-
gwerfovy metody program HEC27, ktery miize hledat periodicitu soutasné pro az 8 zavisle proménnych
veli€in ziskanych pro stejné Casy méfeni (napf. pro UBV hvézdnéeveliCiny abarevnéindexy B—V alU — B
nebo pro riizné veliciny méfené ve spektrech). Vypocetni Cas se pritom ve srovnani s hledanim periodicity
pouze pro jednu proménnou velicinu prodlouzi jen nepatrné.
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Nemec a Nemec (1985) navrhli pro Stellingwerfovu metodu test statistické vyznamnosti nalezenych
period. | kdyZ takovétesty jisté predstavuji dobrouinformaéni pomaicku, domnivam se osobng, Zev nejistych
pfipadech stejné nezbude, nez domnéou periodicitu potvrdit nebo vyvrétit dalsi vhodné volenou Fadou
pozorovani.

Velkou vyhodou Stellingwerfovy metody je moznost libovolné volit potet fazovych binli a rliznych
representaci. Mizeme diky tomu hledat periodicitu i pro znatné slozité svételné kfivky s vice maximy a
minimy. VypoCetni Cas ovsem citelné narlista, protoze je nutno volit nejen vétsi pocet binl, ale i prisusné
krat3i krok ve zkusmych frekvencich. JestliZe pro jednoduSe periodickou kfivku staci volit zkusmé frekvence
podlevztahu (193) tak, aby fazovadiference Ay byla 01, pak tfeba pro kfivku s ocekavanymi 5 minimy to
jiz musi byt pouze 0702, a misto 5 fazovych bindi jich musime mit 25, nemame-li minout Zadné vyznamné
setfidéni.

Jinou dosud €Casto pouzivanou metodu tohoto typu popsal Jurkevich (1971).

4.4 Metody zalozené na modelovani periodickych zmén matematickymi funkcemi

| téchto metod existuje celafada. Deeming (1975) popsal velmi podrobnég, jak je mozno metody zalozené
na Fourierové transformaci zobecnit i na pripad pozorovani Ziskavanych v nepravidelnych intervalech.
Ctenare, ktery by se hloubgi zajimal o teoretické aspekty problému, odkazuji na matematickée ucebnice
a na Deemingovu prehledovou praci. Zde bude feC pouze o tom, jak |ze Deemingovu metodu aplikovat
prakticky. Je-li znama zména studované veli€iny jako funkce Casu (m = m(t)) pro libovolny okamzik,
mlzeme definovat komplexni Fourierovu transformaci funkce m(t) jako funkci frekvence f vztahem
Fi= [ T m(t)e S, (206)

Da se ukazat, Ze pokud je skuteCna zména jasnosti periodickaalzeji popsat jako soucet kosinovych zmén
pro diskrétni frekvence f, az fy (m(t) = XL, Ajcos2x f;(t — T;)), bude amplituda komplexni funkce
F(f) nenulovajen v bezprostredni blizkosti frekvenci f, az fy.

V praxi mame ovsem k dispozici pouze fadu méfeni m(t;),j = 1,2,.., N zZiskanou v Casech ¢, az t .
Deeming ukéazal, Ze definujeme-li pro takova data tzv. diskrétni Fourierovu transformaci vztahem

Fyx(f) = 2_: mi(t;)e™ It (207)

plati, Ze tato diskrétni transformace je konvoluci skutetné Fourierovy transformace s funkci o (f), kterou
Deeming nazval spektralnim oknem a ktera je definovana vztahem

N
o (f) = D el (208)
j=1

apro dany soubor dat zavisi tedy pouze na okamzicich pozorovani.
Je tedy

Fa(f) = F(f) s = [ F(F = P)ow(rdr. (209
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Prakticky vyznam toho v3eho je nasledujici: Kdyby skutetna zména jasnosti byla kosinusova s frekvenci
fo, pak amplituda komplexni funkce Fix (f)(=| Fnx(f) |) bude nabyvat lok&lniho maximapro f = f, de
rovnéz pro fadu dalSich frekvenci, které jsou dany Casovym rozlozenim méfeni, Cili v zasadé pro aiasy,
o nichz bylafeC dfive. Jakékonkrétnéjsou tyto aliasy pro dany soubor dat popisujepravéfunkcedy (f), ktera
vzdy nabyva svého absol utniho maxima (rovného poctu méfeni N) pro frekvenci f/ = 0 ajgji dalSi maxima
jsou dana pravé konkrétnim rozlozenim okamzikli méfeni (obvykle pro frekvence 1 roku, 1 hvézdného
dne, frekvence odpovidajici délce Casového Useku pokrytého daty a dalsi). Je to tedy tak, ze pro idealni
kosinusovou zménu bude amplituda diskrétni Fourierovy transformace nabyvat maxima pro frekvenci f
a pro dalsi frekvence, které budou odpovidat frekvencim spektralniho okna zvétSenym pravé o frekvenci
fo. (PovSimnéme si, Ze pii zvoleném formalismu se uvazuji i zaporné frekvence. Plati proto, Ze pokud ve
spektralnim oknu existuje napf. maximum pro frekvenci jednodenniho aliasu f,, budou kromé frekvence
fo existovat v amplitudé diskrétni Fourierovy transformace i maximau frekvenci f, + f; a fo — f4.) Pokud
tedy spocteme hodnoty amplitudy diskrétni Fourierovy transformace i spektralniho oknav ur€itém rozsahu
frekvenci a s krokem uvazlivé zvolenym podle vztahu (193), miizeme hledat i vicenasobnou periodicitu
v datech pfitomnou.

Uvedeny princip byl pozdgji zobecnén do automatické metody hledani multiperiodicity, ktera je v ast-
ronomicke literatufe znama jako algoritmus CLEAN. Tato metoda byla popsana Robertsem a spol. (1987)
apracuje tak, Ze z dat postupné odebira jednotlive nalezené periodickée zmény dokud nedospéje k diskrétni
Fourierove transformaci bez statisticky vyznamnych amplitudovych maxim.

Jinou, velmi rychlou metodu hledani jednoduSe periodické zmény s jednim maximem a minimem
ve fazove kfivce navrhl Morbey (1978). V ni se zamodelovou funkci pfijimalomenacara—rostouci v prvni
poloving, a klesgjici ve druhé poloviné fazového diagramu. Kriterium periodicity v Morbeyho metodé
je pomé&r amplitudy zmény a variance rozptylu pravé vzhledem k oné lomené Care. Vyuziva se zde opét
celoCiselného kvantovani hodnot studované veliciny i fazi — tak jako v dfive popsané Morbeyho metodé
minimalizace fazového rozptylu — ke zvySeni rychlosti vypoctu. Praktické testy ukazaly, ze pro jednoduse
periodické funkce je tato metoda citlivgjsi nez klasicka Fourierova transformace. Nehodi se ovsem pro

Lomb (1976) a Scargle (1982) navrhli periodogram, ktery ma dobfe definovany statisticky test vy-
znamnosti nalezenych period a odpovida porovnani dat pro kazdou zkusmou frekvenci se souctem sinové a
kosinovézmeény. PressaRybicki (1989) pridli snapadem, jak |ze tuto metodu vypoctu zrychlit, a publikovali
i prislusny algoritmus ve formé podprogramu v jazyce Fortran.

Grison (1994) navrhl postup, jak Ize pomoci ortogonanich funkci a periodogramu hledat i periody
svételnych kfivek o libovolnem tvaru.

4.5 Odstranéni neperiodické zmény

Diagram zavidlosti zmény jasnosti ha Case, 0 némz bylafec jiz Uvodem, nam v nékterych pfipadech ukaze,
Ze v datech existuje zfetelng, ale nepochybné neperiodicka (soustavna nebo cyklickd) zména jasnosti. Tak
tomu je napf. velmi Casto se zménami jasnosti hvézd se zavojem (Be stars). Presto i v takovych zménach
mUiZe byt pfitomnai periodicka slozka, kterou bychom radi nalezli. K tomu je tfeba mit moznost ngjakym
vhodnym zplisobem neperiodickou ¢ast zmén z dat pred periodovou analyzou odstranit.

Podle mé zkuSenosti k tomu vyborné poslouzi metoda vyhlazeni pomoci polynomii 3. stupné navrzena
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Obrazek 3: Zmény jasnosti hvézdy se zavojem LQ And, jak byly v Johnsonové filtru V' naméfeny v sezbné 1983 na observatofi na Hvaru.
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Obrazek 4: llustrace pouziti Deemingovy metody na data LQ And znazornéna na obr. 3: Horni obrazek ukazuje spektralni okno posunuté ve
frekvenci 03,2308 cd~ ' ao konstantu 0,01 v amplitudé. Dolni obrazek znazorfiuje amplitudu Fourierovy transformace v zavisl osti nafrekvenci.
Vidime, Ze spektréni okno dobfe popisuje diasy, které se objevuji i ve Fourierové periodogramul.
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Obrazek 5: Ilustrace pouziti Stelingwerfovy metody nadatal Q And znazornénanaobr. 3: V tomto periodogramu odpovidaji nejlepsi nalezené
periody minimlim ) statistiky.

Vondrakem (1969, 1977). Musime se ovSem podle grafického dojmu rozhodnout, zda chceme z dat odstranit
jen dlouhodoby trend nebo i kratsi cyklické variace. Vondrakova metoda poskytne i stfedni kvadratickou
chybu prolozeni. Taby mélaodpovidat typické chybéjednoho méfeni v pripadé, kdy v datech jina(rychlgj3i)
zménayjiz neni. Je-li vétsi, miizeme odchylky dat od hladkého proloZeni podrobit nékteré z metod periodové
analyzy, o nichz bylafec dfive.

4.6 Numericky priklad

Pro ukazku praktické aplikace jsem zvolil pozorovani hvézdy se zavojem LQ And ziskana roku 1983
naobservatofi naHvaru. Pouzitadatajsou mal ou podmnozinou vSech méfeni této proménné analyzovanych
v praci Harmance a spol. (1991). Citovani autofi nalezli periodu zmén 0,61904 dne (f=1,6154 cd ).
Zameérneébylapouzitaindividual ni pozorovani vefiltru V' (desetisekundovéintegrace) bez jakéholiv ‘ cisteni’,
aby byl vidét i vliv nahodnych chyb méfeni, které se v urcitém procentu pripadtl obvykle vyskytnou. Na
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obrazku 3 jsou méfeni vynesena v zavisosti na €ase. S mirnou davkou skepse bychom mohli usoudit, Ze
obr. 3 znazornuje pouze ponékud V&SI rozptyl méfeni z hvarské observatore, ktera se nachazi jen 260 m
nad morskou hladinou, a Zze k Zadnym skuteCnym zmeénam jasnosti nedochazi.

Obr. 4 ukazuje prtibéh diskrétni Fourierovy transformace a spektralniho okna posunutého na frekvenci
3,2308 cd ! (a o konstantu 0,01 v amplitudé). Frekvence 3,2308 cd ! odpovida periodé 0,30952 dne =
0,61904/2 dne. Vidime, ze frekvence 3,23 cd~! odpovida absolutnimu maximu Fourierovy transformace
nalezenému ve zkoumaném rozsahu frekvenci; frekvence skutetné periody 0,61904 dne (1,6154 cd ') je
detekovanajen velice slabé.

Na obr. 5 je znazornén priibéh ) statistiky spottené pro stejna data Stellingwerfovou metodou. Je vidét,
Ze perioda 0!61904 se detekuje stejné dobre jako jeji prvni harmonicka 0730952, ve skutetnosti dokonce
o trochu |épe.

Obr. 6 ukazuje svételnou kiivku LQ And pro spravnou periodu 0761904. Vidime, Ze se jedna o kfivku
se dvéma podobnymi maximy a minimy a s celkovou amplitudou zmén pouze 07'04. Tvar svételné kfivky
vysvétluje rtizné chovani obou pouzitych metod. Z dlouhodobé statistiky konstantnich hvézd pozorovanych
na observatori Hvar bylo zjisténo, Ze typicka chyba jednoho méfeni ve hvézdné velikosti v barvé V' Cini
01012. Vidimetedy, Ze obé pouzité metody vedly k detekci periodické zmény i pro znatné nepfiznivy pomeér
signalu k sumu.

4.7 Existujici algoritmy a programy

Sam jsem pro potfeby stelarniho oddéleni Astronomického Ustavu AV CR v Ondfejové vyvinul, prevzal
a modifikoval fadu programtl, které periodovou analyzu dat umoziuji. Tyto programy nejsou ve vsech
pripadech uzivatelsky dokumentovany tak, jak tomu je u programt, uréenych pro vefeiné uzivani (ze zde
zminovanych napf. programy HEC22 a VYPAR pro fotometrické redukce). Pfesto je mohu vazngSim
zajemclim poskytnout s kratkym poucenim o jejich praktickém pouziti. Vitan je i pripadny zgemce, ktery
by se chté&l celou problematikou zabyvat soustavngji a vytvorit uzivatelsky orientovanou sadu programtl,
optimalizovanych co do rychlosti vypoctu.
Zde je tedy prehled mych programii v jazyce Fortran 77:

e HEC12... program na vypocet diskrétni Fourierovy transformace a spektraniho okna Deemingovou
metodou

e HEC13... program na odstranéni aperiodické zmény Vondrakovou metodou; umoznuje i vypocet
normalnich bodt ve fazi alinearni transformaci dat z jednoho intervalu do druhého

e HEC27... program pro hledani period Stellingwerfovou metodou az pro 8 zavis e proménnych soucasné

VSechny tyto programy jsou koncipovany tak, ze vytvareji pouze potfebné datovée soubory vysledkd.
Jgjich grafické zobrazeni je ponechano na uzivateli, ktery tak mlize zvolit grafické prostiedi, které ma
k dispozici nebo kterému dava pfednost.

Breger (1990) popsal a dava k dispozici vypocetni program PERIOD v jazyce Fortran, ktery pracuje
na principu Deemingovy metody a dovoluje rovnéz vypocet amplitud a frekvenci nasobné periodické
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Obrazek 6: Svételnakfivka LQ And pro data znazornéna na obr. 3 a pro nejlepd nalezenou periodu 0¢61904.
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Tabulka 5: Fyzikalni a astronomické konstanty a jejich hodnoty pouZzité v tomto textu. Pokud neni v poznamce uvedeno jinak,
jde bud o konstanty obecné znamé nebo o data z databaze NIST (National Institute of Standards and Technology) — viz
http://physics.nist.gov/cuu/Constants/index.html

Symbol  Nazev konstanty Hodnota Poznamka

Tsid. Sidericky rok 3652564

Ty Juliansky rok 365125

Tirop. Tropicky rok 365124219

- Hvézdny den 365124219/366124219 = 01997269566

AU Astronomickajednotka 1,49597870691x 10'' m

pc Parsek 3,085677581318x 10'®m

- Svételny rok 9,4607305x10'°m

Mg Hmotnost Slunce (1,988435 + 0,000027).103kg Gundlach a Merkowitz (2000)
Ra Polomér Slunce (695508 + 26) km Brown a Christensen-Dal sgaard (1998)
G Gravitani konstanta (6,674215 & 0,000092) - 10~ "'m3kg 's~2  Gundlach a Merkowitz (2000)
c rychlost svétlave vakuu 299792458 ms™! presna hodnota

h Planckova konstanta (6,6260693 + 0.0000011) - 10~34T s

k Boltzmannovakonstanta (1,3806505 + 0,0000024).10"23J K !

o Stefanova-Boltzmannovak.  (5,670400 + 0,000040) - 10 ¥Wm K —*

a konstanta hustoty zafeni 7,56577.107'6 Jm 3K a= (87°k*)/(15¢*h*) = 4o /c

kosinusove zmény metodou ngimensich Gtvercll. Tento program byl v nedavné dobé vyrazné zdokona-
len Bregerovym studentem Martinem Sperlem a je volné k dispozici véetné potfebné dokumentace jako
PERIOD98 ve verzich pro Windows i Unix — viz Sperl (1998). Pozd&i byl program jesté zdokonalen
0 vypocet chyb elementl anékteré dal§i véci dalSim Bregerovym studentem P. Lenzem ajek dispozici jako
PERIODO04 a opét k volnému stazeni — viz Lenz a Breger (2005).

Program nametodu CLEAN ziskali nékteri kolegove od autorll prace Roberts a spol. (1987).

Algoritmy obou Morbeyovych metod i rychlé Scargleovy metody jsou popsany v plivodnich pracech
autorl ve formé podprogramii v jazyce Fortran.

Podékovani

Zacenné pfipominky k pfedchozim verzim tohoto textu dékuji zvl&sté Dr. |. Hubenému, svym kolegtim
doc. A. Mészarosovi, doc. M. Solcovi, doc. M. Wolfovi aMgr. J. Krpatovi, ddedr. M. Zejdovi z Brnaataké
studenttim sleéné M. Hrudkové a panu L. Shrbenému. Za cenné konsultace, jak pouZit graficky program
Megapost, dekuji PhD. M. Brozovi.
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