ASTOO07:
ZAKLADY ASTRONOMIE A ASTROFYZIKY 11
L atka prednasena P. Har mancem

Petr Harmanec
Astronomicky Ustav Univerzity Karlovy

Verze 10;: 27. bfezna 2012

Casti tohoto textu tykajici se zareni ahvézdnych spekter, doplnénéo fadu
obrazk, jsou zpracovany v uéebnici P. Harmance a M. Broze
Savba a vyvoj hvézd.
UcCebnici lze zakoupit v nakladatelstvi Matfyzpress a také studovat
nawebove adrese

http//www.mff.cuni.cz/fakulta/mfp/stahnout.htm
aje doporucenajako studijni material pro kurzy NAST007 aNASTO014.



Obsah

1 Jednotky a veli€iny pouzivanév astronomii

11 Soudstavy fyzik@lnichjednotek . . . . . . . . . . .
1.2 Astronomickéjednotky €asu . . . . . . . . e e
1.3 Astronomickéjednotky vzdalenosti . . . . . . . L e
1.4 Hmotnostiarozméry hvézd . . . . . . . . . .

Elektromagnetické zareni

21 INtenzita . . . . . .
22 TOK . e
23 Hustotazafiveenergie . . . . . . . e
24 TIaK ZABIenl . . . . . e
2.5 Kosficient opacity (absorpce) aoptickatloustka . . . . . . . . .
2.6 Mechanickasila, kterou zafeni plisobi navrstvuplynu. . . . . . . . . . .
2.7 EmisniKoeficient . . . . . . ..
2.8 ROVNICEPIENOSUENEITIE . . . . o o o o e e e e e e
29 Termodynamick&rovnovaha . . . . . . . . . .
2.10 Z&feni absolutnéCernéhotllesa. . . . . . . . . o
2.11 Lokanitermodynamickarovnovaha . . . . . . . . . . . e
2.12 Efektivniteplotahvézdy . . . . . . . . e

Klasické zplisoby pozorovani hvézd

3.1 Spektraniklasifikacehvézdnychspekter . . . . . . . . . . .

3.2 Hvézdnafotometrie . . . . . . . . .
3.2.1 Jasnosti hvézd, Pogsonovarovnice, hvézdné velikosti v rliznych mezinarodné prijatych systémech . . . .
3.2.2 RUznédruhy hvézdnych velikosti, fotometrickésystémy . . . . . . . . ... ... . . ...
3.23 Redukcefotoektrickychméfenijasnostihvézd . . . . . . .. . .. .. .. . ... . ...
3.2.4 Praktické aspekty fotometrickych pozorovaniaredukci . . . . . . . .. ..o
3.25 Prevody mezi fotometrickymi systemy . . . . .. L.

3.3 Urcovani fyzik@nich vlastnosti hvézd z fotometrickychmé&eni . . . . . . . .. . ... ... ... ... ...
3.3.1 Modul vzdélenosti, bolometrickdkorekcea z&fivy vykonhvézdy . . . . . . .. .. ... L
3.3.2 Efektivniteplotahvézdy . . . . . . . . . .
3.3.3 Hertzsprungtiv-Russellliv diagram pro jednotlivé hvézdy apro hvézdokupy . . . . ... ... ... ...
334 Poloméryhvezd . . . . . .
3.3.5 Absolutni vizualni hvézdnavelikost z poloméru a monochromatickéhotoku . . . . . .. ... ... ...
3.3.6 Blackwellova-Shallisovametodauréovani Ghlovychprimértihvézd . . . .. ... ... . ... ... ..

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

Analyza €asovych Fad a hledani periodicity u proménnych hvézd

41 UvodniQvahy . . . .o oo
4.2 Obecnézakonitosti aproblémy pfi hledani period . . . . . . . . .. .
4.3 Metody minimalizacefazovehorozptylu . . . . . . . . L
4.4 Metody zal ozené na modelovani periodickych zmén matematickymi funkcemi . . . . . . . ... .. ...
45 Odstranéni neperiodick€zZmMEny . . . . . . . . L e
4.6 Numericky priklad . . . . . . . e
4.7 EXigtujici agoritmy aprogramy . . . . . ... 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 prichazejici elektromagnetické zéfeni, at' uz jimi vyzafované nebo pouze
odrazené. Se zakladnimi pojmy, které se zareni tykaji, se proto budeme opakované setkavat aje diilezité se
snimi diikladné obeznamit.

1.1 Soustavy fyzikalnich jednotek

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

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

kg (kilogram)... pro hmotnost,

s (sekunda) ... pro Cas,

m (metr) ... pro délku a

K (kelvin) ... pro absolutni teplotu.

1 sekunda je v souCasnosti definovana jako Cas, ktery uplyne béhem 9192 631 770 period Ci ‘ zavineni’
zareni vznikgiciho prechodem mezi dvéma hladinami velmi jemné struktury zé&kladniho stavu atomu
cesia 133, nachazgjiciho se v klidu pfi teploté absolutni nuly. Plivodné byla ovsem sekunda odvozena
z astronomického méfeni delky pozemskéeho dne.

1 metr byl plivodné definovan jako jedna desetimiliontina (10~7) vzdaenosti od geografického polu
Zemeé k rovniku méfena podél poledniku prochazejiciho ParfiZi. V souCasnosti je 1 metr definovan jako
vzdalenost, kterou ve vakuu urazi €l ektromagnetické zafeni za 1/299792458 = 3, 335640952 x 10~ sekund.
PovS&mnéme si, Ze tim je zaroven definovana rychlost svétla ve vakuu jako neménna konstanta o presné
znamé hodnoté.

1 kilogram je definovan jako hmotnost konkrétniho mezinarodniho etalonu 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 = 103 m3 Gisté vody.

1 kelvin ¢ 1 stupei Kelvina je definovan jako 1/273,16 = 3,66086 x 10~ termodynamické teploty
trojného bodu vody. P¥i teploté 0 K ustavaveskery pohyb atomi amolekul, voda mrzne pfi 273,16 K abod
varu vody odpovida 373,16 K. Kelvinovateplotni Skalatedy odpovida Celsiove stupnici posunuté o 273,16
stupndl.

V Sl soustavé jsou dovoleny pouze ty odvozene jednotky pro vétsi ¢i mensi mnozstvi, které jsou VI
zakladnim jednotkam soudél né tisicem, tedy napf. nanometr, milimetr nebo kilometr:

nm=10""m, mm=10"3m, km=10°m

apodobneé.



Zazminku stoji i nékteré diilezitgj$i odvozené jednotky
N (newton) =kgms2 ... pro silu,

J(joule) =Nm=kgm?s2 ... pro energii Ci 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 prilis praktické a kromeé toho existuje spousta
rozsahlych soubor(i dat, napf. modely hvézdnych atmosfér &i tabulky vinovych délek spektralnich &ar (jak
se 0 nich zminime pozdgi), které jsou uvedeny ve starSich jednotkach.

Zakladnimi jednotkami cgs soustavy jsou:

g (gram) ... pro hmotnost (1 g = 10—3kg),
cm (centimetr) ... pro délku (1 cm = 10~2m),
s(sekunda) ... pro Cas a

K (kelvin) ... pro absolutni teplotu,

ataké odvozeneé jednotky jako
dyn=gcms2=10"°N ... prosilu &
erg=gcm?s2=10""J... pro energii &i praci.

Pouzivaji sei nékteré starsi tradicni jednotky jako jednotka délky
A(angstrom): 1 A=10"m=10""nm,

V astronomii se bézné pouZivaji jednotky odvozeneé ze zakladnich fyzikalnich viastnosti Zemé, Slunce
a slunetni soustavy.

1.2 Astronomické jednotky Casu

Je celkem prirozeng, ze astronomickéjednotky Casu byly historicky odvozovany z rotacni periody Zeméaz
doby obéhu Zemé kolem Slunce. V poslednich letech seae spfibyvajici pfesnosti méfeni zaCaly prosazovat
Casové kaly zalozené striktné na 1 sekundé Sl soustavy.

Dosud se pouzivaji nasledujici jednotky:
e Sfedni slunetni den €i jen den (zkratka d) = 86400 s.

o Sderickyrokjedobaobéhu Zemékolem Sluncevuci inerciani vztazné soustavé (vzdalenym hvézdam).
Jeho délkaje 365,256363 dne.

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

e Tropicky rok zvany téz slunetni ¢i astronomicky rok je doba mezi dvéma prlichody Slunce jarnim
bodem. V soucCasnosti je to 365,24219 dne.



o Anomalisticky rok je doba mezi dvéma priichody Zemé prislunim (pericentrem) jeji mirné eiptické
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 Zemeé (=doba rotace v inercialni soustaveé Cili vici hvézdam).
Méfena v jednotkach stfedniho slunecniho dne Cini 365,24219/366,24219 = 0,997269566 dne.

e Julianské dny, nékdy téz Julianska data, zkratka JD se pouZivaji v astronomii v3ude, kde je tfeba
analyzovat souvislé Casoveé fady pozorovani. Jsou to stfedni slunecni dny, které zaCingji vzdy v poledne
svétového Casu (SC) (=lokalni Cas na poledniku prochazejicim observatori v Greenwichi), pricemz
pocatek, tedy JD 0, pfipadanastfedni poledne naGreenwichi 1. lednaroku 4713 pfed naSim |etopoCtem
(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 za¢ina o plilnoci daného dne
ajetedy dano vztahem

MJD = JD — 2400000, 5 . (1)

Velmi osobné doporucuji se pouziti MJD alespon 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
tyto (daje omylem zkombinuje s MJD o ptil den posunutymi, dosp&je k chybnym vysledkiim pfi uréeni
periody proménné hvézdy a podobné. Posledni dobou se proto v astronomickych publikacich zaCina
objevovat dosud neoficialni redukované Julianské datum

RJD = JD — 2400000, 0. )

e Heliocentricky Juliansky den, zkratka HID se pouZiva vSude, kde je tfeba vysoka presnost Casového
Gdaje, napf. pri studiu rychle proménnych objektll. Je to ¢asovy (daj 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 rlizna. To je dano konetnou rychlosti
svétla ve vakuu a obéhem Zemé okolo Slunce a jgji rotaci. Pfedstavme si 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, pro€ je pred vlastni analyzou asovych
fad pozorovani nutné udat Cas kazdého pozorovani v heliocentrickych Julianskych dnech.

e Barycentricky Juliansky den, zkratka BJD je presngSi analogii heliocentrického Julianského dne. Pro
dany objekt je to Cas vztazeny k téZisti neboli barycentru nasi slunecni soustavy. Je dobré védét, ze
rozdil mezi JD aHJD se projevi az na tfetim desetinném misté, rozdil mezi HID a BJD az na patém
desetinném miste.



S rostouci presnosti astronomickych a obecngji fyzikalnich méfeni narlistaji i pozadavky na presné
méfeni Casu. Konkrétné v astronomii vyvstava takova potfeba napf. pfi analyze dlouhych Casovych fad.
Je totiz tfeba mit jistotu, ze napf. ngaka mala zména periody pravidelné se opakujiciho dge je redna a
neni jen diisledkem ne zcela presného méfeni Casu pro jednotliva pozorovani. V soucasnosti je nejpresngsi
rovnomeérné plynouci mezinarodni atomovy ¢as TAI definovan chodem souboru nejpresngjSich atomovych
hodin. Soucasna presnost méfeni atomového Casu jelepsi nez 1 nanosekunda. Z atomového Casu se odvozuje
terestricky Cas TT pouzivany v geocentrickych efemeridach téles slunecni soustavy. Plati vztah

TT = TAI + 32, 184s. ?3)

Jako standardni referencni epocha, oznatovana J2000.0 se pro soucasna astrometricka data pouZziva Cas
1. ledna 2000 ve 12 hodin terestrického Casu vztazenéeho ke stfedu Zemé (JD 2451545.0 TT).

NejCast§ji jsou oviem okamziky stfedll astronomickych pozorovani udavany ve svétovem &ase (Uni-
versal Time) UT. Svétovy Cas je vztazen k rotaci Zemé, ktera ale neni zcela rovnomérna. Priblizné tedy
odpovida lokanimu stfednimu sluneCnimu €asu na zemépisné délce nula, tedy na greenwichskému po-
ledniku. M&i se jako ob¢ansky Cas od plilnoci kazdéeho dne. Je ale dobre védét, Ze do konce roku 1924
pouZivali astronomoveé greenwichsky stfedni Cas (Greenwich Mean Time) GMT, ve kterem zaCinal den
vzdy v poledne. Konkrétni realizace svétového Casu se Casto v literatufe oznaCuje jako UT1. Pfesné se
otaCeni Zeme vztazené k Mezinarodni nebeské soufadnicové soustave (International Celestial Reference
Frame, ICRF) uréuje pomoci radiové interferometrie 212 vybranych extragalaktickych radiovych zdrojt,
prevazné kvasarll. Resoluci B1.8 Mezinarodni astronomické unie z r. 2000 (s dopliikem v roce 2006) bylo
rozhodnuto, ze rovnomérné plynouci ¢as UT1 se ma urCovat z linearni zavidosti na Ghlu natoCeni Zemé
(the Earth Rotation Angle #) podle vztahu

0(UT1)[d] = 0, 7790572732640 + 1,00273781191135448(JD(UT1) — 2451545, 0) . (4)

Uhel natogeni Zemé je pritom definovan jako geocentricky hel mezi dvémasméry v roviné zemského rov-
niku viici mezilehlému zemskéemu polu (Celestial Intermediate Pole, CIP): totiZ mezi mezilehlym nebeskym
pocatkem (Celestia Intermediate Origin, ClO) a zemskym mezilehlym poCatkem (Terrestrial Intermediate
Origin, TIO). Vypocet polohy téchto smérll je podobné vyloZzen v praci Capitaine a kol. (2000). V&m-
néme si, ze pri zapise pouzitém v rovnici (4) udava velicina 6 pocet otatek Zemé od referentni epochy
J2000.0 ve dnech. Doba jedné takové idealizované (rovnomérné plynouci) otacky pfi pouzitych konstan-
tach ¢ini 86164.0989036903511 sekund Casu UT1. To odpovida stfedni Ghloveé rotatni rychlosti Zemé
7,292115 - 107° radian s~*. Pro rlizné transformace soufadnicovych soustav se ovsem (hel natoceni Zemé
vyjadfuje bud v radianech nebo ve stupnich adiileZita je pak pouze zlomkova East otocky atu lze zpravidla
s ponékud vySSi presnosti ziskat ze vztahu

0(UT1)[d] = 0, 7790572732640+0, 00273781191135448(JD(UT1)— 2451545, 0)+frac(JD(UT1)), (5)

kde funkce frac oznaCuje zlomkovou ¢ast veliCiny.

Svétovy Cas se plivodné odvozoval od rotace Zemeé a nutné zahrnoval implicitni predpoklad, Ze rok trva
cely poCet sekund. To ovSem neni striktné spinéno a navic v rotaci Zemé dochéazi ke zménam. Pro civilni
pouziti byl proto zaveden t.zv. koordinovany universalni ¢as UTC, ktery je méfen v sekundach podle



soucasné definice, tj. atomovymi hodinami. UTC je Cas, ktery je Sifen rozhlasovymi stanicemi. Elektronicky
i nékterymi rozhlasovymi stanicemi je také Sifen aktuani rozdil mezi UTC aUTL1. Plati také, ze UTC seod
atomového Casu TAI i8Sl 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 zpravidlajedenkrat zarok az rok aplll vkladadi vypousti prestupna
sekunda. V poslednich nékolikaletech vsak tato korekce nebyla nutna

Cely problém nicméné narlistaai pro civilni pouziti by bylo vyhodngjSi pouZivat skuteéné rovnomérné
plynouci &as. Zvazuje se proto i moznost prestat prestupné sekundy vkladat viibec. Rotace Zemé se totiz
dlouhodobé zpomal uje a souCasny systém méfeni Casu je fakticky zaloZzen na Ghlové rychlosti rotace Zeme
z poloviny devatenactého stoleti.

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

TT = UTC + AT, (6)

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

Detaily této problematiky jsou podrobné popsany napf. v pracech Seidelmanna a Fukushimy (1992) a
zeiména Kaplana (2005) alze jetaké konsultovat sing. Janem Vondrakem, DrSc. z Astronomického Ustavu
AV CR & smymi kolegy Prof.Dr. Davidem Vokrouhlickym, DrSc. aDr. Miroslavem Brozem. Dobry prehled
Ctenafi naleznou také v e ektronickée publikaci Hrudkova (2009).

Cedavéc seziggmébudedaevyvijet apro velmi pfesné méfeni Casu sejiz nyni berou v potaz rel ativistické
efekty, které maji za nasledek to, Ze je tfebarozliSovat Cas vztazeny ke stfedu Zemé a Cas vztazeny Kk teZisti
sluneni soustavy. Jak je podrobné vysvétleno v praci Seidelmana a Fukushimy (1992), resolucemi 1AU
je stanoveno pouZivat Casy zalozené na 1 sekundé S| soustavy ve vSech barycentrech ngakého uskupeni
slunecni soustavy a oznacovany TCB (Barycentric Coordinate Time) a Cas vztazeny ke stfedu Zemé TCG
(Geocentric Coordinate Time) shoduiji, byl stanoven 1. leden 1977 0"0™323184 TAI v centru Zemé. Tyto dva
Casy by mély nahradit dfive pouZivany terestricky dynamicky Cas TDT prejmenovany r. 1991 naterestricky
CasTT. Dlsledkem rel ativistickych efektll jei to, Ze jetfebarozliSovat hodnoty soucinu gravitatni konstanty
ahmoty Zemeé ¢i Slunce vztazené bud k asu TCB ¢ TCG. Situaci ilustruje obrazek (1) prevzaty z prace
Seidelmanaa Fukushimy (1992), ve kteréjsou uvedeny i podrobné prevodni vztahy mezi jednotlivymi Casy.

Velmi uziteGnou sadu interaktivnich programli na konverze dajti v rliznych asech |ze nalézt na adrese
http://astroutils.astronomy.ohio-state.edu/time.

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

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

Jeden z patrné nejpresngSich programil na uréeni BJD je rovnéz volné dostupny — viz Hrudkova (2009).
V tomto programu je BJD pocitano se zahrnutim aktuéni korekce naterrestricky Cas podle vztahu (6).
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Obrazek 1: Ilustrace rozilu mezi rliznymi uvazovanymi Casy za obdobi let 1950 a 2020. Periodické Cleny v Casech TCB a TDB jsou stokrét
zvétSeny kvlli nazornosti. Cas TAI je pouzit jako referentni agasy ET, TDT aTT jsou viechny brany jako TAI4-323184.



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. Podle definice Mezinarodni astronomické unie se astronomicka jednotka chape jako polomér
ni¢im nerudené kruhové drahy, po které obéhne télisko o zanedbatelné hmotnosti kolem Slunce za 1
sidericky rok. Jgji v souCasnosti nejpresngSi hodnota je stanovenaresoluci M ezinarodni astronomické
unie z r. 2009:

1 AU = (149597 870,700+ 0,003) km = (149597 870700 + 3) m.

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

lpc=—— = 206264,806247904 x 1,49597870700 x 10*'m
= (3,085677581503 % 0,000000000062) x 10'°m. (7)

Dlvodem zavedeni této jednotky byloto, Zetrigonometricky uréovanahvézdnaparalaxap je pravé tihel,
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 vzdaenosti a paralaxou:

1
p(//>'

e Pro Uplnost jesté dodejme, Ze ve sdélovacich prostfedcich a pfi popularizaci astronomie se ¢asto uziva
jednotka vzdalenosti s ponékud matoucim nazvem svételny rok. Rozumi se tim draha, kterou urazi
svétlo ve vakuu za 1 rok. Ngjde o oficialné uznanou afadné definovanou jednotku, takze se | ze setkat
s hodnotami svételného roku odvozenymi jak od tropického, tak od siderického roku. Nejcastgi seae
svételnym rokem rozumi draha, kterou urazi ve vakuu elektromagnetické zafeni za 1 Juliansky rok
(365,25 dne).

d(pc) = (8)

1 svételny rok = 9,4607305x 10°m,
atedy
1 pc = 3,26156 svételného roku.

1.4 Hmotnosti arozmery hvézd

Hmotnosti arozmeéry hvézd seobvyklevyjadfuji 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 poloméru Slunce se s postupem doby zpfesiuje akazdy autor pouzivatrochu jine hodnoty.



Kromé toho je zfgimé, 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
slunegniho cyklu (jak ukazuji presna inteferometricka méfeni) a sekularné z vyvojovych diivodll zvolna
roste.

Velmi dlouho se uzivala hodnota R, = 696260 km, zatimco nov&si pozorovani vedla napf. na stfedni
hodnotu R, = 695508 km — viz Brown a Christensen-Dalsgaard (1998); jgjich urCeni slunetniho polomeéru
bylo pfijato i v poslednim vydani tabulek Allena. Zdalo by se, Ze rozdil mezi obéma uvedenymi hodnotami
je zanedbatelny. Nemusi tomu ale tak byt. Uvazme napr., ze rotaCni rychlosti hvézd (o jejichz méfeni
se zminime pozd&i) se udavaji v absolutnich jednotkach kms=1 a pro pomalgji rotujici hvézdy je Ize
snadno uréit s presnosti na 1 kms~t. Kdybychom urCovali rotatni periodu obfi hvézdy s polomérem
30 R, aobvodovou rotatni rychlosti 5 kms™, pak pro prvni vySe uvedenou hodnotu sluneniho poloméru
dostaneme 3031801, zatimco pro druhou 303!473. Rozdil mezi obéma hodnotami je iz po nékolikacyklech
snadno méfitelny.

Dlouho pretrvaval i urity rozpor v hodnotach sluneéniho poloméru uréovaného riiznymi metodami. Ten
se — jak se zda — podafilo vyfesit ve studii Haberreitera, Schmutze a Kosovicheva (2008), ktefi dospéli
k zaveru, Ze spravna hodnota slunecniho poloméru je R,= (695658 + 0.098) km.

Harmanec a PrS&a (2011) proto navrhli, aby byla vSeobecné pfijata jedna pevna, nominalni hodnota
sluneéniho poloméru, oznatovana RY, ktera by fungovala jako prevodni konstanta mezi poloméry hvézd
vyjadfenymi v jednotkach poloméru Slunce a poloméry udanymi v Sl soustavé, tedy napf. v km. Oni sami
navrhovali kvlli kontinuité s existujicimi pozorovanimi hodnotu pfijatou v nejnové$im vydani Allenovych
tabulek, tedy RY= 695508 km. Jgjich iniciativu podporila Komise 42 Mezinarodni astronomické unie,
vznikne ale pracovni skupina, ktera bude zvazovat vybér vhodné nominalni hodnoty tak, aby bylapfijatelna
pro astronomy z rtiznych obordl.

Na prvni pohled by se zdalo, ze |ze analogicky definovat nominani hmotnost Slunce a prijmout tfeba
hodnotu

M, = (1,988435:£0,000027) x 10*° kg

M

dvojhvézdu ve tvaru
3 G 2
a’ = 7P (M + M) 9

aupravmejg numericky tak, abychom mohli hmotnosti primaru M; asekundaru M, udavat v hmotnostech
nasSeho Slunce, obé&znou periodu P vednech avelkou poloosu drahy a ve slunecnich polomérech. Dostaneme
uzitecny pracovni vztah
G M,
3 2 © 2
864002 - 1,988435 x 103 - (6,67428 4= 00067) x 10~
— ( ) PQ(M1 + M,)
472 - 6955080003
= (74,5894 + 0,0075) P*(M, + M), (10)
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amuzeme si snadno spoditat, Ze tfeba obézna perioda dvojhvézdy sestavajici ze dvou podobnych neutro-
novych hvézd o hmotnostech 1,4 M, a polomérech 10 km, které obihgji po kruhové dréze tak, Ze se jgich
povrchy prakticky dotykaji, tedy, Ze vzdalenost jejich stfedtl a = 20 km, by &inilapouhych 0,00092 sekundly.
Povamnéme si, Ze pokud pouzijeme extréemni hodnoty pfevodni konstanty 74,59 v ramci uvedenych chyb,
budou krajni odhady periody Cinit 0,00092186 a 0,00092196. Dosud pretrvavajici nejistotav urceni gravi-
taCni konstanty G (zde pouzita hodnota byla doporucena resoluci Mezinarodni astronomické unie z r. 2009)
tedy znamena, ze odhad obézné periody z 3. Keplerova zakona je spolehlivy pouze na 3 platné cifry.
Naproti tomu soucin gravitatni konstanty a hmotnosti Slunce je znam ze studia pohybu tél es ve slunecni
soustavé s mimoradné vysokou pFesnosti
GMg, = 1.32712442099(10) x 10%° m3s~2 (TCB)
pfi pouZiti Casu TCB vztazeného k inercial ni soustave se stfedem v barycentru slunecni soustavy. PouZijeme-
li tuto pfesnou hodnotu, vzroste podstatnym zplisobem i presnost prevodni konstanty ve 3. Keplerové zakoné

a® = (74,5886934487 + 0,0000000058) P2(M; + Ms), (11)

Stejnajesituace ve vztahu pro urceni hmotnosti slozek dvojhveézdy M;, (j=1,2) ze znal osti obézné periody
P, vystfednosti a sklonu obézné drahy e ai a polovicnich amplitud kfivek radianich rychlosti obou slozek
K, aK, 1

1
Mysin® i = o~ Ky (K + ) P(1 - e?)?. (12)

Pro hmotnosti vyjadfené v hmotnostech Slunce, periodu ve dnech a polovicni amplitudy kfivek radialnich
rychlosti v kms™! dostaneme numerickou konstantu v rovnicich (12) ve tvaru
86400 - 10003
27 - (6,67428 +0,00067) x 1011 - 1,988435 x 1030
atedy

= (1,03614 4 0,00010) x 107 (13)

(1[N

M;sin®i = (1,03614 + 0,00010) x 10~ "K3_;(K; + K5)*P(1 — €%)2, (14)

Pfi pouziti vySe uvedené velmi prfesné hodnoty souCinu gravitatni konstanty a slunetni hmotnosti
dostaneme opét mnohem presngsi vztah

M;sin® i = (1,036149050206 + 0,000000000078) x 10~ 7Ks_;(K; + K3)?P(1 — €%)3. (15)

Hmotnosti hvézd ziskané s pouzitim soutinu G?°%9 M20'° budou vyjadreny v jednotkach AMM2010. AZ
se v budoucnosti podafi urcit pfesngSi hodnotu gravitatni konstanty GV, a pfi rozumném predpokladu,
Ze soutasna hodnosta soucinu G*1° M2 se nijak vyznamné nezméni, bude snadné hmotnosti hvézd
prepocitat podle vztahu

M M Gnew
MEew - MZ010 (2009

1Podrobngi viz skripta NAST019 Harmance aMayera: http: //astro.miff.cuni.cz/predmety.html
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bez toho, aby bylo tfeba opakovat celé drahovée FeSeni.
Pro (cely tohoto textu tedy provizorné pfijmeme jako konstanty tyto nominani hodnoty hmotnosti a
poloméru Slunce:

RY =6,95508 x 10° m a MZ10=1 988547 x 10*° kg.

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 ajejich numerickych hodnot je
uveden v priloze nakonci textu.

2 Elektromagnetické zareni

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

Jako vinéni se miize &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
Cn
)\ )
kde ¢, jerychlost, jakou se elektromagnetické zafeni Sifi v uvazovaném prostfedi. V préazdném kosmickem
prostoru se elektromagnetické zarfeni Sifi konstantni rychlosti ¢, které se nejCastgji fika rychlost svétla a
kteraje vyznamnou fyzikalni konstantou. Protoze praveé o zareni Sifici se kosmickym prostorem se budeme
zajimat ngjvice, budeme vztah mezi frekvenci avinovou délkou uvazovat obvykle ve tvaru

(16)

vV =

C
= —. 17
v=3 (17)
Z fyziky dae vime, Ze jedno kvantum elektromagnetického zareni o frekvenci v, tedy foton zareni,

s sebou nese energii
E, = hv (18)
kde h = 6,626.10~3* Jsje Planckova konstanta. Podle znamé Einsteinovy rovnice
E, = msc? (19)

Ize pak ovSem pohybujicimu se fotonu pfifadit i hmotnost m¢ 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 kratkovlinného zéafeni odpovida vysSi energii nez kvantum zéfeni dlouhovinného.
To neni ani intuitivné tak prekvapivé, nebot jaksi citime, Ze na to, aby se na dané délce zarfeni zavinilo
vicekrét, jetfeba, aby mélo vétsi energii. Také si miizeme uvédomit, Ze Easticova povahasvétla se bude vice
uplathovat na kratkovinném konci el ektromagnetického zafeni, zatimco jeho vinova povaha na dlouhém.

Je také dobré si uvédomit, ze je-li rychlost svétla ve vakuu neprekrocitelnou mezi, pak se rychlost
el ektromagnetického zareni vysilanéhoi rychle se pohybujicim zdrojem jiz nemlize zvysit. Co se ale zméni,
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je energie fotonll. Pokud se zdroj pohybuje ve sméru k pozorovateli, energie fotonu se zvysi o pridanou
Kinetickou energii a svétlo se posune k vy&Sim 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 zarfeni jgj |ze v klasicke fyzice (tj. pro vzgemnou rychlost
zdroje a pozorovatele, ktera je mnohem mensi, nez rychlost svétla ve vakuu) popsat vztahem

RV = &

A\ ()‘ - Alab)v (20)
lab
kde RV jeradialni rychlost zdroje viici 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.

Elektromagnetické zareni miizeme vnimat bud globa né nebo podle jednotlivych vinovych délek. Casto
se pouZivatermin spektrum elektromagnetického zareni. Tim se rozumi funkce vyzafovani ngakého zdroje
v zavidosti na vinové délce Ci frekvenci. Realné zdroje elektromagnetického zafeni totiz obvykle nejsou
monochromatické, 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 s vzaemnym prekryvem. Zde uvedené déleni je proto jen informativni:

1. Z&reni v VInové déky kratsi nez 0,1 nm.

2. Rentgenové (X) zafeni  VInové déky 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; s rostouci vinovou délkou
vnimame toto zafeni jako svétlo fialove, modré, zeleng, ZIuté, oranZzove a Cervené barvy.

o

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

7. Radiové zafeni  VInove délky delSi nez asi 100 mm; v fadé pripadll se |ze setkat s tim, Ze ¢ast
mikrovinného zafeni se povazuje za podskupinu radiového zareni.

VInovadélka el ektromagnetického zarfeni 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 = 1s7 1. (21)

Vzhledem k obrovskému rozpéti mnoha fadli se v rtiznych oblastech elektromagnetického zafeni vinova
délkaafrekvence udavaji z praktickych diivodt v rtiznych tradicné zavadénych jednotkach. V oblasti zareni
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~ se Vétsinou viibec nepouzivavinova délkaani frekvence, ale jednotky energie odpovidajici kvantu zareni
o dané frekvenci, nejCastgji udavané v elektronvoltech (zkratka eV):

leV = (1,602176462 + 0,000000063) x 10~ 2erg = (1, 602176462 & 0,000000063) x 10~7J. (22)

V UV oboru av optickém oboru se ngj€astgji pouzivavlnova déka, udanabud v nm nebo v A.
V infralerveném oboru se nejCastgji udavavinovadékav pm = 1075 m.
Konetné pro radiové viny se udavajgjich vinovadékav m, pfipadné frekvence v kHz ¢i MHz.

Priklad:

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

Podle vztahu (18) je

E  1,602176462 x 1019
y o L L0062} 10y 1090049 « 1041, (23)
I~ 6,62606876 x 10~ s

Podle vztahu (17) je odpovidgjici vinova délka

¢ 2,99792458 x 108m s~ !
v 2,41798949 x 10'4Hz

= 1,23984186 x 10~%m = 1, 23984186m. (24)

Nazakladé pravé uvedeného jednoduchého prikladu tedy vidime, ze | ze napsat jednoduchy obecné platny
vztah mezi vinovou délkou zé&feni v um ajeho energii £ na 1 foton udanou v eV:

he 1,23984186

Alem] = = = 5w

(25)

2.1 Intenzita

Monochromaticka intenzita 1, je mnozstvi zafivé energie prochazejici v daném misté prostoru v daném
smeéru kolmo jednotkovou ploskou do jednotkovéeho prostorovéno Uhlu v jednotkovem intervalu frekvenci
za jednotku Casu. Mnozstvi zafive energie dE, vychazejici v danem sméru z plosky ds do prostorového
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, ¢, 0, t)dvds cos ¥dwdt. (26)

Uhel ¢ mé&imeod osy z v intervalu od nuly do 7, Ghel ¢ od osy z v rozsahu od O do 27. Rozmér intenzity na
jednotku frekvence se zpravidla udavav W.m—2Hz 'sr—! (abychom zdliraznili, jak je intenzita vyjadrena,
i kdyZ je zZigime, ze napf. 1 Hz = s71). Daeko Castdji se vSak v astronomicke literatufe dosud setkame
srozmérem v soustavé cgs. erg.s 'cm—2Hz 'sr—!. Plati zZigimé, Ze

I, (cgs) = 1031, ().
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Obrazek 2: Intenzita zareni v rliznych mistech prazdného prostoru.

Intenzitu Ize ovSem udavat i najednotku vinove délky a ozna€ovat ji jako I, avztah (26) psét ve tvaru
dE\ = I\(x,y, z, ¢, Y, t)dAds cos Idwdt. (27)
Maji-li vyrazy dE, adF) v rovnicich (26) a (27) vyjadfovat stejné mnozstvi energie, musi platit
Ld) = I,dv (28)

apo diferencovani rovnice (17) dostavame zfgjmé vztahy mezi obéma velicinami:
2 )\2
L="1a1,=21I (29)
C C

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

Uvazme situaci, kdy zéfeni v prazdném prostoru prochazi v daném sméru postupné dvéma elementarnimi ploskami ds; a dsz, jeichz
normaly svirgji se smérem zéfeni dvarlizné thly 91 a2, pricemz r je vzdalenost mezi stiedy obou slozek —viz obr. 2. Energii zafeni jdouciho
z mistaplosky ds; ve sméru plosky dsz, které pravé prochazi ploskou ds: je

dE, = I,dvds; cos ¥1dwidt, (30)
kde pro Uhel dw; zjevné plati
duy = 25260802 (31)
T
Rovnici (30) Ize proto prepsat do tvaru
dE, = I,dvds; cosﬁldngs%dt. (32)
T
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Ploska ds; jevidét z plosky ds2 pod Uhlem dws, pro ktery anal ogicky plati

dsi cos V1
dwz = B}
r

— dsy cosdy = r2dw2, (33

takZe rovnici (32) |ze upravit do tvaru

dE, = I, dvdss cos 9adw-odt. (34

Intenzita I,, je ovsem stejné mnozstvi energie v misté ploSky ds; jak v rovnici (30), tak v rovnici (34), takZe je zZfejmé, Ze pokud v prostedi
mezi obéma ploSkami nedochazi ani k pohlcovani ani k uvolfovani z&fivé energie, nezévisi intenzita na misté, 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=(z,y,2) (35)

a smér jednotkovym vektorem 7, ktery s kolmici na plosku ds svira Ghel ). Rovnici (26) |ze pak psét ve
tvaru

dE, = I,(F,, t)dvii.dsdwdt, (36)

kde skalarni soucin 77.ds = ds cos .

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

4
J I, dw 14
g, =0 :—/um (37)
4 47
J dw 0

0

V Tadé pripadl — napr. v normalnich hvézdnych atmosférach — Ize predpokladat osovou symetrii, tedy
to, Ze intenzita z&feni nezavisi nathlu . Oznatmeji pro odliSeni symbolem 7%. S uvazenim toho, ze

dw = sin ¥dddep, (38)

apo integraci pres Uhel ¢ |ze pak ovsem psat
17 ..
ﬁ:ifﬁmmw. (39)
0
Nékdy je uziteCné pouzivat celkovou, integrani Ci bolometrickou intenzitu I zafeni Ziskanou integraci
pres celé el ektromagneti ckée spektrum:

[:/L@:/j@x (40)
0 0
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2.2 Tok

Celkové mnozstvi zafeni prochazejici ploskou ds za Cas dt ve frekvencnim rozsahu (v, v + dv) ze vSech
smérdl je
dE, = F,drdsdt. (41)

Funkce F, (z, y, z, t) se nazyvamonochromaticky tok zafeni plochou ajak ihned vyplyne z dalSiho vykladu,
jetojednaz nejzaludngjSich v astrofyzice pouZivanych veli€in, nakterou jetfebas davat zvlast velky pozor,
nebot ji rlizni autofi pouzivaji rlizné. Je zrgimé

47
F, = / 1, cos9dw. (42)
0

Rozmér toku je W.m~2Hz~! (nebo erg.cm=2s 1Hz1).
Stejné jako intenzitu Ize i tok alternativné udavat na jednotku vinové délky, s prevodnimi vztahy analo-
gickymi rovnici (29):
2 )\2
Fr= %J—",, a F,="F. (43)

V teorii hvézdnych atmosfér se velmi Casto pouziva transformace i = cos ¢; 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 predpokladat, Ze intenzita zafeni nezavisi na thlu ¢ a pfipomeneme si vztah (38),
dostavame pro tok vyraz

FS=or / I* sin 9 cos 9o, (44)
0

Pokud je intenzita zafeni do vSech smérli stejnatj. pokud nezavisi v daném misté ani na Ghlu ¥, hovofime
0 isotropnim z&Feni sintenzitou 7. Je zfejmé, Ze pro isotropni z&feni je celkovy tok plochou nulovy, nebot

Fi=onli / sind cos ¥y = w1 [sin? ¥]5_, = 0. (45)
0

Naproti tomu tok isotropniho zafeni I, do poloprostoru

v

FL=2rI} / sin 9 cos ¥9dd) = 71 [sin? ﬁ]§:0 =7l (46)
0

Pozor! V fadeé publikaci se |ze setkat stim, Ze tok do celého prostoru je oznatovan vyrazem n F,, kde
F, jetzv. astrofyzikalni tok souvisgici se zde zavedenym tokem vztahem

nF, =F,. 47
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Astrofyzikalni tok F, je tabelovan napf. ve velmi €asto uZivanych Kuruczovych model ech atmosfér hvézd
—viz Kurucz (1979).

Mnozstvi energie prochazejici celym povrchem sférické hvézdy o poloméru R v danem frekvencnim
intervalu dv je ziggmeé dano soucinem plochy povrchu hvézdy a toku v uvazovaném intervalu frekvenci,
tedy vyrazem 4w R%*F,dv. Jeli uvazovana hvézda ve vzdaenosti d od nas a oznalime-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

2

fo=TF = (%) an. (9

Vidime tedy, Ze tok ubyva se ¢tvercem vzdaenosti od zdroje.
V teoretickych modelech se ngjCast§ji pouzivatzv. Eddingtontiv tok neboli prvni moment intenzity

ar
1
H, — — / 1, cos ddw, (49)
4
0
ktery souvisi stokem zde zavedenym vztahem
1
H,— —F, (50)
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 (44). Eddingtontiv tok 1ze
pak psét ve tvaru

1 17
H,=—F = —/I,f sin ¥ cos ¥dd. (51)
4 2 ]

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

Je pfirozené opét mozné zavest i celkovy, integralni neboli bolometricky tok:

oo oo 4m
F = /]—"de = /f,\d/\ = /Icosﬁdw. (52)
0 0 0

Priklad:

Hayes a Latham (1975) publikovali absolutni kalibraci toku jasné hvézdy Vega (« Lyr). Pro vinovou
délku 550 nm udavaji tok £,=3,39x 10~ erg.cm~2s AL, Viypottéte odpovidajici frekvenci tohoto zareni
a odpovidgjici tok najednotku frekvence udany v Sl soustavé.

ReSeni:
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Frekvence zafeni o vinové délce 550 nm je podle vztahu (17) rovna

_2,99792458 x 10°ms !
N 550 x 10~%m
Tok F), v Sl soustavéje 3,39x 1072 x 10-7 Ix10*m~2s 'A~1= 3,39x 10~ 12Wm~2A1,

ProtoZe tok na jednotku frekvence musi oznaCovat stejné mnozstvi zafive energie zajednotku Casu jako
tok najednotku vinove déky, plati ziggmé

= 5,45077196 x 10"*Hz. (53)

Fdv = Fyd\ = Fy—dv, (54)
14
atedy
299792458 x 10°m.s~"
F=—FR=2 3,30 x 107 2Wm210"m " = 3,42 x 10" 2Wm*Hz"". (55)
v 5450771962 x 10%°Hz

2.3 Hustota zarivé energie

Hustotou z&Five 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 ziggmé

dE, = I, cos ¥drdsdidw. (56)

Protoze toto z&feni se pohybuje rychlosti svétla ¢, naplni za €as dt objem dI/ = cdtds cos . Hustota zéfeni
prichazejiciho z daného sméru bude tedy

dE, 1
v E]dedl/. (57)

Integraci pres cely prostorovy Uhel dostaneme pak hustotu zafeni v danem intervalu frekvenci

47
1 4
uydy = = / Ldwdy = -~ J,dv (58)
C 5 C
aintegraci pres celé spektrum pak celkovou hustotu zareni

00 4
: 1 4
u:/uydl/: —/Idw: il (59)
0 €9 ¢

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 pséat dp,, = m,c. S pouzitim Einsteinovy rovnice (19)

dE, = m,c? (60)
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jetedy vyraz pro prispévek hybnosti zafeni

dp, = (61)

C

takZze sila plisobici na plosku ds od uvazovaného prispévku zafeni je podle druhého Newtonova zakona a
svyuzitim vztahu (56)
dp, 1dE, I,
df = T @ s Ydsdwdr. (62)
Slozka sily plisobici kolmo na uvazovanou plosku bude ovéem df’ = df cosd. Tlak je vysedna sila
plisobici na jednotkovou plochu ze véech smérd, tedy

A A
1 d
Py — — / dffdw = / 1, cos® ¥dw (63)
’ ds c
0 0
Zavedeme-li jesté druhy moment intenzity K, vztahem
1 Am
K, = —/Iy cos® ¥dw, (64)
47 J

muizeme pro tlak monochromatického zareni psat

4
P, = —K,. (65)
C

Pro celkovy tlak zafeni vSech frekvenci pak prirozené plati

4
P. = / P ,dv = - / I cos? ¥dw (66)
0 c
0

2.5 Koeficient opacity (absor pce) a opticka tloustka

Uvazme situaci, kdy zafeni o intenzité I, prochazi vrstvou plynu. V dbisledku riiznych atomarnich procesl
se energie zareni miize z&asti pohltit a z&asti rozptylit do jinych smérdl. K popisu toho, kolik energie se
na draze paprsku pohlti, se zavadi tzv. linearni koeficient opacity &, predstavujici Ubytek intenzity poté,
co paprsek urazi ve hmotném prostfedi jednotkovou vzdaenost. Jinak feCeno, prochazi-li zafeni hmotnym
prostiedim, pak pfi priichodu o délku dz dojde k Ubytku intenzity dI,,, pro ktery plati

I(z+dz2) = 1,(z) =dl, = =¢,1,dz. (67)
Casto setéz zavadi takée hmotnostni opacitni koeficient dany vztahem
Ky = é, (68)
p
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kde p je hustota v uvaZzovaném prostredi. Linearni absorbéni koeficient ma rozmér m—1, zatimco rozmér
hmotnostniho absorbéniho koeficientu je m2kg .

Uvazujme nyni Ubytek zafeni po priichodu vrstvou plynu o tloustce dz, jestliZze predpokladame, Ze jde
o zéfeni, vstupujici ploskou ds do vrstvy pod (hlem +J. P¥i priichodu vrstvou o tloutce dx urazi toto zareni
zigimé drahu dx - cos~* ¢ apro energii pohlceného zafeni tedy miizeme psat

dE, = I,¢,dz cos ! ¥ds cos 9dwdvdt = Ik, pdzdsdwdrdt. (69)

V teorii hvézdnych atmosfér se pouziva bezrozmérna velicina nazyvana opticka tloustka 7, zavedena
vztahem

dr, = k,pdx (70)

nebo integralnim vztahem
T, = /Om kypde, (71)
kde x je celkovatloustkavrsty plynu podé zorneho paprsku. V ztah pro zménu intenzity pak |ze psat vetvaru
dl, = —I,dr,. (72)

2.6 Mechanicka sila, kterou zareni plsobi na vrstvu plynu

Uvazme nyni, jakou mechanickou silou plisobi zafeni o intenzité I, na vySe uvazovanou tenkou vrstvu
plynu o sile dz, na kterou dopada pod Ghlem ¥} z prostorového Ghlu dw. Jak vime jiZ z rovnice (61), bude
prispévek hybnosti dp, dan vyrazem

dp, = , (73)

kde ¢ opét oznaCuje rychlost svétlaa dF, je mnozstvi energie pohlcené v uvazované tenkée vrstve, které je
dano rovnici (69). Prispévek mechanicke sily plisobici kolmo na uvazovanou tenkou vrstvu bude tedy

dp, cos ) — kypdrdsdy
dt c

Celkovou mechanickou silu z&feni f,., plisobici kolmo na plochu ds uvazované vrstvy v jednotkovem
frekvenctnim intervalu tedy ziskame integraci pres cely prostorovy Uhel:

I, cosvdw . (74)

47
ypdadsd
frov = W/L,cosﬁdw =
0
_ /ﬁypd:zdsdy}_u _ dydj’dﬂ, 7. (75)

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

oo

fr= 7f — 'Odfds 0/ i, Fdv. (76)

0
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2.7 Emisni koeficient

Emisni koeficient je mnoZzstvi zafivé energie emitovane jednotkovou hmotou za jednotku Casu do jednotko-
vého prostorovéeho Ghlu. Mnozstvi zafivé 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,pdrdsdrdwdt, (77)

kde j,, je emisni koeficient najednotku hmoty.
Pro zménu intenzity zafeni podé zorného paprsku miizeme tedy psat

dl, = j,pdzx. (78)
Rozmér emisniho koeficientu zigimé je W kg—'Hz tsr—1.

2.8 Rovnice pfenosu energie

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

I, dsdwdrdt. (79)
Na druhém konci bude z valeCku vystupovat zareni
(I, + dI,)dsdwdrdt. (80)
Ve valetku se pohlti
k1, pdrdsdwdrdt, (81)
kde k,, je absorpcni koeficient na jednotku hmoty. Vaetek sam bude do daného sméru vyzarovat energii
Jupdrdsdwdrdt. (82
Mé&li byt zachovana energeticka rovnovaha, musi tedy platit
(I, + dl,)dsdwdvdt =
I, dsdwdvdt + j,pdrdsdwdrdt — k, I, pdxdsdwdrdt. (83)
Po Upravé dostavame obecnou rovnici pfenosu zafeni ve tvaru
(jiif = Jup — Kuply. (84)
Pro sférickou atmosféru | ze jesté psat
dl,(r,9) = %I: dr + %f;’ dd, (85)

coz |ze upravit pomoci geometrickych vztahli

dr = dz.cos?¥ ady = —r~dx. sind
do tvaru

+ kupl, — jup = 0. (86)
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2.9 Termodynamicka rovnovaha

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

V takovéem pfipadé zavisi intenzita zareni pouze nateploté afrekvenci aod mistak mistu se neméni. Jestlize
tuto intenzitu oznatime B, (T') a uvazime-li, ze vyraz % v rovnici (84) bude v daném pfipadé nulovy,
dostavame pro stav tepelné rovnovahy z rovnice (84) Kirchhoffliv zakon

I _ g . (87)

Ry

2.10 Za&areni absolutné ¢erného télesa

Absolutné Cerné téleso je takove téleso, které vesSkeré dopadgjici zafeni pohlcuje, zadné nepropousti ani
neodrazi.

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

pohlc.
Ky + Rl/ + Du =1. (88)

Z&reni, které vysila ngjaké téleso, zavisi pouze na jeho teploté. Uvazme, jaké vysledné mnozstvi zafeni prechazi mezi dvéma télesy o
teplotach Th a 15, ktera zadné zéfeni nepropoudtdi, tj. pronéZ plati D; = 0 atedy R; =1 — k;,5 = 1, 2.

Téleso 1 vySev danéfrekvenci zafeni E1, z n§j téleso 2 pohlti k2 1 aodrazi (1 — k2)Fq. Ztohot8leso 1 odrazi (1 — k1)(1 — k2) E4 atd.

Celkem putuje od t8lesa 1 k télesu 2 z&feni

E1(1+(171€1)(17%2)+(171€1)2(17/€2)2+...). (89)

Oznatime-li jedté k = (1 — x1)(1 — k2), I1ze pfedchozi vyraz zapsat jako soucet geometrické fady

E1(1+k+k2+k3+....):1b:—1k. (90)
Zateni, které sevréti natéleso 1, je zfgimé
E1(17n2)(1+k+k2+k3+....):%_]:2). (91)
Protoze pro zareni druhého télesa musi platit zcela anal ogicke vztahy, |ze Ghrnné pro zafeni jdouci z télesa 1 natéleso 2 psat
R
zatimco Uhrnné zafeni jdouci naopak z télesa2 natéleso 1 je
FEi1 + E2 — Eiko . (©3)

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

B _ B o

K1 K2
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Pokud obe télesa budou absolutné cerng, plati, ze k1 = k2 = 1 azevztahu (94) plyne, Ze dvé absolutné cerna télesa o stejné teploté vysilaji
identické z&reni.

Oznatime-li monochromatickou intenzitu z&feni absolutné erného télesa o teploté 7' symbolem B, (T') a symbolem j, (T') vyzafovani
n&akého neterného télesa, které je v rovnovazném stavu, plyne z rovnice (94) opét Kirchhoffliv zakon

() _
ko (T) = B,(T), (95)

ktery jsme odvodili bez pouziti rovnice pfenosu.

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

2hv3 1
B,(T) = , 96
( ) CQ ei?_; 1 ( )
kde
h = (6,6260693 & 0,0000011) - 10~3*Js, (97)
k= (1,3806505 % 0,0000024).10"*J K, (98)
2,99792458.10%m s~ (99)

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

Integraci Planckovy funkce (96) pres celé el ektromagnetickée spektrum dostavame integralni intenzitu
zéreni Cerného télesa

2h v3dy
B(T) = / B,( / Y
5 €F — 1
_ 2h (kT / e _ 2k, (100)
2\ h ) et — 1 15e2h3"
(Integrace uvedeného vztahu neni triviani. Plati
o, °
/ vdr lim/(eﬂ”:p?' +e g 4 )de =
e —1 e—0
0 €
1 1 1 6
protoze
. —Jjx _ 3 6
/e' xdx:j—4. (202)
0
V aplikaci narovnici (100) je
:E:Z—;%V:k%x, (203)



atedy

4
Vidv = (kTT) z3dz. (104)

Jelikoz zéreni Cerného télesa je isotropni, nezavisi jeho intenzita na sméru a misto integralu hustoty
energie pro integralni hustotu zarfeni cerného télesa dostavame

A (T) = 8okt

c © 15c¢3h3

kde a je konstanta hustoty zafeni dana nasledujicim vztahem

8mok4

=22

15¢3h3

Zavedeme-li jesté Stefanovu-Boltzmannovu konstantu o vztahem

u(T) T* = aT*, (105)

=7,56577.10716 Jm 3K (106)

o= % = (5,670400 & 0,000040).10 *Wm K *, (107)

dostavame pro Planckovu funkci vyraz
B(T) = 21", (108)
™

Jak jsme si jiz fekli v Gvodu, v optickém a v dlouhovingSich oborech spektra se vé&tSinou nepouziva
frekvence, ale vinova délka zéfeni. Je proto uzitetné znét i vyraz pro Planckovu funkci vyjadfeny pomoci
vinove déky A

2hc? 1

BN(T)=22% =~
A( ) AP ekhTLA—l

(109)

ktery plyne z Planckovy funkce zapsané pomoci frekvence zareni (96) s vyuzitim vztahii (17) a (29).
MUzeme setaké zajimat, u které vinové délky dosahuje pro danou teplotu funkce By (T') maxima. Jestlize
vyraz (109) prepiSeme do tvaru

ki, b _
BA(T) = y5(em —1) 7, (110)
kde
ki =2hc? a ky = % (111)
jsou konstanty, |ze podminku maxima funkce psat jako
dB/\(T) ky | &y _1 ky | &y _9 ko ko
I\ = _5F(8TA — 1) + E(GTA — 1) eT%ﬁ =0. (112)
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Zavedeme-li novou promeénnou =z = 7’2—’3 |ze tuto podminku prepsat do tvaru

—5+ze”(e" - 1)t =0, (113)
coz vede narovnici
r=>5—>be". (114)

Jgji iteratni feSeni vede k hodnoté = = 4,96511.., coz s prihlédnutim k definici proménné = a hodnoty k-
vede konecné na podminku

A T = 2897768, 6 , (115)

kde teplotaje udanav K avlinovadéka A v nm. Vztah, ktery jsme si pravé odvodili, se nazyva Wienovym
posunovacim zakonem aplyne z ngj, ze maximum vyzarovani absol utné Cerného tél esase 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 skutecné
chladngsi, nez hvézdy bilé Ci 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 (115) dostavame vinové délky 965,9 nm, 483,0 nm,
289,8 nm a 96,59 nm. Vidime, Ze vyzarovaci maximum se pro tento rozsah teplot posouva od infracervené
do ultrafialové oblasti spektra.

Pozor ale! Kdybychom podobné, jakojsmeto pravé ucinili, vySetfovali, kde dosahuje maximaPlanckova
funkce B, (T") definovana vztahem (96), zjistili bychom, Ze nikoliv pro frekvenci odpovidajici vinové délce
maxima funkce B, (7"), ale nékde Uplné jinde. Pokud budeme funkci B, (7") vy3etfovat také jako funkci
vinové délky, odvodime pro jeji maximum podminku

A T = 5099437,0 (116)

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') vySetfované obé soucasné pro danou
teplotu bud jako funkce vinove délky nebo frekvence zareni jsou dvé rtizné funkce s rtiznym priibéhem.

V krétkovinné oblasti spektraje errx >> 1, takze I ze Planckovu funkci B \(7") aproximovat vztahem

B\(T) = e X, (117)
To se obvykle nazyva Wienovou aproximaci.
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Naopak v dlouhovIinné oblasti spektraje k’;CA << 1 amiizeme tedy exponencielu nahradit rozvojem se
zanedbanim vySSich ¢lendi

o h
S (118)
takze dostavame pro Planckovu funkci priblizny vyraz
- 2kcT
BA(T) = =1 (119)

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

. A
B\(T) = 8,27817 x 10 lfﬁ. (120)

Priklad

Radiotel eskop zméfil navinové délce 1 m intenzitu tepel ného radiového zdroje najednotku frekvence 1,
=10-22W m~2Hz 'sr—!. Odhadnéte tepl otu zdroje za predpokladu, Ze zafeni zdroje v této oblasti odpovida
dobre z&reni Cerného télesa

Reseni

Intenzita zafeni najednotku vinové délky 7, bude podle vztahu (29)

2

v c
n="15=2%5
A c A2

Pokud plati, ze I, = B,, dostavame z rovnice (120) teplotu zdroje 7" = 3,62 K .
Protoze v radioastronomii se asto pouziva frekvence zafeni, je uzitetné uvést si Rayleighliv-Jeansiiv
zékoni pro funkci B, (T'). Stejna priblizna aproximace jako (118) vede navztah

B,(T) = i—quT. (122)

I, = 2,99792458 x 10~ (121)

Je dobfe si uvédomit, Ze at' uz v dlouhovinné oblasti uvazujeme frekvence nebo vinove délky, 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 n&akého zdroje, projevi setepelny zdroj tim,
Ze logaritmus toku zéreni z ng bude linearni funkci vinové délky Ci frekvence.

211 Lokalni termodynamickéa rovnovaha

Hvézdna | atka zcela zZiejmé ve stavu dokonal & termodynamické rovnovahy byt nemtize, 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
lokalné, tj., ze v daném misté | ze pole zareni charakterizovat Planckovou funkci odpovidajici ngaké |okal ni
(od mistak mistu jin€) lokani teploté. Lokalné plati také Kirchhoffliv zakon (87).
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2.12 Efektivni teplota hvézdy
Z rovnic (46) a (108) plyne pro tok zareni absolutné Cerného télesa do poloprostoru vztah
7B(T) = oT*. (123)

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

L =4rR*nB(T.g) = AnR*0 Ty, (124)

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

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

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

2. Druhou moznodti 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 stavli atomil ¢i molekul v atmosférach. Spojité spektrum hvézdy je tedy obvykle preru-
Seno temnymi prouzky v odpovidajich vinovych délkach atoto carovée spektrum nam poskytuje velké
mnozstvi informaci, jak o tom bude feC pozdgji. Pravé popsany typ pozorovani se nazyva hvézdna
spektroskopie.

3. Oba popsané zplisoby 1ze kombinovat: MUzeme 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, hovofime pak o absolutni Ci relativni spektrofoto-
metrii.

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

3.1 Spektralni klasifikace hvézdnych spekter

SoustavngSi pozorovani spekter hvézd bylazapoCatav devatenactem stol eti, negjprve visua né pomoci spek-
troskopu a pozdgi ve spektrografech, se zaznamem nafotografickou desku. Vyznamnabyla prace Josepha

28



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
spektrtim rliznych pozemskych latek. Byly Cinény riizné pokusy spektra podle vzhledu klasifikovat (pater
Secchi v Italii, prof. Vogel v Némecku na observatori v Potsdamu), ale nakonec se ujala klasifikace, kterou
postupné za zakl adé mnohatisicll spekter vypracovalanaHarvardové 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 heliaHell, neutrdniho heliaHe | aneutralniho vodiku H |
atéz Cary dvakrat ionizovaného kysliku, uhliku a dusiku O I11, C 111 aN II1.

e tfidaB Dominuji Cary neutralniho heliaHe | a neutrdniho vodiku H | a pfitomny jsou téz Cary O I,
Cll,NII, Felll aMgll.

e tfidaA Chybi Cary neutraniho heliaHe | adominuji ¢ary neutrdniho vodiku H I, napadné jsou jednou
ionizované Cary kovl skupiny zelezajako Fell, Ti I, V 11 &i Cr II.

o tfidaF Cary neutrainiho vodiku H | jsou vyrazné slabs, i kdy? stale dominuji a ve spektru pribyva
Car kovl.

e tfida G Cary H a K 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 neutralnich kov.
e tfidaM Ve spektru prevladaji molekularni pasy TiO aVO.

e tfidaL Tato tfidabylazavedenaaz pomérné nedavno v praci Kirkpatrickaakol. (1999) v souvislosti
s hledanim tzv. hnédych trpaslikil. Ve spectrech hvézd tfidy L mizi molekularni pasy TiO a VO a
objevuji se silné ¢ary neutraniho drasliku K | ataké ary 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 a kol. (1999).

Je nutno si uvédomit, Ze laboratorni analyza Carovych spekter se rozvijela soubézné se studiem spekter
hvézd a zpotatku nebylo viibec jasng, Zze ve hvézdach musi existovat stejné chemické prvky jako na
Zemi. Vyrazné spektralni ¢ary byly oznatovany velkymi pismeny ateprve postupné byla nachazenajegjich
identifikace s pozemskymi prvky Mendéegevovy tabulky. Proto byl zasadnim zjisténim fakt, ze hvézdy
spektralnich typti O a B se jevily jako modré a namodralé, hvézdy A aF jako bilg, 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 ale ukazovalo, ze pri stejné spektralni tfidé se vyskytuji rozdily ve vzhledu nékterych Car.
V okamziku, kdy bylo dostatek (dajli o vzdalenostech jednotlivych hvézd, vySo najevo, Ze tyto rozdily
souvisi srozdily v jasnostech hvézd stejného spektral niho typu, tedy sjegjich tfidou svitivosti neboli srozdilem
jejich polomér.

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

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

Asi 150 let pred zacatkem nadeho |etopoCtu publikoval Hipparchos katalog poloh ajasnosti asi 800 hvézd.
Jasnosti hvézd v ném 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 hvézdnych
velikosti, coz jsou jasnosti hvézd sefazené sestupnég, tj. hvézda druhé hvézdné velikosti je méné jasna,
nez hvézda prvni velikosti, atd. Vyznamné v téchto rannych stadiich hvézdné fotometrie prispéli zkuSeni
pozorovatelé Herschel a Argenlander. Ukazal o se, Ze pro empiricky se vyvinuvsi skalu hvézdnych velikosti
velmi priblizné plati, Ze rozdilu péti hvézdnych velikosti odpovida stonasobny rozdil jasnosti. Jasnosti
zde rozumime veliCinu Umérnou mnozstvi zarfive energie z uvazované hvézdy, které prochazi jednotkovou
plochou v misté pouzitého detektoru. Jinak feCeno, veliCinu Umérnou toku za&feni z hvézdy jednotkovou
plochou v misté naSeho detektoru. Lidské oko vnima linearné se ménici osvétleni na logaritmickée 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 zéroven prevraci smér Ciselné osy tak, aby vétSimu toku odpovidala mensi hvézdna
velikost, tedy

mo — my = alog %, (125)
kde m; a F;, ¢ = 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 = alog 100.
Pracovni vztah pro vypocCet hvézdnych velikosti, nazyvany dnes Pogsonovarovnice, je tedy

mo —my; = 2,5log ﬁ (126)
F2
MUZzeme napsat i vztah opatny
F1_ qgotmamm) _ 1g02tmam), (127)
Ja

kde 100°% = /100 = 2,511886431. Jak vidime, je pata odmocnina ze sta numericky podobna konstanté
Umérnosti v rovnici (126) 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, hvézdatreti velikosti je hvézda s magnitudou 370
nebo 3,0 mag. atd. 5

Zaveérem této Casti jeste nekolik jednoduchych vah o tom, jak se hvézdne velikosti skladgji. Casto totiz
stojime pred Ulohou urcit hvézdné velikosti slozek dvojhvézdy, kterou pro velkou vzdalenost od nas vidime
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jen jako jediny svitici bod a pro kterou tedy pfimym méfenim miizeme pozorovat pouze celkovou jasnost
zplisobenou souctem svétla obou slozek. Protoze rovnice (126) je v diferenénim tvaru, je jasng, ze nezaleZi
pfi udavani jasnosti napouzitych jednotkéach. Z feSeni svétel nych kfivek zakrytovych dvojhvézd | ze obvykle
urcit pomér jasnosti obou slozek L,/L, atedy i relativni jasnosti L, a L, vyjadiené v jednotkach celkové
jasnosti v daném oboru vinovych déek (L, + L, = 1). Hvézdnévelikosti jednotlivych slozek proto milizeme
urcit z pozorované hvézdné velikosti dvojhvézdy m podle vztahil

Li+1L I

mi—m = 2,5log(Z 2):2,510g(1+L—2), (128)
1 1
Li+1 L

ma—m = 2,5log(Z ) = 2,5log(1+ (7)) (129)
2 1

Z téchto vztahll snadno odhadneme, Ze bude-li napf. dvojhvézda sloZena ze dvou stejné jasnych slozek,
bude se dvojhvézdajevit 0 2, 51log 2 =0775 jasng i, nez by se ve stejné vzdalenosti od nas jevila kazda ze
slozek dvojhvézdy. Kdyby byla pfitomnatfi stejné jasnatélesa, bude rozdil €init jiz 1 19.

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

m = my — 2,5log(1 4 107 04(mz=m)) (130)

3.2.2 RUznédruhy hvézdnych velikosti, fotometrické systémy

Je zfgimé, Ze rovnice (126) nedefinuje nulovy bod skay hvézdnych velikosti. Navic jejasng, ze zareni 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 rliznych mezinarodné
prijatych fotometrickych systémech, jak o nich zde bude feg, voli tak, aby nulovy bod 3kaly odpovidal
historicky vzniklé Skale hvézdnych velikosti.

Zadny detektor a zadna detekéni soustava nedokaze se stejnou U6innosti registrovat tok zareni v rtiznych
vinovych délkach. Vétsina detektorli ma u urcité vinove délky maximum citlivosti a na obé strany od ni
jejich 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 zafadime pred detektor ngaky 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 Sirokopasmového filtru pak stejné bude vystupovat spektralni propustnost celého systému), miizeme
obecné pro tok zafivé energie zaznamenany fotometrem F, ktery méfi tok zdroje F(\), psat

F= 7]:()\)R()\)d)\. (131)

Visualni hvézdné velikosti m.,;
Lidskeoko jengcitlivgsi ke Zlute barvé aproto je historickaska ahvézdnych velikosti vazananajasnosti
hvézd ve Zluté Casti spektra. Visudni odhady jasnosti jsou tabelovany jiz v nékolika velkych katalozich
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z minulého stoleti, napf. v Henry Draper katalogu. Presnost takovych odhadli — pokud byly zalozeny pouze
napozorovani lidskym okem —je obvykle nékolik mal o desetin magnitudy. Musim ovSem dodat, Ze pomérné
nedavno jsem se presveédCil, Ze existuji pozorovatelé, ktefi pro jasné hvézdy dosahuji presnosti asi 0703. Je
to dano jednak osobni dispozici, ae také tim, Ze sva méfeni dlisledné vztahuji na fotoelektricky zméfené
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 1,

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 barvé (atedy povrchové teploté) hvézdy.
Astronomoveé velmi brzo zjistili, Ze existuje dobre definovany vztah mezi spektranim typem hvézd (ureny
podle vzhledu jgich Carového spektra) a mezi barevnym indexem (m,; — m;s).

Fotometrie s prvnimi fotocitlivymi diodami

Prvni fotoel ektricka méfeni jasnosti hvézd provaddi Stebbins na Lickoveé observatori 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 rtizné diody pouZivané v Potsdamu mé&y 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 fotonasobi¢i a barevnymi filtry

V obdobi mezi dvéma valkami se postupné zaaly pouzivat fotometry s fotonasobi¢em a zdrojem
vysokého napéti. Vzhledem k vySSi citlivosti fotonasobicli bylo mozné zagit 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 Uzkopasmové (obvykle méné nez 20 nm).

Standardni barevné systémy

Johnsonliv UBV systém

Negjznamgsim a negjrozsirengSim standardnim systémem zalozenym na 3 Sirokopasmovych filtrech je
UBYV 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;

V2 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 vztahlim mezi uréitymi fyzikalnimi
vlastnostmi hvézd a barvami v UBV systému (ty Ize charakterizovat tzv. barevnymi indexy (B — V') a
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(U — B), tj. rozdily mé&fenych 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 jejich UBV
barvami, jak o tom bude feC pozdgi.

Sromgrentiv uvby systém

Urcitou nevyhodou Johnsonova systému je to, Ze filtr U zahrnuje oblast vinovych délek pred i za
Bamerovym 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 : poloSitka 10 nm, maximum u 470 nm;

y : poloSitka 20 nm, maximum u 550 nm.
Diky uz8im pasmim propustnosti poskytuje tento systém presnési a lépe 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 zareni hvézd ve Zluté oblasti spektra. Stromgren zaved nékolik
barevnych indexti: Kroméindext (b — y) a (u — b), analogickych Johnsonovu systému, jsou to jesté

¢ = (u—v)—(v—">0)=u+b—2v, (132)
mi = (v=0b—(b—y)=v+y—20b, (133)
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 zZfFegimé z definice
indext, mlizeme v tom piipadé jednotlivé magnitudy aindex (u — b) vypocitat ze vztahll

b = V+(b—y), (134)
v = b+ (b—y)+m =
= V+2(b—y)+m, (135)
u = v+ (b—y)+m+c =
= V4+30b—y) +2m;+c, (136)
(u—>0) = 2(b—y)+2my+cy. (137)

Dal3i systéemy

Johnsonliv UBV systém byl zahy rozSifen do Cervené a infratervené oblasti spektra pomoci Siroko-
pasmovych filtrll R (700 nm), I (900 nm), .J (1250 nm), K (2200 nm) a L (3400 nm) — viz napf. 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 stfednépasmovéem
systéemu, jehoz filtry pokryvaji rozsah od 330 do 1110 nm ajsou kalibrovany i absolutng, takze |ze pomoci
nich studovat rozloZeni 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 Zzenevské observatore, vsechny Gidaje jsou v nm

Filtr: U B Vv Bl BQ V1 G

Aei.. 3458 4248 550,8 402,2 448,0 5408 5814
poloSitkas 170 283 298 171 164 20,2 20,6

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

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

Katal og informaci o méfeni jasnosti hvézd v téchto anékterych dalSich systémech | ze nal ézt napoCitatové
adrese

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

Existuji i rlizné systémy pouZzivané na druzicich, které byly kalibrovany, napf. systém UV hvézdnych
velikosti ziskany pro fadu hvézd holandskou astronomickou druzici ANS nebo americkym satelitem OAO2.
V nedavné dobé 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 zareni.
Tam jednotlive druzice méfi v pasmech, ktera jsou dana konstrukci pouzitych detektorl druzice. Jsou vSak
alespon kalibrovana pomoci néktereho znamého zdroje vyskoenergetického zafeni na obloze.

3.2.3 Redukcefotoektrickych méfeni jasnosti hvézd

Fotoel ektricka méfeni jasnosti hvézd jsou nejpresngSi méfici technikou, ktera se pouzivajiz od dob prvni
svetove vaky. Trebaze by se zdalo, Ze postupy méfeni a zpracovani musi byt za takovou dobu jiZ zcela
standardizovany, je to pravda jen CasteCné.

Jak jsme to jiz probrali vy3e, je intensita svétla kazde hvézdy funkci vinove delky zéafeni a ve velmi
hrubém priblizeni |ze z&feni hvézdy aproximovat zafenim absolutné cerného télesa s teplotou odpovidajici
efektivni teploté hvézdy. Pro redlné hvézdy — stejné jako pro absolutné Cerna télesa — plati, ze maximani
intenzitajegjich 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),
ovSem neodpovida barevnému rozlozeni jasnosti hvézdy, protoze dopadajici zafeni je dvojim zplisobem
transformovano.

Prvnim transformatnim prostfedim je zemska atmosféra. V opticke oblasti spektra plati, Ze Cim kratSi
je vinova délka dopadgjiciho zafeni, tim vice je zemskou atmosférou zeslabovano. Tomuto zeslabeni se
fika atmosfericka extinkce a je — stgjné jako ve hvézdnych atmosférach — vyslednym efektem absorpce a
rozptylu dopadajiciho zareni. Extinkéni koeficient v dané barvé pouZivany v praktické hvézdne fotometrii
udava procento zeslabeni dopadagjiciho svétla v magnitudach po priichodu vrstvou atmosféry pro hvézdu
v zenitu, tedy najakys jednotkovy sloupec vzdusné hmoty. Je zigimé, Ze svétlo hvézdy u obzoru prochazi
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daleko vé&tSim sloupcem vzdudné hmoty. Bylo zjisténo, ze pro ekvivaentni sloupec vzdusné hmoty X
v hvézdnych velicinach zhruba plati, Ze je nepfimo Umérny kosinu zenitové vzdalenosti z. Pro cely rozsah
vzdusnych hmot, ve kterych ma jesté smysl provadét fotoelektricka méfeni jasnosti, se dobfe osvédCuje
aproximacni vztah

X = (1-0,0012tan’z) secz. (138)

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

X =secz—0,0018167Q — 0,02875Q% — 0, 0008083Q?, (139)
kde
Q =secz — 1. (140)

Oznaime-li m a my mé&enou hvézdnou velikost hvézdy a hvézdnou velikost, kterou bychom stgnym
pristrojem namé&ili vné zemskée atmosféry a k linearni extinkéni koeficient, plati tedy

m=mg + kX. (142)

Spravna interpretace tohoto jednoduchého vztahu zasluhuje urcity komentar. Stav zemského ovzdusi, jeho
priizratnost i barevna propustnost se s ¢asem dosti rychle méni. Tyto zmény jsou — jak se da otekavat
— tim vyrazng8i, ¢im hloubgi na dné vzdusného 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 malé, ani zde je vSak nelze pro presna méfeni prehlizet.
V pripadé proménliveho pocasi takove zmény nastavaji i v pribéhu noci abéznéjsou zejménaod jedné noci
ke druhg, kdy se béhem dne atmosféra zahfeje primym sluneénim zarfenim. V diisledku zmén stavu ovzdusi
dochazi prirozené ke zménam extinkcéniho koeficientu ajeho zavidosti na vinove délce.

Jestlize je pristroj stabilni a méfi tok z pozorovaného objektu ve formé n§ak kalibrované vychylky
mé¥iciho pristroje i jako pocet pulsliv pristrojich pocitajicich fotony, tedy néjakou velicinu, kterou budeme
oznatovat N, pak plati

m = 2,5log N + ¢, (142)

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 pouzitého detektoru. Zafizeni, ktera pocCitaji dopadajici fotony zareni,
obvykle prestavai byt linearni pro priliSjasné zdroje, kdy jiz detektor “ nestihd’ spocitat vsechny dopadajici
fotony. Proto je tfeba u zafizeni pocitajicich fotony jako prvni krok zpracovani aplikovat korekci natzv.
mrtvy Cas (dead-time) podle nasledujiciho vztahu

N =n-e*h, (143)

kde N je skuteény a n pristrojem zaznamenany pocet fotoml a d je koeficient mrtvého Casu (dead-time
coefficient), ktery je tfeba pro dané detekCni zafizeni empiricky zjistit. Hodnota koeficientu mrtvého Casu
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na 1 s byva zpravidla kolem 10-7-10~%. Veli¢inu IV, kterou je tfeba pouZit v rovnici (142), vypocteme
ze vztahu (143) iteraCné.

Méné znamo je, Zei analogovy vystup fotonasobite 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

n
N—n(l W), (144)
kde k jekonstantadanavl astnostmi ohmickych odporti nadynodéach fotonasobi e ajeho anodovym proudem.
Nap¥. pro starSi fotometr pouZivany na observatori Hvar €inila hodnotatéto konstanty 37,5.

ZkuSenost ukazuje, ze velmi Casto neni detekCni aparatura béhem noci dokonale stabilni a Ze se tedy
meéni nulovy bod méfené skaly hvézdnych velikosti. Zmény pristrojového nulového bodu mohou nastavat
napr. v diisledku zmén vysokého napéti, ménit se miizei citlivost samotného fotonasobi e (zejména 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 (141), je extinkéni koeficient & smérnici pfimky udavajici, jak
rychle se v daném misté a v daném Case méni hvézdna velikost v zavislosti na ménici se vzdudné 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 extink&ni koeficient £!! V nékterych pripadech se ovsem miize ménit skutetny extinkéni koeficient,
nékdy dokonce na rliznych mistech oblohy rtizny. Pozoroval jsem takové zmény zejménav mistech, kde se
priizraénost ovzdusi ménilav diisledku proménné vihkosti — napr. vlivem blizkosti mofe. Stoji za zminku,
Ze jsem takové zmeny zjistil 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 dostatecné dobre popsat jako linearni
nebo kvadratickou zavislost na Case. Obecnatransformacni rovnice vyjadfujici prevod mezi vnéatmosferic-
kou a mé&fenou hvézdnou velikosti tedy bude

m =mg+ kX + at® + bt +c, (145)

kde ¢ je Cas mé&feni. 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, 1 ze je docel adobie model ovat polynomickou
zavidlosti, tfebai patého stupné, tedy

m = my + X(kﬁo + k?lt + k2t2 + k?gt?’ + k’4t4 + k?5t5), (146)

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

Mnoho - i velmi zkuSenych — pozorovatel i zmény nulového bodu ¢i zmény extinkce béhem noci nebere
v potaz. Je zZigimé, ze v tom se skryva velké nebezpeti. Zejména u pozorovacich programil, u nichz jsou
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zmény 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
(141) anikoliv (145) ¢i (146), projevi se pripadna tasova zména nulového bodu nebo priizraénosti v uréeni
chybné hodnoty extinkcniho koeficientu k.

Ke druhé transformaci mé&'eného svétla dochazi ve vlastnim méficim pristroji. VSechny optické Casti
dalekohledu a fotometru (zrcadla, Gocky, filtry) zeslabuji svétlo riiznych vinovych délek rlizné arovnéz cit-
livost detektoru fotometru ke svétlu rliznych barev je rlizna. Mé&fena jasnost je proto obecné vzato slozitym
integralem pres vechny kfivky spektralni propustnosti jednotlivych optickych a detekénich elementll 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 poznamengime,
Ze pokud jsou jiz takova méfeni rozlozeni energie pro nékteré hvézdy k dispozici, mtizeme problém vyresit
tak, Ze mé&feni provadime diferenéné vici nékteré takove hvézde.

V této chvili budeme pojednavat pouze o zpracovani mé&eni jasnosti v nékterém mezinarodné defino-
vaném systému. Pro jednoduchost a nazornost budeme vétSinu transformagnich vztahti psat pro Johnsonliv
UBYV system, zcela anal ogické rovnice vsak |ze pouZzit i pro systémy jiné.

Kdyby se nam jednalo pouze o spolehlivé méfeni zmeén jasnosti nékterého objektu v Case, vystaCili
bychom pfi diisledném pouzivani stejného pristroje pouze s opravami o zdanlive zmeény jasnosti zplisobené
zemskou atmosférou a zménou nulového bodu pristroje. Mnozi pozorovateléto tak i délgji. Lze tak ovsem
s Uspéchem Cinit pouze tehdy, miizeme-li si byt jisti, Ze optické vlastnosti pfistroje se s tasem nemeni. Tak
tomu ale bohuzel nikdy neni. Cerstvé pohlinikované zrcadlo dalekohledu odrézi svétlo kratSich vinovych
délek lépe, nez totéz zrcadlo vystavene rok viivu zemského ovzdusi. S ¢asem se mUze ménit i spektralni
citlivost pouzitého detektoru. Je proto zadouci i bézna mé&eni jasnosti proménnych hvézd vzdy pecliveé
redukovat na standardni systém.

SkuteCnost, ze zadny detektor neméfi monochromatickou hvézdnou veliCinu, nybrz hvézdnou velicinu
integralni, ktera vznika jako soucet prispévkl pres urcitou oblast vinovych déek — viz rovnice (131)-
zplisobuije, Ze viastnosti pristroje maji viiv i na méfené zeslabeni svétla zemskou atmosférou. Proc? 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 ziggme, 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 disledku toho bude
okamzity extink¢ni koeficient pro libovolnou integralni hvézdnou velicinu vzdy ponékud vysSi pro horke,
nez pro chladné hvézdy.

Parametricka zavisl ost extinkEniho koeficientu na barvé hvézd byla dosti neStastné nazvana extinkcnim
koeficientem druhého fadu nebo barevnym extinkcnim koeficientem. Narozdil od stavu zemské atmosféry se
optické vlastnosti pristroje ajeho spektrani citlivost méni jen zvolnas Casem, takze je béhem jedné sezbny
mé&Feni mlizeme povazovat 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 pocitatll (viz napf. Hardie 1962).

Barevné extinkcni koeficienty jsou dany viastnostmi pouztého pristroje, jsou proto béhem pozorovaci
sezbny stalé a musi byt urCeny z co negjvétsSiho poCtu méfeni za celou sezbnu. Logicky proto patfi mezi
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pristrojovéetransformatni koeficienty. K jgich spolehlivému 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¥it isté monochromatické hvézdne veliciny,
Zadné barevné extinkcni koeficienty by nebylo tfeba urCovat. Pro méfeni v Uzkopasmovych filtrech je také
skutetné miizeme spol ehlivé zanedbat.

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

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

2. Druhym duilezitym poslanim barevnych filtrli je, Ze nam umoziuji - jsou-li vhodné zvoleny - velmi
dobfe méfit barvu hvézd a charakterizovat jejich spektralni vyzafovaci charakteristiky.

Predstavme si, Ze bychom konkrétni pristroj, ktery bychom zvolili pro definici standardniho systému,
umistili vné zemské atmosféry a zméfili s nim pro n§akou hvézdu standardni UBV hvézdné veliciny.
Protoze sama funkce logaritmus ma tendenci ”linearizovat” nelinearni priibéh logaritmované veliciny, a
protoze v obdobi pfed 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 rtiznych pristrojli méficich s UBV filtry — Ci
z rliznych sezbn méfeni tymz pristrojem - | ze dostatecné dobre popsat linearnimi vztahy

V = U0+H1(B—V)+H2,
(B—=V) = H(b—wv)o+ Hy, (147)
(U—B) = H5(U—b)0+H6,

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 sezonu
povazovat za konstanty.

V domnéni, Ze Johnsonem pouZivané transformacni vztahy je tfeba dodrzovat, redukuje bohuzel dodnes
naprosta v&tsinai velmi renomovanych autorll sva méfeni pomoci transformagnich rovnic (147), tfebaze
jiz Gutiérrez-Moreno a kol. (1966) a Harmanec a kol.(1977) ukazali, Zze zeiména pro index (U — B) tak
dochézi bézné k chybam fadové 0,1 mag. a doporucili pouZzit alespon pro (U — B) index bilinearni vztah

(U — B) = Hs(u — b)o + He(b — v)o + Hr. (148)

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 filtrll a dalSich
elementti rliznych pouzitych pristrojl musi vést k nelinearité transformatnich zavislosti (King 1952, Golay

38



1974, Young 1974, 1992, Beckert and Newberry 1989). Velmi pfesvédCive to bylo prokazano i empiricky -
viz studii Cousinse a Jonese (1976) - ktefi ukazali, Zze k takovym nelinearitam dochézi i pro stfednépasmoveée
barevné systémy jako je Stromgrenliv systemwvby. V minulosti pouze Harrisakol. (1981) pouzili nelinearni
vztahy, konkrétné polynomickou zavislost naindexu (B — V') pro veiciny vy — V a (b — v), anaindexu
(U — B) pro (u — b),. 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
hvézdne veli¢iny za nezavisle proménné. (Pro plivodni linearni vztahy natom ovsem nezaezelo).

Harmanec, Horn a Juza (1994) empiricky zjistili, Ze pro spolehlivée a dostatetné presné transformace
do standardniho systému je tfeba uvazovat polynomickou zévislost az do tfeti mocniny v (B — V'), de
i linearni zavidost naindexu (U — B), a vytvorili prislusny soubor zpracovatelskych programil, ktery je
nyni mezinarodné dostupny v poCitacove siti Internet (viz nize). Ukazali soucasné, ze druhou podminkou
co nejpresng Sich redukci je postupné zpfesnéni standardnich hvézdnych velicin vdech standardnich hvézd,
které sek transformaci pouZivaji. Nazakladé velmi poCetnych UBV méfeni mnohajasnych hvézd ziskanych
v pribéhu 15 let na observatorich Hvar a Skalnaté Pleso zpfesnili UBV hvézdné veliciny celéfady 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 rovnomeérné
rozlozeny po celém severnim nebi, |zeje zgjisté vyuZzit jako transformacnich standard(ii v mnoha budoucich
pozorovacich programech.

Transformacni rovnice pouzité v redukénim programu HEC22 az do verze 13 magji nasledujici tvar:

A. Transformace zemskou atmosférou:

= vy + G1 4+ G5 Xy + Got + G3t?,
= by + Ga + GeXp + Grot + Guat?, (149)
u = ug+ Gs+ G Xy + Gut + Gist?,

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

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

UV = vg + Gl + G5 X + Gg tXV + G13 t2X\/ + G17 tBXV + Ggl t4X\/ + G25 t5Xv,

b= b0+G2+G6X+G10tXB+G14t2XB+G18t3XB+G22t4XB+G26t5XB,
u=ug+Gs+Gr X + G tXy + G5 ° Xy + G’ Xy + G t* Xy + G t° Xy,

W = Wy + G4 + Gg X + Gm tXW + G16 thW + G20 tBXW + G24 t4XW + GQS t5Xw.

(150)

Je také mozné modelovat linearni nebo kvadratickou zménu nulovéeho bodu pristroje béhem noci. V tom
pripadé se ale koeficienty Casovée zmény urCi z méfeni ve Zluté barveé a fixuji se pro da§i filtry. Casova
zménapristrojového nulového bodu by setotiz mélaprojevit ve vdech filtrech stejné. Prislusnétransformacni

2Napr. pro Stromgrentiv uwby systém Ize interpretovat v nasledujicich rovnicich filtry tak, ze Stromgreniiv filtr i je oznaten symbolem v stejné jako v U BV
systému, zatimco Stromgrendwv filtr v je oznaten symbolem w.
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rovnice proto maji tvar
v =1+ G1+ G5 Xy + Gyt + G312,
b=0by+ Gy + G Xp+ Gyt + Gi3t?,
u=ug+Gs+Gr Xy + Gyt + G312,
w:w0+G4+G8Xw+G9t+G13t2.

(151)

B. Sezbnni transformace do standardniho systému

Jak jiZ bylo feCeno, uvazuje se polynomicka zavislost v indexu (B — V') alinearni zavislost naindexu
(U — B) aje zahrnutai barevna extinkce podle vztahll Younga (1992). Prislusné rovnice maji tvar

v=V + H(B-V)+ HyU~- B)+ H3Q + H,T +

+ H;XyCi(B—-V +0.5X,Ch)+ Hg,
bo=B + H;(B-V)+ Hy(U — B) + HyQ + HyoT +
+ HuXpCi(B—V +05X5C)) + Hya, (152)
U():U + H13(B—V)+H14(U—B)+H15Q+H16T+
+ Hy7 XpC(U — B+ 0.5XyCs) + Hig,
kde
Q= (B- V)Qv T=(B- V)Bv C1 =G — G5, Oy = Gr— Gg. (153)

SchemavypocCtu pomoci téchto rovnic je podrobné popsano v praci Harmance, HornaaJuzy (1994) acela
sada redukénich programti umoziujicich redukci dat, archivaci a vybirani dat z archivll (programy HEC22,
SORTARCH a VYPAR a pomocné programy) je volné dostupna spolu s velmi podrobnym uzivatel skym
manualem na webové adrese

http://astro.troja.mff.cuni.cz/ftp/hec/PHOT

Uzivatelé, ktefi se zaregistruji na emailové adrese P. Harmance hec@sunstel .asu.cas.cz, budou dostavat
upozornéni na vechny budouci Gpravy, opravy avylepSeni celé této sady programtl.

Zavérem této Casti stoji zazminku, Ze z povahy veci vyplyva, ze transformace anal ogické transformacim
(152) Ize pouzit i k vzajemnému prevodu dvou barevnych systémll mezi sebou, pokud jsou oba systemy
dobre definovany a vnitfné konsi stentni.

3.24 Praktické aspekty fotometrickych pozorovéani a redukci

Povézme si nyni néco o praktickée strance pozorovani aredukce. Systémovy pristup, ktery je usnadnén poci-
taCovym zpracovanim dat, dovol uje maximalni mérou optimalizovat napf. pozorovaci program proménnych
hvézd tak, aby bylo mozno ziskat datav mezinarodnim systému bez velké ztréaty Gasu na méeni standardu.

Pozorovatel & proménnych hvézd budou zasadné pouzivat metodu diferencialni fotometrie, to znamena,
Ze budou spolu se studovanou proménnou hvézdou méfit i dve blizké neproménné hvézdy, obvykle nazy-
vané srovnavaci a kontrolni hvézda. ZkuSenost totiz ukazuje, Ze priizratnost ovzdusi se asto béhem noci
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cyklicky meéni (typické cykly byvaji 10-30 minut). Pfi diferencialni fotometrii se tyto zmény kompenzuiji
tim, Ze méfenou jasnost srovnavaci z méfeni pred a po méfeni proménné interpolujeme k okamziku méfeni
proménné hvézdy a okamzitou jasnost proménné urimetak, ze rozdil mezi jeji méfenou jasnosti ainterpo-
lovanou jasnosti srovnavaci pricteme ke znamé (nemeénngé) jasnosti srovnavaci hvézdy. S kontrolni hvézdou
pfi zpracovani zachazime stejnéjako s promeénnou. Jgji rozptyl hodnot vypovidao skutecné presnosti nasich
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 - napf. Spatné urcené extinkcni koeficienty - nebo

b) proménnost kontrolni i srovnavaci hvézdy.

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

Uvedme si nékolik praktickych zasad, které se vyplati pfi pripravé pozorovaciho programu, vlastnim
pozorovani a pfi zpracovani dodrzet:

A. Priprava

1. Srovnavaci a kontrolni hvézdu ke studované promeénné volime pokud mozno podle nasledujicich
Kritérii:

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

e Srovnavaci, proménna a kontrolni hvézda by s mély byt na obloze co negjblize. 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 pouZzitém systému méfeni (UBV, uvby a podobné). PYi dodrzeni této zasady miizeme
v&echnaméfeni srovnavacich a kontrolnich hvézd vyuzit soucasnéi k urceni nocnich a sezbnnich
transformacnich koeficientll. Zeiména v pripadech, kdy b&hem noci a sezony méfime vétsi pocet
rliznych skupin hvézd, eliminuje tento postup prakticky nutnost ztracet ¢as na specialni méfeni
standardll nutnych k uréeni transformagnich vztahl.

2. Kromé srovnavaci a kontrolni hvézdy se vyplati k dané proménné zvolit jesté jeden transformacni
standard vyrazné odlisné barvy (Cervenou hvézdu k modré proménné a naopak). Takovou hvézdu staci
zmé¥it nékolikrat béhem méfeni dane proménné a ziskame tim dalsi opérny bod pro dobré urceni
transformagnich vztaht.

B. Mé&eni:

1. OznaCime-li symboly P, S, K a ST proménnou, srovnavaci a kontrolni hvézdu a barevné odlisny
standard, pak optimalnim zplisobem méfeni je sekvence
SK-ST-P-SK-P-SK-P-S.... S-P-ST-K-S
Va&mnéme si symetricky obracené sekvence na konci méfeni. Takto volena sekvence zgjisti, ze i
v pripadé, Ze se nade srovnavaci Casem ukaze jako proménna, miizemei vuci kontrolni hvézdé, ktera

41



nastoupi na jeji misto, véechna méfeni linearné interpolovat. Ze stejného diivodu se vyplati méit
kontrolni hvézdu stejné Casto jako proménnou.

Matoi druhy, stejnépadny diivod: Netrpélivce, ktefi by to povazovali zaztratu Casu acasovéerozlisovaci
schopnosti upozoriiuji, Zejedinétimto zplisobem se mohou spol ehlivé presvédCit o red nosti pripadnych
rychlych zmén studované proménné — a presvédCit o nich i ostatni. Jinak se jim mlize snadno stét, ze
za rychlou proménnost budou vydavat nahodné cyklicky prtibéh v rozdilu zmén priizratnosti v misté
srovnavaci a proménné. (I takove pfipady neni priliS nesnadné v astronomicke literature nalézt.)

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

. Dulezitym faktorem je doba méfeni v kazdem filtru. ZkuSenost ukazuije, Ze integratni ¢as 10 sekund
byva obvykle postatujici. Pro velmi pfesna méfeni malych zmeén jasnosti je vhodné volit Gmérné delSi
Cas pro slabsi signaly (v zavisosti najasnosti a barvé hvézd a propustnosti jednotlivych filtrdi), pred
zpracovanim je pak ale tfeba prevést vsechny signaly do jedné 3kaly, napr. tak, Ze méfenou hodnotu
délimedobou mé&feni. Pro presnaméfeni jevsak trebasi uvédomit, zerovnice (152), 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 integracni dobu,
pak vzhledem k nizké propustnosti filtru U budou mit méfeni v ném vyrazné niZsi pomé&r signd/sum
nez mé&eni vefiltrech B aV. Pokud bude mit pouZity systém propustnosti citelné odlidné od systému
standardniho, budou koeficienty H, a Hg v rovnicich (152) nenulové anizsi presnost méfeni ve filtru
U se promitne i do presnosti ve filtrech V' a B. To je tfeba mit na paméti. Véc |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 s 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 signal/Sum bude
klesat s klesgjici jasnosti méenych hvézd. Tento fakt je urCitou nevyhodou CCD fotometrie, ktera
naopak poskytuje vyhodu souCasného méfeni proménngé, srovnavaci a kontrolni hvézdy a dovoluje
tak ziskavat diferencidlni fotometrii slusné presnosti i v horSich povétrnostnich podminkach, kdy
fotometrie pomoci fotoel ektrického fotometru jiz nepfichazi v Gvahu.

. Pro studium velmi rychle proménnych hvézd, napf. hvézd typu ¢ Sct, je tfeba dosahnout co nejvetsi
Casové rozliSovaci schopnosti a pozorovatel je nucen se uchylit k mé&eni v jediném filtru. R&d bych
upozornil, ze i v tom pfipadé je nutné mé&fit soubézné i kontrolni hvézdu. Z povahy véci plyne,
Ze negjpfesng i budou méfeni ve Zluté barvé (ngmensi extinkEni koeficient, nggmensi transformacni
chyby). Jerovnéz dobré védét, ze alespon v pripadech, kdy se béhem rychlych zmén nemeni priliSsilné
barva studované hvézdy (a tato podminka byva pro 6 Sct hvézdy, hvézdy se zavojem a dalsi rychle
proménné 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.
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5. Je velmi dllezité 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 plynulé zmény nulového bodu pristroje, jak jsme se o tom jiz zminili. Pokud takovasituace
nastane, je zadouci Cas od Casu zméfit ng aké standardni hvézdy v rozdilnych vzdusnych hmotach, aby
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 z&dna dodatecna méreni provadét a nocni
transformacni koeficienty bude snadné pfi redukci urcit.

6. Pfi mé&eni jasnych hvézd je nékdy nutné kvlli ochrané fotonasobice zafadit zeslabujici Sedy filtr.
Doporucuji vyhnout se nazvu “neutralni 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 idedni mé¥it
vSechny pozorované hvézdy se zafazenym Sedym filtrem, apro tato méfeni 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&&. 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 sezony — koeficienty sezonni transformace pouzitého pristroje
—je ngllepsi redukovat data z celé sezbny nejprve v instrumentalnim systemu (vSechny koeficienty
H zvolime nulové a pro linearni extinkéni koeficienty zadame hodnoty odpovidajici primérnym
stfedoevropskym podminkam: napf. v systemu UBV' je rozumné predpokladat stfedni koeficienty 077,
0745 a 0725 v uvedeném poradi filtrd).

2. Vysledky prvotni redukce je tfeba peclivé prozkoumat. Jednak opravime pfipadné chyby a vylou-
Cime chybna méfeni, hlavné vsak posoudime kvalitu jednotlivych noci ajejich pouzitelnost k urceni
transformaCnich vztahll. Zde | ze vytknout nasledujici zasady:

e Pokud se pro standardni hvézdy liSi jejich naméfené hodnoty od hodnot standardnich systematicky
jinak pro velké a pro malé vzdusné hmoty, dovolime nejprve vypocet extinkce, a jestlize je
v odchylkach poté patrny soustavny trend v Case, pfidame jesté vypocet linearni ¢i kvadratické
zmény nulového bodu.

e Prakticka zkuSenost ukazuje, ze extinkcni koeficienty Ize z dat dostatetné presné urcit, jestlize
rozdil ngjvetSi a nggmensi vzdusné hmoty pro standardni hvézdy Cini alespon 0,2; v opatném
pripadé je |épe pouzit stfedni extinkcni koeficienty.

3. V nékterych nocech, kdy dochazel 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
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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 jgjich hodnoty z €asti nasledujici ¢i predchozi.

4. Dobrée astabilni noci s malymi odchylkami (napf. do 0703) oznaCime jako vhodné k vypocCtu transfor-
macnich koeficientll 4. Program pak zpracuje cely soubor méfeni z dané sezony a urci transformacni
koeficient pouze z mé&eni standardnich hvézd z téch noci, které jsme jako vhodné oznacili.

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 obsahova nejen hvézdy rtiznych barev, ae také néjake hvézdy, které jsou zCervenalé a hvézdy
mimo hlavni posloupnost. Dlivodem k poslednimu vyslovenemu pozadavku je, ze pro hvézdy hlavni
posloupnosti existuje prakticky jednoznatné pfifazeni mezi jejich barevnymi indexy (B—V) a(U — B),
takze pouze pomoci nich by transformacni zavislost na téchto dvou indexech jakozto dvou nezavisle
proménnych nebyla urCena. Pokud se nam nepodari méreni 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, ngjvySe 0,3 (pro ultrafialovy obor), jinak je s nasi transformaci
patrné néco v neporadku a nezbyva, nez znovu peclivé prozkoumat volbu noci, zjistit, zda jsme
neprehlédli trend nulového bodu, chybna méfeni a podobné.

Podobné je tfeba zvéazit, zda je mozno v dané sezbné urcovat barevné extinkeni koeficienty (Hs, Hiq,
H;7). Pokud nemame méfeni standardnich hvézd ve vzdusnych hmotach 2 avice z nékolikanoci béhem
sezony, bude vypoCet nepfesny a je |épe tyto koeficienty zvolit pevné. VSechny musi byt zaporné a
orientatné |ze doporucit napf. 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 systéemy

Z principu VEci je zfigime, Ze transformace (152) pro prevod pristrojovych vnéatmosferickych instrumen-
talnich hvézdnych velikosti na standardni system musi byt pouZitelné i pro prechod mezi dvéma dobre
definovanymi fotometrickymi systémy. Navic je mozné nanéktery standardni systém prevést i méfeni méné
dobre definovaného systemu 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.

Uvedmesi zde nékolik takovych prevodu, které byly definovany v posledni dobé:

Bozic aspol. (1995) zjitili, ze staraméfeni Guthnicka a Pragera s Rb diodou | ze diferentné velmi dobfe
prevést na Johnsonlv filtr B pomoci nasledujiciho vztahu

AB = Ab+0,2366 A (B —V). (154)
Holmgren a spol. (1999) publikovali diferencni pfevodni vztah pro Stebbinsova méfeni:

AV = Amigo — 0,64915 A (B — V) — 0,01603 A (U — B). (155)
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Hill aspol. (1997) naezli nasledujici prevod mezi DAO aUBV systémem:

vV = [55],
(B—V) = 1,1348X + 0,02368Y, (156)
(U—B) = 0,24453X +0,74611Y — 0,37301X2 + 0, 50754 X3,
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. (157)

Bozi€ aspol. (1999) a Harmanec a spol. (2000) zvergnili pfevodni vztah mezi tfinactibarevnym systémem
a Johnsonovym systémem:

V. = mss+0,01930bv + 0,01830ub — 0, 06538 + 0, 02411¢ + 0, 01434
B = mys —0,03528bv + 0,01464ub — 0,02837¢ — 0, 03429¢ + 0, 00006 (158)
U = mas+0,10478bw — 0, 15289ub + 0, 11294¢ — 0, 06538¢ + 0, 01686,

kde

mss = may + [(33 — 52) + (35 — 52) + (37 — 52)]/3,
my3 = Mxy2 + [(45 — 52) + (40 — 52)]/2,
Mss = Mgy + (52 — 58)/2, (159)

2 3
bv =my3 —mss, ub = mgs — M3, q¢="b", t=h",

priCemz Johnson tabel uje magnitudu ms, ajednotlivée barevnéindexy (33 — 52) atd.
Transformacni vztahy umoziujici transformovat méfeni v rliznych 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 Johnsonoveé UBV systemu a téz
ve Stromgrenové uvby. Hvézdné velikosti méfené ve zluté barvé Stromgrenova systému y jsou primo
navazany naJohnsonovy hvézdné velikosti ve Zlutém filtru 1 jeho systému, atotéz plati i o nékolikadalSich
pouzivanych systémech. | z dalich praktickych diivodi se pfi srovnavani dat z rliznych zdrojli jevi hvézdna
velikost méfena ve Zluté barveé jako nejvhodnégsi: rozlozeni energie hvézd se v oblasti Zluté barvy kolem
550 nm méni jen zvolna s vinovou délkou a také extinkéni koeficient nasi atmosféry je pfi pozorovani
ve zluté barvé nizsi, nez v barvé modré Ci fiadlové. (Za dobrych pozorovacich podminek zfidkakdy na
kterékoliv pozemské observatofi presahuje hodnotu 0,3 — 0,4; v dobrych podminkach byva pouze asi 0,15.)
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Zevsech téchto diivodl jsou mé&Feni ve Zluté barveé zatizenanejmenSimi chybami atake se nejsnaze prevadgji
na standardni systém.

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.

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 ziggme

d2
MV—V:—2,5logm:5—5logd. (160)

Vlivem mezihvézdné hmoty dochéazi vsak na velkych vzdaenostech k pohlcovani svétla hvézdy, coz se
obvykle popisuje absorptnim koeficientem ve Zluté barvé Ay.. Po proméeni fady hvézd, u nichz bylo
mozno ziskat urCitou predstavu o jejich vzdaenosti od nés, bylo zjisténo, ze absorpci ve Zluté barvé |ze
vcelku dobre popsat pomoci vztahu

Ay =3,2E(B - V), (161)

kdeveliCinaE(B —V) = (B —V) — (B — V), 0znatuje zCervenani barevného indexu (B — V). Index
nula oznatuje ve fotometrickych systémech obvykle nezCervena & hodnoty, jaké bychom naméili, kdyby
nebylo mezihvézdné absorbce. ZEervenani £ (B — V') sedaz m&eni v Johnsonoveéci Stromgrenove systému
obvykledobre urcit pro hvézdy hlavni posloupnosti. Napr. pro UBV system zjistili Johnson aMorgan (1953)
aJohnson (1958), ze pro hvézdy spektraniho typu B s povrchovymi teplotami nad asi 10000 K |ze definovat
velicinu

E(U - B)
=U-B)— (B -V 162
Q=(=B)= gg—y/(B-V), (162)
ze které | ze pfimo spocitat nez€ervena ou hodnotu (B — V'), podle vztahu
(B—V)=0,332Q. (163)
Soucasné zjistili, ze Cara zCervenani v diagramu (U — B) vs. (B — V) je blizka primce, konkrétné
E(U - B)
————£=0,72+0,05E(B-V). 164
BBy 070 ( ) (164)

Kombinaci vztahl (162), (163) a (164) dostaneme rovnici pro vypocet nezéervenal ého indexu z pozorova-
nych UBV hodnot:

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

(165)

Pomoci ni arovnice (164) tak miizeme vypocitat nezGervenal & hodnoty obou indext a z rovnice (161) pak
i zdanlivou hvézdnou velikost ve Zluté barve:

Vo=V — Ay (166)
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Pro absolutni hvézdnou velikost ve Zluté barvé, zvanou obvyklevelikost visualni, tak dostavame jednoduchy
pracovni vztah

My =Vy+5—5logd =Vy+ 5+ 5logp, (167)

kde p = d~! je paralaxa, vyjadiena v obloukovych vtefinach. Z toho, co bylo feGeno vy3e, vyplyva,
Ze paralaxa je Uhel, pod kterym je z dané hvézdy vidét astronomicka jednotka. Dodejme, Ze modulem
vzdalenosti byvaoznatovan rozdil nezCervenal € pozorované visua ni magnitudy a magnitudy absolutni. Pro
modul vzdalenosti tedy podle (167) plati

MODUL =Vy— My =V — Ay — My = 5logd — b. (168)

Vztah (167) mUzeme pfirozené pouZzit jen tehdy, zname-li vzdalenost hvézdy od nés. Pro hvézdy do
vzdalenosti asi 100 pc bylo mozno vzdaenosti jiz od dob astronomického vyuziti fotografickych emulzi
urcovat trigonometrickou metodou. V nedavné dobé se diky mimoradné spésné druzici Evropské kosmické
agentury Hipparcos, ktera méfila velmi pfesné paralaxy a téz jasnosti hvézd v obdobi let 1989-1994,
podafilo tuto hranici prakticky o jeden fad zvétsit. Kromeé toho |ze méfeni jasnosti druzice Hipparcos,
porizovanave velmi Sirokopasmovém filtru aoznaCovanajako H,,, v mnohapripadech velmi presné preveést
na Johnsonovu hvézdnou velikost ve zluté barvé pomoci vztahu, ktery publikoval Harmanec (1998) — viz
rovnice (157). Jinou—i kdyz podstatné méné presnou — moznosti je odhadnout absol utni visuani magnitudu
atedy i vzdaenost podle vzhledu spektra hvézdy. Tato metodatzv. spektroskopicke paralaxy bylanavrzena
Adamsem a Kohlschitterem (1914).

Rozdil mezi bolometrickou avisua ni absolutni hvézdnou velikosti se nazyva bolometrickakorekce BC.
Bolometrické korekce byly empiricky uréeny na zakladé méfeni Ghlovych primérli hvézd pomoci inten-
zitniho interferometru, méfeni jejich rozlozeni energie a s pouzitim modeltl atmosfér pro odhad prispévku
z kratkovlnné Casti spektra. Souhrnné jsou jako funkce efektivni teploty tabelovany v praci Code a spol.
(1976) nebo v zavidosti na spektralnim typu hvézd v praci Popper (1980). V soucasnosti jsou k dispozici i
podrobngji tabelované vztahy mezi efektivni teplotou, barevnym indexem B —V a bolometrickou korekci
publikované Flowerem (1996). Prictenim bolometrickée korekce k absolutni visualni velikosti ze vztahu
(167) dostavame potiebnou absolutni velikost bolometrickou:

My = My + BC. (169)

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

Ly (170)

Myor — Myol, = —2,51og I
©

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

My = 0™0 (171)
odpovida zarivému vykonu
L =3,055 x 102 W. (172)

To jinymi slovy znamend, Ze |ze zavést absolutni Skalu pro prevod zafiveho vykonu na bolometrickou
magnitudu ve tvaru

My = 7172125 — 2, 5log L, (173)

kde zafivy vykon je udan ve watech. Snadno si |ze ovéfit, Ze tato definice dobfe odpovida nasledujicim
Casto uvadéenym hodnotam pro bolometricky zafivy vykon Slunce
Mo, =+4775a L, = 3,846 x 10%° W.

3.3.2 Efektivni teplota hvézdy

Efektivni teplotu hvézdy 1ze odhadnout pfimo z jejiho spektralniho typu. Existuji rtizné skaly efektivnich
teplot od rliznych autorll, jako dobrou |ze doporucit napf. $kalu publikovanou v praci Poppera (1980) nebo
novési skalu Flowera (1996). Idedlni ovSem je pouZit k urCeni efektivni teploty spoctene detailni modely
hvézdnych atmosfér a srovnavat pozorované a spoctené profily fady spektranich Car, az nalezneme model,
jehoz spoctene Cary nejlépe popisuji spektrum pozorované.

3.3.3 Hertzsprungdv-Russellliv diagram pro jednotlivé hvézdy a pro hvézdokupy

KdyZz se poda¥ilo definovat spektrani klasifikaci v tom duchu, jak jsmeji zde popsali atéz zméit trigonome-
trickée paralaxy pro dostateCny pocet hvézd, zaCali astronomové zkoumat zavislost mezi spektranim typem
hvézd a jgich skuteCnou jasnosti. Konstruovali proto diagram, kde na osu = zobrazili spektralni typ a na
osu y hvézdnou velikost. Mezi prvnimi takové diagramy publikovali Hertzsprung (1911) a Russell(1914),
podle nichz se diagram nazyva Hertzsprungliv-RusselQiv (dale HR). Nicmeéné viibec prvni takovy diagram
publikoval Rosenberg (1910). Rosenberg a Hertzspung konstruovali prvni HR diagramy pro hvézdy z ote-
viené hvézdokupy Plgady. Protoze vzhledem k velké vzdaenosti kupy od nas je rozdil ve vzda enostech
jednotlivych hvézd kupy zanedbatel ny, |ze takto porovnavat jasnosti vsech pozorovanych hvézd kupy aniz
bychom znali jejich vzdalenost od nas. Tento trik vyuZivaji astronomove pro riizné Gely 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 systému, jak jsme o
ném jiz mluvili. Pro danou hvézdokupu pak stali provést méfeni jasnosti jejich lenll v ngjakém standard-
nim fotometrickém systému a poté zkonstruovat diagram barevny index versus zdanliva visualni hvézdna
velikost. Takovy diagram je v zasadé jen jinym provedenim HR diagramu.
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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. logT.g

o7 -031 -36 4585
o8 -0305 -34 4551
o9 -030 -32 4521
095 -0295 -31 4497
BO -0285 -29 4475
BOS5 -028 -2,83 4455
Bl -026 -259 4418
B2 -024 -236 4,364
B3 -020 -194 4,280
B5 -016 -144 4190
B6 -014 -117 4149
B7 -012 -094 4112
B8 -009 -0,61 4,063
B9 -006 -0,31 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 +0,31 -0,01 3,844
F2 +0,36 -0,02 3,826
F5 +043 -0,03 3,810
F8 +054 -0,08 3,785
GO +059 -0,10 3,772
G2 +0,63 -0,13 3,768
G5 +066 -014 3,762
G8 +0,74 -018 3,738
KO +082 -024 3,715
K2 +092 -035 3,690
K5 +1,15 -066 3,633
K7 +1,30 -093 3,604
MO +141 -1,21 3,589
M1 +148 -149 3571

M2 - -1,75 3,556
M3 - -1,96 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
TO - - 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. logTes

Gerveni obfi
GO +064 -0,13 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 +1,43 -090 3,591
K5 +151 -1,19 3,575
MO +157 -128 3,574
M1 - -1,36 3,566
M2 - -152 3,563

3.3.4 Poloméry hvézd

Jestlize ngjakym zplisobem pro danou hvézdu uréime jak efektivni teplotu, tak i jeji bolometricky zarivy
vykon, pak mtizeme z definice efektivni teploty (124) odhadnout také polomér hvézdy. Plati ziegjmé

47TUR?D

©

Mbol - Mbol® - _27 5 log(

) — 5log(R/Rs) — 101log Tu, (174)

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

Mot = (42, 3689537 4 0,0000077) — 5log(R/Rs) — 10log Tog. (175)

Tento vztah miizeme naopak napf. pro zakrytové dvojhvézdy, u nichz uréime polomér z feSeni svételne
kfivky, pouZzit k ur€eni bolometrické magnitudy a tedy k odhadu vzda enosti soustavy od néas.

Dnes, prfi znal osti mnohem presnéjSich paral ax jasngjSich hvézd z méfeni druzice Hipparcos miizeme od-
hadovat poloméry jednotlivych hvézd s dobrou presnosti. Kombinaci rovnic (167), (169) a (175) dostavame
pracovni vztah pro vypocet polomérdl hvézd

log(R/Ry) = 7,473791 — 2log Tog — 0,2BC — 0,2V, — log p. (176)

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 priznive, nebot z toho vyplyva,
Ze i pfi pomérné nepresné znalosti efektivni teploty hvézdy miizeme z rovnice (176) dostat spolehlivou
hodnotu poloméru, pokud zname dobfe jasnost hvézdy ajeji pfesnou paral axu.
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Pro nékteré jasngi hvézdy byly pomoci intezitniho interferometru zméfeny thlové priméry 0 v oblou-
kovych vtefinach. Pro tyto hvézdy je mozné urcit polomér nezavisle z pracovniho vztahu

0
R/R = (107, 5457584245 + 0.0000000022) —. (a77)
p

kde Ghlové jednotky udavame v obloukovych vtefinach (konstanta uvedeného vztahu je tedy
(1pc/R)(7/180)(1/3600)/2, nebot udavan byva obvykle thlovy 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 (177) objevit, spolehlivé nahradit pfimo Ghlem. Porovnani ukazuje, Zze v uvedenych
pripadech vedou obé metody k dobré shodé a Ze tedy miizeme nalezenym polomértim diivérovat.

3.3.5 Absolutni vizuélni hvézdna velikost z poloméru a monochromatického toku
Jako cviceni v zachazeni s astrofyzikanimi veli¢inami popisujicimi zafeni si mlizeme také uvest, 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)

ee = 3 678x 10 %ergem =25 nm L.

Mé&fena jasnost Vegy vefiltru V' je Vi, = 0703. Pro studovanou hvézdu miizeme tedy psat
f 545

‘/0 — VVega = —2, 5 lOg V—ega’ (178)
545
coz vede po dosazeni numerickych hodnot pro Vegu narovnici
— IOg f545 = 0, 4% -+ 7, 4224. (179)

Pro zde pfijatou hodnotu slunecniho poloméru 695508 km |ze rovnici (48) prepsat do logaritmického
tvaru

R
log f545 = 2log = + 2log Ro [km] — 2log d[pc] — 21log(3, 085678 x 10'3[km]) + log p + log Fs45.(180)
(O]
Po vyjadieni numerickych hodnot a dosazeni z rovnic (179) a (167) dostavame pracovni vztah

R
My = 23,4364 — 2,5log Fi45 — 5 log o (181)
©
Toto ur€eni absolutni vizualni magnitudy samozieimé neni zcela nezavislé na ureni pomoci bolome-
trické magnitudy a bolometrické korekce, nebot’ teoreticky monochromaticky tok Fi,; musime zvolit pro
konkrétni efektivni teplotu. Presto predstavuje uzitetnou kontrolu klasického postupu, nebot' nezavisi ani
na bolometrické korekci, ani na méfené vizualni jasnosti hvézdy opravené o zCervenani.
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3.3.6 Blackwellova-Shallisova metoda ur &ovani hlovych primérd hvézd

OznaCme zarfivy vykon sférické hvézdy o poloméu R neboli jei bolometricky tok z celého povrchu
do okolniho prostoru za jednotku Casu symbolem L. Pak 1ze zigjmé psat

Lg = 4AnR*Fg, (182)

kde Fs oznaCuje bolometricky tok z jednotkové plochy napovrchu hvézdy do poloprostoru. Ten [ze ovSem
vyjadfit pomoci definice efektivni teploty (124), takze vztah (182) |ze psét jako

Ls = 41 R*cT%. (183)

Necht se studovana hvézda nachazi ve vzdalenosti d a jgji linearni primér ozname D = 2R. Vzhledem
k tomu, Ze vzdaenosti hvézd od nas jsou vUci jegjich rozmérlim obrovské, Ize funkci sinus zcela presné
nahradit prvnim ¢lenem Taylorovarozvoje a Ghlovy rozmér hvézdy psét ve tvaru

D 2R
b= d d
Uvazujme nyni monochromaticky tok jednotkovou plochou na povrchu hvézdy Fs, a méfeny na Zemi
Fr . Celkovy monochromaticky tok povrchem hvézdy a povrchem koule o poloméru d musi byt stejny a
plati tedy

(184)

AnR*Fg ) = dnd*Fp ). (185)
Z toho tedy plynou zfgjmé vztahy
FEA
R=dy—== 186
For (186)
ci
F EX
0 =23 —=. 187
For (187)
Pro bolometricky tok z uvazované hvézdy meéfeny na Zemi Fx |ze analogicky psat
R 6 _,
Fp = fsg = Len (188)
neboli
4F,
0T = 9—2E (189)

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

Urceni Uhlového rozméru provadimeyv praxi tak, Ze podle vzhledu spektrazvolime hruby odhad efektivni
teploty hvézdy. Pro ten z vhodného model u atmosféry pfijmeme pro studovanou infraervenou obl ast spektra
hodnotu Fs , as pouzitim mé‘eného toku v dané oblasti uré¢ime prvni odhad Ghlového priiméru z rovnice
(187). Pomoci ng apomoci méfeného bol ometrického toku hvézdy u Zemé Fx zpfesnime hodnotu efektivni
teploty z rovnice (189) acely iteratni proces opakujeme.
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3.4 Redukce spektrogrami hvézd

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

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

e centralni intenzitu (7..), tj. intenzitu v jadru ¢ary vyjadfenou v jednotkach Urovné spojitého zareni
v daném misté; pro absorpcni ¢ary jetedy tato veliCinavzdy mensi nez jedna;

e ekvivalentni Sifku (EW), coz je plocha spektralni ¢ary méfena opét v jednotkach Grovné spojitého
zéreni v dané vinove délce;

e Sifku cary (FWHM) méfenou v polovicni hloubce Cary mezi centrem Cary a Grovni spojitého zérent;

e promitnuta rotacni rychlost hvézdy (dale v sin 4), tj. rovnikovalinearni rotaéni rychlost v primétu do
sméru k pozorovateli (i je Uhel sklonu rotacni osy hvézdy viici nebeske sféfe); tato velicinaneni pfimo
méFenou velicinou, uréuje se z rotatniho rozsifeni profilli spektralnich Car; pro konkrétni spektralni
Caru lze prirozené nalézt dobrou korelaci mezi FWHM awv sin .

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

Prvotni redukce spekter
Cilem prvotniho zpracovani spektrogramil 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 Zgjitit, aby zobrazeni spektra v relativnich intenzitach bylo Umérné toku zéfeni z hvézdy v kazde
vinové délce.

Kalibrace vinovych délek

Tento Ukol je spolecny pro fotografické i elektronické spektrogramy a liSi se pouze podle toho, zda
zpracovavame spektrum z hranolového ¢ z mrizkového spektrografu. Ke kalibraci se obvykle pouziva
carové emisni spektrum ngakého laboratorniho zdroje s Carami 0 znamych vinovych délkach. Bézna byla
spektra zelezného oblouku, pozdgji se zacaly pouZzivat riizné druhy vybojek. Nyni je hodné rozsifeno pouziti
Car thoria, protoZetento prvek mav celém optickém oboru velké mnozstvi Car, dosti rovnomérnérozl ozenych
po celém spektru.

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

C

(s — s0)’

A=A+ (190)
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kde C a« jsou pristrojové konstanty aindex 0 oznatuje nulové body lineéarni Skaly a3kaly vinovych délek.
Pro mrizkovy spektrograf |ze pouzit formuli

D —
\ = —(sina+sin(8 fSO

k
kde je Uhel mFizky, f jeohniskokamery, k jefad spektraa D = 10°V ~1 jemfizkovakonstanta(l” oznatuje
pocet vrypll miizky na 1 mm afaktor 10° zgji&tuje, aby v pripadg, Ze vsechny méfené Gdaje budou v mm,
bylaskaavlnovych délek v nm). Rovnici (191) |ze pro prakticke vypocty prepsat do tvaru

+ o — o)), (191)

A = aj + agsin(azs + as), (192)

akoeficienty a; urcit metodou nejmensich Etvercli z méfeni srovnavacich €ar. Protoze pracovni oblast mFizky
jeobvyklev linearni Casti funkce sinus, méni se disperze mrizkového spektrografu jen méo svinovou dékou
aje v principu mozné rovnici (192) nahradit polynomem tfetiho stupné. Pouziti funkce sinus vsak dava
robustngjsi vysledky a moznost v pfipadé potfeby i extrapolovat vné oblasti pokryté srovnavacimi Carami.
Kromé toho je mozné s z koeficientll a; zpétné spoCitat parametry spektrografu (ohnisko kamery, hel
miizky apocet vrypll) a ujistit setak, Ze prolozeni funkce neni zatizeno vé&tSimi 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 Umeérné
dopadajicimu toku zafive energie. Chceme-li proto dostat potfebné informace z fotografického spekitra,
stojime pred Ukolem kalibrace densit na intenzitu. K tomu Ucelu se obvykle exponuje na fotografickou
desku tzv. kalibracni 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 T,
tj. tok zdroje svétla mikrodensitometru, které prodlo v tom kterém misté deskou. Z proméfeni kalibracnich
klinli 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):

Dy = log ((%)7 - 1) , (193)

kde T, je transparence v misté Cisté desky. Vyhodou Bakerovy density je to, Ze pfi vhodné volbé~ =~ 1 pro
dany typ fotografické emulze je intenzita teméf linearni funkci Bakerovy density.

Klasické ucebnice doporucuji méfit kalibracni funkci v zavid osti navinové délce. Podle mych zkuSenosti
je de tato zavislost slaba a pro typicka spektra pokryvajici asi 100 nm zcela zanedbatelna. vV diisledku
proménné citlivosti emulze v zavislosti na vinové dé ce odpovida kazdy fez jinemu rozsahu densit a zadny
sam o sobé nedefinuje celou kalibratni kfivku zcela uspokojive. 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 vyrazné zdokonaleny jiZ rovnéz zesnulym Jifim Krpatou.

S odlisnym problémem kalibrace se setkavame u elektronickych spekter. Elektronické 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{l, a spektrum hvézdy se pak element po elementu déli takto ziskanym
kaibratnim spektrem. Zmeéni se tim pfirozené spektrani priibéh, ten je ale stejné ovlivnén barevnymi
vlastnostmi pristroje a zemské atmosféry. Podstatné je, Ze timto postupem odstranime nespojiteé zmény
v citlivosti sousednich prvki detektoru. Ode vech spekter se vzdy nejprve odetita vlastni pozadovy signa
detektoru ziskany expozici na zakryty detektor, abychom pracovali s Cistym signadem.

Rektifikace spektra

K tomu, abychom ve spektrech kalibrovanych jak ve vinové délce, tak v toku mohli provadét kvantita-
tivni méfeni, je tfeba provest jesté jednu operaci. Spektra je tfebarektifikovat tj. normalizovat vici priibéhu
spojitého spektra, ktery je ovlivnén ngjen zafenim hveézdy, ale také propustnosti zemske atmosféry a pou-
Zitého pristroje v zavislosti navinove délce. V praxi to znamena, Ze musime zvolit dostatecny pocet bodli
mimo spektralni Cary a jimi prolozit ngakou hladkou kfivku. Tou pak spektrum délime, takze vysledné
rektifikované spektrum bude mit relativni hodnoty toku mezi 0 a 1, pouze pfipadné emisni ¢ary mohou
dosahovat vySSich hodnot nez 1. V jiz zmifiovaném programu SPEFO se k prolozeni kontinua pouziva
interpolacni formule vyuZivajici Hermitovy polynomy navrzena pro tento Gcel Hillem (1982).

Linearni disperze a rozliSovaci schopnost spektrografu

Linearni disperse I udava, jaka Cast elektromagnetickéeho spektrav jednotkach vinové délky se zobrazi
danym disperznim elementem podle rovnic (190) nebo (191) na jednotku délky na pouzitém detektoru. Pro
fotograficka spektra se zpravidlaudavadisperze v Amm1. Je zfgimé, ze Cim je disperze numericky mensi,
tim vétsi detaily v profilu ¢ary miizeme pozorovat. Pozor ale, jeto tak trochu jako s hvézdnymi velikostmi.
Zpravidla se o spektrografu s numericky mensi disperzi fika, ze ma vetsi disperzi.

RozliSovaci schopnost R je definovana vztahem

A A

= = 194
i n-d\ n-W-s’ (194)

kde ) jejeuvaZzovanavlnovadékaspektrav A, W jelineérni disperzev A mm1,d) jerozdil vinovych délek
mezi dvéma 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 ) vé&Si nez d\. Zpravidla se n pohybuje mezi 2 az 3. Obvykla
hodnota parametru s Cini pro fotograficke emulze 0,020 az 0,025 mm a 0,010 az 0,025 mm pro elektronické
detektory. Pro priklad: linearni disperze coudé spektrografu 2-m dal ekohledu v Ondrejove se stiedni kamerou
0 ohniskové vzdalenosti 702 mm ma v obvykle uZivané Cervené oblasti spektra disperzi 17,2 Amm=1! a
rozliSovaci schopnost 12700. Existuji ale i spektrografy s rozliSovaci schopnosti pfes 100000.
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Pomér signal/sum

Jak fotografickd, tak elektronicka spektra obsahuji kromé signdlu .S odpovidajiciho dopadajicimu toku
zhvézdy v danévinovédél cetakévicemenénahodny Sum N (zanglického ‘ noise’). U fotografickych desek je
tento Sum dan predevsim zrnitosti fotografickych emulzi, u elektronickych spekter je urcen vlastnim Sumem
pouzitého detektoru. Ten |ze sice ochlazenim detektoru znacné snizit, ale Uplné potlacit jg také nelze. Pro
vedecké zpracovani spekter je zadouci dosahnout co nejvétsSiho pomeéru signal/Sum pri co nejkratsi expozici.

Pro dané spektrum Ize pomér signa/Sum S/N jednoduse odhadnout jako pomér priimérného signau
a jeho stfedni kvadratické chyby urCené pro vhodné zvoleny Usek spektra, o kterém vime, Ze neobsahuje

zadné spektralni Cary. Plati tedy
SN — (zms ) ¢ (- (= S>2/m>) | (195

m—1

kdem je potet bodli rektifikovaného spektra, vekterych byl uvazovansignal .S Umeérny toku zarfeni zkontinua
hvézdy. 3

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 méfit pouze fotograficka spektra. Spektrum se vhodnym
zplisobem upevni (emulzi nahoru) na priihlednou desku komparéatoru s presnym mikrometrickym Sroubem
a pres okular se postupné nastavuje do stfedu vliakna nebo tésné dvojice rovnobéznych viaken jedna
srovnavaci Cara za druhou, pficemz (po predbézné 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 ¢aru pobliz stfedu spektra na zhruba stejné Cteni
mikrometrického Sroubu v obou smérech, je mozné rozdiloveé dopocitat méfeni z obracené polohy desky
a obé méfeni poté pred vlastnim vypoctem zprlimérovat. Vlastni vypocet pak probiha tak, Ze se ngjprve
definuje metodou nejmensich Stverctl funkeni zavislost vinové délky na ¢teni mikrometrického Sroubu —
napr. pomoci rovnice (192) nebo pomoci polynomu 3. ¢i 5. stupné. Podle odchylek jejeSté mozné odstranit
méfeni srovnavacich Car zatizena vétSi chybou a prolozeni opakovat. Poté se nalezena funkéni zavislost
pouZije k vypoctu vinovych délek hvézdnych Car ak nim se pro hvézdné Cary o znamé laboratorni vinové
délce mlize dopotitat jiz i radiani rychlost pomoci formule
(A=), (196)
Ao
kde c jerychlost svétla ve vakuu, A m&enaa \, laboratorni vinova délka uvazované Cary. K takto ziskané
radiani rychlosti musime ovsem jesté pricist heliocentrickou korekci rychlosti, ktera predstavuje opravy

RV =

3pPokud bychom mé&li ovéem k dispozici pfimo méfené hodnoty signalu z detektoru (pred rektifikaci), plati pro fotonovy sum, e S/N = S/ IS5 =S,
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Tabulka4: Zménaradiani rychlosti A RV odpovidajici zméné vinove délky o 1 nm pro rlizné vinove délky

A ARV A ARV
(nm) (kms=1) (hm) (kms™1)

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

0 pohyb Zemé okolo Slunce a o rotaci Zemé, obé v primétu do sméru ke studovanému objektu. Pro velmi
presna méfeni radianich rychlosti, napr. v pripadé hledani poruch zplisobenych obéhem planety kolem
studované hvézdy, je tfeba zahrnout i korekci o pohyb kolem tézisté soustavy Zemé - Mésic a vzit v potaz
zplosténi zemského télesa. Podrobné se o téchto efektech |ze poucit v praci Hrudkova (2009), kde Ize
Ziskat i program na vypocet barycentrické korekce radiani rychlosti pro objekt o zadanych rovnikovych
souradnicich. O maximalni velikosti heliocentrickych korekci radialni rychlosti si snadno mtizeme u€init
predstavu nasledujicimi odhady. Pfi kruhovém obéhu i rotaci plati mezi obvodovou linearni rychlosti 1,
periodou jedné otoCky P apolomérem kruhove drahy R zigimy vztah
2R

V=" (197)
ktery |ze pro astronomickeé Ucely upravit numericky tak, abychom polomér udavali v jednotkach poloméru
slunetniho (R, = 695508 km), ob&znou periodu ve dnech a linearni rychlost v kms™t. Dostavame tak
uziteCny pracovni vztah

V =50, 57877% (198)
Zanedbame-li pro orientaéni odhad malou vystfednost zemské drahy, pak miizeme zajeji polomér do vztahu
(198) dosadit astronomickou jednotku délenou polomérem Slunce a za periodu tropicky rok (365,24219
dne). Zjistime, Ze stfedni ob&zna 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 (198) rovnikovy polomér Zemeé (6378 km). Ta mlize Cinit maximané
0,464 kms™1, je tedy mnohem mensi. VétSina redukénich programtl jiz tyto korekce zahrnuje.

Je také dobre s uvédomit, ze pfi stgjné linearni disperzi daného spektrografu je pro méfeni radiani
rychlosti z hlediska pfesnosti podstatné vyhodngSi pouzit Cervenou nebo dokonce infratervenou oblast
spektra nez oblast ultrafialovou. Z rovnice (196) totiz plyne, Zze zméné vinové déky o 1 nm odpovida
v ultrafial ovem oboru mnohem veétSi zména RV nez v oblasti infraCerveng, jak to ukazuje tabulka 4.

V pripadé konkrétniho redukéniho programu SPEFO, o kterém jiz bylatet, je primér radiani rychlosti
pro skupinu &ar pocitan tzv. metodou robustniho priméru, ktery davalepsi vysedky nez prosty aritmeticky
spektra ziskanav Cervené Ci infraCervené oblasti spektralzejesté nulovy bod skaly vinovych délek zpresnit
tim, ze zmé&ime radiani rychlosti vybraného souboru atmosferickych Car, které jsou v téchto oblastech
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pozorovatelng, apokud se vysledek 1iSi od vypoctené heliocentricke korekce radidni rychlosti, korigujeme
vyslednou radiani rychlost o zjistény rozdil.

Vlastni mé&'eni polohy zejménahvézdnych Car 1ze provadét mnohem presngji, 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 vyrabény pristroj (Grant machine), ale na hvézdarnach ve Victorii v Kanadé a v Potsdamu
v Némecku si vyrobili zafizeni vlastni, s lepSimi vlastnostmi. Obvykle se spektrum prosvitilo a snimalo
naobrazovku oscil oskopu nebo televize aprevraceny obraz sevytvarel elektronicky. Pro el ektronickaspektra
jenyni tato metoda metodou zakladni. Inverze obrazu se d§e v pocitaci ak zobrazeni opét slouzi obrazovka
pocitaCe. Tak funguje i program SPEFO. Mimo to je ovSem mozné ngakou matematickou metodou urcit
stfed Cary primo. Je mozno napt. jadro Ci vrchol Cary popsat parabolou a inflexni bod povazovat na stfed.
Jinou metodou je pocitani momentu, tj. vlastné plochy ¢ary vahované lokani radiani rychlosti; stfed
odpovida poloviné celkového momentu. Predpokladem Gspéchu matematickych metod urCovani RV je
prirozené symetrie méfeného profilu.

Méfeni spektrofotometrickych velicin
V rektifikovanych spektrech miizeme pro kazdy profil méFit nékolik charakteristickych velicin. Pro
absorbcni Cary jsou to tyto veliiny:

e Centralni intenzita I, méfenaod hladiny nulovéintenzity (€im silng i absorbcni ¢ara, tim mensi islo,
rozsahjeod 0do 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 ¢ara silngsi, tim ma vétsi ekvivalentni Sitku. Formalngji miizeme
ekvivaentni Sifku zapsat vyrazem

A
EW = 2(1_ S )d)\, (199)
A1 -Fcont.

kde F, a F.ons. jSOU tOk z&Feni v Cafe atok zéfeni v kontinuu stejné vinové délky aintegrace 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 Cary udavaji néktefi autofi vztah mezi poloSifkou
a promitnutou rotacni rychlosti, takze k odhadlim Ize vyuzit i méfeni FW H M. Na rozdil od vech
predchozich velicin neni promitnuta rotatni rychlost veliCinou pfimo mé&fenou, nybrz urenou 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, aéerveného I
vrcholu emise (pokud je emise dvojitd) astudovat i jejich pomér Iy, /I r. Lze samozigiméméfit i ekvivalentni
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Sitku emisni ¢ary a obvykle se pouziva konvekce, ze je-li ve vysledné ekvivalentni Sifce emisni prispévek
dominantni, udava se EWW numericky zaporna

Je tfeba fici néco o vlastnostech téchto veicin. Teoreticky vzato by idealni velic¢inou pro srovnavani
méfeni z rliznych spektrografli a pro hledani ¢asovych zmén méla byt ekvivaentni 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 pfesném prolozeni Urovné
spojitého spektraav dlouhovinné Casti 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 spektrogramil s vyrazné odliSnou disperzi &i rozliSovaci schopnosti. Velmi dobrou
veliCinou je pfirozené i pomér intensit vrcholu dvojité emisni Cary [y /g, 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
veli€in (daji, jejichz Casovou proménnost miizeme zkoumat, jak je o tom fet v dalSi kapitole. Je vyhodné
kombinovat nami ziskanadatai sudaji, které ziskali pozorovatel & pfed nami. Chceme-li ovSsem napr. radialni
rychlosti ziskané rliznymi pristroji kombinovat, je zadouci, abychom je vhodné vahovali avzali tak v potaz
jejich Casto velmi rliznou kvalitu a presnost.

Jsou mozné rtizné pristupy k tomuto Gkolu. Pro digitalizovana spektra je mozné ucinit vahu kazdéeho
spektrogramu Umérnou jeho rozliSovaci schopnosti a kvadratu poméru signal/Sum. Ten ale zpravidla pro
star$i pozorovani nezname. M{izeme proto aespoil predpokladat, Zze pomér signal/Sum je pro elektronicka
spektra nékolikrat vysSi nez pro spektrafotograficka a pouzit k urceni vahy w vztah

Q- R
w=—-,
10000

kde R jerozliSovaci schopnost danavztahem (194) a parametr () poloZimeroven 1 pro fotograficka spektra
anapr. hodnoté 4 pro spektraelektronicka. PouZity normovaci faktor zajistuje rozumné numerické hodnoty
vah: vahu 1 bude mit napf. fotografické spektrum srozliSovaci schopnosti 10000. Pokud vahujeme radiani
rychlosti ziskanéjako prlimér méfeni nékolikadar, je vhodné ucinit vahu imérnoui pottu méfenych Car. Ten
|ze Casto Zjistit i pro publikovana data. Pokud kombinujeme méfeni radianich rychlosti z rliznych oblasti
vinovych délek, bylo by logické ucinit vahu imérnou i vinové délce (viz tabulka 4). Pouzijeme-li i radidni
rychlosti z druzice IUE, je rozumné faktor () brat roven 1, nebot Sum pouzitého detektoru této druzice
odpovida spiSe Sumu fotografickych spekter.
Obecny vztah pro vahu spektrogramu bychom tedy mohli zapsat ve tvaru

kE-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 spektralnich Car).
Je ovsem mozny i jiny a v zasadé objektivngsi pristup k problému. Pokud napf. pfi feSeni kfivky
radialnich rychlosti kombinujeme data z rliznych spektrografti, miizeme prvni vypocet provést tak, ze vsem

(200)

(201)
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dattim pritadime jednotkové vahy. Vypocet nam urdi stiedni kvadratické chyby na 1 méfeni pro individualni
datové soubory amy miizeme pro finalni vypocet ucinit vahu kazdého souboru neprimo imérnou kvadratu
stfedni kvadratické chyby 1 méfeni pro dany soubor.
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4 Analyza Casovych fad a hledani periodicity u proménnych hvézd

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

e Zmeéna ngaké proménné veliiny se nazyva periodickou, jestlize se hodnoty, jez veli¢ina postupné
nabyva, zcela pravidelné opakuji podle urcitého zakona (funkce). Dél 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. (202)

e Projednoduse periodické dg e byvavyhodné méfeni zobrazit ve fazovémdiagramu, tj. poskladat v Case
rozlozenadatatak, jako by bylavSechna ziskana béhem Casového intervalu odpovidgjiciho délcejedné
periody. Pro méfeni ziskané v ¢ase t spocteme cyklus a fazi ¢ a normovanou fazi ¢ vici periodé P
podle vztahll

c=(t—Tp)/P, (203)

¢ = frac(c). (204)

(Funkce frac(z) nabyva hodnoty zlomkove Casti = pro nezaporna x, a hodnoty [1 - absolutni hodnota
zlomkovécasti ] prox < 0. Tedy napf. prox = 3.77, frac(x)=0.77; prox = —3.77, frac(x)=0.23, atd.)
T, oznaCuje pocatek fazi: je to ngaky referentni Casovy bod, pro ktery se rozhodneme (na pf. okamzik
maxima ¢i minima studované zmény); pokud nas takovy okamzik nezgjima, lze pro jednoduchost
zvolit Ty = 0. Snadno uvaZime, Ze vztah (204) transformuje kazdy Cas méfeni do intervalu hodnot
od 0 do 1, ato tak, Zze stgjné hodnoty proménného dége s periodou P budou mit stejnou hodnotu
faze. Pro konkrétni pfipad proménnych hvézd se fazovému diagramu obvyklefika svételnakfivka. Pro
hvézdy s promeénnou radialni rychlosti hovofime o kfivce radianich rychlosti.

Kazdé pozorovani jasnosti, radialni rychlosti, centralni intenzity nebo kterékoliv jiné fyzikani veliiny
se zaznamenanym Casem méfeni predstavuje jeden bod Casové Fady pozorovani sledovaného objektu. Je
to tedy dvojice Cisel (¢, m), kde m oznaCuje jasnost zmé&enou v Case ¢. Pokud se jasnost méni, bude nas
prirozené zajimat, zdajsou tyto zmény pravidelné &i nepravidelneaviibec, jaky jejejich charakter. V pripadé
pravidelnych zménje prvnim Gkolem nalézt periodu, sekterou se zmény jasnosti opakuji. Vzhledem k povaze
astronomickych pozorovani v optickém oboru to nemusi vzdy byt snadny Ukol. Rotace Zemeé (opakovani
dne a noci) a nepravidelné zmény oblatnosti zplisobuji, Ze Casové fady astronomickych pozorovani maji
své charakteristicke zvl astnosti:

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

Prvnim krokem analyzy by vzdy méo byt grafické zobrazeni studované proménné veliciny v zavisl osti
na Gase. Z ng ziskame prvotni predstavu o tom, co miizeme od analyzy dané ¢asove fady otekavat ajakou
strategii zvolit.

e Jestlize mame k dispozici bohaty soubor méfeni, ktera nasleduji dostatetné husté po sobé, miize se
dokonce stét, Ze jiz z tohoto grafu odhadneme skuteCnou periodu zmén. To je ovsem v praxi spise
vyjimecny, nez typicky pfipad. Kazdopadné ale z grafu pozname, zda nedochazi k trvalému poklesu
¢i rstu studované veiciny nebo zda nejvyrazngsi zmény nejsou sice plynulg, ae zcela oCividné
neperiodické, nepravidel né.

e Pokud Casova fada, kterou zkoumame, sestava z méfeni, porizenych nékolika rliznymi pozorovateli
Ci pristroji, je vzdy uzitetné je v grafu odlisit rliznymi symboly, abychom se presvédCili, zda mezi
jednotlivymi pozorovateli neexistuji systematicke rozdily v hodnotach méfené veliciny.
Uvedme nékolik dalSich, skoro bananich, ale dlileZitych zaveéril, které 1ze pri prvotnim zkoumani dané
Casové fady ucinit:
1. Z dané Fady méreni nelze prokazat pritomnost periody, ktera je delSi, nez délka celé serie pozorovani.
Ze je zména skutetné periodicka, zjistime teprve z dat, ktera budou pokryvat nékolik cykld.

2.V principu lze zkoumat, zda v danych datech neni pfitomna perioda kratSi nez minimani Casova
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 015,
01333333, atd.) Abychom pritomnost takové periody prokazali, musime ziskat novée fady pozorovani
s daty, jgjichz Casovy rozestup bude a espon o jeden fad menSi nez je hledana perioda. Na potfebnou
hustotu méfeni bude mit vliv i to, zda kfivka s domné&ou periodou méa pouze jedno maximum a
minimum nebo zda je slozitgsi (jako napi. svételna kfivka zakrytové nebo elipsoidani proménné).
To znamena, Ze napi. k prokazani pritomnosti periody 011 bychom méli ziskat alespon jednu serii
pozorovani s hustotou mé&Feni po 0101, jde-li o zhruba sinusovou kfivku, ¢i 01005, jde-li o kfivku se 2
minimy a maximy.

Z toho, co bylo feCeno, vyplyva, ze zaCiname-li zkoumat promeénnost ngakého objektu, o jehoz zménach
neni dosud nic znamo, méli bychom zaCit 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. spolehlivé vyloucime méfitelné zmény béhem noci, bude nadale stacit zZiskavat 1-3
méfeni za noc, atd.

4.2 Obecné zakonitosti a problémy pfi hledani period

Vyhledavani periodicity ngakého proménného jevu neni pfirozené vylucnym problémem astronomie, ae
i mnoha dalSich védnich disciplin. V fadé pripadl je vSak mozné ziskavat souvislé pozorovaci fady s pra-
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videlnym Casovym rozestupem po sobé jdoucich méfeni. Pro takové fady 1ze hledat periodicitu metodami
klasické Fourierovy analyzy. V pripadé studia hvézd jsou ovSem podobné metody stéZi pouZzitelné a proto
zde o nich nebude feC.

V astronomické literature |ze nalézt celou fadu matematickych a pocitatovych metod k hledani periodi-
city, a nové se stale objevuji. Lze si viak pov&mnout, Ze véechny tyto metody jsou jen rlizné dtimysnymi
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 véech
intervalech fazi ngimensi.

Je zZigimé, Ze kazdy z téchto postupll ma své vyhody, a je tfeba zvazit, pro ktery se v danem pripadé
rozhodnout. Vyhodou metod, které pouzivaji matematickéefunkce, je, Ze ziskame kroméperiody i analyticky
popis svételné kiivky a milizeme vypocitat ocekavanou hodnotu jasnosti pro libovolny Cas.

Metody minimalizace fazového rozptylu jsou ovsem velice vyhodné pro data, pro néz tvar fazové kfivky
pfedem nezname. Kdybychom totiZz napf. pro hledani periody zakrytovée dvojhvézdy se dvéma nestgjné
hlubokymi minimy pouzili prvni tfidu metod a za modelovou kfivku zvolili v praxi nejCast§ji pouzivanou
sinusovku, je ziggmé, Ze bychom spravnou periodu stéZi nalezli.

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

Z toho, co jiz bylo FfeCeno, 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 zkusmé 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 prlibéh hodnoty kriteria v zavislosti na frekvenci pro cely
rozsah prohledavani.

Pokud o mozné periodicité zkoumané zmény predem nic nevime, Ize za minimani a maximalni zkusmé
periody zvolit napf. minimalni ¢asovou 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 ziggmé, 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 zacatku do konce Useku pokrytého
daty o celou 1 zkoumanou periodu, oCividné bychom zanedbali mozna setfidéni pro vSechny periody mezi
dvéma zkusmymi. Pro zhruba sinusovou svételnou kfivku je proto bezpetné zvolit krok prohledavani tak,
aby zadné pozorovani nezménilo svou fazi mezi dvéma po sobé jdoucimi zkusmymi periodami o vice nez
0F'1. Formulujmesi takovou podminku matematicky pomoci frekvenci definovanych vztahem (202). Jestlize
zkoumanameéreni bylaziskanav Casech ¢, azt,,, pak delkaintervalu pokrytéhodaty jeT" = ¢, —t;. K ngvé&tsi
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fazové zméné miize dojit pravé pro Casové nejvzdaengsi body. Zvolme proto Cas ¢; 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 vztahii
(202) a(203) plati

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

Af=2A0p/T. (205)

Ze vztahu (205) vyplyva, ze pro zvolenou fazovou diferenci /Ay bude krok ve frekvenci linearni. To je
jednim z diivodtl, prog je vhodné pracovat s frekvencemi misto periodami.

Je dobré s uvédomit, jaké naroky na prohledavani podminka (205) klade. Jestlize napf. pozorovani
pokryvaji interval 100 dni a budeme pozadovat Ay = 0F'1, musime zvolit krok A f = 0,001 cd~* (cykld
za den), takZe napr. k prohledani vdech moznych period od 100 dni dolll k 011 budeme muset zvolit (10-
0,01)/0,001) = 9990 zkusmych frekvenci. Budou-li ale data pokryvat tfeba 1000 dni (tedy asi 3 roky),
budeme iz potfebovat 99900 zkusmych frekvenci. Pro Casove rozsahla data je proto velice uZiteCné uvazit,
zda v diisledku polohy méfenéeho objektu na nebi neexistuji v datech vétsi sezonni ¢asovée mezery. Jestlize
ano, je prirozené vyhodné provést prvotni hledani v datech z kazdé sezony zvl&st, coz nam umozni pouZiti
mnohem delSiho kroku ve fazi. Je-li studovana zména periodicka, méli bychom stejnou periodu nalézt
ve vSech sezonéach. Jgji hodnotu pak pouze zpfesnime jemnym prohledanim Uplného souboru dat v malém
okoli pFiblizné periody nalezené v jednotlivych sezonach.

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

Zdanlive periody (aliasy) Zdanlivym periodam, které vznikaji v diisledku urcité diouhodobé pravidel-
nosti v obecné velmi nepravidelné ziskavanych astronomickych datech se v anglicke literatufe fika aliasy
(doslova‘prekryvy') a zde se tohoto struéného 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 diisledku stfidani dneanoci ve vétsi ¢i mensi mife‘ vzorkovana' sfrekvenci 1 hvézdného dne
(vyjimku by mohla pfedstavovat pouze souvisla pozorovani cirkumpolarni hvézdy z Arktidy ¢i Antarktidy
béhem polarni noci). Pozorovani slabych hveézd, pfi nichz se pozorovatel védome vyhyba nocem v dobé
pliku, budou nutné vzorkovana s periodou obéhu Mésice kolem Zemé. To se miize stét i pro jasné hvézdy
v téch oblastech, kde je charakter oblatnosti vyrazngji modulovan mési¢nim cyklem. Ze ziejmych diivodt
dochazi v pozorovacich fadach proménnych hvézd i k vyraznému vzorkovani s periodou 1 roku.

Vysvétlemesi ngjprve nanazorném prikladu, pro€ pfi pravidel nem rozestupu pozorovani mohou zdanlivé
periody Ci aliasy vznikat. Na obr. 3 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 zmény je 9 dni. OznaCime-li Casovy krok, se kterym ziskavame
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Obrazek 3: Ilustrace, jak vznikaji aiasy pii pozorovani z jednoho mista: Pokud pozorovani ziskavame pravé jedenkréat denng, kdyz hvézda
prochazi mistnim polednikem, nelze pro znazornény priklad zfejmé rozhodnout mezi periodami !9 a 9!0.
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pozorovani k (v naSem pfikladu k& = 1), pak mezi frekvencemi obou period zfgjmé existuje vztah

Formulujme si nyni problém astronomickych aliasl pfi pozorovani ze Zemé obecngji. Oznatme symboly
fr a fy frekvence 1 tropického roku a 1 hvézdného dne. Protoze Cas méfeni udavame obvykle v jednotkach
stfedniho slunecniho dne a tropicky rok trva 365,24219 stfednich slunecnich dni — tj. 366,24219 dni
hvézdnych — je frekvence 1 roku

£, =1/365,24219d = 0,002737909cd . (207)

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

fa=1+ f. =1,002737909cd . (208)

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

h=fa—Ffa fo=fat ] (209)

Uvedmesi konkrétni Giselny priklad: Bude-li napf. skutetna periodazmeén P = 210, dostaneme podle (209)
jednodenni aliasy s periodami 01665452 a 19989108. Pro P = 5!0 to bude 01831436 a 19245737 apro P =
2010 jeto 0194990 a 190496. Pro P = 100!0 dostavame aliasy 1900732 a 0198742. Vidimetedy, Ze s rostouci
periodou se jednodenni aliasy zdola a shorablizi periodé 1 hvézdného dne.

Pro frekvence rocnich aliasli obdobné plati

fs=f—Ffafi=f+[. (210)
OznaCime-li jesté T, = 1/ f, délku tropického roku, |ze vztahy (210) prepsat do tvaru
T./Ps=T.,/P—1 a T,/Py=T,/P +1. (211)

Jestlize si jesté pripomeneme definici cyklu (203), vidime, Ze nazorny smysl rocnich diasll je, Ze se jedna
0 periody, které se od skutetné lidi o délku + 1 cyklu zadobu 1 roku. Napf. roéni aliasy periody 210 budou
199891 a 2!0110. Budeme-li proménnou hvézdu s periodou 20 pozorovat dvé sezony po sobé napr. vzdy
jen béhem 1 mésice, miize se stét, ze nedokazeme rozhodnout mezi skutecnou periodou a jejimi roénimi
aiasy.

Pro pozorné Ctenafe dodavam, ze numericka shoda denniho a rocniho aliasu, které si 1ze vSimnout
v uvedeném prikladu pro periodu 210, neni obecnym pravidlem a nastava pouze pro tuto periodu. Ze vztahll
(208), (209) a (210) totiz plynevztah f; = 1+ f4 —2f, znéhoz je Zfgfmé, Zerovnost f, = f, nastavapouze
pro f = 0,5.

Falesné periody Je nutno peclive rozliSovat mezi zdanlivymi periodami neboli aiasy, o nichz jsme
S pravé povéddi, a mezi faleSnymi periodami, které miizeme v datech nalézt. Aliasy jsou diisledkem
pfitomnosti urcité periodicity v Casovém rozlozeni jednotlivych pozorovani. Naproti tomu faleSnée periody
vznikaji obvykle v diisledku urcité periodicity v systematickych chybach nadich méfeni. Zaludné je, ze se
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v obou pripadech mlizejednat o podobné periody. Nejlépesi mlizemevznik faleSné 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 urCena jasnost i neproménné hvézdy bude zdanlivé ménit s periodou 1
hvézdného dne. Zcela andogicky se mlize stat, Ze méfeni béhem roku se budou systematicky liSit a pfi
hledani periodicity zjistime faleSnou periodu 1 roku.

Nasobné periody neboli vysSi harmonické V&Sina metod hledani periodicity bude v naSich datech
indikovat i periody dvakrat a tfikrat delSi, nez je skuteCna perioda zmeén. To je logické, a v nékterych
pfipadech je bez dodatectné informace (napf. z jiného druhu pozorovani) nemozné rozhodnout, zda skuteCna
fyzikani perioda zmén odpovida jednoduché (zhruba sinusové) kfivce nebo kfivee 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 slozit&si kfivky pfirozené
|épe, nez metody zal ozené na modelu jednoduSe periodickée zmeny.

Pouceni Z toho, co jsme si zde poveddli, 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 reanosti nebo je naopak spolehlive vylouCili. Clanky, ve kterych jsou bez seri6zniho zkoumani
podobné periody oznamovany, nachazime Cas od €asu i v nejvétSich svétovych astronomickych ¢asopisech.

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

Proti aliaslim pomohou pouze pozorovani s vhodnym &asovym rozlozenim. Nyni je zcela zigimé, pro¢
jsem jiz v ivodu doporucoval ziskat u neznamé promeénné nejprve nékolik serii celononich méfeni. Z téch
obvyklezjistime, zdaje zménarychlanebo pomal a. Idedlnim zplisobem, jak se branit jednodennim aliasiim,
jepozorovat hvézdu po urcitou dobu z nékolikamist naZemi, kterajsou vzda enav mistnim Case. Ondrejov&ti
stelarni astronomové zorganizovali nékolik takovych pozorovacich kampani jiz v sedmdesatych letech a
na pocatku osmdesatych let. Dnes jsou podobné kampané cel osvétove stale Castéysi.

Zavérem bych rad upozornil, Ze petlivé zkoumani jednodennich aliasi neni samocel né. Typické rotacni
periody hvézd spektralnich typli O aB jsou blizké pravé k 1 dni arovnéz dvojhvézdy sjednodenni obéznou
periodou nejsou zadnou vzacnosti. Podobné periody proto nelze nikdy predem 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 EvansaYoung (1966). V té sevyuziva
principu spojitosti dat ve fazovém diagramu pro spravnou periodu. Statistické 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 nejprve méfena data znormuji a zkvantuji na celoCiselné hodnoty od 1 do 11. Pro
kazdou zkusmou periodu se pak podobné znormuiji faze do intervalu celo€iselnych hodnot 1 az 10 (napr.
tak, Zze fazim 0-0,1 se pfifadi index 1, fazim 0,6-0,7 index 7 atd.). Fazovy rozptyl pro danou periodu se
pak jednoduse zjisti jako soutet rozdilti maximalni a minimalni hodnoty proménné pro kazdou skupinu dat
se stejnym indexem normované faze. |dedlné 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 celoCiselnymi hodnotami dale zvy3suje rychlost vypoctu na libovolném pocitaCi.

V souCasné dobe je patrné nejrozsirengsi a ngjznamesi metoda navrzena Stellingwerfem (1978). Pro
diskrétni pozorovani (¢;,m;), j = 1, N je celkovy rozptyl (neboli variance; Ctverec stiedni kvadratickée
chyby) dan vztahem

S = 3 (m; — m)?/(N ~ 1), (212)

j
kde
= m/N (213)
j

je stfedni hodnota méfené veliciny.

Pro libovolné zvolenou podmnoZinu vSech pozorovani (vzorek) Ize definovat rozptyl vzorku zcela
analogicky podle vztahli (212) a (213). 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

s = (D (ne = )se)/(Q_ny — M). (214)
k k

Tento rozptyl viici stfedni svételné kiivce se pri hledani periody snazime minimalizovat. Stellingwerf pro

praktickée 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 intervalli (bindl) 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) (215)
avedruhé
(=0,1;0,1),(0,1;0,3), (0,3;0,5), (0,5;0,7), (0, 7;0,9). (216)
Fazovy rozptyl jeSté normuje celkovym rozptylem dat, takze za kriterium spravnosti periody voli funkci
¥ =s/S. (217)

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 zakladé Stellin-
gwerfovy metody program HEC27, ktery miize hledat periodicitu souCasné pro az 8 zavisle proménnych
veli€in ziskanych pro stejné Casy mé&eni (napf. pro UBV hvézdnéveliCiny abarevnéindexy B—V alU — B
nebo pro riizné veliciny méfené ve spektrech). Vypotetni €as se pfitom 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 dobrouinformagni pomticku, domnivam se osobng, Zev nejistych
pfipadech stejné nezbude, nez domnéou periodicitu potvrdit nebo vyvrétit dalsi vhodné volenou Ffadou
pozorovani.

Velkou vyhodou Stellingwerfovy metody je moznost libovolné volit potet fazovych binli a riiznych
representaci. Mlizeme 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 v&tsSi pocet bint, ale i prisiusné
kratSi krok ve zkusmych frekvencich. Jestlize pro jednoduSe periodickou kfivku staci volit zkusméfrekvence
podle vztahu (205) tak, aby fazovadiference Ay byla®)'1, pak tfeba pro kfivku s oéekavanymi 5 minimy to
jiz musi byt pouze 0502, a misto 5 fazovych bind jich musime mit 25, nemame-li minout Zadné vyznamné
setfideni.

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

4.4 Metody zalozené na modelovani periodickych zmén matematickymi funkcemi

| téchto metod existuje cela fada. Deeming (1975) popsal velmi podrobng, jak je mozno metody zalozenée
na Fourierove transformaci zobecnit i na pripad pozorovani Ziskavanych v nepravidelnych intervalech.
Ctenare, ktery by se hloubgi zajimal o teoretické aspekty problému, odkazuji na matematické ucebnice
a na Deemingovu prehledovou praci. Zde bude fe€ pouze o tom, jak 1ze Deemingovu metodu aplikovat
prakticky. Je-li znama zména studované veliciny jako funkce €asu (m = m(t)) pro libovolny okamzik,
mUzeme definovat komplexni Fourierovu transformaci funkce m (t) jako funkci frekvence f vztahem
P = [ meye s (218)

Da se ukéazat, Ze pokud je skutetna zmeéna jasnosti periodickaalze ji popsat jako soucet kosinovych zmeén
pro diskrétni frekvence f1 aZ fy (m(t) = 31, Ajcos2r f;(t — T;)), bude amplituda komplexni funkce
F(f) nenulovajen v bezprostfedni blizkosti frekvenci f; az fu.

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

N
Fy(f) = Yo mit)ess, 219)

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

ox(f) = Y el (220)

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

Fa(f) = F(P) < ow() = [ F( = F)on(rir. 221)
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Prakticky vyznam toho v3eho je nasledujici: Kdyby skutetna zména jasnosti byla kosinusova s frekvenci
fo, pak amplituda komplexni funkce Fi(f)(=| Fx(f) |) bude nabyvat lok&lniho maximapro f = fo, ae
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 absolutniho maxima (rovného poctu méfeni N) pro frekvenci f = 0 ajgi dalSi maxima
jsou dana pravé konkrétnim rozlozenim okamzikli mé&feni (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 dal§i frekvence, které budou odpovidat frekvencim spektralniho okna zvétSenym pravé o frekvenci
fo. (PovSmnéme si, ze pri zvoleném formalismu se uvazuji i zaporné frekvence. Plati proto, Zze 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 urcitém rozsahu
frekvenci a s krokem uvazlivé zvolenym podle vztahu (205), miizeme hledat i vicenasobnou periodicitu
v datech pritomnou.

Uvedeny princip byl pozdgi 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 jednotlivé nalezené periodické zmény dokud nedospégje k diskrétni
Fourieroveé 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 metode
je pomér amplitudy zmény a variance rozptylu praveé vzhledem k oné lomené Care. Vyuziva se zde opét
celoCiselného kvantovani hodnot studované veliciny i fazi — tak jako v dfive popsané Morbeyho metode
minimalizace fazoveho rozptylu — ke zvySeni rychlosti vypoctu. Praktické testy ukazaly, Ze pro jednoduse
periodické funkce je tato metoda citlivg§jsi nez klasicka Fourierova transformace. Nehodi se ovsem pro
slozitg i svételné kfivky ani pro detekci vicenasobné periodickych zmén.

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
kosinovezmeny. PressaRybicki (1989) prisli snapadem, jak |ze tuto metodu vypoctu zrychlit, apublikovali
I prislusny algoritmus ve formeé podprogramu v jazyce Fortran.

Grison (1994) navrhl postup, jak 1ze pomoci ortogonalnich funkci a periodogramu hledat i periody
svételnych kfivek o libovolnem tvaru.

4.5 Odstranéni neperiodické zmeény

Diagram zavidlosti zmény jasnosti na Case, 0 némz bylafec jiz ivodem, 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 pritomnai periodicka slozka, kterou bychom radi nalezli. K tomu je tfeba mit moznost néakym
vhodnym zplisobem neperiodickou ¢ast zmén z dat pred periodovou analyzou odstranit.

Podle mé zkusenosti k tomu vyborné poslouzi metoda vyhlazeni pomoci polynomi 3. stupné navrzena
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Obrazek 4: Zmény jasnosti hvézdy se zavojem LQ And, jak byly v Johnsonové filtru V' namé&eny v sezoné 1983 na observatori na Hvaru.
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Obrazek 5: Ilustrace pouziti Deemingovy metody na data LQ And znazornéna na obr. 4: Horni obrazek ukazuje spektralni okno posunuté ve
frekvenci 03,2308 cd~! a0 konstantu 0,01 v amplitudé. Dolni obrazek znazoriuje amplitudu Fourierovy transformace v zavislosti nafrekvenci.
Vidime, ze spektralni okno dobre popisuje aiasy, které se objevuji i ve Fourierové periodogramu.
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Obrazek 6: Ilustrace pouziti Stelingwerfovy metody nadata L Q And znazornénanaobr. 4: V tomto periodogramu odpovidaji nejlepsi nalezené
periody minimiim o statistiky.

Vondrakem (1969, 1977). Musime se ovSem podl e 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(rychlg3i)
zménajiz neni. Je-li vé&tsi, mtizeme 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. Pouzita datajsou mal ou podmnoZzinou vsech méfeni této promeénné analyzovanych
v praci Harmance a spol. (1991). Citovani autofi nalezli periodu zmén 0,61904 dne (f=1,6154 cd1).
ZamérnébylapouZitaindividué ni pozorovani vefiltru V' (desetisekundovéintegrace) bez jakéholiv ‘ Cisteni’,
aby byl vidét i vliv nahodnych chyb méfeni, které se v urcitém procentu pripadli obvykle vyskytnou. Na
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obrazku 4 jsou méfeni vynesena v zavidosti na €ase. S mirnou davkou skepse bychom mohli usoudit, Zze
obr. 4 znazornuje pouze ponékud V&S rozptyl méfeni z hvarské observatore, ktera se nachazi jen 260 m
nad morskou hladinou, a Zze k zadnym skuteCnym zmeénam jasnosti nedochazi.

Obr. 5 ukazuje prtibéh diskrétni Fourierovy transformace a spektralniho okna posunutého na frekvenci
3,2308 cd~! (a o konstantu 0,01 v amplitudg). Frekvence 3,2308 cd~! odpovida periodé 0,30952 dne =
0,61904/2 dne. Vidime, Ze frekvence 3,23 cd~! odpovida absolutnimu maximu Fourierovy transformace
nalezenemu ve zkoumaném rozsahu frekvenci; frekvence skutetné periody 0,61904 dne (1,6154 cd1) je
detekovanajen velice slabé.

Na obr. 6 je znazornén priibéh 9 statistiky spottené pro stejna data Stellingwerfovou metodou. Je vidét,
Ze perioda 0161904 se detekuje stejné dobie jako jeji prvni harmonicka 0730952, ve skutetnosti dokonce
o trochu lépe.

Obr. 7 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 zmeén 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 hvézdne velikosti v barveé V' Cini
01012. Vidimetedy, Ze obé pouzité metody vedly k detekci periodickézmény i pro znatné nepfiznivy pomér
signalu k Sumu.

4.7 Existujici algoritmy a programy

Sam jsem pro potfeby stelarniho odd@eni Astronomického (stavu 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). Presto je mohu vazngsim
zajemclim poskytnout s kratkym poucenim o jejich praktickém pouziti. Vitan jei pfipadny zaemce, ktery
by se chtél celou problematikou zabyvat soustavngji a vytvorit uzivatelsky orientovanou sadu programdl,
optimalizovanych co do rychlosti vypoctu.
Zde je tedy prehled mych programii v jazyce Fortran 77:

e HECI12... 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. Program HEC13
se struénym navodem |ze nalézt na adrese http://astro.troja.mff.cuni.cz/ftp/hec/HEC13.

e HEC27... program pro hledani period Stellingwerfovou metodou az pro 8 zavisle proménnych sou-
Casné.

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

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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Obréazek 7: Svételna kfivka LQ And pro data znazornéna na obr. 4 a pro nejlepdi nalezenou periodu 0}61904.
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Tabulka 5: Fyzikalni a astronomické konstanty a jejich hodnoty pouzité v tomto textu. Pokud neni v poznamce uvedeno jinak,
jde bud o konstanty obecn& 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

Thid. Sidericky rok 36512564

Tyul. Juliansky rok 365125

Tirop. Tropicky rok 365124219

- Hvézdny den 365124219/366724219 = 01997269566

AU Astronomickajednotka (1,49597870700x 101+ 3) m IAU 2009

pc Parsek (3,085677581503 + 0,000000000062) x 10%m  IAU 2009

- Svételny rok 9,4607305x10'%m

Mg Hmotnost Slunce (1,988435 + 0,000027).103%kg Gundlach a Merkowitz (2000)
Ro Polomér Slunce (695508 + 26) km Brown a Christensen-Dalsgaard (1998)
G Gravitatni konstanta (6,67428 £ 0,00067) - 10~ ' m?kg s ~2 IAU 2009 (CODATA 2006)

c rychlost svétlave vakuu 299792458 ms! presna hodnota

h Planckova konstanta (6,6260693 + 0.0000011) - 10734 s

k Boltzmannovakonstanta (1, 3806505 = 0,0000024).10- 23 K+

o Stefanova-Boltzmannovak. (5, 670400 + 0,000040) - 10~ 3Wm ™ ?K~4

a konstanta hustoty zareni 7,56577.10716 Jm 3K 4 a = (875k*)/(15c3h3) = 40 /c

kosinusové zmény metodou nejmensich Gtvercll. Tento program byl v nedavné dobé vyrazné zdokona-
len Bregerovym studentem Martinem Sperlem a je volné k dispozici vCetné potfebné dokumentace jako
PERIOD98 ve verzich pro Windows i Unix — viz Sperl (1998). Pozdgi byl program jesté zdokonalen
0 vypotet chyb elementll anékteré dalSi véci dalSim Bregerovym studentem P. Lenzem ajek dispozici jako
PERIOD04 a opét k volnému stazeni — viz Lenz a Breger (2005).

Program nametodu CLEAN Zziskali nékteri kolegové od autorli prace Roberts a spol. (1987).

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

Podékovani

Zacenné pfipominky k pfedchozim verzim tohoto textu dékuji zvl&sté Dr. |. Hubenému, svym kolegiim
PhD. M. Brozovi, doc. A. Mészarosovi, doc. M. Solcovi, doc. M. Wolfovi, PhD P. Zaschemu aMgr. J. Kr-
patovi, daleing. J. Vondrakovi z AsU AV CR, dr. M. Zejdovi z Brna a také studentlim sletné M. Hrudkové
apantim P. Pokornému, L. Shrbenému a J. Vrastilovi. Za pomoc s pouzitim grafického programu Megapost
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